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“When convention and science offer us no answers, might we not
finally turn to the fantastic as a plausibility?”

Fox Mulder
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RESUMO

Este trabalho é dividido em uma vertente experimental e uma observacional. O tra-
balho experimental consiste na realização de montagem, calibrações e testes do sis-
tema de imageamento do experimento protoMIRAX, em desenvolvimento no INPE
para lançamento em balão estratosférico em 2017. O sistema consiste no plano de
detectores CdZnTe (CZT), o sistema eletrônico associado aos detectores, o colima-
dor e a máscara codificada. Um subsistema de 9 detectores, num arranjo 3× 3, foi
montado e calibrado no laboratório para testes com o uso de uma fonte radioativa
e uma versão 5× 5 da máscara codificada com padrão MURA. Foram desenvolvi-
dos algoritmos para aquisição de dados, reconstrução das imagens, visualização dos
espectros e correção de flat-fielding para cada canal de energia. Os testes incluíram
as respostas do sistema de imageamento para diversos ângulos de incidência da ra-
diação X e comparação com simulações do sistema completo 13× 13 utilizando o
pacote GEANT4. Resultados importantes foram alcançados para a caracterização
de imagens de máscaras codificadas no caso de detectores individuais separados por
uma certa distância no plano detector. O trabalho observacional consistiu na análise
de uma série temporal contendo 10 anos de dados dos satélites INTEGRAL e Swift
do candidato a buraco negro 1E 1740.7-2942, uma intensa fonte de raios X próxima
ao Centro Galáctico que é provavelmente um sistema binário e um microquasar, em-
bora a estrela companheira e o período orbital não tenham ainda sido detectados.
Foram encontradas duas modulações periódicas em ∼12,6 e ∼171 dias com altos
níveis de confiabilidade estatística. O período mais longo não havia sido ainda re-
portado na literatura, enquanto que o período mais curto foi atribuído por Smith et
al. (2002) a um possível período orbital para o sistema. Com base nos resultados,
este trabalho sugere que o sistema possa ser uma binária de raios X de alta massa.

Palavras-chave: Astronomia de raios X. Binárias com buracos negros. Detectores
de altas energias. Análise temporal.
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CHARACTERIZATION OF THE PROTOMIRAX EXPERIMENT
DETECTING SYSTEM AND SEARCH FOR PERIODIC

SIGNATURES OF THE BLACKHOLE CANDIDATE 1E 1740.7-2942

ABSTRACT

This master thesis’ work is organized in an experimental and an observational sec-
tions. The experimental work consisted of the mounting, calibrating and testing of
the imaging system of the protoMIRAX experiment, currently in development at
INPE – scheduled to fly on board of a stratospheric balloon in 2017. The system is
composed of a CdZnTe (CZT) detectors’ arrangement, its associated eletronics, a
colimator and a coded mask. With a radioactive source and a 5× 5 MURA pattern
coded mask, a subsystem of 9 detectors – in a 3× 3 configuration –, was mounted and
calibrated for the tests in the lab. Algorithms for data acquisition, image reconstruc-
tion, spectrum visualization and flat-fielding correction were developed. The imaging
system’s response for several incidence angles of radiation was tested and compared
with GEANT4 simulations of the full 13× 13 system’s response. Important results
were achieved for coded mask imaging characterization, when individual detectors
were separated by some distance in the detector plane. In the observational work, 10
years of INTEGRAL and Swift observations of the black hole candidate 1E 1740.7-
2942 – an intense x-ray source around the Galactic Center, which probably belongs
to a binary system and is a microquasar – were analyzed. Two periodic modulations
of ∼171 days and ∼12,6 days were revealed with a high level of significance. Whereas
the long-term modulation is new in the literature, the ∼12.6 days modulation was
previously reported by Smith et al. (2002) and interpreted as the system’s orbital
period. Considering this is the case, this work suggests that 1E 1740.7-2942 belongs
to a high mass X-ray binary system.

Keywords: X-ray astronomy. Black hole binaries. High energy detectors. Time series
analysis.
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1 INTRODUÇÃO

Astrofísica de altas energias é o ramo da astronomia dedicado ao estudo, observa-
ção e detecção de partículas e fótons altamente energéticos emitidos por objetos
celestes. A expressão “altas energias” é por muitas vezes vaga, tendo diferentes limi-
tes e intervalos que dependem sobretudo do campo de aplicação. Em astronomia, é
comumente associada à faixa do espectro eletromagnético referente ao ultravioleta
extremo, raios X e raios gama; além de partículas carregadas, como raios cósmi-
cos e neutrinos. Subsequente a esta seção de introdução, o termo “altas energias”
se referirá, salvo quando explicitado o contrário, a fótons na faixa de energia cor-
respondente aos raios X, especificamente aos raios X duros, estabelecidos aqui a
compreender entre 20 e 200 keV.

Fótons de raios X possuem energia cerca de 103 vezes maior que a de fótons ópticos.
Isso significa que, comparando radiação oriunda de processos térmicos, um objeto
com pico de emissão em raios X teria temperatura três ordens de grandeza maior
que a de um objeto com o pico de emissão em luz visível, como nosso Sol. Até o
início da década de 1960, poucos astrônomos acreditavam que existissem no Universo
objetos capazes de alcançar essas temperaturas (CHARLES; SEWARD, 1995). Apenas
em 1962 um foguete da American Science and Engineering (AS&E), equipado com
contadores Geiger, detectou a primeira fonte emissora de raios X fora do sistema
solar que, por estar localizada na constelação de Escorpião (Scorpion), foi nomeada
Sco X-1 (GIACCONI et al., 1962). Esse desenvolvimento tardio da astronomia de raios
X, quando comparado ao das áreas dedicadas aos demais comprimentos de onda
(e.g. óptico, rádio), foi devido ao fato de que raios X não conseguem penetrar a
atmosfera da Terra (Figura 1.1) – por causa principalmente da absorção fotoelétrica
–, tornando impraticável a sua observação utilizando telescópios terrestres. Além
de foguetes, como o que descobriu Sco X-1, a única outra opção para detecção era
utilizar balões estratosféricos. O crescente interesse na área após a descoberta de
Sco X-1 e o progresso na tecnologia espacial possibilitaram, em dezembro de 1970,
o lançamento do primeiro satélite abrigando um telescópio dedicado exclusivamente
à detecção de fontes astrofísicas de raios X, o UHURU (GIACCONI et al., 1971).

1



Figura 1.1 - Absorção relativa devido à atmosfera terrestre em função do espectro eletro-
magnético.

Fonte: Smith (1995)

O telescópio UHURU e os telescópios espaciais subsequentes de raios X (e.g. Coperni-
cus, Ariel-V, HEAO-A) dispunham de contadores proporcionais a gás e colimadores.
O contador proporcional a gás é um tipo de detector sucessor ao contador Geiger
que propicia, de adicional, uma mínima resolução da energia incidente – uma vez que
gera uma altura de pulso proporcional à energia incidente. Os colimadores eram uti-
lizados a fim de restringir o campo de visada e consequentemente evitar/minimizar
sinais não desejados; técnica necessária para diminuir o ruído de fundo, mas que não
permite identificar objetos no campo de visada. Apesar dessas limitações e de não
serem capazes de produzir imagens, esses telescópios primordiais revolucionaram a
astronomia de raios X. O próprio UHURU, que foi apenas o primeiro, proporcionou
a descoberta de mais de 300 fontes de raios X e possibilitou os primeiros estudos
detalhados de binárias de raios X, tais como Cen X-3 (primeiro pulsar de raios X
identificado), Vela X-1, Her X-1 e Cygnus X-1, esse último o primeiro objeto celeste
candidato a buraco negro (FORMAN et al., 1978).

A natureza penetrante de fótons de raios X não permite que sejam construídos
telescópios imageadores fazendo uso das mesmas técnicas adotadas em telescópios
ópticos. Diferente da luz visível, que é refletida facilmente pela maioria das super-
fícies planas polidas, fótons de raios X só são refletidos quando incidem a ângulos
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muito pequenos em relação à superfície, situação que exige uma abordagem diferente
(Figura 1.2).

Figura 1.2 - Comparação entre a incidência de fótons de energias na faixa do visível e
na faixa de raios X em uma superfície refletora, para ângulos intermediários
(acima) e para ângulos rasantes (abaixo).

Fonte: NASA (2013)

O primeiro telescópio imageador de raios X foi o HEAO-B (1978), renomeado como
Einstein após o lançamento (GIACCONI et al., 1979). A técnica utilizada foi a de
incidência ou reflexão rasante, proposta inicialmente pelo físico alemão Hans Wolter,
em que superfícies de metal polido são arranjadas de forma que os fótons incidam
com um ângulo suficientemente raso (tipicamente de 10’ a 2°) para que possam
ser refletidos e focalizados em direção ao detector (Figura 1.3), possibilitando obter
informações da localização da fonte dentro do campo de visada do instrumento
(KITCHIN, 1991). Esse tipo de telescópio recebeu o nome Wolter, em homenagem
ao seu idealizador. O observatório Einstein produziu um catálogo com mais de 5000
fontes, além de ter sido o primeiro a fornecer um mapeamento médio e profundo da
Galáxia em raios X. Outras missões como o ROSAT (TRUEMPER, 1990), Chandra
(MULLINS et al., 1999) e XMM-Newton (BARRE et al., 1999) também utilizaram1

telescópios com essa técnica. Embora sejam excelentes instrumentos imageadores,
não são capazes de gerar imagens para fótons de energias superiores a ∼ 15 keV,
permanecendo na faixa do espectro correspondente aos denominados raios X moles
(< 20 keV). Lançado em 2012, o NuSTAR trouxe uma adaptação da montagem do
telescópio Wolter que permite operar em uma faixa maior (até 79 keV), contudo não
cobrindo ainda toda a faixa dos raios X duros (HARRISON et al., 2013).

1Chandra e XMM estão ainda em operação.
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Figura 1.3 - Diagrama exemplificando a técnica de incidência rasante utilizada em teles-
cópios imageadores de raios X. A luz incidente é refletida pelos espelhos e
focalizada em direção ao detector.

Fonte: NASA (2013)

Uma alternativa à técnica de incidência rasante, que permite o imageamento de
fótons compreendidos na faixa de raios X duros, é o método de abertura codificada
(ou apenas máscara codificada). O conceito básico é semelhante ao de uma câmera
pinhole simples, na qual um orifício é feito em um anteparo composto de material
opaco à radiação de interesse. No método em questão, vários orifícios (elementos
abertos) são feitos, aumentando a área coletora e arranjados de tal maneira que
seja projetada no detector uma sombra diferente para cada fonte presente no campo
de visada (Figura 1.4). Conhecendo o padrão da máscara, as sombras sobrepostas
podem ser distinguidas possibilitando, através de um algoritmo de decodificação,
determinar a localização de cada objeto e fornecer uma imagem (DICKE, 1968).

Figura 1.4 - Desenho esquemático do método da máscara codificada. Conceito semelhante
ao de uma câmera pinhole simples, mas, no método descrito, vários orifícios
são feitos com o objetivo de aumentar a área coletora.

Fonte: Gottesman e Fenimore (1989)
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O contínuo desenvolvimento de telescópios imageadores contribuiu significativa-
mente no que diz respeito à resolução angular e à cobertura do espectro eletro-
magnético nas bandas de raios X e/ou raios gama. Juntamente a esse progresso,
fez-se necessário o avanço dos detectores para que as informações fossem coletadas
com mais eficiência e com melhor resolução espectral e temporal. Uma das primei-
ras evoluções foi a utilização de detectores de estados sólidos ao invés de gasosos.
Posto que a eficiência de detecção é diretamente proporcional à densidade do ma-
terial coletor, a dimensão do detector pode ser mantida muitas vezes menor que a
de um detector a gás equivalente, uma vez que a densidade de sólidos é centenas ou
milhares de vezes maior que a de qualquer gás.

O primeiro tipo de detector a utilizar um meio sólido foi o detector a cintilação, se-
guido dos detectores semicondutores. Materiais cintiladores emitem fótons em com-
primentos de onda na faixa do visível quando atingidos por radiação ionizante. Num
detector convencional, muitos dsses fótons atingem o fotocatodo de uma fotomulti-
plicadora. Os elétrons liberados no fotocatodo são multiplicados (i.e. amplificados)
por um grande fator e o pulso resultante é analisado em um circuito eletrônico ex-
terno (Figura 1.5). Embora esses detectores tenham sido amplamente utilizados em
missões espaciais importantes, tais como Gamma-Ray Observatory - CGRO (PEN-

DLETON et al., 1991), High Energy Astrophysical Observatory - HEAO-1 (WHEATON

et al., 1977) e a Rossi X-Ray Timing Explorer - RXTE (LEVINE et al., 1996), a
sequência de eventos necessários para seu funcionamento envolve muitas etapas não
eficientes que acabam por comprometer a resolução espectral. Além disso, a diferença
de potencial exigida para a amplificação do sinal na fotomultiplicadora é alta, da
ordem de 2000 volts (KNOLL, 1989). Assim, desde o desenvolvimento dos detectores
semicondutores (que serão posteriormente explicados com mais detalhes) para fins
astrofísicos, as missões espaciais têm optado por utilizá-los a fim de garantir melhor
eficiência e resolução espectral na faixa dos raios X duros e raios gama. Como exem-
plo da utilização de detectores semicondutores em missões astrofísicas para altas
energias, tem-se: os dois instrumentos a bordo do satélite INTEGRAL (LEBRUN et

al., 1996), IBIS (15 keV - 10 MeV) e SPI (20 keV - 8 MeV), que utilizam CdTe e
Ge, respectivamente; o BAT (15 - 150 keV) a bordo do satélite Swift (GEHRELS et

al., 2004); e o equipamento principal da missão NuSTAR (3 - 79 keV), que utilizam
CdZnTe.
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Figura 1.5 - Diagrama de um detector a cintilação. Quando atingidos por radiação io-
nizante, materiais cintiladores emitem fótons em comprimentos de onda na
faixa do visível, que são detectados por um fotocatodo produzindo um pulso
de elétrons. Esses são então multiplicados em uma fotomultiplicadora e pos-
teriormente medidos em um circuito externo (não mostrado na Figura.)

Fonte: Nuclear Security & Safeguards Education (2009)

Este trabalho é dividido em duas vertentes, uma experimental e uma observacional.
Na vertente experimental, descreve-se o resultado de testes de laboratório realizados
com uma versão reduzida do sistema de detecção que voará a bordo do experimento
com balão estratosférico protoMIRAX (BRAGA et al., 2015). Esse experimento, atu-
almente em desenvolvimento pelo grupo de Altas Energias da Divisão de Astrofísica
do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais, será um imageador de raios X duros
construído como um protótipo da missão MIRAX (Monitor e Imageador de Raios
X), com data de lançamento ainda indefinida (BRAGA et al., 2004; BRAGA, 2006;
CASTRO et al., 2016). A vertente observacional consiste de um estudo temporal do
objeto candidato a buraco negro 1E 1740.7-2942 realizado com aproximadamente 13
anos de dados das missões espaciais INTEGRAL e Swift.

