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RESUMO

Este trabalho de doutorado esta dividido em duas vertentes: uma experimental e uma
observacional. O trabalho experimental concentra-se na caracterizacao do desempe-
nho dos detectores de CdZnTe do sistema de deteccao do experimento protoMIRAX,
um imageador de raios X duros em desenvolvimento no Instituto Nacional de Pesqui-
sas Espaciais (INPE) a ser langado em um balao estratosférico. O experimento final
contara com 169 detectores, dos quais 25 ja foram integrados a Camara de Raios X
(CRX) do protoMIRAX e submetidos a testes preliminares. Ademais, uma versao
independente e reduzida do sistema de deteccao, com 9 detectores idénticos aos que
comporao o experimento, foi utilizada para a realizacdo de testes com o intuito de
determinar caracteristicas pertinentes ao desempenho dos detectores, como a line-
aridade e a resolucao espectral. Os procedimentos utilizados e descritos podem ser
aplicados a quaisquer sistemas de deteccao que facam uso dos mesmos detectores,
como é o caso de dois outros projetos em desenvolvimento no INPE: o LECX, um
experimento a ser langado em um cubesat, e 0 MIRAX, uma missao de satélite. Na
vertente observacional sao apresentados dois estudos do candidato a buraco negro
1E1740.7—2942, realizados a partir de observagoes disponiveis em bancos de dados
publicos de missoes espaciais de raios X. O primeiro estudo consiste na anélise de
um espectro de ampla cobertura em raios X (2-200keV) composto por dados de trés
missoes: XMM-Newton, NuSTAR e INTEGRAL. Tal cobertura em energia possibi-
lita o estudo simultaneo das principais componentes espectrais de sistemas como os
de 1E1740.7—2942: o disco de acre¢ao, a componente de reflexao e a coroa ou com-
ponente de comptonizagao. Por meio da aplicagao de diversos modelos espectrais,
parametros importantes do sistema puderam ser determinados, incluindo a primeira
estimativa da massa do buraco negro em 1E 1740.7—2942 (~5M). As implicagoes
deste e de outros resultados na compreensao da natureza do sistema sao discutidas.
O segundo estudo teve como principal finalidade examinar o comportamento, no
tempo, de parametros fisicos da coroa de elétrons de 1E 1740.7—2942. Para isso,
realizou-se uma andlise espectral sistematica de aproximadamente 400 observagoes
em raios X duros (20-200keV) do objeto obtidas pela missao INTEGRAL ao longo
de 15 anos. Foi constatado que a coroa em 1E 1740.7—2942 encontra-se no chamado
regime de comptonizac¢ao nao saturada para a maioria (cerca de 85%) dos espectros
analisados. Esse estudo possibilitou ainda a construcao da mais extensa curva de luz
de 1E1740.7—2942 nessa faixa de energia.

Palavras-chave: Astronomia de altas energias. Detectores de raios X. Bindrias de
raios X. Buracos negros. Analise espectral.
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CONTRIBUTIONS TO THE DEVELOPMENT OF THE
PROTOMIRAX EXPERIMENT’S DETECTION SYSTEM AND
STUDIES OF THE NATURE OF THE X-RAY BINARY 1E
1740.7-2942

ABSTRACT

This doctorate thesis comprises two main aspects: an experimental work and an ob-
servational study. The experimental work focuses on characterizing the performance
of the CdZnTe detectors that integrate the detection system of the protoMIRAX
experiment, a hard X-ray imager under development at the Instituto Nacional de
Pesquisas Espaciais (INPE) to be launched in a stratospheric balloon. The final ex-
periment will feature 169 detectors, of which 25 have already been mounted in the
protoMIRAX’s X-ray Camera and subjected to preliminary tests. In addition, an
independent and reduced version of the detection system, with 8 detectors identical
to those that will compose the experiment, was used to carry out tests in order to
determine relevant aspects to the detectors’ performance, such as linearity and spec-
tral resolution. The procedures used and described may be applied to any detection
systems that use the same detectors, as it is the case of two other projects under de-
velopment at INPE: LECX, a cubesat experiment, and MIRAX, a satellite mission.
In the observational work, two studies of the black hole candidate 1E 1740.7—2942,
carried out from X-ray space missions’ public available data, are presented. The first
study consists of the analysis of a broad band spectrum (2-200keV) composed of
data from three missions: XMM-NEWTON, NuSTAR and INTEGRAL. Such en-
ergy coverage allows the simultaneous study of the main spectral components of
systems such as those of 1E 1740.7—2942: the accretion disk, the reflection compo-
nent and the corona or comptonization component. From applying several spectral
models, important parameters of the system could be determined, including the first
estimate of the black hole mass in 1E 1740.7—2942 (~5M). Implications of this
and other results in better comprehending the nature of the system are discussed.
The second study aimed to examine the behavior, over time, of the physical param-
eters of the corona in 1K 1740.7—2942. For such, a systematic spectral analysis of
approximately 400 hard X-rays (20-200 keV) observations of the object, provided by
the INTEGRAL mission over 15 years, was performed. It was found that the corona
in 1E1740.7—2942 is in the so-called unsaturated comptonization regime for most
(about 85%) of the analysed spectra. This study also enabled the construction of
the most extensive light curve of 1E 1740.7—2942 in this energy range.

Keywords: High energy astronomy. X-ray detectors. X-ray binaries. Black holes.
Spectrum analysis.
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1 INTRODUCAO

A astrofisica de altas energias é o ramo da astronomia dedicado a detec¢ao, observa-
¢ao e estudo de particulas e fétons altamente energéticos emitidos por objetos celes-
tes. O termo “altas energias” pode referir-se a diferentes limites e intervalos, que de-
pendem sobretudo do campo de aplicagao; em astronomia, ¢ habitualmente associado
a faixa do espectro eletromagnético referente ao ultravioleta extremo, raios X e raios
~v — além de integrar neutrinos e particulas carregadas, como raios césmicos. Neste
trabalho, o termo referir-se-a, salvo quando explicitado o contrario, a fé6tons compre-
endidos na faixa de energia correspondente aos raios X (0,1keV <E <300keV) e v
(2 300keV). O estudo e entendimento dos processos fisicos responséveis pela emis-
sao dessa radiagao eletromagnética sao especialmente importantes para a astrofisica,
como um todo, uma vez que muitos desses fendmenos originam-se em regioes em
que as condicoes fisicas sao extremas, tais como a vizinhancga de objetos compactos

como anas brancas, estrelas de néutrons e buracos negros.

Comparada a outros ramos da astronomia, a astronomia de altas energias teve um
desenvolvimento relativamente tardio. Isso se deve essencialmente ao fato de raios
X e v nao alcancarem a superficie terrestre devido, principalmente, a absorcao fo-
toelétrica atmosférica (Figura 1.1) — o que torna impraticaveis suas observagoes por
telescopios terrestres. A primeira deteccao de uma fonte emissora de raios X fora do
Sistema Solar ocorreu somente em 1962, pelo foguete Aerobee 150 da Americanl Sci-
ence and Engineering (AS&E), equipado com detectores do tipo contador Geiger. O
objeto descoberto em questao, denominado Scorpius X-1 (GIACCONI et al., 1962) por
estar localizado na constelagdo de Escorpiao (Scorpion), foi posteriormente identifi-
cado como uma estrela de néutrons (SHKLOVSKY, 1967) — a primeira a ser detectada.
Além de foguetes, a tnica outra opgao a época para a coleta de dados de raios X
de fontes celestes era o lancamento de detectores a bordo de baloes estratosféricos.
Com os avancos em tecnologia espacial, foi lancado em dezembro de 1970 o primeiro
satélite abrigando um telescopio dedicado exclusivamente a deteccao de fontes as-
trofisicas de raios X, o UHURU (GIACCONTI et al., 1971). Essa missao proporcionou a
descoberta de mais de 300 fontes, entre elas o primeiro pulsar de raios X, Centaurus
X-3 (GIACCONI et al., 1971), e o primeiro objeto candidato a buraco negro, Cygnus
X-1 (FORMAN et al., 1978).

O telescopio UHURU e alguns outros telescopios espaciais de raios X lancados subse-
quentemente (e.g. nas missoes Ariel-V (SMITH; COURTIER, 1976) ¢ HEAO-1 (WHE-

ATON et al., 1977)) ainda ndo eram capazes de produzir imagens. Colimadores eram



Figura 1.1 - Absorcao relativa devido a atmosfera terrestre em funcdo do espectro eletro-
magnético.
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equivalente desde o ultravioleta até raios .

Fonte: Smith (1995).

utilizados a fim de restringir o campo de visada e minimizar a deteccao de sinais nao
desejados, técnica utilizada até hoje para diminuir o ruido de fundo, mas que por si
s6 nao discerne a posicao dos objetos presentes no campo de visada. Consequente-
mente, os dados fornecidos por esses telescdpios pioneiros apresentavam ainda baixa

resolucao angular.

A natureza penetrante de fétons de raios X nao permite que sejam construidos te-
lescépios capazes de fornecer imagens fazendo uso das mesmas técnicas e geometrias
adotadas em, por exemplo, telescopios 6pticos. Diferentemente da luz visivel, fotons
de raios X s6 sao refletidos quando incidem a angulos muito pequenos em relagao a
uma superficie (Figura 1.2a). A abordagem que se utiliza, portanto, chama-se téc-
nica de incidéncia ou reflexao rasante, proposta inicialmente pelo fisico alemao Hans
Wolter (WOLTER, 1952). O conceito béasico é o de que superficies de metal polido
sejam arranjadas de forma que os fétons incidam com um angulo suficientemente
raso (tipicamente de 10’ a 2°) para que possam ser refletidos e focalizados em dire¢ao

ao detector (Figura 1.2b), possibilitando obter informacoes da localizacao da fonte



dentro do campo de visada do instrumento. Esse tipo de telescopio recebeu o nome
Wolter em homenagem ao seu idealizador. Diversas superficies refletoras podem ser
agrupadas em configuragdes coaxiais e confocais (Figura 1.3) — em uma espécie de
ninho de espelhos (nested mirrors) —, o que possibilita o aumento da area coletora do
telescopio sem prejuizo total da resolugao espacial. Na préatica, ha um compromisso
entre a extensao do campo de visada e a resolugao espacial: as mesmas superficies
refletoras podem ser aninhadas com maior proximidade, melhorando a resolugao es-
pacial, ou com maior afastamento, aumentando a area total coletora. A preferéncia

por uma ou outra particularidade dependera dos objetivos cientificos especificos do

telescopio.
Figura 1.2 - Técnica de incidéncia rasante.
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a) Comparacao entre a incidéncia de um féton de energia na faixa do 6ptico e na faixa de
raios X em uma superficie refletora, para dngulos intermedidrios (acima) e para angulos
rasantes (abaixo). b) Diagrama esquemético de funcionamento da técnica. A luz incidente
é refletida pelos espelhos e focalizada em dire¢do ao detector.

Fonte: Adaptado de National Aeronautics and Space Administration - NASA (2013).

A primeira missao equipada com um telescopio de incidéncia rasante capaz de pro-
duzir imagens em raios X foi o Observatério HEAO-2, renomeado Einstein apds
o langamento (GIACCONI et al., 1979). O observatério possibilitou a produgao de
um catalogo com mais de 5000 fontes e do primeiro mapeamento médio e pro-
fundo do centro Galactico (CG) em raios X até 4,5keV. O candidato a buraco negro
1E1740.7—2942, objeto de estudo deste trabalho, foi descoberto em dados dessa

missao.

Diversas outras missoes, tais como EXOSAT (MASON et al., 1984), ROSAT (TRUEM-
PER, 1990), ASCA (TANAKA et al., 1994), BeppoSAX (JAGER et al., 1997), Chandra
(WEISSKOPF et al., 2000), XMM-Newton (JANSEN et al., 2001), Swift (BURROWS et al.,



Figura 1.3 - Técnica de incidéncia rasante com espelhos aninhados.
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a) Diagrama exemplificando a utilizacdo de um ninho de superficies refletoras para teles-
copios de incidéncia rasante. b) Corte ilustrando o design e funcionamento do conjunto de
espelhos em um dos telescopios da missdo Chandra.

Fonte: Adaptado de Chandra X-ray Observatory (2009).

2005), Suzaku (KOYAMA et al., 2007), NuSTAR (HARRISON et al., 2013), ASTROSAT
(SINGH et al., 2014) e eROSITA (MERLONTI et al., 2020) langaram ao espago telescépios
focalizadores com espelhos de variados materiais e configuragoes de aninhamento,
oferecendo diferentes combinagoes de areas efetivas e resolugoes angulares. No en-
tanto, com excecao dos instrumentos a bordo do NuSTAR — que utilizam superficies
multicamadas como espelhos e operam até 79keV — os telescopios de incidéncia
rasante nao conseguem focalizar fotons com energias acima de ~ 15keV, deixando
de fora de suas operagoes grande parte da faixa de raios X e todo o espectro de raios
~. Ademais, limitacoes tecnoldgicas e econdmicas restringem a extensao do campo

de visada dos telescépios focalizadores a poucos minutos de arco.

Uma alternativa a técnica de incidéncia rasante é o método de abertura (ou méascara)
codificada, que permite a construcao de imagens para fétons com energias de até
centenas de MeVs e campos de visadas muito mais amplos. O método fundamenta-se
em posicionar uma mascara — que consiste em uma matriz de elementos fechados e
abertos — entre o fluxo incidente e o plano de detectores (Figura 1.4a). Os elementos
fechados e abertos sao, respectivamente, materiais opacos e transparentes a radiagao
de interesse, dispostos na mascara com determinado padrao previamente conhecido.
Para uma tnica fonte puntiforme no campo de visada, a distribui¢ao bidimensional
de eventos registrada no plano de detectores — chamada mapa de contagens — re-
produz o padrao da mascara ou parte dele, dependendo da localizacao da fonte em
relacdo a posicao central da mascara. Para mais de uma fonte no campo, o mapa de

contagens deve compreender a soma dos padroes (Figura 1.4b).



Figura 1.4 - Método da mascara codificada.
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a) Desenho esquemadtico do método da madscara codificada. A méscara, com elementos
opacos e transparentes a radiacdo incidente, é posicionada a frente do plano detector. b)
O plano detector registra as sombras em func¢ao do fluxo incidente e do padrao da méascara,
criando um mapa de contagens.

Fonte: Adaptado de a) Gottesman e Fenimore (1989) e b) Caroli et al. (1987).

Uma vez que se conhece o padrao da mascara, as sombras sobrepostas sao distin-
guiveis através de um algoritmo de decodificacao, e a localizacao de cada objeto no
campo pode ser determinada (DICKE, 1968). Assim, a producao de imagens através
do método da maéscara codificada é realizada em, pelo menos, duas etapas: obser-
vagao e obtencao do mapa de contagens (em funcao dos detectores iluminados) e a
reconstrucao da imagem em si, através da correlagdo entre os padrdes do mapa e
da méscara. Com a aplicagdo do método, a faixa do espectro eletromagnético pas-
sivel de observagao e estudo foi estendida de raios X moles (< 15keV) até raios X
duros ($300keV) e v (2300keV). Além disso, os amplos campos de visada desses
telescopios viabilizaram o monitoramento continuo de diversas fontes astrofisicas si-
multaneamente, fornecendo, por exemplo, curvas de luz de longo prazo e com poucas

interrupgoes.

O primeiro instrumento de méascara codificada embarcado em um satélite foi o XRT
a bordo da missao STS-51-F, também conhecida como Spacelab 2 (WILLMORE et
al., 1984). O XRT forneceu o primeiro mapeamento do CG para energias até 30 keV.
Pouco tempo depois, a missao russa GRANAT (BRANDT et al., 1990) foi langada
com telescopios capazes de produzir imagens em raios v de até 1,3MeV. Outros

observatorios espaciais langados com telescopios de mascara codificada a bordo sao



o BeppoSAX, o INTEGRAL (WINKLER et al., 2003), o Swift e 0 ASTROSAT. Como
se pode notar, algumas das missoes mencionadas possuem telescopios tanto de inci-
déncia rasante quanto de méascara codificada, tendo o potencial, assim, de fornecer

dados simultaneos com grande cobertura espectral de um determinado objeto.

Outras técnicas foram desenvolvidas e utilizadas para a produgao de imagens do
céu nessas altissimas energias. O instrumento COMPTEL (0,8-30 MeV) a bordo da
missao CGRO (PENDLETON et al.,, 1991) possuia duas camadas de detectores; na
técnica, fotons podem ser espalhados por efeito Compton ao interagir com a pri-
meira camada e, subsequentemente, totalmente absorvidos pela segunda. As posi-
¢oes de interacoes em cada camada sao utilizadas para determinar a direcao original
da incidéncia. Outro exemplo é o telescépio principal a bordo da missdao FERMI
(ATWOOD et al., 2009), projetado para detectar raios v de 30 MeV até 300 GeV. O
instrumento recupera a localizagdo do objeto emissor ao rastrear e analisar a tra-
jetoria dos pares elétron-poésitron resultantes da interagao do foton incidente com
placas finas de tungsténio presentes na camara de deteccao. Os telescopios a bordo
da missao chinesa HMXT (ZHANG et al., 2019) também recuperam a localizagao
das fontes sem um sistema 6ptico de imageamento propriamente dito: fazendo uso
apenas de colimadores, a posicao exata dos fotons incidentes dentro do campo de
visada é determinada computacionalmente através de uma técnica chamada Método

de Demodulagao Direta (em inglés: Direct Demodulation Method).

