INPE MINISTERIO DA CIENCIA € TECNOLOGIA
INSTITUTO NACIONAL D€ PESQUISAS €SPACIAIS
sid.inpe.br/mtc-m21d/2024/05.20.13.10-TDI

UM CENARIO DE ANALISE DOS PARAMETROS
OBSERVACIONAIS PARA O FENOMENO DE FAST
RADIO BURSTS

Pedro Antonio Pereira Vilela

Dissertacao de  Mestrado do
Curso de Pos-Graduacao em
Astrofisica, orientada pelo Dr.
Carlos Alexandre Wuensche de

Souza, aprovada em 29 de abril de
2024.

URL do documento original:
<http://urlib.net /RIMKD3MGP3W34T /4BBCMQH>

INPE
Sao José dos Campos

2024


http://urlib.net/8JMKD3MGP3W34T/4BBCMQH

PUBLICADO POR:

Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE
Coordenagao de Ensino, Pesquisa e Extensao (COEPE)
Divisao de Biblioteca (DIBIB)

CEP 12.227-010

Sao José dos Campos - SP - Brasil

Tel.:(012) 3208-6923/7348

E-mail: pubtc@inpe.br

CONSELHO DE EDITORACAO E PRESERVACAO DA PRODUCAO
INTELECTUAL DO INPE - CEPPII (PORTARIA N° 176/2018/SEI-
INPE):

Presidente:

Dra. Marley Cavalcante de Lima Moscati - Coordenacao-Geral de Ciéncias da Terra
(CGCT)

Membros:

Dra. Ieda Del Arco Sanches - Conselho de Pés-Graduagao (CPG)

Dr. Evandro Marconi Rocco - Coordenagao-Geral de Engenharia, Tecnologia e
Ciéncia Espaciais (CGCE)

Dr. Rafael Duarte Coelho dos Santos - Coordenacao-Geral de Infraestrutura e
Pesquisas Aplicadas (CGIP)

Simone Angélica Del Ducca Barbedo - Divisao de Biblioteca (DIBIB)
BIBLIOTECA DIGITAL:

Dr. Gerald Jean Francis Banon

Clayton Martins Pereira - Divisao de Biblioteca (DIBIB)

REVISAO E NORMALIZACAO DOCUMENTARIA:

Simone Angélica Del Ducca Barbedo - Divisao de Biblioteca (DIBIB)

André Luis Dias Fernandes - Divisdao de Biblioteca (DIBIB)

EDITORACAO ELETRONICA:

Ivone Martins - Divisao de Biblioteca (DIBIB)

André Luis Dias Fernandes - Divisao de Biblioteca (DIBIB)



INPE MINISTERIO DA CIENCIA € TECNOLOGIA
INSTITUTO NACIONAL D€ PESQUISAS €SPACIAIS
sid.inpe.br/mtc-m21d/2024/05.20.13.10-TDI

UM CENARIO DE ANALISE DOS PARAMETROS
OBSERVACIONAIS PARA O FENOMENO DE FAST
RADIO BURSTS

Pedro Antonio Pereira Vilela

Dissertacao de  Mestrado do
Curso de Pos-Graduacao em
Astrofisica, orientada pelo Dr.
Carlos Alexandre Wuensche de

Souza, aprovada em 29 de abril de
2024.

URL do documento original:
<http://urlib.net /RIMKD3MGP3W34T /4BBCMQH>

INPE
Sao José dos Campos

2024


http://urlib.net/8JMKD3MGP3W34T/4BBCMQH

Dados Internacionais de Catalogacdo na Publicagdo (CIP)
Vilela, Pedro Ant6nio Pereira .

VT7llc Um cenério de andlise dos parametros observacionais para o
fenémeno de fast radio bursts / Pedro Antonio Pereira Vilela. —
Sao José dos Campos : INPE, 2024.
xx + 91 p. ; (sid.inpe.br/mtc-m21d/2024,/05.20.13.10-TDI)

Dissertagdo (Mestrado em Astrofisica) — Instituto Nacional de

Pesquisas Espaciais, Sdo José dos Campos, 2024.
Orientador : Dr. Carlos Alexandre Wuensche de Souza.

1. Fast radio bursts. 2. FRBs. 3. Anas brancas. I.Tfitulo.

CDU 523.72

Esta obra foi licenciada sob uma Licenca Creative Commons Atribuicao-NaoComercial 3.0 Nao
Adaptada.

This work is licensed under a Creative Commons Attribution-NonCommercial 3.0 Unported
License.

i


http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/deed.pt_BR
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/deed.pt_BR
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/

SEI/MCTI - 11914181 - Ata de Reunido https://sei.mcti.gov.br/sei/controlador.php?acao=documento_imprimir...

MINISTERIO DA
INPE CIENCIA, TECNOLOGIA
EINOVAGAO

INSTITUTO NACIONAL DE PESQUISAS ESPACIAIS

DEFESA FINAL DE DISSERTAGAO DE PEDRO ANTONIO PEREIRA VILELA
REG. 661640/2022, BANCA N2068/2024

No dia 29 de abril de 2024, as 09h00 em presencial, o(a) aluno(a) mencionado(a) acima defendeu seu
trabalho final (apresentagdo oral seguida de argui¢do) perante uma Banca Examinadora, cujos membros estdo
listados abaixo. O(A) aluno(a) foi APROVADO(A) pela Banca Examinadora, por unanimidade, em
cumprimento ao requisito exigido para obtengao do Titulo de Mestre em Astrofisica, com a exigéncia de que
o trabalho final a ser publicado deverd incorporar as correcdes sugeridas pela Banca Examinadora, com
revisdo pelo(s) orientador(es).

Novo Titulo da dissertagao: "Um cenario de analise dos parametros observacionais para o fenomeno de
fast radio bursts."

Observacao: O candidato ird incorporar as sugestdes da banca e na sequéncia o orientador avalia as
alteracoes.

Membros da banca:

Dr. Jaziel Goulart Coelho — Presidente (Docente PGAST & UFES)

Dr. Carlos Alexandre Wuensche de Souza — Orientador (DIAST/INPE & Docente PGAST)
Dr. José Williams dos Santos Vilas Boas - Membro interno (DIAST/INPE)

Dr. Newton de Figueiredo Filho - Membro externo (UNIFEI)

C ei' Documento assinado eletronicamente por Jaziel Goulart COELHO (E), Usuario Externo, em
el Lﬁ 02/05/2024, as 14:04 (horario oficial de Brasilia), com fundamento no § 32 do art. 42 do Decreto n?

assinatura
‘ eletrdnica 10.543, de 13 de novembro de 2020.

* ™
C eii Documento assinado eletronicamente por Newton de figueiredo filho (E), Usuario Externo, em
i Lﬁ 02/05/2024, as 15:36 (horario oficial de Brasilia), com fundamento no § 32 do art. 42 do Decreto n?

assinatura
‘ eletrdnica 10.543, de 13 de novembro de 2020.

C eii Documento assinado eletronicamente por José Williams dos Santos Vilas Boas, Pesquisador, em
i L‘j 03/05/2024, as 10:34 (horario oficial de Brasilia), com fundamento no § 32 do art. 42 do Decreto n2

assinatura
‘ eletronica 10.543, de 13 de novembro de 2020.

1 of2 14/06/2024, 15:25



SEI/MCTI - 11914181 - Ata de Reunido https://sei.mcti.gov.br/sei/controlador.php?acao=documento_imprimir...

2 of 2

 seil i

assinatura
eletrénica

Documento assinado eletronicamente por Carlos Alexandre Wuensche de Souza, Pesquisador, em
03/05/2024, as 11:59 (horario oficial de Brasilia), com fundamento no § 32 do art. 42 do Decreto n2
10.543, de 13 de novembro de 2020.

. A autenticidade deste documento pode ser conferida no site https://sei.mcti.gov.br/verifica.html,
== informando o cddigo verificador 11914181 e o cédigo CRC D32F580D.

Referéncia: Processo n° 01340.003485/2024-81 SEIn° 11914181

14/06/2024, 15:25



“Pela marca que nos deixa a auséncia de som que emana das
estrelas, pela falta que nos faz a nossa propria luz a nos orientar’

CANGAO DE OSWALDO MONTENEGRO
em “Estrelas”, 1990






A Bruna Angelica Gongalves, que se fez presente nos
momentos de maior dificuldade.

vii






AGRADECIMENTOS

Agradego ao meu orientador, Dr. Carlos Alexandre Wuensche, por me introduzir a
area de pesquisa deste trabalho e por me apoiar durante sua realizacao. Ao Dr. Jose
Williams dos Santos Vilas Boas e ao MSc Bruno Benedito Bizarria, sou grato pelas
discussoes sobre o fendmeno fisico abordado e outros temas correlatos que contri-
buiram significativamente para este trabalho. Agradeco a minha familia pelo apoio
que sempre me forneceram e pela fonte extra de motivacdo nos momentos de exaus-
tao. Aos docentes e pesquisadores do programa de pés-graduagao em astrofisica do
INPE, agradeco pelas aulas, ensinamentos e pela base fornecida para minha carreira
profissional. Expresso minha gratidao a CAPES pelo auxilio financeiro concedido
através do processo 88887.667883/2022-00.

ix






RESUMO

Rajadas Répidas de Radio, ou, em inglés, Fast Radio Bursts (FRBs), sao fenome-
nos astrofisicos de origem cosmoldgica que intrigam a comunidade astronomica hé
quase duas décadas. Isso se deve ao fato de que varias classes desse mesmo evento
sao observadas atualmente, e dentro de cada classe, as propriedades fisicas diferem
consideravelmente entre eventos distintos, nao existindo, até o momento, um padrao
definido além do que se conhece como "eventos tinicos'e "eventos repetidores". Neste
trabalho, apresentamos os FRBs e suas propriedades gerais por meio de uma revi-
sao bibliografica do evento, campanhas de observagao e radiotelescopios envolvidos
nas medidas, e os principais catdlogos de dados de FRBs. Apresentamos também
uma analise de parametros observacionais que podem ser usados na confeccao de
um modelo de FRB produzido por reconexao magnética em uma ana branca com
campos magnéticos intensos. O foco da proposta de modelo com uma estrela dessa
classe se da pelas seguintes razoes: o consenso predominante na comunidade de que
objetos compactos devem estar associados a origem dos FRBs, a maior abundancia
de estrelas anas brancas em relagdo as estrelas de néutrons, conforme mostram as
funcoes de massa inicial para a formagcao estelar, e o fato de que estrelas anas bran-
cas podem conter campos magnéticos quase tao intensos quanto os de estrelas de
néutrons, possivelmente capazes de dar origem a processos radiativos que expliquem
o fendémeno dos FRBs.

Palavras-chave: Fast radio bursts, FRBs, anas brancas.
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AN ANALYSIS SCENARIO OF OBSERVATIONAL PARAMETERS
FOR THE PHENOMENON OF FAST RADIO BURSTS

ABSTRACT

Fast Radio Bursts (FRBs) are astrophysical phenomena of cosmological origin that
have intrigued the astronomical community for almost two decades. This is due to
the fact that several classes of the same event are currently observed, and within
each class, the physical properties differ considerably between different events, and
there is, to date, no defined pattern beyond what is known as "single events " and "re-
peating events'. In this work, we present FRBs and their general properties through
a bibliographical review of the event, observation campaigns and radio telescopes
involved in the measurements, and the main FRB data catalogs. We also present a
proposal for a model that focuses on the possibility of a white dwarf star being the
progenitor of such bursts. We also present an analysis of observational parameters
that can be used in the construction of an FRB model produced by magnetic re-
connection in a white dwarf with intense magnetic fields. The focus of the proposed
model with a star of this class is for the following reasons: the predominant consen-
sus in the community that compact objects must be associated with the origin of
FRBs, the greater abundance of white dwarf stars in relation to neutron stars, as
shown the initial mass functions for star formation, and the fact that white dwarf
stars can contain magnetic fields almost as intense as those of neutron stars, possibly
capable of giving rise to radiative processes that explain the phenomenon of FRBs.

Keywords: Fast radio bursts, FRBs, white dwarf.

xiil






2.1
2.2
2.3
24
2.5
2.6
2.7
2.8

2.9

2.10
2.11
2.12
2.13
2.14

3.1

3.2
3.3
3.4

4.1
4.2
4.3
4.4
4.5
4.6
4.7
4.8
4.9
4.10
4.11

LISTA DE FIGURAS

Campo circundante da regiao do primeiro evento de FRB detectado. 7
Evolucao da frequéncia e forma integrada do pulso de radio. . . . . . . . 8
Graficos caracteristicos do FRB 121102. . . . . . . . ... ... .. ... 12
Morfologias e espectros dos pulsos do FRB 121102. . . . . . .. ... .. 14
Imagens de radio e 6pticas da regiao do FRB 121102. . . . . . . . . . .. 16
Primeira deteccao de um FRB na Via Lactea. . . . . . . ... ... ... 18
[lustragao da relacao entre fluxo e luminosidade. . . . . . . . . .. .. .. 19
Explosoes de raios-X compativeis em tempo com explosoes de radio para

0 SGR19354+2154. . . . . . 20
Imagens 6pticas das galdxias associadas aos FRBs da Tabela 2.2 . . . . . 22
Instalagoes do radio telescopio CHIME. . . . . . . .. ... ... .. ... 24
Instalagoes do radio telescopio ASKAP. . . . . ... ... ... ... ... 25
Distribuicao das detecgoes de FRBs por observatérios. . . . . . . . . .. 26
Foto aérea do Very Large Array no Novo México. . . . . .. .. ... .. 27
Luminosidade em funcao da duragao dos eventos para radio-emissores

coerentes de curta duracao. . . . .. .. ..o L 32
[lustracao de um sistema binario contendo uma estrela ana branca e seu

disco de acrecdo. . . . . . ... 38
Distribuicao de anas brancas magnetizadas. . . . . . . . . ... ... .. 44
Efeito Zeeman observado no espectro de uma estrela ana branca.. . . . . 45
Espectro da estrela AM Her RX1313-32. . . . . .. ... ... ...... 46
[lustracao da regiao de emissao da radiacao correspondente a um FRB. . 50
[lustragao do processo de reconexao magnética. . . . . . . . . .. .. .. 53
[lustragao do processo sincrotron de emissao de radiagao. . . . . . . . . . 54
[lustracao plana do movimento helicoidal. . . . . . . ... ... ... .. 55
Espectro simulado da emissao sincrotron. . . . . . . . ... ... ... .. 58
[lustracao do cenario teorizado no decorrer da se¢ao. . . . . . . .. . .. 62
Comparacio das luminosidades para v = 103 e n, = 107em™=3. . . . . . . 63
Comparacdo das luminosidades para v = 10* e n, = 107em™=3. . . . . . . 64
Comparacio das luminosidades para v = 103 e n, = 108cm™3. . . . . . . 65
Comparacao das luminosidades para v = 10* e n, = 108em™=3. . . . . . . 65
[lustracao do cenario teorizado no capitulo, acrescido das consideragoes

de emissao feitas na secdo. . . . . . . ... 68

XV






2.1
2.2
2.3

3.1

4.1

LISTA DE TABELAS

Pag.
FRB121102 Parametros observacionais . . . . . . . . . .. .. ... ... 11
Medidas de redshift para galdxias hospedeiras de FRBs do ASKAP. . . . 21
Medidas de redshift para fontes hospedeiras de FRBs catalogadas em
Herta-FRBSTATS até o ano de 2021. . . . . . . .. . .. .. ... .... 23
Propriedades fisicas das estrelas anas brancas. . . . . . . ... ... ... 36
Variagoes de pardmetros no modelo de Kashiyama et al. (2013) capazes
de permitir associagao plausivel entre luminosidade de desaceleracao de
uma ana branca e luminosidade e FRBs. . . . . . . . ... ... ... 70

xXVvii






SUMARIO

Pag.
1 INTRODUCAO . . . . ottt e e e e e e e e e e e 1
2 OFENOMENOFRB . . . . ... ... 5
2.1 Um histérico do fenébmeno FRB . . . . . . . . . ... ... ... 5)
2.2 FRB: casos especificos . . . . ... 10
2.3 Instrumentacao e medidasde FRBs . . . . . . . .. .. ... oL 23
2.3.1 Catdlogos de dados . . . . . .. . . ... 28
2.4 Teorias e modelos existentes sobre os FRBs . . . . . ... ... ... .. 29
3 FRBS E OBJETOS COMPACTOS ... .............. 35
3.1 Cenario atual . . . . . . . . ... 35
3.2 Estrelas anas brancas . . . . . . . . ... ... o 36
3.2.1  Anas brancas como potenciais progenitores . . . . . . .. .. ... .. 39
3.2.2 Estrelas anas brancas magnetizadas . . . . . . . ... ... 43
3.3 Aconexaocom FRBs. . . . . . . . . ... ... 47

4 REQUISITOS PARA UM MODELO BASEADO EM ANAS

BRANCAS . . . . e e e e e 49
4.1 A regiao de emissao da radiagdo . . . . . ... ..o 49
4.2 Campos magnéticos como fonte de energia . . . . . . . ... ... ... 50
4.2.1 Reconexao magnética . . . . . . . .. ..o 52
4.3 Processos de emissao de radiacao . . . . .. ... 53
4.3.1 Radiacdo sincrotron . . . . . . .. ..o 53
4.3.2 Radiagao de curvatura . . . . . . . ... ... 58
4.4 O cenario para um modelo baseado em anas brancas . . . . .. ... .. 60
4.4.1 Critérios de compatibilidade . . . . . . .. .. ... 0oL 61
4.4.2 Luminosidade doevento . . . . . . ... ..o 67
4.4.3 Intervalos para os parametros estudados . . . . . . . .. ... ... .. 69
5 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS . . ... ............ 71
REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS . . . . . . oo it ii e 73

Xix



APENDICE A - DETERMINACAO SIMPLIFICADA DO RAIO
DE UMA ESTRELA ANABRANCA . . ... ... ... .....

APENDICE B - UMA APROXIMACAO DE MASSA LIMITE
PARA ESTRELAS ANAS BRANCAS . ..............

XX



1 INTRODUCAO

Desde as primeiras observagoes sistematicas do céu realizadas a olho nu até os dias
atuais, a informagao disponivel para o estudo do movimento e dos processos fisicos
dos astros esteve limitada a nossa capacidade de detecgao da radiacao visivel. Apenas
no final do século XIX, com o desenvolvimento de novas tecnologias, foi possivel
ter acesso a outras regides do espectro eletromagnético, como o infravermelho a
partir do uso do bolémetro (LANGLEY, 1880) e, desta forma, observar de forma
mais ampla toda a informacgao que nos é constantemente enviada a partir do céu. A
partir de 1932, nosso acesso a informacao extraterrestre se estendeu também para as
frequéncias de radio (JANSKY, 1933), apds a identificagao de sinais nao provenientes

do Sol feita por Karl Jansky; nascia entao a radioastronomia.

Ondas de radio nos possibilitaram acessar um universo até entao desconhecido de-
vido a sua capacidade de viajar pelo meio interestelar sofrendo pouco espalhamento
bem como penetrar na atmosfera terrestre e atingir o solo cobrindo uma grande
janela de comprimentos de onda se estendendo desde poucos milimetros até dezenas
de metros. Essas informacoes nos deram acesso a processos fisicos em regioes gasosas
frias, vizinhancas de objetos compactos e buracos negros, a distribuicdo de matéria
e estruturas no universo a partir da transicao hiperfina do atomo de hidrogénio, ao
nascimento de estrelas e planetas e até ao remanescente da primeira radiagao que
viajou livre pelo universo apés a época da recombinacgao, a Radiagdo Cosmica de

Fundo em Micro-ondas (em inglés, CMB).

Nao limitados as frequéncias de radio, fendmenos com dependéncia temporal sao
amplamente estudados, podendo ter duragoes da ordem de milissegundos, até dias ou
mesmo anos. Em comparacao com as escalas césmicas de tempo, estes sao fenomenos
considerados breves e sao denominados transientes. A rapida mudanga com o tempo
na quantidade de radiagdo proveniente de um dado fenémeno pode ser relacionada
a processos fisicos no objeto observado ou a seu proprio movimento. Eventos como a
explosao de uma supernova, flares solares e explosoes de raios gama geram repentinas
variacoes de fluxo de radiagao e ocorrem devido & processos fisicos dos objetos em

questao.

Eventos transientes podem ser identificados em diversas faixas do espectro eletro-
magnético. Um mesmo evento, como a explosao de uma supernova, pode gerar tran-
sientes em varias dessas faixas e também, transientes nao relacionados a radiagao,
como a emissao de particulas carregadas e neutrinos. Um caso recente e ampla-

mente estudado de transiente com contrapartidas no éptico, raios-X, e neutrinos é



a supernova SN1987-A (RAY, 2017).