O texto está dividido em 5 capítulos a partir dessa introdução. No Capítulo 2 é
apresentada uma fundamentação teórica acerca de sistemas binários de raios X, em
especial dos sistemas em que o objeto compacto é um buraco negro. No Capítulo 3
detalha-se o experimento protoMIRAX, com ênfase nas componentes de seu sistema
de detecção. No Capítulo 4, é descrita a metodologia utilizada para a realização
dos testes com a versão reduzida desse sistema de detecção. Os testes consistem
principalmente da caracterização de imagens de laboratório para o tipo de plano de-
tector do protoMIRAX. As imagens são apresentados e comparadas com resultados
de simulações realizados pelo grupo. No Capítulo 5 são apresentadas a metodologia
utilizada para a análise temporal de 1E 1740.7-2942, as modulações periódicas en-
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contradas e uma discussão sobre seus possíveis significados. Por fim, no Capítulo 6,
são apresentadas as conclusões e perspectivas para as duas vertentes do trabalho.
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2 BINÁRIAS DE RAIOS X

Binárias de raios X, como o nome sugere, são objetos que emitem radiação na faixa
do espectro eletromagnético correspondente aos raios X. Os sistemas são compos-
tos por um objeto compacto (i.e. buraco negro, estrela de nêutrons) e uma estrela
companheira, denominados também por componente primária e estrela secundária,
respectivamente1. Além do Sol e de outras fontes do sistema solar, as binárias de
raios X foram as primeiras fontes cósmicas de raios X descobertas, por estarem re-
lativamente próximas e por serem abundantes em nossa Galáxia. Scorpius X-1 e
Cygnus X-1 foram as primeiras identificadas como binária de estrela de nêutrons
e binária de buraco negro, respectivamente. Os processos físicos responsáveis pela
luminosidade observada em raios X desses objetos permaneceram desconhecidos por
bastante tempo, até mesmo após a descoberta dos primeiros sistemas. Assim como
foi descartada a hipótese de que a principal fonte de energia do Sol teria origem
gravitacional ou térmica - por ser energia insuficiente para manter sua luminosidade
durante seu período de vida - reações nucleares como as que ocorrem no interior das
estrelas são inadequadas para justificar a luminosidade em raios X detectada em
binárias. Sabe-se hoje que, devido ao fluxo de matéria da estrela secundária para o
objeto compacto, um disco de acreção pode ser formado e que a extração de energia
potencial gravitacional do material acretado é a principal fonte de energia desses
sistemas.

2.1 Acreção como fonte de energia

No contexto deste trabalho, chama-se de acréscimo ou acreção ao acúmulo de maté-
ria em volta da primária devido à perda de massa da estrela secundária por forças
de maré causadas pelo potencial gravitacional (da componente primária). Sistemas
binários têm sido de grande importância no entendimento de acreção como fonte de
energia. Além desses sistemas revelarem diretamente mais sobre sua natureza (e.g.
massa) se comparados a outros objetos celestes, acredita-se que estejam entre os ob-
jetos mais abundantes do Universo, ou seja, a maioria das estrelas compõe sistemas
binários e é provavelmente submetida à transferência de massa em algum estágio de
sua evolução (FRANK et al., 1992). Em sistemas binários com duas estrelas normais,
em que há transferência de massa, a energia provinda das reações nucleares supera
em milhares de vezes a energia produzida devido à acreção. O mesmo ocorre com
sistemas em que o objeto compacto é uma anã branca, mas por um fator menor,

1Apesar de também se caracterizarem como objetos compactos, anãs brancas em sistemas bi-
nários são comumente chamadas de variáveis cataclísmicas e não farão parte aqui da definição de
binárias de raios X.
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de 20-50 vezes. Já no caso de sistemas binários de raios X, a luminosidade oriunda
da extração da energia potencial gravitacional do disco de acreção pode vir a ser
centenas de vezes superior àquela produzida nas reações nucleares da estrela secun-
dária (FRANK et al., 1992). Da relação ∆Eac = GMm/R, com M e R sendo a massa
e o raio do objeto compacto, respectivamente, m a massa acretada e Eac a energia
liberada devido à acreção, nota-se que a eficiência do processo está diretamente re-
lacionada com a compacidade, dada pela razão M/R da componente primária. Para
uma compacidade constante, a luminosidade dEac/dt dependerá essencialmente da
taxa com que a massa é transferida da secundária para o objeto compacto, dm/dt.
Há, no entanto, uma luminosidade máxima para o qual o disco consegue se manter
estável, estabelecendo um limite, portanto, para a taxa de acreção de matéria. Esse
limite é abordado na subseção seguinte.

2.1.1 O limite de Eddington

O conceito de luminosidade de Eddington foi introduzido originalmente no contexto
de estrelas supermassivas, sob o entendimento de que há uma luminosidade máxima
além da qual a pressão de radiação superará a atração gravitacional, expulsando a
matéria. Embora existam discordâncias acerca do limite clássico de Eddington como
boa aproximação para binárias, o mesmo tem sido amplamente utilizado como refe-
renciador para a luminosidade do sistema como um todo e em geral representa uma
boa estimativa em ordem de grandeza. Muitas suposições que seriam inicialmente
aceitáveis para casos de estrelas isoladas mas que nem sempre são boas aproximações
para o sistema com disco de acreção são feitas, tais como: (1) simetria esférica; (2)
acreção lenta e estável (steady state); (3) emissão isotrópica; (4) sistema estacioná-
rio; (5) gás composto apenas de hidrogênio e totalmente ionizado; (6) pressão de gás
desprezível e (7) espalhamento Thomson como a única fonte de opacidade (HEINZEL-

LER; DUSCHL, 2007). De acordo com as condições (1) e (3), tanto o fluxo radiativo
para fora quanto a força gravitacional para dentro obedecem à lei do quadrado da
distância; a condição (2) garante que para qualquer instante haja equilíbrio entre
as forças radiativas e gravitacionais; a condição (4) despreza os efeitos de rotação;
a condição (5) permite expressar a massa do material acretado em função apenas
da massa do próton (mp +me ≈ mp); e as condições (6) e (7) permitem considerar
apenas a força radiativa exercida pelos elétrons livres (seção de choque de espalha-
mento dos prótons desprezível em relação à dos elétrons). Assim, contrapondo a
força radiativa (Fr) com a força gravitacional (Fg), tem-se

Fr = LEddσT

4πr2c
= GMmp

r2 = Fg, (2.1)
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onde LEdd é a luminosidade de Eddington, σT é a seção de choque de Thomson2, c
é a velocidade da luz no vácuo e G é a constante gravitacional. Calculando LEdd:

LEdd = 4πGMmpc/σT
∼= 1, 3× 1038(M/M�) erg s−1. (2.2)

Para valores de luminosidade superiores, a pressão de radiação excederia a atração
gravitacional e o acréscimo de matéria seria interrompido. É importante notar que
o cálculo da luminosidade de Eddington depende apenas da massa do objeto com-
pacto e como já mencionado, apesar de todas as suposições feitas os resultados são
largamente utilizados como referência.

2.1.2 A faixa de emissão

Estabelecendo a luminosidade de Eddington como parâmetro para a luminosidade
de sistemas binários é possível estimar, em ordem de grandeza, a faixa do espec-
tro eletromagnético referente à radiação emitida pelos discos de acreção em objetos
compactos. Para o limite inferior de energia considera-se que o sistema irradia como
corpo negro, condição em que qualquer objeto perde energia de forma mais efici-
ente (LONGAIR, 2011). Assim, o fluxo e por consequência a luminosidade dependem
apenas da temperatura Tbb, de tal forma que

Tbb =
(
LEdd

4πR2σ

)1/4
=
(1, 3× 1038(M/M�)

4πR2σ

)1/4
, (2.3)

onde σ é a constante de Stefan-Boltzmann3. Para valores de estrelas de nêutrons com
massa M = 1M� e R = 10 km, obtém-se uma temperatura de corpo negro (Tbb)
de aproximadamente 107 K. Para o limite superior, considera-se que toda a energia
potencial gravitacional extraída do disco é transformada em energia térmica, levando
o sistema à temperatura máxima Tt. Pelo teorema de virial, a energia térmica total
será 3

2kTt que, igualando à energia potencial gravitacional GM(mp + me)/R2 ≈
GMmp/R

2, fornece
Tt = GMmp

3kR , (2.4)

onde k é a constante de Boltzmann4. Para os mesmos valores de massa e raio utili-
zados anteriormente, a temperatura obtida é de aproximadamente 1012 K (FRANK et

al., 1992). Definidos os valores mínimos e máximos, pode-se assumir que a tempera-
tura de radiação na borda interna do disco esteja na condição Tbb ≤ Trad ≤ Tt. Para

2Em unidades cgs: 6,6525× 10−25 cm2
3Em unidades cgs: 5,6705× 10−5 erg cm−2
4Em unidades cgs: 1,3807× 10−16 erg K−1
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a energia típica de um fóton hν = kT , kTbb ≈ 1 keV e kTt ≈ 50MeV e, portanto, os
valores de energia E esperados para um sistema binário em que o objeto compacto
é uma estrela de nêutrons são

1 keV ≤ E ≤ 50MeV. (2.5)

Valores semelhantes são encontrados para buracos negros de massa típica 10M� e
raio de Schwarzschild RS ∼ 2GM/c2. Do valor mínimo, é interessante notar que
objetos compactos acretantes em binárias de raios X com luminosidades próximas à
de Eddington devem emitir a maior parte de sua energia na faixa dos raios X.

2.2 Binárias de alta e de baixa massa

Sistemas binários de raios X podem ser divididos em duas categorias, de acordo
com a principal maneira como a transferência de massa entre a estrela secundária
e o objeto compacto ocorre. Como o modo de transferência é, em geral, função da
massa da estrela companheira, as categorias foram denominadas binárias de raios X
de alta massa (High-Mass X-ray Binaries - HMXBs) e binárias de raios X de baixa
massa (Low-Mass X-ray Binaries - LMXBs). O primeiro grupo consiste de sistemas
em que o objeto compacto acreta material proveniente de uma estrela massiva,
tipicamente de massa M & 10M� (e.g., classe O ou B). A secundária sofre elevada
taxa de perda de massa devido aos ventos estelares, que ejetam matéria em direção ao
poço de potencial gravitacional da primária, podendo acarretar na formação de um
disco. O vento pode ser favorecido e aumentado caso a estrela OB esteja próxima
de preencher o potencial crítico do Lóbulo de Roche (ver, e.g., TAURIS; HEUVEL,
2006). No segundo grupo, das LMXBs, a componente primária acreta material de
uma estrela pouco massiva, tipicamente de massa M . M� (e.g., classe F ou G),
que evoluiu para efetivamente preencher o Lóbulo de Roche e transferir massa por
transbordamento (Roche-lobe overflow - RLO).

A diferença de massa entre as secundárias acarreta em propriedades evolutivas e
observacionais distintas para cada grupo. Para observações no óptico, a luminosidade
das HMXBs é dominada pela emissão da estrela companheira, enquanto que para as
LMXBs é a emissão do disco de acreção que predomina. Em raios X, binárias de alta
massa costumam exibir comportamentos periódicos mais bem definidos, diferente
dos sistemas de baixa massa, mais comumente caracterizados pela ocorrência de
variações quasi-periódicas (quasi-periodic oscillations - QPO), evidenciadas quando
do estudo no domínio da frequência, em que os picos das modulações são mais
alargados (ver, e.g., KYLAFIS, 1995). Outra característica diferente observada é que a
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parte térmica do espectro é dominada por energias superiores a ∼15 keV e inferiores
a ∼10 keV, para as binárias de alta e baixa massa, respectivamente. Acredita-se
também que, devido ao tipo espectral das companheiras, HMXBs sejam sistemas
mais jovens, em que o objeto compacto tenha sido relativamente recém-formado
(WHITE et al., 1983). A Tabela 2.1 resume as principais diferenças entre os dois
grupos e a Figura 2.1 apresenta a distribuição dos sistemas binários de alta massa
(círculos preenchidos) e de baixa massa (círculos abertos) na Galáxia.

Tabela 2.1 - Classificação de sistemas binários de raios X.

HMXB LMXB
Espectro em raios X kT ≥ 15 keV kT ≤ 10 keV
Processo de acreção Vento ou RLO atmosf.a RLO

Escala de tempo da acreção 105 anos 107 - 109 anos
Comportamento temporal periódico (PO) quasi-periódico (QPO)

População estelar Jovem, idade <107 anos Velha, idade >109 anos
Estrela companheira O-B, & 10M� F a M, .M�

aTransbordamento atmosférico do Lóbulo de Roche (SAVONIJE, 1983)
Fonte: Adaptado de Tauris e Heuvel (2006) e Kylafis (1995)

Figura 2.1 - Distribuição de HMXBs (círculos fechados) e LMXBs (círculos abertos) na
Galáxia. Um total de 52 HMXBs e 86 LMXBs são mostrados. É possível
notar a concentração das LMXBs no bojo e das HMXBs ao longo do disco
Galáctico.

Fonte: Grimm et al. (2002)
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Embora a acreção em binárias de alta massa seja frequentemente atribuída ao vento
estelar, existe ainda grande discussão acerca de um possível transbordamento do Ló-
bulo de Roche nesses sistemas e da sua parcela de contribuição para a transferência
de massa (ver, e.g., DAY; STEVENS, 1993, PODSIADLOWSKI et al., 2003 e HADRAVA;

CECHURA, 2012). Por essa razão, a subseção seguinte aborda esse mecanismo, qua-
litativamente e sem perda de generalidade.

2.2.1 O Lóbulo de Roche

O termo “Lóbulo de Roche” é utilizado aqui para descrever a região, em torno da
binária, onde o material orbitante está gravitacionalmente ligado às componentes do
sistema. O fundamento para derivar essa região é considerar a órbita de uma partí-
cula teste de massa desprezível no campo gravitacional gerado devido a dois corpos
orbitando seu centro de massa comum sob a influência de suas atrações gravitaci-
onais mútuas (FRANK et al., 1992). Nesse caso, o campo gravitacional gerado pelos
dois corpos pode ser aproximado pelo campo gerado por duas massas puntiformes,
M1 e M2, o que possibilita avaliar o potencial resultante das forças gravitacionais e
centrífugas que a partícula hipotética sofre em relação a cada objeto e traçar super-
fícies equipotenciais. A Figura 2.2 mostra a configuração básica dessa situação.