O desenvolvimento de técnicas para imageamento em raios X e v trouxe contribui-
¢oOes importantes no que diz respeito a resolucao angular e a cobertura do espectro
eletromagnético. Concomitantemente, fez-se necessario o avango dos sistemas de de-

teccao para que se aumentasse a capacidade espectrométrica.

Os principais tipos de detectores de raios X e « utilizam-se da propriedade ionizante
que os fotons possuem nessas energias, isto é, os produtos da interacao do féton com
determinado material sao convertidos em sinais elétricos e posteriormente mensu-
rados. Um dos primeiros tipos de detector a ser aplicado para fins astrofisicos foi
o detector a gas. Nos contadores proporcionais a gas, por exemplo, a passagem de
um féton ioniza determinado gés (e.g. argbnio, xendnio) contido em uma cadmara e
produz pares elétron-ion em quantidade proporcional a energia depositada inicial-
mente. Sendo a capacidade de interacao do material com o féton incidente (poder
de parada ou stopping power) proporcional a densidade e espessura desse material,
os contadores proporcionais a gas se limitavam a detectar apenas fétons de raios X

moles, ja que a construcao (e langamento) de detectores a gas com a profundidade e



pressao necessarias para “parar” fotons de energias a partir de raios X duros era im-
praticdvel. A utilizacdo de detectores de estado sélido! trouxe, portanto, vantagens

nesse quesito.

Os tipos de detectores de estado solido mais utilizados sao os cintiladores e os semi-
condutores. Materiais cintiladores (e.g. Nal, CsI, BGO) emitem f6tons em compri-
mentos de onda na faixa do visivel quando atingidos por radiacao ionizante. Em um
detector convencional, esses cristais cintiladores sao acoplados a uma fotomultipli-
cadora, responsavel por converter a luz visivel emitida pelo cintilador em um sinal

elétrico e posteriormente amplid-lo (Figura 1.5).

Figura 1.5 - Diagrama de um detector a cintilacao.
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Cintilador Dinodo Anodo

Quando atingidos por radiagdo ionizante, materiais cintiladores emitem fétons em com-
primentos de onda na faixa do visivel, que sdo detectados por um fotocatodo, produzindo
um pulso de elétrons. Esse sinal é multiplicado em uma fotomultiplicadora e entdo medido
em um circuito externo (nao mostrado).

Fonte: Adaptado de Nuclear Security & Safeguards Education (2009).

Os detectores a cintilagao foram utilizados em missoes espaciais importantes como
GRANAT, CGRO e RXTE (LEVINE et al., 1996), que forneceram dados em energias
que os detectores a gas da época nao eram capazes de detectar. Um observatorio de
raios X e v foi, inclusive, recentemente lancado com detectores a cintilacao a bordo
(GECAM, (LV et al., 2018)). No entanto, além de a sequéncia de eventos necessiria

para seu funcionamento envolver muitas etapas que podem comprometer a eficiéncia

' Refere-se aqui ao estado fisico sélido do material, em oposicdo ao estado gasoso. Em Eletrénica,
o termo refere-se exclusivamente a materiais semicondutores.



da detecgao, a variedade de materiais cintiladores adequados para fins de detecgao é
relativamente pequena. Assim, desde o desenvolvimento de materiais semicondutores
para essa finalidade, as missoes tém optado, eu sua maioria, por utilizé-los. Uma
de suas principais vantagens é que, para detectores de mesma rela¢ao area/volume,
os semicondutores fornecem melhor resolugao espectral; isso ocorre, essencialmente,
pelo fato de que o nimero de portadores de carga criados por um féton incidente em

um semicondutor ¢ maior do que em um material cintilador (e.g. (KNOLL, 2010)).

O principio de funcionamento dos detectores semicondutores é semelhante ao de
um contador proporcional a gas. O meio ionizavel, porém, consiste em um cristal
semicondutor e o produto da interagao do féton com esses cristais sdo pares elétron-
buraco (Figura 1.6). Uma diferenca de potencial é aplicada nos detectores para que
um campo elétrico seja gerado; sob a influéncia desse campo, elétrons e buracos —
resultantes da interacao do foéton incidente com o semicondutor — movem-se para
eletrodos opostos que envolvem o detector, produzindo uma corrente elétrica. A
corrente, que é proporcional ao nimero de pares elétron-buraco, é amplificada e

medida por circuitos eletrénicos externos.

Figura 1.6 - Diagrama de um detector semicondutor.
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Pares elétron-buraco resultantes da interacdo do fo6ton com o material semicondutor sdao
movidos para os eletrodos gerando uma corrente elétrica.

Fonte: Adaptado de Redus (2007).



Tanto semicondutores elementares (Si, Ge) quanto semicondutores compostos (e.g.
CdTe, CdZnTe, Hg,l) sao utilizados para detecgao em raios X e . A combinagao de
materiais para a confec¢ao de semicondutores compostos possibilita que eles possuam
ampla variedade de propriedades fisicas e sejam, portanto, projetados para diversas
aplicagoes. Com uma eletronica associada adequada, dados com cobertura espec-
tral e resolucgoes espectral e temporal sem precedentes foram obtidos com detectores
semicondutores. Os semicondutores estao presentes em sistemas de detec¢ao da mai-
oria das missoes espaciais em operacao atualmente, como Chandra, XMM-Newton,
INTEGRAL, Swift, NuSTAR, ASTROSAT, NICER (GENDREAU et al., 2012), e in-
tegrarao telescopios previstos para lancamento, como é o caso do ECLAIRs (GODET
et al., 2014), a bordo da missao SVOM (lancamento previsto para 2021), e do WFI
(MEIDINGER et al., 2018) a bordo da missao ATHENA (lancamento previsto para
2031). O sistema de deteccao do experimento protoMIRAX — abordado neste tra-

balho posteriormente — é, também, composto por detectores semicondutores.

Um outro tipo de detector cujo desenvolvimento tem se mostrado promissor — prin-
cipalmente no que concerne a capacidade de resolucao espectroscopica — é o micro-
calorimetro. O detector de microcalorimetro difere-se de outros detectores de raios
X no sentido de que, no calorimetro, a energia de um féton incidente é inicialmente
convertida em calor. O sistema de detecgdo consiste em um material absorvedor,
que sofre uma variacao de temperatura quando da incidéncia de um féton, e um ter-
mistor, que converte essa variacao de temperatura em um sinal elétrico. Para que as
variacoes de temperatura no material sejam mais pronunciadas, os microcalorimetros
precisam operar a temperaturas criogénicas, da ordem de 0,5 K (JACH et al., 2009).
E desejével, também, que o material absorvedor tenha baixa capacidade térmica e
seja suficientemente opaco para garantir, respectivamente, boa resolugao espectral e
maxima absorc¢ao da energia incidente. Exemplos de materiais que satisfazem esses
critérios sdo os semicondutores compostos HgTe e HgCdTe (DREISKE et al., 2010).
O primeiro telescopio com detectores de microcalorimetro lancado ao espago para
deteccao de altas energias foi o XRS a bordo do Suzaku. Devido a problemas com a
criogenia do equipamento, no entanto, o XRS nunca entrou em operacao. Insucesso
semelhante ocorreu com o SXT a bordo da missao ASTRO-H, conhecida como Hi-
tomi (TAKAHASHI et al., 2016). Nesse caso, o satélite inteiro foi inutilizado devido a
complicagoes no sistema de controle de atitude. Por fim, detectores microcalorime-
tros estao com langamento programado em missoes futuras, como o X-IFU (BARRET
et al., 2016) a bordo da missao ATHENA e o LXM (BANDLER et al., 2019) a bordo
da LYNX (langamento previsto para 2036).



O continuo desenvolvimento instrumental e o crescente niimero de missoes lancadas
tém contribuiido para que cada vez mais objetos emissores de raios X e 7 sejam
observados e estudados em detalhe. Esta tese de doutorado abrange essas duas ver-
tentes distintas, porém complementares, da astronomia de altas energias: a experi-
mental /instrumental e a observacional. Na vertente experimental, sao descritas as
contribuigoes feitas ao desenvolvimento do sistema de detecgao do experimento pro-
toMIRAX (BRAGA et al., 2015). O experimento, que serd langado a bordo de balao
estratosférico, carregard um imageador de raios X duros (~ 30-200keV) composto
por uma mascara codificada e por detectores do semicondutor composto CdZnTe.
A parte observacional tem como objetivo o estudo do candidato a buraco negro
1E1740.7—2942, um objeto que, embora bastante estudado em diversos compri-
mentos de onda, tem muitos aspectos de sua natureza ainda desconhecidos. Nesse
sentido, sao apresentados e discutidos resultados relevantes acerca de parametros
fisicos e dinamicos desse sistema, obtidos, sobretudo, por meio da analise de dados

publicos de raios X.
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Parte 1

CONTRIBUICOES PARA O
EXPERIMENTO PROTOMIRAX






2 O EXPERIMENTO PROTOMIRAX

Neste primeiro capitulo da vertente instrumental do trabalho, sera apresentada uma
descrigado do experimento protoMIRAX, um telescépio imageador de raios X duros
em desenvolvimento no Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE). Serd dada
énfase no sistema de deteccao do experimento; detalhes acerca de todos os sistemas
e subsistemas podem ser encontrados em Braga et al. (2015). O capitulo estd di-
vidido em quatro segoes, que compreendem: uma visao geral do experimento, com
a apresentagao dos principais componentes (Se¢ao 2.1); descri¢oes mais detalhadas
da técnica de imageamento utilizada e dos detectores que compoem o sistema de
detecgao (Segoes 2.2 e 2.3); e o panorama do estagio atual do protoMIRAX, assim
como o de outro projeto também em desenvolvimento pelo Grupo de Altas Energias
(GAE, doravante) da Divisao de Astrofisica do INPE (Se¢ao 2.4).

2.1 Visao geral

O protoMIRAX (BRAGA et al., 2015) é um experimento a ser langado a bordo de
um baldo estratosférico cuja carga ttil, um imageador de raios X duros (~ 30—
200keV), esta sendo desenvolvida pelo GAE. A condicao de “experimento” refere-se
ao fato de que, além dos objetivos cientificos, o lancamento do protoMIRAX tem
também a finalidade de testar os sistemas e subsistemas de deteccao em ambiente
quase-espacial para que sejam futuramente lancados a bordo de um satélite, na
missao MIRAX (Monitor e Imageador de RAios X (BRAGA et al., 2004; BRAGA,
2006; BRAGA; MEJIA, 2006)).

Os principais elementos que compoem a cdmara de raios X (CRX) do protoMIRAX,
responsaveis por fornecer o imageamento na faixa espectral de interesse do instru-
mento, sao a mascara codificada e os detectores de CdZnTe. Fazem parte também
da CRX um colimador, montado em frente ao plano de detectores para restringir o
campo de visada (field of view — FOV), e elementos de blindagem passiva e elétrica,
com os propositos de absorver radiagao proveniente de fora do FOV e evitar interfe-
réncias no sistema eletronico quando do processamento dos sinais, respectivamente.
A CRX e outros subsistemas, tais como o de aquisicao de dados, controle de ati-
tude e voo, alimentacao, etc, estarao dispostos na gondola do baldao como mostra a
imagem renderizada na Figura 2.1a. A Figura 2.1b apresenta uma visao explodida
da CRX, que exibe, de cima para baixo: a mascara codificada, o colimador, uma
placa de aluminio utilizada para suporte, o plano de detectores e as caixas que abri-
gam os componentes eletronicos (e.g. conversores analégicos, conversores digitais,

multiplexador).
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Figura 2.1 - Goéndola e CRX do experimento protoMIRAX.
b)

Imagens renderizadas de a) a gdndola do balao e b) visdo explodida da cAmara de raios X
(CRX).

Fonte: Adaptado de Braga et al. (2015).

A altitude de voo prevista para o experimento é de aproximadamente 42 km, sufici-
ente para que a transmissao de raios X a partir de ~ 30keV provenientes do espaco
seja superior a ~ 70%. Devido a latitude de lancamento, de ~ —23°, o protoMIRAX
sera capaz de realizar imagens de campos de fontes brilhantes em raios X duros na
regiao do centro Galactico (§ ~—29°). Dentre outras bindrias de raios X presentes
nessa regiao, como GRS 1758—-258 e GX 1+4, o objeto de estudo da parte observa-
cional deste trabalho, 1E 1740.7—2942, também poderd ser observado. A extensao
do campo de visada permitira a obtencao de espectros da Nebulosa e Pulsar do Ca-
ranguejo (§ ~ 22°), uma das fontes mais brilhantes e permanentes em raios X duros
do céu (e.g. (MADSEN et al., 2015)), cujos dados serao utilizados para calibra¢ao do
fluxo durante o voo. Simulagdes do desempenho do sistema de deteccao, inclusive
para a observagao dessas fontes, sdo apresentadas em Penacchioni et al. (2015) e
Castro et al. (2016), para as condigoes em ambiente estratosférico (protoMIRAX) e
espacial (MIRAX), respectivamente.
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2.2 A madascara codificada

Como introduzido no Capitulo 1, o imageamento por meio da técnica de abertura
ou mascara codificada pode ser entendido a partir do principio de funcionamento
de uma camara pinhole simples. Nesta configuragdo, uma placa de material opaco
a radiacado de interesse com um pequeno orificio central (ou elemento aberto) é
posicionada entre o campo a ser observado e um plano de detectores (PD), de modo
que radiacao proveniente de diferentes regides incidam em diferentes posi¢oes do PD.
O estudo desta distribuicao espacial de eventos possibilita inferir a distribuicao de
fontes no céu e uma imagem do campo observado pode ser construida. O principio do
método da abertura codificada, concebido por Dicke (1968), é semelhante ao descrito
mas que, ao invés de apenas um orificio, varios orificios sao feitos e arranjados
de tal maneira que seja projetada no PD uma sombra diferente para cada fonte
presente no FOV (ver, e.g., Figura 1.4). Com a superposi¢ao das sombras registradas,
um processamento posterior permite reconstruir uma imagem do campo. As etapas
basicas envolvidas no imageamento pelo método, desde a colecao de fétons até a

obten¢ao de uma imagem, sao ilustradas na Figura 2.2 e sumarizadas a seguir.

(i) Fétons provenientes de determinada posigdo no céu sao modulados espacial-

mente pela mascara e atingem a superficie do PD.

(ii) Durante determinado tempo de observacao, o PD registra, pixel a pixel, o

numero de fétons detectados.

(iii) Com a distribuigao de contagens em cada pixel, um processo de demodulagao
¢ feito para que a posicao e a intensidade de cada fonte no FOV possa ser
recuperada. Esse processo compara cada possivel sombra registrada no PD

com a presenca univoca de uma fonte em determinada por¢ao do campo.

2.2.1 Processo de reconstrucao do campo observado

Somente a distribuicao bidimensional de eventos registrada no plano de detectores
nao distingue ainda as fontes presentes no campo de visada e portanto nao caracte-
riza uma imagem; é necessario um método de reconstrucao que permita determinar
a localizacdo e a intensidade de cada fonte no campo observado. O procedimento
de reconstrugao consiste basicamente em identificar os padroes da méscara projeta-
dos sobre o plano dos detectores e em converter essa informacao em uma imagem
que represente o céu observado. Dessa maneira, se o padrao da méscara (ou fun-

¢ao de transmissao de abertura) for representado por A e o campo observado por
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Figura 2.2 - Etapas bésicas envolvidas no imageamento pelo método da maéscara codifi-
cada.

Padrao de

Méscara sombras Processo de Imagem

Objeto codificada decodificacdo  reconstruida

Fétons passam pela méascara e atingem os detectores para formar um padrao de sombras no
mapa de contagens. Esse mapa de contagens é decodificado para uma imagem reconstruida
do céu observado apdés uma série de correlacbes que envolvem, essencialmente, o padrao
da méscara e a distribuicao espacial do fluxo detectado.

Fonte: Adaptado de Fenimore e Cannon (1978) e Alnafea (2018).