Em 1967, Jocelyn Bell construiu e operou um radiotelescopio que detectou um evento
transiente que se repetia a cada 1,3 s, que deveria estar associado a um objeto com-
pacto (uma estrela and branca ou estrela de néutrons), em funcao de seu periodo
de rotacao e da estimativa da energia emitida. (HEWISH et al., 1968). Hoje conhe-
cemos esses transientes como pulsares, cujos pulsos sao produzidos por estrelas de
néutrons com curtos periodos de rotacao e intensos campos magnéticos. Os pulsares
podem emitir em diversos comprimentos de onda, sendo que os pulsares que emi-
tem em radio frequéncia sao impulsionados por sua prépria energia de rotagao. A
partir de 2006, transientes de radio que muito se assemelham aos pulsares também
passaram a ser observados, com grande variabilidade de periodo e pulsos que nao se

repetem em altas frequéncias, estes foram nomeados transientes rotativos de radio,
no inglés, rotating radio transients (RRATs) (MCLAUGHLIN et al., 2006).

Também na regiao de radio frequéncias, um evento transiente bastante intenso e de
curta duragao se mostra hoje como um dos grandes mistérios da astrofisica na ltima
década. Conhecidos como "Fast Radio Bursts'"(FRBs), ou no portugués, “Rajadas
Réapidas de Radio”, estes eventos representam um dos fendémenos mais enigmaticos
da astrofisica do século XXI. Tais eventos exibem rajadas transientes de radiagao
emitidas na faixa de radio, detectadas em um intervalo de frequéncias que vai de
aproximadamente 100 MHz a 8 GHz (Petroff, Emily and others, 2019) e, que em
geral, duram apenas alguns milissegundos, mas liberam altissimas quantidades de
energia. O primeiro evento dessa classe foi detectado no ano de 2007 (LORIMER et
al., 2007), e desde entao os FRBs tém sido intensamente estudados e monitorados por
cientistas e grupos de pesquisa ao redor de todo o mundo (SPANAKIS-MISIRLIS;
ECK, 2022).

Um dos maiores desafios para a compreensao desse fenomeno reside em sua natureza
imprevisivel. Ao mesmo tempo que diversos eventos foram detectados uma tnica
vez, outros FRBs apresentam atividades repetitivas (Spitler, L et al., 2016). Em tais
repeti¢oes, até entao nao se identificou um periodo e, em varios casos, as propriedades
da radiacao observada, como por exemplo grau de polarizacao e energia liberada,
mudam entre as varias observacoes, bem como durante o tempo de observagao do
mesmo evento (PLAVIN et al., 2022).

Diversos modelos tedricos ja foram propostos para explicar a origem de FRBs (PE-
TROFF et al., 2022) entretanto, até o momento, nenhum desses modelos é capaz de

descrever as diversas propriedades de uma explosao dessas, menos ainda capaz de ser



aplicado aos mais variados tipos de FRBs ja observados, tnicos e repetitivos. Até o
momento, os modelos mais bem sucedidos apontam para um objeto compacto fruto
do final da evolugao estelar como progenitor de tais explosoes, sendo que estrelas
de néutrons com campos magnéticos muito intensos se mostram como candidatos
promissores entre os diversos objetos testados (METZGER et al., 2019; LU et al.,
2020). Ademais, apesar do sucesso de alguns modelos em situagoes especificas, o
objeto progenitor e o cendrio fisico que possibilitaria a emissao de tamanha energia
em escalas tao curtas de tempo, restrita a faixa de radio do espectro eletromagné-
tico, permanece um mistério. Tal situagao tem cativado o interesse de astronomos de
todas as partes do mundo e contribuido para a colaboragao internacional de grupos

com um objetivo em comum.

A atencao para o fené6meno nao se restringe a solugao de um mistério cientifico mo-
derno, vai muito além disso. A origem extragalactica dos FRBs ja é completamente
aceita pela comunidade cientifica devido aos altos valores de medidas de dispersao
da radiagao observada em todos os eventos. Neste cendrio, quando melhor compre-
endidos, eles podem ser utilizados como objeto de teste para modelos cosmologicos
(FORTUNATO et al., 2023), teorias fisicas bem fundamentadas como a relatividade
geral (SEN et al., 2022), entendimento das propriedades e densidade eletrénica do
meio inter e extragaldctico (AKAHORI et al., 2016) e até como velas-padrao para

medidas de distdncia no universo em grande escala (GUO; WEI, 2023).

A deteccao dos eventos e o avanco na compreensao de sua natureza s é possivel
gragas aos avangos tecnolégicos impulsionados pelo desenvolvimento cientifico na
construcao de radiotelescopios, detectores e sistemas de interferometria mais mo-
dernos e eficientes, desde o radiotelescopio de Arecibo (decomissionado devido a
um acidente em 2020) até os mais modernos como CHIME (Canadian Hydrogen
Intensity Mapping Ezperiment) (AMIRI et al., 2018), ASKAP (Australian Square
Kilometre Array Pathfinder) (LU; PIRO, 2019), extremamente eficientes na deteccao
de FRBs, e outros radiotelescopios como o BINGO (Baryon Acoustic Oscillations
from Integrated Neutral Gas Observations) (ABDALLA et al., 2022) cuja missao
principal nao ¢é voltada para FRBs mas que pode contribuir para as detecgoes e

compreensao do evento. A seguir, apresento a estrutura deste trabalho.

Nesta dissertagao, serd apresentada uma revisao bibliografica sobre o fenémeno de
FRBs e, como contribuicao para o campo de estudo, um cenério fisico baseado em
estrelas anas brancas que pode ser usado para uma proposta de modelo de emissao

para tais explosoes. Tal hipétese é fundamentada pela atual tendéncia de objetos



compactos nos modelos existentes da literatura (WAXMAN;, 2017) e motivada pela
abundancia de estrelas anas brancas em relagdo as estrelas de néutrons, devido
as fungoes de massa inicial para a formagdo estelar (ver, e.g., (SALPETER, 1955;
SCALO, 1986)). O cendrio a ser construido nao se concretizard como um modelo,
mas apresentara os ingredientes necessarios, a compatibilidade de anas brancas com

eles e os possiveis caminhos para a construcao de um.

No Capitulo 2, apresentamos uma revisao bibliografica organizada da seguinte forma:
a Secao 2.1 traz a descoberta do fendomeno de FRBs e suas propriedades gerais. Na
Secao 2.2, sao revisados alguns casos especificos de FRBs de grande interesse pela
comunidade cientifica. Na Secdo 2.3, sdo descritos os processos observacionais para
a deteccao das explosoes e os observatorios mais bem-sucedidos nessas detecgoes.
Por fim, na Secao 2.4, a revisao resume as teorias e modelos existentes na literatura

que se propoem a explicar casos especificos e/ou propriedades gerais dos FRBs.

A partir dos modelos apresentados na Sec¢ao 2.4, o Capitulo 3 é organizado com o
objetivo de explorar os casos de objetos compactos como progenitores do evento de
FRB. Na Secao 3.1 apresentamos o atual cenario dos modelos presentes na literatura
que exploram esses objetos e dirigimos o foco para as estrelas anas brancas. Na
Secao 3.2 apresentamos essa classe de estrelas e suas principais propriedades fisicas.
A partir disso, o conteido se organiza em subsecoes da Se¢ao 3.2. Na Subsecao 3.2.1,
fazemos a revisao de um trabalho que utiliza anas brancas para a modelagem de
FRBs. Na Subsecao 3.2.2 apresentamos uma classe especial de estrelas anas brancas
capaz de dar origem as condigOes necessarias para a emissao de FRBs e, por fim, a
Secao 3.3 faz a conexdo desta classe com o evento, apresentando argumentos para

fundamentar o esbog¢o de um modelo que tenha as anas brancas como foco principal.

No Capitulo 4, apresentamos os requisitos para um modelo que tem como objeto
progenitor uma estrela ana branca. O Capitulo é organizado da seguinte forma: a
Secao 4.1 analisa a ordem de grandeza da regiao de emissao de FRBs, a Secao 4.2
traz a estimativa de energia presente no campo magnético desse tipo de estrela e
explora um mecanismo de liberacao dessa energia. Na Secao 4.3 sdo apresentados
processos radiativos capazes de dar origem a radiacao de FRBs e, por fim, a Se¢ao
4.4 constrdi o cenario fisico em que esses ingredientes podem se fazer presentes para

que o fenémeno possa ocorrer.

Ao final do texto, o Capitulo 5 traz as conclusoes do trabalho desenvolvido e pers-
pectivas de trabalhos futuros que se concentrem no uso do cendrio construido para

a criagdo de um modelo fisico para emissao de FRBs.



2 O FENOMENO FRB

A revisao desenvolvida neste trabalho tem por objetivo apresentar a descoberta do
fendomeno de FRB, descrever alguns dos eventos de grande interesse pelos pesquisa-
dores da &rea, listar as principais campanhas e observatérios envolvidos na detecgao
de FRBs, seus respectivos dados e, por fim, discutir brevemente os modelos fisicos

presentes na literatura.
2.1 Um histoérico do fenémeno FRB

No ano de 2007 foi publicado o trabalho intitulado “A bright millisecond radio burst
of extragalactic origin"(LORIMER et al., 2007) cujo autor principal é Duncan Lo-
rimer. Neste trabalho, os autores apresentam a descoberta de uma nova classe de
evento astrofisico transiente em radiofrequéncias. A explosao foi descoberta durante
uma pesquisa de dados de um levantamento feito da pequena Nuvem de Maga-
lhaes! (SMC) na faixa de frequéncias de 1,4 GHz utilizando o receptor multi-feixe

no telescépio Parkes, de 64 m de diametro e localizado na Australia.

O levantamento foi realizado a partir de 209 observagoes, cada uma com duragao
de 2,3 horas. Durante cada apontamento, o receptor multi-feixe coletou sinais in-
dependentes de 13 posigoes diferentes (em ascensdo reta e declinagdo) no céu. Os
dados de cada feixe foram amostrados em um bit a cada milissegundo em 96 canais

de frequéncia abrangendo uma banda com largura de 288 MHz.

Uma vez emitidos, sinais de radio extragalacticos se propagam através de um plasma
de baixa temperatura composto por elétrons, presentes no meio interestelar e inter-
galactico. O indice de refracao deste plasma apresenta dependéncia com a frequéncia
da radiacdo que se propaga através dele. Como resultado, qualquer sinal de radio
proveniente de fonte galactica ou extragalactica exibe um desvio no tempo de che-
gada do sinal como funcao de sua frequéncia, conhecida como medida de dispersao,
e que pode ser estimada a partir de simula¢oes numéricas. Na Equacao 2.1, a relagao
de dispersao é apresentada, tendo como tnico elemento desconhecido a densidade
de elétrons livres da coluna de gés ao longo da qual a radiagdo se propaga. Nela,
A(t) é a diferenca de tempo de chegada de um sinal de frequéncia v em relacao a
um sinal que nao sofreria atraso devido a interagdo com o plasma (r — o0), e a
carga do elétron e m, sua massa, ¢ a velocidade da luz e o termo integrando, traz

a densidade eletronica do meio em que a radiacao se propaga n. durante o caminho

LGaldxia satélite da Via Lactea



percorrido por ela dl.

e? e?

A(t) = t(v) — t(oo) = — /OL nedl = — DM (2.1)

2Tmecr? 2Tmcr?

Observamos na equagao acima que, uma vez emitidos por uma mesma fonte, sinais
de radio de menor frequéncia serao medidos na Terra antes dos sinais de frequéncia

maior, por conta da dispersao provocada pelo plasma.

Nos dados, os autores procuraram por pulsos individuais com razoes sinal-ruido
S/N > 4, usando uma técnica de filtragem otimizada para larguras de pulso na
faixa de 1 ms a 1 s. A explosao foi detectada em dados coletados no dia 24 de
agosto de 2001 com valor de medida de dispersao de DM = 375 pcem ™2, simulta-
neamente, em trés feixes vizinhos e esta localizada aproximadamente a trés graus ao
sul do centro da pequena nuvem de Magalhaes (SMC). A Figura 2.1 apresenta uma
imagem em miltiplas frequéncias do campo circundante a regiao da explosao detec-
tada. A escala de cinza e as linhas de contorno mostram, respectivamente, emissoes
de H, e HI associadas a SMC. Cruzes marcam a posi¢cao de cinco pulsares conhe-
cidos na SMC, identificados por seus nomes e valores de DM entre parénteses, em
unidades de pcem™3. Os circulos mostram a posicao dos feixes do radiotelescépio
Parkes e os feixes em que a emissao foi identificada contém um pequeno circulo ou
um quadrado em seu interior. A detec¢do mais forte saturou os digitalizadores do
sistema de aquisicao de dados, indicando que sua S/N > 23. Sua localizacao esté
marcada com um quadrado na ascensao reta 01h 18m 06s e declinagao -75° 12’ 19”
(coordenadas J2000). As outras duas detecgdes (com S/Ns de 14 e 21) estdo marca-
das com circulos menores. A saturacao torna dificil localizar com precisao a posicao
real. Com base na largura da meia-poténcia do sistema multifeixe, a incerteza de
posicao é nominalmente de £7’. No entanto, a posicao real provavelmente esta ligei-
ramente (alguns minutos de arco) a sudeste dessa posi¢ao, dada a nao deteccao da

explosao nos outros feixes.

A densidade de fluxo medida da explosao foi estimada pelos autores de duas maneiras
distintas. Para a deteccao mais forte que saturou os instrumentos de medida, foi
utilizado o fato de que o circuito integrador que define os niveis médios e limites de
detecgao é analdgico. Para um sinal com 5 ms de largura, os autores estimam que o
pico da densidade de fluxo seja de 40 Jy (1Jy = 1072 Wm 2 Hz ! ). Utilizando as
detecgoes nas posicoes dos feixes vizinhos e a resposta medida do sistema multi-feixe
em fungao da posigao fora do eixo, derivada em (STAVELEY-SMITH et al., 1996),



Figura 2.1 - Campo circundante da regido do primeiro evento de FRB detectado.
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foi determinado pelos autores que a densidade de fluxo maxima é de pelo menos 20
Jy. Com essas duas estimativas, o valor adotado para a densidade de fluxo do sinal
de radio medido foi de 30 + 10 Jy.

A Figura 2.2 apresenta o espectro da densidade de fluxo medida para a explosao.
Embora esse espectro seja limitado em informacgoes, observa-se que a intensidade
do pulso aumenta nas frequéncias mais baixas do intervalo observado, esta carac-
teristica pode ser observada na intensidade da escala de cinza do sinal medido. A
dispersao é claramente visivel como uma varredura quadratica através da faixa de
frequéncia, com alargamento em direcao a frequéncias mais baixas. A partir de uma
medi¢ao do atraso do pulso em toda a faixa do receptor usando técnicas padrao
de cronometragem de pulsares, a DM determinada foi de 375 + 1 pcecm ™. As duas
linhas brancas separadas por 15 ms que delimitam o pulso mostram o comporta-
mento esperado para a lei de dispersao do plasma frio, assumindo uma DM de 375
pcem 3. A linha horizontal em torno de 1,34 GHz ¢ um artefato nos dados causado
por um canal de frequéncia com mau funcionamento. Este grifico é para um dos

feixes deslocados nos quais os digitalizadores nao foram saturados.

E muito dificil atribuir esta explosdo a algo que nio seja uma fonte celeste. Tanto a



Figura 2.2 - Evolucao da frequéncia e forma integrada do pulso de radio.

Frequency (GHz)

] l"' { -“‘,fmwll‘l 'I ﬂrglﬁ‘ (i I
| yil b I'.’, \ -.\M u* it

Time after UT 19:50:01.63 (ms)

Fonte: Lorimer et al. (2007).

dispersao de frequéncias quanto a evolugao do pulso em relagao a frequéncia apon-
tam para um sinal de origem césmica. A probabilidade de um transmissor terrestre
ser capaz de reproduzir com precisao a lei de dispersao do plasma frio (conforme
ilustrado na Figura 2.2) é muito baixa. Além disso, interferéncias terrestres geral-
mente se repetem, e esta foi a Unica explosao de dispersao significante detectada
com S/N > 10 na andlise de dados de quase 3000 posigoes distintas. Fontes com
densidade de fluxo maiores do que cerca de 1 Jy geralmente sdo detectadas em va-
rios dos receptores do sistema multifeixe, embora isso seja verdade tanto para fontes
terrestres quanto para fontes astrofisicas, o telescpio apontava para uma elevacio
de aproximadamente 60 graus no momento da observagao, tornando virtualmente
impossivel que transmissores terrestres sejam responsaveis por uma fonte que foi

detectada apenas em trés feixes adjacentes do apontamento.

Incluindo a deteccao original, outros 27 feixes no levantamento apontavam para
uma regiao dentro de 30 minutos de arco da posicao da explosao, tais observagoes
totalizam em torno de 50 horas, distribuidas entre 19 de junho e 24 de julho de 2001,
e em nenhum deles houve outra deteccao de uma explosao. Apés a identificagao do
evento, em abril de 2007 os autores realizaram observacoes que totalizaram 40 horas

de acompanhamento da regiao com o mesmo telescopio, nas bandas de 1,4 GHz com



sensibilidade semelhante a utilizada na deteccao da explosao em 2001, e novamente,
nenhuma anomalia foi encontrada na faixa de medidas de dispersao entre 0 e 500

pcem 3, fazendo desta explosdo em radiofrequéncias, além de um evento novo, tnico.

A latitude galactica (b = —41.8°) e o alto valor de medida de dispersao da explosao
tornam altamente improvavel que a fonte esteja localizada em nossa galaxia. O
modelo de distribui¢do de elétrons livres desenvolvido por Cordes e Lazio (2002)
prevé que a medida de dispersao provocada pela galaxia, nesta linha de visada, seja
de apenas 25 pcem ™. A medida de dispersao derivado para a explosio ¢ maior
que os valores dos 18 pulsares de radio que, nesta época, eram conhecidos na SMC
(MANCHESTER et al., 2006), sendo que o maior deles tem valor de 205 pccm™3.

Os autores também buscaram na literatura por estruturas ionizadas na linha de
visada que poderiam contribuir para tamanho valor nas medidas de dispersao mas
nao foi encontrado nada que a justificasse. A 3° da SMC, a fonte se localizava fora de
todos os contornos conhecidos de emissoes de radiagao pertencentes aquele sistema.
Somado ao alto valor de dispersao, isso sugere que a fonte esteja localizada muito
além da nuvem, cuja distancia de 61 + 3 Kpc foi bem estimada por Hilditch et al.

(2005) através da medida de dezenas de eclipses de sistemas bindrios.

Na tentativa de estimar a distdncia da fonte da explosao, os autores buscaram por
explosoes de raios gama e supernovas cuja posicao e época coincidissem com o evento,
mas nao obtiveram éxito. Consultaram o principal catdlogo de galdxias da época
(PATUREL et al., 2003) para a identificacdo de potenciais hospedeiras da fonte.
A candidata mais proxima foi a galaxia PGC 246336, localizada a cinco minutos
de arco ao sul da posicao da explosao, no entanto, o evento nao foi identificado no
feixe mais ao sul do conjunto de medidas, levando-os a descartar a associacao dessa
potencial hospedeira. Se o evento ocorreu em uma galaxia hospedeira semelhante
a Via Lactea, a nao deteccdo dessa galaxia no catalogo, que incluiu galaxias com
magnitudes na banda B de até 18, implica em um limite inferior de aproximadamente

600 Mpc de distancia para a fonte da explosao.

Utilizando o trabalho de Ioka (2003), que forneceu uma estimativa para a medida
de dispersao do meio intergaldctico em funcdo do redshift?, dada por DM ~ 1200z
pcem ™3, onde se supoe que o meio é homogéneo e completamente ionizado, e sub-
traindo a contribuicdo esperada da Via Lactea, os autores inferiram que, para a

fonte da explosao, z ~ 0, 3.

2No portugués, desvio para o vermelho. A expressdo em inglés serd utilizada no trabalho.



Se o mesmo modelo de Cordes e Lazio (2002) for aplicado a galdxia hospedeira,
estima-se que haja uma probabilidade de 25% de que a contribuicao da hospedeira

3. nesse caso, o valor correspondente para o redshift

seja maior do que 100 pccm™
seria z < 0,2. Para permitir calculos futuros das propriedades fisicas da explosao,
os autores adotaram uma distancia de 500 Mpc até a fonte, o que corresponderia a
z ~ 0,12 e uma contribuicao da galdxia hospedeira de DM, = 200 pccm~3. Dada
a incerteza na distancia estimada, o valor é parametrizado como Dsoy = D /500

Mpec.

