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RESUMO

O desenvolvimento de instrumentos para uso em Astrofísica de Altas Energias
testemunhou grandes avanços nos últimos 50 anos a partir da descoberta da
primeira fonte de raios X fora do sistema solar. Um grande número de missões
a bordo de satélites foram desenvolvidas e colocadas em órbita, permitindo estudar
objetos associados a fontes emissoras de raios X e γ que apresentam condições
físicas extremas, impossíveis de se reproduzir em laboratórios na Terra. Desenvolver
estas missões requereu o desenvolvimento de novas tecnologias e técnicas de
observação, principalmente nos campos de detectores e sistemas de imageamento.
Para desenvolver novos instrumentos nesta área, precisa-se estudar, através de
simulações, qual será o desempenho do instrumento através do modelamento de
seu comportamento quando exposto aos diversos campos de radiação e partículas
presentes no ambiente no qual irá operar, especialmente em virtude do intenso
ruído de fundo que está sempre presente. Nessas simulações, é preciso construir
um modelo de massa detalhado da instrumentação e levar em consideração os
diversos campos de radiação e partículas que estão presentes no ambiente onde o
instrumento será exposto. Também é crucial simular observações das fontes que serão
estudadas com o instrumento desenvolvido. Nesta tese de doutorado apresentam-
se resultados de simulações do comportamento instrumental da câmera de raios
X duros que está sendo desenvolvida no âmbito da missão MIRAX. Utilizamos o
conhecido pacote GEANT4 para calcular todas as interações de fótons e partículas
em um modelo de massa detalhado que foi construído e usado como dado de entrada
para o programa. Isso permitiu estudar em detalhe as contribuições individuais das
principais componentes para o ruído de fundo que estarão presentes nas medidas
reais a serem efetuadas pelo instrumento. Consideramos as interações de fótons,
prótons e nêutrons no satélite na órbita baixa (∼650 km), quase-equatorial e
circular em que o MIRAX irá operar. Os campos de radiação foram modelados
a partir de espectros de entrada obtidos da literatura. Implementamos a geometria
completa do MIRAX e simulamos a interação de cada tipo de partícula com o
instrumento, medindo a energia depositada pelas partículas que atingem o plano de
detecção. Os resultados dessas simulações estão sendo usados para definir a melhor
configuração de blindagem para a câmera. Nesta tese também são apresentados
resultados de análises espectrais e temporais da fonte 1E 1740.7-2942, um candidato
a buraco negro, usando dados dos observatórios INTEGRAL e XMM-Newton.
Para estudar o comportamento espectral e temporal de 1E 1740.7-2942, usamos
observações simultâneas (XMM-Newton + INTEGRAL) para três épocas, que
permitiram estudar os estados espectrais da fonte e sua variabilidade. Utilizando
dados do satélite INTEGRAL durante um período de 10 anos, analisamos também
importantes variações na emissão da fonte, caracterizando a emissão com diferentes
modelos espectrais.

Palavras-chave: MIRAX. Ruído de fundo. GEANT4. Simulações. Buracos negros.
1E 1740.7−2942. INTEGRAL. XMM-Newton. Comptonização.
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SIMULATIONS OF THE MIRAX EXPERIMENT PERFORMANCE
AND STUDY ON 1E 1740.7−2942 WITH THE INTEGRAL AND

XMM-NEWTON SATELLITES

ABSTRACT

Instrumental development in High Energy Astrophysics has undergone great
advances in the last 50 years since the discovery of the first X-ray source outside
the solar system. A large number of satellite instruments were developed and
placed into orbit. These missions have enabled us to study objects, associated with
sources emitting X and γ rays, that show extreme physical conditions impossible
to reproduce on Earth laboratories. Instrumentation for this kind of missions
has required the development of new technologies and observation techniques,
mainly in the areas of detectors and imaging systems. In order to develop new
instruments in this area, it is extremely important to study in detail what will be
the instrumental performance through simulations, especially due to the intense
instrumental background that is always present. In these simulations, we have to
build a detailed mass model of the instrumentation and take into account the
several radiation and particle fields that are present at the environment where the
instrument will be exposed to and operate. It is also crucial to simulate observations
of sources that will be studied with the instrument. In this PhD thesis, we show
simulation results of the behaviour of a hard X-ray imaging camera that is being
develop in the scope of the MIRAX mission. We have used the well-known GEANT4
package to calculate all the interactions of photons and particles in a detailed mass
model of the camera that we have built and used as input. This has enabled a
detailed study of the individual contributions of the main background components
that will be present in the instrument real measurements. We have considered the
interactions of photons, protons and neutrons into the satellite in the expected low-
altitude (∼650 km), near-equatorial, circular orbit in which MIRAX will operate.
These radiation fields were modelled based on input spectra that we have obtained
from the literature. We have implement the full geometry of the instrument and have
simulated the interaction of every kind of particle with the materials, measuring the
deposited energy of the both primary and secondary particles that hit the detection
plane. The results of these simulations are currently being used to define the best
shielding configuration for the camera. Also in this thesis, we present results of
spectral and timing analysis of the source 1E 1740.7−2942, a black hole candidate,
using data from the INTEGRAL and XMM-Newton observatories. In order to study
the spectral and timing behavior on 1E 1740.7−2942, we have used simultaneous
observations (XMM-Newton + INTEGRAL) for three epochs, which enabled us to
study the spectral states of the source and their variability. Also by using data from
the INTEGRAL satellite over a period of 10 years, we have analysed important
variations in the source emission and have characterized the emission using different
spectral models.

Keywords: MIRAX. Background noise. GEANT4. Computerized simulation. Black
holes. 1E 1740.7−2942. INTEGRAL. XMM-Newton. Comptonization.
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1 INTRODUÇÃO

A partir da descoberta da primeira fonte emissora de raios X fora do sistema
solar (GIACCONI et al., 1962), foi iniciado o desenvolvimento de instrumentos que
permitissem observar e estudar fontes que emitem em altas energias. Nos anos 60 e
70, diferentes sistemas de medição foram desenvolvidos com o objetivo de detectar
os fótons de altas energias provenientes de fontes que estavam fora do sistema solar.
Parâmetros como posição de interação dos fótons (imageamento), energia depositada
(espectroscopia), polarização e tempo de chegada (variação temporal) são de grande
importância para caracterizar as propriedades dos objetos (RAMSEY et al., 1994).

Começou-se usando sistemas de colimação que tinham como função restringir o
campo de visada dos fótons. Depois, desenvolveram-se sistemas que permitiam
localizar a posição da fonte emissora, aumentar a eficiência de detecção e melhorar
a resolução angular. Uma vez que fótons com energias maiores a 0,3 keV
são geralmente absorvidos por refletores convencionais, o uso de técnicas de
focalização não foi a primeira opção a se levar em conta. Embora, em 1952, tenha
sido apresentada uma configuração instrumental que permitia fazer imageamento
mediante focalização (WOLTER, 1952a; WOLTER, 1952b), levou algum tempo para
desenvolver-se a tecnologia necessária de construção e polimento das superfícies
refletoras.

Esses desenvolvimentos tecnológicos deram origem à técnica de imageamento por
incidência rasante, que podia, então, ser usada até ∼ 10 keV. Esta técnica foi
implementada em diversos satélites desde a década de 1970 (Einstein, EXOSAT,
ROSAT, etc.), e hoje é utilizada pelos instrumentos a bordo de dois satélites
que estão em funcionamento: XMM-Newton (ASCHENBACH et al., 2000) e Chandra
(WEISSKOPF, 1999), permitindo observações de objetos astrofísicos até ∼ 15 keV.
Novas tecnologias, extremamente complexas, permitiram estender o uso dessa
técnica até energias significativamente maiores. O principal exemplo é a missão
NuSTAR (HARRISON et al., 2010; HAILEY et al., 2010), que estendeu o limite de
imageamento com espelhos de incidência rasante até ∼ 80 keV.

Em 1968, Ables (1968) e Dicke (1968), sugeriram o uso de uma extensão da câmera
de orifício (pinhole camera) como uma nova forma de fazer imageamento na faixa
de raios X aproveitando a vantagem de não ter que focalizar, nascendo aí a técnica
de máscara codificada. Os satélites INTEGRAL (SCHÖNFELDER, 2001; CARLI et al.,
2001) e Swift (GEHRELS, 2004), que estão atualmente em operação, usam sistemas
de máscara codificada para imageamento de objetos astrofísicos na faixa de raios
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X e γ. O experimento MASCO, um telescópio a bordo de balão (BRAGA et al.,
2002; VILLELA et al., 2002), construído e lançado pela Divisão de Astrofísica (DAS)
do INPE, também usou um sistema de máscara codificada. Atualmente, está se
desenvolvendo na DAS o projeto protoMIRAX (RODRIGUES, 2008; CASTRO, 2011;
PENACCHIONI et al., 2015) que também usará um sistema desse tipo. O objetivo
sempre tem sido desenvolver instrumentos que possuam melhor resolução espectral,
angular e temporal que seus antecessores.

As fontes observadas na faixa de raios X e γ são principalmente sistemas com
objetos compactos (sistemas com estrelas de nêutrons ou buracos negros). Esses
sistemas apresentam emissão principalmente vinda da acresção de matéria através
de um disco de acresção (FRANK et al., 2002), explosões que acontecem na superfície
do objeto compacto (no caso de estrelas de nêutrons, Mitsuda et al. (1984)) ou
emissão por aceleração de partículas em jatos (MIRABEL et al., 1992). Dependendo
das características espectrais e temporais da fonte, definem-se diferentes estados de
emissão (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006), e esses estados estão relacionados com
os mecanismos de emissão.

Os instrumentos desenvolvidos são importantes para a determinação de diversas
quantidades que caracterizam os objetos observados, tais como temperatura, massa
e campo magnético. As variações temporais do espectro e do fluxo proveniente
dos objetos, muitos deles de natureza transiente, são cruciais para um melhor
entendimento da física da acresção sobre objetos compactos.

Visando contribuir nas duas áreas (desenvolvimento instrumental e observação
de fontes astrofísicas), nesta tese de doutorado apresentam-se os resultados das
simulações do instrumento MIRAX e da análise de observações para a fonte 1E
1740.7−2942. A primeira parte da tese trata das simulações da resposta do telescópio
MIRAX aos diversos campos de radiação aos quais estará submetido quando estiver
operando em órbita circular equatorial baixa; isso caracteriza o ruído de fundo
do instrumento para as suas observações astrofísicas. Para realizar as simulações
usamos o pacote GEANT4 (que simula a interação de partículas com a matéria),
desenvolvido pelo CERN. Este pacote é usado para simular o comportamento de
alguns instrumentos a bordo de balão (MIZUNO et al., 2001), estudos da radiação
depositada a bordo da Estação Espacial Internacional (ERSMARK, 2006), análise
do desempenho de detectores (NATALUCCI et al., 2008) e estudo do ruído em
instrumentos a bordo de satélites (HALL; HOLLAND, 2010). Usando as classes
próprias do pacote, construiu-se (computacionalmente) a geometria completa do
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MIRAX e depois rodaram-se as simulações para estudar a resposta instrumental
quando diferentes campos de partículas (fótons, prótons, elétrons e nêutrons), que
compõem o ruído de fundo, atingirem o instrumento quando estiver operando em
órbita.

A segunda parte da tese trata da análise espectro-temporal da fonte 1E 1740.7−2942
(um candidato a buraco negro perto de Centro Galáctico) usando dados disponíveis
do observatório INTEGRAL e uma análise espectral usando observações simultâneas
dos observatórios XMM-Newton + INTEGRAL em três épocas (2003, 2005 e 2012).
A análise espectro-temporal abrange 10 anos de observações (2003 - 2012) usando
dados dos instrumentos JEM-X e ISGRI/IBIS. A análise espectral da fonte mostra
que ela passa a maior parte do tempo no estado Low/Hard, mas para algumas épocas
a fonte apresenta variações que mostram fluxos baixos (fora da sensibilidade do
INTEGRAL) e para 2012 (ajuste simultâneo de observações vindas dos observatórios
XMM-Newton + INTEGRAL), o ajuste mostra que a fonte poderia não estar no
estado Low/Hard. Usando dados do INTEGRAL, nossa análise temporal preliminar
das variações de fluxo mostram dois períodos tentativos que, por enquanto, não
podemos associar com o período orbital, por exemplo, de 1E 1740.7−2942.

A tese está distribuída em vários capítulos que são descritos a seguir. No capítulo 2
apresenta-se uma descrição da obtenção de imagens em astrofísica de altas energias
usando as técnicas de incidência rasante e máscara codificada; o funcionamento
do pacote GEANT4 é mostrado no capítulo 3 e os resultados das simulações do
comportamento instrumental do MIRAX usando GEANT4 são apresentados no
capítulo 4. No capítulo 5 descreve-se a emissão de radiação em buracos negros
estelares como é o caso de 1E 1740.7−2942; no capítulo 6 são descritas as principais
características instrumentais dos dois satélites que usamos para estudar a variação
espectral-temporal de 1E 1740.7−2942, cujos resultados são mostrados no capítulo 7.
Conclusões dos principais resultados obtidos durante o desenvolvimento do trabalho
de doutorado são apresentadas no último capítulo de tese, junto com algumas
perspectivas de trabalho futuro. Finalmente são colocados alguns anexos mostrando
a implementação computacional de códigos usados na simulação e na extração de
informação dos ajustes de observações de 1E 1740.7−2942.
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Parte I

DESENVOLVIMENTO DO
EXPERIMENTO MIRAX





2 OBTENÇÃO DE IMAGENS EM ASTROFÍSICA DE ALTAS
ENERGIAS

2.1 Introdução

A obtenção de imagens de fontes astrofísica emissoras na faixa de raios X e γ não é
um processo simples, já que devido aos comprimentos de onda considerados (energias
maiores que alguns keV), os métodos de focalização (usados principalmente na faixa
do óptico) deixam de ser um método viável para energias maiores que ∼15 keV.
Uma técnica de focalização que é usada para refletir fótons a baixas energias é a
incidência rasante, que focaliza os fótons incidentes a baixas ângulos com relação à
superfície refletora. Essa técnica funciona bem até ∼15 keV e é usada atualmente nos
satélites XMM-Newton (ASCHENBACH et al., 2000) e Chandra(WEISSKOPF, 1999).
Atualmente, a missão NuSTAR (em operação) estendeu o limite de imageamento
usando incidência rasante até ∼80 keV (HARRISON et al., 2010; HAILEY et al., 2010).

A técnica mais amplamente usada para imageamento a altas energias (a partir de
∼20 keV) é a de máscara codificada, baseada no princípio da câmera de orifício.
São utilizadas múltiplas aberturas de pequeno tamanho, para garantir uma alta
resolução angular, e em grande número, para garantir uma grande área exposta à
radiação da fonte observada (DICKE, 1968).

2.2 Técnica de incidência rasante

2.2.1 Teoria da reflexão por incidência rasante

Uma das possíveis configurações de telescópios para imageamento em raios X usa
o princípio de reflexão por incidência rasante, onde a interação de raios X com a
matéria é descrita em termos do índice de refração complexo η da superfície refletora
(ASCHENBACH, 1985; ASCHENBACH, 2009):

η = 1− δ − iβ (2.1)

onde δ descreve a mudança em fase e β representa a absorção.

Para comprimentos de onda no óptico, a parte real do índice de refração é maior
que 1, mas quando considera-se comprimentos de onda na faixa de raios X, o
valor de η torna-se menor que 1. Quando a radiação incide em ângulos rasantes
(ângulos pequenos com relação à superfície refletora) a refletividade é completa.
Isto é conhecido como reflexão total externa e é a base para focalizar raios X. A
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Figura 2.1 - Fenômenos de reflexão e refração.

partir da lei de Snell é possível verificar este fenômeno. A lei de Snell é expressa
como:

senθi
senθt

= η2

η1
(2.2)

Os ângulos definidos na equação 2.2 são mostrados na Figura 2.1. Para raios X
incidindo em ângulos pequenos (próximos à interface, ver Figura 2.1), o ângulo de
refração é próximo a π/2, mostrando que a onda refratada não atravessa ao meio 2.
Ao invés disso, reflete próxima à superfície de interface, ocorrendo reflexão total. É
possível calcular um ângulo crítico θc a partir do qual a reflexão total ocorre. Esse
ângulo é dado por (SINGH, 2011):

cos θc = 1− δ (2.3)

ou para δ � 1:
θc =

√
2δ (2.4)
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Uma estimativa do valor de δ é feita da seguinte maneira (SINGH, 2011):

δ = re
2π

N0ρ

A
Zλ2 (2.5)

onde λ é comprimento de onda, re é o raio clássico do elétron, Z e A são o número
e o peso atômicos, ρ é a densidade e N0 é o número de Avogadro. Para elementos
pesados onde A/Z ≈ 0, 5, o ângulo de incidência de total reflexão para δ � 1 é
estimado como:

θc = 5, 6λ√ρ (2.6)

com θc em arcmin, λ em Å, e ρ em g cm−3.

2.2.2 Configuração dos telescópios de incidência rasante

Para ângulos de incidência rasante, o imageamento de uma fonte estendida ou
de campo de visada amplo requer pelo menos duas reflexões, ou seja, duas
superfícies de reflexão. Um espelho simples, como por exemplo uma parábola,
sofre de forte coma. Em 1952 Hans Wolter sugeriu três configurações diferentes de
telescópios imageadores usando incidência rasante, que se tornaram conhecidos como
telescópios Wolter (WOLTER, 1952a; WOLTER, 1952b). Estes telescópios baseiam-se
no fato que raios X são refletidos em superfícies lisas sob pequenos ângulos de
incidência, mas um espelho simples, como por exemplo um parabolóide, não é capaz
de focalizar apropriadamente raios X porque não satisfaz a condição dos senos de
Abbe (ver Figura 2.2) (TRüMPER; HASINGER, 2008):

d

senα = f. (2.7)

A solução apresentada por Wolter para cumprir a equação 2.7 foi um sistema de
pelo menos dois espelhos. Também mostrou que sistemas com um número par de
espelhos satisfaz a condição dos senos enquanto que sistemas com número ímpar
de espelhos não satisfazem a condição. Na prática, sistemas com dois espelhos são
suficientes. Além disso, um maior número representa perdas significativas devido a
refração e reflexão.