S, o mapa de contagens D registrado no plano dos detectores pode ser descrito
matematicamente por (FENIMORE; CANNON, 1978):

D=SxA+R, (2.1)

em que * é o operador de correlagdo e R é uma funcao que representa a contribuicao
de todo e qualquer ruido (e.g. erros sistematicos, flutagoes estatisticas, ruido de
fundo). A fungdo D ainda nao reproduz a estrutura original da fonte observada, mas
uma estimativa do campo reconstruido S do campo observado S pode ser obtida ao

correlacionar D com uma funcao apropriada G (e.g. (BLAKE et al., 1974)):

S=D+xG=S+«AxG+G*R. (2.2)

A funcdo G é uma funcao de pds-processamento ou de decodificacao e deve ser es-
colhida de tal forma que o resultado da correlacio AxG seja o mais préoximo de
uma funcao delta (FENIMORE; CANNON, 1978). Nessa condigao (A x G = §), a ima-
gem do campo reconstruido torna-se simplesmente S =5+ G~ R, ou seja, 0 proprio

campo observado com a exce¢ao de um fator de ruido, que, em uma situacao ideal,
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serd funcao apenas das flutuagoes estatisticas inerentes ao processo de contagem de
fotons. Uma andlise detalhada da influéncia dessas flutuacoes na relacao sinal-ruido
(signal-to-noise ratio — SNR) da imagem reconstruida, para diferentes padrdes de
mascaras, é apresentada em Braga (1990). Na prética, no entanto, o termo R incor-
porara desde erros sistematicos da detec¢ao, como ruidos eletronicos ou diferencas
na calibragao dos detectores, até o ruido de fundo causado pela presenca de outras
fontes no campo de visada. Sobre este tltimo, é importante reforcar que a obtencao
de uma imagem do céu pelo método é realizada de maneira indireta e que o termo de
ruido ja estd associado desde a constru¢ao do mapa de contagens (ver, e.g., Equagao
2.1), antes do processo de reconstru¢ao. Assim, todas as fontes no campo tornam-se
ruido para a fonte de interesse (BROWN, 1972; BRAGA, 1990).

Isso posto, nota-se que a qualidade da imagem fornecida pelo método depende,
entre outros fatores que serdo apresentados posteriormente, da minimizacao dos
erros sistematicos durante a deteccao e, principalmente, da escolha de um padrao de
mascara e funcao de decodificagdo adequados, de modo que viabilizem a obtenc¢ao

de reconstrug¢oes com o menor ruido possivel.
2.2.2 Padroes de mascara codificada

Na pratica, a modulagao espacial de um campo observado, que é o objetivo primario
do método da abertura codificada, pode ser obtida posicionando-se uma mascara
com qualquer padrao a frente de um plano de detectores (ver, e.g., Figura 2 em
Skinner (1995)). No entanto, alguns aspectos importantes devem ser ponderados
na escolha do padrdao da méscara que integrard um instrumento, tais como (i) as
premissas cientificas do experimento e (ii) as restrigoes praticas da sua implemen-
tagdo. O item (i) diz respeito as particularidades desejaveis do projeto, uma vez
que havera sempre um compromisso entre atributos: a escolha de uma determinada
caracteristica pode implicar na privagao de outra. Por exemplo, um parametro a
ser considerado na escolha do padrao é a fracdo de abertura p, definida como a
razao entre a quantidade de elementos transparentes e opacos a radiagdo (GUNSON;
POLYCHRONOPULOS, 1976). Conforme a fracao de abertura aumenta em valor (i.e.,
mais elementos abertos do que fechados), mais fétons do objeto de interesse serdo
coletados; em contrapartida, mais fétons nao desejados também serao coletados —
acarretando uma relacao sinal-ruido menor. Essa situacao exemplifica um compro-
misso entre a sensibilidade, i.e. a capacidade de deteccao de fontes menos intensas,
e a qualidade da imagem reconstruida final. O item (ii) refere-se as limitagoes im-

postas a méascara pelo restante do sistema de deteccao. A escolha das dimensoes da
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mascara, por exemplo, sera regida nao apenas pelo campo de visada almejado, mas

também pela dimensao dos detectores disponiveis.

Em vista desses aspectos, mascaras com diferentes configuragoes e padroes foram
desenvolvidas para fins de imageamento em raios X duros. Dois dos padroes mais

utilizados em missoes espaciais serao apresentados nas subsegoes seguintes.
2.2.2.1 URAs

Propostos por Fenimore e Cannon (1978), os arranjos uniformemente redundantes
(uniformly redundant arrays - URAs) utilizam padroes basicos bidimensionais com
r X s elementos, sendo r e s nimeros primos e r=s+ 2. A propriedade mais im-
portante desse padrao é que a funcao de abertura A é escolhida de tal maneira que
existira uma funcao de decodificacdo G que satisfaca Ax G =4¢. Um possivel proce-
dimento para a confeccao de mascaras codificadas a partir de padroes basicos URAs

baseia-se nas seguintes etapas:

(i) o padrao bésico de elementos r x s é escolhido de modo que sua fungao auto-

correlacao se aproxime de uma funcao delta;
(ii) o padrao bésico é repetido ciclicamente 4 vezes (2x em cada direcdo); e

(iii) uma linha e uma coluna sdo retiradas.

O item (i) estabelece que a fung¢do de decodificagdo G — que também deve ser esco-
lhida de modo que a correlagao com A seja uma funcao delta — seja praticamente
idéntica ao padrao da méascara (serd mostrado a seguir), o que facilita matemati-
camente a reconstrugao. Os itens (ii) e (iii) s@o particularmente importantes para
a configuracdo geométrica em que a mascara tem dimensdes maiores que o PD.
O padrao repetido ciclicamente garante que qualquer fonte presente no campo to-
talmente codificado registre no mapa de contagens uma permutacdao completa do
padrao bésico. No entanto, para uma madscara grande o suficiente (ou um padrao
bésico pequeno o suficiente), as permutagdes poderdo se repetir em mais de um ci-
clo inteiro e causar ambiguidades sobre a direcdo de incidéncia do fluxo. Uma das
maneiras de impedir que isso ocorra é repetir o padrao basico apenas 2 vezes em
cada direcao e, ao fim, retirar uma linha e uma coluna — evitando a possibilidade
de fontes em diregoes distintas registrarem o mesmo padrao (BRAGA et al., 1991).
Assim, a dimensao final do mosaico da mascara serd (2r —1) x (2s —1). A Figura

2.3 (mesma imagem utilizada para exemplificar o método na Figura 1.4) mostra um
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exemplo de mascara construida a partir de um padrao basico URA 5 x 7 — com este

localizado no centro da méscara (e contornado em vermelho).

Figura 2.3 - Exemplo de mascara padrao URA.

Desenho esquemético de uma mascara com padrao basico URA 5 x 7. A dimenséao final do
mosaico da méscara é (2-5—1) x (2-7—1) =9 x 13. O padrao bésico estd contornado
em vermelho.

Fonte: Adaptado de Gottesman e Fenimore (1989).

Para uma funcao de abertura A, representada por uma matriz bindria A; ;) em que
A j) = 1 corresponda aos elementos transparentes e A(; ;) = 0 aos elementos opacos
a radiacao incidente, o algoritmo de construgao de um padrao basico URA é expresso
por (FENIMORE; CANNON, 1978):

set=r;
se j=s,i#T;
se C(i) - Cs(j) = 1,

, em qualquer outro caso,

(2.3)

BN
—~
\'N.
.
~—
I
oS = = o

onde
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1, se existe um inteiro z, 1 <x < s
Crs(w) = tal que w = mod, ¢ ¥*; (2.4)

)

—1, em qualquer outro caso.

A fungao de decodificagdo G segue a mesma regra de formacao de A (Equagao 2.3),
mas com os valores “0” substituidos por “-1”. E importante ressaltar que uma vez
construido o padrao basico, a propriedade ciclica dos URAs permite que as repeti-
¢oes de tal padrao, para a confec¢gdo da méscara, ocorram a partir de e para qualquer
direcao. Para fins elucidativos, um padrao basico URA 3 x 5 e uma mascara confec-
cionada a partir de sua repeticao ciclica 2 X 2 (com uma linha e coluna retiradas),

sao mostrados na Figura 2.4.

Figura 2.4 - Exemplo de padrao basico URA e maéscara.

[x:

Padrao basico URA 3 x 5 (& esquerda) e méscara codificada construida a partir de sua re-
petigao ciclica (a direita). O padrao bésico estd contornado em vermelho na méscara.

Fonte: Produgao do autor.

2.2.2.2 MURASs

Introduzidos por Gottesman e Fenimore (1989), os MURAs (modified uniformly
redundant arrays) sao uma modificagdo do padrao URA. O padrao URA, anterior-
mente descrito, é apenas um dos possiveis padroes do que é, na realidade, uma ampla
classe de arranjos cujos “membros” tém em comum o algoritmo de construgao do

padrao basico e, por consequéncia, a propriedade de que A x G resulta numa fungao
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delta. Como os URAs, os MURASs sao padroes bidimensionais de lados com ntimeros
primos de elementos; no entanto, MURAs possuem dimensoes quadradas. Essa ca-
racteristica amplia consideravelmente o niimero de padroes disponiveis, deixando de
restringir a construcao de PDs a dimensoes retangulares (e.g. (CIESLAK et al., 2016)).
Analogo aos URAs, uma possivel configuragao final de méscara é (2r — 1) x (25 — 1);
como r = s, cada lado da mascara tera 2r — 1 elementos. Isso ¢é ilustrado na Figura
2.5, que apresenta um padrao basico MURA 5 x 5 e a mascara codificada construida

a partir do padrao, com (25 — 1) =9 elementos em cada lado.

Figura 2.5 - Exemplo de padrao basico MURA e mascara.

Padrao basico MURA 5 x 5 (a esquerda) e méscara codificada construida a partir de sua re-
petigao ciclica (a direita). O padrao bésico estd contornado em vermelho na méscara.

Fonte: Produgao do autor.

Considerando r = s, o algoritmo de construgao do padrao basico MURA ¢é o mesmo
que o apresentado na Equacao 2.3, e a fungao de decodificacao G é obtida da seguinte

maneira:

1, sei+75=0;
Gli,j) =3 1. seA(i,j) =1, (i+j#0); (2.5)

Uma outra caracteristica interessante de mencionar sobre os padroes da classe URA
é que a fracao aberta p sempre assume um valor proximo de 0,5 — ou seja, os padroes

basicos contém quase a mesma quantidade de elementos abertos e fechados. No caso
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dos URAS, os padroes terao um elemento aberto a mais: (r x s+ 1)/2; no caso dos
MURAS, um elemento aberto a menos: (r? — 1) /2. Isso pode ser notado nas Figuras
2.4 e 2.5: 8 abertos em um total de 15 para o URA e 12 abertos em um total de 25

para o MURA, respectivamente.

Por completeza, menciona-se que existem arranjos da classe URA que utilizam pa-
droes bésicos hexagonais em suas montagens (hexagonal uniformly redundant arrays
— HURASs (COOK et al., 1984)) ou também padroes aleatorios — estes nao pertencentes
a classe URA — que ndo seguem necessariamente uma regra especifica de formagao
ou de repeticao (DICKE, 1968; ABLES, 1968). Outros exemplos de padroes podem ser
encontrados em Skinner e Rideout (1995); uma revisao dos fundamentos do método,
que inclui uma compilacao das principais missoes lancadas com méscaras codificadas

e os respectivos padrdes adotados, é apresentada em Braga (2020).
2.2.3 Geometria e resolugao angular

Para qualquer telescopio que faz uso da técnica da maéscara codificada, o campo
de visada pode ser classificado em duas regioes geométricas distintas: o campo de
visada totalmente codificado (fully coded field of view — FCFOV) e o campo de vi-
sada parcialmente codificado (partially coded field of view — PCFOV). O FCFOV
¢ definido como a regiao onde qualquer fonte nela compreendida sera totalmente
codificada, ou seja, todo o fluxo detectado nessa regido sera modulado pela mascara
e produzird pelo menos uma repetigao/permutacao do padrao basico da méscara no
PD. O PCFOV compreende uma regiao onde apenas parte do fluxo é modulado, pro-
duzindo repetigoes/permutagdes incompletas do padrao da méscara e dificultando

a reconstrugao posterior da imagem.

No que diz respeito ao conjunto mascara-detectores, trés configuragoes geométri-
cas sao possiveis (Figura 2.6): méscara e PD com mesmas dimensoes (a), PD com

dimensoes maiores (b) ou a mascara com dimensoes maiores (c).

O arranjo com mascara e PD de mesmas dimensoes (a) sofre com o fato de que o
campo de visada sera sempre apenas parcialmente codificado para qualquer fonte
fora da dire¢ao do eixo. Os arranjos (b) e (c¢) possuem as mesmas porgoes de campo
total ou parcialmente codificados, mas o 1ltimo tem a vantagem de possuir um
plano de detectores menor — sendo assim mais vidavel econémica e construtivamente.
Por essa razao, a configuragao (c¢) — com a mascara com dimensdes maiores que o
PD — tem sido a mais escolhida para a construcao de telescopios imageadores de

altas energias. A Figura 2.7 mostra um desenho esquematico desse arranjo, com as
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Figura 2.6 - Trés possiveis arranjos para o sistema detector-méscara.

a) ‘ b) &

T

a) Méascara e PD com mesmas dimensoes. b) PD com dimensées maiores. ¢) Mascara com
dimensoes maiores.

Fonte: Adaptado de Caroli et al. (1987).

dimensdes total da méscara (Dy), de cada elemento (H), do plano dos detectores

(Dp) e da distancia entre a méscara e o plano (L) indicadas.

Baseado nas dimensoes apresentadas na Figura 2.7, o campo totalmente codificado
(FCFOV), o campo parcialmente codificado (PCFOV) e a resolu¢ao angular (6)

podem ser representados matematicamente por:

Dy — D

FCFOV = 2 tan™" (MzLD) (2.6)
Dy + D

PCFOV = 2 tan ! (M;ZD) (2.7)

1 H
0 = tan (L) (2.8)

Na pratica, existem duas estratégias principais para definir o FOV do instrumento
de mascara codificada. A maneira mais usual é a blindagem lateral, que consiste em

cercar as laterais do PD com material opaco a radiacao de interesse. Nessa disposi¢ao,
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Figura 2.7 - Campos parcialmente e totalmente codificado.

Campo de visada totalmente codificado (FCFOV) e campo de visada parcialmente co-
dificado (PCFOV) para um telescépio de mascara codificada com a configuragao (c) da
Figura 2.6.

Fonte: Castro (2015).

qualquer fluxo incidente além do campo parcialmente codificado (ver Figura 2.7) nao
atingiria os detectores e a sensibilidade seria maxima pra qualquer fonte dentro do
campo de visada totalmente codificado. Fluxo proveniente da regiao para o qual o
campo ¢ parcialmente codificado ainda atingiria os detectores. Outra abordagem ¢é
implementar uma grade de laminas de blindagem — um colimador — logo a frente
do PD. Dessa forma, a medida que o angulo de incidéncia aumenta em relagao a
direcao vertical, as laminas fardo com que sombras iguais sejam projetadas em todos
os detectores, garantindo que a codificacao pela mascara permaneca completa para
todos os angulos dentro do FOV| isto é, para ldminas do colimador suficientemente

altas, nao havera campo parcialmente codificado.
2.2.4 O sistema de imageamento do protoMIRAX

Uma mascara codificada, que tem como funcao proporcionar a codificacao espacial

do fluxo de raios X incidente, serd montada a 650 mm do plano dos detectores
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do protoMIRAX. A mascara a ser utilizada é uma extensao ciclica 2 x 2 de um
padrao MURA de 13 x 13 elementos, cada um com dimensao 20 mm x 20 mm. Do
total dos 169 elementos do padrao, 84 sao abertos e 85 fechados, o que significa
uma fracdo de abertura de 0,497. Para que sejam registradas sombras tnicas no
PD para qualquer direcao de incidéncia — evitando ambiguidades na reconstrugao
da imagem (ver, e.g., Secao 2.2.2.1) —, uma coluna e uma linha sdo subtraidas do
arranjo total, resultando em uma méscara com 25 x 25 elementos (Figura 2.8) e
uma dimensao total de 500 mm x 500 mm. Para garantir que nao haja contribuicao
do campo parcialmente codificado, um colimador serd montado a frente do PD (a
segunda estratégia apresentada no fim da Segdo 2.7). Tanto os elementos fechados
da maéscara quanto o colimador sdo constituidos de folhas de chumbo, estanho e
cobre; essa composicao minimiza gradualmente os efeitos de fluorescéncia causados

pela incidéncia de radiacao ionizante nos materiais.

Figura 2.8 - Desenho da mascara que serd utilizada no protoMIRAX.

A esquerda, o padrdo basico MURA 13 x 13. A direita, a mascara codificada construida a
partir de sua repetigao ciclica (2 x 2).

Fonte: Produgao do autor.