Figura 2.2 - Sistema binário com uma estrela compacta de massa M1 e uma estrela “nor-
mal” de massa M2, separadas de uma distância a e orbitando o centro de
massa (CM) comum.

Próximo a cada objeto o potencial é dominado pelo potencial gravitacional, com
superfícies equipotenciais praticamente esféricas. À medida em que a partícula se
afasta de um objeto, por exemplo de M2 em direção a M1, dois efeitos começam
a distorcer essa superfície: o efeito de maré devido à aproximação com M1 causa
o alongamento da superfície em sua direção, e a diminuição da força centrífuga
devido ao afastamento em relação aM2 provoca um achatamento nas regiões laterais.
Isso resulta numa superfície em forma de gota, com a maior dimensão ao longo da
linha que une o centro dos dois objetos. A superfície equipotencial mais importante
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do ponto de vista da evolução de sistemas binários é a superfície crítica, de seção
transversal em forma de oito, que passa pelo chamado ponto interior de Lagrange
(L1) que é um ponto de sela. Os dois volumes delimitados por essa superfície são os
Lóbulos de Roche de cada estrela. A Figura 2.3 mostra as curvas equipotenciais de
Roche para um sistema binário de razão de massa q = M2/M1 = 0.25.

Figura 2.3 - Seções dos equipotenciais de Roche no plano orbital.

Fonte: Frank et al. (1992)

A importância dessa geometria está no fato de que, uma vez preenchido o Lóbulo
de Roche da estrela companheira, poderá haver transferência de massa através do
ponto L1. De uma maneira geral, o preenchimento do Lóbulo de Roche e a con-
sequente transferência de massa podem ser desencadeados tanto pela expansão da
estrela secundária, devido à sua própria evolução, ou pela aproximação das duas
componentes devido às perdas de momento angular do sistema, que diminuiria o
volume a ser preenchido.

2.2.2 Formação do disco

Para se descrever qualitativamente a formaçao do disco de acreção em volta da com-
ponente primária, três principais postulados devem ser feitos: (1) o fluxo de matéria
acontece de maneira contínua e estável; (2) o material acretado segue órbitas descri-
tas pelas leis de Kepler e (3) o momento angular do disco é conservado. Com essas
condições, a matéria oriunda da estrela companheira, ao passar através do ponto
(L1), não pode ser agregada diretamente ao objeto compacto, já que o sistema como
um todo está em rotação e o momento angular deve ser conservado. Ao invés disso,
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a matéria orbita ao redor da primária com velocidade angular ω =
√
GM/R3

orb em
que M é a massa do objeto compacto e onde Rorb é o raio da órbita do material,
localizado em R ≤ Rorb ≤ a com R sendo o raio da componente primária e a a
separação entre os objetos (FRANK et al., 1992). A premissa de que a órbita do gás
acretado obedece às leis de rotação de Kepler implica que haja rotação diferencial,
ou seja, materiais orbitando a distâncias radiais diferentes terão velocidades angu-
lares diferentes. Dessa maneira é esperado que ocorram processos dissipativos em
consequência do atrito viscoso entre camadas de matéria adjacentes e que parte
da energia do movimento orbital seja convertida em calor (SHAKURA; SUNYAEV,
1973; PRENDERGAST, 1960; FRANK et al., 1992). Essa energia perdida (i.e. irradi-
ada) ocasiona a diminuição do raio de órbita do gás (Rorb), que espirala em direção
ao centro do objeto compacto, acarretando na perda de momento angular. Na au-
sência de torques externos e para que haja conservação do momento angular, deve
haver transferência de momento para as regiões mais externas que então espiralam
na direção contrária, para fora. Assim, o anel de matéria inicial de raio Rorb se es-
palha para ambas direções radiais, formando enfim o formato de um disco (Figura
2.4).

Figura 2.4 - Transferência de massa entre a estrela secundária e o objeto compacto. Na fi-
gura, uma estrela de baixa massa que preencheu seu Lóbulo de Roche transfere
matéria para a componente primária através do ponto interior de Lagrange e
um disco de acreção é formado.

Fonte: Adaptado de Charles e Seward (1995)

2.3 Binárias de raios X com buracos negros

Para o texto a seguir, o termo “buraco negro” se referirá apenas a buracos negros
estelares, excluindo da definição os buracos negros supermassivos, presentes por
exemplo em núcleos ativos de galáxias.
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Um buraco negro (BN) é uma das possíveis etapas finais da evolução de uma estrela
com massa superior a ∼ 8M�. Estrelas que durante a sequência principal tiveram
massas dessa magnitude sofrem uma explosão de supernova em que o objeto rema-
nescente pode ser uma estrela de nêutrons ou um buraco negro. O limite de massa
que separa um destino do outro varia ligeiramente entre os diversos modelos de evo-
lução estelar mas é geralmente aceito que estrelas de massa superiores a ∼ 20M�
se tornam BN. Sendo o limite de massa para a estabilidade de uma estrela de nêu-
trons ∼ 3, 5M� (BOMBACI, 1996), objetos compactos com massas além desse limite
devem ser buracos negros.

Uma propriedade interessante dos buracos negros é que eles possuem um horizonte
de eventos, superfície imaterial para aquém da qual não há interação com o universo
externo. O raio que limita essa região é conhecido como raio de Schwarzschild. Por
definição, objetos menores que seus próprios raios de Schwarzschild são buracos
negros. O raio do horizonte de eventos pode ser calculado por Rs = 2Rg = 2GM/c2

onde G é a constante gravitacional, M a massa do buraco negro, c a velocidade da
luz e Rg ≡ GM/c2 é chamado de raio gravitacional.

A detecção e observação de BN é realizada de forma indireta através do comporta-
mento dos materiais e objetos que estão próximos e sob sua influência gravitacional.
Conhecidos alguns parâmetros observacionais (e.g. período orbital, ângulo de incli-
nação) do sistema, é possível inferir a massa de cada uma das componentes através
da função de massa. Utilizando a terceira lei de Kepler, a3 = G(M1 + M2)P 2

orb/4π2

e isolando a velocidade radial da estrela companheira (K2) tal que

K2 = 2πa2

Porb
sen i (2.6)

em que a2 é a distância da secundária ao baricentro do sistema, a função de massa
f(M) pode ser escrita como (ver, e.g., REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006)

f(M) ≡ PorbK
3
2

2πG = M1sen
3i

(M1 +M2)2 (2.7)

onde Porb é o período orbital, i a inclinação do plano orbital do sistema em relação à
linha de visada do observador eM1 eM2 as massas das duas componentes. Aplicando
a função de massa para sistemas binários com buracos negros é possível se obter um
limite inferior para a massa do objeto compacto (M1, no caso). Considerando o
ângulo máximo de inclinação possível i = 90◦ e a massa mínima da secundária
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M2 = 0, obtém-se
M1 >

PorbK
3
2

2πG . (2.8)

Os únicos buracos negros da natureza cuja existência é considerada inevoquívoca
são os objetos com massas ≥ 10M�, observados em binárias de raios X.

2.3.1 Estados de emissão

Sistemas binários com buracos negros apresentam dois estados principais em seus
espectros de raios X e γ: o estado low/hard e o estado high/soft, também chamados
simplesmente de hard e soft. Os dois estados diferem essencialmente na parcela da
contribuição das componentes de lei de potência e de corpo negro no espectro da
fonte (ZDZIARSKI, 2000). No estado soft a maior contribuição da fonte está na faixa
de raios X moles (< 20 keV) e o espectro é dominado por uma componente térmica
proveniente do disco de acreção. Um modelo de disco de acreção multitemperatura
(i.e. superposições de emissões de corpo negro) é comumente utilizado para ajustar o
espectro nesse estado. No estado hard a maior contribuição está na faixa de raios X
duros (> 20 keV) e a componente, não térmica, é geralmente bem ajustada com uma
lei de potência de índice Γ entre 1,4 e 2,1 (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006). A fonte
pode estar também em estados intermediários ou extremos; situação normalmente
atribuída a períodos transitórios entre os estados hard e soft. A Figura 2.5 apresenta
o espectro de Cygnus X-1 nos estados soft, hard e em um estado intermediário.

Figura 2.5 - Espectro de energia nos três estados de Cygnus X-1.

Fonte: Gierlinski et al. (1997) e Zdziarski (2000)
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Há, na literatura, diversos modelos para explicar os processos radiativos responsáveis
pelas diferentes componentes espectrais observadas. O estado soft, modelado por
componentes de corpo negro, é justificado pela emissão térmica das regiões interiores
do disco de acreção. O modelo mais conhecido e aceito para o gás orbitante em
torno de um objeto compacto é o proposto por Shakura e Sunyaev (1973), em que
se considera que a acreção ocorre de maneira lenta e estável, e que o disco formado
é geometricamente fino e opticamente espesso (thin accretion disk model).

Os processos físicos que dão origem ao estado hard são menos compreendidos. Em
um dos modelos mais aceitos, a emissão é atribuída à Comptonização de fótons do
disco, gerando um fluxo proveniente de um gás quente e opticamente fino (ver, e.g.,
KALAMKAR et al., 2015). No entanto, ainda se discute se a região responsável pela
emissão da componente hard é uma “coroa” ou a base dos jatos em rádio (ver, e.g.,
MARKOFF et al., 2001 e DONE et al., 2007).
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3 O EXPERIMENTO PROTOMIRAX

Atualmente em desenvolvimento no Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais
(INPE), o experimento protoMIRAX (BRAGA et al., 2015) consiste de um image-
ador de raios X duros (30 a 200 keV) que será lançado em um balão estratosférico
para voos de aproximadamente 24 h. Além dos objetivos científicos do experimento,
que serão mencionados adiante, há também a finalidade de testar o sistema de de-
tecção para que futuramente tais sistemas e subsistemas sejam lançados a bordo de
um satélite, na missão MIRAX - Monitor e Imageador de Raios X (BRAGA et al.,
2004; BRAGA, 2006; RODRIGUES et al., 2013; CASTRO et al., 2016). O lançamento do
primeiro voo do protoMIRAX será realizado em Cachoeira de Paulista, cidade do
interior do estado de São Paulo onde o INPE mantém uma base de lançamento de
experimentos à bordo de balão.

3.1 Visão Geral

Os instrumentos principais do experimento protoMIRAX e que compõe a câmera de
raios X são a máscara codificada e os detectores de CdZnTe, responsáveis por pos-
sibilitar o imageamento em raios X duros e garantir ótima eficiência de absorção na
faixa de energia do experimento, respectivamente. Fazem parte também da câmera
de raios X um colimador, montado em frente ao plano dos detectores para definir o
campo de visada (field of view - FOV) e reduzir ruído de fundo (background noise)
e assegurar iluminação uniforme para qualquer ângulo incidente, além de elementos
de blindagem passiva e elétrica, com os propósitos de, respectivamente, absorver
radiação proveniente de fora do campo de visada da máscara e evitar interferências
no sistema eletrônico quando do processamento dos sinais.

A câmera de raios X e os outros subsistemas (e.g. aquisição de dados, controle de
atitude e voo, alimentação, etc) estarão dispostos na gôndola do balão estratosférico,
como mostra a imagem renderizada na Figura 3.1. A altitude prevista para o voo é
de aproximadamente 42 km, altitude suficiente para que a transmissão de raios X a
partir de ∼30 keV provenientes do espaço seja maior que ∼70%, reproduzindo um
ambiente quase espacial. Com o sistema de detecção disponível e devido à latitude
de lançamento de ∼ -23°, o protoMIRAX será capaz de realizar imagens com boa
resolução em energia de campos de fontes brilhantes em raios X duros tais como
o complexo do centro Galáctico (δ ∼ -29°), e a Nebulosa e Pulsar do Caranguejo
(δ ∼ 22°), a fonte mais intensa e persistente na faixa de raios X duros. Será possível
obter seu espectro na faixa de 30 a 200 keV e utilizar os dados para calibração de
fluxo e testes de imagem. Outra fonte de bastante interesse e que estará no centro
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do campo de visada do protoMIRAX durante as observações é o candidato a buraco
negro 1E 1740.7-2942 (ver, e.g., CASTRO et al., 2014), objeto que passa a maior parte
do tempo no estado low/hard e é extremamente brilhante na faixa dos raios X duros.
A amplitude do campo de visada possibilitará também o estudo espectral e temporal
de outros objetos próximos ao centro Galáctico como GRS 1758-258 (MEREGHETTI

et al., 1992) e GX 1+4 (PEREIRA et al., 1999).

Figura 3.1 - Imagem renderizada da gôndola do balão do protoMIRAX

Fonte: Braga et al. (2015)

3.2 Os detectores

Os detectores de raios X utilizados no protoMIRAX são semiconductores compostos
de uma liga de 90% de telureto de cádmio (CdTe) e 10% telureto de zinco (CdZn),
chamada CdZnTe ou apenas CZT. O experimento utilizará 169 detectores de dimen-
sões 10mm x 10mm x 2mm, numa configuração 13× 13, totalizando uma área de
169 cm2. Devido a restrições físicas de montagem, as bordas de detectores adjacen-
tes ficarão separadas de 10mm. A faixa de energia operacional é de 30 a 200 keV,
sendo o limite inferior determinado pela absorção da atmosfera residual acima da
altitude de voo (∼ 42 km) e o limite superior determinado pela eficiência fotoelétrica
do detector em função da sua espessura. Cada detector é conectado diretamente
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a uma placa de circuito impresso (printed circuit board - PCB) responsável pelo
processamento eletrônico do sinal detectado, composta de um preamplificador, um
amplificador de baixo ruído (low-noise amplifier - LNA) e um shaper. A Figura 3.2
mostra um detector e seu circuito associado.

Figura 3.2 - Detector CZT e a eletrônica associada

Fonte: Braga et al. (2015)

3.2.1 A escolha pelo semicondutor CZT

Entre detectores cintiladores e semicondutores de mesmas dimensões (i.e. relação
área/volume), os detectores semicondutores são os mais indicados para aplicações
que exigem melhor resolução espectral e eficiência. O princípio de funcionamento
desses detectores é semelhante ao de uma câmara de ionização. No semicondutor,
porém, o meio ionizável consiste em um cristal semicondutor de alta resistividade ao
invés de um gás, e os portadores de carga são elétrons e buracos ao invés de elétrons
e íons. Na prática o detector funciona como um fotodiodo ao qual uma tensão de
bias da ordem de poucas centenas de volts é aplicada. O campo elétrico gerado a
partir dessa tensão não é, no entanto, suficiente para superar o “gap” de energia que
separa a banda de valência da banda de condução no material semicondutor. Quando
um fóton de alta energia incide no material, a ligação entre os elétrons da banda de
valência pode ser rompida, excitando um ou mais elétrons para a banda de condução
e deixando, em igual número, buracos na banda de valência. Buracos são tratados
como cargas positivas (e+) e também contribuem para a condutividade, embora
tenham, geralmente, uma mobilidade menor que a dos elétrons. O movimento das
cargas em sentidos opostos gera uma corrente elétrica que é analisada por um sistema
de processamento eletrônico externo. Um diagrama simplificado está na Figura 3.3.