2.2.3 Tipos de telescópios Wolter

Descreveremos três possíveis configurações de sistemas com dois espelhos, que são
conhecidas como:Wolter I (SPEYBROECK; CHASE, 1972),Wolter II (MANGUS, 1970)
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Figura 2.2 - Condição dos senos de Abbe.

e Wolter III. As configurações Wolter I e II são um arranjo de um parabolóide
e um hiperbolóide. A configuração Wolter III consiste de um parabolóide e um
elipsóide (ver Figura 2.3 com as disposições para cada tipo de telescópio). Algumas
características de cada configuração são:

• Wolter I: a reflexão ocorre na superfície interna dos dois espelhos.
Primeiro no espelho parabolóide e depois no hiperbolóide.

• Wolter II: a reflexão ocorre na superfície interna do espelho parabolóide
e na externa do hiperbolóide.

• Wolter III: os raios incidentes são primeiro refletidos na superfície externa
do parabolóide e depois focalizados pela superfície interna do elipsóide.

As configuração Wolter I é a mais importante em astronomia de raios X devido a
atingir grandes áreas de abertura efetiva. Sistemas Walter II são preferidos para
telescópios de raios X para observações do Sol. O sistema Walter III não tem
aplicação em astronomia de raios X. Na Tabela 2.1 mostram-se algumas missões
de observação em raios X que usam ou usaram sistemas de imageamento baseados
em incidência rasante.
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Figura 2.3 - Possíveis configurações de um telescópio tipo Wolter.
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Tabela 2.1 - Algumas missões que usam ou usaram sistemas de incidência rasante
(telescópios tipo Wolter).

Missão Ano de Limite superior Comprimento Área efetiva
lançamento de energia (keV) focal (m) @1 keV(cm2)

S-054/Skylab 1973 4 2,13 15
S-056Skylab 1973 1,3 1,90 9

Einstein(HEAO-2) 1978 4 3,44 100
EXOSAT 1983 2,5 1,09 70
ROSAT 1990 2,5 2,40 420
BBXRT 1990 12 3,77 450

Yohkoh SXT 1991 4,0 1,54 23
ASCA (Astro-D) 1993 10 3,50 1200

Soho CDS 1995 0,5 2,58 23
BeppoSAX 1996 10 1,85 344
ABRIXAS 1999 10 1,60 560

Chandra (AXAF) 1999 10 10,00 780
XMM-Newton 1999 15 7,50 4260

Swift 2004 10 3,50 130
Suzaku(Astro-E2): 2005

XRT-I 12 4,75 2250
XRT-S 12 4,50 2250

NuSTAR a 2012 79 10,14 300 (@3 keV)
ATHENAb 2028? 12 12 17000

aHarrison et al. (2013)
bBarret et al. (2013)

Fonte: Trümper e Hasinger (2008)

2.3 Obtenção das imagens com a técnica de máscara codificada

2.3.1 O conceito de imageamento com aberturas codificadas

A técnica consiste essencialmente na colocação de uma placa com um conjunto de
aberturas (chamada de máscara), que é exposta à radiação de interesse e colocada em
frente a um detector com a capacidade de medir a posição de interação dos fótons.
A máscara é composta de elementos que são transparentes à radiação (elementos
abertos) e opacos à radiação (elementos fechados). Quando fótons vindos de uma
fonte atingem a máscara, os que passam por um elemento aberto atingem o detector
e os que atingem um elemento fechado são absorvidos. Assim, é projetada no
detector uma sombra que corresponde à superposição de muitas imagens do mesmo
objeto, uma imagem para cada abertura (elemento aberto). Com o registro obtido
no detector, não é possível determinar diretamente a posição do objeto observado
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no campo de visada, é necessário um pós-processamento para reconstruir o campo
observado. Por essa razão, a técnica de máscara codificada é uma técnica que
envolve duas etapas: a primeira é o registro ou modulação da radiação incidente
pela configuração de elementos abertos e fechados; a segunda é a reconstrução do
campo observado mediante a implementação de algoritmos para reconstruir o campo
de onde vieram os eventos detectados (CAROLI et al., 1987).

No caso de observações astronômicas, consideramos apenas fontes pontuais no
infinito. A distribuição das aberturas na máscara deve ser escolhida para garantir
que, para cada posição no campo observado (um “sky-bin"), um objeto projete uma
e somente uma sombra no detector. Com isso, não haverá ambiguidades causadas
por objetos em posições diferentes no campo de visada projetando a mesma sombra
no detector (BRAGA, 1989).

Na Figura 2.4 se representa o processo de formação de imagens usando máscara
codificada. Para cada posição no céu, é projetada no detector uma parte diferente
da máscara formando uma sombra. Assim, é possível fazer a reconstrução, sabendo
que não existirão duas sombras iguais para duas posições diferentes no céu.

A distribuição das aberturas é conhecida como o padrão da máscara, e nosso
interesse está em padrões em duas dimensões. Existem diferentes padrões de máscara
(GUNSON; POLYCHRONOPULOS, 1976), sendo os mais usados aqueles padrões onde a
função de autocorrelação seja o mais próxima possível a uma função delta de Dirac:
um valor máximo, com um fundo uniforme.

Para a maioria das configurações geométricas de um telescópio, o campo de visada
consiste de duas regiões distintas: o campo de visada completamente codificado
(FCFOV, sigla em inglês), o qual está definido por todas as direções para as quais
o fluxo detectado é completamente modulado pela máscara, e o campo de visada
parcialmente codificado (PCFOV) no qual apenas uma fração dos fótons detectados
é codificado pelo padrão de aberturas. Na Figura 2.5, é representada a definição das
duas regiões de observação.

Levando em conta a Figura 2.5, onde DM é o tamanho total da máscara, H é a
aresta de um elemento (quadrado) de máscara, L a distância máscara-detector, DD

é o tamanho total do plano de detecção; o campo totalmente codificado, parcialmente
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Figura 2.4 - Descrição da propagação de raios X e γ através da máscara.

Fonte: Adaptada de Anderson et al. (2006).

codificado e a resolução angular θ podem ser representados matematicamente por:

FCFOV = 2 tan−1
(
DM −DD

2L

)
(2.8)

PCFOV = 2 tan−1
(
DM +DD

2L

)
(2.9)

θ = tan−1
(
H

L

)
(2.10)
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Figura 2.5 - Regiões de observação em um telescópio que usa máscara codificada.

2.3.2 Processo de reconstrução do campo observado

Se denotamos por S(x, y) a distribuição de intensidade dos objetos no campo
observado e por A(x, y) a função de transmissão na abertura, a distribuição espacial
do fluxo detectado D(x, y) é matematicamente descrita por:

D(x, y) = A(x, y) ∗ S(x, y) +B(x, y) (2.11)
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onde * é o operador de correlação e B(x, y) é um termo de ruído. Uma estimativa
do campo reconstruído Ŝ pode ser obtida correlacionando D(x, y) com uma função
de decodificação G(x, y):

Ŝ(x, y) = G(x, y) ∗D(x, y) = G(x, y) ∗ A(x, y) ∗ S(x, y) +G(x, y) ∗B(x, y) (2.12)

A qualidade do objeto reconstruído depende da escolha da abertura A(x, y) e da
função de decodificação G(x, y). A função de decodificação está relacionada ao
padrão da máscara. Caroli et al. (1987) apresentam uma possível forma de construir
a função G(x, y): 

Gij = 1, se Aij = 1;
Gij = 1, se i+ j = 0;
Gij = ρ

ρ− 1 se Aij = 0;
(2.13)

ρ representa a fração aberta e A(x, y) representa o padrão da máscara. As possíveis
configurações de um padrão de máscara serão estudadas na seção 2.3.3.

2.3.3 Padrões de máscara codificada

Como já foi mencionado, os padrões mais usados são aqueles onde a função de
autocorrelação do padrão seja o mais próxima a uma função delta de Dirac.
Uma classe de padrões que cumprem esta condição são conhecidos como URA
(Uniformly Redundant Arrays) (FENIMORE; CANNON, 1978). Esse tipo de padrões
são bidimensionais com r × s elementos, onde r e s são números primos e
r − s = 2. Existem outros tipos de padrões semelhantes conhecidos como MURA
(Modified Uniformly Redundant Arrays) (GOTTESMAN; FENIMORE, 1989), que têm a
característica adicional de serem quadrados (r = s), aumentando significativamente
a quantidade de configurações disponíveis. Um padrão MURA 19× 19 foi utilizado
no experimento MASCO (BRAGA et al., 2002).

O algoritmo de construção de um padrão URA ou MURA é expresso como:

A(i, j) =



0, se i = r

1, se j = s, i 6= r

1, se Cr(i) · Cs(j) = 1

0, em qualquer outro caso

(2.14)
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onde i = 1, ..., r; j = 1, ..., s; e:

Cr(x) =

1, se ∃ m ∈ Z, 1 ≤ m < r tal que x = modrm
2

−1, em qualquer outro caso
(2.15)

A função de decodificação G(x, y) para padrões URA é idêntica ao padrão da
máscara, mas com os valores ”0“ substuídos por ”-1“. No caso dos MURAs, constrói-
se a função G(x, y) da seguinte forma:

G(x, y) =


1, se x+ y = 0

1, se A(x, y) = 1, (x+ y 6= 0)

−1, se A(x, y) = 0, (x+ y 6= 0)

(2.16)

No caso de experimento MIRAX será usado um padrão MURA 13× 13.

Uma descrição do princípio de câmera de orifício aplicado a imageamento em raios
X/γ pode ser encontrado em Dicke (1968). Uma revisão dos diferentes padrões
de máscara (além dos já descritos) e métodos de reconstrução é apresentada em
Caroli et al. (1987). Finalmente, um parâmetro importante comumente usado para
descrever os padrões de máscara codificada é a fração aberta ρ, a relação entre o
número de elementos abertos e o número total de elementos que compõem o padrão
da máscara. Uma descrição de como escolher o melhor valor para ρ é descrita em
Zand et al. (1994) e Skinner (1995).

Na Tabela 2.2 mostram-se alguns instrumentos que usam ou usaram sistemas de
máscara codificada.
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Tabela 2.2 - Instrumentos que usam ou usaram sistemas de máscara codificada.

Instrumentoa/ Época (ano) de Padrão b/ FOV (◦)c

Plataforma operação Configuraçãod Resolução Angular(’)
(SL 602) 69 FZP 110 (HM)
Balão 7,6
MPC 72 ORA 0,25×0,25 (HM)
Balão 0,4

SL 1501 76 URA 3,8×3,8 (ZR)
Balão 2,5×21
TXC 81 URA 95×97 (ZR)
Balão 300×240

Burst camera 83 ORA 119 (FC)
Balão 120
HXT 83 - 84 URA 40×40 (HM)
Tenma 60
DGT 84, 88 URA 15×23 (HM)
Balão R|C 230
XRT 85 URA-p 3,2×3,2 (HM)

Spacelab 2 3,12
COMIS-TTM 87 - 99 URA-p 8×8 (HM)
Kvant-Mir R|S 2
GRIP 88, 89 HURA 14 (HM)
Balão 93, 95 H|C 66

(ZEBRA) 89 URA 1,8×1,8 (HM)
Balão 60
MIXE 89, 93, 97 URA 1,8×1,8 (HM)
Balão R|C 6,9
SIGMA 89 - 99 URA-h 11×11 (HM)
Granat R|C 13
ART-P 89 - 93 URA-h 1,8×1,8 (HM)
Granat R|C 6

(Gamma-1) 90 - 92 URA 24 (HM)
Gamma 20

aInstrumentos entre parênteses tiveram dificuldades durante o voo
bFZP = Fresnel Zone Plate, ORA = Optimized RAndom pattern, URA =

Uniformly Redundant Array, HURA = Hexagonal URA; p = pseudo-noise subset,
h = hadamard subset, tp = twin prime subset; triadic = near-URA com fração
aberta de 0,33

cHM=full width at half maximum, ZR=full width at zero response, FC=full
width of fully coded field of view

dR = retangular, H = hexagonal, C = cíclico, S = simples, 1 =uma dimensão

continuação da Tabela 2.2
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(URA) 91 URA 4,5 (HM)
STS 39 H|C 4
EXITE 2 93 URA 4,7×4,7 (HM)
Balão R|C 23

TIMAX 93 URA 12×8,5 (ZR)
Balão R|M/A 60
SAGE 93 ORA 16×4 (FC)
Balão 60
(WXM) 96 ORA (33%) 90×90 (ZR)
HETE R|S/C|I 40
GRATIS 94, 95 URA 0,7 (HM)
Balão 2
WFC 96 - 02 Triadic(33%) 20×20 (HM)
SAX R|S 5

LEGRI 97 MURA 24×24 (ZR)
Minisat 1 R|C 150
MASCO 98 MURA 13 (HM)
Balão 14
ASM 95 - 11 ORA 6×90 (HM)
RXTE R|S|1 3×15
WXM 00 - 06 ORA (33%) 90×90 (ZR)
HETE R|S/C|1 40

ATUALMENTE EM OPERAÇÃO
IBIS 02- MURA 8×8 (FC)

INTEGRAL R|C 12
SPI 02 - HURA 16 (FC)

INTEGRAL H|C 120
JEM-X 02 - ORA(25%) 4,8 (FC)

INTEGRAL H|C 3
BAT 04 - URA 120

SWIFT H|C 17

Fonte: http://universe.gsfc.nasa.gov/archive/cai/coded_inss.html, acesso em 01/02/2015
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3 FUNCIONAMENTO DO PACOTE GEANT4

O pacote de simulação GEANT4 (GEometry ANd Tracking), desenvolvido pelo
CERN, permite realizar simulações do comportamento instrumental quando um
campo de partículas interage com o material que compõe um instrumento (por
exemplo, um detector, um telescópio de raios X, ou um acelerador de partículas). O
GEANT4 foi escrito na linguagem de programação C++ e é baseado na programação
orientada a objetos (uso e implementação de classes) própria de C++. O pacote
permite fazer uma descrição da geometria do instrumento, incluindo detalhes como:
forma geométrica de cada peça, materiais que a compõem, posição relativa com
relação a outras peças, dimensões. Todos esses parâmetros são descritos usando
classes próprias de GEANT4 (AGOSTINELLI et al., 2003).

Para realizar as simulações, o GEANT4 usa métodos de Monte Carlo para gerar
eventos sequenciais usando funções de densidade de probabilidade (para o transporte
de radiação, a função de probabilidade é dada pela seção de choque da partícula).
Para amostrar essas funções, gera-se números aleatórios uniformemente distribuídos
no intervalo de [0 , 1]. Usando este método, gera-se a história da partícula como
sendo a sequência de caminhos que descrevem seu comportamento. A partir do
conhecimento das funções de probabilidade, geram-se as histórias com métodos de
amostragem apropriados. Se o número de histórias for grande, os resultados obtidos
correspondem com uma média das histórias simuladas. A precisão do resultado é
dependente do número de eventos considerados, tendo maior precisão quando o
número de eventos for grande o suficiente (MURATA, 2008; BONIFÁCIO, 2011).

A unidade de simulação é o evento que representa a partícula que interage (evento
primário) com o instrumento sob estudo. Uma simulação consiste em considerar
milhares ou milhões de eventos (um run) que são rastreados individualmente através
do instrumento inteiro calculando as posições de interação, a energia perdida,
produção de novas partículas (se existir), perda de energia das partículas produzidas,
entre outros parâmetros.

Para executar uma simulação precisa-se implementar obrigatoriamente no mínimo
três classes, que são descritas a seguir.

3.1 A geometria do instrumento

Nesta classe implementa-se uma descrição (forma geométrica, dimensões, materiais
e posições relativas) de cada uma das componentes que formam o instrumento

21



(ver Figura 3.1). Para definir cada peça, definem-se três volumes que descrevem
diferentes características da peça. O primeiro volume a ser definido é o Volume Sólido
(G4VSolid) que representa a forma geométrica da peça (caixa, cilindro, esfera) com
suas respectivas dimensões. Após definido o volume sólido, cria-se o Volume Lógico
(G4LogicalVolume) que associa ao volume sólido sua composição (material simples
ou composto), existência de campos magnéticos (se existirem) e se esse volume é
uma região sensível (volume para extração de informação). O terceiro volume a ser
definido é o Volume Físico (G4VPhysicalVolume) que posiciona a peça com relação
a outras ou com relação ao sistema de referência. A Figura 3.1 mostra a hierarquia a
seguir para definir um volume. Finalmente, o instrumento é definido como o conjunto
de vários volumes (e cada volume individual possuindo seus volumes Sólido, Lógico
e Físico).

Figura 3.1 - Procedimento a seguir para definir um volume dentro de GEANT4. Manteve-
se o nome original das classes (G4..), mas colocou-se em português o nome de
alguns parâmetros que são definidos dentro de cada classe.
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3.2 Partículas e processos

É necessário definir uma classe (G4VUserPhysicsList) que contém a lista de
partículas que interagem (eventos primários) ou que são produzidas durante o
processo de interação com a matéria junto com seus processos físicos de interação.
Mesmo que a simulação não considere como eventos primários uma determinada
partícula, se produzida no processo de interação, precisa-se defini-la junto com os
processos de interação que sofre. Nesta classe são definidos dois métodos obrigatórios:
ConstrucParticle() e ConstrucProcess().

Para nossa simulação consideramos quatro tipos de partículas primárias: fótons,
elétrons, prótons e nêutrons. A seguir descrevem-se os processos de interação que
sofre cada partícula e que foram implementados em nossa simulação.

3.2.1 Interação de fótons γ

A interação de fótons com a matéria ocorre através de três principais processos: efeito
fotoelétrico, espalhamento Compton e produção de pares. A seguir se apresenta uma
descrição de cada processo (KNOLL, 1989).

Efeito fotoelétrico

Ocorre quando um fóton é totalmente absorvido pelos átomos do material,
produzindo a ejeção de um elétron (fotoelétron) de alguma de suas camadas. O
fotoelétron ejetado possui uma energia Ee− = hν−Eb, onde Eb é a energia de ligação
do elétron em sua camada original. A ejeção do elétron cria um átomo ionizado com
um vaga que é rapidamente preenchida através da captura de elétrons livres do meio
ou pela reorganização dos elétrons de outras camadas do átomo.

O efeito fotoelétrico é predominante em fótons de baixa energia. A eficiência do
processo é fortemente dependente do número atômico Z do material absorvedor.
Uma aproximação para a probabilidade de absorção de fótons de energia Eγ por
efeito fotoelétrico, por átomos de número atômico Z, é dada como (KNOLL, 1989):

τ ∝ Zn

E3.5
γ

(3.1)

O expoente n varia entre 4 e 5. A forte dependência da probabilidade de absorção
com o número atômico do absorvedor é a razão principal do uso de materiais com
alto número atômico (como chumbo) em blindagens contra raios γ.
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Espalhamento Compton

Este processo ocorre quando um fóton incidente é desviado um ângulo θ com relação
a sua direção original ao colidir com um elétron no material absorvedor. O fóton
transfere uma fração de sua energia ao elétron (em repouso, ver Figura 3.2). Já
que todos os ângulos de espalhamento são possíveis, a energia transferida ao elétron
varia de 0 a uma fração grande da energia do fóton incidente.