Com essa configuragao, a camara do protoMIRAX terd um campo de visada de
20,8° x 20,8° totalmente codificado pela mascara e uma resolugdo angular geomé-
trica de 1°43". Devido ao espacamento de 10 mm entre detectores adjacentes (a ser
justificado adiante), a fragdo do FOV com melhor sensibilidade sera de 7°03’ x 7°03’,
isto é, o colimador s6 comecara a sombrear os detectores para radiagao incidente além
desse limite angular (BRAGA et al., 2015).
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2.3 Detectores semicondutores

Um semicondutor pode ser definido como um material cujo valor da diferenca de
energia entre a banda de valéncia e a banda de condugao (chamada energia de “band-
gap”) situa-se entre o de um condutor e o de um isolante. Esse moderado valor de
energia de band-gap possibilita que, sob determinadas condigoes, haja conducao de
eletricidade em materiais semicondutores (e.g. (SWART, 2008)). Como brevemente
exposto na Secao 1, é baseando-se nesse principio que operam os detectores semi-
condutores. De maneira geral, uma diferenca de potencial (tensdo) é aplicada entre
o anodo e o catodo de um semicondutor de modo que o campo elétrico gerado deixe
a energia de band-gap na iminéncia de ser superada. A tensao necessaria para isso
depende das dimensoes do semicondutor mas é geralmente da ordem de algumas
centenas de volts (e.g. (OUSEPH, 2012)). Nessa situacao, um féton de alta energia,
ao incidir no material, é capaz de romper a ligacao entre os elétrons da banda de
valéncia e excita-los para a banda de conduc¢ao, deixando buracos — tratados como
cargas positivas (i.e. et) — em igual nimero na banda de valéncia. O movimento
das cargas em sentidos opostos gera uma corrente elétrica (ver, e.g., Figura 1.6)
que é proporcional ao niimero de pares elétron-buraco criados que, por sua vez, é

proporcional & energia do foton incidente (e.g. (TSOULFANIDIS, 2010)).

Diversos materiais semicondutores, elementares ou compostos, podem ser utiliza-
dos para aplicacoes relacionadas a deteccao de fotons ou particulas. A Tabela 2.1
apresenta algumas caracteristicas relevantes, dentro desse contexto, para semicon-
dutores ja utilizados em missoes astrondmicas. As propriedades, os materiais e suas

aplicagoes sao discutidas a seguir.

Tabela 2.1 - Propriedades de alguns semicondutores.

Si Ge CdTe CdZnTe  Hgl,
Numero atémico 14 32 48, 52 48, 30, 52 80, 53

Densidade (g/cm?®) 2,33 532 585 5,78 6,4

Band-gap (eV) 1,12 0,67 1,44 1,57 2,13
(ut)e (cm?/V) >1 >1 1073 1072 1074
(ut)p (cm?/V) >1 >1 107* 107° 10-°

Valores retirados de Owens et al. (2003).

A densidade do semicondutor influencia diretamente no poder de parada (stopping

power) do material, ou seja, na sua capacidade de interagir com fétons cada vez mais
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energéticos. Assim, a relativamente baixa densidade do silicio (Si) torna-o pouco ade-
quado para a confeccao de detectores de raios X duros ou v para astronomia, uma
vez que estes teriam que possuir volumes (profundidades) consideraveis para atingir
o poder de parada necessario. O silicio é, no entanto, de extrema importancia para
a astronomia de raios X moles, visto que é componente essencial na fabricagao de
detectores CCD (charge-coupled device), que compoem diversos telescpios que ope-
ram nessa faixa de energia, tais como PN e MOS (STRUDER et al., 2001) a bordo do
XMM-Newton, ACIS (GARMIRE et al., 2003) a bordo do Chandra e XRT (GODET
et al., 2007) a bordo do Swift. J& foram langados em missées também detectores de
silicio compensado (ou dopado) com litio (Si(Li), e.g. (SERLEMITSOS et al., 1984))
e os chamados detectores de deriva de silicio (silicon drift detectors — SDDs), uti-
lizados no telescopio XTI (PRIGOZHIN et al., 2012) a bordo do NICER. O sistema
de deteccao do XTI fornece, atualmente, a melhor resolucao temporal até ~ 12 keV
dentre os telescopios em operacao. De fato, os SDDs tém se mostrado promissores,
inclusive para uma eventual aplicacao em astronomia de altissimas energias; o de-
tector ALICE (A Large Ion Collider Experiment, e.g. (BRESKIN; VOSS, 2009)), do
LHC, por exemplo, é capaz de rastrear particulas com energias de até TeVs com

SDDs arranjados em grandes volumes.

Valores baixos de energia de band-gap implicam em uma maior sensibilidade a ener-
gia dos fétons incidentes, o que pode se traduzir em um detector com melhor re-
solugdo espectral (e.g. (SMITH, 2010)). Em contrapartida, semicondutores com essa
caracteristica estao sujeitos a criacao de pares elétron-buraco por excitagoes térmi-
cas, que acarretam correntes de fuga, e por isso precisam ser mantidos a tempera-
turas criogénicas (~5-7T0K, e.g. (VENOS et al., 2000)). Esse é o caso dos detectores
baseados em germénio (Ge), que necessitam de refrigeragdo constante para garantir
uma operacao estavel. Ainda assim, muitas missoes astronomicas ja utilizaram de-
tectores de germénio, tanto em sua forma pura, HPGe (high purity germanium), ou
compensada com litio, Ge(Li). A relativa facilidade de construir cristais de germénio
com grandes volumes faz com que esse semicondutor seja aplicado para deteccao de
fétons da ordem de centenas de keV até alguns MeV (e.g. (SANGSINGKEOW, 1999)).
Exemplos de missoes que utilizaram detectores baseados em germanio sao os ex-
perimentos em baldo GELI-1 (BRAGA, 1984) e GRIS (TEEGARDEN et al., 1985), o
espectrografo a bordo do observatério solar RHESSI (SMITH et al., 2002) e o SPI
(VEDRENNE et al., 2003) a bordo do INTEGRAL; este tltimo ainda em operagao.

Um namero atdémico alto é importante quando a faixa de energia de operacao dese-

jada exige que o efeito fotoelétrico seja o meio de interagao dominante no detector.
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O coeficiente de atenuagao linear da absor¢ao fotoelétrica de um material é fungao

da secdo de choque o, cujas dependéncias sao (e.g. (KNOLL, 2010)):

n

0P 4<n<bh (2.9)

em que p e Z sao, respectivamente, a densidade e o niimero atémico do material, e
E ¢ a energia do foton incidente. Nota-se que a eficiéncia da absorcao fotoelétrica é
altamente dependente do niimero atomico do material e que decresce com a energia.
Para os semicondutores apresentados na Tabela 2.1, a absorcao fotoelétrica deixa
de ser dominante a partir de raios X duros, como pode ser visto na Figura 2.9, que
mostra os coeficientes de atenuagao linear desses materiais para os trés principais
processos de interagao foton—matéria: absorcao fotoelétrica, espalhamento Compton

e produgao de pares.

Figura 2.9 - Coeficiente de atenuagao linear para alguns semicondutores.
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Coeficientes de atenuagao linear em funcdo da energia para os materiais semicondutores
Si, Ge, CdTe/CdZnTe e Hgla, computados para trés processos de interacao foton—matéria:
absorgao fotoelétrica (linha pretas), espalhamento Compton (linhas azuis) e produgao de
pares (linhas vermelhas). As linhas tracejadas horizontais indicam os pontos em que o
espalhamento passa a ser dominante em relacdo ao efeito fotoelétrico para cada material.
Calculado com o XCOM (BERGER; HUBBELL, 1987).

Fonte: Producao do autor.
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As linhas tracejadas na Figura 2.9 indicam a energia em que o espalhamento Comp-
ton torna-se o processo mais eficiente. Para os semicondutores elementares Si e Ge,
isso ocorre em E ~60keV e E~150keV, respectivamente. Devido a seus altos nu-
meros atomicos, os compostos telureto de cadmio (CdTe) e telureto de cadmio zinco
(CdZnTe ou CZT) garantem que o efeito fotoelétrico seja o dominante até ~ 250 keV.
Esses dois tultimos foram mostrados juntos na Figura 2.9 em razao de seus nime-
ros atomicos médios bastante similares: o CZT ¢é uma liga de CdTe (Z=50) com
telureto de zinco (ZnTe), cuja composigao estequiométrica padrao para confecgao
de detectores é CdggZng;Te (e.g. (PROKESCH, 2015)), o que resulta em um nimero
atdmico médio de 49,1. Para o iodeto de mercurio (Hgly), que possui Z = 62, a absor-
¢ao fotoelétrica domina até E =~ 360 keV. Naturalmente, e como pode ser constatado

da Figura 2.9, a producao de pares s6 ocorre e pode passar a ser importante a partir

de ~1MeV.

Em geral, os compostos CdTe e CdZnTe apresentam propriedades muito semelhan-
tes. A adicao de uma pequena quantidade de zinco eleva a energia de band-gap que,
como mencionado, minimiza as correntes de fuga causadas por excitagoes térmicas
— permitindo operagdes em temperaturas mais elevadas. Efetivamente, os dois semi-
condutores sao aptos para operar a temperaturas ambientes, sem qualquer tipo de
resfriamento. Por outro lado, a adicao de zinco compromete em aproximadamente
uma ordem de grandeza a mobilidade dos buracos (tltima linha da Tabela 2.1, a ser
discutido posteriormente). De qualquer modo, desde os progressos significativos no
desenvolvimento desses dois compostos, ocorridos a partir da década de 90, eles tém
sido, em fungao de suas propriedades, os principais escolhidos para integrar missoes
astronomicas de raios X duros (e.g. (TAKAHASHI; WATANABE, 2001)). Trés telescé-
pios cujos dados sao utilizados na vertente observacional deste trabalho possuem
detectores de CdTe ou CdZnTe: ISGRI (LEBRUN et al., 1996) a bordo do INTE-
GRAL (CdTe), o BAT (SATO et al., 2004) a bordo do Swift (CZT) e FPMA a bordo
do NuSTAR (CZT). Ademais, instrumentos langados mais recentemente incluem:
ART-XC (PAVLINSKY et al., 2014) a bordo do eROSITA (CdTe), CZTI (BHALERAO
et al., 2017) a bordo do ASTROSAT (CZT) e o HXCF (ZHOU et al., 2014) a bordo
do HXMT (CdTe).

Apesar de também apresentar propriedades atrativas, o semicondutor Hgly é um
composto quimicamente reativo e téxico (e.g. (BOLOTNIKOV, 2012)). J& foi utilizado
para fins de detecgao astrofisica em experimentos de balao (e.g. (RICKER et al., 1983))
e em uma missao de satélite (LEGRI (BALLESTEROS et al., 1995)); desde entéo, o

material nao foi aplicado novamente no contexto astrondémico.
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Exemplos de outros semicondutores que, embora ja tenham sido cogitados para
deteccao em astronomia de altas energias, nao foram ainda utilizados para esse
fim, sdo os compostos GaAs (arsenieto de gélio, e.g. (DUBECKY et al., 1997)), T1Br
(brometo de télio, e.g. (KOSTAMO et al., 2009)) e InP (fosforeto de indio, e.g. (JIANG
et al., 2014)).

Como comentado no Capitulo 1, a possibilidade de combinar materiais para fabricar
semicondutores compostos viabiliza que estes possuam uma variedade de proprieda-
des e se adequem a diferentes requisitos de projeto. O processo de fabricagdo desses
semicondutores, no entanto, envolve a introducao de demasiadas impurezas, acar-
retando adversidades que podem afetar o desempenho do detector (e.g. (HERMON
et al., 1998)). Uma dessas adversidades, em particular do semicondutor CdZnTe, é

apresentada na préxima subsecao.
2.3.1 Aprisionamento de cargas e o efeito de cauda

As duas tultimas linhas da Tabela 2.1 indicam a capacidade de transporte dos elétrons
(subindice e) e dos buracos (subindice b) no semicondutor, expressa como o produto
entre o tempo de vida 7 (s) e a mobilidade y (cm? V~!s™!) das cargas. O tempo
de vida e a mobilidade referem-se, respectivamente, ao tempo médio que elétrons e
buracos levam para se recombinar apds a perturbagao do equilibrio térmico (causado,
e.g., pela incidéncia de um fo6ton) e a velocidade média com que se movem pelo
material. Como pode ser notado dos valores da Tabela 2.1, os produtos p7 dos
semicondutores compostos sao de duas a cinco ordens de grandeza inferiores aos
dos semicondutores elementares. Tal baixa capacidade de transporte é explicada
pelas impurezas mencionadas, que agem como barreiras, no sentido de que impedem
a mobilidade das cargas no material (e.g. (ROTHENBERGER et al., 1985)). A essa

ocorréncia da-se o nome de aprisionamento de cargas (charge trapping).

O caminho livre médio da carga no material, \, pode ser definido como o produto
(ur)€, em que £ (Vem™') é o campo elétrico gerado pela tensao aplicada ao semi-
condutor. Se a espessura de determinado semicondutor excede o valor do caminho
livre médio das cargas, apenas uma fragdo do sinal gerado é induzida no eletrodo do
detector, o que implica em uma cole¢do incompleta de cargas e, consequentemente,
no registro incorreto da energia do f6ton incidente (e.g. (BARRETT et al., 1995)). Essa
situacao é exemplificada na Figura 2.10, que mostra a razao das energias depositada
e registrada (E/Ep) em funcao da distancia percorrida (z) pelos elétrons e buracos
em um detector ideal (painel a esquerda), em que nao ha aprisionamento de cargas,

e em um detector CZT tipico (painel & direita), em que ha. E evidente, deste tl-
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timo painel, a diminuigao do valor de E/E, devido a baixa mobilidade dos buracos,
aludida na imagem pelo baixo caminho livre médio (A, =0,24 mm) comparado a

espessura do detector (z =3 mm).

Figura 2.10 - Consequéncia do aprisionamento de cargas.
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Razdo da energia registrada (EF) para a energia originalmente depositada (Ep) para os
casos de um detector ideal (painel & esquerda) e de um detector de CdZnTe tipico (painel
a direita).

Fonte: Adaptado de Fritz e Shikhaliev (2009).

De maneira geral, a baixa mobilidade dos buracos em relac¢ao aos elétrons (ver, e.g.,
Tabela 2.1 e Figura 2.10) nao impede que o evento da incidéncia de um féton seja
computado, isto é, ndo afeta necessariamente a eficiéncia da deteccao. O que ocorre,
como mencionado, é um registro erréneo do valor da energia depositada, causado
pela contribuicao deficiente dos buracos ao sinal. Mais especificamente, a energia
registrada serd menor do que a energia original do féton incidente. Dessa forma,
uma consequéncia imediata — e notavel — dessa cole¢ao incompleta de cargas é o
chamado efeito de cauda (tailing effect, e.g. (SORDO et al., 2009)), caracterizado por
um excesso de contagens a esquerda (no sentido de menor energia) dos picos de

energia esperados.

O efeito de cauda pode ser notado na Figura 2.11, que apresenta o espectro de uma
fonte radioativa de 2! Am obtido com um detector CZT no laboratério do GAE.
O 2*'Am, is6topo mais comum do elemento sintético americio, emite, como um dos
principais produtos de seu decaimento «, fétons de ~59,5keV (e.g. (CHONG C. S.,

1997)). Sobreposto ao pico, em linha tracejada, estd um ajuste gaussiano; o excesso
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de contagens imediatamente a esquerda do pico, assemelhando-se a uma cauda, é

indicado com uma seta.

Figura 2.11 - Efeito de cauda.

\ \ T
Pk

[oe)
T
|

*

10? contagens
B (O} [*)} ~
T T T T
| | | |

N
T
-~
|

w
T
|

=
.
|

30 40 50 60 70 80
Energia (keV)

Espectro registrado por um detector CZT para uma fonte de 24! Am (pico em ~59,5keV).
Uma curva gaussiana é mostrada sobreposta ao pico. O efeito de cauda, indicado por uma
seta, é caracterizado pelo excesso de contagens a esquerda do pico.

Fonte: Adaptado de Stecchini (2017).

Procedimentos propostos para minimizar o efeito de cauda podem ser encontradas na
literatura, especialmente no contexto de aplicacoes médicas de detectores compostos
de CdZnTe (e.g. (FRITZ et al., 2011; HOLSTENSSON et al., 2015)). A maioria das
solugoes, na pratica, demanda que haja certo controle sobre as posicoes relativas da
fonte (objeto a ser observado) e do plano de detectores, o que nao é, em geral, factivel
em condigoes de deteccao para astronomia. Ha, no entanto, uma estratégia baseada
simplesmente na variacao da tensao que se aplica aos detectores; essa questao sera

abordada no proximo capitulo.
2.3.2 O plano de detectores do protoMIRAX

Os detectores que serao utilizados no protoMIRAX sao semicondutores compostos
de CdZnTe, uma liga de 90% CdTe e 10% ZnTe. O experimento final possuird 169

detectores de dimensdes 10 mm x 10 mm x 2mm (Figura 2.12), em uma configura-

32



cao 13 x 13, totalizando uma 4rea de 169 cm?. A escolha pelo uso de detectores CZT
baseou-se em suas propriedades atrativas (ver, e.g., Tabela 2.1): densidade razoéavel
e nimero atomico alto, para garantir deteccao na faixa de operacao pretendida do
experimento (~ 30-200 keV, ver, e.g., Equagao 2.9 e Figura 2.9), e relativamente alta
energia de band-gap, para que o sistema de detecgao opere convenientemente a tem-
peratura ambiente. O limite inferior de operacao (30keV) é imposto pela absorgao

da atmosfera residual acima da altitude de voo (~42km).