Agora, tratando da natureza da explosao, a partir de sua duracao, densidade de fluxo
e distancia, os autores estimam que a temperatura de brilho e a energia liberada
sejam, respectivamente, da ordem de 10%*(Ds99/W5)? K e 1033W5D2,, J, onde Wy =
Wini/5 ms representa a largura intrinseca do pulso parametrizada em unidades de
cinco milissegundos. Isso, juntamente com o argumento do tempo de viagem da luz
que limita o tamanho da fonte emissora a uma regiao com dimensoes inferiores a
1500 km, implica em um processo de emissao coerente em uma regiao compacta do

espago.

Apenas duas fontes de radio sdo capazes de produzir tais emissoes: os transientes
rotativos de radio (RRATS), supostamente produzidos por pulsares intermitentes,
conforme descritos por McLaughlin et al. (2006), ou pulsos gigantes de jovens pul-
sares e/ou pulsares de milissegundos (LORIMER, 2008). De acordo com os autores,
um pulso tipico de RRAT s6 poderia ser detectado a uma distancia maxima de ~ 6
kpc, dada a configuracao instrumental das medidas e, mesmo os pulsos gigantes
mais energéticos, como os da nebulosa do Caranguejo, com picos de luminosidade
de 4kJypc? (CORDES et al., 2004), seriam observados a distancias de até 100
kpc. Além disso, tanto os RRATs quanto os pulsos gigantes seguem distribuigoes de
energia de pulso em forma de lei de poténcia. A intensidade deste pulso, que esta
aproximadamente duas ordens de magnitude acima do limiar de deteccao, deveria
facilmente ter gerado muitos eventos com energias de pulso mais baixas, seja nos
dados da pesquisa original ou nas observagoes de acompanhamento. Tais argumen-
tos fortalecem a hipdtese de que a explosdao detectada corresponde a uma classe

totalmente nova de fonte de radio.
2.2 FRB: casos especificos

No ano de 2014, Spliter e colaboradores relatam a descoberta de um FRB utilizando
dados do radiotelescopio de Arecibo (SPITLER et al., 2014). O FRB foi detectado
como parte do levantamento Pulsar ALFA (PALFA) (CORDES et al., 2006), esta

10



seria a primeira detecgdo do fendmeno de FRB a partir de outro radiotelescépio
que nao o Parkes. Um tnico pulso disperso foi identificado nas observagoes de 2 de
novembro de 2012 as 06:35:53 UT, cuja razao sinal ruido era de S/N = 14. Nao
sabendo a posicao exata dentro do feixe em que a explosdo ocorreu, a posicao de
—0.223°, | = 174.95°). Tal evento ficou

conhecido como FRB121102 e, posteriormente, veio a ser um dos mais importantes

seu centro foi atribuida ao evento (b =

eventos dessa classe de transientes. Suas propriedades sdo apresentadas na Tabela
2.1:

Tabela 2.1 - FRB121102 Parametros observacionais

Parametro Valor
Date 2012 Nov 02
Time 06:35:53 UT

MJD arrival time
Right Ascension

56233.27492180
05"32™09.6°

Declination 33°05'13.4"
Gal. long. 174.95°

Gal. lat. —0.223°
DM (pcem™3) 557.4 + 2.0
DMy 52001,maz (pccm™>) 188
Dispersion index —2.01£0.05
Pulse width (ms) 3.0+0.5
Pulse broadening (ms) <15

Flux density (Jy) 0.4101
Spectral index range(a) 7 to 11

Fonte: Spitler et al. (2014).

Algumas observagoes importantes deixadas pelos autores na Tabela 2.1 sao coloca-
das a seguir:

1) O tempo de chegada na terceira linha é centrado no baricentro referenciado a
frequéncia infinita.

2) Nas linhas 4, 5, 6 e 7, coordenadas correspondentes ao centro do feixe que
realizou a deteccao.

3) Indice de dispersdo na linha 10 segue a seguinte relacdo: DM o .

4) Relagao do indice espectral na tltima linha: S(v) o v®.
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A Figura 2.3 apresenta os graficos caracteristicos de FRB 121102. Em cada painel, os
dados foram suavizados no tempo e na frequéncia por um fator de 30 e 10, respecti-
vamente. O painel superior é um espectro dindmico da observacao de descoberta que
mostra os 0, 7 segundos durante os quais FRB 121102 varreu a banda de frequéncia.
O sinal fica visivelmente mais fraco na parte inferior da banda, e alguns artefatos

devido a interferéncia de radio frequéncia (RFI) também sao visiveis.

As duas curvas brancas mostram o sweep (varredura) esperado para um sinal dis-
perso com indice =2 a uma DM de 557.4 pccm ™ . O painel inferior esquerdo mostra
o perfil de pulso disperso médio em toda a faixa de frequéncia. O painel inferior di-
reito compara o espectro no pulso (preto) com um espectro fora do pulso (cinza
claro), e como referéncia, uma curva mostrando o indice espectral ajustado (a = 10)
também estd sobreposta (cinza médio). O espectro no pulso foi calculado a partir
dos canais de frequéncia nos dados (ap6s dedispersao) correspondentes ao pico no
perfil de pulso. O espectro fora do pulso corresponde a canais de frequéncia para um

bin de tempo escolhido, intencionalmente, distante do instante de medida do pulso.

Figura 2.3 - Graficos caracteristicos do FRB 121102.
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Fonte: Spitler et al. (2014).

As observagoes que resultaram na detecgao de Spitler et al. (2014) eram limitadas
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tanto em tempo quanto em area do céu, desta forma, apenas uma explosdo da
FRB121102 foi identificada. Nos meses de maio e junho de 2015, novas observagoes
foram feitas cobrindo uma area de aproximadamente 90 graus ao redor da posigao
centrada nessa explosao. Com isso, dez explosoes adicionais provenientes da mesma
regiao foram detectadas e publicadas no trabalho de Spitler, L et al. (2016). Esta
era a primeira vez, desde sua descoberta, que o evento de FRB mostrava repetigoes.
Nenhum outro sinal ou pulso de radio de origem astrofisica foi detectado nessas

observagoes.

Os dez novos pulsos recém-detectados foram observados pelos autores em duas posi-
¢oes adjacentes na grade de apontamento do telescopio, separadas por cerca de 1,3
graus. A média aritmética da posicao J2000 a partir dos centros desses dois feixes
é ascensao reta a = 05h31mb8s, declinacao 6 = +33d08m04s, com um raio de in-
certeza de cerca de 30 minutos de arco. As coordenadas galacticas correspondentes
sao longitude [ = 174, 89 graus, latitude b = —0, 23 graus. Esta posi¢ao mais precisa
estd a 3,7 graus do centro do feixe da primeira explosao descoberta, o que significa

que o a primeira explosao do FRB 121102 Burst foi detectada fora do eixo.

Nas onze explosoes detectados nesta fonte, as densidades de fluxo variam entre
951400 ~ 0.02 — 0.3 Jy nas frequéncias de 1.4 GHz, onde, g representa o ganho do
feixe da antena na posicao da fonte, que é normalizado para amplitude unitaria.
Outros FRBs até entdo detectados estavam tipicamente uma ordem de grandeza
acima em densidade de fluxo ¢S1400 ~ 0.2—2 Jy. Este amplo intervalo de densidades
de fluxo observados em Arecibo sugere que explosdes menos intensas acontecem a

uma taxa maior.

A taxa de deteccao de eventos foi de ~ 3h™! para as explosdes com ¢S99 = 20
mJy nas observacoes em que um feixe estava dentro de 3,5" da posi¢ao atualizada
das explosoes. Entretanto, os autores chamam a atenc¢ao para o fato de que algumas
explosoes parecem se aglomerar em determinados intervalos de tempo enquanto que,

em outros, nenhuma ¢ detectada.

Dentro da banda de frequéncias observada pelos autores (1.214 — 1.537 GHz), o es-
pectro das explosoes é nitidamente variavel. Algumas sdo mais brilhantes em maiores
frequéncias, como na primeira explosao detectada na fonte, enquanto outras explo-
soes apresentam crescimento de brilho na dire¢do de mais baixas frequéncias. Na
Figura 2.4 sdo apresentados os espectros das onze detecgoes do FRB121102. Nesta
figura, os dados sao exibidos com resolugao em frequéncia de 10 MHz e resolugao

de tempo de 0,524 ms. As faixas diagonais a baixas frequéncias de radio para os
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Pulsos 6, 7 e 9 sao devido a interferéncia de radio (RFI) que nao esta relacionada
ao FRB 121102. Os sub painéis superiores sao perfis dos pulsos somados em todas
as frequéncias. Os espectros dos pulsos corrigidos para a banda sao mostrados nos

sub painéis a direita. As escalas sinal-ruido para os espectros sao exibidas em cada

sub painel.
Figura 2.4 - Morfologias e espectros dos pulsos do FRB 121102.
F
=
F
2
3
g 2012-11-02
£ MJD 56233
E
(=]
)
I
=
g
3
g 2015-05-17
= MJD 57159
o
ﬁ »
g ;
[=]
F
=
Iy
&
Z 2015-06-02
g MJD 57175
5 (two scans)
ki
§
o
g
2 1,
z
g
I.g b
&
2
o
3
(=]
F
2 1,
oy
g
g B
g
-
o 20 0 20 40 20

Time (ms) Time (ms) Time (ms)

Fonte: Spitler, L et al. (2016).
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As diversas explosoes provenientes de FRB121102 trouxeram grande avango na com-
preensao dessa nova classe de eventos, permitindo pela primeira vez uma melhor de-
terminagao na localizacao de um FRB. Até entao, as detecgoes de FRBs eram feitas
majoritariamente por meio de radiotelescopios de um tnico elemento, o que repre-
sentava um desafio para identificar a origem exata dessas explosoes. No entanto, em
2017, foi realizada uma inovadora campanha, baseada em dados obtidos pelo inter-
ferometro VLA (Very Large Array Karl G. Jansky), combinados com informagoes

do radiotelescopio de Arecibo, foi realizada.

Essa campanha restringiu o tamanho das regioes das explosoes de radio a um cone
de abertura de apenas 100 milissegundos de arco, coincidente com uma fonte per-
sistente de radio com intensidade de 180 uJy. Essa fonte de rddio apresentava um
espectro continuo consistente com emissoes nao-térmicas e, além disso, uma fraca

contrapartida 6ptica associada, detectada em magnitude 25.

O trabalho de Chatterjee et al. (2017) permitiu, pela primeira vez, a identificagao da
fonte hospedeira de um FRB. Posteriormente, essa fonte foi associada a uma galaxia
ana a distancias cosmologicas, possibilitando a confirmacao da origem extragalactica
desses eventos a partir de argumentos que nao se restringiam ao excesso nas medidas

de dispersao do sinal.

A partir de observagoes realizadas no VLA que totalizaram 83 horas, distribuidas
em seis meses, nove novas explosoes foram detectadas na banda de 2.5 a 3.5 GHz,
com razoes sinal ruidos contidas entre 10 e 150, todas consistentes com a posi-
¢ao do FRB121102 anteriormente determinada com baixa precisdo. A partir dessas
deteccoes, a posicio média do evento passou a ser a = 05"31™58.70°, declinacdo
0 = +33°08'52.5”, com incerteza de ~ 0, 1”, coincidente com a posicdo determinada
com os dados de Arecibo, porém com trés ordens de magnitude mais precisa. A
medida de dispersao para cada explosao foi coincidente com os valores encontrados

anteriormente (Spitler, L et al., 2016).

A partir dos dados de amostragem do VLA, imagens de radio geradas em 3 GHz
revelam uma fonte de emissdo continua de radio dentro de 0,1” da posicao das
explosoes. Outras 68 fontes de radio foram detectadas dentro de um raio de 5, mas,
dada a correspondéncia entre a posicao das explosoes e a posicao da fonte persistente
de 180 uJy, a probabilidade de coincidéncia estimada pelos autores foi inferior a
107°. Na Figura 2.5(a) ¢ apresentada a imagem em 3 GHz com a contrapartida
persistente de radio destacada no quadrado e a posicao dos feixes nas observagoes

de Arecibo destacada em circulos. J4 na figura (b), imagem 6ptica do telescépio
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Gemini mostra a contrapartida optica da mesma galaxia, registrada por um filtro

na banda r (rap = 25,1 4+ 0.1 mag), indicada por barras.

Figura 2.5 - Imagens de radio e épticas da regido do FRB 121102.

+33:09:00

Declination

12 5:32:00 48 31:36
Right Ascension

Fonte: Chatterjee et al. (2017).

Essas observagoes corroboram os argumentos a favor de uma origem extragalacticas
para os FRBS. Explosoes de radio provenientes de estrelas podem exibir escalas de
tempo de sub-segundos, mas nao é esperado que apresentem medida de dispersao
aparentemente constante. A hipétese de regioes HII, remanescentes de supernova
ou nebulosas para o excesso de DM certamente apareceria nas observacoes de ra-
dio ou no infravermelho a partir de correlagoes realizadas pelos autores, e nada
dessa natureza foi identificado. Assim, concluem os autores que o FRB1211002 e
sua contrapartida persistente de radio nao correspondem a nenhuma classe de obje-

tos conhecidos que sejam de fonte galactica.

No mesmo més da publicacao do texto acima discutido, um outro trabalho foi publi-
cado (TENDULKAR et al., 2017), trazendo um estudo fotométrico e espectroscopico
da galaxia hospedeira do FRB, bem como a estimativa de sua distancia. Para tal, os

autores utilizaram o instrumento Gemini Multi-Object Spectrograph (GMO) no teles-
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copio de 8 metros Gemini, em Mauna Kea, no Hawaii. Através de diversos conjuntos
de observacoes, distribuidas entre diferentes filtros dpticos e aplicagao de técnicas as-
trométricas de calibracao,os pesquisadores realizaram a estimativa de redshift para
essa galaxia, encontrando um valor de z = 0.19273, que esta em concordancia com
os resultados obtidos a partir das medigoes de radio apresentadas por Chatterjee et
al. (2017), que indicavam um redshift de zpy; < 0.32. Tais constatagoes, juntas da
alta probabilidade de coincidéncia da fonte, confirmam que o FRB121102 esté loca-
lizado a distancias cosmologicas. Concluindo a andlise deste trabalho, observa-se que
este estudo corrobora a interpretacao de Chatterjee et al. (2017), que identificou a
contrapartida éptica associada a deteccao de radio como sendo a galaxia hospedeira
do FRB121102.

Além disso, assumindo os pardmetros cosmoldgicos da colaboragido Planck (ADE et
al., 2016), os pesquisadores calcularam a distancia da fonte a partir de sua luminosi-
dade Dy, que totaliza 972 Mpec. Os valores de 1”7 nas imagens obtidas correspondem
a distancias proprias e comoveis de 3,31 kpc e 3,94 kpc, respectivamente. Esse con-
junto de resultados fornece pela primeira vez uma sélida base para a compreensao
da localizacao e distancia de um FRB, contribuindo para nosso grau de compreensao
do evento e abrindo um novo campo para aplicagao de eventos dessa classe em testes

e estudos cosmoldgicos.

Como um ultimo caso especifico de bastante interesse na literatura, apresentamos o
FRB 200428, detectado em 2020 e publicado no trabalho de Andersen et al. (2020).
Este, até o momento, é o tinico FRB identificado na Via Lactea. Mais do que isso,
o evento teve sua localizagao coincidente com um ja conhecido soft gamma repeater
(SGR). SGRs sao uma classe de objeto astrondmico responsavel pela emissao de
rajadas de raios X e raios gama (HURLEY, 2011), sem periodos bem definidos, e
associados a magnetares (MEREGHETTT et al., 2015) (estrelas de néutrons alta-
mente magnetizadas, tipicamente com campos magnéticos de intensidade superior

a 10 G).

Em 28 de abril de 2020, os instrumentos de deteccdo de FRB do radiotelescépio
CHIME detectaram uma explosao de radio durante um periodo de intensa ativi-
dade de raios X do magnetar galactico SGR1935+2154. Esta explosao foi detectada
simultaneamente em 93 dos 1024 canais que formam o feixe do radiotelescépio, indi-
cando um evento de natureza extremamente brilhante. Na Figura 2.6 é apresentado
o evento, constituido de duas sub-explosoes com tempos de duragao de 0, 585+0,014

ms e 0,335 4+ 0,007 ms, separadas por um tempo de 28,91 + 0,02 ms. O painel a
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apresenta a detecgao feita pelo CHIME, com razao S/N de 264, enquanto o b, a
deteccdo do mesmo evento feita pelo ARO3. A medida feita pelo radiotelescépio
CHIME ¢ exibida com resolucao de 0,98304 ms e 1, 5625 MHz em tempo e frequén-

cia, respectivamente.

Figura 2.6 - Primeira deteccdo de um FRB na Via Lactea.
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Fonte: Andersen et al. (2020).

A partir da medida, a colaboracao CHIME determinou a posicao do evento como
RA 5000 = 19h36 min e DEC = +22.1°6’, com incertezas da ordem de 1°. Esta
localizacao situa-se a 0.3° da posi¢ao conhecida do SGR1935+2154 (ISRAEL et al.,
2016). A partir de ajustes, a dispersao do sinal foi estimada em DM = 332, 7206
pcem 3. O valor méaximo predito para a contribuicdo da Via Lactea na linha de
visada da observacao varia entre 500 — 700 pc cm ™2, a depender do modelo utilizado
para a densidade de elétrons da galaxia. O valor de DM obtido a partir do ajuste
realizado é consistente com o valor esperado para o SGR1935+2154, dado entre
530 4 200 pccm 3, derivado a partir de relacoes entre a coluna de absorcao de raios
X e a DM (HE et al., 2013), e a medida desta coluna para o SGR (ISRAEL et al.,
2016).

Contornando as dificuldades relacionadas a sensibilidade dos lébulos laterais do

3 Arizona Radio Observatory
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radiotelescopio, a equipe estimou, na banda de 400 — 800 MHz, uma fluéncia de
480kJy ms para a primeira componente do evento e 220kJyms para a segunda
componente, totalizando assim um valor de 700 kJy ms para o evento. A média da
densidade de fluxo na banda foi de 110 kJy na primeira componente e 150 kJy para
a segunda. A distancia do SGR1935+2154 foi estimada no intervalo de 6,6 — 12,5
kpc (KOTHES et al., 2018; ZHOU et al., 2020) e, portanto, a equipe do CHIME
assumiu uma valor de 10 kpc para estimar as demais propriedades do evento. Dados
os valores dos picos de densidade de fluxo e a distancia djoxp, 0 pico de luminosidade
na banda de 400 — 800 MHz foi obtido em 19011,8061%0,@6 MJy kpc, assumindo uma
emissao isotrépica. As incertezas elevadas estdo associadas a incerteza sistematica
na medida da densidade de fluxo (ver se¢ao de métodos do trabalho). Este valor ob-
tido para a luminosidade do evento pode ser facilmente calculado a partir da relacao

entre fluxo e luminosidade, dada na Equacao 2.2 e ilustrada na Figura 2.7 :

L

- 2.2
A7 D? (2:2)

Figura 2.7 - Tlustracdo da relacdo entre fluxo e luminosidade.

Estrela/Evento com
luminosidade (L)

Fonte: Adaptada de Klus (2024).

Diversos outros telescépios reportaram a deteccao de duas componentes de explo-

soes raios X e raios gama coincidentes em tempo com as detecgoes de radio no
SGR1935+2154 (MEREGHETTT et al., 2020; RIDNATA et al., 2020; ZHANG et
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al., 2020). A Figura 2.8 apresenta pulsos de raios X apresentados por Mereghetti et
al. (2020) adaptados para o review de Petroff et al. (2022).

O FRB proveniente do SGR1935+2154 é de longe o evento mais luminoso em
frequéncias de radio ja detectado em magnetares galacticos. Outros cinco magneta-
res na galaxia ja haviam, até a data, exibido pulsos de rddio (OLAUSEN; KASPI,
2014). Estes pulsos sao formados por pequenos sub pulsos de duragao de milissegun-
dos, porém, ordens de magnitude menos brilhantes que o FRB observado. A fonte
mais brilhante de radio observada anteriormente em um magnetar, com fluéncia
> 200 Jyms em 6 GHz (BURGAY et al., 2017) é trés ordens de magnitude mais
fraco do que este evento. Pulsos do pulsar do caranguejo ja haviam sido observados
com fluéncia em torno de 5kJy ms que, a distancia da nebulosa do caranguejo, cor-
responde a uma energia de 103! erg, ainda trés ordens de magnitude menos energético
do que o FRB observado no SGR19354-2154. Desta forma, o evento mostra clara-
mente que magnetares podem produzir explosdes de rddio muito mais brilhantes do

que as previamente detectadas na galaxia.