A energia do fóton após o espalhamento é expressa como (KNOLL, 1989):

hν ′ = hν

1 + hν
m0c2 (1− cos θ)

(3.2)

onde m0c
2 é a massa de repouso do elétron (0,511MeV). Para pequenos ângulos de

espalhamento pouca energia é transferida.

A probabilidade de espalhamento Compton por átomo do absorvedor depende
do número de elétrons disponíveis como alvos de espalhamento, portanto a
probabilidade aumenta com Z.

Fóton incidente

Elét
ro

n

Fóton espalhado

Figura 3.2 - Processo de espalhamento Compton.

Fonte: Adaptada de Knoll (1989).

Produção de pares

Quando o fóton possui uma energia superior a duas vezes a massa de repouso do
elétron (1,02MeV), aumenta-se a probabilidade da produção de pares ocorrer, onde
o fóton desaparece e produz um par elétron - pósitron. A interação acontece entre um
fóton e um núcleo. O núcleo não é modificado, mas sua presença é necessária para
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garantir conservação de momentum. O excesso em energia é compartilhada pelas
duas partículas em forma de energia cinética (Ec) (TSOULFANIDIS; LANDSBERGER,
2010):

Ec,e− + Ec,e+ = Eγ − (mc2)e− − (mc2)e+ = Eγ − 1, 022MeV (3.3)

e a energia é dividida em partes iguais:

Ec,e− = Ec,e+ = 1
2 (Eγ − 1, 022MeV) (3.4)

A produção de pares elimina o fóton original, mas devido ao curto tempo médio
de vida do pósitron, este se aniquila com um elétron produzindo dois fótons de
0,511MeV cada um. A probabilidade de produção de pares é aproximadamente
proporcional a quadrado do número atômico do material absorvedor. Uma relação
mais adequada para a secão de choque é (AHMED, 2007):

σpares = 4αr2
eZ

2
[7
9ln

(183
Z

1
3

)
− 1

54

]
cm2/átomo (3.5)

onde α é a constante de estrutura fina e re é o raio do elétron.

+Fóton incidente

+

Figura 3.3 - Processo de produção de pares.

3.2.2 Interação de prótons

A interação deste tipo de partículas (com A ≥ 1, sendo A o número de massa) se
dá principalmente entre a partícula e os elétrons dos átomos no material absorvedor
através de forças de Coulomb. Outras interações com o núcleo (por exemplo
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espalhamento de Rutherford) são possíveis mas menos frequentes e portanto não
são significativas para a resposta de um detector. Quando a partícula carregada
se aproxima da vizinhança de um elétron no átomo, o elétron é atraído pelo
próton. Dependendo da proximidade, a força pode levar o elétron a um estado
de maior energia (excitação) ou removê-lo completamente do átomo (ionização).
A energia transferida ao elétron se reflete na redução da velocidade da partícula
carregada. A máxima energia que pode se transferir da partícula de massa m e
energia cinética E a um elétron de massa m0 em uma colisão simples é 4Em0/m

(TURNER, 2008), aproximadamente 1/500 na energia da partícula por núcleon. Já
que essa energia perdida é uma pequena fração da energia total, a partícula primária
perde sua energia em múltiplas interações durante sua passagem através do material
absorvedor. A interação é caracterizada pelo alcance da partícula no material e
representa a distância além da qual a partícula não pode mais penetrar o material.

A taxa de perda de energia para uma partícula carregada depende da partícula
incidente e do material absorvedor, e é chamada de linear stopping power S:

S = −dE
dx

. (3.6)

S representa a energia perdida por unidade de comprimento do material que
atravessa. A expressão para descrever a perda de energia é conhecida como a fórmula
de Bethe e é expressa como (KNOLL, 1989):

− dE

dx
= 4πe4z2

m0v2 NB (3.7)

sendo que:

B = Z

[
ln2m0v

2

I
− ln

(
1− v2

c2

)
− v2

c2

]

onde v e ze são a velocidade e carga da partícula primária, N e Z são a
densidade numérica (átomos por unidade de volume) e o número atômico do material
absorvedor, m0 e e são a massa de repouso e a carga do elétron. O parâmetro I
representa o potencial de ionização do absorvedor e é um parâmetro que se determina
experimentalmente para cada material absorvedor.

3.2.3 Interação de elétrons

A transferência de energia dos elétrons ao interagirem acontece por duas vias:
por colisão com os átomos do absorvedor (excitação e ionização) e por radiação
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(Bremsstrahlung) .

A transferência por colisão descreve-se como (KNOLL, 1989):

−
(
dE

dx

)
c

= 2πe4NZ

m0v2

[
ln
(

m0v
2E

2I2(1− β2)

)
− (ln2)

(
2
√

1− β2 − 1− β2
)

+(1− β2) + 1
8

(
1−

√
1− β2

)2
] (3.8)

Os parâmetros são os mesmos da equação 3.7 e com β = v/c.

A perda de energia por emissão de radiação de frenagem (Bremsstrahlung) expressa-
se como (KNOLL, 1989):

−
(
dE

dx

)
r

= NEZ(Z + 1)e4

137m2
0c

4

[
4ln

( 2E
m0c2

)
− 4

3

]
(3.9)

Os fatores E e Z na equação 3.9 mostram que a perda de energia por radiação é
mais importante para elétrons a altas energias e em materiais com grande número
atômico. A linear stopping power para elétrons é a soma das perdas de energia por
colisões e radiação (equações 3.8 e 3.9).

A razão entre as duas equações é igual a (KNOLL, 1989):

(dE/dx)r
(dE/dx)c

∼=
EZ

700 (3.10)

com E em MeV. Para os elétrons de interesse neste trabalho (tais como partículas β
e elétrons secundários produzidos na interação de raios γ), suas energias são menores
que alguns MeV. A perda de energia por radiação representa uma pequena fração
se comparada com as perdas devido a excitação e ionização; torna-se significativa
quando a interação ocorre em materiais com grande número atômico.

3.2.4 Interação de nêutrons

Já que os nêutrons não possuem carga, a interação por forças de Coulomb com os
átomos é nula. Isto permite que os nêutrons se movimentem rapidamente através de
grandes espaços no átomo sem interagir. Se passarem próximos ao núcleo, interagem
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através da força forte e dependendo de sua energia, interagem através de algum dos
seguintes processos:

Espalhamento elástico

É o principal modo de interação dos nêutrons com o núcleo. Neste processo, o núcleo
permanece no mesmo estado depois da interação. Descreve-se como (AHMED, 2007):

n+Xn+p
p → n+Xn+p

p (3.11)

Espalhamento inelástico

Neste processo, o núcleo permanece em um estado excitado depois da interação.
Descreve-se como (AHMED, 2007):

n+Xn+p
p → n+ [Xn+p

p ]∗ (3.12)

O nêutron incidente é absorvido pelo núcleo formando um núcleo composto, que
devido a sua instabilidade decai rapidamente emitindo um nêutron com baixa energia
cinética. O núcleo emite o excesso de energia através de decaimentos γ até voltar a
seu estado fundamental.

Transmutação

É uma reação na qual há uma mudança de elemento. Por exemplo, quando um um
núcleo de Boro-10 captura um nêutron, transformando-se em Lítio-7 com a emissão
de partículas α (AHMED, 2007).

n+B10
5 → Li73 + α (3.13)

Captura radiativa

Nesta reação, um núcleo absorve um nêutron e entra em um estado excitado. Para
voltar ao estado original, o núcleo emite raios γ. Não há transmutação, mas ocorre
uma mudança isotópica do elemento, já que ele ganha um nêutron. A reação é
expressa como (AHMED, 2007):
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n+Xn+p
p → Xn+p+1

p + γ (3.14)

Reação de “spallation”

A processo ocorre quando existe a fragmentação do núcleo em algumas partes quando
um nêutron de alta energia o colide. Este processo é importante quando os nêutrons
têm uma energia maior que 100MeV (AHMED, 2007).

Fissão

Ocorre quando um nêutron é capturado por núcleos pesados (por exemplo urânio-
235) deixando-os em um estado excitado. O núcleo divide-se em fragmentos com
a emissão de nêutrons e raios γ. O processo de fissão para Urânio-235 descreve-se
como (AHMED, 2007)

n+ U235
92 → I139

39 + Y 95
53 + 2n+ γ (3.15)

Informação sobre a definição e implementação de partículas e processos dentro de
GEANT4 pode ser encontrada no anexo A.

3.3 Geração de eventos primários

Finalmente, é obrigatório definir a distribuição espacial e espectral dos eventos
primários. A distribuição espacial trata do tipo de fonte que se está considerando
(pontual, isotrópica, planar) e a distribuição espectral está relacionada com a
distribuição em energia (espectro) das partículas que interagem com o instrumento.
Para nosso caso, simulamos eventos saindo da superfície de uma esfera ou hemisfério
(para simular um fluxo isotrópico) e usamos a classe G4GeneralParticleSource
(GPS) que permite tratar de maneira simples esse tipo de distribuição espacial. A
geometria do instrumento é colocada dentro da esfera e o instrumento é atingido
pelas partículas provenientes da esfera.

Para definir a distribuição espectral de cada partícula, usamos os espectros
encontrados na literatura (ver seção 4.2). A partir de alguns pontos do espectro
original, usados como entrada no código, o GEANT4 utiliza métodos de interpolação
para gerar uma função contínua. A energia de cada evento primário é gerada seguindo
o comportamento dessa função. Um exemplo da implementação da distribuição
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espectral e angular dos eventos primários encontra-se no anexo A.

Definindo estas três classes (seções 3.1, 3.2 e 3.3) é possível rodar uma simulação em
GEANT4, mas ainda é necessário definir outras classes que permitem a extração de
informação. Nosso interesse é calcular a energia depositada por cada partícula em um
volume que chamamos de detector e também conhecer a localização exata (número
do detector) da interação (a região de detecção é um plano formado por um arranjo
de detectores; ver capítulo 4). Como cada partícula é rastreada através de todos
os volumes, quando um evento acontecer no plano de detecção (volume sensível),
serão armazenados os valores da energia depositada e o número do detector onde
aconteceu a interação.

3.4 Classes adicionais e extração de informação da simulação

Como foi mencionado na seção anterior, precisa-se extrair informação da simulação.
Para isto, definem-se algumas classes adicionais onde podem-se executar tarefas de
extração da informação de interesse. Estas classes podem ser:

G4UserEventAction

Cada partícula (evento primário) é representada pela classe G4Event e cada
novo evento gerado possui sua própria instância dessa classe. G4UserEventAction
tem dois métodos: BeginOfEventAction(), que é executado no começo do
processamento do evento e permite conhecer parâmetros tais como energia inicial da
partícula, direção, massa e carga; e o método EndOfEventAction(), executado ao
final do rastreio da partícula primária por todos os volumes. Neste método podem-se
conhecer parâmetros como energia final da partícula e direção de saída.

G4UserRunAction

GEANT4 define o run como sendo um conjunto de eventos e é a maior unidade de
simulação. Durante um run, a geometria do instrumento, a configuração de volumes
sensíveis e os processos físicos usados são mantidos constantes. G4UserRunAction
possui dois métodos: BeginOfRunAction(), que é chamado no começo de um run e
é usado para atribuir um identificador a cada run e inicializar algumas variáveis de
armazenamento (por exemplo histogramas); e EndOfRunAction(), que é executado
ao final do run e permite coletar informação de toda a simulação (considerando
todos os eventos) e salvar histogramas (se definidos no BeginOfRunAction()).

Rastreio da partícula
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O rastreio é feito através do Track (G4Track). O Track contém informação da
partícula (energia, momento, posição, massa, carga). Quando a partícula interage,
o Track é atualizado e se novas partículas são geradas, geram-se novos Tracks que
depois serão rastreados.

Cada ponto de interação define um Step (G4Step) com relação ao ponto anterior, e
os dois pontos formam o PreStepPoint e PosStepPoint. O Step contém informação
sobre: distância entre o PreStepPoint e o PosStepPoint, energia depositada pela
partícula no volume, posição de interação e o volume onde aconteceu a interação
(através do uso de PreStepPoint ou PosStepPoint). Na Figura 3.4 mostra-se como
se rastreia a partícula através do uso dos objetos Step e Track.

PreStepPoint

PostStepPoint

Step
Track Track

Volume

Figura 3.4 - Representação do rastreio da partícula através do Step e do Track.
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4 SIMULAÇÕES DO DESEMPENHO DO SATÉLITE MIRAX

A missão MIRAX (Monitor e Imageador em RAios X) é uma missão brasileira que
visa colocar em órbita um satélite para a observação de fontes astrofísicas (BRAGA

et al., 2004; CASTRO et al., 2012a). Dentro do satélite estará uma câmera que usa
máscara codificada para observações de objetos astrofísicos na faixa 30 - 200 keV.

A configuração da câmera será provavelmente a mesma que a usada no experimento
protoMIRAX (BRAGA et al., 2014). Esta câmera é formada por um plano de detecção,
um colimador e a máscara codificada. O plano de detecção é composto por um
arranjo de 13×13 detectores de CZT (Telureto de Cádmio e Zinco) formando uma
área total de detecção de 169 cm2. Cada detector tem dimensões de 10×10×2mm3

com uma separação de 10mm entre as bordas de dois detectores adjacentes.

O colimador é formado por lâminas de chumbo e cobre formando uma espécie de
colmeia ou engradado. Cada lâmina é na verdade tripla, com composição Cu-Pb-
Cu (uma lâmina de chumbo ladeada por duas lâminas de cobre) e tem, cada uma,
1,5 mm de espessura (0,5 Pb e 2×0,5 Cu), 260mm de largura e 81mm de altura.
A separação entre os centros das paredes é de 20 mm. Assim, cada detector é
protegido por 4 paredes desse tipo, formando uma célula (ver Figura 4.1). A função
do colimador é determinar o campo de visada e proteger os detectores das partículas e
fótons vindos de fora do FCFOV. A configuração de uma lâmina de chumbo colocada
entre duas lâminas de cobre, em cada parede, deve-se a que o chumbo apresenta
algumas linhas de fluorescência quando irradiado; usa-se então o cobre como uma
blindagem para essas linhas.

650mm acima do plano de detecção é posicionada uma máscara codificada que
segue um padrão MURA 13×13 estendido a um tamanho 25×25. Cada elemento da
máscara é feito de chumbo com dimensões de 20×20×1mm3. Com a configuração
já mencionada, a câmera terá um FCFOV de ∼20◦×20◦ e uma resolução angular
de ∼1◦45’. Embaixo do plano de detecção coloca-se uma caixa que protegerá os
detectores de radiação vinda de baixo. Cada parede da caixa é formada por lâminas
de chumbo e cobre, sendo o chumbo a lâmina externa. As espessuras das lâminas
são 1,5mm de chumbo e 0,5mm de cobre.

Na altitude da órbita quase equatorial do MIRAX (∼650 km), os instrumentos
a bordo serão atingidos por diferentes fótons e partículas que não provêm das
fontes de interesse, mas interagem com os materiais a bordo. Os sinais, diretos e
secundários, dessas interações nos detectores constituem um intenso ruído de fundo
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Figura 4.1 - Célula de colimação para um detector.

para as observações de fontes astrofísicas. Com o objetivo de prever e obter uma
estimativa detalhada do ruído de fundo que será medido pelos instrumentos a bordo
do MIRAX, necessita-se rodar simulações do comportamento do instrumento quando
estiver em órbita. Para isso, é preciso levar em conta a configuração instrumental
(materiais, dimensões) do experimento e os campos de radiação aos quais será
exposto. Para efetuar as simulações usamos o pacote GEANT4, que permite criar
uma descrição detalhada da configuração instrumental do MIRAX (ver Figura 4.2)
e utilizar espectros de entrada dos diversos campos de radiação que interagirão com
os instrumentos. Nesta tese mostramos os resultados dessas simulações.

4.1 Detectores de radiação: semicondutores

Materiais semicondutores de estado sólido são frequentemente usados como
detectores de radiação X/γ devido à possibilidade que oferecem de criar mais
portadores de carga por interação (devido à densidade), com relação a detectores
de gás. A principal vantagem dos semicondutores em relação a detectores mais
convencionais, como cintiladores, é a alta resolução em energia, já que o grande
número de portadores de carga propicia flutuações estatísticas significativamente
menores. Os semicondutores têm propriedades elétricas de condução que se situam
entre materiais isolantes e materiais condutores.

Um semicondutor possui duas bandas (grupo de níveis de energia): de valência e de
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Figura 4.2 - Descrição geométrica do MIRAX.

condução. A banda de valência corresponde a níveis de baixa energia e a de condução
corresponde a níveis de alta energia. As duas bandas estão separadas por uma região
proibida, que não contém níveis de energia. Os elétrons na banda de valência estão
fortemente ligados aos átomos e precisa-se de uma energia de pelo menos o tamanho
da banda proibida para um elétron se mover à banda de condução. Quando um
elétron é removido da banda de valência para a banda de condução, deixa uma
carga total positiva chamada de buraco, criando-se o par elétron-buraco.
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4.1.1 Interação da radiação com material semicondutor

Quando a radiação passa através de um material semicondutor, ela pode causar 3
fenômenos (AHMED, 2007):

• Excitação da rede cristalina: a radiação incidente deposita energia na rede
cristalina aumentando suas vibrações.

• Ionização: produção de um par elétron-buraco.

• Deslocamento atômico: fenômeno não-ionizante responsável por grande
parte dos danos causados por radiação.

Para detectores semicondutores, o principal fenômeno presente é a ionização que
produz o par elétron-buraco.

4.1.2 Os detectores de CZT

CZT tornou-se recentemente um material muito usado como detector de raios X. O
detector é composto de dois materiais: Telureto de Cádmio (CdTe, 90 %) e Telureto
de Zinco (ZnTe, 10 %). A densidade é de 5,78 g cm−2 e o gap em energia é de
1,572 eV. O número atômico médio é de 49,11. Os detectores de CZT possuem
alta eficiência de detecção até centenas de keV e boa resolução em energia quando
comparados a cintiladores. Uma grande vantagem desses detectores semicondutores
é que podem operar a temperatura ambiente, ao contrário de detectores de Ge e
Si, por exemplo. Na Tabela 4.1 mostram-se as principais características de alguns
materiais semicondutores usados como detectores de radiação.