Figura 2.12 - Um detector CZT.

10mm

Detector CZT idéntico aos que serdo utilizados no plano de detectores do experimento
protoMIRAX. Imagem retirada de acervo pessoal.

Fonte: Produgao do autor.

Cada detector é conectado diretamente a uma placa de circuito impresso (PCI,
Figura 2.13a), composta de um preamplificador, um amplificador de baixo ruido
(low-noise amplifier — LNA) e um modelador de pulso (shaper) — responsaveis pelo
processamento eletronico do sinal detectado. A tensao aplicada aos detectores é de
200 V. Os detectores sao montados a angulos de 45° em relagao as placas eletroni-
cas com a finalidade de minimizar o espago entre detectores adjacentes. A Figura
2.13b mostra uma visao explodida do sistema de deteccdo. Os elementos presen-
tes na imagem, de cima para baixo, sao: uma placa de aluminio para suporte; os
169 detectores e suas eletronicas associadas; e a estrutura (colmeia) de latdo que os
comportard. Folhas de aluminio (ndo mostradas) serdo dispostas entre a placa de

aluminio superior e os detectores para que estes estejam protegidos de luz visivel.
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Figura 2.13 - Sistema de deteccao do protoMIRAX.
a) b)

a) Foto de um detector de CdZnTe e a eletronica associada. b) Imagem renderizada de
uma visao explodida do sistema de detecgao.

Fonte: Adaptado de Braga et al. (2015).

2.4 Estagio Atual

A gondola do balao em que serd langado o protoMIRAX encontra-se completamente
construida no laboratério do GAE e pronta para abrigar os sistemas e subsistemas do
experimento. Dos elementos que fazem parte da CRX, ja estao finalizados a méscara
codificada, o colimador e todas as pecas de suporte e/ou blindagem. Em relac¢ao aos

detectores CZT, 30 ja foram associados a suas respectivas PCIs e integrados ao PD.

A Figura 2.14 mostra toda a estrutura da gondola, com a CRX ja acomodada em
sua posigao correta para voo (imagem a esquerda) e a estrutura da CRX em detalhe
(imagem a direita); nesta ultima imagem, vé-se a mascara codificada padrao MURA
13 x 13 montada a 650 mm do PD (ver, e.g., Secao 2.2.4). A Figura 2.15, por sua
vez, mostra o PD com os 30 detectores prontos instalados, vistos de frente (imagem
a esquerda) e vistos por tras (imagem a direita); esta tltima imagem evidencia as

PClIs e a montagem a 45° que minimiza a distancia entre detectores adjacentes.
2.4.1 LECX/nanoMIRAX

Concomitantemente ao desenvolvimento do protoMIRAX; o experimento LECX ( Lo-
calizador de Ezplosoes Cosmicas de raios X), a ser langado em um nanossatélite (cu-
besat) chamado nanoMIRAX, foi concebido pelo GAE e encontra-se, também, em
estagio avancado. A principal finalidade do LECX ¢é a detecgao e localizacao de GRBs

(Gamma-Ray Bursts), especialmente aqueles que se constituem em contrapartidas
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Figura 2.14 - Gondola e camara de raios X do protoMIRAX.

A esquerda: géndola do baldao que abrigard os sistemas e subsistemas do experimento
protoMIRAX, ja com a cAmara de raios X alocada em seu devido lugar. A direita: CRX,
fora da géndola, em detalhe. Imagens retiradas de acervo pessoal.

Fonte: Produgao do autor.

Figura 2.15 - Plano de detectores do protoMIRAX.

Os 30 detectores prontos instalados no plano de detectores do protoMIRAX, vistos de
frente (imagem & esquerda) e vistos por tras (imagem & direita). Imagens retiradas de
acervo pessoal.

Fonte: Producgao do autor.
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eletromagnéticas de surtos de ondas gravitacionais detectados pelos interferometros
a laser no solo, ja que estes possuem uma pobre capacidade de localizagdo dos even-
tos na esfera celeste. Assim como o protoMIRAX, o LECX também servird como
plataforma de teste para a tecnologia a ser utilizada no MIRAX. O plano de de-
teccao do LECX é composto por quatro detectores CZT — idénticos aos utilizados
e descritos na Se¢ao 2.3.2 — em um arranjo 2 X 2 (Figura 2.16a). Os detectores sao
cercados por baixo e nas laterais por uma blindagem passiva (também da composi-
¢ao mencionada na Segdo 2.2.4: chumbo, estanho e cobre), em uma espécie de caixa
aberta. O sistema de localizacao do LECX nao necessita de uma maéscara codificada:

as proprias paredes laterais garantem que as sombras projetadas no plano dos de-

tectores possuam um padrao tnico para cada direcao de incidéncia, possibilitando

que a posicao do evento seja determinada simplesmente em funcao da relacao de
contagens em cada um dos quatro detectores (Figura 2.16b). Uma descrigao técnica

completa do projeto pode ser encontrada em Braga et al. (2020).

Figura 2.16 - Plano de detectores do LECX.

b)

|I||I . ;ﬂ' —).

""Contagéns

a) Fotografia do plano de detectores. b) Principio de funcionamento do localizador (ver
texto para detalhes).

Fonte: Adaptado de Braga et al. (2020).
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3 TESTES COM O SISTEMA DE DETECCAO

Neste capitulo serao reportados os testes realizados com a finalidade de estudar o

desempenho dos detectores que integrarao o sistema de detec¢ao do protoMIRAX.
3.1 Testes iniciais com a camera de raios X

Como relatado na Secao 2.4, 30 detectores e suas eletronicas estao prontos e monta-
dos na CRX. E possivel que 25 desses 30 detectores sejam utilizados em um arranjo
5 x 5 para um primeiro voo de baldo!. O resultado de um dos primeiros testes re-
alizados estd na Figura 3.1, que mostra o espectro de uma de fonte 2! Am obtido

pelos 25 detectores em uma integracao de aproximadamente 20 horas.

Figura 3.1 - Espectros de 2! Am obtidos por 25 detectores do protoMIRAX.
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Os detectores foram ajustados para que o pico de ~59,5keV da fonte de ! Am ocorresse
por volta do canal 70. Foram 20 horas de integracao.

Fonte: Produgao do autor.

!Nesse caso, a méascara, codificada teria o mesmo padrdo que o mostrado na Figura 2.5.
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Na integracao apresentada na Figura 3.1, que ocorreu no laboratorio do GAE, os
detectores haviam sido ajustados para que o pico mais proeminente do americio,
em ~ 59.5keV (ver, e.g., Secdo 2.10), fosse registrado por volta do canal 70 (mais
sobre como ¢ feita a calibracdo adiante). Com essa mesma calibragao, a CRX foi
transportada e submetida a testes em uma camara térmica, mantida a baixissima
pressao, do Laboratorio de Integragao e Testes (LIT) do INPE. Os testes consistem
em variar a temperatura da camara térmica com o proposito de simular as variacoes
de temperatura as quais o experimento estara sujeito quando em voo. Com a CRX e
uma fonte de ?*! Am no interior da cAmara, as contagens por canal registradas podem
ser utilizadas para investigar o comportamento do sistema de detecgdo em funcao da
variacao de temperatura. A temperatura de diversos componentes e regices da CRX
também é monitorada por meio de sensores. A Figura 3.2 mostra como variou a
temperatura interna da cadmara (linha pontilhada preta) e dos sensores posicionados

na CRX (linhas sélidas coloridas) para um teste de aproximadamente 10 horas.

Figura 3.2 - Variacdo de temperatura na cimara térmica.
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A linha pontilhada preta representa as variagoes da temperatura da camara térmica e as
linhas sélidas coloridas mostram a variacdo da temperatura dos sensores localizados em
diversos componentes ou regioes da CRX.

Fonte: Produgao do autor.
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Como pode ser visto, a temperatura das componentes variou pouco e lentamente se
comparada as mudancas abruptas da temperatura dentro da cAmara térmica. As li-
nhas pontilhadas azuis na vertical, demarcadas com as letras de A a O na Figura 3.2,
representam, com excecao da A, tempos iguais de integracao (aproximadamente 30
minutos) que foram utilizados para produzir espectros e verificar o comportamento

das contagens. O resultado para um dos detectores é apresentado na Figura 3.3.

Figura 3.3 - Comportamento do espectro obtido em func¢ao da variagdo de temperatura.
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Espectro de um dos detectores para diferentes momentos durante a variagdo da tempe-
ratura na camara térmica. Cada espectro corresponde a aproximadamente 30 minutos de
integracao.

Fonte: Producao do autor.

Dois parametros importantes na especificagdo de um sistema de deteccao, em que
se espera influéncia da temperatura, sao o ganho e a sensibilidade. O ganho é res-
ponsavel pela escala em que a conversao energia—canal acontece e a sensibilidade
refere-se a capacidade de registrar as contagens — o que, nesse contexto, se traduz
na area abaixo das curvas na Figura 3.3. Dos espectros mostrados, obtidos para o

mesmo detector ao longo do teste, nota-se que o canal designado a registrar o pico
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do americio nao apresentou variagoes expressivas, o que significa que o ganho eletro-
nico manteve-se estavel com as mudangas de temperatura. Por outro lado, houve,
entre intervalos de integragao, diferencas de sensibilidade que nao aparentam ter
qualquer relagao 6bvia com a variacao da temperatura. Tal discrepancia no niimero
de contagens deve ter sido causada por outros fatores e sera investigada em futuros

testes com a CRX no LIT antes do primeiro voo com o sistema de detecgao 5 x 5.
3.2 Testes com uma versao reduzida do sistema de deteccao

Por razoes de praticidade, os testes de caracterizacdo de desempenho dos detectores

foram realizados com um sistema de deteccao reduzido e independente da CRX.

O estudo a ser apresentado é a continuagao do trabalho descrito em Stecchini (2017),
em que os testes com a versao reduzida foram focados na obten¢do de imagens de
laboratorio por meio do método da mascara codificada, com a principal finalidade de
aplicar técnicas visando tanto a melhoria da qualidade das imagens reconstruidas
(e.g. flat-field) quanto a atenuagao das limitagbes impostas pelo método quando
aplicado a um plano de detectores em que a distancia entre estes é significativa em
relacdo as suas dimensoes — como € o caso do protoMIRAX. O presente trabalho dara
énfase a caracterizagdo da capacidade espectrométrica dos detectores CZT (e suas
eletronicas) que compdem o PD do protoMIRAX e a descricdo de procedimentos
elementares que podem ser estendidos e aplicados a quaisquer sistemas de detecgao

que venham a fazer uso desses detectores, como os sistemas do LECX e do MIRAX.
3.2.1 O sistema reduzido

O sistema utilizado é composto por 9 detectores em um arranjo 3 x 3 (Figura 3.4).
Os detectores e suas eletronicas associadas sao idénticos aos que serao utilizados no
protoMIRAX e portanto reproduzem o desempenho que o sistema completo terd.
As etapas envolvidas na aquisicdo de dados, que também se aplicam ao sistema

completo, sao ilustradas no diagrama da Figura 3.5 e resumidas a seguir.

(i) O pulso elétrico resultante da interacdo do féton com o detector alimenta a
placa de circuito impresso (PCI), que acomoda um pré-amplificador sensivel a

carga, um amplificador de baixo ruido (LNA) e um shaper (ver Secao 2.3.2).

(ii) A tensao de saida da PCI ¢ utilizada para carregar um capacitor (conversor
Wilkinson), cujo tempo de descarregamento é proporcional a tensao fornecida
pela PCI. Esse equipamento é conhecido como conversor altura-tempo (CAT),

uma vez que fornece um valor de tempo, na saida, em funcao de uma amplitude
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Figura 3.4 - Arranjo 3 x 3 de detectores CZT para a realizacdo dos testes.

Imagem a esquerda: vista de lado do sistema 3 x 3, mostrando as placas de circuito im-
presso (PCls) conectadas aos detectores. Imagem & direita: os detectores CZT.

Fonte: Stecchini (2017).

de entrada. No CAT séao feitos os ajustes manuais de ganho.

(iii) O valor de saida do CAT alimenta um conversor analégico-digital que discre-
tiza a duracdo do pulso resultante do CAT em 256 canais. Os sinais digitais
sdo processados por um multiplexador (MUX), encarregado de registrar ca-
nal e contagem para cada evento em cada detector, daté-los, e enviar estas

informagoes para o computador de aquisicao.

3.2.2 O efeito de cauda com a variacao da tensao

Dentre as técnicas empregadas para minimizar o efeito de cauda presente em espec-
tros obtidos por detectores de CdZnTe (ver, e.g., Segao 2.3.1 e Figura 2.11), a mais
plausivel para fins de deteccdo em astrofisica é o aumento da tensao aplicada aos
detectores (e.g. (REDUS, 2007)). A melhoria em fungao da aplicacdo de uma tensao
maior estd relacionada ao aumento da mobilidade (i.e. velocidade média com que se
movem no material) dos buracos e consequente diminui¢ao do tempo que estes levam
para alcancar o eletrodo. A medida que este tempo — chamado tempo de transito
— aproxima-se do tempo de meia-vida 7 dos buracos, a colecao incompleta destes,

principal causa do efeito (ver, e.g., Figura 2.10), pode ser amenizada.

Com a finalidade de verificar o comportamento descrito, foi realizado um teste que
consistiu em comparar os espectros registrados para diferentes tensoes aplicadas aos

detectores enquanto todas as demais condigoes (e.g. tempo de integracao, distancia
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Figura 3.5 - Diagrama esquematico da aquisicao de dados.
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Diagrama simplificado mostrando as etapas envolvidas na aquisicio de dados desde a

interagao do féton com os detectores de CZT (ver texto para detalhes).

Fonte: Stecchini (2017).

da fonte, etc) eram mantidas. Devido a limitagao de tensao imposta pelos capacitores
do circuito de leitura de cada detector do experimento — projetados para operar com
200V (ver Secao 2.3.2) —, novos capacitores foram adquiridos e a eletrénica de um

dos detectores do sistema reduzido 3 x 3 foi adaptada para a realizagdao do teste.

Espectros obtidos do 2*'!Am, para tensoes aplicadas aos detectores de 100, 200 e
400V, sao mostrados na Figura 3.6. O pico em 59,5keV foi ajustado para que ocor-
resse no canal 60. Para uma comparacao adequada e focada no comportamento da
asa, as contagens foram normalizadas. Os trés primeiros painéis destacam, separa-
damente, um ajuste de gaussiana em torno do pico (em azul), e a asa a esquerda que
ocorre decorrente do efeito de cauda (em marrom). Em cada um desses painéis estao
indicadas as tensoes aplicadas e as razoes da area da asa para a area da gaussiana.
Dos valores dessas razoes, constata-se que ha, de fato, uma atenuagao do efeito (i.e.,
menos contagens sao registradas na asa) em fungao do aumento da tensao aplicada
aos detectores. O ultimo painel apresenta os trés espectros sobrepostos para uma

comparagcao visual.
3.2.3 Linearidade e curvas de linearizacao dos detectores

Para obter informacoes acerca da linearidade dos detectores, foi utilizada, além da

fonte de americio, uma fonte do elemento radioativo eurépio (**2Eu). O eurdpio exibe
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Figura 3.6 - Efeito de cauda em fungao da tensdo aplicada.
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Resultados dos testes de variacido da tensao. Os trés primeiros painéis mostram os espectros

de uma fonte de **'Am (cujo pico ocorre em ~ 59,5keV) para tensoes aplicadas de 100,
200 e 400 V. O ultimo painel apresenta a sobreposicao desses mesmos trés espectros.

Fonte: Produgao do autor.
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um complexo de linhas de emissao desde ~ 39 até ~ 50 keV, sendo a mais proeminente
em torno de 40,1 keV; ha também uma emissao, de menor intensidade, em 121,78 keV
(e.g. (HELENE et al., 2007)). Com a presenca das duas fontes radioativas foi feita
uma integracao de aproximadamente 30 minutos; o resultado é mostrado na Figura
3.7 para um dos detectores. Gaussianas foram sobrepostas aos picos principais do

eurépio (em azul) e do americio (em vermelho) para facilitar a identificacao dos

canais em que estes ocorrem, que sao, respectivamente, ~ 30 e ~ 66.