Figura 2.8 - Explosoes de raios-X compativeis em tempo com explosoes de radio para o

SGR1935+2154.
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Fonte: Petroff et al. (2022).

A descoberta desse evento aponta fortemente para magnetares como fonte de FRBs,
validando ainda mais as diversas hipdteses que ja haviam sido propostas para obje-

tos compactos sendo progenitores dessas explosoes, como sera discutido adiante no
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Capitulo 3.

Determinar precisamente a distancia da fonte de um FRB é uma tarefa desafiadora,
como mostra a longa saga na determinacao precisa do localizagao e distancia do
FRB121102. A estimativa de redshift da fonte pode ser realizada através de diversas
formas (HACKSTEIN et al., 2020) Em geral, essas estimativas sdo feitas através de
medidas de dispersdo do sinal e modelos de densidade de particulas (elétrons) do
meio em que a radiagao se propaga, mas, uma determinagao real requer a associacao
do FRB a uma estrutura (galdxia, aglomerado, cluster, etc) em que a medida de

redshift possa ser realizada de forma mais precisa.

No trabalho de Macquart et al. (2020), onde os autores exploram a relagdo entre
as medidas de redshift de FRBs cujas posi¢oes foram associadas a galaxias com a
quantidade de barions no universo, sao apresentadas as medidas correspondentes a 6
FRBs medidos pelo radio telescépio ASKAP. Na Tabela 2.2, sdo apresentados esses
eventos, suas coordenadas equatoriais e medidas de redshift das galaxias associadas

a cada evento.

Tabela 2.2 - Medidas de redshift para galdxias hospedeiras de FRBs do ASKAP.

FRB RA (h:min:s) DEC(deg:arcmin:arcsec) redshift
180924 21 :44 :25.255 £ 0.006 £ 0.0082 —40:54:00.10£0.07 £ 0.09 0.3214
181112 21:49:23.63 £0.05 +0.24 —52:58:154+£03+14 0.4755
190102 21:29:39.76 £ 0.06 + 0.16 —79:28:325+£02+0.5 0.291
190608 22 :16:04.75+£ 0.02 £ 0.02 —07:53:53.6+0.3+0.3 0.1178
190611 21 :22:58.91+0.11 £0.23 —79:23:51.3+£0.3+0.6 0.378
190711 21 :57:40.68 £ 0.051 £0.15 —80:21:28.8+0.08£0.3 0.522

Fonte: Adaptado de Macquart et al. (2020).

Na Figura 2.9, a associacao de cada FRB presente na Tabela 2.2 a sua respectiva ga-
laxia hospedeira é apresentada. Cruzes vermelhas mostram a posi¢ao dos centroides

das galaxias e elipses em branco a localizagdo do FRB com intervalo de confianca
de 90%.
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Figura 2.9 - Imagens épticas das galdxias associadas aos FRBs da Tabela 2.2
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Fonte: Macquart et al. (2020).

Com dados dos catalogos Transient Name Server (TNS), FRBCAT (PETROFF et
al., 2016) e CHIME (AMIRI, M. et al., 2021), até o ano de 2021, outros 6 eventos
apresentam medidas de redshift como mostrados na Tabela 2.3. Alguns outros casos
de medidas diretas de redshift podem ser encontrados nos diversos bancos de dados
disponiveis de cada observatorio mas, como ja pode ser observado, o nimero de even-
tos com medidas realizadas é extremamente baixo quando comparado as centenas

de detecgoes.
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Tabela 2.3 - Medidas de redshift para fontes hospedeiras de FRBs catalogadas em Herta-
FRBSTATS até o ano de 2021.

FRB Telescopio RA DEC redshift
20150517  Arecibo 05:32:01.000 +1.75" +433:07:56.00 + 1.75' 0.19273
20180924 ASKAP 21 : 44 : 25.255 —40: 54 :00.10 0.3124
20181112 ASKAP 24 :49:23.630 £0.03’ —52:58:15.39 +0.01 0.4755
20190523 DSA 13 :48:15.600 = 0.04 +72:28:11.00 £ 0.03’ 0.6
20190608 ASKAP 22 :16: 04.750 +£0.01’  —07:53:53.60 £ 0.0007" 0.1178
20190619 Effelsberg/GBT 01 : 58 : 00.750 465 : 43 : 00.31 0.0337

Identificar a galaxia hospedeira de um FRB ¢é fundamental para uma boa medida de
redshift e, consequentemente, distancia da fonte. Porém, tal identificacao necessita
de operagoes conjuntas e sincronizadas de um observatério com multiplas antenas
ou observatorios distintos separados por grandes distdncias para que o uso da in-
terferometria seja possivel. Além da interferometria nas janelas de radio, o uso de
outras janelas de frequéncias se mostra cada vez mais necessario para estudos pre-
cisos de posicao, como ¢ o caso do FRB121102, que foi identificado com auxilio de
observagoes no 6ptico. J4 tendo indicios de que os FRBs estao associados a objetos
compactos (discussao na Se¢ao 2.4), o trabalho conjunto de radio observatérios e
observatorios de raios-X, raios gama e até mesmo ondas gravitacionais deve, em um
futuro préximo, possibilitar a determinacao precisa da localizacao de uma fragao

consideravel dos FRBs conhecidos e dos que ainda vierem a ser detectados.

Esta técnica de combinagdo de observagoes em diversas frequéncias do espectro
eletromagnético, bem como particulas e ondas gravitacionais, é conhecida por as-
tronomia multimensageira (BARTOS; KOWALSKI, 2017), e pode contribuir muito
para que, nas proximas décadas, determinar a localizacao de um FRB nao seja um
desafio tao grande quanto entender sua origem (ANDERSON et al., 2017).

2.3 Instrumentacao e medidas de FRBs

Na ultima década, observacoes de FRBs tem passado por grandes avancos, devido
ao intenso desenvolvimento de tecnologia aplicada a radioastronomia. O desenvolvi-
mento de novos radiotelescopios projetados especificamente para aprimorar as pes-
quisas de FRBs, como o CHIME e o ASKAP, impulsionaram enormemente a quan-
tidade de detecgbes do fendmeno e possibilitaram aos radioastronomos o acesso a

uma maior e mais diversificada populagao do evento, permitindo que novos modelos
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fossem propostos (PLATTS et al., 2019) e outros descartados.

O Canadian Hydrogen Intensity Mapping Ezperiment (CHIME) e o Australian
Square Kilometre Array Pathfinder (ASKAP) sao dois dos principais observatérios
que tém feito contribuigoes para a deteccao e estudo de FRBs. O CHIME, situado no
Observatorio Dominion Radio Astrofisico em British Columbia, Canada, é composto
por quatro cilindros que abrigam 1.024 receptores de polariza¢ao dupla (AMIRI et
al., 2018). Operando na faixa de 400 a 800 MHz, este observatério tem sido fun-
damental na detec¢do de uma grande quantidade de FRBs. Seu design inovador e
capacidade de mapear grandes areas do céu contribuiram significativamente para o
entendimento das propriedades fundamentais dos FRBs, incluindo sua distribuigao

espacial e caracteristicas espectrais.

Figura 2.10 - Instalagbes do radio telescépio CHIME.
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Fonte: CHIME Collaboration (2020).

Por outro lado, o Australian Square Kilometre Array Pathfinder (ASKAP) | loca-
lizado no Observatério de Radioastronomia de Murchison, na Austrdlia Ocidental,
possui 36 antenas de 12 metros de didmetro, cada uma equipada com detectores
sensiveis no intervalo de 700 MHz a 1.8 GHz compreendendo uma area de 30 graus
quadrados de campo de visao (MCCONNELL et al., 2020). Com sua capacidade de
observar uma grande area do céu de uma s6 vez, o ASKAP também desempenha um
papel crucial na detec¢ao e estudo dos FRBs. Além de contribuir para o mapeamento
da distribuicao de FRBs no céu, o instrumento também tem sido fundamental para

estudos das propriedades fisicas de FRBs.
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Ambos os observatérios representam marcos importantes na pesquisa de FRBs, for-
necendo dados de alta qualidade e revelagoes valiosas que tém alavancado o entendi-
mento sobre o fendmeno. Outros observatorios também contribuem para a detecgao

e compreensao das propriedades dos FRBs.

Figura 2.11 - Instalagbes do radio telescépio ASKAP.

Fonte: CSIRO Austrélia (2024).

A Figura 2.12 mostra a distribuigao das detecgbes até entao catalogadas. Seus valores

nao devem ser tomados como absolutos?.

Os instrumentos citados acima possuem uma caracteristica fundamental que possi-
bilitou o grande nimero de detecgdes: um amplo campo espacial de visao (30 deg?
para o0 ASKAP e 200 deg? para o CHIME). Isso permite, a0 mesmo tempo, monitorar
diversas regioes do céu a procura das explosoes e se traduz em uma alta capacidade
de detecgao; por outro lado, determinar precisamente a posicao das explosoes se

torna um desafio para instrumentos de um tnico refletor.

Esse problema é resolvido quando se utiliza a técnica de interferometria (THOMP-
SON et al., 2017). Para um radiotelescépio de um tinico elemento (antena), a minima

distancia angular entre duas fontes puntiformes que podem ser vistas individual-

4Dados contidos no grafico representam FRBs catalogadas até o més de novembro de 2022
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Figura 2.12 - Distribuicdo das deteccées de FRBs por observatoérios.

Outros (12 observatérios)
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GBT
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Dados catalogados em

HeRTA-FRBSTATS. As maiores contribui¢bes sdo apresentadas com os nomes dos
respectivos observatoérios e, no item “outros”, a contribui¢do somada de 12 outros
observatoérios.

Fonte: Produgao do autor.

mente caracteriza sua resolugdo angular. Esta resolucao depende do comprimento
de onda em que a observacgao ¢é realizada e do diametro da antena do radio telesco-
pio, como mostrado na Equacao 2.3, onde « representa o valor de resolucao angular

em termos do comprimento de onda da observacdao A e o didmetro da antena D.

A
a=122% (2.3)

Através da técnica de interferometria, utiliza-se um arranjo de diversas antenas
posicionadas para a observac¢ao de uma mesma fonte. Nesse caso, o termo D que
antes representava o diametro de uma antena passa agora a ser a maior distancia
entre dois elementos desse arranjo de antenas. Posicionando antenas a dezenas ou
centenas de metros, obtém-se como resultado uma resolugao angular muito superior
a de um radiotelescopio de um tunico refletor. A Figura 2.13 mostra uma vista aérea

do VLA - Very Large Array, um dos mais importantes interferometros em operagao

no século XXI.
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Figura 2.13 - Foto aérea do Very Large Array no Novo México.

Fonte: NRAO/AUI/NSF (2024).

Para os casos em que uma resolucao angular muito maior se faz necessaria, uma
extensao da técnica de interferometria é utilizada. Utiliza-se a observacao realizada
por telescopios extremamente distantes, tipicamente em continentes diferentes e a
sincronia de seus dados a partir de reloégios atomicos para se criar um sistema de
interferometria com milhares de quilometros de distancia entre os elementos Opticos.
Esta técnica é conhecida como VLBI ( Very-long-baseline interferometry) e foi utili-
zada para determinar a localizagdo precisa do FRB 20201124A (RAVT et al., 2022)
bem como para se produzir a primeira imagem da regiao préxima a um buraco negro
(AKIYAMA et al., 2019).

Esses avancos tecnologicos em instrumentagao e desenvolvimento de técnicas ob-
servacionais nao contribuem apenas para a pesquisa da natureza fundamental do
fendmeno, mas também tém implicacoes em outros campos de estudo. A capacidade
de detectar e localizar FRBs com precisao tem implicagdes na utilizacdo de FRBs
como sondas césmicas. Por exemplo, eles podem ser usados para revelar informagoes
sobre campos magnéticos em escalas cosmolégicas a partir da medida de rotagao na
direcao de polarizacao linear da radiacao emitida pela fonte, provocada pelo campo
magnético presente nos meios em que ela se propaga (HACKSTEIN et al., 2019).
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2.3.1 Catalogos de dados

A anélise da validade de um modelo ou da viabilidade de utilizacdo de um entre
tantos disponiveis se faz através de dados observacionais. Muitos dados de FRBs
podem ser encontrados devido a quantidade de instrumentos em operagao atual-
mente. Abaixo, apresentaremos alguns importantes catalogos de dados disponiveis

para consulta de forma livre.

« FRBCAT
Publicado em 2016 e atualizado duas vezes desde entao, este catalogo reine
observagoes de FRBs que datam até o ano de 2020. Todas as informacoes

do catalogo sao apresentadas em Petroff et al. (2016)

O catalogo FRBCAT inclui trés categorias principais de parametros para
cada evento FRB:

1 - Parametros de Observacao: relacionados ao telescopio e ao instrumento
utilizados na observacao, incluindo detalhes como nome do telescépio, re-
ceptor, backend, informacoes do feixe, coordenadas do centro de aponta-
mento e configuracoes observacionais como tempo de amostragem, largura
de banda, frequéncia central, nimero de polarizagoes, largura de banda do

canal, bits por amostra, ganho e temperatura do sistema.

2 - Parametros Observados: estao relacionados ao sinal de radio detectado
e incluem quantidades medidas como relagao sinal-ruido (S/N), largura do
pulso, medida de dispersao (DM), indice de DM, indice de espalhamento,
tempo de espalhamento, fragao de polarizacao linear, fracao de polarizacao

circular, densidade de fluxo de pico e fluéncia.

3 - Parametros Derivados: Quantidades dependentes do modelo derivadas
dos parametros observados, como pardmetros cosmoldgicos (por exemplo,
Qur, Q, Hy), componente ionizada da Galaxia (DMggasy), medida de dis-
persao em excesso (DM,yeess), deslocamento para o vermelho (z4), dis-
tancia comovel (Deomoving), distancia luminosa (Diyminesity) € energia do

pulso.

Esses parametros sao essenciais para caracterizar e compreender as propri-
edades de cada fonte FRB e para realizar estudos e comparagoes adicionais
dentro da populacao de FRB. O catalogo esta disponivel para consulta on-

line no site frbcat.org e no banco de dados VizieR.

« CHIME
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Sendo atualmente o observatorio que mais contribui em ntmero de de-
tecgoes de FRBs, o CHIME possui seu préprio catalogo que ja compilia

centenas de detecgoes.

Em sua terceira versao, o catalogo inclui 536 FRBs detectadas entre 400 e
800M Hz de 25 de julho de 2018 a 12 de julho de 2019. Ambas as classes
repetitivas e one-off> de FRBs sdo apresentadas, permitindo uma andlise
comparativa da populacao. Todas as propriedades instrumentais e técni-
cas da deteccao dos eventos, bem como o detalhamento das informacoes
catalogadas estdo disponiveis no trabalho de AMIRI, M. et al. (2021). O

catdlogo online pode ser acessado através do link: chime-frb.ca/catalog.

« FRBSTATS
Uma plataforma online para a visualizacao das propriedades dos sinais de
radio FRBs. Funciona como um catalogo de acesso aberto de FRBs publi-
cados, oferecendo uma interface atualizada e amigavel para pesquisadores.
A plataforma permite a recuperacao de dados fundamentais sobre FRBs
por meio da API do FRBSTATS ou de um banco de dados nos formatos
CSV/JSON, possibilitando que pesquisadores realizem estudos populaci-
onais e comparagoes com modelos astrofisicos. Além disso, o FRBSTATS
fornece visoes estatisticas e visualiza¢oes dos parametros e distribuicoes
dos FRBs através de graficos gerados na prépria plataforma. Adicional-
mente, o FRBSTATS inclui estimativas de redshift inferidas a partir de
entradas de medida de dispersao para quase todos os FRBs observados,
assim como os valores de redshift da fonte hospedeira, quando disponiveis,
tornando-se o primeiro banco de dados publico a incluir essas informacoes.
A plataforma também oferece uma ferramenta de visualizacdo para ilus-
trar associagoes entre explosoes priméarias e repetidoras, complementando
as informagoes basicas sobre repetidores fornecidas pelo Transient Name

Server.

O catalogo pode ser acessado através do seguinte endereco virtual: herta-
experiment.org/frbstats/ e, todas as informagoes necessarias para sua uti-

lizacao estao contidas no trabalho de Spanakis-Misirlis e Eck (2022).

2.4 Teorias e modelos existentes sobre os FRBs

A modelagem tedrica de FRBs enfrenta um desafio significativo na selecdo de um

fenémeno fisico que possa ajustar a grande quantidade de energia emitida em forma

5Uma tinica explosdo detectada
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de radiacao em periodos tao curtos de tempo. A emissao isotropica parece nao ser
um caminho plausivel na modelagem, necessitando portanto de um mecanismo de
confinamento da radiacao para que valores tao altos de energia sejam alcancados
(KATZ, 2014). As diversas caracteristicas observacionais dos FRBs e sua heteroge-
neidade na populacdo atualmente detectada adiciona dificuldade na modelagem do
fenomeno. Por exemplo, alguns FRBs apresentam alto indice de polarizacao circular
(NADA, 2023), outros apresentam altos indices de polarizagao linear (MICHILLI
et al., 2018) enquanto outros apresentam baixissimos valores ou nenhum grau de
polarizacgao. Eventos cujo espectro apresenta multiplos pulsos (FARAH et al., 2018)
e outros, como na maioria dos casos, em que um unico pulso é emitido. Como ja
mostrado no Capitulo 2, alguns FRBs se repetem sem nenhum periodo aparente
(Spitler, L et al., 2016; GAJJAR et al., 2018), enquanto outros se manifestam, até

0 momento, em apenas um evento.

Diversos cenarios e objetos progenitores ja foram utilizados na modelagem de FRBs,
cada um deles, em geral, se ajusta bem a uma ou algumas propriedades de casos
especificos do evento. Como exemplos: cendarios de colapso de objetos compactos
como o de uma estrela de néutrons para formar um buraco negro ja foram propostos,
utilizando da emissao de radiacao pela onda de choque gerada no rompimento da
magnetosfera (FALCKE; REZZOLLA, 2014). Pulsos gigantes de um jovem pulsar,
acelerando particulas em sua magnetosfera e emitindo o FRB no processo (CORDES;
WASSERMAN, 2016). Feixes de AGN em intera¢do com intensos campos elétricos
oscilantes (VIEYRO et al., 2017) bem como modelos exéticos analisando FRBs
como assinatura tecnolégica de civilizagoes extraterrestres (LINGAM; LOEB, 2017).
Este ultimo, obviamente, muito mais especulativo do que os demais. Mas, na ampla
diversidade de modelos ja propostos, os que se mostram mais promissores sao aqueles
envolvendo a emissao a partir da magnetosfera de estrelas de néutrons isoladas ou
em interagdo com outros tipos de objetos compactos (YAMASAKI et al., 2018;
CHAMPION et al., 2016; DOKUCHAEV; EROSHENKO, 2017; ANDERSEN et
al., 2020)

Mais do que um objeto progenitor, um modelo para FRBs necessita de um meca-
nismo radiativo capaz de, a partir de determinadas condigoes fisicas, dar origem
a radiacao observada. Dentre os diversos mecanismos compativeis com alguns dos

fenomenos observados, alguns sao resumidos abaixo:

» Radiacdo Bremsstrahlung : também conhecida por “radiacao de frena-

gem” ou emissao livre-livre, é a radiacao emitida por particulas carregadas,
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quando suas trajetorias sao desviadas devido a aceleragao sofrida ao aden-
trarem em um campo elétrico, em geral, produzido por ions no meio em
que a particula viaja. Neste caso, a frequéncia da radiacao emitida depende
da desaceleragao sofrida pelo elétron (NAKEL, 1994).

« Radiacao sincrotron®: Originada a partir do movimento helicoidal de elé-
trons em torno de linhas de campo magnético. Um elétron em movimento,
ao encontrar um campo magnético, pode espiralar ao redor da linha de
campo, onde a componente radial da aceleragao do elétron é responsavel
pela emissao de radiagao. Este processo serd descrito detalhadamente na
Secao 4.3.1. A emissao sincrotron é capaz de cobrir uma ampla fragao do

espectro eletromagnético.

« Radiagao de curvatura: Caso especifico da radiacao sincrotron, onde o vetor
velocidade do elétron espiralando faz pequenos angulos com a direcao da
linha de campo. Neste caso, a emissao dominante é causada pela aceleracao
do elétron na dire¢do do campo. A Secao 4.3.1 também tratard com mais

detalhes sobre esse tipo de radiagao.