4.2 Fontes de ruído de fundo

Nas próximas subseções descrevemos as principais fontes responsáveis pelo ruído de
fundo para um telescópio de raios X à bordo de um satélite em órbita (SARKAR et

al., 2011).

1http://www.evproducts.com/pdf/material_prop.pdf, acesso em 29/01/2015
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Tabela 4.1 - Algumas propriedades básicas dos principais materiais semicondutores que
são usados como detectores de radiação.

Propriedade Si Ge GaAs CZT
Densidade (g cm−3) 2,329 5,323 5,32 5,78
Constante dielétrica 11,7 16 12,8 10,9
Energia do gap (eV) 1,12 0,661 1,424 1,56

Número atômico médio a 16 32 32 49,1

ahttp://www.evproducts.com/pdf/material_prop.pdf, acesso em 01/04/2015

Fonte: Ahmed (2007)

4.2.1 Radiação γ cósmica difusa

O espectro da radiação γ cósmica difusa é bem representado por (GRUBER et al.,
1999):

dN

dE
=


7, 877E−1,29exp−E/41,43 se E ≤ 60 keV

4.32× 10−4
(
E
60

)−6,5
+ 8, 4× 10−3

(
E
60

)−2,58
+

4, 8× 10−4
(
E
60

)−2,05
se E ≥ 60 keV

(4.1)

com dN
dE

em contagem cm−2 s−1 sr−1 keV−1 e mostrado na Figura 4.3. O espectro foi
calculado para a faixa 10 keV - 100MeV.
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Figura 4.3 - Espectro de radiação γ cósmica difusa.
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4.2.2 Radiação γ de albedo

O albedo representa a fração da radiação, produzida na atmosfera por interações
de raios cósmicos, que é refletida de volta para o espaço. O espectro de fótons de
albedo é dado por (AJELLO et al., 2008; SARKAR et al., 2011):

dN

dE
=



1,87×10−2

( E
33,7)−5+( E

33,7)1,72 se E ≤ 200 keV

1, 01× 10−4
(

E
MeV

)−1,34
se 200 keV ≤ E ≤ 20MeV

7, 29× 10−4
(

E
MeV

)−2
se E ≥ 20MeV

(4.2)

com dN
dE

em contagem cm−2 s−1 sr−1 keV−1 (ver Figura 4.4) e calculado na faixa
10 keV - 100MeV.
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Figura 4.4 - Espectro de radiação γ de albedo.
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4.2.3 Raios cósmicos: componente primária e secundária

O espectro dos raios cósmicos primários (para nossas simulações estamos
considerando somente prótons, já que representam de longe a maior componente nos
raios cósmicos) é modelado por uma lei de potência (MIZUNO et al., 2001; MIZUNO

et al., 2004):

Unmod(Ek) = A

(
R(Ek)
GV

)−a
(4.3)

onde Ek e R são a energia cinética e rigidez da partícula. Ao entrarem no sistema
solar, as partículas são desaceleradas pelo vento solar. A modulação solar é modelada
como (MIZUNO et al., 2004):

Mod(Ek) = Unmod(Ek + Zeφ)× (Ek +Mc2)2 − (Mc2)2

(Ek +Mc2 + Zeφ)2 − (Mc2)2 (4.4)

onde e é a carga do elétron, Z e M são o número atômico e massa da partícula,
e c a velocidade da luz. O parâmetro φ representa a modulação solar e varia entre
∼550MV para o mínimo de atividade e ∼1100MV para o máximo de atividade
solar.

Também, as partículas entrantes são moduladas devido ao geomagnetismo da Terra
(low-energy cutoff ) por um fator (MIZUNO et al., 2004):

1
1 +

(
R
Rcut

)−12 (4.5)

Rcut representa a rigidez de corte e é dada por (MIZUNO et al., 2004):

Rcut = 14, 9
(

1 + h

RTerra

)−2

(cos θM)4 GV (4.6)

h é a altitude, RTerra é o raio da Terra e θM é a latitude geomagnética em radianos
(para nosso caso, θM = 0, 2).

Assim, a componente primária dos raios cósmicos pode ser expressa como:

Ek = Mod(Ek)×
1

1 +
(

R
Rcut

)−12 (4.7)

Diferentes experimentos têm sido realizados (ALCARAZ et al., 2000; MIZUNO et al.,
2001) e os dados obtidos tem sido ajustados pelo modelo descrito.
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A partir das equações 4.3, 4.4 e 4.5, temos o modelo para prótons primários (SARKAR

et al., 2011):

dN

dE
= A

(
E + Zeφ

GeV

)−a
× (E +Mc2)2 − (Mc2)2

(E +Mc2 + Zeφ)2 − (Mc2)2 ×
1

1 +
(

E
E2cut

)−12 (4.8)

sendo que:
a=2,83
A=2,39×10−6 contagens cm−2 s−1 sr−1 keV−1

φ=6.5×105 kV
E2cut=11,32GeV

4.2.4 Prótons secundários

A componente de prótons secundários é modelada como sendo (MIZUNO et al., 2004):

dN

dE
= F1

(
E

GeV

)−b
exp

(
− E

E1cut

)−b+1
(4.9)

onde: b=0,155
F1=1,23×10−8 contagens cm−2 s−1 sr−1 keV−1

E1cut=0,51GeV

Para efetuar a simulação consideramos o espectro de raios cósmicos primários mais
o espectro de prótons secundários (equações 4.8 e 4.9) vindos de um hemisfério (+z),
portanto o espectro total considerado é mostrado na figura 4.5, calculado na faixa
100MeV - 20GeV. Para simular a componente vinda de baixo do plano de detecção
(-z), considerou-se somente a componente de prótons secundários (100MeV - 6GeV)
cujo espectro mostra-se na figura 4.6.
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Figura 4.5 - Espectro de raios cósmicos primários.
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Figura 4.6 - Espectro de prótons secundários.

4.2.5 Nêutrons

Consideramos fluxos de nêutrons omnidirecionais (ARMSTRONG et al., 1973).
Refinamentos deste cálculo devem levar em conta a distribuição angular dos
nêutrons. De qualquer forma, o resultado deste trabalho mostra que a contribuição
dos nêutrons para o ruído de fundo é muito pequena. O espectro de nêutrons é
representando como (ver Figura 4.7)(ARMSTRONG et al., 1973):

dN

dE
=


9, 98× 10−8

(
E

GeV

)−0,5
se 10 keV ≤ E ≤ 1MeV

3.16× 10−9
(

E
GeV

)−1,0
se 1MeV ≤ E ≤ 100MeV

3.16× 10−10
(

E
GeV

)−2,0
se 100MeV ≤ E ≤ 100GeV

(4.10)
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Figura 4.7 - Espectro de nêutrons secundários.

dN
dE

em contagem cm−2 s−1 sr−1 keV−1, calculado na faixa 10 keV - 1GeV.

4.3 A missão MIRAX - Simulações do ruído de fundo

4.3.1 Normalização dos espectros de ruído

Para normalizar os espectros de ruído medidos no detector precisa-se conhecer o
tempo de integração e a área do detector. Já que as leis de potência que estamos
usando representam diferentes fluxos e estamos considerando um número fixo de N
eventos (partículas) que interagem com o instrumento, é necessário saber a quanto
tempo de observação corresponde o número de eventos considerados. As simulações
foram realizadas na versão Geant4-9.6.1. Detalhes da construção da geometria do
MIRAX e listas físicas consideradas encontram-se no Anexo A.

dN/dE representa o fluxo em partículas cm−2 s−1 sr−1 keV−1. Para calcular a quanto
tempo de integração correspondem N eventos, precisa-se integrar dN/dE em tempo,
área, ângulo sólido e energia. Seja dA uma área que é atravessada por partículas
cuja direção de chegada está dentro do ângulo sólido dΩ, durante um tempo dt e
na faixa de energia dE, o número de partículas dN que atravessam dA é (RYBICKI;

LIGHTMAN, 1979):
dN = IN dAdt dΩ dE (4.11)

sendo que IN é a intensidade específica em partículas cm−2 s−1 sr−1 keV−1.

Supondo que as partículas vêm de todas as direções, define-se o elemento dA em
uma direção arbitrária n̂ (ver Figura 4.8). A quantidade diferencial de fluxo desde
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o ângulo sólido dΩ é (RYBICKI; LIGHTMAN, 1979):

dFN = IN cos θ dΩ (4.12)

O fluxo é reduzido pelo fator de área efetiva cos θdA. O fluxo total é obtido
integrando dFN para todos os ângulos sólidos (RYBICKI; LIGHTMAN, 1979):

FN =
∫
IN cos θ dΩ (4.13)

Figura 4.8 - Cálculo do número de partículas que atravessam uma esfera.

Para efetuar a simulação consideramos que o instrumento está inscrito dentro de
uma esfera ou um hemisfério (dependendo da fonte de ruído considerada) e que as
partículas são sempre geradas para dentro da esfera ou hemisfério (0 ≤ θ ≤ π/2).

Para calcular o tempo de integração T correspondente ao número de partículas N
precisa-se calcular:

N =
∫
IN cos θ dΩ dt dAdE (4.14)
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considerando que dΩ = dφ senθ dθ, a equação 4.14 torna-se:

N =
∫
IN cos θ senθ dθ dφ dt dA dE (4.15)

com 0 ≤ θ ≤ π/2 e 0 ≤ φ ≤ 2 π. Integrando a equação 4.15 na parte angular
obtemos ∫ π

2

0
cos θ senθ dθ

∫ 2π

0
dφ = π (4.16)

e integrando o resto da equação 4.15 em área e tempo, temos

N = π AT
∫
IN dE (4.17)

onde A é a área total (da esfera ou hemisfério), T é o tempo total de integração, e
N é o número total de eventos considerados pela simulação. Nosso interesse está em
calcular o tempo de integração correspondente a N eventos:

T = N

πA
∫
IN dE

(4.18)

sendo que IN = dN/dE, que corresponde com os espectros de ruído de fundo
mencionados na seção 4.2. A integral

∫
IN dE é resolvida numericamente usando o

pacote ROOT C++ (BRUN; RADEMAKERS, 1997) desenvolvido pelo CERN.

Dependendo da fonte de ruído considerada, os eventos são gerados dentro de um
hemisfério ou uma esfera:

• Radiação γ cósmica difusa – Hemisfério superior.

• Radiação γ de albedo – Hemisfério inferior.

• Raios cósmicos galácticos – Hemisfério superior.

• Prótons secundários – Hemisfério inferior.

• Nêutrons secundários – Esfera.

Conhecendo o tempo de integração T e a área de detecção (169 cm2) podem-se
calcular as taxas de contagens de ruído medidas pelo detector.

4.3.2 Ruído de fundo medido pelo MIRAX

Considerando as fontes de ruído de fundo descritas na Seção 4.2, efetuaram-se
simulações de cada contribuição para o ruído de fundo nas medidas a serem
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Figura 4.9 - Espectro de ruído de fundo sem considerar a blindagem de cobre. Observa-se
a presença de linhas de fluorescência do chumbo.

realizadas com o MIRAX. Para todas as fontes de ruído, considerou-se um número
fixo de N eventos (1,8×109) que corresponde a diferentes tempos de integração para
cada fonte de ruído. Conhecendo N podemos calcular o tempo de integração para
calcular as taxas de contagens medidas no plano de detecção.

Um dos primeiros resultados é a verificação da eficiência do cobre em blindar os
detectores das linhas de fluorescência do chumbo. Efetuaram-se simulações para o
ruído devido aos fótons (de albedo e da radiação γ cósmica difusa) sem considerar
as lâminas de cobre (tanto no colimador como na caixa). Os resultados (ver Figura
4.9) mostram a presença das linhas de fluorescência em 73, 75, 84 e 85 keV 2 devidas
à presença do chumbo.

Ao considerar a blindagem de cobre, observa-se uma redução das linhas de
fluorescência (ver Figura 4.10) de ∼ 40% para fótons de albedo e de ∼ 50% para
fótons de radiação γ cósmica difusa.

2http://ftp.esrf.eu/pub/scisoft/xraylib/xraylib_tables_v2.3.pdf, acesso em 27/11/2014
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Figura 4.10 - Espectro de ruído de fundo considerar ando a blindagem de cobre.

Quando consideramos a contribuição individual de cada fonte de ruído (ver Figura
4.11), observa-se que a principal contribuição vem dos fótons de albedo, que domina
a partir de ∼40 keV até 200 keV. Para energias menores que ∼40 keV, a radiação γ
cósmica difusa é dominante. A contagem total esperada a partir das simulações é de
∼ 33 contagens s−1.
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Figura 4.11 - Espectro total de ruído de fundo. Na figura final mostra-se a contribuição
relativa de cada fonte de ruído (seguindo a nomenclatura de cores dos gráficos
prévios) e o ruído total (em preto).
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As Figuras 4.12 e 4.13 correspondem à distribuição de contagens sobre o plano
de detecção para cada fonte de ruído. A distribuição para fótons da radiação γ

cósmica difusa não é completamente uniforme, apresentando maiores contagens nos
detectores que estão nas bordas do plano. Acreditamos que isto se deve a que
os detectores localizados nessas posições são os menos protegidos pela blindagem
oferecida pelo colimador e fótons vindos de fora do FCFOV atravessam facilmente
as paredes mais externas do colimador atingindo esses detectores e gerando mais
contagens. Por sua vez, os detectores que estão próximos do centro do plano possuem
uma maior blindagem a esses fótons, já que estes precisam atravessar mais paredes
do colimador para atingi-los.

Observa-se na Figura 4.12 que a distribuição de contagens devidas a raios cósmicos
mostra uma maior concentração no centro do plano. Devido a que os prótons
primários são de alta energia, ao se aproximarem dos detectores centrais precisam
atravessar mais material do colimador, portanto a geração de partículas secundárias
com menor energia aumenta e também aumenta a probabilidade de que estas
depositem energia nos detectores, aumentando a contagem medida. Já os detectores
nas bordas do plano recebem prótons mais energéticos que interagem pouco com
estes detectores e geram um número baixo de contagens.
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Figura 4.12 - Distribuição de contagens sobre o plano de detecção. As barras de erro típicas
são: 0,3×10−2 para fótons de albedo, 0,2 e 0,4 (×10−2) para radiação γ
cósmica difusa (os erros são nos bins com os valores mínimo e máximo da
distribuição); e 0,1×10−3 para raios cósmicos. Todos os erros em contagens
s−1.
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Figura 4.13 - Distribuição de contagens para nêutrons, prótons aprisionados e distribuição
total considerando todas as fontes de ruído. As barras de erro típicas são:
0,1×10−3 para nêutrons e 0,3×10−4 para prótons aprisionados. Erros em
contagens s−1.

Uma tentativa de reduzir o nível de ruído devido à radiação γ cósmica difusa e
diminuir as altas contagens observadas nas bordas do plano de detecção é colocar
uma placa de chumbo (1,5mm de espessura) e cobre (0,5mm de espessura) ao redor
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Plano de detecção
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Blindagem lateral 
e inferior

Figura 4.14 - Configuração do MIRAX considerando uma placa de blindagem passiva.

do colimador, o que funciona como uma blindagem passiva (ver Figura 4.14). A
altura dessa placa e a sua distância ao plano de detectores foram calculadas de forma
que não haverá influência nas sombras projetadas pelas fontes localizadas dentro do
FCFOV. A melhor solução encontrada foi uma altura igual a do colimador e uma
distância de 15mm. Para fótons vindos com ângulos maiores que ∼10◦ com relação
ao zênite, a placa absorverá grande parte desses fótons reduzindo o ruído medido no
plano de detecção e eliminando os picos de contagens observados (ver Figuras 4.15
e 4.16).

Considerando a presença de uma placa de blindagem (ver Figura 4.14) houve uma
redução nas contagens devidas à radiação γ cósmica difusa de aproximadamente
1,5 contagens s−1 para todo o plano detector. Além disso, a distribuição de
contagens sobre o plano de detecção para esta fonte de ruído torna-se mais uniforme,
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melhorando a reconstrução de imagens quando se considera a presença de fontes no
campo de visada. Observa-se na Figura 4.15 que a distribuição de contagens de
ruído devidas à radiação γ cósmica difusa torna-se mais homogênea (a menos das
flutuações estatísticas) quando comparada com a distribuição mostrada na Figura
4.12. Há uma diminuição de aproximadamente um fator 2 nas contagens dos pixels
com maior contagem.

Ao considerar-se a blindagem, tem-se uma contagem total (considerando todas as
fontes de ruído) de ∼ 32 contagens s−1, o que que representa uma redução de ∼3%
no ruído. Embora a redução na contagem total seja pequena, o uso dessa placa de
blindagem possibilita uma melhor reconstrução do campo observado, já que a não-
uniformidade das contagens sobre o plano (principalmente as devidas à radiação
γ cósmica difusa) torna a reconstrução de imagens para fontes fracas mais difícil
em termos da sensibilidade da detecção, como foi mostrado em Penacchioni et al.
(2015).
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Figura 4.15 - Contagens obtidas considerando a presença da blindagem. As barras de erro
típicas são: 0,3×10−2 para fótons de albedo, 2 e 3 (×10−3) para a radiação
γ cósmica difusa; e 0,1×−3 para raios cósmicos galácticos. Todos os erros em
contagens s−1.

Na Tabela 4.2 mostram-se as contribuições de cada fonte de ruído quando considera-
se o uso de uma blindagem passiva envolta do colimador.
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Figura 4.16 - Contagens devidas a nêutrons e prótons aprisionados considerando a
blindagem. Também mostra-se a soma total de todas as contribuições. As
barras de erro típicas são: 0,1×10−3 para nêutrons e 0,3×10−4 para prótons
aprisionados. Os erros em contagens s−1.
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Tabela 4.2 - Comparação das contagens obtidas para cada fonte de ruído considerando à
presença ou ausência de uma blindagem passiva.