Os semicondutores mais tradicionais, silício (Si) e germânio (Ge), apresentam ex-
celente resolução espectral para diversas aplicações e são largamente utilizados até
hoje. Porém, a baixa profundidade de interação (interaction depth) para fótons mais
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Figura 3.3 - Diagrama de um detector semicondutor

Fonte: Nuclear Security & Safeguards Education (2009)

energéticos exige que os detectores tenham grande volume quando da utilização para
detecção de raios X duros ou raios gama. Além disso, o pequeno “gap” de energia
do germânio (0,67 eV) força que a operação do detector aconteça em temperaturas
criogênicas. Por esses motivos e pelo crescente campo de aplicações de detectores
semicondutores (e.g., física de partículas, medicina diagnóstica, segurança), o desen-
volvimento de detectores baseados em semicondutores compostos, como alternativa
aos elementares, foi bastante estimulado. A grande vantagem de semicondutores
compostos é a possibilidade de produzir materiais de ampla variedade de proprie-
dades físicas, tais como “band-gap”, número atômico e densidade, tornando-os ade-
quados para a aplicação de interesse. Para aplicações na faixa de energia dos raios X
duros, o efeito fotoelétrico é o processo dominante de interação fóton-matéria. Sendo
a seção de choque de interação (i.e. a eficiência de absorção fotoelétrica) proporcio-
nal à densidade do material e altamente dependente do número atômico (∝ Zn, 4 <
n < 5) (KNOLL, 1989), é de suma importância que os valores dessas duas proprieda-
des sejam os mais elevados possíveis. Ademais, uma energia do “gap” relativamente
alta impede que haja excitações térmicas, mesmo em temperaturas não tão baixas,
permitindo a operação à temperatura ambiente, por exemplo. O aumento da ener-
gia de “gap” proporciona também um aumento na resistividade elétrica do material,
evitando possíveis correntes de fuga geradas quando da aplicação do campo elétrico.

A Tabela 3.1 mostra algumas das principais características físicas de materiais semi-
condutores comumente utilizados para a fabricação de detectores. Os dois últimos
fatores (duas últimas linhas) representam, respectivamente, a capacidade de trans-
porte do eletrón e do buraco no material, onde µ é a mobilidade e τ o tempo de vida.
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Devido à baixa mobilidade e tempo de vida dos buracos, a espessura do detector
não deve exceder o produto µhτhE, onde E é o campo elétrico gerado pela tensão
de bias. Se um detector com espessura l > µhτhE é utilizado, apenas uma fração da
carga do sinal gerado é induzida no eletrodo do detector, diminuindo a eficiência e
a resolução espectral (TAKAHASHI; WATANABE, 2001).

Tabela 3.1 - Propriedades de alguns semicondutores

Cd0,9Zn0,1Te CdTe Ge Si Hg2I
Z médio 49,1 50 32 14 80
Densidade (g/cm3) 5,78 5,85 5,32 2,33 6,4
Band-gap (eV) 1,572 1,44 0,67 1,12 2,13
Resistividade (Ω. cm) 1010 109 50 105 1012

(µτ)e 10−2 10−3 >1 >1 10−4

(µτ)h 10−5 10−4 >1 >1 10−5

Fonte: Adaptado de eV Products (2013)

Para a detecção de raios X duros e raios gama, CdTe (telureto de cádmio) e CdZnTe
(ou CZT) tem uma posição privilegiada devido ao alto número atômico, alta densi-
dade e alta energia de “band-gap”. Essas características garantem que nesses com-
postos a absorção fotoelétrica seja o principal mecanismo de interação até aproxi-
madamente 300 keV; nos semicondutores elementares o processo domina apenas até
60 keV para o silício e 150 keV para o germânio (Figura 3.4). Apesar de também
apresentar propriedades atrativas, o iodeto de mercúrio (Hg2I) é um composto qui-
micamente reativo, tóxico e de difícil manuseio (BOLOTNIKOV, 2012). Além disso,
apresenta uma mobilidade de portadores de carga (i.e. elétrons) aproximadamente
duas ordens de grandeza menor que a do CZT.
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Figura 3.4 - Coeficiente de Atenuação Linear para os semicondutores Ge, Si, CdTe e
CdZnTe.

Em geral, o composto ternário CdZnTe apresenta propriedades não muito diferen-
tes do binário CdTe. A adição de uma pequena porcentagem de zinco ao composto
eleva a energia de gap que, como mencionado, garante um aumento na resistividade
global do material, resultando em menores correntes de fuga e permitindo opera-
ções em temperaturas mais elevadas. A resistividade do CZT é tipicamente uma ou
duas ordens de grandeza superior à do CdTe, e as correntes de fuga correspondente-
mente menores. Por outro lado, a adição de zinco compromete em quase uma ordem
de grandeza a mobilidade dos portadores de carga. Na prática não há diferenças
significativas entre os dois semicondutores para aplicações em astronomia de altas
energias; ambos têm sido empregados em sistemas de detecção de missões espaciais
que visam boa resolução espectral, tais como o INTEGRAL (LEBRUN et al., 1996),
que utiliza CdTe em um de seus equipamentos principais e as missões Swift (GEH-

RELS et al., 2004) e NuSTAR (HAILEY et al., 2010), que fazem uso do CZT. A solução
CdTe e ZnTe é sólida em praticamente toda a faixa da liga mas apenas x=0, 1 (onde
x é a fração de mistura de ZnTe em CdTe) é adequada para aplicações de detecção
(ver, e.g., PROKESCH, 2015). Essa é a proporção utilizada na liga dos detectores do

26



protoMIRAX.

3.3 A máscara codificada

Uma máscara codificada, que tem como função proporcionar a codificação espa-
cial do fluxo de raios X incidente, será montada a 650mm do plano dos detecto-
res. A máscara é constituída de folhas de chumbo, estanho e cobre (de espessuras
de 1mm, 1,7mm e 0,3mm, respectivamente), com células básicas de dimensões
20mm× 20mm. O padrão de elementos abertos e fechados é uma extensão cíclica
do padrão MURA (Modified Uniformly Redundant Array) com 13× 13 elementos
(GOTTESMAN; FENIMORE, 1989). Do total de 169 elementos, 84 são abertos e 85
fechados, resultando numa fração de abertura de 0,497. Para não haver a possibili-
dade de repetições completas do padrão, o que causaria ambiguidade na reconstru-
ção da imagem, o padrão é repetido 4 vezes em um arranjo 2× 2 com uma coluna
e uma linha subtraídas (ver, e.g., BRAGA et al., 1991), garantindo sombras únicas
para qualquer direção de incidência. Dessa maneira, o arranjo final tem 25× 25
elementos totalizando 500mm× 500mm. Com essa configuração, a câmera do pro-
toMIRAX terá um campo de visada (FOV) de 20,8°× 20,8° totalmente codificado
pela máscara e uma resolução angular geométrica de 1°43’. Devido ao espaçamento
de 10mm entre detectores adjacentes, a fração do FOV com melhor sensibilidade
será de 7°03’× 7°03’, isto é, o colimador fará com que radiação incidente além desse
alcance angular comece a projetar sombras nos detectores (BRAGA et al., 2015).

3.3.1 A escolha pelo padrão MURA

O conceito do método da abertura codificada foi introduzido por Dicke (1968) e
Ables (1968) visando possibilitar a obtenção de imagens em energias na faixa de e
superiores a raios X duros. Na formulação original, o único orifício de uma câmera
pinhole simples era substituído por vários orifícios, chamados também de elementos
abertos, arranjados aleatoriamente. Ao ser iluminado pela radiação incidente, cada
elemento aberto projeta uma imagem no plano detector. Essas imagens superpostas
produzem um mapa de contagens que, após ser processado por um algoritmo de
reconstrução (i.e. deconvolução ou correlação), fornece uma imagem semelhante à
original. Um diagrama esquemático da produção do mapa de contagens através da
máscara está na Figura 3.5.

Fenimore e Cannon (1978) mostraram que se os orifícios estiverem, ao invés de po-
sicionados aleatoriamente, arranjados com determinado padrão, a reconstrução da
imagem pode ser feita de maneira mais eficiente, possibilitando a detecção de fontes
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Figura 3.5 - Produção do mapa de contagens no método da abertura codificada

Fonte: Adaptado de Caroli et al. (1987)

astronômicas menos intensas. Esse padrão foi denominado URA (Uniformly Redun-
dant Arrays). A principal diferença está no fato de que uma vez conhecido o padrão
dos elementos, não mais aleatoriamente distribuídos, o algoritmo para reconstrução
pôde ser melhor estruturado, se tornando mais eficiente computacionalmente e me-
lhorando a sensibilidade da detecção, por exemplo. Uma limitação é que para seu
funcionamento correto, os números de elementos horizontais e verticais do padrão
devem ser números primos que difiram por dois (e.g. 17× 19); obrigando o padrão
básico da máscara a ser exclusivamente de forma retangular.

Além de ter sido e continuar a ser utilizado para diversas aplicações, o padrão URA
continuou sendo aperfeiçoado, com o propósito principal de se tornar cada vez mais
adequado para um maior número de aplicações. Gottesman e Fenimore (1989) cha-
maram de MURA (Modified Uniformly Redundant Arrays) uma variação do original
URA, que utiliza essencialmente o mesmo algoritmo mas que permite agora um nú-
mero igual de elementos, desde que primos, em cada lateral do padrão da máscara
(e.g. 13× 13). Essa implementação, que tornou o padrão quadrado, possibilitou que
o tamanho da máscara fosse mais adaptável às dimensões que determinada aplicação
fizesse necessária. Um exemplo é o padrão MURA utilizado pelo protoMIRAX, que,
como já mencionado, é repetido 4 vezes (2× 2) e que além disso, com o propósito de
eliminar qualquer ambiguidade nas sombras sobrepostas, possui uma coluna e uma
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linha a menos, o que torna cada padrão repetido único (BRAGA et al., 1991).

3.4 Eletrônica e Sistema de aquisição de dados

O circuito de leitura de cada detector tem uma tensão de bias de ∼ −200V, um
resistor de 100MΩ e um capacitor de acoplamento de 150 nF. A carga liberada por
cada interação de raio X no detector alimenta um pré-amplificador sensível a carga,
criando um pulso de saída de tipicamente . 1mV, que será então amplificado de
∼ 65 dB pelo amplificador de baixo ruído (LNA). Os pulsos de saída gerados serão
processados individualmente por um sistema de aquisição de dados: serão digitaliza-
dos, etiquetados com a posição e o tempo de ocorrência, formatados e enviados para
o computador a bordo do experimento, para armazenamento e transmissão para o
solo. As posições de cada evento, dada pela identificação do detector atingido pelo
fóton de raio X, tem resolução especial de 10mm – que corresponde à área de cada
detector.

Os sinais detectados em cada linha ou coluna de 13 detectores são transmitidos para
um sistema eletrônico de conversão (CE) que conta com um dispositivo lógico de
programação complexo (em inglês, Complex Programmable Logic Device - CPLD),
além de microcontroladores. Cada um dos 13 CEs obtém dados provenientes dos 13
detectores daquela linha em particular e alimenta 13 ADCs (Analog-Digital Conver-
ters) de 8 bits, um para cada detector, para que assim a energia de cada evento seja
determinada em 256 canais. Os CEs identificam o detector específico atingido em
cada linha associada. À cada evento será atribuído o momento da ocorrência com
precisão de 5µs por um relógio interno cuja acurácia é conferida a cada segundo por
um receptor de GPS.

Um multiplexador (MUX) fará a leitura dos sinais processados pelos CEs. Para cada
ciclo de aquisição (de aproximadamente 1 segundo), o MUX anexará a informação
do tempo, proveniente do GPS, para o pacote de dados, garantindo que cada evento
tenha o instante de ocorrência completamente determinado em até 5µs.

O MUX enviará conjuntos de dados completos provenientes de todos os 13 CEs
para o computador de bordo, com uma taxa máxima de 115.200 bps. Subsequen-
temente, a informação de cada evento (tempo, posição e energia) será armazenada
individualmente para que um mapa de contagens correspondente à qualquer tempo
de integração desejado possa ser determinado. Um diagrama de bloco simplificado
do sistema, desde a detecção até a telemetria, está na Figura 3.6.
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Figura 3.6 - Diagrama de bloco simplificado do subsistema de aquisição de dados do de-
tector.

Fonte: Braga et al. (2015)
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4 CARACTERIZAÇÃO DO SISTEMA DE DETECÇÃO DO PROTO-
MIRAX

4.1 Introdução

O sistema de detecção do experimento protoMIRAX consiste de todos os elementos
que compõem a câmera de raios X (CRX). Essencialmente, eles incluem os detectores
CZT, o sistema eletrônico responsável pela conversão de cada interação da radiação
incidente em um sinal digital, e a máscara codificada.

O objetivo desta seção é descrever os testes realizados com uma versão reduzida do
sistema de detecção que voará a bordo de um balão estratosférico. A realização dos
testes têm como propósito caracterizar os componentes do sistema e obter, ao final,
configurações que possam ser utilizadas na versão completa.

4.2 Materiais e Métodos

Para a realização dos testes foi utilizado um arranjo 3× 3 de detectores CZT, com
cada detector já associado à respectiva placa de circuito impresso (Figura 4.1), e
uma máscara codificada com um padrão MURA 3× 3, estendido ciclicamente para
uma configuração 5× 5. A placa contém os circuitos eletrônicos para formatação de
sinais, que são enviados para a placa conversora e depois analisados pelo software
de aquisição de dados. Com exceção dos detectores, que são os mesmos para o voo
e foram detalhados na Seção 3.2, os demais elementos mencionados e suas funções
serão explicados nas subseções seguintes.

Figura 4.1 - Arranjo 3× 3 de detectores de CdZnTe para a realização de testes de caracte-
rização. À esquerda: Circuitos impressos conectados aos detectores. À direita:
O arranjo 3× 3 dos detectores.
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4.2.1 A fonte de 241Am

A fonte radioativa disponível para a realização dos testes é composta de 241Am,
o isótopo mais comum do elemento sintético Amerício. Esse isótopo produz ∼1010

desintegrações alfa por minuto por miligrama e possui um tempo de meia vida de
∼430 anos (STRAIN; LEDDICOTTE, 1962). As energias de decaimento alfa são em
85% do tempo em torno de 5,5MeV, com produto em raios X de principalmente
59,5 keV (Equação 4.1), acompanhado de linhas menos intensas com energias em
13,9 keV, 17,8 keV e 26,4 keV (CHONG C. S., 1997).