Com o conhecimento a priori da energia das linhas emitidas — no caso, 59,5 keV para
o 2'Am e 40,1keV para %2Eu — é possivel determinar a correspondéncia energia—
canal do detector. A equacao de correspondéncia e a reta sdo mostradas na ima-

gem inserida da Figura 3.7 (ch = canal; en =energia). A emissao menos intensa em
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Figura 3.7 - Espectro em canal obtido para fontes de americio e eurépio simultaneamente.
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Curvas gaussianas foram ajustadas para facilitar a localizagao do canal correspondente ao
pico do eurépio (azul, ~30) e do americio (vermelho, ~66). A imagem inserida mostra a
relagdo energia—canal calculada em funcao dos picos principais. Indicadas também estao a
emissdao em 121,8keV da fonte de eurépio (imagem principal, seta verde) e sua localizagio
na reta de correspondéncia (imagem inserida, circulo com sinal de mais verde).

Fonte: Produgao do autor.

~121,8keV do eurdpio, que foi registrada em torno dos canais 180-185, ¢ indicada
por uma seta verde na imagem principal. Esse terceiro par energia—canal pode ser
utilizado para verificar a linearidade do detector. De fato, posicionando-o na reta
da imagem inserida (circulo com sinal de mais verde), constata-se que a relagao

energia—canal do detector é linear.

Aplicou-se o procedimento descrito acima a todos os 9 detectores. Visto que nas
circunstancias de uma observacao astrofisica o valor desconhecido é a energia do
foton incidente, é mais conveniente expressar a relacao de correspondéncia em fungao
do canal em que o evento é registrado. Essa curva, de conversao canal-energia, ¢é
denominada curva de linearizacdo. As curvas de linearizacdo — e suas equagoes —

para os 9 detectores do sistema reduzido sao apresentadas na Figura 3.8.
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Figura 3.8 - Curvas e equacgoes de linearizacao para os 9 detectores.
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Fonte: Producao do autor.

3.2.4 Resolugao em energia

Uma medida importante na caracterizacao do desempenho espectral de um detector
(e sua eletronica) é a resolucao em energia ou resolugao espectral fornecida. Para
uma distribuicdo normal, a resolucao ¢ definida como a razao entre a largura total
a meia altura (full width at half mazimum — FWHM) e o centréide do pico (Ep).
A FWHM, como o nome sugere, é a largura na metade do pico, isto é, a diferenca
entre os valores de energia E, e E; correspondentes ao valor de meia amplitude
do pico em questao. Essas quantidades e suas relagoes sao elucidadas na Figura
3.9. E interessante apontar que a largura & meia altura de uma distribuicdo normal
relaciona-se com o desvio padrao (o) desta por FWHM ~ 2,35 ¢ (e.g. (KNOLL, 2010)).

Para avaliar a resolucao espectral do sistema de deteccao, foram feitas integragoes de
aproximadamente 2 horas para as fontes de americio e eurépio individualmente. Os

espectros correspondentes em func¢ao da energia foram, em seguida, obtidos por meio
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Figura 3.9 - Defini¢goes de FWHM e resolucdo em energia.
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Fonte: Producao do autor.

das equagoes de linearizacao indicadas na Figura 3.8. Tais espectros sao mostrados
nas Figuras 3.10 (**'Am) e 3.11 (*?Eu) para um dos detectores. Os valores da
FWHM e da resolucao em energia para as duas emissoes mais proemientes de cada

fonte, calculados em funcdo de uma gaussiana ajustada aos picos, estao indicados.

A regiao delimitada pela caixa pontilhada verde na Figura 3.11 é mostrada em maior
detalhe no painel a esquerda da Figura 3.12. Para obter uma medida da resolugao
espectral na faixa da emissao em ~121,8keV, a linha de base em torno do pico
correspondente foi removida. O resultado dessa subtracao e os valores da FWHM e

resolucao sao mostrado no painel a direita da Figura 3.12.

Com os trés picos e suas respectivas medidas de resolucao, é possivel determinar a
dependéncia da resolugao espectral com a energia do féton incidente. A posicao dos
trés no plano energia-resolugao, assim como a lei de poténcia que melhor os ajusta,

sao apresentados na Figura 3.13.

Menciona-se que a dependéncia esperada entre a resolucao espectral e a energia,
caso o alargamento dos picos observados fosse devido apenas a flutuagoes estatisti-
cas, seria R(F)=E"% (e.g. (KNOLL, 2010)). A discrepancia entre essa relagio e a
relagdo de melhor ajuste (indicada na Figura 3.13, R(E)oc E~%7) pode ser decor-
rente do fato de que a largura do pico medido é também influenciada por diversos

outros fatores, tais como: emissoes nao monoenergéticas das fontes radioativas, ruido
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Figura 3.10 - Espectro em energia da emissiao em ~ 59,5keV do 24! Am.
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Espectro em energia, convertido a partir da equacao de linearizacdo. Uma gaussiana
(em vermelho) sobreposta ao pico também é mostrada. Valores da largura a meia altura
(FWHM) e da resolucao em energia (A E/E) sao indicados.

Fonte: Produgao do autor.

eletronico e colegao incompleta de cargas (e.g. (TSOULFANIDIS, 2010)).
3.3 Consideracoes finais

Nesse capitulo foram descritos alguns testes de laboratério realizados com os detecto-
res semicondutores de CdZnTe que compoem o sistema de deteccao do experimento
protoMIRAX. Os testes foram feitos tanto com 25 dos 30 detectores ja montados e
prontos na CRX do experimento (Figura 2.15) quanto com um protétipo do sistema

de detecgao, composto por 9 detectores (Figura 3.4).

A CRX com 25 detectores esta completamente operacional (Figura 3.1) e, portanto,
disponivel para integrar a carga util de um primeiro voo de balao. Inclusive, tes-
tes preliminares de variacdo de temperatura indicam que a CRX e seus principais
componentes ja estao aptos a suportar as condigoes de voo (Figura 3.2). Pode-se
afirmar, portanto, que o sistema de detecgdo do protoMIRAX encontra-se pronto

para o voo estreiante.

Com o prototipo, um dos primeiros testes, realizado em carater apenas elucidativo,
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Figura 3.11 - Espectro em energia do %?Eu.
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O mesmo que a Figura 3.10, agora para o pico de ~40,1keV (em azul) do *?Eu. A caixa
pontilhada verde delimita a regiao do pico de ~121,8keV (ver Figura 3.12).

Fonte: Produgao do autor.

consistiu na averiguacao da dependéncia do efeito de cauda, descrito na Secao 2.10,
com a variacao da diferenca de potencial que se aplica aos dectectores. Foi verificado
que o aumento da tensao de fato reduz a razao entre as areas da regiao da asa e da
regiao do pico (Figura 3.6). No entanto, nao se pretende, a principio, alterar a tensao
do projeto original do experimento protoMIRAX; apesar de atenuar o efeito de
cauda, o aumento da tensao pode provocar degradagoes no sinal, como a amplificagao
do ruido eletrénico e a geracao de corrente escura advinda dos detectores. Mais testes
sdo, pois, necessarios para quantificar o compromisso entre esses aspectos e assim

avaliar se é vantajoso modificar as eletronicas associadas aos detectores.

A partir da andlise dos espectros de dois elementos radioativos distintos foi possivel
determinar algumas caracteristicas importantes pertinentes ao desempenho de um
detector, como a linearidade (Segdo 3.2.3) e a resolugdo espectral (Secao 3.2.4).
Informagoes acerca dessas duas quantidades sao cruciais para a construcao da fungao
resposta de um sistema de deteccdo. Embora os resultados apresentados refiram-se a
um sistema que nao saira do laboratorio, os procedimentos descritos para a obtengao
de curvas de linearizacao ou de parametros inerentes dos picos registrados podem ser
aplicados a todos os detectores que integrarao o protoMIRAX, o LECX e o MIRAX.
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Figura 3.12 - Zoom na emissdo de ~ 121,8keV do %2Eu.
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Fonte: Produgao do autor.

Figura 3.13 - Variacado da resolucao em funcao da energia.
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Um ajuste de lei de poténcia (linha tracejada cinza) foi feito aos trés pares energia—
resolugdo. A dispersdo dos valores em relacdo ao ajuste é menor do que o simbolo que os

representa.

Fonte: Produgao do autor.
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Parte 11
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1K 1740.7—2942






4 FUNDAMENTACAO TEORICA

Neste capitulo serao apresentados os fundamentos tedricos referentes a vertente ob-
servacional do trabalho. Na Secao 4.1 sao definidos os elementos e conceitos bésicos
de sistemas binarios em geral. Na Secao 4.2 é apresentada uma descri¢ao mais espe-
cifica de binarias de raios X, com énfase em sistemas em que uma das componentes
é um buraco negro. Nas Secoes 4.3.1, 4.3.2 e 4.4 sao descritos alguns dos métodos e
ferramentas disponiveis na literatura para analise desses sistemas. Por fim, na Se¢ao
4.5 apresenta-se uma revisao bibliografica do objeto de estudo, o candidato a buraco

negro 1E 1740.7—2942.
4.1 Introducao

Muitas das estrelas do Universo nao estao isoladas como o nosso Sol; estudos indicam
que cerca de 45 a 80% dos objetos estelares pertencem a sistemas multiplos, entre
os quais predominam os bindrios (e.g. (MARTYNOV, 1971; RAGHAVAN et al., 2010;
SANA et al., 2012)). O estudo de sistemas binéarios desempenha um papel essencial
para a astrofisica, uma vez que pardmetros importantes das estrelas (e.g. massa,
raio), de dificil inferéncia para estrelas isoladas, podem ser determinados através
da andlise da orbita das componentes do sistema. Além disso, sistemas bindrios sao
laboratérios excepcionais para o estudo de acregao como fonte de energia: estima-se
que, em até 50% desses sistemas, as componentes estao proximas o bastante para
que haja interacao na forma de transferéncia de matéria de uma para a outra (e.g.
(SHORE, 1994; PODSIADLOWSKI, 2010)).

A transferéncia de massa entre componentes de um sistema binario ocorre por meio
de dois mecanismos: por transbordamento do 16bulo de Roche e/ou devido a ventos
estelares. O termo “lobulo de Roche” é utilizado para designar a regiao volumétrica
de influéncia gravitacional em torno de cada componente de uma binaria; é o pre-
enchimento dessa regidao por uma das componentes que possibilita a transferéncia
de massa. O tamanho dos l6bulos de Roche de um sistema binario depende apenas
da separacao (A) e da razao de massa dos objetos (¢ = M, /M), como ¢é indicado na

equagao analitica de Eggleton (1983) para o raio efetivo da regiao (Ry,):

0,49 ¢2/3

R =
FT0,60728 + In(1 + ¢ 13)

A (4.1)

Assim, o preenchimento do I6bulo de Roche e seu consequente transbordamento

pode acontecer tanto devido a expansao de uma das componentes quanto pela dimi-
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nuicao do volume a ser preenchido — causado por uma eventual aproximacao entre
os objetos. Na Figura 4.1a sao mostradas as chamadas superficies de Roche para
o plano orbital de um sistema binario com razao de massa ¢=2. Os lébulos das
componentes estao delimitados pelas linhas mais escuras e o ponto interior de La-
grange, LL1, é identificado. O ponto L1, também chamado de ponto de sela, é uma das
equipotenciais da geometria, por onde matéria usualmente flui de um objeto para o
outro quando do preenchimento do 16bulo de Roche por um deles (imagem superior
da Figura 4.1b). A transferéncia de massa pode suceder-se também através de ven-
tos estelares, mesmo que uma das componentes nao preencha seu l6bulo de Roche.
Esse mecanismo de transferéncia ocorre principalmente em sistemas nos quais um
dos objetos é uma estrela massiva e luminosa de classe O, B, ou A (e.g. (NEGUE-
RUELA, 2009)). Nessas estrelas, matéria das camadas superficiais pode ser ejetada
e capturada pelo objeto companheiro — iniciando o processo de transferéncia (e.g.
(NAGAE et al., 2004)). A imagem inferior da Figura 4.1b ilustra a transferéncia por
vento estelar em um sistema binario. Por fim, a transferéncia de massa pode ocor-
rer também com contribui¢bes concomitantes dos dois mecanismos (e.g. (BLONDIN;
OWEN, 1997; PODSIADLOWSKI et al., 2003)).

Figura 4.1 - Mecanismos de transferéncia de massa.

estrela

/| \ \'\-\1 \ /
estrela objeto compacto

a) Representacoes bi e tridimensional dos potenciais de Roche para um sistema binério. b)
Diagrama ilustrativo da transferéncia de matéria por transbordamento do l6bulo de Roche
(imagem acima) e por vento estelar (imagem abaixo) para um sistema bindrio composto
de uma estrela “normal” e um objeto compacto. Em todas as imagens o ponto interior de
Lagrange (L1) é indicado.

Fonte: Adaptado de a) Postnov e Yungelson (2014) e b) Shakura e Sunyaev (1973).
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Independentemente da maneira como a transferéncia de massa em um sistema bi-
nario acontece, um disco de acre¢ao pode ser formado em volta do objeto que esta
recebendo matéria (objeto primdrio, doravante). Uma descri¢ao qualitativa da for-
macao desse disco baseia-se em trés principais postulados: (1) o fluxo de matéria
acontece de maneira estavel; (2) o material acretado segue 6rbitas descritas pelas
leis de Kepler; e (3) o momento angular do disco é conservado. Nessas condigoes, e
devido a rotacao do sistema como um todo, uma particula que deixa o objeto doa-
dor (objeto secundério, doravante) deverd seguir em diregdo ao objeto primario de
massa M até estabelecer-se em uma orbita circular de raio r» com velocidade angu-
lar Q=/GM/r? e momento angular especifico j = VGM r, em que G é a constante
gravitacional universal. Uma vez que particulas — que sao, na realidade, fluxos de
gas — possuirao diferentes velocidades para diferentes raios de érbita, existirda uma
forga de atrito (cisalhamento devido a viscosidade do gés, ver, e.g., (PRENDERGAST,
1960)) entre camadas de gas adjacentes, convertendo energia de movimento orbital
em calor. Esse processo dissipativo diminui o momento angular especifico da ca-
mada malis interna e aumenta o da camada mais externa, transferindo, radialmente,
o momento angular para fora e o gas para dentro em relacao ao objeto primario. O
resultado é que o anel de gés inicial se espalha para ambas dire¢oes radiais, formando
um disco (e.g. (SPRUIT, 2000)). A Figura 4.2 mostra, esquematicamente, algumas

das etapas descritas.

A energia potencial gravitacional liberada quando uma particula de massa m espirala

até a superficie! do objeto priméario de massa M e raio R é

GMm

AE,. = 5 (4.2)
Dessa relacao, nota-se que a quantidade de energia de acrecao liberada esta dire-
tamente relacionada & compacidade, M /R, do objeto primério. Por conseguinte, a
luminosidade L,. =dE,./dt = G’(%) m, em que 1 é a taxa de transferéncia de ma-
téria, também dependera da compacidade. Por essa razao, sistemas binarios em que
a componente acretante ¢ um objeto compacto — i.e. ana branca, estrela de néutrons
ou buraco negro — tém extrema importancia para o estudo da acrecao como fonte de
energia. Nesses sistemas, em especial para quando o objeto primario é uma estrela
de néutrons ou um buraco negro, a luminosidade observada, oriunda da extracao da

energia gravitacional do disco, pode superar em centenas de vezes a produzida pela

1Ou, para o caso de um buraco negro, até a érbita circular estdvel de menor raio, que serd
definida posteriomente.
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Figura 4.2 - Manutencao de um disco de acrecao.

o , Mo O

Q(r)
< D/J /(4)(&)
Q(r,) > Q(r,)

A

A matéria segue uma trajetoria espiral em direcdo ao objeto primério até estabelecer-se
em uma Orbita circular; atrito entre material de camadas adjacentes, devido a rotagdo
diferencial, transfere momento angular para fora e matéria para dentro e um disco pode
ser formado e mantido (ver texto para detalhes).

Fonte: Produgao do autor.

energia liberada devido as reagdes nucleares da estrela companheira (e.g. (FRANK et
al.,, 1992)).

E comum referir-se a luminosidade desses sistemas em termos de fragoes da lumino-

sidade padrao de Eddington, de valor

M
Lpaa =2 1,3 x 10% () erg s 1, (4.3)
Mg

em que M é uma massa solar. Embora o conceito tenha sido introduzido original-
mente no contexto de estrelas supermassivas, sob o entendimento de que ha uma
luminosidade maxima além da qual a pressao de radiagdo superard a atragao gravi-
tacional e haja discordancia na literatura sobre a sua validade para discos de acrecao
(e.g. (HEINZELLER; DUSCHL, 2007)), o valor tem sido amplamente utilizado para im-
por um limite, em ordem de grandeza, na taxa com que a transferéncia de massa

poderia ocorrer entre as componentes de um sistema binario.
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4.2 Binarias de raios X com buracos negros

Binarias de raios X sao sistemas bindrios que emitem radiacao eletromagnética na
faixa do espectro correspondente aos raios X. Sao sistemas compostos por uma
estrela “normal” e um objeto compacto, que pode ser uma estrela de néutrons ou
um buraco negro®. Nesta secao serd dado maior destaque a descricio de sistemas

com buraco negros, visto que o objeto de estudo pertence a essa categoria.