Fonte de ruído Contagens sem blindagem Contagens com blindagem
(Contagens s−1) (Contagens s−1)

Radiação γ cósmica difusa 6,20 4,70
Fótons de Albedo 23,42 23,60

Raios cósmicos galácticos 2,35 2,59
Prótons aprisionados 0,37 0,38

Nêutrons 0,66 0,68

Os resultados colocados na Tabela 4.2 mostram que há uma redução de ∼25%
na taxa de contagens devidas à radiação γ cósmica difusa. No entanto, nota-se
também que há um pequeno aumento nas taxas de contagens devidas às outras
fontes de ruído. Como foi mencionado previamente, mais material significa mais
produção de partículas secundárias (principalmente por prótons e nêutrons) de baixa
energia que podem depositar energia nos detectores. Acreditamos que esta seja a
razão do aumento na taxa de contagens (para raios cósmicos, prótons secundários e
nêutrons) ao considerar a blindagem. A placa de chumbo é suficientemente espessa
para os prótons de alta energia produzirem partículas secundárias, que depositam
sua energia no plano de detecção.
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Parte II

ESTUDOS DE 1E 1740.7−2942





5 EMISSÃO DE RADIAÇÃO EM BURACOS NEGROS ESTELARES

Um buraco negro (BN) estelar é um dos possíveis estágios finais de uma estrela
massiva que queimou todo seu combustível nuclear. Estrelas de sequência principal
com massas superiores a ∼ 20M� devem se tornar um BN. Necessariamente, a
massa de uma buraco negro é superior a ∼ 3, 5M�, já que com valores de massa
acima desses, uma estrela de nêutrons não é estável.

Um BN é completamente especificado por dois parâmetros: sua massa M e seu
momento angular específico ou spin a, com a = J/cM , onde J é o momento angular
do BN e c é a velocidade da luz. Carga não é um parâmetro importante, já que
se o BN nasceu com carga, esta pode ser neutralizada atraindo carga oposta das
proximidades do BN (ZHANG, 2013). O valor de a é comumente expresso em termos
do parâmetro adimensional a∗ = a/Rg, onde Rg ≡ GM/c2 é o raio gravitacional. Os
valores de a∗ variam entre 0 e 1. Uma propriedade interessante dos buracos negros é
que possuem um horizonte de eventos, uma superfície imaterial que limita a região
interna do espaço-tempo que não tem comunicação com o universo externo. O raio
do horizonte de eventos para um BN de Schwarzschild (a∗ = 0) é Rs = 2Rg =
30 (M/10M�) km. Para um BN de Kerr com a∗ = 1, o raio do horizonte de eventos
é Rk = Rg (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006).

A detecção de buracos negros é devida principalmente ao efeito gravitacional que o
BN exerce no material que está ao redor. Os buracos negros estelares identificados
até agora pertencem a sistemas binários. A partir da terceira lei de Kepler é possível
derivar a função de massa que permite determinar a massa de cada uma das
componentes em um sistema binário. A terceira lei de Kepler para um sistema
binário pode ser escrita como (BRADT, 2008):

a3
s = G(M1 +M2)P 2

orb

4π2 (5.1)

onde as é o semieixo maior da órbita (ver Figura 5.1), Porb é o período orbital do
sistema, G é a constante de gravitação, M1 é a massa da primária (BN) e M2 é a
massa da secundária.

Definindo as = a1 + a2 com a1M1 = a2M2, a semiamplitude da curva de velocidade
radial da secundária K2 pode ser escrita como (HELLIER, 2001):

K2 = 2πa2

Porb
sen i (5.2)
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Baricentro

Figura 5.1 - Descrição da órbita em um sistema binário.

Fonte: Adaptada de Bradt (2008).

e usando a equação 5.1 pode-se obter a função de massa para a primária
(REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006):

f(M) ≡ PorbK
3
2

2π G = M1sen3i

(1 + q)2 (5.3)

o ângulo i é a inclinação da órbita do sistema (ver Figura 5.2) e q é a razão de
massa com q = M2/M1. A função de massa fornece o valor mínimo para a massa
da primária, podendo definir se é uma estrela de nêutrons ou um BN. Os sistemas
binários onde se é possível medir a função de massa e determinar a massa da primária
como sendo ≥ 3, 5M� são chamados sistemas binários com BN.

5.1 Estados de emissão

Sistemas com buracos negros mostram variações espectrais e temporais que definem
estados de emissão do sistema. Remillard e McClintock (2006) definiram os 3
principais estados de emissão presentes em buracos negros a partir do ajuste dos
espectros com modelos de disco multitemperatura (MITSUDA et al., 1984) e leis de
potência, analisando a contribuição de cada componente no espectro. Para definir
cada um dos estados, usam-se 4 parâmetros:

• Fração f do fluxo total (não-absorvido) devida à emissão de um disco de
acresção na faixa 2 - 20 keV;
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Linha de visada

Céu

Figura 5.2 - Definição do ângulo de inclinação i de uma órbita. O vetor n̂ é normal ao
plano da órbita.

Fonte: Adaptada de Bradt (2008).

• Valor do índice de potência Γ obtido ao ajustar o espectro com uma lei de
potência;

• Potência rms r no PDS (Power Density Spectrum) integrada entre 0,1 -
10Hz. Para calcular o PDS usam-se curvas de luz com alta resolução
temporal, obtidas na faixa 2 - 30 keV;

• Amplitude rms a integrada de qualquer QPO (Quasi-Periodic Oscillation)
detectada na faixa 0,1 - 30Hz (LEWIN; KLIS, 2006).

Na Tabela 5.1 apresentam-se os principais estados de emissão presentes em um BN
e a faixa de valores para cada parâmetro que define o estado de emissão.

A seguir apresenta-se uma descrição mais detalhada de cada um dos estados
mostrados na Tabela 5.1.

5.1.1 Estado térmico

No estado térmico (conhecido também como High/Soft), o espectro é dominado pela
componente térmica, vinda do disco de acresção (SHAKURA; SUNYAEV, 1973). Neste
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Tabela 5.1 - Estados de emissão observados em buracos negros estelares.

Estado de emissão Definição

High/Soft
f > 75%

QPOs ausentes ou muito fracas: amax < 0, 005
r < 0, 075

Low/Hard
f < 20%. Contribuição da lei de potência > 80%

1, 4 < Γ < 2, 1
r > 0, 1

SPL (Steep Power Law)

Presença de uma lei de potência com Γ > 2, 4
r < 0, 15

f < 0, 8 e presença de QPOs com a > 0, 01 ou
f < 50% sem a presença de QPOs

Fonte: Adaptada de Remillard e McClintock (2006).

estado a maior contribuição da fonte está na faixa de raios X moles (E < 20 keV) e
é a razão do nome do estado. O espectro pode ser ajustado por um modelo de disco
multitemperatura. A temperatura do disco varia entre 0,7 - 1,5 keV e sua emissão
representa ∼ 75 % do fluxo total (entre 2 - 20 keV). É possível que no estado térmico
se tenha a presença de uma componente dura, mas com uma contribuição baixa
no fluxo (2 - 20 keV). Se existir essa componente, ela pode ser ajustada por uma lei
de potência com um valor do índice Γ entre 2,1 e 4,8. O valor de r calculado para
uma fonte no estado térmico tem valores na faixa 0,01 - 0,06. Neste estado não se
espera a presença de QPOs ou, se existirem, são muito fracas (REMILLARD, 2005;
REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006).

A componente térmica, como já mencionamos, pode ser modelada aproximadamente
como a emissão de um disco de acresção multitemperatura, ou seja, uma
superposição de emissões de corpo negro seguindo uma distribuição de temperatura
(MITSUDA et al., 1984). Esta componente é comumente ajustada com o modelo
diskbb no pacote XSPEC que é parte do conjunto de ferramentas XANADU,
largamente utilizado internacionalmente em astronomia de raios X. Neste modelo, a
temperatura do disco, em função de seu raio r, é dada por (MAKISHIMA et al., 1986):

T (r) =
(

3GṀMX

8πr3σ

) 1
4

(5.4)

onde G representa a constante de gravitação universal, Ṁ a taxa de acresção, MX

a massa da primária (BN) e σ é a constante de Stefan-Boltzman.
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O modelo diskbb é caracterizado pelo parâmetro Tin que corresponde à temperatura
do raio mais interno rin do disco. Pode-se relacionar T (r) com Tin como sendo (DONE

et al., 2007):

T (r) = Tin

(
r

rin

)− 3
4
. (5.5)

A potência total irradiada pelo disco entre E e E + dE é dada por (MITSUDA et al.,
1984; PARADIJS, 1997):

f(E) = cos θ
d2

∫ rext

rin
2πrB[E, T (r)]dr (5.6)

= 8π
3d2 r

2
in cos θ

∫ Tin

Text

(
T

Tin

)−11/3
B(E, T )dT

Tin
(5.7)

onde rin é o raio interno do disco, θ representa o ângulo de visada, d é a distância
entre o objeto e o observador, e B(E, T ) é a função de Planck.

5.1.2 Estado duro

É um estado não-térmico (conhecido como Low/Hard) onde a emissão está
concentrada principalmente na faixa de raios X duros (E > 20 keV). Ele pode
ser modelado com uma lei de potência com índice Γ entre 1,4 e 2,1 (REMILLARD;

MCCLINTOCK, 2006). A contribuição da lei de potência no espectro é > 80% (entre
2 e 20 keV). É possível ter uma pequena contribuição térmica do disco (na faixa 2 -
20 keV) com temperaturas entre ∼ 0, 1− 0, 2 keV (WILMS et al., 1999; TAKAHASHI et

al., 2001). O valor de r está entre 0,1 e 0,3. A emissão neste estado pode ser explicada
como devida à Comptonização (espalhamento Compton inverso) de fótons vindos
do disco em uma coroa de elétrons próxima ao BN (ver Figura 5.3).

Fótons 

espalhados

Fó
tons 

refl
etid

os
Emissão

 do disco

Objeto compacto

Coroa

Figura 5.3 - Possível geometria do sistema no estado duro.

Fonte: Adaptada de Poutanen e Veledina (2014).
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5.1.2.1 O processo de Comptonização

Assumiremos que no referencial do elétron, hν � mec
2 sempre é satisfeito e portanto

efeitos relativísticos podem ser desprezados em primeira ordem, mantendo a análise
no cenário clássico de espalhamento Thompson, onde a seção de choque define-se
como (RYBICKI; LIGHTMAN, 1979):

σT = 8π
3 r2

e (5.8)

re = e2

mec2 (5.9)

sendo re e me o raio e a massa do elétron.

Na Comptonização térmica (por exemplo, (WARDZIŃSKI, 2002)) e para um plasma
de elétrons não-relativístico e campo de radiação Fν isotrópico, a temperatura de
equilíbrio na qual não existe troca de energia entre fótons e elétrons é conhecida
como a Temperatura de Compton definida como (WARDZIŃSKI, 2002):

TC =
∫
hνFν dν

4k
∫
Fν dν

K (5.10)

Se a temperatura do plasma é maior que a temperatura Compton, os fótons ganharão
energia quando colidirem com um elétron relativístico. Em média a energia do fóton
é amplificada por um fator ∼ γ2 (sendo γ = 1/(1 − v2/c2)1/2) no referencial do
observador. Para um plasma térmico, o fator de amplificação médio (calculado sobre
o ângulo sólido e distribuição dos elétrons) da energia de um fóton é (WARDZIŃSKI,
2002):

A =

1 + 4kTe
mec2 , se kTe

mec2 � 1

1 +
(

16kTe
mec2

)2
, se kTe

mec2 � 1
(5.11)

Há outra relação para o fator de amplificação A que se relaciona ao valor Γ da lei
de potência com a qual se ajusta o espectro (POUTANEN; VELEDINA, 2014):

Γ = 7
3(A− 1)−δ (5.12)

onde δ = 1/6 para BN (POUTANEN; VELEDINA, 2014).

O espectro resultante do processo de Comptonização não só depende da temperatura
dos elétrons e do espectro inicial dos fótons, mas também do número de
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espalhamentos que sofre o fóton antes de sair da fonte de espalhamento. O número de
espalhamentos depende da profundidade óptica de Thompson (WARDZIŃSKI, 2002):

τT = neσTR (5.13)

onde ne representa a densidade numérica de elétrons e R representa o tamanho da
fonte. Para um plasma opticamente fino (τT . 1), o número de espalhamentos é≈ τT ,
enquanto para um plasma opticamente espesso (τT > 1) o número de espalhamentos
é ≈ τ 2

T .

Com as aproximações anteriores, o parâmetro y pode ser calculado por
(WARDZIŃSKI, 2002):

y = (A− 1)(τT + τ 2
T ). (5.14)

Para y � 1 o espectro de fótons é pouco afetado pela Comptonização. Para
temperaturas semi-relativísticas e com y � 1, precisa-se de τT � 1 e uma
pequena fração de fótons (∼ τT ) sofre espalhamento. Quando y � 1 o processo de
Comptonização se satura e os fótons entram em equilíbrio com os elétrons formando
um espectro de Wien; o espectro resultante depende somente da temperatura do
plasma.

Após a Comptonização, uma fração dos fótons pode voltar na direção do disco, onde
os fótons serão absorvidos ou refletidos. Uma fração da energia dos fótons absorvidos
pode ser re-emitida como linhas de fluorescência (GILFANOV, 2010).

5.1.3 Estado SPL

É conhecido como o estado Steep Power-Law (SPL). O espectro de uma fonte neste
estado é modelado com uma lei de potência com índice Γ ≥ 2, 4 (2 - 20 keV) e o PDS
(entre 2 - 30 keV) tem um limite máximo para r, sendo r ≤ 0, 15. Também pode
apresentar alguma das seguintes características (LEWIN; KLIS, 2006):

• Pode existir a presença de QPOs entre 0,1 - 30Hz, onde a lei de potência
contribui com mais de 20% do fluxo (não-absorvido entre 2 - 20 keV).

• A lei de potência contribui com mais do 50% do fluxo (2 - 20 keV), mas não
se tem presença de QPOs.

Não há um consenso geral na literatura sobre as razões físicas pelas quais existe
mudança de estados. Algumas tentativas foram feitas para modelar os estados
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usando uma combinação única de modelos, mas com algumas limitações (LEWIN;

KLIS, 2006)

5.2 1E 1740.7-2942

1E 1740.7-2942 é um candidato a BN descoberto pelo satélite Einstein (HERTZ;

GRINDLAY, 1984). Observações com o instrumento francês SIGMA a bordo do
satélite russo Granat mostraram que 1E 1740.7−2942 é a fonte mais brilhante
(E>20 keV) próxima do Centro Galáctico (SYUNYAEV et al., 1991; SKINNER et

al., 1991). Usando dados do SIGMA foi possível observar a fonte até ∼600 keV
(CHURAZOV et al., 1993), permitindo definir três estados de emissão para 1E
1740.7−2942 (SUNYAEV et al., 1991).

Através de observações na faixa de rádio, Mirabel et al. (1992) descobriram que
esta fonte possui jatos nas duas direções observados a ∼ 1’ da fonte central. Estes
jatos apresentam características semelhantes às encontradas nos jatos presentes em
quasares e radiogaláxias, o que deu origem ao nascimento de uma nova classe de
objetos chamada de “Microquasares” (Microquasars). 1E 1740.7-2942 é o primeiro
membro (MIRABEL, 2012) dessa classe.

Observações efetuadas com os instrumentos a bordo dos satélites RXTE (Rossi X-
Ray Timing Explorer) e INTEGRAL mostraram que a fonte passa a maior parte
do tempo no estado duro (Low/Hard) (SANTO et al., 2005). Por sua localização, a
emissão da fonte é altamente absorvida (em raios X moles) tendo um valor NH

(densidade colunar de hidrogênio) ∼ 1023 cm−2 (GALLO; FENDER, 2002). Usando
dados do satélite RXTE para o período 1997 - 2002, foi realizado um estudo para
detectar algum tipo de modulação periódica no objeto (SMITH et al., 2002). Os
autores encontraram uma modulação periódica com um período de 12,73± 0,05
dias que associam com a presença de uma possível companheira secundária. Até
agora, estudos realizados no óptico e infravermelho, aliados à alta extinção que sofre
a fonte, não permitiram identificar uma companheira secundária (CHEN et al., 1994).
Os mesmos autores sugeriram que se a secundária existir, não pode ser uma estrela
tipo O ou uma supergigante vermelha. Bally e Leventhal (1991) sugeriram que 1E
1740.7-2942 não necessita de uma companheira secundária, já que pode sacretar
matéria de uma nuvem molecular próxima. Nesta tese uma contribuição para o
estudo da variação espectro-temporal de 1E 1740.7−2942 é apresentada.
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6 OS SATÉLITES DE OBSERVAÇÃO XMM-Newton E INTEGRAL

Os dados que usamos para analisar 1E 1740.7−2942 provêm de duas missões
a bordo de satélite: XMM-Newton e INTEGRAL. Estes cobrem uma faixa de
observação entre 0,3 keV - 10MeV, permitindo realizar estudos espectrais e temporais
de diferentes tipos de objetos: desde objetos compactos até aglomerados de galáxias.
A bordo do satélite XMM-Newton estão três câmeras: PN e duas câmeras MOS (1 e
2); usamos observações realizadas como PN e MOS1 para a nossa análise. Do satélite
INTEGRAL usamos observações efetuadas com os instrumentos IBIS e JEM-X.

6.1 INTEGRAL

O observatório INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory,
ver Figura 6.1) permite realizar espectroscopia fina (2,5 keV FWHM @ 1 MeV) e
imageamento de alta resolução (12′ FWHM) de fontes astrofísicas que emitem raios
X/γ em um faixa entre 15 keV - 10 MeV e também permite monitoramento na faixa
de raios X (3 - 35 keV) (WINKLER et al., 2003). A bordo do INTEGRAL estão os
seguintes instrumentos: o espectrômetro SPI, otimizado para espectroscopia de alta
resolução espectral na faixa 15 keV - 10MeV (VEDRENNE et al., 2003); o imageador
IBIS otimizado para imageamento de alta resolução angular entre 15 keV - 10MeV
(UBERTINI et al., 2003); dois monitores JEM-X na faixa 3 - 35 keV (LUND et al., 2003);
e um monitor no óptico (MAS-HESSE et al., 2003). Na Tabela 6.1 mostram-se algumas
características dos dois instrumentos que usamos em nosso estudo.

O satélite INTEGRAL possui uma órbita altamente excêntrica com uma inclinação
de 51,6◦, perigeu de 9.000 km e apogeu de 152.600 km. Seu período é de 3 dias
siderais.

Tabela 6.1 - Principais características dos instrumentos de observação a bordo do satélite
INTEGRAL.

IBIS JEM-X
Faixa de energia 20 keV - 10MeV 3 - 35 keV

Detector 16.384 detectores de CdTe (ISGRI) câmera de gás (Xe/CH4)
4.096 detectores de CsI (PICsIT)

Área de detecção (cm2) 2.600 (CdTe), 3100 (CsI) 2×500
Resolução espectral (FWHM) 9 keV @ 100 keV 1,2 keV @ 10 keV
Campo totalmente codificado 9◦ × 9◦ 4, 8◦

Resolução angular 12′ 3′
Localização de uma fonte < 1′ < 30′′

Precisão temporal 92 µs 122 µs

Fonte: http://www.isdc.unige.ch/integral/analysis#Documentation
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Figura 6.1 - O satélite INTEGRAL.