241
95Am 432,2y−−−→ 237

93Np + 4
2α

2 + γ59, 5 keV (4.1)

Para a faixa de operação dos detectores (30 a 200 keV), a emissão de ∼60 keV,
produto dos decaimentos do 241Am, é dominante e foi utilizada para as calibrações
e testes.

4.2.2 A máscara codificada

A máscara codificada disponível para os testes foi montada a partir de uma extensão
cíclica do padrão MURA de 3× 3 elementos. Esse padrão é repetido 4 vezes em um
arranjo 2× 2, com uma linha e uma coluna subtraídas ao final, o que resulta numa
configuração de 5× 5 elementos (Figura 4.2). Os elementos fechados são constituí-
dos de chumbo de 1mm de espessura. Um padrão da mesma classe MURA, com
dimensões 13× 13, será utilizado para o voo.

Figura 4.2 - Padrão MURA 3× 3 da máscara codificada para os testes.
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Como exposto na Seção 3.3, a utilização do método de máscara codificada permite,
através da produção de um mapa de contagens por posição, discriminar a localização
angular de uma fonte de raios X dentro de um determinado campo de visada (CDV).
Com os testes que envolvem a máscara, pretende-se obter imagens de laboratório
para estudar a sensibilidade angular do sistema detectores/máscara.

4.2.3 A aquisição de dados

O pulso elétrico resultante da interação do raio X com o detector alimenta uma placa
de circuito impresso (PCI), que acomoda um pré-amplificador sensível à carga, um
amplificador de baixo ruído (LNA) e um shaper (ver Seção 3.4). A tensão de saída da
PCI é medida por um conversor Wilkinson, que a utiliza para carregar um capacitor.
O capacitor é então descarregado e o tempo de descarregamento, proporcional à
tensão fornecida pela PCI, é guardado. Esse equipamento é também conhecido como
Conversor Altura-Tempo (CAT), uma vez que fornece um valor de tempo, na saída,
em função de uma amplitude de entrada. É nele que serão feitos os ajustes do ganho
e de sensibilidade ou do LLD - Low Level Discriminator. O valor de saída do CAT
alimenta um conversor Analógico-Digital de 8 bits, que registra a informação em 256
canais. Os sinais digitais são lidos e processados por um multiplexador (MUX), que
registra canal e contagem para cada evento em determinado detector e envia para
o computador de aquisição. Um diagrama apresentando as etapas descritas está na
Figura 4.3.

Detector

PCI 

Conversor 
Wilkinson

PC

Multiplexador
Conversor 

Analógico-Digital

Figura 4.3 - Diagrama que mostra as etapas envolvidas na aquisição de dados para os
testes.
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4.3 Testes de Laboratório

4.3.1 Calibração em Energia e Ajuste no LLD

A calibração em energia é feita para que determinado canal represente a mesma faixa
de energia para todos os detectores. Considerando a linearidade do sistema e que a
faixa de operação de interesse é de até ∼ 200 keV, o ganho é ajustado de forma que o
canal 256 corresponda à energia de 200 keV – o que faz com que o pico de ∼60 keV do
241Am ocorra em torno do canal 70. O LLD é utilizado para discriminar e eliminar
pulsos cuja amplitude esteja abaixo de determinado valor, estabelecendo o limite
inferior da faixa de operação e evitando que ruídos eletrônicos sejam contabilizados
e contaminem os canais mais baixos. O resultado da calibração é mostrado na Figura
4.4. Para uma melhor estimativa do canal correspondente ao 60 keV foi realizado um
ajuste Gaussiano nos dados em torno do pico. O ajuste, o centróide e a largura à
meia altura (Full Width at Half Maximum - FWHM), são mostrados na figura.
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Figura 4.4 - Calibração em energia dos detectores. São mostrados também o centróide
(C) e a largura à meia altura (FWHM) para um ajuste Gaussiano em cada
espectro.

34



O fato da calibração em energia, para os testes, ser realizada manualmente no po-
tenciômetro de ganho do CAT – antes da conversão da radiação em um sinal digital
– ocasiona pequenas flutuações que fazem com que o pico de 60 keV não coincida
exatamente com o canal 70. Para o experimento de balão, que voará com uma fonte
radioativa para fins de calibração, essas flutuações serão monitoradas durante o voo
e poderão ser corrigidas posteriormente.

Para melhor visualização, a Figura 4.5 mostra o espectro em energia da fonte de
241Am obtido de um dos detectores, assim como o ajuste Gaussiano para os dados em
torno do pico. A resolução em energia para a linha de 60 keV é de 7,3 keV (FWHM),
o que corresponde a um ∆E/E de ∼ 12,2%. A asa à esquerda do pico é devido à
coleção incompleta de carga no detector CZT (ver, e.g., BOLOTNIKOV et al., 2012). É
importante lembrar que a maior parte da largura do pico é devida ao ruído eletrônico.
A largura intrínseca do pico de 60 keV, devida às flutuações estatísticas no número
de portadores de carga dentro do CZT, é de ∼ 4,5 keV (ver detalhes em BRAGA et

al., 2015).
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Figura 4.5 - Espectro em energia do 241Am para um dos detectores. A largura à meia
altura (FWHM) para o pico de 60 keV é 7,3 keV, o que equivale a um ∆E/E
de ∼ 12,2%. A asa à esquerda ocorre devido à coleção incompleta de carga no
detector CZT.

35



4.3.2 Imageamento

Nesta subseção serão apresentados a metodologia utilizada para a obtenção de ima-
gens com a fonte de 241Am e os resultados.

4.3.2.1 Montagem

O campo de visada totalmente codificado – em que fluxo detectado oriundo de todas
as direções é completamente modulado pela máscara – pode ser definido por

CDV = 2× tan−1
(
DM −DD

2× L

)
, (4.2)

onde L é a distância entre a máscara e o detector, DM é a dimensão linear da
máscara e DD é a dimensão linear do arranjo de detectores (ambos são quadrados).
Para os experimentos deste trabalho, a máscara foi posicionada a 24 cm do plano
dos detectores (Figura 4.6), o que configura um ângulo sólido (campo de visada) de
11,88◦ coberto pela máscara.

5 cm

10 cm

24 cm

Figura 4.6 - Desenho da montagem detectores/máscara para os testes. A máscara codifi-
cada foi posicionada a 24 cm do plano dos detectores, configurando um CDV
de 11,88◦. As dimensões apresentadas não estão em escala.
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O campo de visada total é distribuído entre as porções do céu (sky-bins), regiões
angularmente distinguíveis para o sistema de detecção. O padrão de máscara em
questão e o número de detectores fornecem 9 ângulos especiais, em torno dos quais
podemos definir 9 sky-bins, dispostos em um arranjo 3×3. Dessa maneira, para
um campo total de 11,88◦, cada porção angularmente distinguível abrange 3,96◦. A
Figura 4.7 apresenta um diagrama que ilustra essa situação.

sky-bins

Máscara

Detectores

Figura 4.7 - Diagrama qualitativo indicando que existem 9 (3×3) regiões distinguíveis den-
tro do campo de visada.
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Cada ângulo especial corresponde a uma diferente permutação do padrão básico
MURA projetada no plano detector. Dessa forma, cada píxel de uma imagem re-
construída corresponderá à contribuição de um sky-bin.

Uma vez definida a montagem detectores/máscara, é necessário determinar a dis-
tância da fonte de 241Am em relação ao sistema de detecção. Para evitar que ocorra
ampliação da sombra projetada sobre os detectores, essa distância deve ser longa o
suficiente para que os raios incidentes na máscara sejam os mais paralelos possíveis.
A separação mínima em relação à máscara que evita qualquer ampliação – calcu-
lada por geometria simples – é de 50 cm. Foi adotada uma distância de 150 cm, para
manter um bom compromisso entre o fluxo detectado e o paralelismo geométrico.

4.3.2.2 Imagem no Centro

A reconstrução da imagem é calculada por uma correlação cruzada entre a distribui-
ção de contagens no plano detector e uma função de decodificação correspondente ao
padrão MURA da máscara (GOTTESMAN; FENIMORE, 1989; BRAGA et al., 2002). Os
dados de entrada considerados são as contagens por canal de cada detector. Como os
detectores foram calibrados para que o pico de ∼60 keV do 241Am ocorresse próximo
ao canal 70 (Figura 4.4), o intervalo escolhido para a integração de contagens foi do
canal 40 ao canal 90, que corresponde aproximadamente à região do pico.

O primeiro teste para a obtenção de uma imagem foi realizado com a fonte posicio-
nada exatamente na direção perpendicular ao plano de detectores. O mapa de conta-
gens e a imagem reconstruída são mostrados nas Figuras 4.8 e 4.9, respectivamente.
O σ no eixo vertical da Figura 4.9 representa a relação sinal-ruído (signal-to-noise
ratio - SNR) de determinado pico (i,j) após a aplicação do método de reconstru-
ção da máscara codificada. Essa relação é calculada pela razão entre as contagens
do pico e o valor rms dos demais bins. Devido às imperfeições intrínsecas de cada
detector, o SNR calculado dessa maneira é inferior ao SNR teórico – que considera
apenas flutuações estatísticas e é definido por

SNRij = NS√
NS +NT

, (4.3)

onde NS é o número de contagens líquidas registradas pelos detectores, provenientes
da fonte de posição (i,j), e NT é o número total de contagens registradas (GOTTES-

MAN; FENIMORE, 1989). Como será mostrado na seção subsequente, a aplicação da
técnica de flat-field nos dados melhora o SNR, elevando-o a um valor mais próximo
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do teórico (Equação 4.3).
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Figura 4.8 - Mapa de contagens para os canais em torno do pico (do 40 ao 90), para uma
integração de 2 horas com a fonte posicionada no centro.
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Figura 4.9 - Imagem reconstruída com a fonte posicionada na direção do centro do plano
de detectores. O tempo de integração foi de 2 horas.
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É importante enfatizar que a imagem de 3×3 píxeis apresentada na Figura 4.9 e
as imagens que serão apresentadas posteriormente neste capítulo são apenas de-
monstrações de imagens reais, obtidas em laboratório com um sistema de detecção
reduzido. No experimento completo, que voará a bordo de um balão, poderão ser
obtidas imagens 13×13, como mostram as simulações apresentadas nas Figuras 4.10
e 4.11 (para uma descrição detalhada das simulações, ver PENACCHIONI et al., 2015
e CASTRO et al., 2016).

Figura 4.10 - Imagem simulada da região da Nebulosa do Caranguejo.

Fonte: Penacchioni et al. (2015)

Figura 4.11 - Imagem simulada da região do Centro Galáctico.

Fonte: Penacchioni et al. (2015)

40



4.3.2.3 Um exemplo de flat-field

Assim como em outros comprimentos de onda (e.g. óptico, infravermelho), no ima-
geamento em raios X é uma prática comum corrigir as contagens registradas no
plano detector utilizando a técnica de flat-field. O objetivo da normalização é corri-
gir as irregularidades intrínsecas de cada detector – assim como de suas respectivas
eletrônicas associadas – para que não comprometam o resultado final. Como essas
irregularidades estão sujeitas a variações no tempo, os dados utilizados para a cor-
reção flat-field devem ser adquiridos imediatamente antes ou depois da integração
dos dados científicos, para que estejam sob as condições mais similares possíveis.

Se Cmedido(det, ch) é o valor das contagens da integração dos dados científicos para
cada detector det em determinado canal ch e Cflat(det, ch) é o valor das contagens
da integração realizada para o flat-field, os dados corrigidos Ccorr(det, ch) podem ser
calculados por

Ccorr(det, ch) = Cmedido(det, ch)× f(det, ch), (4.4)

onde f é o fator de conversão definido como

f(det, ch) = Cflat(det, ch)
Cflat(det, ch)

, (4.5)

sendo C a contagem média. Como os dados são corrigidos por um fator que leva em
consideração a média de contagens de todos os detectores para determinado canal,
a diferença de contagens registradas, resultante das irregularidades provenientes das
propriedades individuais dos detectores são normalizadas e, portanto, minimizadas.

Com o intuito de elucidar o benefício da técnica de flat-field, foi realizada uma
integração para esse fim, de aproximadamente 4 horas, momentos após a integração
feita para a obtenção da imagem mencionada acima (Seção 4.3.2.2). O experimento
foi realizado com a fonte à mesma distância e sem a máscara, para que todos os
detectores fossem iluminados uniformemente. Após a obtenção dos dados do flat-
field, as contagens corrigidas foram calculadas conforme as Equações 4.4 e 4.5. A
Figura 4.12 mostra o mapa de flat-field, isso é, o fator de conversão f para cada
detector, integrado do canal 40 ao 90. O resultado da aplicação é apresentado na
Figura 4.13, com o resultado anterior – antes da aplicação da técnica do flat-field –
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exibido à esquerda.
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Figura 4.12 - Mapa de flat-field. O mapa representa o fator de conversão f , integrado do
canal 40 ao 90, para cada detector.
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Figura 4.13 - Imagens reconstruídas antes e após a aplicação da técnica de flat-field. À
esquerda: Sem a correção. À direita: Após a correção.

É possível notar a melhoria na imagem reconstruída (Figura 4.13), que – além de
tornar o ruído de fundo mais uniforme – aumentou o SNR da determinação do sky-
bin em que a fonte está localizada de ∼ 30 para ∼ 50, um fator de aproximadamente
1,67.
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4.3.2.4 Imagem deslocada de um sky-bin

Outro teste para obtenção de uma imagem foi realizado, dessa vez com a fonte em
uma posição diferente da central. Para a mesma distância horizontal utilizada no
experimento anterior, a fonte foi deslocada angular e verticalmente de 3,96◦, de modo
a ocupar exatamente o centro do sky-bin vizinho. A Figura 4.14 mostra a imagem
reconstruída para um tempo de integração de 2 horas.
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Figura 4.14 - Imagem reconstruída com a fonte deslocada verticalmente de 1 sky-bin em
relação ao centro. O tempo de integração foi de 2 horas.

Para o mesmo tempo de integração, a relação sinal-ruído do pico na imagem recons-
truída com a fonte deslocada foi similar à obtida com a imagem no centro (SNR
∼ 30). Esse resultado é esperado para todas as situações em que a fonte, dentro
do campo de visada, esteja posicionada exatamente no centro de um sky-bin, uma
vez que, nessa condição, a iluminação que atinge a máscara codificada se desloca
de valores inteiros de linhas (ou colunas) – não permitindo que os espaços entre os
detectores afetem a reconstrução da imagem.
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4.3.2.5 Imagem posicionada em um sky-bin intermediário

Uma outra configuração possível para um teste de obtenção de imagem é posicionar
a fonte entre dois sky-bins. Para tal, a fonte foi deslocada angularmente de 1,98◦

(1/2 sky-bin) em relação ao centro – no mesmo sentido do experimento anterior,
em que a fonte havia sido deslocada de um sky-bin inteiro. A Figura 4.15 mostra a
imagem reconstruída, para o mesmo tempo de integração de 2 horas.
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Figura 4.15 - Imagem reconstruída com a fonte deslocada verticalmente de 1/2 sky-bin em
relação ao centro. O tempo de integração foi de 2 horas.