De acordo com o teorema da calvicie ou da unicidade (no-hair ou uniqueness theo-
rem, e.g. (MISNER et al., 1973; HEUSLER, 1996)), buracos negros sao completamente
caracterizados por apenas trés quantidades externas: a massa (M), o momento an-
gular (J) e a carga elétrica (Q). Desses trés, o tltimo é frequentemente considerado
desprezivel (Q =0) devido a presenga de plasma circundante ao buraco negro (e.g.
(BLANDFORD; ZNAJEK, 1977; ZAJACEK et al., 2018)). A massa e o momento angular

relacionam-se através da variavel adimensional de rotagao ou spin, a., por

J
¢ 1<a <1

= m, >~ >~ ; (44)

Qs
em que c ¢ a velocidade da luz. Valores negativos de a, significam que a rotagao do
buraco negro é retrégrada em relagao a rotacao do disco de acregao. Acredita-se, no
entanto, que buracos negros nao atinjam o valor de spin maximo, sendo concordado

na literatura que os limites realistas sao —0,998 < a, < 0,998 (THORNE, 1974).

Embora nao possua uma superficie material, o tamanho de um buraco negro pode
ser expresso em funcao da distancia entre seu centro e o horizonte de eventos. O
horizonte de eventos ¢é a regiao em volta de qualquer objeto aquém da qual a ve-
locidade de escape supera a velocidade da luz e, portanto, nao ha interacao com o
universo externo. A distancia de um objeto até o seu horizonte de eventos tem sido

historicamente denotada como raio de Schwarzschild (Rs), de valor

2GM

c2

Rs = ) (4.5)
Por defini¢ao, objetos menores que seus proprios raios de Schwarzschild sdo buracos
negros. A Equacao 4.5 para o calculo do horizonte de eventos é valida apenas para

buracos negros sem rotagao (a, =0), denominados buracos negros de Schwarzschild.

2 Apesar de também integrarem a classe de objetos compactos, ands brancas em sistemas binérios
sdo habitualmente denominadas variaveis cataclismicas ou variaveis simbidticas.
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Para um buraco negro com rotagao, ou buraco negro de Kerr, o raio do horizonte de
eventos depende também do valor do spin (e.g. (BARDEEN, 1970)), possibilitando,
entao, que buracos negros de mesma massa possuam valores de Rg diferentes. O valor
minimo de raio ocorre para um buraco negro com rotagdo maxima (|a.|=0,998) e
equivale a Rg/2. Por generalidade, portanto, é conveniente referir-se aos valores de

raio em funcao dessa menor medida, chamada raio gravitacional:

Ry GM
Rg:7: c?

. (4.6)

Outra quantidade importante, especialmente no contexto de discos de acrecao, ¢ a
érbita circular estdvel de menor raio (innermost stable circular orbit — ISCO), que
determina a localizagdo do raio mais interno do disco em que pode haver material
orbitando (e.g. (JEFREMOV et al., 2015)). O raio de ISCO (Risco) depende tanto
da magnitude quanto do sentido do spin, podendo assumir valores que variam de
~1,23R, (a.=0,998) a ~9R, (a,=—0,998). Para um buraco negro de Schwarzs-
child, Risco =6 R, (e.g. (KAPLAN, 1949; RUFFINI; WHEELER, 1971)). A variacao do

raio do horizonte de eventos e do ISCO com o spin é mostrada na Figura 4.3.

Figura 4.3 - Raios importantes para buracos negros em funcao do spin.

g T T T T T T T T T
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7 - -
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proégrado

horizonte de eventos

1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
o0 01 02 03 04 O5 06 O7 08 09 1,0

A x

Em preto: o raio do horizonte de eventos. Em vermelho e azul: localiza¢do do ISCO para
buracos negros com rotacgao prégrada (vermelho) e retrégrada (azul). Os valores foram
calculados seguindo as expressoes em Bardeen et al. (1972).

Fonte: Produgao do autor.
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Buracos negros astrofisicos podem ser divididos em trés classes®, de acordo com
suas massas: buracos negros estelares, M <10% M, buracos negros intermedidrios,
10> Mg < M <109 Mg, e buracos negros supermassivos, 106 Mg < M <101 M, (e.g.
(CELORIA et al., 2018)). Por concisao, o termo “buraco negro” referir-se-a, nos textos

seguintes, a buracos negros estelares.

Um buraco negro é uma das possiveis etapas finais da evolugdo de uma estrela.
Estrelas que durante a sequéncia principal tiverem massa superior a ~ 8 M, sofrerdao
uma explosao de supernova em que o objeto remanescente é uma estrela de néutrons
ou um buraco negro. O valor exato de massa que determina um ou outro destino
varia entre modelos de evolucao estelar, mas é geralmente aceito que estrelas de

massa superior a ~20 M tornam-se, ao fim, buracos negros (e.g. (FRYER, 1999)).

Dado que um buraco negro nao emite radiacao eletromagnética, sua deteccao e ob-
servacao é realizada de forma indireta por meio da analise do comportamento da
matéria ou de outros objetos que estao sob sua influéncia gravitacional. Como men-
cionado, o estudo da dinamica orbital de sistemas binarios pode revelar parametros
importantes sobre suas componentes. Dessa forma, se o buraco negro pertence a um
sistema binario, por exemplo, é possivel estabelecer uma relagao entre sua massa e
a da estrela companheira por intermédio da chamada fun¢ao de massa do sistema,
f(M), que se baseia apenas em efeitos newtonianos e érbitas keplerianas e depende
somente de grandezas observaveis (e.g. (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006)):

P K3 M3sen3i
M) = = 4.7

em que P, é o periodo orbital do sistema, K, é a semiamplitude da curva de
velocidade radial da estrela companheira, ¢ ¢ a inclinacao do plano orbital em re-
lacao a linha de visada e M; e M, sdao as massas do objeto compacto e da estrela
companheira, respectivamente. A importancia da funcao de massa para binarias de
raios X é que um limite inferior para a massa do objeto compacto (M;) pode ser
obtido mesmo que nao se tenha informacgoes sobre todos os parametros. Conside-
rando o maior angulo de inclinagao possivel, i =90°, e o menor valor de massa para

a companheira, My =0, na Equacao 4.7, obtém-se:

Porng
M, > —=. 4.8
! 21GG (48)

3Excluindo-se aqui os teéricos “mini buracos negros”.
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Esse valor minimo para a massa do objeto compacto, possivel de ser inferido uti-
lizando somente observacoes no 6ptico/infravermelho da estrela companheira, ji
permite que seja feita a distingao entre um buraco negro e uma estrela de néutrons:
visto que o limite de massa para a estabilidade de uma estrela de néutrons é da or-
dem de 3-3,5M, (e.g. (BOMBACI, 1996; ZIOLKOWSKI, 2003)), valores maiores para

M indicarao que se trata de um buraco negro.

Uma vez que sistemas binarios de raios X com buracos negros possuem elementos que
emitem em diferentes faixas do espectro eletromagnético, diversas outras abordagens
— além do estudo dindmico orbital da companheira — podem ser utilizadas para
identifica-los e caracterizé-los. Alguns dos principais elementos e suas respectivas
bandas de emissao sao indicados na Figura 4.4. Como pode ser notado, a emissao
em raios X domina as partes internas do disco de acrecao. Os processos radiativos que
ocorrem nessas regioes mais proximas ao buraco negro, ndo somente na superficie
do disco, sao os de principal interesse deste trabalho e suas caracteristicas serao

apresentadas na Secao 4.2.2.

Figura 4.4 - Sistema binario de raios X.

face aquecida
(6ptico/UV)

raio interno do disco mancha brilhante
(raio X) (6ptico/UV)

/ raio externo do disco estrela Ct?m_panheira
(6ptico/UV) (IR/6ptico)
jato
(radio/IR)

Alguns dos elementos que compdem sistemas binarios de raios X e suas respectivas faixas
de emissao. Na imagem, cores mais escuras representam regides mais brilhantes.

Fonte: Adaptado de Hynes (2014).
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4.2.1 Classificagao

A utilizacdo de um unico sistema hierdrquico para classificar bindrias de raios X é
certamente insuficiente, dado que um sistema pode diferenciar-se de outro em diver-
sos aspectos, tais como a natureza do objeto compacto ou da companheira, a forma
como ocorre a transferéncia de massa, ou o espectro observado em determinada
faixa de energia. Todavia, muitas das propriedades observacionais desses sistemas
podem ser satisfatoriamente explicadas em funcdao apenas da massa da estrela se-
cundaria. Essa forma de classificacao tem sido, portanto, amplamente utilizada e

sera abordada nesta secao.
4.2.1.1 Binarias de alta e de baixa massa

Sistemas binarios de raios X sao historicamente divididos em dois grupos, de acordo
com a massa da estrela companheira: bindrias de raios X de alta massa (high-mass
X-ray binaries — HMXBs) e binérias de raios X de baixa massa (low-mass X-ray bina-
ries — LMXBs). O primeiro grupo consiste em sistemas cujo objeto compacto acreta
material oriundo de uma estrela massiva, tipicamente de classe O ou B (M, 2 10 My);
em sistemas do segundo grupo, a estrela doadora ¢ do tipo G, Kou M (My <1 Mp).
Um terceiro grupo, o das bindrias de raios X de massa intermedidria (intermediate-
mass X-ray binaries — IMXB), é por vezes utilizado para abranger sistemas com
secundarias do tipo A ou F (e.g. (PFAHL et al., 2003)).

H4, na literatura, diversos cenarios para explicar a formacao de HMXBs e LMXBs.
Em um deles, binarias de raios X sao uma das possiveis etapas da evolucao de
sistemas binarios estelares nos quais uma das componentes ¢ massiva o suficiente
para sofrer uma explosao de supernova e tornar-se um objeto compacto. Para a
formagdo de HMXBs, a outra componente (futura estrela secunddria do sistema
binario de raios X) deve ser uma estrela também massiva e, para LMXBs, uma
estrela de baixa massa. Um possivel cenario da evolucao de sistemas inicialmente
compostos por duas estrelas normais? até a formacao de uma HMXB ou LMXB é
apresentado na Figura 4.5. Como é possivel notar, transferéncia de matéria da estrela
mais massiva para menos massiva precede a explosao de supernova nos dois casos
(etapa II). A importancia dessa etapa, especialmente para a formacao de HMXBs, é
que a transferéncia de matéria pode provocar uma diminui¢ao consideravel da razao
de massa entre as componentes, reduzindo as chances de a estrela menos massiva

ser ejetada do sistema quando a supernova ocorrer (e.g. (VERBUNT, 1993)).

4Referindo-se aqui a estrelas em qualquer fase evolutiva anterior & supernova.
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Figura 4.5 - Formacao de sistemas binérios de raios X.
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Exemplo de cenario evolutivo para a formacao de uma binaria de raios X a partir de um
sistema de duas estrelas normais. Acima: I - sistema bindrio com duas estrelas massivas
(M; > M;); 11 - a estrela mais massiva evolui, expande, e inicia-se a transferéncia de maté-
ria; ITI - a estrela mais massiva explode em uma supernova e torna-se um objeto compacto;
IV - uma HMXB é formada. Abaixo: I - sistema bindrio com uma estrela massiva e uma
estrela de baixa massa (M; > M;); II - andlogo & etapa II da HMXB; III - as componentes
aproximam-se e dao inicio a fase de envelope comum; IV - andlogo a etapa III da HMXB;
V - uma LMXB é formada.

Fonte: Adaptado de Ivanova et al. (2013).

Para a formacgdo de LMXBs, em que nao é possivel equiparar a massa das compo-
nentes, é necessario considerar que mais uma etapa ocorra antes da supernova. Nessa
etapa, chamada de fase de envelope comum (e.g. (IBEN; LIVIO, 1993)), presume-se
que em determinado momento a taxa de transferéncia de matéria — partindo da
estrela massiva — torna-se tao alta que supera a capacidade que a estrela de baixa
massa tem de acreta-la. A matéria acumulada na superficie da companheira eventu-
almente esquenta e expande, formando um “envelope comum” que engloba as duas
estrelas (etapa III da formagdo de uma LMXB na Figura 4.5). O envelope pode
ser formado também devido a expansao evolutiva da estrela massiva. Dissipagoes,
causadas por forcas de friccdo e maré no envelope, diminuem o momento angular
do sistema e causam a aproximacao das componentes. A existéncia dessa fase, a
de envelope comum, pode ser responsavel tanto por diminuir o efeito disruptivo da
supernova, decorrente da grande perda de matéria da estrela massiva, quanto para
explicar as separagoes relativamente pequenas encontradas entre as componentes de
LMXBs (e.g. (KALOGERA; WEBBINK, 1998)).

Reitera-se que esses trajetos evolutivos, descritos aqui de maneira sucinta e apenas

qualitativa, sao somente exemplos de como bindrias de raios X podem ser formadas
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a partir da evolucdo de uma bindria composta por estrelas normais. Modelos na
literatura apontam para a formacao de binarias de raios X também em sistemas
triplos (e.g. (EGGLETON; VERBUNT, 1986; NAOZ et al., 2016)) e em aglomerados
estelares, por meio da captura de uma estrela por um objeto compacto (e.g. (FABIAN
et al., 1975; GAROFALI et al., 2012; MICHAELY; PERETS, 2016)).

O relativamente curto tempo de evolucao de estrelas massivas sugere que as HMXBs
observadas sio sistemas jovens (< 107 anos), em que o objeto compacto tenha sido re-
centemente formado; analogamente, LMXBs sao sistemas muito mais antigos (> 10°
anos) e que permanecerao na fase de bindria de raios X por muito mais tempo
(e.g. (TAURIS; HEUVEL, 2006)). Essa escala de tempo evolutiva das doadoras acar-
reta, portanto, um efeito observacional seletivo para cada grupo: entre as bindrias
de raios X observadas, o nimero de LMXBs supera em aproximadamente 70% o
de HMXBs (e.g. (LIU et al., 2006; LIU et al., 2007; MALKOV et al., 2015)); para sis-
temas bindrios de raios X com buracos negros, a diferenca é ainda maior: apenas
5 dos mais de 60 sistemas conhecidos tém uma estrela companheira massiva (e.g.
(CORRAL-SANTANA et al., 2016; HEUVEL, 2018)). A distribuicao espacial de binarias
de raios X na Galaxia também esta relacionada com a idade de cada grupo. Por
serem sistemas mais antigos (Populac¢ao II), LMXBs estao concentradas no bojo e
halo Galacticos, enquanto HMXBs ocupam regides onde a populacao-mae é predo-
minantemente jovem (Populacao I), como ao longo do plano do disco, espalhadas

nos bragos espirais da Galaxia (Figura 4.6).

O mecanismo de transferéncia de matéria entre as componentes de um sistema bina-
rio depende da massa da estrela secundaria; assim, o principal processo de acregao
em LMXBs e HMXBs deve ser por preenchimento do lobulo de Roche e vento es-
telar, respectivamente. Isso reflete na extensao tipica do possivel disco formado e,
consequentemente, na sua contribuicdo para a emissao. O espectro no visivel de
LMXBs, por exemplo, é predominantemente oriundo do disco. Em HMXBs, o es-
pectro visivel é dominado pela emissao da estrela companheira massiva (e.g. (LIU et
al., 2001)). Para sistemas cujo objeto compacto é uma estrela de néutrons, em que
o campo magnético é importante, este pode influenciar significativamente a emissao
em raios X (e.g. (WOLFF et al., 2019)). Para sistemas com buracos negros, ha outros
fatores — além da massa da companheira e do processo de acrecao — que determinam

o espectro da emissao em raios X (serao apresentados na Segao 4.2.2).

Devido a separagao entre as componentes — consequéncia do processo de formagao —

os periodos orbitais encontrados em HMXBs (grandes separagoes) sao tipicamente
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Figura 4.6 - Distribuicdo de HMXBs e LMXBs na Galaxia.

oLMXB o LMXB
o HMXB e HMXB
) S0~ 07180
i P -90 0 90

Distribui¢do de aproximadamente 140 bindrias de raios X na Galdxia. A imagem a direita
¢ uma vista de cima, com origem no centro Galictico; as marcacoes nos eixos indicam
distancias de 2 kpc.