Fonte: http://www.isdc.unige.ch/integral/

6.1.1 O imageador IBIS

O imageador IBIS (Imager on Board the Integral Satellite) é composto por uma
máscara codificada feita de tungstênio colocada 3,2m acima do plano de detecção.
A máscara usa um padrão de 95 × 95 elementos, cada elemento de tamanho
11, 2 × 11, 2 × 16mm3. O padrão básico da máscara segue um padrão MURA de
53 elementos.

O plano de detecção consiste de duas camadas: o ISGRI e o PICsIT. O ISGRI é um
arranjo de 128× 128 pixels de Telureto de Cádmio (CdTe), cada pixel de tamanho
4 × 4 × 2mm3 para formar uma área de ∼ 2600 cm2 de detecção. O PICsIT é um
arranjo de 64× 64 pixels de CsI, cada pixel de 9× 9× 30mm3 para uma área total
de ∼ 3100 cm2. Os dois planos estão separados por uma distância de 90mm.

Em princípio o ISGRI deveria operar na faixa 13 keV - 1MeV, mas na prática usa-
se na faixa ∼20 - 500 keV. Para o PICsIT a faixa de operação é de 170 keV - 10MeV,
mas na prática usa-se na faixa 250 - 1000 keV. Em nosso estudo usamos dados obtidos
com o detector ISGRI que cobre a faixa de maior emissão de 1E 1740.7−2942.
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6.1.2 O monitor JEM-X

JEM-X (Joint European X-Ray Monitor) consiste de dois telescópios de máscara
codificada idênticos que usam câmeras de gás como detector (90% xenônio e 10%
metano), cada câmera com uma área de 500 cm2. A faixa de detecção está entre 3 -
35 keV. A máscara usa um padrão HURA (Hexagonal Uniformly Redundant Array,
Finger e Prince (1985), Finger e Prince (1995)), composto de 22.501 elementos com
uma fração aberta de 25% e é colocada 3,4m acima da câmera de detecção. Cada
elemento na máscara é de 3,3mm (distância entre os centros de dois elementos
adjacentes) e uma espessura de 0,5mm.

6.2 XMM-Newton

O XMM-Newton é um observatório espacial lançado no dia 10 de dezembro de
1999. É um projeto que faz parte do programa “Horizon 2000” da ESA (European
Space Agency) seguindo uma proposta feita à agência no ano de 1982 (JANSEN et al.,
2001). A bordo do instrumento estão dois espectrômetros (RGS) e três conjuntos
de câmeras de CCD que compõem a câmera EPIC (European Photon Imaging
Camera). O sistema de imageamento é por focalização. São três telescópios do tipo
Wolter I (SPEYBROECK; CHASE, 1972), cada um contendo 58 espelhos. Os ângulos
de incidência rasantes estão entre 17 - 42′ e o comprimento focal é de 7,5 m.

A câmera EPIC tem dois conjuntos separados de detectores: MOS (1 e 2, Metal
Oxide Semi-conductor) (TURNER et al., 2001) e PN (STRÜDER et al., 2001). As três
câmeras permitem diferentes modos de operação que estão relacionados à área de
coleta de dados e à resolução temporal com a qual se quer observar o objeto de
interesse. Na Tabela 6.3 mostram-se os modos de operação da duas câmeras (MOS
e PN) e a resolução temporal para cada modo de observação.

Na Figura 6.2 mostram-se as configurações das CCDs para as câmeras MOS (7
CCDs por câmera) e PN (12 CCDs). Cada CCD na câmera MOS corresponde a um
campo de visada de 10,9′ ×10,9′ e cada CCD na câmera PN é um campo de 13,6′

×4,4′. O círculo mostrado na figura (o campo observado pelo telescópio) possui 30′

de diâmetro. Na Tabela 6.2 são descritas as principais propriedades de cada uma
das câmeras.

Dependo de qual seja o interesse ao observar uma fonte com XMM-Newton, o
telescópio oferece alguns modos de operação que permitem configurar a aquisição
de dados de diferentes maneiras. Para as câmeras MOS, os seis CCDs externos
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Figura 6.2 - Câmeras MOS (dois módulos idênticos) e PN a bordo do satélite XMM-
Newton. Adaptada do Manual de Usuários do XMM-Newton (XMM-Newton
Users Handbook)

Fonte: http://xmm.esac.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uh-
b/XMM_UHB.pdf

Tabela 6.2 - Propriedades das câmeras MOS e PN.

MOS PN
Faixa de operação 0,15 - 12 keV 0,15 - 12 keV
Campo de visada 30′ 30′
Tamanho do pixel 40µm(1,1′) 150µm (4,1′)
Resolução temporal 1,75ms 0,03ms
Resolução espectral ∼70 eV ∼80 eV

Fonte: http://xmm.esac.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uh-
b/XMM_UHB.pdf

sempre operam em modo imaging enquanto que o CCD central pode ser operado de
forma separada, mas sempre todos os CCDs coletando dados. A câmera PN pode
ser configurada para operar com todos seus CCDs nos modos Full Frame, Extended
Full Frame e Large Window ou pode operar somente usando o CCD 4 (ver Figura
6.2) para os modos Small Window, Timing e Burst.

A descrição de cada modo de operação é apresentada a seguir:
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a) Full Frame e Extended Full Frame (somente para PN)
Todos os pixels de todos os CCDs são usados, o campo total de visada é
observado.

b) Partial Window

– MOS
Neste modo de operação, o CCD central das câmeras MOS pode ser
operado de maneira diferente, somente coletando informação de uma
parte do CCD.

– PN
No modo Large Window somente metade da área dos 12 CCDs é usada
enquanto que no modo Small Window somente uma parte do CCD 4
é usada na coleta de informação.

c) Timing

– MOS + PN
Neste modo de operação, o imageamento é feito em uma dimensão.

– Somente PN
Uma configuração especial do modo Timing para a câmera PN é o
modo Burst, permitindo altíssimas resoluções temporais.

Os detalhes instrumentais de cada modo de operação são mostrados na Tabela 6.3.
Também na Figura 6.3 mostra-se a configuração geral do telescópio XMM-Newton.

Para nosso trabalho de análise de observações para a fonte 1E 1740.7−2942, usamos
dados dos instrumentos PN e MOS1 (a bordo do XMM-Newton) que permitem
analisar a emissão da fonte em raios X moles (de 2 - 12 keV). Para analisar a
emissão na região de raios X duros usamos observações feitas com o instrumento
ISGRI/IBIS (INTEGRAL) permitindo uma análise na faixa 20 - 200 keV. Para
preencher o gap entre 10 - 20 keV, usamos observações vindas dos instrumentos JEM-
X (1 ou 2). Usando JEM-X, analisamos a fonte na faixa 5 - 20 keV. Combinando os 4
instrumentos, podemos realizar uma análise da emissão de 1E 1740.7−2942 na faixa
2 - 200 keV.
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Tabela 6.3 - Modos de operação das câmeras MOS e PN a bordo do satélite XMM-Newton.

MOS [1 pixel=1,1′′] Resolução temporal (s)
Full frame (600× 600) 2,6

Large Window (300× 300) 0,9
Small Window (100× 100) 0,3

Timing (100× 600) 0,00175
PN [1 pixel=4,1′′] Resolução temporal (ms)

Full frame (376× 384) 73,4
Extended full frame (376× 384) 199,1

Large Window (198× 384) 47,7
Small window (63× 64) 5,7

Timing (64× 200) 0,03
Burst (64× 180) 0,007

Fonte: http://xmm.esac.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uhb/epic-
mode.html#3602

Figura 6.3 - O satélite XMM-Newton.

Fonte: http://smsc.cnes.fr/XMM/GP_satellite.htm
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7 ESTUDOS ESPECTRO-TEMPORAIS DE 1E 1740.7−2942

7.1 Introdução

A seguir apresentamos os resultados obtidos do estudo da fonte 1E 1740.7−2942,
usando observações efetuadas com dois observatórios que estão atualmente em
operação: o XMM-Newton e o INTEGRAL. Nossa análise está focada em
estudar as variações espectrais e temporais da fonte em um período de 10 anos
usando principalmente o INTEGRAL, já que este observatório tem observado 1E
1740.7−2942 regularmente no período estudado (2003 - 2012).

A redução de dados do INTEGRAL foi feita de maneira automática (devido ao
grande número de observações) usando o pacote de redução OSA 10.0 oferecido
pela equipe que gerencia os dados recebidos do observatório. Para três épocas temos
observações simultâneas dos dois observatórios (XMM-Newton + INTEGRAL) que
correspondem a um total de 12 espectros que foram obtidos de maneira manual
usando o pacote SAS 12.0 para tratar dados obtidos com o XMM-Newton e OSA
10.0 para dados obtidos do INTEGRAL. Após obtidos todos os espectros procedeu-
se a ajustá-los usando o pacote XSPEC, ajustando modelos que explicam a emissão
da fonte e calculando parâmetros que caracterizam essa emissão. Usando dados do
instrumento ISGRI/IBIS a bordo do INTEGRAL realizou-se a partir das variações
no fluxo, um estudo da variação temporal da fonte em uma faixa de tempo de 10
anos.

Nossos resultados da análise temporal, embora sejam preliminares, são de grande
interesse já que mostram dois períodos tentativos que até agora não haviam sido
reportados, mas estão relacionados com um período publicado previamente por
Smith et al. (2002).

Apresenta-se a seguir uma descrição do modo de realizar os ajustes com XSPEC e
todos os detalhes que são considerados para realizá-los; depois serão apresentados os
resultados obtidos da análise de observações usando XMM-Newton + INTEGRAL
(ajustes simultâneos) e de observações obtidas somente com o INTEGRAL.

7.2 Ajustando os espectros

Do instrumento de detecção obtém-se um espectro de contagens C(i) por canal i,
representando o espectro medido. C(i) pode ser descrito como:

C(i) =
∫ ∞

0
f(E)R(i, E) dE (7.1)
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onde f(E) representa o espectro da fonte, e R(i, E) é a função de resposta do
instrumento. R(i, E) dá a probabilidade de que um fóton com energia E seja
detectado no canal i. Na prática, define-se o canal i como uma faixa de energia
∆E, e R(i, E) é igual à razão entre a área efetiva na energia central do canal e a
área geométrica do detector. Idealmente, queremos conhecer f(E).

Na prática, escolhe-se um modelo f(E) descrito em termos de alguns parâmetros
f(E, p1, p2, ..) e ajusta–se aos dados obtidos do instrumento. Para cada f(E), um
espectro Cc(i) é calculado e comparado com o espectro observado C(i). Uma figura
de mérito, ou, em termos estatísticos, uma estimativa estatística de qualidade do
ajuste é calculada a partir da comparação dos dois espectros para avaliar o ajuste
de f(E) aos dados observados.

Os parâmetros do modelo variam para encontrar os valores que oferecem a melhor
estimativa de qualidade do ajuste. Esses valores são os “parâmetros do melhor
ajuste” e o modelo f(E) construído com esses parâmetros é o “modelo do melhor
ajuste”. Para calcular a estatística de ajuste, a figura de mérito (comumente a mais
utilizada) é o teste do chi-quadrado definido como:

χ2 =
∑ (C(i)− Cc(i))2

σ2(i) (7.2)

sendo σ(i) o erro para o canal i.

7.2.1 Ajustando com o XSPEC

Para ajustar um ou vários espectros dentro de XSPEC (ARNAUD, 1996; DORMAN;

ARNAUD, 2001), precisa-se de:

• Conjunto de espectros observados D(i) junto com suas medidas do ruído
de fundo B(i). Para o caso de espectros obtidos com instrumentos que
usam máscara codificada, não há medidas do ruído de fundo;

• Respostas instrumentais R(i, E);

• Modelo para ajustar o espectro M(E).

O ajuste é feito seguindo os seguintes passos (ver Figura 7.1):

• Escolher um modelo que representa o espectro da fonte;
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• Escolher valores para os parâmetros do modelo;

• Calcular o espectro em contagens que seria medido no detector para esse
modelo;

• Comparar o espectro calculado com o espectro observado;

• Manipular os valores dos parâmetros do modelo até encontrar o melhor
ajuste, utilizando-se a figura de mérito escolhida.

Como o XSPEC trabalha

Para realizar um ajuste espectral em XSPEC, precisa-se dar como entrada alguns
arquivos que contêm informação sobre a fonte que está se estudando. Primeiro,
precisa-se definir o espectro observado C(i) através de dois arquivos: o primeiro
contém os dados observados D(i) (espectro, sendo o número de fótons detectados
em um determinado canal) e o segundo contém o ruído B(i). O cálculo de C(i) é
feito da seguinte maneira:

C(i) = D(i)
aD(i)tD

−
bD(i)

bB(i)

B(i)
aB(i)tB

Contagens cm−2 (7.3)

D(i) e B(i) são as contagens nos arquivos de dados e de ruído, tD e tB são os tempos
de exposição; bD(i) e bB(i) são os valores de escalonamento de ruído e área para cada
arquivo.

Também precisa-se fornecer a resposta instrumental R(i, E), que é proporcional à
probabilidade de que um fóton de energia E seja detectado no canal i.

Tendo os arquivos carregados e a combinação de modelos definidos dentro de XSPEC,
usam-se algoritmos de ajuste para encontrar os melhores valores para os parâmetros
dos modelos considerados. O algoritmo padrão usado é o Levenberg-Marquardt
modificado, que é local; por isso precisa-se tomar cuidado, porque o processo de
ajuste pode ficar preso em um mínimo local e não encontrar o melhor ajuste global.

7.3 Estudo espectro-temporal de 1E 1740.7−2942

7.3.1 Estudo de 1E 1740.7−2942 usando XMM-Newton + INTEGRAL

Usando dados dos satélites XMM-Newton e INTEGRAL pudemos estudar 1E
1740.7−2942 para três épocas diferentes (2003, 2005 e 2012) analisando observações
quase-simultâneas e usando dados de 4 instrumentos a bordo de dois satélites
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Figura 7.1 - Estrutura de funcionamento de XSPEC.

Fonte: Adaptada de Arnaud (1996).

diferentes. As observações nos permitiram efetuar uma análise na faixa de ∼2 keV
até ∼200 keV. Durante as três observações com o satélite XMM-Newton, a câmera
PN operava no modo imaging enquanto que a câmera MOS1 operou no modo timing.

A Tabela 7.1 mostra as datas de observação e tempos de exposição para cada
instrumento. Observa-se que para 2003 as observações com os 4 instrumentos são
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quase-simultâneas com alguns minutos de diferença no início de cada observação.
Para 2005, a diferença no início das observações é da ordem de horas. Já para 2012,
tem-se diferença de dias. Como não estamos interessados em variações em curtos
períodos de tempo, estas diferenças não são significativas e podemos realizar os
ajustes simultâneos usando os espectros vindos dos 4 instrumentos.

Tabela 7.1 - Datas de observação e tempos de exposição para o estudo de 1E 1740.7−2942
com XMM-Newton + INTEGRAL.

PN MOS1 JEM-X ISGRI

2003 ti(UTC)1 2003-09-11 23:05:36 2003-09-11 23:00:21 2003-09-11 22:49:29 2003-09-11 22:50:31
Exp(ks) 2 1,6 8,0 3,0 9,0

2005 ti(UTC) 2005-10-02 01:21:18 2005-10-02 01:16:05 2005-10-02 11:07:19 2005-10-02 02:48:43
Exp(ks)) 16,0 7,7 2,2 23,4

2012 ti(UTC) 2012-04-03 08:32:12 2012-04-03 08:27:03 2012-04-07 09:01:18 2012-04-07 05:59:52
Exp(ks) 82,7 34,1 1,6 7,7

1 Data inicial quando a observação começou em formato de aaaa-mm-dd h:min:s.
2 Tempo total de integração.

Usando as câmeras PN e MOS1 a bordo do satélite XMM-Newton, selecionamos as
regiões de extração do espectro mais ruído e ruído como mostrado na Figura 7.2
para o modo imaging com PN; e nas Figuras 7.3 e 7.4 para MOS em modo timing.

Seguindo resultados prévios mostrados na literatura (POTTSCHMIDT et al., 2006;
SALA et al., 2007) onde ajustaram-se espectros para buracos negros em uma faixa de
energia semelhante à nossa, sugere-se que a emissão em raios X moles é produzida
por um disco de acresção usando o modelo diskbb mas também usam-se leis de
potência ou modelos de Comptonização para explicar a emissão na parte dura do
espectro. Para 1E 1740.7−2942 trabalhos prévios mostraram que precisa-se modelar
o espectro com modelos de Comptonização (SANTO et al., 2005; BOUCHET et al., 2009)
usando compTT (TITARCHUK, 1994) ou outros modelos.

Todos os ajustes consideraram a contribuição de um disco de acresção. Embora a
contribuição vinda do disco seja pequena em nossos ajustes, sua contribuição na
emissão de uma fonte no estado Low/Hard pode ser de até 20% da emissão total
(WILMS et al., 1999; TAKAHASHI et al., 2001). Previamente havíamos realizado um
estudo para 1E 1740.7−2942 para duas épocas (2003 e 2005) considerando somente
observações vindas de PN/XMM e ISGRI/IBIS. Os resultados também mostraram a
necessidade de considerar no ajuste uma componente vinda de um disco de acresção
(CASTRO et al., 2012b).
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Figura 7.2 - Região de extração do sinal de fonte mais ruído e ruído usando a câmera PN
em 2003. O campo total é de 258,3′′×262,4′′.

Para as três épocas efetuamos ajustes usando a seguinte combinação de modelos
const*phabs(diskbb + compTT), onde phabs representa a absorção sofrida pela
radiação devida ao meio interestelar, const é uma constante de normalização devido
a que as contagens dos 4 instrumentos não são iguais, diskbb representa a emissão
devida à presença de um disco de acresção e compTT representa a componente de
Comptonização térmica de fótons devida aos elétrons presentes em uma nuvem
de plasma. Os parâmetros importantes para cada componente são: a densidade
colunar de hidrogênio NH para a absorção, a temperatura interna Tin para o
disco de acresção; e a temperatura do plasma kT e profundidade óptica τ para a
Comptonização. Na Tabela 7.2 mostra-se o resultado dos ajustes espectrais usando
const*phabs(diskbb + compTT).