Uma vez que se tem o conhecimento prévio de que há apenas uma fonte no campo
de visada e que não há um píxel intermediário que corresponda à sua posição (des-
locada de 1/2 sky-bin), pode-se presumir que os dois picos que aparecem na imagem
reconstruída indicam que a fonte está localizada em alguma posição entre esses dois
sky-bins. Por terem (aproximadamente) mesma intensidade, entende-se que essa po-
sição é exatamente a metade da separação angular de seus centros.

No entanto, e em contraste com o teste anterior (Seção 4.3.2.4), a fonte posicionada
fora do centro de um sky-bin faz com que a iluminação que atinge a máscara codifi-
cada não se desloque de um valor inteiro de linhas (ou colunas), permitindo que os
espaços entre os detectores afetem o mapa de contagens e a posterior reconstrução
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da imagem. Na Figura 4.15, é possível notar o elevado ruído e a consequente baixa
relação sinal-ruído dos picos (SNR ∼ 2,5), se comparada com os valores dos testes
em que a fonte ocupava o centro de um sky-bin.

Em todo o caso, é possível relacionar os resultados da reconstrução da imagem para
as 3 posições distintas através das contagens registradas. A Figura 4.16 apresenta
novamente as três imagens, desta vez com o eixo vertical em contagens por sky-bin.
Para o mesmo tempo de integração, as duas imagens reconstruídas das situações em
que a fonte estava deslocada de um sky-bin inteiro – a) e b) – apresentam um pico
de aproximadamente 10.000 contagens. Para a condição intermediária – c) –, em que
dois picos surgiram da reconstrução, o número de contagens de cada um é em torno
de 5.000 – metade do valor das contagens registradas nas outras duas situações.
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Figura 4.16 - Contagens por bin para os três testes de reconstrução de imagem. a) imagem
para a fonte posicionada no centro; b) imagem para a fonte deslocada de 1
sky-bin e c) imagem para a fonte deslocada de 1/2 sky-bin. A soma de con-
tagens dos dois picos da imagem c) resulta em torno do valor das contagens
para os picos únicos em a) e b).
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Em vista disso, é razoável pressupor que a soma das contagens dos dois picos re-
construídos na imagem para fonte em uma posição intermediária resulta aproxi-
madamente nas contagens do pico único de quando a fonte ocupa o centro de um
sky-bin.

4.3.2.6 Simulações comparativas

Utilizando a geometria do sistema de detecção 13× 13 do experimento protoMIRAX,
nosso grupo realizou simulações com o pacote GEANT4 (AGOSTINELLI et al., 2003)
para estudar o comportamento da radiação depositada no plano detector em função
do ângulo de incidência. As simulações reproduzem as condições do experimento em
voo e consideram um tempo de integração de 8 horas. Como a separação entre os
centros de detectores vizinhos é de 20mm e a distância entre a máscara e o plano
detector do sistema completo será de 650mm, a radiação que atinge a máscara
iluminará totalmente os detectores a cada tan−1

(
20
650

)
∼ 1, 76◦ – medidos a partir da

posição central (0◦). Assim, para reproduzir as situações mostradas nos testes com a
versão reduzida (3× 3), foram obtidas imagens de simulações para fontes localizadas
em 4 ângulos distintos; 2 em que a radiação ilumina totalmente os detectores (0,00◦ e
1,75◦) e 2 para incidências intermediárias (0,90◦ e 2,65◦). A diferença de∼ 0,01◦ entre
os valores calculados e os utilizados para a simulação é estatisticamente insignificante
e ocorre devido ao passo do ângulo incidente simulado, que é de 0,05◦. A Figura 4.17
apresenta as 4 imagens reconstruídas, com o eixo z em contagens por bins. A contar
a partir do bin central – na posição (7,7) do plano xy, a fonte foi mantida na posição
y = 7 e deslocada na direção crescente de x de 1/2 bin em 1/2 bin. Nos ângulos
de 0,00◦ (a) e 1,75◦ (c), os picos são simples e reproduzem exatamente o ângulo
de incidência. As contagens registradas para esses dois casos foram de 190.095 e
190.834, respectivamente. Para os ângulos de 0,90◦ (b) e 2,65◦ (d), os picos são
duplos e quase iguais. Para esses dois casos intermediários, é possível recuperar os
ângulos de incidência através da comparação das alturas dos picos. Por exemplo,
para o ângulo de 2,65◦, os píxeis x = 8 e x = 9 registraram respectivamente 95.557
e 93.851 contagens – valores estatisticamente iguais – o que indicaria que a “posição
do píxel” está entre o 8 e o 9, portanto 8,5. Ao subtrair 7, que é a posição inicial,
tem-se

tan−1
(

(8, 5− 7)× 20
650

)
= 2, 64, (4.6)

que recupera o valor de 2,65 dentro da estatística.
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a) b)

c) d)

Figura 4.17 - Imagens simuladas para uma fonte localizada em 4 ângulos distintos. a) ima-
gem para incidência perpendicular (0,00◦); b) imagem para a fonte deslocada
de 0,90◦ em relação ao centro; c) deslocada de 1,75◦ e d) deslocada de 2,65◦.

É interessante notar nos resultados da simulação para o sistema completo que, assim
como nos testes com a versão 3× 3, a soma das contagens dos picos duplos que
ocorrem quando a fonte está localizada em um bin intermediário resulta no valor
das contagens do pico simples – que ocorre quando a fonte se desloca de um valor
inteiro de bin. Além disso, como mencionado anteriormente, o deslocamento de um
bin completo na posição da fonte faz com que a iluminação incidente na máscara se
desloque um valor inteiro de coluna (a menos do fator cos θ causado pela diminuição
da área transversal) – evitando que os espaços entre detectores afetem a reconstrução
–, enquanto que, no caso de um deslocamento não inteiro, ocorre a superposição de
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dois padrões da máscara. Isso pode ser visto na Figura 4.18, que apresenta o mapa
de contagens dos detectores para os 4 ângulos simulados. O mapa de contagens a),
que se refere à incidência perpendicular ao centro do sistema de detecção (0,00◦),
reproduz exatamente o padrão da máscara codificada. O mesmo acontece para o
mapa c) – em que a fonte se deslocou de 1 bin inteiro –, que reproduz o padrão da
máscara permutado de uma coluna. Para as duas condições intermediárias, b) e d),
em que a reconstrução é imperfeita devido à superposição de padrões, o mapa de
contagens exibe uma iluminação não uniforme nos detectores (a cor cinza indica um
menor número de contagens).

DETECTOR MAP FOR 0.00 DEGREE INCIDENCE DETECTOR MAP FOR 0.90 DEGREE INCIDENCE

DETECTOR MAP FOR 1.75 DEGREE INCIDENCE DETECTOR MAP FOR 2.65 DEGREE INCIDENCE

a) b)

c) d)

Figura 4.18 - Mapas de contagens dos detectores para os 4 ângulos simulados. a) mapa
para incidência perpendicular (0,00◦); b) mapa para a fonte deslocada de
0,90◦ em relação ao centro; c) deslocada de 1,75◦ e d) deslocada de 2,65◦. A
cor branca indica contagens mínimas e a cor preta contagens máximas.
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Existem, claro, outros métodos – além da simples comparação linear apresentada –
que podem ser utilizados para inferir a relação entre os múltiplos picos presentes em
uma imagem reconstruída de fontes em posições intermediárias. Como exemplo, um
ajuste Gaussiano bidimensional foi feito para os dois picos que aparecem na imagem
d) da Figura 4.17 (de ângulo de incidência 2,65◦), e é mostrado na Figura 4.19.

Figura 4.19 - Ajuste Gaussiano bidimensional para os dois picos presentes na imagem re-
construída, para o ângulo de incidência de 2,65◦.

Antes do ajuste, a imagem foi repixelizada (por um fator 11) por interpolação linear
e posteriormente suavizada com uma largura de 13 píxeis (valor arbitrário, escolhido
pelo fato de prover a melhor visualização). Após o ajuste, os dois picos se unem e o
centróide da Guassiana recupera o ângulo de incidência com uma precisão de ∼ 1,4◦

(1σ) na direção x e ∼ 1,0◦ (1σ) na direção y. O valor do centróide, nesse caso,
está dentro de 1,5% do valor exato do ângulo – assim como o valor recuperado na
comparação direta entre os picos. Dessa maneira, esses resultados reforçam o fato
de que as imagens feitas pelo método de máscara codificada distribuem os sinais dos
sky-bins (fontes) entre os píxeis da imagem reconstruída de forma linear.
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De uma maneira geral, os testes realizados e descritos nesse capítulo serviram para
impulsionar o estudo e elaboração de ideias com a finalidade de amenizar algumas
das limitações impostas pelo método da máscara codificada aplicado a um plano
de detectores “planares” separados de distâncias significativas em relação às suas
dimensões. O desenvolvimento de uma relação entre os múltiplos picos vizinhos
existentes na imagem reconstruída de fontes localizadas em sky-bins intermediários
permitiria acurar suas posições – não apenas para fontes no meio exato entre píxeis
(como as situações expostas nesse trabalho) –, mas também para posições interme-
diárias a essas. Com o sistema de detecção completo do experimento protoMIRAX
disponível para testes e com o auxílio das simulações, acredita-se que será possível
evidenciar essa relação.

As simulações realizadas com o conjunto completo (13× 13) de detectores tem per-
mitido um estudo detalhado do desempenho do sistema imageador – com e sem o
uso de colimadores – e continuarão sendo realizadas (Braga et al., em preparação).
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5 ANÁLISE TEMPORAL DE 1E 1740.7-2942

5.1 Introdução

O objeto 1E 1740.7-2942, uma vez também chamado de “The Great Annihilator”
(BOUCHET et al., 1991), foi observado pela primeira vez em raios X moles no le-
vantamento do plano Galáctico conduzido pelo IPC (Image Proportional Counter)
a bordo do Observatório Einstein (HERTZ; GRINDLAY, 1984). Em 1985, a missão
STS-15-F, também conhecida como Spacelab 2, realizou o primeiro levantamento
do centro Galáctico em energias até ∼ 30 keV, identificando novamente 1E 1740.7-
2942 e constatando que a fonte dominava o espectro em raios X duros da região
(SKINNER et al., 1987). Posteriormente, em observações comparativas utilizando os
dois telescópios a bordo do satélite russo GRANAT (BRANDT et al., 1990), o ART-P
(3-15 keV) e o SIGMA (35-120 keV), foi verificado que, de fato, 1E 1740.7-2942 era
a fonte mais forte e persistente em raios X duros na vizinhança do Centro Galác-
tico (Figura 5.1). Pela semelhança do comportamento espectral em relação ao de
Cygnus X-1, Sunyaev et al. (1991) classificaram 1E1740.7-2942 como candidato a
buraco negro. Devido aos jatos de matéria em rádio, que atingiam grandes distâncias
angulares (∼ 1′) do núcleo para ambos os lados, o objeto foi o primeiro classificado
como microquasar, inaugurando a classe (MIRABEL et al., 1992).

Figura 5.1 - Região do Centro Galáctico observada pelos telescópios do observatório or-
bital russo GRANAT. À esquerda: Imagem de raios X de região 2,3◦ × 2, 3◦
em volta do centro galáctico obtida pelo telescópio ART-P (3-15 keV). À di-
reita: Região 8,2◦ × 8, 2◦ do Centro Galáctico obtida pelo telescópio SIGMA
(35-120 keV).

Fonte: Sunyaev et al. (1991)
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Até o momento, nenhuma contrapartida no óptico ou infravermelho foi confirmada,
o que pode ser atribuído à alta concentração de poeira interestelar na direção de
1E 1740.7-2942 (GALLO; FENDER, 2002). Inicialmente, foi sugerido que o objeto não
necessariamente acretasse matéria de uma estrela companheira e que a matéria pu-
desse ser proveniente de uma nuvem molecular próxima (BALLY; LEVENTHAL, 1991).
Em uma busca realizada no óptico profundo e no infravermelho próximo, Chen et al.
(1994) sugeriram que, se houvesse uma componente secundária, essa teria massa in-
ferior a 9M�. Em posterior investigação, também no infravermelho próximo, Martí
et al. (2000) indicaram que os tipos estelares permitidos para a companheira seriam
tipo espectral superior a B8, para o caso de uma estrela da sequência principal, ou
tipo espectral inferior a G5, para o caso de uma estrela gigante. Um estudo temporal
com dados do RXTE revelou uma modulação periódica de 12, 73± 0, 05 dias (SMITH

et al., 2002); resultado que, se atribuído ao período orbital do sistema, exigiria que a
companheira estivesse pelo menos na fase de gigante vermelha, a fim de garantir o
preenchimento do lóbulo de Roche. Em 2010, foi identificada a primeira candidata
à contrapartida de 1E 1740.7-2942. O levantamento realizado sugeria duas hipóteses
antagônicas, face às imagens obtidas, para se explicar a contrapartida detectada em
infravermelho. Uma das possibilidades era da fonte ser, na realidade, um Núcleo
Ativo de Galáxia projetado ao longo da linha de visada. A outra, de ser um sistema
binário de alta massa (MARTÍ et al., 2010). Após análise em rádio dos jatos bipolares
de 1E 1740.7-2942, o mesmo grupo de pesquisadores descartou a possibilidade de a
fonte ser extragaláctica, sugerindo duas novas alternativas para explicar o sistema:
uma binária de baixa massa com uma estrela late-type gigante como companheira,
ou uma binária de alta massa com componente secundária tipo B na sequência
principal (LUQUE-ESCAMILLA et al., 2015).

Observações simultâneas realizadas na faixa de raios X duros com os instrumentos
a bordo dos satélites RXTE e INTEGRAL verificaram que a fonte passa a maior
parte do tempo no estado low/hard (SANTO et al., 2005). Essa informação foi confir-
mada por Castro et al. (2015), que, ao analisarem ∼ 300 espectros provenientes do
telescópio IBIS, a bordo do INTEGRAL, em uma cobertura de aproximadamente
10 anos (2003-2012), obtiveram um ajuste espectral utilizando uma lei de potência
com índice médio de Γ=1, 48± 0, 22; valor esperado para um sistema binário com
buraco negro nesse estado (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006).

Em posse de duas novas amostras de dados que cobrem um longo intervalo de tempo,
o objetivo deste trabalho é buscar, através de ferramentas de análise de séries tem-
porais, assinaturas periódicas de 1E 1740.7-2942 , discutir sobre suas consequências
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para o sistema binário, e contribuir para um melhor entendimento com relação à
natureza da fonte.