Para além do processo de emissao de radiagao em si, um mecanismo capaz de gerar
radiagdo coerente ¢ essencial na modelagem de FRBs. Esta necessidade se faz pre-
sente por conta dos altos valores de temperatura de brilho associados as medidas.
A temperatura de brilho de uma determinada fonte é a temperatura que esta deve-
ria ter caso a radiacao proveniente dela fosse gerada por processos térmicos, isto é,
radiagao de corpo negro (PALMA, 2023). Através da estimativa da temperatura de
brilho a partir do fluxo de radiagao observado, muitas informacgoes da fonte emissora

podem ser compreendidas. Definimos esta temperatura por:

I — 21/2]{?TB

v
C2

(2.4)

Onde I, é a intensidade especifica da fonte, v a frequéncia da radiacao, k a constante

de Boltzman e Tg sua temperatura de brilho, medida em kelvins.

Informacoes de temperatura de brilho (linhas diagonais tracejadas) para diversos
FRBs, bem como pulsares, transientes rotativos de radio, soft gamma repeaters entre

outras fontes, podem ser visualizadas na Figura 2.14.

SEm inglés, Synchrotron. O termo em inglés é comumente utilizado em textos no portugués
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Figura 2.14 - Luminosidade em fun¢ao da duragdo dos eventos para radio-emissores coe-
rentes de curta duragao.
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Fontes com valores muito altos de temperatura de brilho, tipicamente T >> 102K
exigem que um processo de amplificagdo da intensidade da radiacao emitida es-
teja presente, uma vez que tais temperaturas nao condizem com objetos astrofisicos

conhecidos. Para tal amplificacao, a radiacao precisa ser coerente.

Quando a radiacao emitida por um conjunto de particulas nao se propaga em fase e
possui dire¢oes nao padronizadas de polarizagao, dizemos que esta é uma radiagao
incoerente, ou seja, nao existe coeréncia entre as ondas emitidas em uma mesma
fonte, esse tipo de radiagao decresce rapidamente de intensidade de acordo com a
distancia a fonte emissora, e nao é capaz de entregar intensidades altas o suficientes
para medidas de temperatura de brilho da ordem de 10%* K como ¢ o caso de pulsa-
res e FRBs. Este tipo de radiagao, cujas particulas (tipicamente elétrons) nao estao
forcados a se comportarem da mesma forma, pela presenca de um alto campo mag-

nético por exemplo, pode ser observada na radiagao proveniente de estrelas isoladas.

Por outro lado, em fontes como pulsares e magnetares, intensos campos magnéticos

conduzem os elétrons a se comportarem de forma muito similar, emitindo radiagao da
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mesma forma. Esta radiacao emitida em fase por um conjunto de particulas é capaz
de interferir em si mesma, e quando essa interferéncia é construtiva, ha o efeito de
amplificacao da intensidade e consequentemente, temperatura de brilho, da radiagao,
permitindo altos que altos valores de intensidade sejam observados a distancias
extragalacticas. Assim como os pulsares, FRBs também possuem temperaturas de
brilho da ordem de 103 K (PETROFF et al., 2015), e outros modelos sugerem valores
ainda maiores (POPOV; POSTNOV, 2013), exigindo assim a coeréncia da radia¢ao
(THORNTON et al., 2013).

A reconexao de linhas magnéticas é um, dentre outros varios processos, capaz de
gerar coeréncia na radiacao emitida. Este processo ocorre na vizinhanga de obje-
tos compactos altamente magnetizados, por conta de perturbac¢oes na dinamica do
plasma que os cerca ou interagoes entre dois objetos dessa natureza, e sera discutido
novamente no Capitulo 4, onde discutiremos também a origem de FRBs com foco
nessa classe de estrelas. Mais detalhes sobre a diversidade de modelos presentes na

literatura e suas respectivas referéncias podem ser obtidos no review de Platts et al.
(2019).
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3 FRBS E OBJETOS COMPACTOS
3.1 Cenario atual

Apesar de observagoes ja confirmadas de um FRB gerado a partir de um magnetar
na nossa prépria galdxia (ANDERSEN et al., 2020), a questao da origem dos FRBs
ainda nao é bem compreendida. Como ja discutido no capitulo anterior, as duas
classes do evento e as variagoes das propriedades observacionais da populagao até
entao catalogada nao permitem, ainda, que um modelo capaz de ajustar tantos
dados seja estabelecido. Fica entao a questao: FRBs podem ser gerados a partir de
outros objetos ou condi¢oes astrofisicas que nao uma estrela de néutrons altamente
magnetizada? Trabalhos como o de Safarzadeh et al. (2020) apontam que esses
eventos podem ser originados em outros cenarios que nao exijam, necessariamente,

a presenca de magnetares.

As diversas tentativas de modelagem capaz de descrever as mais variadas propri-
edades dos FRBs apontam para uma coisa: objetos compactos formados apds os
ultimos estagios evolutivos das estrelas, como anas brancas, buracos negros e estre-
las de néutrons sao os principais candidatos para progenitor do fenémeno (PLATTS
et al., 2019). Este consenso da comunidade é justificado pelo fato de que tais objetos
criam em suas vizinhangas condigoes fisicas extremas capazes de dar origem a me-
canismos radiativos intensos e de curta duracao, por exemplo, a emissao de pulsares
de estrelas de néutrons (BECKER et al., 2009).

Modelos considerando estrelas de néutrons isoladas ou processos de fusao de estrelas
de néutrons preveem emissao de FRBs a partir de variagoes do fluxo de campo
magnético no processo de fusdio (DOKUCHAEV; EROSHENKO, 2017), também
no processo de fusao, um modelo prevé a emissao a partir de reconexoes de linhas
de campo magnético a medida que as estrelas se aproximam (CHAMPION et al.,
2016) e, uma hipdtese de fusao alternativa, envolve uma estrela de néutrons com uma
estrela and branca. A medida que a and branca adentra no lobo de Roche do sistema
(HILDITCH, 2001), matéria de sua superficie é acretada sobre a estrela de néutrons,
aprisionando linhas de campo magnético e dando origem a reconexoes capazes de
emitir multiplos FRBs (GU et al., 2016). Varios outros modelos sao apresentadas
no review de Platts et al. (2019). Tendo em vista que, objetos compactos sdo 6timos
candidatos para a origem do fenémeno estudado, buscaremos analisar um cenario
envolvendo estrelas anas brancas com condi¢oes especificas que as tornam quase tao

magnetizadas quanto as estrelas de néutrons.
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3.2 Estrelas anas brancas

Estrelas anas brancas (LIEBERT, 1980) sao os remanescentes estelares da evolugao
de estrelas de baixa e média massa M < (6 — 8)My. Esses corpos possuem uma
notavel densidade resultante do colapso gravitacional apés o esgotamento da queima
nuclear de combustivel (CARROLL; OSTLIE, 2017). As anas brancas se destacam
como laboratorios naturais para a investigacao de fendmenos extremos da fisica. Na
Tabela 3.1 sdo apresentadas algumas propriedades fisicas. (M) representa a massa
média das distribuicoes atuais de anas brancas, p suas densidades de massa, R,
os raios tipicos dessas estrelas e B, o intervalo de valores de campos magnéticos
superficiais. Essas propriedades fisicas extremas desafiam a compreensao classica
da matéria e oferecem perspectivas novas sobre fisica nuclear, fisica de plasmas e
dindmicas gravitacional em objetos compactos. Uma compreensdo detalhada das
caracteristicas das estrelas anas brancas contribui nao apenas para a ampliacao do
conhecimento na astrofisica, mas também nos leva a uma melhor entendimento da

evolucao a longo prazo do universo.

Tabela 3.1 - Propriedades fisicas das estrelas anas brancas.

—~

M) 0.587 M, (BERGERON et al., 2019)
10° - 10°¢gcm™  (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 2008)
~ 10% cm (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 2008)
10° - 10°G (FERRARIO et al., 2015)

| o[

»

A principio, uma estrela de massa baixa ou intermedidria deve tornar-se uma ana
branca apos completar seu processo evolutivo, nao considerando efeitos significativos
de perda de massa (KIPPENHAHN et al., 1990). Este denso objeto, suportado pela
pressao de degenerescéncia de seus elétrons, nao possui fonte interna de energia,
como por exemplo, estrelas na sequéncia principal realizando fusao nuclear de H
em He. Desta forma, sua tendéncia é esfriar enquanto emite radiagao; este processo
de resfriamento tende a durar muitos bilhoes de anos, até que a estrela entre em

equilibrio térmico com sua vizinhanca tornando-se uma ana negra.

Uma ana branca pode conter em sua composi¢ao os elementos quimicos He, C, O,
Ne e Mg, a depender da sua massa inicial, e, em geral, uma atmosfera de hidro-
génio é encontrada ao seu redor, devido ao remanescente do envelope da estrela

progenitora. Estrelas como essa mantém seu equilibrio devido a pressao de degene-
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rescéncia da matéria altamente compacta e este fato implica em um limite de massa
para o qual a energia interna da matéria degenerada equilibra a energia gravitaci-
onal da estrela. Na década de 1930, os trabalhos de Subrahmanyan Chandrasekhar
estabeleceram um valor limite para a massa de uma estrela ana branca em equili-
brio: M = (5.836/u?) My ~ 1.44 M, (CHANDRASEKHAR, 1931). Este resultado
aproximado é conhecido como o limite de Chandrasekhar, pequenas variagoes dele
podem ser encontradas tendo em vista que o valor de massa maxima esta dire-
tamente relacionado com a composicdo do interior estelar, que ainda segue como
objeto de estudo recente da astrofisica. O trabalho de Evangelista (2018) apresenta
uma deducao didatica do limite de Chandrasekhar e as relagdes entre a composicao
da estrela e o resultado final de sua massa limite. No Apéndice B, uma deducgao
aproximada é também apresentada, utilizando apenas as ordens de grandeza das

quantidades fisicas envolvidas no problema.

A distribuicao de massas atual para estrelas dessa classe compreende o intervalo
de 0.2M® < M < 1.3M®, com um pico em torno de M ~ 0.6M©(TREMBLAY
et al., 2016). Até entdo, nenhuma ana branca foi observada com massa superior
ao limite derivado por S. Chandrasekhar em 1930, apesar de algumas observagoes
recentes estimarem massas bem préximas a ele (CAIAZZO et al., 2021; TANG et al.,
2014) bem como modelagens tedricas que apontam a possibilidade dessas estrelas
ultrapassarem o limite (SUBRAMANIAN; MUKHOPADHYAY, 2015; OTONIEL
et al., 2019) porém, nenhuma confirmacao observacional desses casos existe até o

momento.

Existem também os casos de anas brancas em sistemas binarios, onde, a depender das
condicoes orbitais e configuragoes de campo magnético da ana branca, pode haver
transferéncia de matéria da estrela companheira para a sua superficie (HELLIER,
2001). Neste caso, o gas que é acretado tende a formar um disco ao redor da estrela,
e atinge altas temperaturas devido a sua prépria viscosidade, emitindo radiacao via
processos térmicos (FRANK et al., 2002).

A Figura 3.1 ilustra um sistema binario contendo uma ana branca e uma estrela
gigante companheira cedendo massa ao disco de acrecao da ana. O processo de acre-
¢ao pode em certas ocasides acumular hidrogénio da estrela secundéria na superficie
da ana branca que, ao atingir condicoes criticas de temperatura e pressao, entra em
processo de fusdo na prépria superficie da estrela. O que observamos a partir disso,
é um aumento abrupto de brilho em curtas escalas de tempo, chamado de explosao

Nova. Sucessivos eventos de Novas ocorrendo em uma ana branca vao, com o passar
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do tempo, acumulando elementos mais pesados em sua superficie e aumentando sua

massa.

Figura 3.1 - Tlustragdo de um sistema binario contendo uma estrela ana branca e seu disco
de acrecao.
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Fonte: NASA (2024).

Ao alcancarmos o estagio em que a estrela aproxima-se de seu limite de 1.4M® com
o acumulo sucessivo de massa de sua companheira, uma explosao ocorre devido a
fusdo do C' e O que compoe a estrela. Tal explosao acontece em poucos segundos e
produz uma onde de choque com velocidades da ordem de 10 km/s, este evento ¢
conhecido por Supernova do Tipo la (SN Ia). Uma vez que as supernovas tipo la
ocorrem préoximas ao limite de Chandrasekhar, temos uma boa estimativa da massa
da ana branca no momento de sua explosao e com isso, o pico de luminosidade
nas curvas de luz dessas supernovas é muito bem definido (BRANCH; TAMMANN|,
1992). Eventos dessa natureza podem ser utilizados como vela padrdo no universo,
uma vez que, observando suas curvas de luz, podemos estimar sua distancia (RIESS
et al., 1998). Como sugestao, Jacoby et al. (1992) apresentam uma boa revisao de
métodos usados para estimar distdncias no universo em grandes escalas, em que

supernovas do tipo Ia também estao inclusas.
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3.2.1 Anas brancas como potenciais progenitores

Em 2013, Kazumi Kashiyama e colaboradores propuseram uma analise do feno-
meno de FRBs tendo como foco central a hipdtese de que eles podem ser pro-
duzidos durante ou apds a fusao de duas estrelas anas brancas, que resultaria na
formacao de uma ana branca massiva e altamente magnetizada como produto final
(KASHIYAMA et al., 2013). Nesse cenario tedrico, os autores admitem que a re-
conexao de linhas magnéticas e a convecgao desempenham papéis cruciais durante
a fase de fusdo, permitindo que o sistema acelere elétrons em regides de dimensoes
reduzidas. Isso, por sua vez, levaria a emissoes coerentes de ondas de radio a partir

da regiao polar da ana branca resultante do processo.

Uma das questoes levantadas pelos autores € a relacao entre as explosoes de super-
nova do tipo Ia (SNIa) e o processo de fusdo de anas brancas (TOONEN et al.,
2012). Tais explosoes podem ser uma contrapartida do mesmo processo de fusdo em
diferentes faixas de frequéncia do espectro eletromagnético. Para testar esse modelo,
os autores propoem a combinagao de levantamentos de supernovas com a identifica-
¢ao precisa de fontes de FRBs no céu, visando uma correlagao entre os dois eventos

para a validagao da hipétese proposta.

Para estimar a energia contida no campo magnético de uma estrela ana branca
magnetizada, fruto da fusdo de duas anas brancas comuns, foi suposto que sua

velocidade de rotagao seja tao alta quanto o limite de quebra de sua estrutura.

GM _1
v [—— ~ 5.7 % 10%g 2 cms ™! (3.1)
T

Na Equacao 3.1, a velocidade de rotacao v é escrita em termos da constante de
gravitacdo universal GG, a massa da estrela M e seu raio r. As demais equagoes
desta secao e também nas equagdes do Capitulo 4, a notagao em indice representa

a seguinte razao:

_Q
Qo = 100

Por exemplo, para uma estrela com raio r = 3 x 10%7 cm, este valor entraria na

(3.2)

Equagao 3.1 apenas como 3, devido a parametrizacao utilizada.

Através de simulagoes, Kashiyama et al. (2013) obtiveram velocidades de rotagao da
ordem de 3 a 4 vezes inferiores a esse valor. O valor de massa adotado para a estrela

fruto da fusao foi de M ~ 1.2 M ©®, dado pela soma de duas massas médias de 0.6 M ©
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de tipicas anas brancas (KEPLER et al., 2007). Um raio tipico de r = 1087 cm
correspondente a uma estrela ana branca de =~ 1 My foi utilizado como raio da

mesma estrela.

Uma suposicao bastante plausivel é a de que a estrela gira com rotacao diferencial
entre camadas apos a fusao, potencialmente amplificando campos magnéticos inter-
nos e transportando-os até a superficie (JI et al., 2013). Com simulagoes de fusdes,
os autores encontraram campos magnéticos tipicos de B ~ 107 a 10° G transportados
até a superficie da estrela e, no decorrer do trabalho, o valor fiducial de B = 10°
G sera utilizado para a intensidade de campo magnético superficial. Portanto, para
analisar se esse tipo de objeto compacto teria condi¢oes de gerar um FRB, comeca-
mos pela energia armazenada nos campos magnéticos, que serdao o motor de FRB
da and branca. E importante destacar, porém, que um campo magnético de 10° G é
considerado um valor extremamente alto para uma ana branca, o que acarreta que
o numero de objetos com um campo desta intensidade deve ser pouco comum numa

amostra qualquer dessa classe de objetos.

B*  Amp3
Fpr — x — ~ 2.1 x 108B%r3 er 3.3
B~ o 3 9787 €18 (3.3)
A Equagao 3.3 apresenta a energia total armazenada no campo magnético de uma
estrela ana branca, onde, B ¢ a intensidade do campo magnético e r o raio de
uma estrela esférica. Assim, uma fragao de aproximadamente 5 x 1073 f B2r3 . desta
energia ja seria suficiente para a energia total tipicamente emitida por FRBs (~

10%erg). O fator f diz respeito ao tamanho do feixe da emissdo em radio.

Para derivar o tamanho de uma regiao emissora, ¢ suposto que a radiacao do evento
é emitida a partir de uma perturbacdo que se propaga por um meio. A partir da
Equagao 3.4, os tamanhos inferidos para a regiao de emissao de FRB, levando em

conta um pulso de duracao 6t ~ 1073 s

cot - 1.5 x 108

i+5° (19 ™ (3:4)

sdo comparaveis ao raio da ana branca formada apds o processo de fusao (r ~
1037 cm), desta forma, a emissdao deveria ocorrer em alguma porcdo da propria es-
trela. Curiosamente, o tamanho transversal da calota polar, calculado a partir da

Equacao 3.5:
Q

Teap =T 6.9 x 1073208% em (3.5)
c
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para uma frequéncia angular de rompimento de Qy ~ 15! est4d em uma faixa com-
pativel com a dimensao da regiao de emissao. E, mais do que isso, o tempo resultante

de passagem da luz, calculado a partir da Equacao 3.6

Tc—gp ~ 232201 ;s (3.6)
é mais curto do que a dispersao observada, tornando a regiao polar da estrela fruto
do processo de fusao uma boa aproximacgao para a regiao de emissao de FRB. Um
campo elétrico tao intenso quanto o de pulsares tipicos de estrelas de néutrons
poderia ser produzido através de mecanismo de inducdao unipolar! na ana branca
(RUDERMAN; SUTHERLAND, 1975), como calculado na Equagao 3.7:

_ BO?r3

(I)max ~ 92 ~ 2.5 X 1016399(2)7"37\/ (37)

Nestas condigoes, particulas poderiam ser aprisionada nos campos magnéticos locais

(JI et al., 2013) levando & emissao de radiagao de curvatura.

Os autores também derivaram uma expressao para a luminosidade de desaceleracao?
(Lwp) da ana branca formada, e seus valores sao inferiores luminosidade & de FRBs
observados, Lyp ~ 1.7 x 103 B2rS.Qd, portanto, esse modelo exige que a energia
do campo magnético seja transmitida para a regiao da calota polar por processos
como, por exemplo, reconexao magnética. Thompson e Duncan (1995) mostram que
este mecanismo costuma se manifestar na presenca de objetos astrofisicos de campos

magnéticos intensos.

A dissipacao em curtas escalas de tempo do campo magnético é utilizada para
explicar erupgoes solares localizadas e consiste no surgimento de campos magnéticos
provenientes do interior estelar, ordens de grandeza mais intensos, na superficie.
No caso do modelo proposto pelos autores, se os campos magnéticos provenientes
do interior da ana branca B ~ 10 G emergem na regido superficial da calota
polar de volume V ~ erap ~ 1.0 x 10247"2./7293/ > ¢m®, 0 montante correspondente
de energia seria (B2,/8T) X Vi ~ 4 X 104231-2“7107"2_/729(3)/ ?, suficientemente intenso
para gerar um FRB. Para tratar da emissao de radiagao, os autores examinam um
dos mecanismos promissores para a modelagem de FRBs, o modelo de radiacao de

curvatura coerente (RUDERMAN; SUTHERLAND, 1975; EGOROV; POSTNOV,

2009). Partindo desse processo de emissao, a luminosidade total de um evento de

!Campo elétrico induzido a partir da dindmica do campo magnético da estrela.
2Luminosidade proveniente da taxa de perda de energia cinética de rotacio da estrela
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FRB foi modelada como
Lrrp ~ 4.0 x 1042fng’ﬂ?)_17’;110T§m1»7105remi77.8 ergs_l (3.8)

Nesta equacao, f é o fator de feixe da emissao em rédio, n. a densidade eletronica
da regiao de emissao, v o fator de Lorentz dos elétrons acelerados no meio, r. o raio
de curvatura das linhas de campo magnético e r.,,; a distancia da regiao de emissao
a superficie da ana branca formada no processo de fusao. As condigoes encontradas
pelos autores para que, a partir de um modelo de radiacao de curvatura, seja possivel
obter os valores de luminosidade observados para FRBs sa partir de uma ana branca

sao as seguintes

v 2 10° (3.9a)
Temi = Te = 10"%em (3.9b)
ne < 107em ™3 (3.9¢)
(3.9d)

Essas condic¢oes serao ligeiramente variadas no Capitulo 4, para definir um espaco
de parametros que possa ser usado para uma proposta de modelo. Entre 2013 e
2024, o autor Kashiyama também explorou uma potencial relacao entre FRBs e
a ocorréncia de supernovas, motivado pela proposta de Murase et al. (2016), que
sugere a possibilidade de que FRBs e remanescentes de supernovas impulsionados
por pulsares estejam conectados e que a emissao de radio seja quase constante caso

o progenitor esteja associado a uma estrela de néutrons jovem.