Nossa análise para as três épocas mostrou que a temperatura do plasma variou,
diminuindo de 2003 para 2012, e que a profundidade óptica também sofreu uma
variação, aumentando no mesmo período de tempo. Devido ao número reduzido
de observações que temos para a fonte e que são simultâneas (XMM-Newton +
INTEGRAL), não podemos determinar quais foram as causas dessas variações. As
Figuras 7.5, 7.7 e 7.8 mostram os espectros simultaneamente ajustados e com seus
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Figura 7.3 - Região de extração do sinal da fonte usando a câmera MOS1 operando no
modo timing.

resíduos (CASTRO et al., 2014a). Também na Figura 7.6, mostram-se as contribuições
vindas de cada componente considerada no ajuste para 2003 e a contribuição total
ao espectro.

Para 2012, os resíduos do ajuste mostraram o que poderia se associar com uma
linha em ∼7 keV (ver Figura 7.8). Por esta razão, precisamos acrescentar uma
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Figura 7.4 - Região para extrair o sinal de ruído de fundo usado na extração do espectro
de uma fonte observada com MOS1 operando em modo timing.

componente adicional (gauss) em nosso ajuste. O centróide da gaussiana está em
7,11 keV. Análises prévias de 1E 1740.7−2942 usando observações com o satélite
Suzaku (REYNOLDS; MILLER, 2010) mostraram a presença da borda K de absorção
do ferro nessa energia. Atribuímos nossa componente ajustada com gauss como
sendo essa borda de absorção reportada previamente. A Figura 7.9 mostra o ajuste
do espectro para 2012 considerando uma componente gaussiana.

Tabela 7.2 - Ajuste espectral para três épocas (gdl: graus de liberdade).

2003 2005 2012
diskbb + compTT

phabs NH (1022 cm−2) 14,02+0,33
−0,31 12,52+0,12

−0,11 14,08+0,07
−0,07

diskbb Tin (keV) 0,24+0,02
−0,02 0,17+0,03

−0,03 0,19+0,01
−0,01

compTT T0 (keV) = Tin = Tin = Tin
kT (keV) 65,59+2,20

−1,90 65,74+1,48
−1,89 20,13+0,07

−0,07
τ 0,90+0,08

−0,02 0,85+0,02
−0,02 3,56+0,03

−0,03
gauss LinhaE (keV) – – 7,11+0,01

−0,01
χ2/gdl 308,5/277 400,7/294 352,0/298
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Figura 7.5 - Espectro ajustado para 2003. Dados para PN/XMM em preto, MOS1/XMM
em vermelho, JEM-X em verde e ISGRI/IBIS em azul.

Fonte: (CASTRO et al., 2014a)

Energia (keV)
10 100

-1
 k

eV
-1

 s
-2

F
ot

on
s 

cm

6−10

5−10

4−10

3−10

Figura 7.6 - Contribuição de cada componente individual e emissão total (considerando
absorção) usando os valores dos parâmetros do ajuste para o espectro em
2003. A linha em preto corresponde à emissão total, em vermelho à emissão
devida à Comptonização e em azul à contribuição vinda do disco.

Algumas referências na literatura mostram ajustes que consideram reflexão (SANTO

et al., 2005; NATALUCCI et al., 2014). Para ambos os casos, a fração refletida é
<1% e portanto não é relevante na análise. Nossos ajustes considerando reflexão
(const*phabs(diskbb + reflect*compTT), ver Tabela 7.3) mostraram que há
reflexão para duas épocas (2003 e 2005), enquanto que essa componente desaparece
em 2012.
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Figura 7.7 - Espectro ajustado para 2005.

Fonte: (CASTRO et al., 2014a)

Figura 7.8 - Espectro para 2012. Os resíduos (na parte de baixas energias) mostram a
possível presença de uma linha que foi ajustada com uma gaussiana.

Para determinar o estado de emissão da fonte ajustamos os espectros com um
modelo de lei de potência (const*phabs(diskbb + cutoffpl)). Os resultados
da Tabela 7.4, mostram que a fonte estava no estado Low/Hard (2003 e 2005)
devido ao valor do índice espectral Γ (1,4< Γ < 2,1) para cada época (REMILLARD;

MCCLINTOCK, 2006). 1E 1740.7−2942 é conhecida por estar a maior parte do tempo
no estado Low/Hard. Os ajustes com compTT e cutoffpl para 2012 mostram que
a fonte variou em relação às duas épocas anteriores, fato que também é reforçado
pela ausência de reflexão para a mesma época. Podendo então concluir que a fonte
não estava no estado Low/Hard.
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Figura 7.9 - Espectro para 2012 ajustado com uma componente adicional em relação ao
espectro mostrado na figura 7.8.

Fonte: (CASTRO et al., 2014a)

Tabela 7.3 - Ajuste dos espectros usando modelos de reflexão.

2003 2005 2012
diskbb + reflect*compTT

phabs NH (1022 cm−2) 13,42+0,39
−0,31 12,47+0,11

−0,11 14,03+0,07
−0,07

diskbb Tin(keV) 0,21+0,03
−0,03 0,16+0,0029

−0,0035 0,17+0,01
−0,01

reflect ref_refl 0,74+0,29
−0,28 0,32+0,15

−0,14 0,00

compTT

T0 =Tin =Tin =Tin
kT (keV) 64,67+2,61

−2,40 65,47+2,14
−2,04 20,78+0,36

−0,35
τ 0,88+0,05

−0,05 0,80+0,03
−0,03 3,52+0,03

−0,03
norm 43,60+3,05

−2,64 × 10−4 43,30+7,22
−4,43 × 10−4 76,00+1,57

−1,50 × 10−4

χ2/gdl 296,37/275 394,28/292 347,16/295

As variações espectrais para as três épocas são mostradas na Figura 7.10. Observa-se
que houve pequenas variações entre a emissão em 2003 e 2005. Porém, se comparadas
com a emissão em 2012, há menos emissão na região de raios X moles na última
época de análise. Não encontramos explicações para as descontinuidades nos SED
(Spectral Energy Distribution) obtidos com os dados do XMM-Newton.
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Tabela 7.4 - Ajuste com lei de potência para determinar o estado espectral da fonte.

2003 2005 2012
diskbb + cutoffpl

phabs NH (1022 cm−2) 13,01+0,35
−0,32 12,28+0,12

−0,12 13,71+0,08
−0,08

diskbb Tin(keV) 0,21+0,03
−0,03 0,15+0,04

−0,04 0,17+0,01
−0,01

cutoffpl
Γ 1,42+0,04

−0,04 1,52+0,02
−0,02 1,24+0,02

−0,02
Ecut(keV) 89,66+15,70

−12,14 87,07+14,51
−11,42 137,95+51,16

−30,91
norm 84,70+6,54

−5,90 × 10−3 80,80+2,55
−2,45 × 10−3 333,00+7,40

−7,40 × 10−4

χ2/gdl 286,02/276 379,29/293 350,36/296
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Figura 7.10 - Espectros absorvidos modelados com diskbb + compTT.

Fonte: (CASTRO et al., 2014a)

7.3.2 Estudo de 1E 1740.7−2942 durante o período 2003 - 2012 com
INTEGRAL

Esta é a segunda parte do estudo relacionado com 1E 1740.7−2942, usando somente
observações obtidas do observatório INTEGRAL. Os objetivos principais deste
estudo é analisar as variações espectrais e temporais da fonte durante uma longa
faixa de tempo (10 anos) e observar se há mudanças na emissão da fonte. Aqui
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apresentamos os resultados de ajustar os espectros (em alguns casos de 5 - 200 keV
ou de 20 - 200 keV, dependendo do(s) instrumento(s) usado(s)) com modelos de
Comptonização e leis de potência para determinar condições e estado de emissão.

Para fazer a análise da evolução espectral de 1E 1740.7−2942 usou-se dados vindos
dos instrumentos ISGRI/IBIS e JEM-X (1 ou 2) a bordo do INTEGRAL. Para
alguns casos tinham-se espectros simultâneos em dois instrumentos (IBIS + JEM-X),
mas grande parte dos espectros provêm somente do instrumento IBIS. Os espectros
abrangem um período de tempo entre janeiro de 2003 e dezembro de 2012. Na figura
7.11 mostra-se o número de observações analisadas.

ISGRI/IBIS JEM-X1

JEM-X2

14

54

34

Figura 7.11 - Conjunto de observações analisadas. Por exemplo, o número 54 representa
que há 54 observações simultâneas com os instrumentos JEM-X1 e
ISGRI/IBIS.

Fonte: (CASTRO et al., 2014b)

A primeira fase do trabalho consistiu em fazer a extração dos espectros para cada
revolução. Usando programação em bash e implementando as tarefas de extração
do software OSA 10.0, foi feita a extração de maneira automática para todos
os instrumentos (IBIS e JEMX-1/2), obtendo-se o espectro para cada revolução.
Depois, foi feito o ajuste para cada espectro da seguinte maneira:

• Se existir o espectro para a mesma revolução em JEM-X (1 ou 2) e IBIS,
fizemos o ajuste simultâneo dos dois espectros usando o mesmo modelo.

• Como já foi mencionado, a grande maioria dos espectros são obtidos do
instrumento IBIS (sem contrapartida em JEM-X). Neste caso, o ajuste foi
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feito somente considerando só um espectro.

Para efetuar os ajustes e considerando o grande número de espectros (da ordem
de 300), escreveu-se um programa na linguagem Tcl que é interpretado pelo pacote
XSPEC e permite fazer os ajustes de maneira automática para todos os espectros.

O processo de ajuste e extração de informação consiste de:

• Carregar no ambiente XSPEC os arquivos que contêm os espectros;

• Definir as faixas de ajuste (em faixa de energia ou em número de canais);

• Inicializar alguns parâmetros;

• Ajustar o modelo;

• Extrair informação do modelo ajustado: valores dos parâmetros de interesse
e seus respectivos erros.

Desde as primeiras observações de 1E 1740.7−2942 com o instrumento
SIGMA/Granat, modelou-se sua emissão com modelos de Comptonização (SKINNER

et al., 1991; SUNYAEV et al., 1991; SYUNYAEV et al., 1991). Isto reforça a nossa escolha
de modelar a emissão em raios X duros usando um modelo de Comptonização.

Considerou-se dois modelos de ajuste: compTT, que permite determinar parâmetros
físicos da emissão tais como temperatura dos fótons entrantes, temperatura da
nuvem de elétrons e profundidade óptica; e cutoffpl, que através do índice da
lei de potência determina o estado de emissão da fonte.

O processo anterior se repete de uma maneira automática para todos os grupos
espectrais JEM-X (1 ou 2) + IBIS ou somente IBIS (ver anexo B). Dentro do código
também se implementa um procedimento de extração e escrita dos parâmetros de
interesse em um arquivo de saída para posterior análise.

Nas Figuras 7.12, 7.13 e 7.14 podem-se ver as distribuições de valores do ajuste
para todos os espectros ajustando um modelo compTT. As linhas azuis pontilhadas
em cada figura definem uma região de 1σ. Em cada figura se representa de qual
instrumento ou combinação de instrumentos se obteve cada valor. Para as mesmas
figuras, o eixo x representa o número da revolução na qual se realizou a observação.
Uma revolução completa-se aproximadamente cada três dias.
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Figura 7.12 - Variação dos valores de temperatura dos fótons a serem comptonizados para
todas as observações. Valores em preto foram obtidos do IBIS, em verde
obtidos do JEM-X1 + IBIS e em azul obtidos de JEM-X2 + IBIS.
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Figura 7.13 - Temperatura do plasma para todos os espectros analisados. As cores de cada
ponto seguem a mesma nomenclatura da Figura 7.12.

As Figuras 7.15, 7.16 e 7.17 mostram a distribuição de frequência dos valores de
cada parâmetro.

A partir da distribuição da temperatura dos fótons (Figuras 7.12 e 7.15), observa-se
que há uma maior ocorrência de valores entre 0,3 - 0,5 keV, o que está na faixa de
valores reportados por Santo et al. (2005), Reynolds e Miller (2010) e Natalucci et
al. (2014). Supondo que os fótons que serão comptonizados vêm do disco de acresção
e já que 1E 1740.7−2942 passa a maior parte do tempo no estado Low/Hard, espera-
se que se existir uma contribuição vinda do disco, esta seja pequena e portanto a
temperatura do disco seja baixa.

A distribuição de temperatura da nuvem de elétrons (Figura 7.16) mostra uma
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Figura 7.14 - Profundidade óptica τ ao longo do período analisado. As cores de cada ponto
seguem a mesma nomenclatura da Figura 7.12.
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Figura 7.15 - Distribuição dos valores de temperatura dos fótons.

maior ocorrência entre 30 - 40 keV, mas também mostra temperaturas próximas a
∼100 keV. Resultados de ajustes prévios usando o modelo compTT mostram que a
temperatura da nuvem de elétrons pode variar de 20 keV (BAZZANO et al., 2006;
UBERTINI et al., 2006) até 100 keV (SANTO et al., 2008; BOUCHET et al., 2009). Outras
análises para a mesma fonte mostram que a temperatura do plasma pode ser maior
dependendo do modelo usado de Comptonização (SANTO et al., 2005).

Para modelar o estado de emissão da fonte, ajustou-se o modelo cutoffpl calculando
o valor do índice de potência Γ. A variação do valor é mostrado na Figura 7.18.
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Figura 7.16 - Distribuição da temperatura do plasma.
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Figura 7.17 - Distribuição da profundidade óptica.

As Figuras 7.18 e 7.19 mostram que a fonte passa a maior parte do tempo no estado
Low/Hard com uma maior ocorrência dos valores de Γ próximos a 1,4. Segundo a
definição deste estado (1,4< Γ < 2,1), os ajustes mostram que há épocas onde os
valores de Γ são menores ou maiores que esta faixa. Da análise de 1E 1740.7−2942
usando observações do XMM-Newton + INTEGRAL, mostrou-se que para 2012, o
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Figura 7.18 - Distribuição do índice espectral Γ. A cor na qual é graficado cada valor
representa o instrumento ou combinação de instrumentos usados para obtê-
lo seguindo a mesma nomenclatura das figuras prévias.
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Figura 7.19 - Distribuição do índice espectral.

valor do índice espectral do ajuste estava fora da faixa que define o estado Low/Hard.
Isto pode acontecer por várias razões: como já se mencionou, a fonte tem variações de
estado; ou também porque principalmente quando se considera observações somente
do ISGRI/IBIS, há espectros que têm uma barra de erro significativa o que faz que o
ajuste não seja o melhor, mostrando valores de Γ que estão fora dos limites esperados.
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Para observar a variação em fluxo da emissão da fonte, ajustou-se a todos os
espectros uma lei de potência cutoffpl e extraiu-se o fluxo em quatro bandas (como
mostrado na Figura 7.20). As bandas de extração foram: 5 - 20 keV, 10 - 20 keV, 20 -
50 keV e 50 - 200 keV.
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Figura 7.20 - Fluxos medidos durante o período de estudo de 10 anos. 5 - 20 keV em azul,
10 - 20 keV em vermelho, 20 - 50 keV em preto e 50 - 200 keV em verde. No
painel inferior mostra-se em maior detalhe o período de tempo demarcado
no painel superior.

Da Figura 7.20 podem-se observar várias épocas onde o fluxo na faixa 20 - 200 keV
é baixo (< 1× 10−11 ergs cm−2 s−1). Esses períodos foram:

• Fevereiro a outubro de 2004 (rev. 165 - 246). Grebenev et al. (2004)
mediram na revolução #0173 fluxos de 1,7 mCrab 1 e 3,1 mCrab2 (medidos
a 3σ) nas faixas de 17 - 40 keV e 40 - 100 keV, que corresponde a uma
diminuição entre 20 - 30 vezes do nível usual de fluxo. Para a mesma
revolução e na mesma faixa de energia, medimos 1,72 mCrab e 1,1 mCrab
(medidos a 1σ). Isto mostra que a fonte entrou em quiescência.

• Fevereiro a abril de 2006 (rev. 409 - 428).

• Agosto a setembro de 2007 (rev. 594 - 604).

11 mCrab (17 - 40 keV)=9,58×10−12 ergs cm−2 s−1
21 mCrab (40 - 100 keV)=9,41×10−12 ergs cm−2 s−1
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Finalizando o ano 2012 (outubro), observa-se que o fluxo está diminuindo. Kuulkers
et al. (2012) reportaram que observações de agosto a outubro mostraram uma
diminuição no fluxo, passando de 47 e 53 mCrab (nas faixas de 20 - 40 e 40 - 80 keV)
a 14 e 13 mCrab.

A Figura 7.21 mostra que a faixa com onde há a maior emissão é a de 50 - 200 keV, o
que é esperado devido ao estado de emissão no qual 1E 1740.7−2942 passa a maior
parte do tempo.
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Figura 7.21 - Distribuição de fluxos nas 4 bandas de estudo.
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Finalmente, fizemos uma análise temporal das variações de fluxo usando informações
do instrumento ISGRI/IBIS (na faixa de 20 - 50 keV). O periodograma obtido é
mostrado na Figura 7.22, e mostra duas periodicidades de 2,90 e 3,99 dias. Por
enquanto, esta é uma análise preliminar e não podemos ainda associar esses períodos
com algum fenômeno físico que ocorra no sistema. Esses dois valores devem ser
considerados com mais cuidado, já que o período de 2,90 dias é próximo da duração
de uma revolução do observatório INTEGRAL (∼3 dias), e o período de 3,99 dias
é próximo de um múltiplo do período de amostragem usado (1 dia). Smith et al.
(2002) reportaram um período de 12,73± 0,05 dias, que poderia ser o período orbital
do sistema, evidenciando a presença de uma companheira secundária (até agora não
detectada).
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Fonte: Castro et al. (2014b)
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8 CONCLUSÃO E PERSPECTIVAS

Neste trabalho de doutorado procuramos contribuir com dois resultados importantes
na área de astrofísicas de altas energias. Analisamos a evolução espectral de um dos
primeiros candidatos a buraco negro (1E 1740.7−2942), mostrando que, geralmente,
a fonte passa a maior parte do tempo no estado Low/Hard, mas também apresenta
épocas de baixa emissão que representam mudanças no estado de emissão. Dos
ajustes que combinaram observações dos observatórios XMM-Newton e INTEGRAL,
mostrou-se que em 2012 a fonte entrou em um período de fluxo baixo (na faixa 20 -
200 keV), o que é confirmado com as observações usando somente o observatório
INTEGRAL. A inclusão das observações em raios X moles do XMM-Newton
propiciaram ajustes que mostram que a fonte é altamente absorvida. Ao ajustar a
densidade colunar de hidrogênio NH , os valores obtidos são maiores que 1023 átomos
cm−2; estes valores estão de acordo com o valor mais aceito (GALLO; FENDER, 2002).