5.2 Metodologia

Nesta seção serão apresentadas a origem dos conjuntos de dados utilizados, a meto-
dologia do processo de redução dos mesmos, e a ferramenta fundamental de análise
temporal aplicada para a busca de sinais periódicos.

5.2.1 Os Conjuntos de dados

Para realizar a análise em busca de modulações periódicas foram utilizados dados de
dois telescópios imageadores em raios X duros: o IBIS (UBERTINI et al., 2003), a bordo
do satélite INTEGRAL, e o BAT (BARTHELMY et al., 2005), a bordo do satélite Swift.
A escolha pelos telescópios foi baseada no fato de sistemas binários com buracos
negros no estado low/hard serem mais brilhantes em energias superiores a 20 keV
(PSALTIS, 2004). Os dados foram submetidos a tratamento seguindo determinados
critérios, fundamentados principalmente no estudo espectral realizado por Castro et
al. (2015), a fim de garantir que estivessem sendo analisados apenas dados relativos
ao estado de emissão low/hard de 1E 1740.7-2942. Tais critérios serão explicados
nas seções subsequentes. Ademais, foi escolhido um intervalo no tempo para que
a cobertura temporal fosse concomitante, possibilitando realizar um estudo mais
coerente em posse dos dois conjuntos de dados. Embora essa seleção provoque a
exclusão de alguns pontos, de ambos os telescópios, aumenta-se a confiabilidade
quando da investigação de uma assinatura periódica comum aos dois conjuntos. A
cobertura temporal total após a filtragem é de aproximadamente 10 anos.

5.2.1.1 Dados do INTEGRAL

O IBIS (Imager on Board the Integral Satellite) é um instrumento imageador que
utiliza o método de abertura codificada. Foi projetado para imageamento de alta
resolução angular (12′ FWHM) na faixa de 15 keV a 10MeV. O telescópio é composto
por duas camadas de detectores, o ISGRI e o PICsIT. Os dados utilizados neste
trabalho foram obtidos a partir do detector ISGRI.

O número total de espectros disponíveis no banco público de dados é de 366, cobrindo
o período de 2003 a 2015, na faixa de 20 a 200 keV. A primeira etapa do tratamento
consistiu em realizar um ajuste de lei de potência através do modelo powerlaw
do programa XSPEC, suite padrão de análise de dados em raios X. Os espectros
que apresentaram qualidade de ajuste χ2

red ≤ 2 foram selecionados. Desses, os que
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apresentaram SNR≤ 5 na faixa de 20 a 200 keV foram descartados. Essa seleção
produziu 216 espectros. A distribuição de frequência dos índices de lei de potência
(Γ) resultantes está na Figura 5.2.

A faixa de Γ=1,6 a 2,0 foi selecionada para definir o conjunto de dados a ser
analisado. Essa faixa corresponde a aproximadamente ±1σ em relação à média da
distribuição e garante, segundo os critérios de Remillard e McClintock (2006) e
Castro et al. (2014), que a fonte se encontra no estado low/hard. Ao final, o número
de espectros é de 162, cobrindo o intervalo de 2005 a 2015.
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Figura 5.2 - Histograma dos valores de índice espectral Γ resultantes.

Embora a cobertura total fornecida pelo IBIS seja de 20 a 200 keV, foi utilizado o
fluxo integrado na faixa de 20 a 50 keV para a construção da curva de luz. Essa
seleção foi feita baseada principalmente na cobertura de energia dos dados disponí-
veis do telescópio Swift, que é de 15 a 50 keV, para certificar que os fluxos das duas
amostras de dados estejam aproximadamente na mesma banda de energia e sejam
assim comparavéis, possibilitando a análise simultânea.
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5.2.1.2 Dados do Swift

O BAT (Burst Alert Telescope), a bordo do Swift, é também um instrumento ima-
geador de raios X que utiliza a técnica de máscara codificada. Foi projetado para
detecção de Gamma Ray Bursts (GRBs) e por isso possui um amplo campo de
visada (1,4 sr). A resolução angular é de 4’ na faixa de 15 a 150 keV.

Os dados do Swift são bem mais numerosos (3459 pontos iniciais) que os dados do
INTEGRAL e encontram-se tabulados como contagens · cm−2· s−1 na faixa de 15 a
50 keV, cobrindo inicialmente o intervalo de 2005 a 2016. Uma característica impor-
tante é que os instantes de cada medida são expressos como dias julianos modificados
inteiros. Como primeiro procedimento, também foram selecionados apenas aqueles
com SNR≥ 5. Além disso, para garantir que o conjunto refletisse o estado low/hard
da fonte, as medidas rejeitadas no conjunto de dados do INTEGRAL, por estarem
fora do intervalo 1,6 ≤Γ≤ 2,0, também foram excluídas do conjunto de medidas do
Swift, utilizando uma margem de ±1 dia para o MJD correspondente ao ponto fora
do critério. Por fim, os instantes iniciais e finais de cada conjunto de dados foram
selecionados para que coincidam. O conjunto resultante é de 1599 pontos, cobrindo,
portanto, o mesmo intervalo de 2005 a 2015.

5.2.2 Séries temporais resultantes

Após as seleções descritas na seção anterior, remanesceram para o conjunto de dados
do INTEGRAL 162 pontos, expressos em fluxo de energia integrado na faixa de 20
a 50 keV, com data inicial 24/02/2005 e data final 11/03/2015. Para análise do
conjunto Swift, continuaram disponíveis 1599 pontos, amostrados de 14/02/2005
a 06/03/2015 e apresentados em fluxo de contagens na faixa de 15 a 50 keV. Um
sumário com informações relevantes para a análise temporal acerca das amostras de
dados finais é apresentado na Tabela 5.1.

Tabela 5.1 - Sumário das duas amostras dados

INTEGRAL Swift
Total de Pontos 162 1599
Cobertura (MJD) 53425 - 57092 53415 - 57087
Separação Média (dias): 22,6 2,3
Separação Mediana (dias): 5,6 1
Separação Máxima (dias): 323 255
Frequência de Nyquist (dias−1): 0,09 0,5
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A frequência de Nyquist apresentada representa a frequência máxima para a qual
se é possível reconstruir completamente um sinal. Isso é, sinais encontrados com
frequências acima da frequência de Nyquist de uma amostragem podem não ser
confiáveis. Como a definição se aplica originalmente a dados igualmente separados
em tempo (fNy = 1/2∆t), para as amostras disponíveis, o cálculo foi feito em função
da mediana da separação uma vez que os dados não são igualmente espaçados.
Para os valores mostrados na Tabela 5.1, e sendo P = 1/ν, modulações periódicas
inferiores a ∼ 11,1 e 2 dias encontradas para os dados do INTEGRAL e do Swift,
respectivamente, devem ser cautelosamente analisadas.

A tabela explicita também que embora as médias de tempo entre as observações
sejam de 22,6 e 2,3 dias para os conjuntos INTEGRAL e Swift, respectivamente, há
ocorrência de dados separados por intervalos superiores a 250 dias. Essa inconstância
pode ser vista também nas curvas de luz montadas a partir dos dados reduzidos,
que serão apresentadas na seção de resultados.

Na próxima subseção será discutido o método principal adotado para analisar séries
temporais com essas características.

5.2.2.1 Ferramentas de análise

O tratamento temporal de uma amostra de dados não igualmente espaçados requer
uma abordagem diferente daquela de dados separados por intervalos constantes de
tempo. O método da FFT (fast Fourier transform), que produz um periodograma,
é muito eficaz para o tratamento de dados igualmente espaçados e o mesmo, jun-
tamente com técnicas de interpolação, já foi amplamente utilizado também para
análise de amostras de dados não igualmente espaçados. No entanto, para o último
caso, o método pode não apresentar bom desempenho em situações em que há, na
amostra, intervalos suficientemente grandes entre dois pontos, principalmente devido
à baixa confiabilidade da interpolação (ver, e.g., PRESS; TEUKOLSKY, 1988).

Lomb (1976) e Scargle (1982) desenvolveram um novo modelo para análise temporal,
proficiente para encontrar e testar a significância de sinais periódicos. O método,
que ficou conhecido como Lomb-Scargle, é eficaz mesmo para conjuntos de dados
não igualmente espaçados no tempo. Para um conjunto de N dados, h ≡ h(ti), i =
1, ... , N , de média e variância, respectivamente

h̄ ≡ 1
N

N∑
1
hi, σ2 ≡ 1

N − 1

10∑
i=1

(hi − h̄)2, (5.1)
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o periodogorama normalizado de Lomb-Scargle é definido por (ver, e.g., PRESS;

RYBICKI, 1989)

PN(ω) ≡ 1
2σ2

(∑
j(hj − h̄) cosω(tj − τ)2∑

j cos2 ω(tj − τ)

)
+
(∑

j(hj − h̄) senω(tj − τ)2∑
j sen2 ω(tj − τ)

)
(5.2)

onde τ é determinado pela relação

tan (2ωτ) =
∑

j sen 2ωtj∑
j cos 2ωtj

(5.3)

Essa reformulação do periodograma proposta por Lomb e Scargle acrescenta diversas
propriedades úteis à usual FFT: (1) a constante τ torna o periodograma invariante
a deslocamentos de qualquer valor de tempo ti; (2) a formulação deixa a análise
exatamente equivalente a um ajuste de mínimos quadrados de senos e cossenos e;
(3) PN(ω) é definido de tal maneira que se um sinal h(ti) é puro ruído, a potência
em PN(ω) segue uma distribuição exponencial de probabilidade, fornecendo uma
estimativa da probabilidade de determinado pico ser de fato um sinal significativo ou
apenas ruído aleatoriamente distribuído (HORNE; BALIUNAS, 1986). Um valor limite
z0, que represente a confiabilidade de sinais que o excedam, pode ser calculado por

z0 = −ln[1− (1− p0)1/N ] (5.4)

ou simplesmente z0 ≈ ln(N/p0) uma vez que p0, a probabilidade de falso alarme,
assume valores fixos e pequenos. Na equação, N é o número de frequências a serem
verificadas (SCARGLE, 1982).

A metodologia aplicada neste trabalho foi baseada principalmente na técnica de
Lomb-Scargle descrita acima. Para toda a análise foram utilizados códigos desen-
volvidos por F. Jablonski. Tais códigos possibilitam o cálculo do periodograma de
Lomb-Scargle com liberdade no ajuste de alguns parâmetros, como o intervalo e o
número de frequências a serem analisadas. Além disso, dispõe de outras ferramentas
complementares que possibilitam, por exemplo, a produção de diagramas de fase
(folded light curves) e a aplicação de filtros para eliminar tendências não deseja-
das (detrending). Esses e outros mecanismos utilizados na análise serão explicados
posteriormente, quando da descrição de suas aplicações.

5.3 Resultados

As curvas de luz resultantes, após o tratamento descrito na seção anterior, estão na
Figura 5.3. Os dados do INTEGRAL estão apresentados em fluxo de energia, na
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faixa de 20 a 50 keV e os dados do Swift representam fluxo de contagens, de 15 a
50 keV. Ambos os conjuntos estão plotados em função da data juliana modificada
(Modified Julian Date - MJD).

53500 54000 54500 55000 55500 56000 56500 57000

2

4

6

8

INTEGRAL

MJD

10
−

10
 e

rg
 c

m
−

2
 s

−
1

53500 54000 54500 55000 55500 56000 56500 57000
0

5

10

15

20
Swift

MJD

10
−

3
 c

on
ta

ge
ns

 c
m

−
2
 s

−
1

Figura 5.3 - Curvas de luz resultantes de 1E 1740.7-2942 no período de 2005 a 2015. Acima:
Dados do telescópio IBIS na faixa de 20 a 50 keV. Abaixo: Dados do telescópio
BAT na faixa de 15 a 50 keV.

Em conformidade com o que foi mencionado na Seção 4.2.2, é possível notar a au-
sência de pontos em longos intervalos de tempo nas duas curvas de luz. Fica também
evidente que, devido às ponderações tomadas para que os conjuntos reproduzissem
o estado low/hard e à contemporaneidade dos dados, as duas curvas de luz seguem
tendências muito semelhantes.
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5.3.1 Período Superorbital

Para iniciar a análise, os dois conjuntos de dados foram submetidos ao periodograma
de Lomb-Scargle. A Figura 5.4 mostra os periodogramas resultantes na faixa de
0,005 a 0,020 dias−1 ou entre 50 e 200 dias. Foram analisadas 5000 frequêncais nesse
intervalo. Ambos os espectros são dominados por sinais de baixa frequência, todavia
uma componente com período de aproximadamante 171 dias (ou ∼ 0,00585 dias−1)
aparece simultaneamente nos dois conjuntos de dados.
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Figura 5.4 - Periodograma de Lomb-Scargle dos dois conjuntos de dados, com resolução de
5000 frequências no intervalo de 0,005 a 0,020 dias−1. A linha pontilhada cinza
na vertical aponta os valores máximos dos espectros de potências, aproxima-
damente 171 dias para ambos. As linhas vermelhas horizontais representam
os níveis de falso alarme.
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As probabilidades de falso alarme a 1, 0,1 e 0,01% mostradas na figura foram cal-
culadas conforme Scargle (1982) e representam, respectivamente, os limites para a
confiança de 99, 99,9 e 99,99% na detecção de um sinal. É mostrado também, através
da linha vertical cinza pontilhada, o valor máximo de P(ν) para ambos os espectros.
Os máximos ocorrem para P = 170,6 e 170,8 dias para os dados do INTEGRAL e do
Swift, respectivamente. Com o intuito de se validar a pertinência desse sinal coinci-
dente, a superposição e o resultado do cálculo do espectro cruzado (cross-spectrum),
para o mesmo intervalo de frequências, são mostrados na Figura 5.5.
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Figura 5.5 - Acima: Superposição dos espectros de potência. Conjunto INTEGRAL em
azul e conjunto Swift em vermelho. Abaixo: Resultado da aplicação do cross-
spectrum. Eixo vertical em unidades arbitrárias.