As observagoes posteriores que mostraram emissoes coincidentes de radio com a po-
sicao da FRB121102, apresentadas na Secao 2.2, deram origem ao artigo "Testing
the Young Neutron Star Scenario with Persistent Radio Emission Associated with
FRB 121102"(KASHIYAMA; MURASE, 2017). Neste artigo os autores exploram
em detalhes a viabilidade da hipdétese que associa uma jovem estrela de néutrons a
emissao persistente de radio associada a FRB121102, buscando definir limites para
essa proposicao e avaliar a concordancia das observagoes com os resultados espe-
rados a partir do modelo. A investigacao detalhada das propriedades das emissoes
de radio, bem como a andlise das caracteristicas espectrais, espaciais e temporais,
tém um papel central na avaliacao da validade da hipotese proposta. O estudo nao
apenas examina a correspondéncia entre as observagoes e o modelo, mas também
explora possiveis cenarios alternativos que poderiam explicar as caracteristicas ob-

servacionais. O trabalho de Kashiyama et al. (2013) serd retomado no Capitulo 4
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para a proposi¢ao de um cenario que possa ser fisicamente compativel com a emissao

de FRBs baseado em estrelas anas brancas como progenitoras.
3.2.2 Estrelas anas brancas magnetizadas

As estrelas anas brancas magnetizadas constituem uma classe especial de anas bran-
cas caracterizada pela presenca de campos magnéticos intensos, tipicamente entre
10 — 10°G (FERRARIO et al., 2015). Esses campos magnéticos intensos tém signi-
ficativa influéncia no comportamento e na evolucao desses remanescentes estelares,
impactando suas propriedades atmosféricas, processos de emissao de radiacao e in-

teragoes quando presentes em sistemas binérios.

Compreender a natureza dessa classe de remanescente estelar é fundamental para
entender os efeitos dos campos magnéticos na evolugao estelar, assim como para
obter informagoes sobre processos de acre¢ao de matéria e emissao de radiagao em
ambientes onde esses campos estao presentes. Assim, podemos investigar processos
radiativos nao térmicos e de intensa quantidade de energia em objetos originados a
partir de estrelas de baixa massa e mais abundantes, diferentemente das estrelas de
néutrons altamente magnetizadas, mas que em alguns casos apresentam condigoes

compativeis com essas.

O processo que leva uma ana branca a se tornar magnetizada ainda nao é totalmente
compreendido e continua sendo um topico de pesquisa e debate. No entanto, varias
hipéteses e cenarios foram propostos para explicar a origem dos campos magnéti-
cos, levando a sua classificacdo como anas brancas magnéticas. Uma hipdtese sugere
que os campos magnéticos observados em algumas anas brancas sao remanescentes
“fosseis” dos campos presentes nas estrelas progenitoras antes de terminarem seu
processo evolutivo como anas brancas. Esses campos podem ter sido amplificados
e preservados durante o processo de evolugao estelar, resultando nos campos mag-
néticos observados em algumas anas brancas dessa classe (WICKRAMASINGHE;
FERRARIO, 2005).

Outro cenario proposto envolve a influéncia de interagoes binarias nas propriedades
magnéticas das anas brancas. A evolucao e fusoes de binarias proximas podem ex-
plicar a existéncia de campos magnéticos elevados em anas brancas, especialmente

no contexto de sistemas bindrios em interagao préxima (BRIGGS et al., 2015).

Alguns pesquisadores exploraram a possibilidade de campos magnéticos gerados por

dinamos em anas brancas, onde processos convectivos ou outros mecanismos dentro
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da ana branca poderiam gerar e manter campos magnéticos ao longo do tempo
(SCHREIBER et al., 2021). Essas hipdteses fazem parte dos esforgos continuos de
pesquisadores para construir modelos mais realistas das atmosferas de anas brancas
que levem em conta a presenca de campos magnéticos. Na Figura 3.2 é apresentada
uma distribuicao de dados de estrelas dessa classe catalogados até o ano de 2003

bem como a intensidade dos campos magnéticos em unidades de 105G.

Figura 3.2 - Distribui¢do de anas brancas magnetizadas.
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Dados de Schmidt et al. (2003).
Fonte: Wickramasinghe e Ferrario (2005).

A intensidade dos campos nas estrelas anas brancas magnetizadas pode ser medida
utilizando varias técnicas, que diferem para os casos das anas brancas isoladas e em
sistemas binarios. No caso de anas brancas magnetizadas isoladas, pode-se observar
a divisao de linhas espectrais por conta da presenca de um campo magnético, cha-
mamos de efeito Zeeman esse fendomeno. Observando essa divisao das linhas, pode-se
obter uma medida direta do campo magnético da superficie dessas estrelas a partir

da Equacao 3.10:
eB

dTmmec

(3.10)

v=1y*E

Nesta equacao, vy € a frequéncia original de uma determinada linha, e é a carga do

elétron, B a intensidade do campo magnético, m,. a massa do elétron, ¢ a veloci-
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dade da luz e v ¢é a posicao em frequéncia das linhas em v replicadas pela presenca
do campo magnético. A Equagao 3.10 é um resultado obtido a partir do desdobra-
mento dos niveis de energia de um atomo imerso em um campo magnético uniforme.
O desenvolvimento detalhado do ponto de vista da mecanica quantica pode ser en-

contrado no complemento Dy, do livro de Cohen-Tannoudji et al. (1986).

A figura 3.3, extraida do trabalho de Reid et al. (2001), mostra o efeito Zeeman,
em forma de tripleto de linhas, para elementos pesados em uma estrela ana branca.
Mais detalhes sobre as linhas de absor¢ao em questao e as propriedades fisicas da

estrelas podem ser consultados no trabalho referenciado.

Figura 3.3 - Efeito Zeeman observado no espectro de uma estrela ana branca.
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Fonte: Reid et al. (2001).

Quando a estrela ana branca esta presente em um sistema binario, como ilustrado
na Figura 3.1, pode ocorrer acrecao de matéria que flui da estrela companheira para
a superficie da ana branca. Neste caso, a intensidade do campo magnético pode ser

estimada observando uma outra caracteristica espectral.

Ao cair em direcdo a ana branca, a matéria nao segue trajetérias retilineas; ao
contrario, ela espirala ao redor das linhas de campo magnético da ana branca. Essa

trajetoria espiral ocorre devido ao fato de que as particulas carregadas, movendo-se
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em um campo magnético, sofrerao da acao da forca de Lorentz, que introduz na
dindmica da particula uma componente de movimento circular em torno da linha de
campo. A combinagdo do movimento circular com a velocidade prépria da particula
na direcao da linha de campo resulta em um movimento helicoidal ao redor da

mesma.

O movimento espiral das particulas ao redor das linhas de campo magnético é cons-
tantemente sujeito a uma aceleracao e, portanto, a particula emitira radiacao neste
processo. Esta emissdo ¢ conhecida por radiacdo ciclotron® e possui uma frequén-
cia caracteristica para a emissao, que carrega dependéncia explicita com o campo

magnético presente no meio, como pode ser visto na Equacao 3.11.
we=— rads™’ (3.11)

Na Equacao 3.11, e representa a carga do elétron, m,. sua massa e B a intensidade
do campo magnético responsavel pelo movimento helicoidal. No espectro da ana
branca, uma vez subtraida a componente de corpo negro, a radiacao ciclotron produz
o efeito de corcundas (cyclotron humps na literatura) como pode ser visto na Figura
3.4. Ajustando um modelo de emissao céclotron, pode-se entao obter a intensidade

do campo magnético da estrela.

Figura 3.4 - Espectro da estrela AM Her RX1313-32.
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O espectro mostra o perfil cyclotron de corcundas. A linha sobre o espectro corresponde
ao ajuste de um modelo de emissdo cyclotron, utilizando um campo de intensidade de
56 MG. Dados de Thomas et al. (1999).

Fonte: Wickramasinghe e Ferrario (2005).

3Equivalente da radiacdo sincrotron descrita na Secdo 4.3.1, porém para o caso ndo relativistico
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Uma vez apresentada a classe das anas brancas magnetizadas e algumas das técnicas
utilizadas na medida de seus campos magnéticos, surge a seguinte questao: estrelas
como essas sao capazes de gerar condigoes para a emissao de FRBs? Na proxima

secao apresentamos argumentos a favor do uso desse tipo de estrela na modelagem
de FRBs.

3.3 A conexao com FRBs

No decorrer deste capitulo foi apresentada uma variedade de modelos para a emis-
sao de FRBs. A partir desta apresentacao, fica claro que os objetos compactos se
mostram como progenitores promissores para o evento. Observamos que estrelas de
néutrons se ajustam melhor aos modelos de emissao devido a seus intensos campos
magnéticos e a classe especifica de magnetares mas, também consideramos estrelas
anas brancas altamente magnetizadas como candidatos possiveis de produzir ambi-

entes quase tao extremos quanto os das estrelas de néutrons.

Motivados pelo trabalho de Kashiyama et al. (2013), buscaremos fazer a conexao
entre anas brancas e FRBs. Os autores demonstraram que este tipo de estrela pode
dar origem a FRBs se seus campos magnéticos superficiais alcangarem intensidades
suficientemente grandes, da ordem de 10° G. Para isso, o cenario proposto foi o
de fusao de duas estrelas anas brancas, quando o objeto formado apds o processo
poderia criar campos dessa magnitude. De acordo com Schmidt et al. (2003), anas
brancas com campos da ordem de 10° G existem, apesar de ndo serem comuns.
Portanto, independente do processo que leva uma ana branca a categoria de ana
branca magnetizada, usaremos essa classe de estrela para realizar um estudo da

relacdo entre seus parametros fisicos e a emissao de FRBs.

Para além do fato de que anas brancas podem ter campos magnéticos intensos
o suficiente, temos a favor do cenario proposto o fato de que elas sdo muito mais
comuns do que as estrelas de néutrons. Isso acontece devido a fun¢ao de massa inicial
para a formacao estelar e os remanescentes do processo de evolucao estelar. Estrelas
de néutrons sao formadas apods os ultimos estdagios evolutivos de estrelas massivas
(5 -8 < M/Ms < 60) e, as fungbes de massa inicial nos mostram que estrelas
de baixa massa, que dardao origem a anas brancas apds seu caminho evolutivo, sao
muito mais abundantes do que as de alta massa (SALPETER, 1955; SCALO, 1986).
Trabalhos como o de Hills (1978) mostram que uma estrela ana branca é formada,
em média, a cada 3,9 anos em nossa galaxia. Estimativas feitas pelo autor apontam
que um valor de até 3,5% da massa da galaxia seja referente a essas estrelas e que

elas sejam responsaveis por até um quarto da massa de aglomerados globulares.
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No capitulo seguinte, analisaremos a compatibilidade das propriedades fisicas das
anas brancas magnetizadas com a emissao de FRBs. Partindo da energia armaze-
nadas nos campos magnéticos, exploraremos mecanismos de liberacao dessa energia
e processos radiativos capazes de dar origem aos valores de luminosidade tipicos
medidos para FRBs. A partir disso, um espago de pardmetros sera explorado para

constituir o esbo¢o de um modelo de emissao.
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4 REQUISITOS PARA UM MODELO BASEADO EM ANAS BRAN-
CAS

Ao analisarmos o cendrio necessario para que uma estrela and branca possa apre-
sentar condigoes compativeis com as quantidades fisicas observadas nos FRBs, in-
vestigamos duas principais frentes. Em uma, estimamos a energia disponivel para a
emissao da radiacao, que neste esboco de modelo, vamos supor que seja proveniente
do campo magnético da estrela. Na outra, investigamos os processos radiativos que
poderiam gerar a radiagao com as propriedades observadas nos FRBs. Porém, antes
disso, analisamos o tamanho da regiao emissora da radiagdo e a comparamos com

um cenario de ana branca magnetizada como progenitora.
4.1 A regiao de emissao da radiacao

Uma consideragao a se fazer sobre a compatibilidade de um determinado cendrio
ou objeto progenitor para dar origem a um FRB é o tamanho da regiao emissora
limitada pela largura de pulso das observagoes. Supomos inicialmente que um de-
terminado fluxo de particulas (plasma) estd contido em uma regido de dimensdes
cilindricas no espaco. Para que este jato de particulas venha a emitir radiacao de
forma intensa, uma perturbacao externa deve atuar sobre ele alterando sua dina-
mica. Podemos considerar, por exemplo, um jato de plasma encontrando uma regiao
de campo magnético altamente irregular, com linhas torcidas e multiplas reconexoes

entre elas.

Na figura 4.1 ilustramos o plasma em vermelho e uma determinada perturbacgao
incidindo sobre ele. As ondas representam a radiacdo sendo emitida no processo,
com intensidade superior em uma direcao preferencial e, a distancia d corresponde
a dimensao linear da regiao emissora ou, na ilustracdo, ao didmetro do cilindro.
Supondo que o plasma emitira a radiagao correspondente ao FRB somente durante
o tempo em que a perturbacao atua sobre ele, podemos estimar o tamanho da regiao
de emissao. Vamos supor agora que tal perturbagao se propague na velocidade da
luz e passe pelo plasma como ilustra a Figura 4.1. Nesta situagdo, o tamanho da

regiao correspondente a emissao serda dado por:

cot

d =
1+2

(4.1)

Onde dt é a largura do pulso (tempo de durac¢ao) do FRB observado e o termo 1+ z
aparece como uma correcao de efeito Doppler para a expansao do universo. Valores

tipicos da largura de pulso para FRBs medidos sdo da ordem de 1 ms (Spitler, L et
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Figura 4.1 - Tlustragao da regido de emissao da radiacao correspondente a um FRB.

Ny

Perturbagao

Fonte: Producao do autor.

al., 2016). Para estimar o valor de d, utilizaremos a média das larguras de pulso de 16
medidas do FRB121102, cujos valores estao descritos em (MICHILLI et al., 2018). A
galaxia hospedeira deste FRB foi identificada com precisao e o valor correspondente
de redshift é de z = 0.19 (TENDULKAR et al., 2017). Neste caso, obtemos, a partir
da Equacao 4.1, o valor médio de d = 179 km.

Levando em consideracao que uma estrela ana branca possui raio da ordem de
R, = 10°m, o valor correspondente ao comprimento da regidao de emissao do FRB
¢ compativel com regides proximas a estrela, ou seja, a regiao de emissao pode ser
considerada como uma regiao sob influéncia do intenso campo magnético de uma

ana branca magnetizada.
4.2 Campos magnéticos como fonte de energia

Como dito anteriormente, vamos supor que a energia observada em forma de radiacao
seja proveniente dos campos magnéticos de uma estrela ana branca. Nesta hipotese,
faremos inicialmente uma estimativa da energia armazenada em tais campos e, em
seguida, uma comparacao com os valores observado a partir dos FRBs observados.
Em uma analise simplificada, consideramos que a energia magnética armazenada no

campo da estrela pode ser escrita na forma:

E= /de (4.2)

2
8
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Integrando a equagao acima para um elemento de volume em coordenadas esféricas,

obtemos que a energia armazenada no campo de uma ana branca vem dada por

B B? 473
- 81 3

E (4.3)

Onde r representa a distancia a partir do centro da estrela em nosso sistema de
coordenadas. Motivados pelas medidas da intensidade de campo de anas brancas
magnetizadas (SCHMIDT et al., 2003), usaremos o valor de B ~ 10°G para a
intensidade do campo e o valor de r ~ 10°m(~ 1000 km), fazendo a suposigao de
que a regiao de interesse para a emissao de radiacao se encontra nas proximidades

da superficie da estrela. Neste caso, obtemos:

(10°G)? 47 (10%cm)?
8 3

E = —  E~16x10%B3r; erg. (4.4)

Onde, By e rg representam os valores especificos, dentro de um intervalo de parame-
tros que serd estudado posteriormente, para a intensidade do campo magnético em
ordens de 10°G e raio da estrela em ordens de 10%m, respectivamente. Estes valores
de energia sao compativeis com os valores estimados para os eventos de FRBs a

partir da medida da intensidade das fontes observadas?

Utilizando eventos catalogados até a data de 15 de agosto de 2018 no catalogo
FRBCAT (PETROFF et al., 2016), um intervalo de energias para diversos FRBs
foi estimado em 6.91 x 10%%rg < E < 1.94 x 10*?erg (ZHANG, 2018). Levando em
consideracdo que um cenario de emissao baseado em uma estrela ana branca como
progenitora pode ser menos eficiente do que uma estrela de néutrons progenitora, o
limite inferior da estimativa de energias para o evento serda tomado como referéncia
para comparagcao nesta secao, e, na Secao 4.4.3, trataremos de parametros que podem

variar os valores de energia magnética armazenada e energia total para FRBs.

Neste cendrio mais conservador, obtemos que uma fragao de ~ 4.3 x 107*Bar da
energia armazenada no campo seria suficiente para gerar a energia estimada de um
FRB, possibilitando que as anas brancas magnetizadas possam ser consideradas
como um potencial progenitor de FRB. Uma vez analisada a compatibilidade de
energia entre campo e radiagao, devemos explorar um possivel mecanismo respon-

savel por fazer a conversao dessa energia. A Secao 4.2.1 tratara deste tépico.
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4.2.1 Reconexao magnética

Nas proximidades de objetos compactos, espera-se encontrar condigoes para a emis-
sao de radiagao via processos nao-térmicos compativel com as propriedades obser-
vadas de FRBs, principalmente devido a presenca de intensos campos magnéticos
capazes de acelerar particulas carregadas até altas velocidades em intervalos curtos
de tempo. A partir das estimativas da se¢cao anterior, sabendo que os campos mag-
néticos de uma estrela ana branca armazenam grandes quantidades de energia em
suas configuragoes estaveis e, uma vez que este estudo se concentra nesses campos
como fonte de energia principal para a emissao de FRBs, somos levados a seguinte
pergunta: como a energia ¢é transferida do campo para o plasma nas proximidades

da estrela para que este possa emitir a radiacdo observada?

Um dos processos fisicos capaz de realizar essa conversao de energia é a recone-
xao magnética (YAMADA et al., 2010). Este processo é amplamente utilizado em
estudos de fisica de plasmas aplicado a fisica solar (FORBES, 1991) e pertence a
um enorme campo de estudo conhecido por magneto-hidrodindmica (MHD) (RO-
BERTS, 1967). Nos primérdios do desenvolvimento da teoria de MHD (ALFVEN,
1942), acreditava-se que que linhas de campo magnéticos que se movem junto a um
plasma altamente condutivo permaneciam intactas, sem a possibilidade de se rom-
perem. Desenvolvimentos futuros da teoria (DUNGEY, 1953) demonstraram que,
quando linhas de campo magnético de dire¢oes opostas se aproximam umas das
outras, o gradiente dos campos correspondentes produz regioes com densidades de
corrente suficientemente grandes, capazes de permitir rupturas de linhas de campo
magnético, levando a uma MHD néao linear. A posterior reconexao dessas linhas, leva
0 campo a uma nova configuragao de equilibrio, de geometria diferente e menor ener-
gia magnética. Neste processo de reconexao, a forca atuante sobre uma determinada

densidade de corrente j(r), dada por (JACKSON, 2012):

F = i/j(r) x B(r)d®r (4.5)

resulta na conversao de energia magnética em energia cinética para o plasma que
constitui a corrente presente no volume em questao (MOZER; PRITCHETT, 2010).
A Figura 4.2 ilustra a reconexao de linhas da campo magnético, decorrente de uma
perturbacdo no plasma que leva a compressao das linhas e, como consequéncia, o

fluxo de plasma acelerado no processo de conversao de energia.
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Figura 4.2 - Tlustragdo do processo de reconexao magnética.
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Nesta ilustragio, o processo de reconexao é o responsavel pela liberacdo de energia sobre
o plasma que permeia o meio.