A partir do estudo usando somente observações obtidas dos instrumentos a bordo
do observatório INTEGRAL (JEM-X 1 ou 2 e/ou ISGRI/IBIS), mostrou-se que, ao
ajustar a emissão em raios X duros com um modelo de Comptonização (compTT), a
temperatura da nuvem de elétrons que espalha os fótons pode variar desde valores
baixos (∼20 keV) até valores superiores a 100 keV, faixa que está de acordo com o
que tem sido previamente reportado para 1E 1740.7−2942. Foi mostrado, a partir
dos ajustes usando observações do XMM-Newton e do INTEGRAL, e utilizando um
modelo de Comptonização para as três épocas analisadas, que houve uma diminuição
na temperatura da nuvem. Em 2003 e 2005, os valores de kTe eram próximos a 65 keV,
enquanto que para 2012 a temperatura foi de ∼20 keV.

A partir dos fluxos medidos nas observações considerando somente instrumentos a
bordo do INTEGRAL, começou-se a trabalhar na análise temporal da fonte para o
período estudado. Uma análise preliminar mostra a presença de dois períodos, que
por enquanto não podemos associar com algum fenômeno físico presente na fonte.
É importante que este trabalho seja continuado para explorar detalhadamente estes
resultados, que podem trazer informações extremamente úteis para a natureza dos
microquasares e para a física de acresção sobre buracos negros.

Na parte da tese relativa ao experimento MIRAX, as simulações das diversas
contribuições para o ruído de fundo das medidas a serem efetuadas com a câmera de
raios X mostraram que, com a configuração que está-se considerando atualmente, a
radiação γ cósmica difusa gera uma distribuição de contagens que não é homogênea
sobre todo o plano de detecção, tendo-se uma maior taxa de contagens nos
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detectores que estão nas bordas do plano. Esta distribuição não-uniforme tem efeitos
indesejados na reconstrução de imagens de fontes no campo observado. Com o
objetivo de reduzir a contribuição desta fonte de ruído e tornar mais uniforme a
distribuição de contagens sobre o plano, sugere-se o uso de uma blindagem passiva
de chumbo e cobre. Ao considerar na simulação a presença da blindagem, observa-
se que a distribuição de contagens devidas à radiação γ cósmica difusa sobre o
plano é mais uniforme e também há uma redução na taxa de contagens devida
a esta fonte de ruído. Também verificou-se a eficiência das lâminas de cobre em
proteger os detectores das linhas de fluorescência produzidas pelo chumbo. As
simulações realizadas mostram que com a inclusão dessas lâminas há uma redução na
intensidade das linhas de fluorescência detectadas de∼40% para as linhas produzidas
pela interação dos fótons de albedo e de ∼50% para as produzidas pela radiação γ
cósmica difusa. Observa-se que a maior contribuição ao ruído total na faixa de 30 a
200 keV vem dos fótons de albedo, que dominam o ruído a partir de ∼40 keV.

Com as contribuições individuais de cada fonte de ruído estudadas em um nível
bastante alto de detalhe, temos agora a possibilidade de realizar simulações mais
realistas que consideram a presença de fontes emissoras de radiação no campo
de visada. Pretendemos realizar simulações deste tipo para avaliar a eficiência
do método de reconstrução e calcular em detalhe a sensibilidade da câmera em
função da energia e do ângulo de incidência. Além das simulações, o trabalho
de desenvolvimento no experimento MIRAX incluirá a montagem e calibração
detalhada do sistema imageador utilizando fontes radioativas em laboratório. Serão
realizados voos da câmera em balões estratosféricos (o projeto protoMIRAX) que
irão testar em ambiente quase espacial diversos subsistemas do MIRAX. Em
particular, serão produzidas imagens da nebulosa do Caranguejo, e possivelmente
de outras fontes brilhantes, para validar o sistema imageador.
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ANEXO A - IMPLEMENTAÇÃO DE CLASSES EM GEANT4

A.1 Definição dos materiais usados

G4double a , z ;
G4double d ens i t y ;
G4int ne l ;
G4int natoms ;

// D e f i n i ç ã o dos e lementos Cádmio , Te lú r i o e Zinco
G4Element∗ Cd = new G4Element ( " Cadmio " , symbol="Cd" , z= 4 8 . ,

a= 112.40∗ g/mole ) ;
G4Element∗ Zn = new G4Element ( " Zinco " , symbol="Zn" , z= 3 0 . ,

a= 65.40∗ g/mole ) ;
G4Element∗ Te = new G4Element ( " Te lur i o " , symbol="Te" , z= 5 2 . ,

a= 127.60∗ g/mole ) ;

// D e f i n i r CdTe
G4Material ∗ CdTe = new G4Material ( "CdTe" , d ens i t y =5.85∗g/cm3 ,

ne l =2) ;
CdTe->AddElement (Cd, natoms=1) ;
CdTe->AddElement (Te , natoms=1) ;

// D e f i n i r ZnTe
G4Material ∗ ZnTe = new G4Material ( "ZnTe" , dens i ty =6.34∗g/cm3 ,

ne l =2) ;
ZnTe->AddElement (Zn , natoms=1) ;
ZnTe->AddElement (Te , natoms=1) ;

// D e f i n i r CdZnTe
G4Material ∗ CdZnTe = new G4Material ( "CdZnTe" , den s i ty= 5.78∗ g/cm3 ,

ne l =2) ;
CdZnTe->AddMaterial (CdTe , 9 0 . ∗ perCent ) ;
CdZnTe->AddMaterial (ZnTe , 1 0 . ∗ perCent ) ;

//Chumbo como mate r i a l
G4Material ∗ Pb = new G4Material ( " Lead " , z =82. , a= 207.19∗ g/mole ,

den s i ty= 11.35∗ g/cm3) ;
//Cobre como mat e r i a l
G4Material ∗ Cu = new G4Material ( " Copper " , z =29. , a= 63.536∗ g/mole ,

den s i ty =8.92∗g/cm3) ;

Figura A.1 - Definição de cada um dos materiais usados dentro do MIRAX.
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A.2 Definindo o plano de detecção

G4double DetectorThick =2.∗mm; // Espessura de um d e t e c t o r
G4double Det ec to rS i z e =10.∗mm; // Aresta do d e t e c t o r
G4double DetectorGap =10.∗mm; // Di s tânc ia ent r e bordas dos d e t e c t o r e s

G4double DetecPlaneSize =13∗ Detec to rS i z e +12∗DetectorGap ; //Tamanho da a r e s t a do ...
plano de detecção

G4double Z = -1∗mm;

// ∗∗∗∗∗ Def in indo o plano de detecção ∗∗∗∗
//Volume s ó l i d o
detec_plane_box=new G4Box( " Detec_plane_box " , //Nome

DetecPlaneSize / 2 . , //Tamanho em X ( metade do tamanho r e a l )
DetecPlaneSize / 2 . , //Tamanho em Y ( metade do tamanho r e a l )
DetectorThick / 2 . ) ; //Tamanho em Z ( metade do tamanho r e a l )

//Volume l ó g i c o
detec_plane_log=new G4LogicalVolume ( detec_plane_box , //Volume s ó l i d o

WorldMaterial , // Mater ia l ( vácuo )
" Detec_plane_log " , //Nome
0 ,0 ,0 ) ;

//Volume f í s i c o
detec_plane_phys = new G4PVPlacement (0 ,

G4ThreeVector ( 0 . ∗mm, 0 . ∗mm, Z) , // Pos ição do centro des t e ...
volume no volume p r i n c i p a l

detec_plane_log , //Volume l ó g i c o
" Detec_plane_phys " , //Nome
logicWorld , //Volume l ó g i c o p r i n c i p a l
f a l s e , 0 ) ;

// Def in indo um c r i s t a l de CZT de 10 x 10 x 2 mm
//Volume s ó l i d o

detec_box = new G4Box( " d e t e c t o r " , Detec to rS i z e / 2 . , Detec to rS i z e / 2 . ,
DetectorThick / 2 . ) ;

//Volume l ó g i c o
detec_log = new G4LogicalVolume ( detec_box , DetectorMater ia l ,

" l og_detector " , 0 , 0 , 0 ) ;
G4int ncop i e s =0;

// Pos ic ionando 169 c r i s t a i s dentro do plano de detecção
f o r ( G4int m=120;m> -135;m-=20) {
f o r ( G4int j = -120; j <135; j +=20){
G4double pos_x = j ∗mm;
G4double pos_y = m∗mm;

detec_phys = new G4PVPlacement (0 , G4ThreeVector ( pos_x , pos_y , 0 . ∗mm) , detec_log ,
" phys_detector " ,
detec_plane_log , //Volume l ó g i c o do plano de detecção
f a l s e , ncop i e s ) ;

ncop i e s +=1;
}
}

Figura A.2 - Definição da geometria do plano de detecção. Procede-se de maneira similar
para definir o colimador, a caixa que contém os detectores e a máscara.
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A.3 Lista de partículas e processos

exrdmPhysicsList : : exrdmPhysicsList ( ) : G4VModularPhysicsList ( )
{

G4LossTableManager : : In s tance ( ) ;
defaultCutValue = 125 .∗um;
cutForGamma = defaultCutValue ;
cutForElectron = defaultCutValue ;
cutForPos i t ron = defaultCutValue ;

// d e f a u l t phys i c s
p a r t i c l e L i s t = new G4DecayPhysics ( ) ;
// d e f a u l t phys i c s
raddecayLis t = new G4RadioactiveDecayPhysics ( ) ;

// Had phys i c s
hadPhys ic sL i s t = 0 ;
nhadcomp = 0 ;

}
void exrdmPhysicsList : : C o n s t r u c t P a r t i c l e ( )
{

p a r t i c l e L i s t -> C o n s t r u c t P a r t i c l e ( ) ;
}
void exrdmPhysicsList : : ConstructProcess ( )
{

AddTransportation ( ) ;
// em

emPhysicsList -> ConstructProcess ( ) ;
// decays
p a r t i c l e L i s t -> ConstructProcess ( ) ;
raddecayList -> ConstructProcess ( ) ;
// had
i f ( nhadcomp > 0) {

f o r ( G4int i =0; i<nhadcomp ; i++) {
( hadronPhys [ i ] ) -> ConstructProcess ( ) ;

}
}
i f ( hadPhys ic sL i s t ) hadPhys icsList -> ConstructProcess ( ) ;
G4cout << "### exrdmPhysicsList : : ConstructProcess i s done " << G4endl ;

}
void exrdmPhysicsList : : S e l e c t P h y s i c s L i s t ( const G4String& name)
{

i f (name == " Hadron " && ! hadPhys ic sL i s t ) {
hadPhys ic sL i s t = new exrdmPhysListHadron ( " hadron " ) ;

} e l s e i f (name == "QGSP_BERT" ) {
AddExtraBuilders ( f a l s e ) ;
hadPhys ic sL i s t = new HadronPhysicsQGSP_BERT( " std - hadron " ) ;

} e l s e i f (name == "LowEnergy_EM" ) {
d e l e t e emPhysicsList ;
emPhysicsList = new exrdmPhysListEmLowEnergy ( " lowe -em" ) ;
G4cout<<name<<" was b u i l t . . . "<<G4endl ;

} e l s e i f (name == " EmLivermore " ) {
d e l e t e emPhysicsList ;
emPhysicsList=new G4EmLivermorePhysics ( ) ;
G4cout<<" G4EmLivermorePhysics was b u i l t "<<G4endl ;

} e l s e {
G4cout << " exrdmPhysicsList WARNING wrong or unkonwn <"

<< name << "> Phys ics " << G4endl ;
}

}

Figura A.3 - Definição das partículas e processos físicos.
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A.4 Definindo a distribuição espectral e angular dos eventos primários

/ gps / p a r t i c l e proton #P a r t í c u l a pr imár ia
/ gps / ene / type Arb
/ gps / h i s t / type arb

# Energia (MeV) Fluxo

/ gps / h i s t / po int 1 .000000 e+02 1.365481 e -05
/ gps / h i s t / po int 2 .000000 e+02 1.003090 e -05
/ gps / h i s t / po int 3 .000000 e+02 7.826799 e -06
/ gps / h i s t / po int 4 .000000 e+02 6.279013 e -06
/ gps / h i s t / po int 5 .000000 e+02 5.122441 e -06
/ gps / h i s t / po int 6 .000000 e+02 4.227337 e -06
/ gps / h i s t / po int 7 .000000 e+02 3.518652 e -06
/ gps / h i s t / po int 1 .000000 e+03 2.102531 e -06
/ gps / h i s t / po int 2 .000000 e+03 4.626133 e -07
/ gps / h i s t / po int 3 .000000 e+03 1.188062 e -07
/ gps / h i s t / po int 4 .000000 e+03 3.330179 e -08
/ gps / h i s t / po int 5 .000000 e+03 1.062504 e -08
/ gps / h i s t / po int 6 .000000 e+03 7.633595 e -09
/ gps / h i s t / po int 7 .000000 e+03 2.102876 e -08
/ gps / h i s t / po int 8 .000000 e+03 7.103401 e -08
/ gps / h i s t / po int 9 .000000 e+03 2.065605 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .000000 e+04 4.854488 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .100000 e+04 8.558085 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .200000 e+04 1.100722 e -06
/ gps / h i s t / po int 1 .300000 e+04 1.123803 e -06
/ gps / h i s t / po int 1 .400000 e+04 1.021652 e -06
/ gps / h i s t / po int 1 .500000 e+04 8.882230 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .600000 e+04 7.624586 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .700000 e+04 6.543735 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .800000 e+04 5.640758 e -07
/ gps / h i s t / po int 1 .900000 e+04 4.890912 e -07
/ gps / h i s t / po int 2 .000000 e+04 4.266771 e -07

/ gps / h i s t / i n t e r Lin
/ gps /ang/ type cos

# D e f i n i ç ã o da geometr ia : Raio e cent ro da e s f e r a
/ gps / pos / type Sur face
/ gps / pos / shape Sphere
/ gps / pos / ra d i u s 90 . cm
/ gps / pos / c e n t r e 0 . 0 . 0 . cm

# D i s t r i b u i ç ã o angular

/ gps /ang/ mintheta 0 .000E+00 deg
/ gps /ang/maxtheta 9 .000E+01 deg

#Def in indo um h e m i s f é r i o de emissão de p a r t í c u l a s
/ gps / h i s t / type b i a s p t
/ gps / h i s t / po int 0 . 0 .
/ gps / h i s t / po int 0 . 5 1 .

#Número de p a r t í c u l a s a serem di sparadas
/mpi/beamOn 1800000000

Figura A.4 - Macro usado para gerar os eventos primários dos raios cósmicos galácticos.
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ANEXO B - EXTRAÇÃO DE PARÂMETROS DO AJUSTE COM Tcl

data 1 : 1 Espectro_IBIS.pha
data 2 : 2 Espectro_JEMX.pha

# Para IBIS o a j u s t e s e r á ent r e 20 - 200 keV
# Para JEM-X ent re 5 - 20 keV
# Pode-se i g n o r a r em número de ca n a i s ou em f a i x a de e n e r g i a
i g n o r e 1 : 1 13 2 : ∗ ∗ - 3 13 -∗∗
#
# modelo a s e r a justado
model const∗comptt & ∗/
#
#Atribuindo v a l o r e s para a c o n s t a n t e , o a j u s t e s e r á com r e l a ç ã o ao instrumento ...

IBIS ,
#portanto o parâmetro 1 t e r á v a l o r " 1 " e permanecerá constante durante o a j u s t e
#
newpar 1 1 -1 ; # Primeira constante ( para IBIS ) , f i x a
newpar 8 1 0 .001 ; # Segundo v a l o r ( para JEMX) , v a r i á v e l
#Atribuindo v a l o r i n i c i a l e tamanho de passo para T0 e Tau
s e t ConT0 " 0 . 5 0 .0001 0 .01 0 .01 1 . 1 . "
s e t ConTau " 1 . 0 .0001 0 .01 0 .01 "
#I n i c i a l i z a n d o as v a r i á v e i s
newpar 3 $ConT0
newpar 5 $ConTau
#
f i t

#
t c l o u t f i l ename 1

#
s e t l i s t " [ s p l i t $xspec_tc lout "_" ] "
s e t rev " [ l i n d e x $ l i s t 3 ] "
#
#Graus de l i b e r d a d e
t c l o u t dof
s e t dof " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "
#Chi quadrado
t c l o u t s t a t
s e t ch i " $xspec_tc lout "
#Chi quadrado reduz ido
s e t c h i r e d " [ expr { $ch i / $dof } ] "
# - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
#--Obtendo informação do a j u s t e com compTT--
# - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
#T0
t c l o u t param 3
s e t T0 " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "
#kT
t c l o u t param 4
s e t kT " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "
#Tau
t c l o u t param 5
s e t tau " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "
#Normalização
t c l o u t param 7
s e t norm " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "

Figura B.1 - Código em Tcl para a extração de parâmetros de um ajuste com compTT
para um grupo espectral JEM-X + IBIS.
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# - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
#- - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - F L U X O EM 4 B A N D A S - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
# - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -

# 4 v a r i á v e i s para armazenar os v a l o r e s
#Flux1 : f l u x o ent re 5 - 20 keV
#Flux2 : f l u x o ent re 10 - 20 keV
#Flux3 : f l u x o ent re 20 - 50 keV
#Flux4 : f l u x o ent re 50 - 200 keV

#Fluxo 5 - 20 keV

f l u x 5 20
t c l o u t f l u x 2 ; #Fluxo vindo do e s p e c t r o 2 (JEM-X)
s e t Flux1 " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "

#Fluxo 10 - 20 keV

f l u x 10 20
t c l o u t f l u x 2 ; #Fluxo vindo do e s p e c t r o 2 (JEM-X)
s e t Flux2 " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "

#Fluxo 20 - 50 keV
f l u x 20 50
t c l o u t f l u x 1 ; #Fluxo vindo do e s p e c t r o 1 ( IBIS )
s e t Flux3 " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "

#Fluxo 50 - 200 keV

f l u x 50 200
t c l o u t f l u x 1 ; #Fluxo vindo do e s p e c t r o 1 ( IBIS )
s e t Flux4 " [ l i n d e x $xspec_tc lout 0 ] "

Figura B.2 - Extração do fluxo em quatro bandas de maneira automática.
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