A análise espectral cruzada permite determinar se a variabilidade de duas séries
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temporais distintas está relacionada no domínio das frequências. Se P(ν)a e P(ν)b

são os espectros de potência de duas séries p(t)a e p(t)b, respectivamente, o cross-
spectrum é definido como P(ν)∗a P(ν)b, onde P(ν)∗a é o complexo conjugado de P(ν)a.
Como o espectro cruzado se trata de uma ferramenta estatística que indica coerência
entre sinais pertinentes de amostras diferentes, foi considerada a modulação presente
em seu resultado, com pico em 171, 1± 2, 5 dias. O erro foi calculado pela meia
largura à meia altura (half-width at half-maximum). Os lóbulos laterais ao pico,
presentes em ambos espectros e evidenciados no cross-spectrum, são provenientes
da limitação dos dados no domínio do tempo. As demais modulações de amplitudes
menores, presentes nos dados Swift, podem representar sinais reais e são abordadas
na seção de discussões. Os diagramas de fase para o P = 171,1 dias estão na Figura
5.6.
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Figura 5.6 - Diagramas de Fase para P = 171,1 dias para os dados INTEGRAL e Swift,
respectivamente.
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5.3.2 Período Orbital

Considerando que o conjunto de dados Swift possui muito mais medidas que o con-
junto de dados INTEGRAL e que, em princípio, podem-se procurar sinais periódicos
até 2 dias (ver Tabela 5.1), foi aplicado um procedimento de filtragem para remover
as modulações e tendências em baixas frequências e possibilitar a busca de assi-
naturas de períodos mais curtos. O resultado desse processo de remoção, também
conhecido como detrending, é apresentado na Figura 5.7. As imagens mostram, res-
pectivamente, a curva de luz com os dados originais e a curva de luz residual após
a aplicação de um interpolador do tipo LOWESS (LOcally WEighted Scatterplot
Smoothing).
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Figura 5.7 - Resultado da aplicação de um interpolador do tipo LOWESS para remoção
de tendências nas baixas frequências. Acima: Curva de luz com o conjunto de
dados Swift original. Abaixo: Curva de luz residual após a remoção.
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O procedimento aplicado, LOWESS, é um método baseado em interpolação polino-
mial, proposto por Cleveland (1979) para descrever relações entre dados de uma
amostra empírica. O ajuste em determinado ponto é ponderado em função dos
valores de sua vizinhança, caracterizando o método como uma regressão local. A
proporção de dados a serem considerados próximos e influentes para cada ponto
é controlada pelo parâmetro de suavização, span. Para o resultado apresentado na
Figura 5.7, foi utilizado span = 0,05.

Após a aplicação do filtro, espera-se que a influência das modulações em baixas
frequências presentes no espectro de potência da amostra seja eliminada. A Figura
5.8 apresenta os periodogramas de Lomb-Scargle, no intervalo de 10 a 200 dias de
período, dos dados antes e após a remoção. O eixo vertical está plotado em unidades
logarítmicas para facilitar a visualização das componentes de baixa frequência.
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Figura 5.8 - Periodograma de Lomb-Scargle com o eixo vertical em escala logarítmica. À
esquerda: Intervalo de 10 a 200 dias antes da remoção das baixas frequências.
À direita: Mesmo intervalo após a aplicação do filtro.

Pode-se ver que após a subtração das modulações de baixa frequência, uma compo-
nente de frequência ∼ 0,079 dias−1 ou ∼ 12,6 dias de período se destaca, ultrapas-
sando o nível de falso alarme de 0,1%. Para verificar a consistência dos níveis de falso
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alarme do espectro e assegurar que essa modulação é real e não derivada de ruído
ou da limitação da amostragem, foi realizado um procedimento de embaralhamento
de pares de pontos da curva de luz, mantendo os instantes originais mas trocando
as ordenadas. Essa ferramenta, conhecida como scrambling, preserva as particula-
ridades da amostragem no tempo e a variância da curva de luz. O procedimento
é repetido até que uma fração de 95% dos pontos tenha sido embaralhada. Após
esse processo, é calculado o periodograma para cada novo conjunto embaralhado.
A Figura 5.9 mostra, em cinza, os valores correspondentes aos picos máximos dos
espectros de potência de 1000 conjuntos gerados pelo scrambling, e em vermelho o
espectro de potência dos dados originais.
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Figura 5.9 - Scrambling: Embaralhamento de pares de pontos da curva de luz que man-
tém os instantes originais. Os pontos em cinza representam os máximos dos
espectros de potência resultantes de 1000 novos conjuntos gerados pelo pro-
cedimento. A curva em vermelho mostra o espectro de potência para os dados
originais. As linhas em verde representam os níveis de falso alarme conforme
Scargle (1982).
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Pode ser visto que para nenhuma das 1000 configurações embaralhadas o valor má-
ximo do espectro de potência superou o valor observado nos dados reais. Além disso,
a ausência de uma concentração de máximos próximo ao pico dos dados originais
reduz a chance desse ser proveniente de ruído ou de falhas da amostragem. A Figura
5.10 apresenta novamente o espectro de potência, dessa vez com uma ampliação na
região do pico e com eixo horizontal em unidades de período.
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Figura 5.10 - Periodograma de Lomb-Scargle, plotado em função do período, para a re-
gião próxima ao pico de ∼ 12,61 dias. Níveis de falso alarme indicados em
vermelho.

O valor final a ser considerado para a modulação periódica presente nos dados é
de 12, 61+0,15

−0,03 dias, com as incertezas calculadas pela meia largura à meia altura. A
Figura 5.11 mostra o diagrama de fase para esse período, com as fases referenciadas
para uma efeméride de Tmax =MJD53424,5± 12,61 ciclos.
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Figura 5.11 - Diagrama de Fase para P = 12,61 dias.

5.4 Discussões

5.4.1 Período Superorbital

A modulação de 171,1± 2,5 dias presente em ambas as amostras de dados nunca
foi reportada antes. Em sistemas binários de raios X, modulações com esses longos
períodos são geralmente explicadas pela precessão da estrela companheira ou do
disco de acreção, causando um obscurecimento parcial periódico da região emissora
de raios X (ver, e.g., ROBERTS, 1974 e MERRITT; PETTERSON, 1980). Se for esse o
caso, é esperado que o período não permaneça constante ao longo de uma década,
especialmente se houver acreção via vento estelar (BROCKSOPP et al., 1999). Essa
variação explicaria a presença das demais modulações de baixa frequência nos es-
pectros de potência, uma vez que as amostras cobrem aproximadamente 10 anos.
Uma oscilação similar foi constatada em Cygnus X-1: Priedhorsky et al. (1983) re-
portaram uma modulação em raios X de 294± 4 dias, valor na época atribuído ao
período de precessão do disco. Pouco mais de uma década depois, em estudo da va-
riabilidade de Cygnus X-1 em múltiplos comprimentos de onda (rádio, óptico, raios
X moles e duros), Brocksopp et al. (1999) encontraram uma modulação de 142± 7
dias e nenhuma evidência do período anteriormente reportado.
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5.4.2 Período Orbital

O valor de 12, 61+0,15
−0,03 dias identificado é compatível, dentro das margens de erro,

com a modulação de 12,73± 0,05 dias reportada por Smith et al. (2002). Dessa ma-
neira, acredita-se que o resultado desse trabalho confirme a presença dessa assina-
tura periódica no comportamento de 1E 1740.7-2942, sendo necessárias investigações
posteriores para comprová-la como o período orbital do sistema.

Para um sistema binário de raios X com buraco negro, a classificação como binária
de baixa ou de alta massa é baseada no tipo espectral da estrela companheira, o que
exigiria identificações no óptico ou no infravermelho. Na ausência de confirmações
da contrapartida, que é o caso de 1E 1740.7-2942, a classificação pode ser inferida
baseada na similiaridade de propriedades em raios X com outros sistemas já iden-
tificados (WHITE et al., 1995). A Tabela 5.2 apresenta o período orbital e o tipo de
estrela companheira de todos os sistemas binários de raios X com buraco negro de
alta massa confirmados (primeira coluna), e de alguns sistemas binários de raios X
de baixa massa (segunda coluna).

Tabela 5.2 - Sistemas binários de raios X com buracos negros

Binárias de Alta Massa (HMXB) Binárias de Baixa Massa7 (LMXB)

Fonte Período Orb.
(dias) Sec.a Fonte Período Orb.

(dias) Sec.a

IC 10 X-11 1,45 WR Maxi J1659-152 0,10 -b
LMC X-32 1,7 B3 V KV Uma 0,17 K-M V
LMC X-13 4,22 SG V518 Per 0,21 M4.5 V
Cyg X-14 5,6 SG N’Mon 75 0,32 K-M V
SS4335 13,1 A3-7 I N’Vul 88 0,35 K5 V

LS I +61 3036 26,45 Be N’Mus 91 0,43 K5 V
V381 Nor 1,54 K3 III
GX 339-4 1,75 K5 V
V 1033 Sco 2,62 F6 IV
V 404 Cyg 6,47 G-K III-V

GRS 1915+105 33,8 K-M III

aWR - estrela Wolf-Rayet, SG - Supergigante (tipo espectral O9,7 ou earlier), Be -
estrela tipo Be. bNão confirmado.

Referências: 1Prestwich et al. (2007), 2Cowley et al. (1983), 3Hutchings et al. (1983),
4Webster e Murdin (1972), 5Cherepashchuk et al. (2013), 6Taylor e Gregory (1982),

7Corral-Santana et al. (2016).
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A discrepância entre a quantidade de sistemas de alta e de baixa massa apresen-
tada ocorre porque há um número consideravelmente maior de sistemas binários de
baixa massa com buraco negro confirmados. Embora alguns desses sistemas estejam
ausentes (há cerca de 25 objetos confirmados no total), os dois sistemas com os
maiores períodos orbitais conhecidos são mostrados (V 404 Cyg e GRS 1915+105).
Se esses dois outliers forem excluídos da amostra, a média com o desvio padrão dos
valores de período para as binárias de baixa massa é 0,8± 0,9 dias. Para os sistemas
de alta massa apresentados – mesmo sem excluir os dois que contém os menores
períodos –, a média e desvio seria 8,8± 9,65 dias. Dessa maneira, se for avaliado que
a modulação de ∼12,61 dias corresponde ao período orbital de 1E 1740.7-2942, uma
binária de alta massa classificaria melhor o comportamento temporal do sistema –
uma vez que esse valor de período está muito distante (∼ 13σ) da média dos valo-
res observados em sistemas de baixa massa. Outra informação interessante é que,
observacionalmente, todos os objetos de baixa massa conhecidos são classificados
como fontes transientes, enquanto os sistemas de alta massa são fontes persistentes.
Assim, novamente, um sistema de alta massa representaria melhor também o com-
portamento observacional de 1E 1740.7-2942, que é classificada como uma fonte de
raios X persistente.
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6 CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS

Nessa dissertação de mestrado foram apresentados dois estudos referentes a duas
relevantes áreas da astrofísica de altas energias: a experimental/instrumental e a
observacional. A primeira parte baseou-se na realização de testes em laboratório
com um sistema de detecção capaz de obter imagens em raios X duros. Esse sistema
– que consiste essencialmente de uma configuração 3× 3 de detectores de CdZnTe e
uma máscara codificada – é, na verdade, uma versão reduzida do sistema de detecção
do experimento protoMIRAX, que contará com uma configuração 13× 13 e voará a
bordo de um balão estratosférico. A segunda parte, observacional, consistiu de uma
análise temporal com dados dos satélites INTEGRAL e Swift de um sistema binário
de raios X em que o objeto compacto é um candidato a buraco negro e cuja natureza
pouco se sabe sobre: 1E 1740.7-2942.

Na atividade experimental, a primeira etapa foi realizar uma calibração em ener-
gia dos detectores. Os resultados permitiram verificar a boa resolução espectral do
composto semicondutor CdZnTe para aplicação de detecção em energias na faixa
dos raios X duros, com um ∆E/E a 60 keV de ∼ 12,2%. Foi mostrado também
que, com uma simples aplicação da técnica de flat-field nas contagens registradas,
a relação sinal-ruído pode ser significativamente melhorada (no exemplo realizado,
por um fator de 1,67). Para os testes de obtenção de imagem – que tiveram como
objetivo principal caracterizar a sensibilidade angular do sistema de detecção –, a
maior contribuição foi a constatação de que, mesmo para uma fonte localizada en-
tre dois sky-bins (fazendo com que a iluminação incidente na máscara não esteja
sobre um padrão completo), a imagem reconstruída pode fornecer a sua localização
intermediária exata através de uma relação entre as contagens registradas em sky-
bins vizinhos. Esse resultado, que já havia sido verificado com simulações, expressa
que as regiões distinguíveis do céu – para o método da máscara codificada – não
são necessariamente limitadas pelo número de detectores (píxeis) do sistema. Esse
trabalho, então, ajuda a caracterizar os detectores e a eletrônica de detecção associ-
ada, uma etapa fundamental e que, certamente, servirá de base não apenas para a a
finalização do experimento, como também para futuras missões, como por exemplo
o MIRAX, que pretende-se lançar a bordo de um satélite.

Com uma previsão de lançamentos para até 2 anos a partir de agora, a continuidade
desse trabalho consistirá em testar e calibrar cada um dos 169 (13× 13) detectores
que de fato voarão a bordo do experimento protoMIRAX, e colaborar com toda
a montagem final (detectores, máscara, colimadores, sistema eletrônico, sistema de

69



aquisição de dados, etc). Além disso, o estudo da sensibilidade angular (com dados
reais e simulados) continuará, com o propósito de estabelecer uma relação empírica
que especifique a exata localização da fonte – ocupando ou não a região central de
um sky-bin – em função das contagens por bin fornecidas na imagem reconstruída.

No estudo observacional, o objetivo foi realizar uma busca por assinaturas periódicas
em 10 anos de dados das missões INTEGRAL e Swift do objeto candidato a buraco
negro 1E 1740.7-2942. Foram encontradas duas modulações periódicas pertinentes:
171,1± 2,5 dias e 12, 61+0,15

−0,03 dias. A modulação de longo período nunca foi men-
cionada para esse sistema. Em binárias de raios X, modulações dessa duração são
geralmente atribuídas à precessão da contrapartida ou do disco de acreção, que causa
um obscurecimento parcial periódico da região emissora de raios X. A modulação
de 12, 61+0,15

−0,03 dias encontrada concorda, dentro das incertezas, com uma modulação
de 12,73± 0,05 dias reportada por Smith et al. (2002) em um estudo com aproxi-
madamente 5 anos de observações da missão RXTE. Dessa maneira, uma grande
importância do resultado apresentado nesse trabalho é que confirma, mais de uma
década depois e com dados de telescópios espectral e angularmente superiores aos
do RXTE, a modulação sugerida por Smith et al. (2002). Atribuindo a modulação
de ∼ 12, 6 dias ao período orbital do sistema e comparando com períodos orbitais de
binárias de raios X com buraco negro conhecidos, um sistema binário de alta massa
corresponderia melhor ao comportamento temporal de 1E 1740.7-2942. Além disso,
o comportamento observacional também seria melhor representado por um sistema
de alta massa, uma vez que 1E 1740.7-2942 é uma fonte persistente em raios X –
que é uma característica desses sistemas.

Pretende-se, com a experiência adquirida nesse trabalho referente ao uso de ferra-
mentas para estudo temporal, analisar dados públicos (provenientes de telescópios
de longa monitoração) de outros sistemas binários de raios X cujos comportamentos
periódicos são ainda pouco conhecidos.
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