Fonte: Adaptada de NASA (2024).

Diversos trabalhos fazem uso deste mecanismo de reconexao para explicar a radiagao
observada em FRBs (LYUTIKOV, 2021; LYUBARSKY, 2020; MAHLMANN et al.,
2022). No decorrer deste capitulo, seguiremos com a suposi¢do de que este seja o
processo responsavel por liberar a energia do campo para que um processo radiativo

entre em cena, dando origem a radiagdo observada.
4.3 Processos de emissao de radiagao

Ao interagir com um campo magnético, particulas carregadas em geral vao expe-
rimentar processos de emissao de energia em forma de radiagao eletromagnética.
Consideraremos entao dois processos de emissao de radiagao devidos a essa intera-

¢ao que sao amplamente utilizados na intencao de compreender a emissao de FRBs.
4.3.1 Radiacgao sincrotron

Nas geometrias curvas de campo magnético intenso presentes em estrelas compac-
tas, como anas brancas e estrelas de néutrons, particulas carregadas sao aceleradas

devido a atuagao da forca de Lorentz:

F =q(7x B) (4.6)



Radiacao sincrotron é a radiacdo emitida devido a componente da aceleracao da
particula perpendicular a linha de campo magnético, como ilustrado na Figura 4.3.
Esse tipo de radiacao se manifesta em um extenso intervalo de frequéncias, desde
radio até raios X. Escrevendo a equagao de movimento para uma particula de carga

¢, imersa num campo magnético de intensidade B e fator de Lorentz ~, teremos:

d ~
ﬁfymoﬁ = q(U x B) (4.7)

Lembrando que v = (1—%-9/c?)~"/2, podemos expandir o lado esquerdo da equacao:

d N dﬁ+ﬁd dﬁ+ L 3G U (48)
— MU = M — U+ v— = Ymg—U + MmUYy’ —— .
dtﬁy 0 0 Wdt dt’Y 7 Odt ovY 2

Inicialmente, levando em consideragao somente a componente perpendicular da ace-
leracao da particula, ou seja, supondo um movimento circular em torno da linha de
campo magnético, podemos anular o ultimo termo do lado direito da equacao acima

(@- v =0). Desta forma:

d L =
Moy 0 = q(V x B) (4.9)

Figura 4.3 - Tlustragdo do processo sincrotron de emissdo de radiagao.
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Fonte: Academic Accelerator (2024).
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Como ilustrado na Figura 4.4, podemos decompor a velocidade do elétron em duas
dire¢bes, paralela e perpendicular a direcdo do campo magnético. Retomando a

Equagao 4.9 e, observando que vj x B= 0, podemos escrever:

d A A A A
Mo U = quiB(1y X ig) =quB(i, X 1p) (4.10)
Onde, 7, e ip sao os vetores unitarios na direcao de v e B respectivamente. Desta
forma, o movimento do elétron é constituido por velocidade constante na direcao da
linha de campo magnético e um movimento circular de raio r em torno das mesmas
linhas. Assim, a combinagao das velocidades resulta em um movimento espiral ao

redor das linhas de campo, como ja ilustrado na Figura 4.3.

Figura 4.4 - Tlustragdo plana do movimento helicoidal.

componentes paralela e perpendicular da aceleracdo de um elétron imerso em um campo

B.

Fonte: Producao do autor.

O raio r do movimento circular que compoe a trajetéria espiral é denominado giro-

raio da particula e, denominamos por frequéncia angular ciclotron, a frequéncia

angular da particula em sua orbita, representada pela letra w:
v qB

wg:—:
r mo7y

(4.11)

A frequéncia de giro correspondente, ou seja, o nimero de vezes que a particula
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rotaciona em torno da linha de campo, por segundo, vem dada por

_wy _ qB

(4.12)

T2 2mmgy

Especialmente no caso nao relativistico, 7 = 1 e temos v, = ¢B/2mm,. Para calcular-
mos a taxa total de energia emitida, fazemos uso da férmula de Larmor (LARMOR,
1897)

Pem = 5 2 |CL_6|2 (413)
Onde P,,, representa a poténcia total emitida e ag a aceleragdo do elétron em seu
referencial de repouso instantaneo. Utilizando as transformacoes da aceleracao para
o referencial de repouso da particula (MCDONALD, 2019), podemos decompor o

vetor aceleragao em componentes paralela e perpendicular a direcao de movimento

da particula:

ah =7%q (4.14a)
a, =~%a, (4.14b)

Podemos reescrever a formula de Larmor para o caso relativistico:
2q
P, == Ya? +~%a?) . 4.15
- ( 1T ||) ( )

Como a = 0 e, recuperando da Equacao 4.10 que a, = quBsin(f)/myy, podemos

escrever que:

2 ¢ Bsin(6)\® 2 ¢*?
P, - 5%74 (qum()> =3 T2 B2sin(9). (4.16)
c mo?Y mgc

Escreveremos agora a equagao acima em termos de quantidades fundamentais rela-
cionadas ao campo e a particula para uma melhor visualizacao da relagao entre as

grandezas envolvidas.

P., = 2(1472623232'#(9) = 27“3720523232'712(9) (4.17)
3 mc 3
E, por fim:
P = 27%cB20rUgsin?(0) (4.18)

Onde ry = €2/mgc? é o raio classico do elétron (YOUNG et al., 2008), op = 8712 /3 é
a segao de choque do espalhamento Thomson e Ug = B? /87 ¢ a densidade de energia

do campo magnético. A Equacao 4.18 nos da a poténcia total emitida por um elé-
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tron individual nas condigoes especificadas. Elétrons relativisticos podem ter longos
tempos de vida até perder suas energias ultra-relativisticas via radiagao sincrotron.
Durante seus tempos de vida eles sao espalhados repetidamente por flutuacoes dos
campos magnéticos e por particulas carregadas em seu ambiente e, a distribui¢ao do
angulo que seus vetores velocidade fazem com as linhas de campo magnético (6) se
torna gradativamente isotrépica. A poténcia sincrotron média (P) por elétron em um
conjunto de elétrons com o mesmo fator de Lorentez v e angulos @ isotropicamente
distribuidos é

(P) = 2v*cB%07Up(sin?(0)) (4.19)

Calculamos a média sobre os angulos da seguinte forma:

9 _ [sim?(0)d 1 2
(sin”(0)) = fT = E/Sm 47T/¢ /6 Osm 0)sin(0)dOdp = 3

Com isso, podemos reescrever a poténcia sincrotron média por elétron relativistico

para uma distribuicao isotrépica de angulos como:

(P) = §720EQUTUB (4.21)

Observamos que, no caso da radiagao sincrotron, a poténcia média de emissao de
um elétron segue a relacdo Py, o< v2. Para um conjunto de elétrons com energias

descritas por uma distribuicao de lei de poténcias do tipo

n(y)dy = noy Pdy (4.22)

Onde n representa o nimero de elétrons com energia v e p ~ 2 — 3 para a radiacao

sincrotron, o espectro resultante da emissao pode ser calculado a partir da expressao:

o= [Py (4.23)

A integral acima pode ser resolvida a partir de aproximagoes(RIEGER, 2023), re-

sultando em uma expressao do tipo:
Jyox v (4.24)

Onde « é o indice espectral, e se relaciona com a distribuicao de energia dos elétrons
por
oa=— (4.25)
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A contribuicao somada de elétrons individuais gera um espectro como o da Figura
4.5.

Figura 4.5 - Espectro simulado da emissao sincrotron.
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Fonte: Carroll e Ostlie (2017).

4.3.2 Radiagao de curvatura

No caso da radiacao sincrotron, concentramos nossa aten¢ao no movimento circular
de um elétron ao redor de uma linha de campo magnético. Concentraremo-nos agora
em uma variante da radiagao sincrotron, explorando o caso em que o elétron se move
ao longo da linha de campo. Supomos que o angulo 6 que a velocidade da particula
faz com a direcao da linha de campo seja muito pequeno e que a radiagdo emitida
pelo elétron seja predominantemente originada pelo seu movimento acelerado na

direcao do campo, e nao pelo seu giro ao redor dele.

Sabemos que, no movimento circular, a aceleragdo vem dada por a = v? /r. Aqui, r
¢ o giro-raio da particula apresentado na Equacao 4.11, que no caso v — ¢, pode

ser aproximado por?.
2 .
p o JT0CSTNY) ;m(@) (4.26)
q

INa Equacdo 4.11 o raio ndo apresenta o termo “c” como apresentado nesta secdo. Este termo

aparece aqui por conta do sistema CGS utilizado
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Uma linha curva de campo magnético pode ser caracterizada por um raio de curva-
tura p em qualquer ponto de sua extensao. Podemos imaginar que um segmento da
linha de campo que contém o elétron radiante é parte de um grande circulo de raio
p. Tomando como exemplo o campo magnético de uma estrela de néutrons, o raio
de curvatura tipico é comparével ao raio da prépria estrela (10*m). A medida que
o elétron se move ao longo da linha de campo, estard em um caminho circular, ao
menos momentaneamente. Portanto, as expressoes obtidas para o caso da radiacao
sincrotron sao igualmente validas. Podemos entao utilizar a expressao da aceleragao

para encontrar uma relacao entre p e 6:

2 2 2
a=2=-Y p= U—2T (4.27)
r ) v

Sendo v; = vsin(f), fazemos uso da Equagao 4.26 para obter:

2 2
Ymoc ymocC

=— — B=—1— 4.28

p eBsin(0) epsin(0) (4.28)

Se retomarmos a expressao para a poténcia média obtida no caso sincrotron 4.17,

podemos aplicar os resultados da Equacao 4.28 para obter a poténcia no caso par-

ticular da radiagao de curvatura:

2\ 2 2,22
. 2ech
2¢in(0 _moec Popry = = —— 4 4.99
5“””<6psm<e> - e umw

4y

phn2
mic?

2
Pcurv = 5
3

Com o resultado obtido acima, observamos a diferenca entre a poténcia obtida para

o caso sincrotron, na Equacao 4.21 e o caso particular da radiacao de curvatura:
Psinc X /72 Pcurv X 74 (430>

Evidenciando que, para campos muito curvados?, conjuntos de elétrons com fator de
Lorentz v podem emitir muito mais energia por unidade de tempo se as condigoes
fisicas do ambiente privilegiarem seus movimentos ao longo das linhas de campo
magnético, ao invés do movimento circular ao redor delas. Em geral, combinagoes
dos dois movimentos estarao presentes, num fenémeno denominado, na literatura,
como synchro-curvature (KELNER et al., 2015).

Diversos modelos para FRBs fazem o uso da radiagao de curvatura como processo ra-
diativo dominante (KASHIYAMA et al., 2013; KUMAR et al., 2017; GHISELLINTI;
LOCATELLI, 2018; CUIT et al., 2023). Baseados nisso, nossa exploracao de um ce-

2p suficientemente pequeno.
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nario para a proposta de um modelo construido neste capitulo assumird também
que a radiacao de curvatura seja o mecanismo radiativo através do qual a energia
liberada do campo a partir de reconexoes se manifeste na forma da radiacdo obser-
vada em FRBs. Maiores detalhes sobre o desenvolvimento das expressoes para os
dois casos de radiacao descritos nessa se¢ao podem ser encontrados em livros texto
(BRADT, 2008; RYBICKI; LIGHTMAN, 1979) e notas de aulas (MCDONALD,
2019; RIEGER, 2023; SMOOT, 2001)

4.4 O cenario para um modelo baseado em anas brancas

Para construir um cenario com condigoes fisicamente aceitaveis que possa posteri-
ormente dar origem a um modelo para a emissao de FRBs a partir de anas brancas
magnetizadas, o modelo de Kashiyama et al. (2013) serd utilizado como base. A
partir dele, equacoes de luminosidades para o objeto progenitor e para o evento de
FRB serao exploradas com o objetivo de verificar a viabilidade da proposta. No
artigo citado, os autores trabalham com a ideia de duas anas brancas em processo
de fusao dando origem as condigoes fisicas para a emissao. O cenario proposto neste
trabalho propoe uma ana branca isolada e sua interagdo com o meio que a circunda,

nao se concentrando no processo de fusao.

Nas se¢oes anteriores foram apresentados separadamente diversos requisitos para a
construcao de um modelo fisico para FRBs. Em primeiro lugar, analisamos o tama-
nho da regiao emissora da radiacao, restrita pela duracao dos pulsos observados, para
garantir que um progenitor de origem estelar é compativel. Em seguida, motivados
pela ideia de que a energia necessaria para gerar a luminosidade de um FRB seja
proveniente do campo magnético de uma ana branca, calculamos a energia armaze-
nada nos campos de casos especificos de estrelas dessa classe e concluimos que seu
valor é compativel com os intervalos de energias ja medidos para FRBs. Uma breve
se¢ao sobre o mecanismo de reconexao magnética, que foi adotado nesse texto como
o responsavel por liberar a energia do campo foi apresentada, seguida da construgao

de dois processos radiativos amplamente presentes nos modelos para o evento.

Vamos agora apresentar um cenario fisico compativel com a emissao de FRBs, como
a emissao poderia ser gerada nesse cenario e por fim, um estudo dos parametros
modelados por Kashiyama et al. (2013), comparando-os com as suposi¢oes que serao

feitas no decorrer da secao.
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4.4.1 Critérios de compatibilidade

Diversos modelos que tratam da emissdo de FRBs nas proximidades de objetos
compactos concluem que tais explosoes podem ser geradas nao na superficie da
estrela, mas em regides ao seu redor onde, por conta da interacao do extremo fluxo de
particulas proveniente da estrela com o meio interestelar circundante, ha um actimulo
de plasma, formando uma regiao nebulosa. Quando produzidas ao redor de pulsares,
essas regides sao conhecidas como “pulsar wind nebulae” (PWN) (SLANE, 2017).
Devido a interacao da nebulosa com o campo magnético da estrela, as particulas
que a compdem viajam pelas linhas de campo a velocidades relativisticas, dando

origem a emissao de radiacao que compreende frequéncias de radio até raios gama

(KOTHES, 2017).

Além da interagao das particulas da regiao nebulosa com o campo magnético da
estrela, essa regiao pode armazenar outra forma de energia proveniente da estrela.
Objetos compactos como estrelas de néutrons e anas brancas tém curtos periodos
de rotacao e, aparentemente, a energia por elas emitida permanece constante. Mas,
em grandes escalas de tempo, parte dessa energia de rotacao é perdida na forma de
luminosidade, devido a interagao da estrela com objetos préximos, erupgoes violen-
tas ou, como no caso dos pulsares, ao desalinhamento do eixo de rotagao da estrela
com o eixo de simetria de seu campo magnético, a esta chamamos Luminosidade de
desaceleragao (spin down luminosity) (CONDON; RANSOM, 2016). Esta luminosi-
dade, em geral, é emitida em baixas frequéncias, como demonstrado no capitulo 6
de Condon e Ransom (2016), impossibilitando sua detecgao. Mas, ao interagir com a
nebulosa circundante, ela fica armazenada nas particulas que a compoem, podendo

eventualmente ser emitida em um processo transiente.

Faremos a estimativa de valores dessa luminosidade de desaceleracao (Lyp)® para
verificar se ela pode ser considerada como uma contribuicao significativa na lumi-
nosidade total de um FRB. A luminosidade de desaceleracdo de uma estrela ana
branca pode ser calculada por (KASHIYAMA et al., 2013):

Lwp ~ 1.7 x 10®B3r§ Q5 ergs™! (4.31)

Onde novamente voltamos a usar a notagao apresentada na Equacao 3.2. Na Equacao

3Para manter a coeréncia com o texto que embasa esse estudo, usarei Ly p para representar
a luminosidade de desaceleragao. Este valor ndo diz respeito a luminosidade intrinseca da estrela,
modelada como um corpo negro de tipicamente T' ~ 10°K, e que ndo sera abordada nos célculos
do capitulo.

61



4.31, r é o raio da ana branca e )y é a frequéncia angular limite para a estrela,
j4 apresentada na Secdo 3.2.1. Manteremos fixos os valores de r = 1087em —
rs7 = 1 e Qy = 157!, motivados pelos padroes da literatura e pelo fato de que
a estrutura degenerada dessa classe de estrela (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 2008)

restringe fortemente esses parametros.

Também no trabalho de Kashiyama et al. (2013), uma funcao para a luminosidade de
FRBs, com parametros fisicos relativos a nebulosa onde a emissao poderia ocorrer,

foi desenvolvida. Ela sera utilizada para a comparacao entre Ly p € Lrgrp.
Lrrp ~ 4.0 x 1042fnifyg1r;110r§mi7105rem77,8 ergs! (4.32)

Abaixo, uma ilustracdo simplificada do cenario fisico que estamos trabalhando é
apresentada. Os pardmetros fisicos contidos na Equagao 4.32 ja foram listados na

Secao 3.2.1 e aparecem somente ilustrados na Figura 4.6.

Figura 4.6 - Ilustragdo do cendrio teorizado no decorrer da secao.

Conforme ilustrado, Ly p fica retida na nebulosa representada em vermelho.

Fonte: Producao do autor.

Embora a luminosidade de um FRB nao deva ser proveniente da luminosidade de
desaceleracao de sua estrela progenitora, buscamos restringir limites para alguns
dos parametros fisicos para compara-las. Dessa forma, obteremos a partir de tais
restrigoes, valores para Ly p que posteriormente serao utilizados como parte da

luminosidade total do FRB gerado na nebulosa.
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A funcgao Lpgp foi plotada como Lprp(r.)?, ou seja, estamos variando as luminosi-
dades de FRBs em fungao do raio de curvatura do campo que os gerariam. A fungao
Lwp foi plotada como Ly p(B), ou seja, mantivemos fixos os valores de rgg = 1

e Qo = 157, remito, 0Temizs foram mantidos fixos como 1 e o fator de emissdo do

feixe (f) foi calculado a partir de

f=4.9x103rg:Q (4.33)

Apresentamos a seguir os graficos estimando as luminosidades obtidas em funcao

dos parametros fisicos definidos 7,n., e o efeito no raio de curvatura do sistema

emissora 7.

Figura 4.7 - Comparacio das luminosidades para v = 10 e n, = 107cm 3.
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Fonte: Produgao do autor.

4r., como mencionado na Secdo 3.2.1 é o raio de curvatura do campo magnético da estrela.
Este néo foi ilustrado na Figura 4.6. Na Secéo 4.3.2 ele é nomeado por p, por questdes de padrao

literario.
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Figura 4.8 - Comparacio das luminosidades para v = 10* e n, = 107cm 3.
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Fonte: Produgao do autor.

Nas Figuras 4.7 e 4.8, utilizamos n.7 = 1. Este valor é o tomado como padrao
e foi derivado por Kashiyama et al. (2013) em seu modelo, além de ser um valor
tipico encontrado na literatura. Variamos apenas uma ordem de grandeza em -~y
para observar o comportamento das curvas para emissoes em radio e verificamos
que 10> < v < 10* funcionam bem para nossa proposta e sio valores comuns
encontrados na literatura. E importante observar que valores de B ~ 10° foram
obtidos como resultado na coincidéncia das curvas das duas figuras. Esses valores
estao dentro do esperado para anas brancas magnetizadas, discutidas na Secao 3.2.2.
Ou seja, valores fisicamente plausiveis de B aproximam as curvas de luminosidade
estudadas. Deixaremos para o final da secdo os comentarios sobre os valores de

luminosidade correspondente a coincidéncia das curvas.

A seguir, mais dois graficos serdao apresentados. Neles, nossa analise se concentra no
caso de ne7 = 10 = n, = 10%¢m~3. Variar em uma ordem de grandeza a densidade
eletronica da regidao nebulosa ¢ fisicamente plausivel( KASHIYAMA et al., 2013) e

nos trard condi¢oes diferentes para as luminosidades se igualarem.
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Figura 4.9 - Comparacio das luminosidades para v = 10 e n, = 108cm 3.
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Figura 4.10 - Comparacio das luminosidades para v = 10* e n, = 108e¢m=3.
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Observamos nas Figuras 4.9 e 4.10 que também ha uma regiao de compatibilidade
das luminosidades mas, o prego a se pagar ao aumentar em dez vezes a densidade
eletronica da regido emissora, foi a obtengdo de valores de campo magnético da
ordem de B ~ 10'°. Valores de campo nessa ordem de grandeza nao sao compativeis
com os valores observados para anas brancas magnetizadas, como pode ser visto na
Figura 3.2. Existem trabalhos tedricos que trabalham com a possibilidade de tais
campos existirem (DAS; MUKHOPADHYAY, 2014), mas observacionalmente nao

se considera que existam em anas brancas.

Obviamente, ao fixar alguns pardmetros e variar outros estrategicamente, pode-se
fazer as curvas Ly p e Lprp se encontrarem das mais variadas formas possiveis.
Caminhar para a direita na curva Ly p significa aumentar a ordem de grandeza de
B, o que levaria a coeréncias entre as curvas mesmo para os FRBs mais energéticos
possiveis. Porém, nesses graficos, so realizamos variagoes que estao de acordo com
os cenarios fisicos propostos, sem extrapolar para casos idealizados nao coerentes

com o observado na natureza.

Observacoes importantes devem ser feitas sobre os valores de luminosidade comum
as duas curvas nos pontos marcados em azul. Nos quatro graficos, uma linha em azul
marca o valor de r. para o qual as duas curvas de luminosidade mais se aproximaram
e, na legenda, as linhas apresentam o valor de luminosidade das curvas para esta

posicao.

Observamos que, nas Figuras 4.7 e 4.8, a ordem de grandeza do valor comum de

039 ! respectivamente. J4 para as Figuras 4.9

luminosidade é de 103erg s=! e 10%%erg s~
e 4.10, a ordem de grandeza comum dos valores obtidos é de 10*erg s=1. O trabalho
de Luo et al. (2018) calculou fun¢oes de distribuigdo de luminosidades para FRBs e
obteve os valores, aqui aproximados, de 10 < Lprp < 10*erg s=t

Como conclusdao desta secdo, observamos que os valores de luminosidade de de-
saceleracao para anas brancas magnetizadas podem se aproximar dos valores de
luminosidade esperados para FRBs menos energéticos em uma escala de ~ 1072
nos casos em que campos magnéticos plausiveis estao presentes (B ~ 10°G). Nos
casos de campos uma ordem de grandeza superior, até entao nao observados nas
anas brancas, essa proximidade poderia se dar em uma escala de ~ 107!, Adiante,

utilizaremos dessas observagoes para porpor um cenario de emissao para os FRBs.
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4.4.2 Luminosidade do evento

Seria muito presuncoso considerar que toda a luminosidade Ly p fique retida na
nebulosa e eventualmente seja totalmente liberada em um tnico evento transiente.
Mas, podemos supor que uma fracdo dela possa ser armazenada e posteriormente

outra fracao possa ser liberada em curtas escalas de tempo.
L;;VD = aLWD (434)

Nesta equacao, Ly, € a luminosidade de desaceleracao que foi armazenada na nebu-
losa circundante a ana branca em forma de energia das particulas que a compoem,
e que pode ser liberada em um evento transiente, contribuindo para a luminosidade
final de um FRB. Enquanto « é o fator de proporcionalidade com a luminosidade
total de desaceleracao. Ou seja, a ndo s6 carrega a informagao de quanta energia
ficou retida na nebulosa mas também de quanto dela pode ser liberada em curtas

escalas de tempo, obviamente, o < 1.

Ja sabendo que Ly, estd abaixo da luminosidade dos FRBs menos energéticos ja
observados, necessitamos de um outro fator de luminosidade que possa compensar
essa diferenca. Voltamos aqui nossa atencao para o inicio do capitulo. Na Secao 4.2,
fizemos a estimativa da energia total armazenada no campo de uma ana branca
magnetizada e vimos que esta é algumas ordens de grandeza superior a dos FRBs
menos energéticos e, na Secao 4.2.1 apresentamos, mesmo que nao detalhadamente
mas respaldados pela literatura, um processo que pode extrair energia do campo
e converté-la em energia cinética para as particulas do meio, que posteriormente

emitirao radiagao através dos processos radiativos ja apresentados.

O montante de luminosidade que necessitavamos para nos aproximarmos dos valores
tipicos de Lrgrp pode entao ser obtido a partir de uma fragao da energia armazenada

no campo, liberada para a nebulosa através de processos de reconexao magnética.

Lrec = ﬁEB,WD (435)

E preciso ter em mente que uma fracdo da energia do campo serd liberada nas
reconexoes e posteriormente, através de um processo radiativo, essa fracao de energia
pode ser quantificada como luminosidade. Na Equacao 4.35, a constante § une essas

duas informacoes.

Como ja dito acima, o campo magnético armazena energia ordens de grandeza su-
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® portanto, ¢ plausivel se supor que, dado

perior a energia dos FRBs mais fracos
um devido intervalo de valores para a e 3, L, acrescido de Ly, pode resultar em

luminosidades compativeis com FRBs observados.
Lrrg = Lyyp + Lrec (4.36)

Na Figura 4.11, um complemento da Figura 4.6 ¢ apresentado, incluindo o cenario

proposto nesta secao.

Figura 4.11 - Ilustracao do cenario teorizado no capitulo, acrescido das consideracoes de
emissao feitas na secdo.

"2 Reconexoes
Epwp — Lyec

Fonte: Producao do autor.

Tratando-se ndo de um modelo fisico, mas da analise de um cenario que possa permi-
tir a futura criacao de um modelo para a emissao de FRBs a partir de anas brancas,
a descricao da emissao do evento ¢ feita de forma simplificada. Muitas questoes po-
dem ser levantadas a partir daqui para verificar a coeréncia da Equacao 4.36 com
as mais variadas condigoes fisicas que podem estar presentes no plasma da nebu-
losa, nas configuracoes de reconexao do campo, na opacidade do meio circundante,
etc. O Capitulo 5 serd dedicado a analisar a simplicidade das aproximagoes feitas
e apresentar propostas de trabalhos futuros para a confeccao de um modelo fisico

baseado no cendario aqui proposto.

5Menos energéticos
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4.4.3 Intervalos para os parametros estudados

Nesta secao, apresentamos brevemente um intervalo de valores para os parametros
fisicos contidos nas Equacoes 4.31 e 4.32 que seriam necessarios para reproduzir as
consideragoes feitas na Secao 4.4.2. Como vimos na Secao 4.4.1, alguns parametros
fisicos para a luminosidade de FRBs e de desaceleragao para as anas brancas foram

mantidos fixos e outros foram variados em uma ordem de grandeza.

O primeiro parametro fixado foi o raio da estrela ana branca, este parametro possui
fortes vinculos com quantidades fisicas fundamentais na modelagem da estrutura de
uma ana branca, como por exemplo, a energia gravitacional e a massa da estrela, que
nao deve ultrapassar o limite teérico de M ~ 1.44M; (SHAPIRO; TEUKOLSKY,
2008; EVANGELISTA, 2018).

Ainda na Equacdo 4.31, o pardmetro Qg foi fixado com valor de 1s~!. Este valor
quantifica a velocidade angular da estrela. Variar ordens de grandeza desse parame-
tro significa variar em ordens de grandeza a velocidade de rotacao da estrela, isso
pode facilmente se tornar fisicamente incompativel com as propriedades dessas es-
trelas, uma vez que ha um limite de velocidade angular para que nao haja a quebra

da estrutrua estelar.

Por fim, o ultimo parametro presente na Equagao 4.31 é a intensidade do campo
magnético. Este variado entre B = 10° e B = 10! para que pudéssemos encontrar
valores de Ly p compativeis com Lrrg. Com a intensidade do campo variando nesse
intervalo, atentamo-nos para valores de B < 10'°G pelo fato de que valores iguais

ou superiores a esse nao sao observados em anas brancas.

J& na Equacao 4.32, o valor do raio de curvatura do campo foi utilizado como
pardmetro livre da funcdo, variando entre 10'° — 102¢m. Sendo que 7. = 10¥%cm
foi a melhor correspondéncia obtida por Kashiyama et al. (2013) em seu modelo.
Diminuir r. ordens de grandeza desse valor leva as curvas de L prp para valores muito
altos, incompativeis com os eventos ja observados. Utilizando valores de r, > 10%cm,
obtemos curvas Lprp menos energéticas, deve-se observar portanto até qual limite
a equagao ira produzir valores compativeis com os FRBs conhecidos. Os demais
pardmetros nessa equagao foram mantidos fixos pelo fato de que (KASHIYAMA et
al., 2013) os refinou a partir de um modelo fisico mais preciso do que as propostas
apresentadas neste texto. Apenas uma ordem de grandeza foi variada nos parametros

v e ne, onde nao sao encontrados vinculos fortes para variagoes dessa magnitude.
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A Tabela 4.1 apresenta o conteudo dos graficos da Secao 4.4.1. Nas duas primeiras
colunas sao mostrados os valores fixados de n, e v de acordo com os critérios dis-
cutidos acima. A terceira coluna (L'/Lpgp min) apresenta a razao entre o valor de
luminosidade obtido a partir dos parametros fixados e um valor simbdlico de lumi-
nosidade para os FRBs menos energéticos ja observados (Lprpmin = 10*!). Apés
isso, as colunas de niimero quatro e cinco mostram os valores de intensidade e raio
de curvatura para o campo magnético da ana branca, correspondentes a melhor

concordancia entre Lrrp € Ly p.

Como conclusao, pode-se afirmar que campos magnéticos de anas brancas magne-
tizadas, tipicamente da ordem de 10°G, podem, em determinadas condicoes, gerar

6 com as luminosidades de

luminosidades de desaceleracao razoavelmente compativeis
FRBs. Com o desenvolvimento dos vinculos fisicos que surgirdao no cenéario apresen-
tado como proposta de modelo, alguns dos parametros fisicos presentes nas equagoes
de luminosidade abordadas podem apresentar mudangas capazes de possibilitar Ly p

ainda mais préximo dos valores minimos de Lpgpg.

Tabela 4.1 - Variacoes de pardmetros no modelo de Kashiyama et al. (2013) capazes de
permitir associacao plausivel entre luminosidade de desaceleragdo de uma ana
branca e luminosidade e FRBs.

Ne Y L//LFRBJnin B’ ’I“(/j

107em™ 10% 1072 4.8 x 10°G 4.9 x 10%m
10°em™ 10* 1073 2.2 x 109G 2.2 x 10%%m
10%em™ 10° 107! 2.2 x 101°G 2.2 x 10" em
10%em™ 10 ~1 1.0 x 101G 1.0 x 10 em

6Razdes da ordem de 102 quando comparadas aos FRBs menos energéticos
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5 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Nesta dissertacao, o fenomeno de FRB foi apresentado e sua origem, principais pro-
priedades e o desafio que o topico representa para a comunidade astronémica foram
discutidos. Grandezas fisicas que, em geral, encontram-se presentes na maioria dos
modelos da literatura, foram discutidas de forma didatica, e uma grande quantidade
de referéncias bibliograficas, tanto de fisica quanto de contetidos especificos de FRBs,
foram compiladas, permitindo que o leitor que esteja sendo apresentado ao tema a
partir desse texto, tenha em maos os materiais necessarios para um aprofundamento

posterior.

O estudo de um cenario para a eventual construcdo de um modelo fisico baseado
em anas brancas como objeto progenitor, apesar de simplificado, permitiu que as
relagoes entre as grandezas fisicas envolvidas em uma modelagem mais sofisticada
fossem apresentadas e melhor compreendidas. Com isso, essa dissertacao, além de
cumprir o papel de uma revisao bibliografica do fenémeno de FRBs, se consolidou
como uma primeira e fundamental etapa do caminho que o autor percorrera em
estudos futuros, com o objetivo de contribuir com a comunidade cientifica para a

efetiva compreensao do fendmeno de fast radio bursts.

No capitulo 4 criamos um cenario hipotético mas que manteve as propriedades fisicas
analisadas dentro de um intervalo aceito na literatura para anas brancas e eventos
de FRBs. O cenério apresentado necessitou que o processo de reconexao magné-
tica fosse considerado para alcancar os valores de luminosidade esperados mas nao
detalhou esse processo na pratica. A equacao 4.36 nos diz mais sobre um cenario
fisicamente plausivel do que um mecanismo fisico de emissao de radiagao. A seguir,
aponto brevemente as questoes mais importantes a serem abordadas em trabalhos
futuros para que as hipoteses apresentadas neste texto possam ser aproveitadas na

construcao de um modelo fisico capaz de ser testado nas observagao de anas brancas.

(1) Descrigago MHD do processo de reconexao de linhas magnéticas. Estimar alge-
bricamente quanta energia pode ser transferida do campo para o plasma em um

ou multiplos eventos de reconexao simultaneos.

(2) Estimar a luminosidade relacionada a um evento de reconexdo magnética de
propriedades tipicas. Esta etapa necessita da adaptacao das equagoes de proces-
sos radiativos para o caso em que o campo magnético da estrela se reestrutura
em uma geometria diferente em curtas escalas de tempo. Os trabalhos listados

neste item e no item (1) permitirdo uma melhor compreensao do pardmetro 3
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(3)

(Equagao 4.35).

Derivar uma relagao para a fracao da luminosidade de desaceleragao da estrela
que fica retida na nebulosa circundante. Em outras palavras, refinar o entendi-

mento acerca do parametro o (Equagao 4.34).

Uma vez que grande fracao dos parametros contidos no modelo de Kashiyama
et al. (2013) ndo podem ser variados significativamente, buscar na literatura
por casos especificos de anas brancas magnetizadas que apresentem uma maior
amplitude de parametros. Isso permitira estimar uma contribuicao da luminosi-
dade de desaceleragao mais significativa em relagdo a de FRBs, permitindo olhar
para o modelo em construcao nao somente do ponto de vista dos FRBs menos

energéticos.

A partir das agoes citadas anteriormente, reescrever a Equacio 4.36 utilizando
resultados recentes da literatura para as quantidades fisicas relevantes e analisar

o modelo proposto.
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APENDICE A - DETERMINACAO SIMPLIFICADA DO RAIO DE
UMA ESTRELA ANA BRANCA

E=K+U (A1)

Onde, K é a energia cinética total dos elétrons degenerados que compde a estrutura

da estrela e U a energia potencial gravitacional, que pode ser escrita como:

RGM(r
U= —/ ( )p(r)47rr2dr (A.2)

0 r
Onde G é a constante gravitacional, R representa o raio da estrela, p(r) a densidade
e M(r) a massa total contida dentro de um volume esférico de raio r no interior
da estrela. Por simplicidade, assumimos que a densidade da estrela seja uniforme e,

desta forma, a energia potencial gravitacional assume o valor de

3GM?

U= —
5 R

(A.3)

Ver (KIPPENHAHN et al., 1990) Secao 3.1 para detalhes.

Assumindo que os elétrons da estrutura da estrela sdao altamente degenera-
dos(SHAPIRO; TEUKOLSKY, 2008), seus momenta vém descritos pelo momentum

de Fermi:

N (1/3)
pr=A (V) (A.4)

Onde
A = (37%)/3)p (A.5)

Nas equagoes acima, V' representa o volume de uma estrela esférica de raio R e N o

numero total de elétrons contidos na estrela.

Partindo para o espago de momentum, N pode ser escrito como uma distribuigao
da forma (JACKIEWICZ, 2024, Ch. 7, p. 41):

3V

dp (A.6)
O que nos permite deduzir a expressao para a energia cinética do gas de elétrons

ve p? 3V qer p? o, 3V ph
K= / —dN —p°dp = ——— A.
T A3 2mp P 5A32m (A7)
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Retornando as grandezas fundamentais, obtemos:

3 A2 NN
K=vo () (A8)

Acima, m representa a massa do elétron.

Em geral, os 4tomos mais abundantes no interior de uma ana branca siao o C*? e o
O e, para cada um deles, n, = n,, = n, (nimero de prétons néutrons e elétrons).

Assim, a massa da estrela pode ser escrita da seguinte forma:
M =2Nm, (A.9)
Onde, m,, ¢ a massa do proton.

Ao substituir a expressao de A, o valor de N obtido a partir da Equacdao A.9 e

V =47 R3/3, todos na Equagio A.8, obtemos que

3 9m\3 R (M 1
K= () () o (A.10)
20\ 8 m \'my R?
Utilizando este resultado e a expressao para a energia potencial gravitacional A.3

na equacao da energia total A.1, obtemos:

A B
- = _ = A1l
7R (A.11)

Onde: 53

2/3 12
A:3<97T> h; % B:§GM2 (A.12)
20 \ 8 m \'my, 5
O raio de equilibrio da estrela R, sera aquele que minimiza a Equagao A.11. Por-
antos i (A B\ BR-2A 24

(222 ) R, = — A.13
dR (R2 R) R? _> B (A.13)

Tomando os devidos valores paras as constantes fundamentais e utilizando que Ry =

7 x 108m , Mg, = 2 % 103°kg, podemos a partir da Equacao A.13 escrever que:

—X =10.01
Ro

- (A.14)

R* (M@)1/3

A partir deste resultado, temos que o raio tipico de uma estrela ana branca é da

ordem de 7000 km, valor comparavel ao raio da Terra.
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Desenvolvimento baseado na aula publicada em formato digital por Richard Fitz-
patrick, adaptagoes didaticas foram feitas para inclusao do material no texto. Aula
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APENDICE B - UMA APROXIMACAO DE MASSA LIMITE PARA
ESTRELAS ANAS BRANCAS

Uma vez cessado os processos de fusao termonuclear no interior da estrela, uma fonte
de energia nova deve se fazer presente para que a estrutura nao colapse desenfreada-
mente em direcao a uma singularidade. Devido a alta densidade da matéria em seu
interior, esta fonte de energia é proveniente da pressao exercida pelos elétrons da
estrutura ao se comportarem de acordo com a descri¢ao do principio de exclusao de
Pauli (GRIFFITHS; SCHROETER, 2018), ou seja, uma pressao de natureza unica-
mente quéntica, ndo tendo relacdo com a energia cinética das particulas ou efeitos

termodinamicos.

Podemos, ao trabalhar com o equilibrio da energia gravitacional e uma descri¢do
simplificada da energia interna da estrela, estabelecer uma estimativa do limite de

massa permitido para uma estrela ana branca.

Vamos supor inicialmente que um nimero N de férmions compde a estrutura da
estrela de raio R. Barions também estao presentes, mas apenas elétrons encontram-se
em estado degenerado e contribuem para a pressao interna. Neste caso, a densidade
numérica de férmions pode ser aproximada pela forma n ~ N/R e, o volume ocupado
por cada férmion, na forma v ~ 1/n. Assim, utilizando do principio da incerteza de
Heisenberng (COHEN-TANNOUDJI et al., 1986), podemos descrever o momentum

de um desses férmions (elétrons):

Az =v'/? =n71/3 (B.1)

ApAz ~ h— Ap ~ lin'/3 (B.2)

Sabendo que podemos escrever a energia de uma particula na forma E = pc, teremos

que a energia de Fermi para uma particula do gas é escrita na forma:

h N1/3
Ep ~ hn'3c ~ CT (B.3)

Por outro lado, a energia gravitacional por férmion vem dada por
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GMm B
Onde, G ¢é a constante de gravitagdo universal e mp é a massa de um barion.
Nos atentamos ao fato de que, mesmo que a pressao de degenerescéncia venha dos
elétrons, a maior parte da massa esta presente nos barions. A massa total da estrela

pode ser escrita na forma M = Nmgpg.

A partir dessas consideragoes, podemos escrever a energia total que atua sobre uma

particula como a combinac¢ado da energia gravitacional com sua energia de Fermi:

heNY3  GNM3

E=FEp+ Eg = 7 7

(B.5)

Como os dois termos da Equagdao B.5 carregam uma dependéncia igual com o raio
da estrela, uma condicao de equilibrio entre as componentes de energia pode ser

alcancada quando:

heNY3 = GNm? (B.6)
O que nos restringe o nimero maximo de férmions para

3/2

he ~ 2 x 1077 (B.7)

Nmax ~ q 2

mp
Onde, na equacgao acima, o valor da massa de um proéton foi utilizado em my para
se obter a aproximacao numérica. Desta forma, podemos entao fazer uma estimativa

da massa maxima da estrela:
Moz ~ Npazmp ~ 1.5Mg (B.8)

Tratando-se apenas da ordem de grandeza das quantidades fisicas envolvidas, o de-
senvolvimento acima é suficiente para ilustrar a restricdo de massa imposta pela
energia interna proveniente da pressao de degenerescéncia dos elétrons da estrela.
Com excecao da composicao da estrela, que altera ligeiramente os valores de massa,
o valor estimado depende apenas de constantes fundamentais. O desenvolvimento
acima apresentado e detalhamentos maiores sobre as melhorias posteriores desen-

volvidas para este resultado de limite de massas pode ser encontrado no livro de
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(SHAPIRO; TEUKOLSKY, 2008).
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