Fonte: Adaptado de Grimm et al. (2003).

da ordem de dias a meses e, em LMXBs (pequenas separagoes), da ordem de horas
a dias (e.g. (DEUTSCH et al., 2000; CHOU, 2014)). Por fim, uma vez que se obser-
vava grande variabilidade na emissao em raios X de LMXBs, como a ocorréncia de
explosoes (outbursts) e as chamadas oscilagoes quase periddicas (quasi-periodic os-
cillations — QPOs), esses sistemas foram classificados como transientes. HMXBs, que
nao apresentavam tais caracteristicas, foram chamadas de fontes persistentes. Hoje
ja se tem conhecimento de LMXBs permanentes e HMXBs transientes, em especial
para sistemas com estrelas de néutrons (e.g. (REIG, 2011; INGRAM; MOTTA, 2019)).
No caso de sistemas com buracos negros, continua-se utilizando essa classificacao e
atribuindo a causa das variabilidades observadas a massa da estrela companheira.
As caracteristicas predominantes observadas e apresentas nesta se¢do — e que sao
comuns para sistemas com estrelas de néutrons ou com buracos negros — estao re-

sumidas na Tabela 4.1
4.2.2 Espectro emitido

O comportamento espectral em raios X observado em buracos negros pertencentes
a sistemas binarios é atribuido a emissoes provenientes de duas principais regioes:
a do disco de acrecao e a de uma coroa quente de elétrons. A formagao do disco
foi discutida na Secao 4.1. Embora a formagao, geometria e localizagdo exatas da

regiao da coroa ainda sejam assuntos em debate na literatura, sua presenca nes-
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Tabela 4.1 - Classificagdo de sistemas binérios de raios X.

HMXB LMXB
Estrela companheira O, B (2 10My) G, K, M (S1Mg)
Mecanismo de acrecao vento estelar l6bulo de Roche
Populagao [ (S107anos) I (2 10° anos)
Distribuicao Galactica disco, bragos bojo, halo
Lopt/an Zl <<Oa1
Periodo orbital dias, meses horas, dias

“Luminosidade 6ptica/Luminosidade em raios X (e.g. (TAURIS; HEUVEL, 2006)).

ses sistemas é amplamente aceita, visto que é fundamental para explicar diversos
dos fendmenos observados (e.g. (SUNYAEV; TITARCHUK, 1979; HAARDT; MARASCHI,
1991; KAWABATA; MINESHIGE, 2010)).

Se observados diretamente, os fétons originados no disco de acre¢ao contribuem
para a chamada componente do disco do espectro; quando o destino intermediario é
a coroa, processos radiativos que ali ocorrem modificam o espectro e o que se observa
é a chamada componente da coroa. Fotons na coroa podem ainda interagir com o
disco novamente antes de seguir para o observador, dando origem a uma terceira
componente de emissao, chamada de componente de reflexao. A Figura 4.7 mostra
um diagrama esquematico dessas trés componentes, cujas propriedades de emissao

serao discutidas nas proximas subsecoes.
4.2.2.1 Componente do disco

Uma particula do disco de massa m que espirala desde um raio r até a superficie de
um objeto compacto (R,) pode liberar, em forma de radiacao eletromagnética, uma

maxima energia potencial dada por (e.g. (PRINGLE, 1981))

1 1 1GMm
AK = —mv? = —mQ*R2 = = .
2mv 2m R > R

(4.9)

Das Equacoes 4.2 e 4.9 constata-se, entao, que metade da energia potencial de uma
particula pode ser dissipada antes de atingir o objeto compacto; a essa energia é

atribuida a luminosidade do disco de acrecao, i.e:

1
Ldisco - §Lacc~ (410)
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Figura 4.7 - Componentes de emissdo em raios X de buracos negros em sistemas bindrios.

Y

m lexa
m, w, reriexao
A
coroa :
‘I' m owm W w, disco
buraco

negro

Componente do disco (azul): fétons do disco sao observados. Componente da coroa (ver-
melha): f6tons, originados no disco, interagem com a coroa antes de serem observados.
Componente de reflexdo (verde): fétons da coroa interagem novamente com o disco antes
de seguir para o observador.

Fonte: Produgao do autor.

Um dos primeiros modelos propostos para descrever discos de acrecao foi o cha-
mado modelo do disco de Shakura-Sunyaev (SHAKURA; SUNYAEV, 1973). Mesmo
nao considerando os efeitos relativisticos que podem ocorrer nas regioes mais in-
ternas de discos em volta de buracos negros, o modelo descreve satisfatoriamente a
emissao nessas regioes e tem sido extensivamente corroborado observacionalmente.
No modelo, assume-se que o disco formado em torno do objeto compacto é (i) geo-

metricamente fino e (ii) opticamente espesso.

A premissa (i) significa que h(r) < r, em que h é a espessura local no raio r. Um
valor muito pequeno de h determina que a viscosidade do disco, v o h, ocorra — e
tenha importancia — somente no sentido da transferéncia de momento angular, de
modo a nao influenciar, localmente, o espectro emitido (e.g. (KING et al., 2007)). Essa
condicdo implica também em r$(r) >V (r), com V(r) sendo a velocidade radial, o

que permite assumir que as 6rbitas da matéria no disco mantém-se keplerianas.

A premissa (ii) estabelece que a energia irradiada localmente no disco pode ser
aproximada por aquela emitida por um corpo negro. Dessa forma, para uma porg¢ao

anular do disco de area 2 x 27wrdr, a luminosidade emitida sera
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L = 4nrdroT(r)?, (4.11)

em que o é a constante de Stefan-Boltzmann. Igualando esse valor com o valor da
luminosidade emitida quando matéria do disco percorre uma distancia dr em dire¢ao
ao objeto compacto, i.e. %G]\'/[M*dr/r2 (e.g. Equagoes 4.2 e 4.10), obtém-se o perfil

radial de temperatura do disco (para raios a partir do raio mais interno):

4.12
8mors ( )

. 1/4
T(r) = <3GMM*> ‘

Desse perfil, nota-se que a temperatura assume valores maiores em regioes mais

—3/4 E interessante apontar que apesar da

internas do disco e decresce com T oxr
dependéncia positiva de T com a massa (T’ oc MY 4E), os valores tipicos de taxa de
acrecao e raio para objetos supermassivos faz com que estes apresentem temperatu-
ras internas de disco menores do que as temperaturas internas de discos em volta de
objetos menos massivos. Aplicando a Equacao 4.12 para buracos negros com mas-
sas de 10-20 My e 10-10° M, acretando a 10% de seus correspondentes limites de
Eddington, as temperaturas do raio interno® fornecidas sao da ordem de 105107 K
(~0,1-1keV®) e 0,5-2 x 10° K (~0,8-25¢V), respectivamente. De fato, essas faixas
de energia sao compativeis com as de emissoes observadas nas regides mais internas
de discos de acregao de diversos buracos negros estelares (raios X moles, e.g. (MUKAI
et al., 2003)) em sistemas bindrios de raios X, e de buracos negros supermassivos (ul-
travioleta, e.g. (SAXTON et al., 2011)) em Nucleos Ativos de Galaxias (active galactic

nuclei — AGN).

Com as premissas feitas, o espectro total emitido de um disco Shakura-Sunyaev sera,

entao, uma superposicao de emissoes de corpo negro,

F(E) / 2rr BIE, T(r)]dr, (4.13)

em que B[F,T(r)] é a fungao de Planck. A energia equivalente das temperaturas nas
partes mais externas do disco estao, geralmente, muito abaixo da faixa de energia

de interesse (e.g., Figura 4.4); por essa razao, costuma-se parametrizar a emissao do

SFoi considerado que o disco se estende até Risco para buracos negros sem rotacio (ver, e.g.,
Equagéo 4.6 e as relagdes com ISCO).
SE=FkT, em que k é a constante de Boltzmann.
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disco pelo valor da temperatura mais interna, 7}, (e.g. (MAKISHIMA et al., 1986)).

E necessério enfatizar que muitas aproximacoes foram feitas na descricio do disco
de Shakura-Sunyaev aqui apresentada; descri¢des mais completas, que tratam devi-
damente de parametros como a viscosidade, espessura do disco e campos magnéti-
cos podem ser encontradas, ndo somente no estudo original (SHAKURA; SUNYAEV,
1973), como também em, e.g., Stella e Rosner (1984) e Kubsch et al. (2016). Ade-
mais, existem modelos alternativos aos de Shakura-Sunyaev propostos para explicar
o comportamento de discos sob diferentes aspectos e condigoes, tais como os mode-
los dos discos geometricamente nao tao finos (slim disks, e.g. (JAROSZYNSKI et al.,
1980)) e espessos (thick disks, e.g. (ABRAMOWICZ et al., 1987)), o modelo de discos
dominados por advecc¢ao (advection-dominated accretion flows — ADAF, e.g. (NA-
RAYAN; YI, 1995)) ou o modelo de rosca polonesa (polish doughnut accretion disk,
¢.g. (PUGLIESE et al., 2013)).

Qualquer que seja o modelo utilizado para fornecer detalhes de discos em volta
de objetos compactos, apenas o espectro observado até a faixa de raios X moles
pode ser explicado. Por essa razao, é comum referir-se a componente do disco como

componente mole ou soft de binarias de raios X.
4.2.2.2 Componente da coroa

As altissimas temperaturas correspondentes as energias detectadas em bindarias de
raios X estao muito além das temperaturas maximas que as partes internas de discos
de acrecao podem alcancar. E axiomatico, entdo, que outros processos radiativos

estejam ocorrendo.

O cenario mais aceito para explicar os espectros observados é o de que foétons do
disco sao comptonizados por uma regiao opticamente fina de elétrons, isto é, por um
plasma ionizado dominado por fons de hidrogénio. Comptonizagao, nesse contexto,
refere-se ao efeito Compton inverso, em que um féton, ao interagir com um elétron,

tem sua energia aumentada. A regido opticamente fina, atribui-se o nome coroa.

No modelo de comptonizacao, a coroa € totalmente descrita pela sua energia térmica
kT, e pela sua profundidade 6ptica 7; esta funcao da secao de choque de Thomson e
integrada na banda espectral considerada. O primeiro parametro determina quanto
a energia de um féton aumenta ao interagir com a coroa: para uma distribuigao
maxwelliana (i.e. térmica) de elétrons, o fator de amplificagdo média para um féton
inicial de energia F é dado por (e.g. (WARDZINSKI; ZDZIARSKI, 2000))
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kT,
4 < ) . kT, < mec?;

AE MeC?
16 ( 2) . kT. > mec?,
MeC

em que m.c® é a energia de repouso do elétron. O segundo pardmetro determina o
numero de interagoes, N, que um féton experimentara na coroa antes de deixé-la:
para meios opticamente finos (7, < 1), N~ 7., e para meios opticamente espessos
(r.>1), N~72 (e.g. (RYBICKI; LIGHTMAN, 1979)). O fator de amplificagao A e o
numero de interagoes N — e, por conseguinte, kT, e 7, — estao relacionados pelo para-
metro Compton y, que, em sua forma generalizada, é definido por (e.g. (PETRUCCI
et al., 2001))

y:AXN:4<kTe>[1+4<kTe>]Te(1+Te). (4.15)

M2 MeC2

O valor de y reflete quanto o espectro incidente, proveniente do disco, é modificado
pela comptonizagao que ocorre na coroa, sendo assim um parametro de quantificagao
da importancia desse processo para o sistema. Dessa maneira, trés regimes principais
de comptonizacao térmica, responsaveis por explicar o espectro final formado, podem

ser identificados em func¢ao do valor de y:

o y<1: 0 espectro priméario incidente na coroa permanece praticamente o
mesmo, uma vez que poucos fétons provenientes do disco interagem na
coroa e sao comptonizados. O espectro observado pode ser uma lei de

poténcia extremamente ingreme (steep power-law);

e y>1: quase todos os fotons interagem inicialmente e sao comptonizados
até a saturacao da coroa, i.e., até que elétrons e fétons entrem em equilibrio
térmico. O espectro observado é um plato seguido de um espectro de Wien

(painel a esquerda da Figura 4.8);

e y~1: 0 espectro comptonizado final é uma superposicao de espectros for-
mados por interagoes subsequentes e tem, portanto, um formato de lei de
poténcia (painel a direita da Figura 4.8). Tipicamente, o indice dessa lei de
poténcia depende quase que exclusivamente dos valores de kT, e 7., sendo

pouco influenciado pelo espectro priméario do disco.
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Figura 4.8 - Espectros simulados de comptonizagao térmica.

log f(x)

Espectro final formado para uma coroa no regime saturado (y > 1, painel a esquerda) e nao
saturado (y ~ 1, painel & direita). No primeiro caso, o ntimero de fétons escapando a cada
espalhamento (ou interacio, N oc7r) é da mesma ordem (f(x) = 2°). No segundo caso,
apenas uma fracao dos fétons da interacdo anterior sofre um novo espalhamento (f(x) =
7% a>0). O eixo horizontal mostra = = hv/mc?. Detalhes podem ser encontrados nas
Figuras 5.10 e 5.11 de Ghisellini (2013).

Fonte: Adaptado de Ghisellini (2013).

Esse tltimo regime (y ~ 1), também chamado de comptoniza¢ao nao saturada, é o
de maior interesse neste trabalho, visto que os espectros em raios X duros de bu-
racos negros no estado de emissao low/hard (Segao 4.2.3), estado em que o objeto
1E 1740.7—2942 passa a maior parte do tempo, sao provavelmente compativeis com
esse cenario. O indice da lei de poténcia, I', esperado para um espectro comptoni-
zado nesse regime, pode ser computado em funcao de y (e.g. (SHAPIRO et al., 1976;
RYBICKI; LIGHTMAN, 1979)):

= —- 4/ + -, (4.16)

em que I' relaciona-se com o espectro de energia como f(E)ox E~L. Mais precisa-
mente, o formato do espectro serd f(FE) ocE*Fe_(E%), com F, sendo a energia de

corte, além da qual o processo deixa de ser eficiente.

Por completeza, menciona-se que comptonizagdo de origem nao térmica também

ocorre em coroas de binarias de raios X. Para uma coroa com uma populacao eletro-
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nica caracterizada por um fator de Lorentz’, n(y) o<y, a amplificacio da energia

AE
E

(RYBICKI; LIGHTMAN, 1979; PETRUCCI, 2008)). Modelos hibridos, que consideram

as contribui¢oes da comptonizagao tanto por elétrons térmicos quanto nao térmicos

pode ser da ordem de até ~ 72, e o espectro produzido serd f(E) o< E% (e.g.

na coroa, tém sido eficazes em explicar os espectros observados em alguns sistemas
(e.g. (SANTO et al., 2008; KAWANO et al., 2017)).

Em oposi¢do ao nome atribuido a componente do disco, a componente da coroa é
comumente chamada de dura ou hard, devido a faixa de energia que fétons comp-

tonizados podem atingir.
4.2.2.3 Componente de reflexao

A observacao de algumas AGNs e binarias de raios X com espectros no continuo
cujas formas se desviavam notadamente de leis de poténcia suscitou a necessidade de
admitir outra componente de emissao nesses sistemas (e.g. (FABIAN et al., 1989; PTRO
et al.,, 1990)). A interpretacao proposta para explicar os espectros foi a de que uma
fracao dos fétons comptonizados pela coroa pode ser interceptada e reprocessada
— ou “refletida” — pelo disco de acrecao, dando origem a chamada componente de
reflexdo (e.g. (LIGHTMAN; WHITE, 1988; GUILBERT; REES, 1988)).

Ao retornar ao disco, os fétons comptonizados interagem de duas maneiras princi-
pais: por absorcao fotoelétrica ou por espalhamento Compton. Devido a dependéncia
energética da absorcao fotoelétrica, fétons de menor energia (< 10keV) estdao mais
suscetiveis a serem absorvidos. A principio, a absor¢ao provoca uma diminuicao do
fluxo observado até essa faixa; no entanto, se seguida de fluorescéncia, pode dar
origem a emissao de linhas dos metais mais abundantes do disco — sendo o com-
plexo do FeK (~6-TkeV), devido ao potencial de ionizagdo, o mais notavel (e.g.
(REYNOLDS, 1999)). O espalhamento Compton no disco comega a ser importante a
partir de ~10keV e deixa de ser eficiente em ~ 100keV, causando, assim, um au-
mento do fluxo observado nessa faixa de energia por um observador na dire¢ao dos
fétons espalhados (e.g. (KONTAR et al., 2006)).

Os efeitos combinados da absorgao, fluorescéncia e espalhamento superpdem-se no
continuo incidente, podendo acrescentar ao espectro assinaturas atomicas, um acha-
tamento em ~ 10keV (faixa em que hd uma competi¢io entre os processos supraci-
tados) e um aumento no fluxo — com um pico tipicamente por volta de 30-40keV —,

denominado Compton hump ou corcova de Compton (ver Figura 4.9).

Ty= \/11_?, =% em que v é a velocidade do elétron.
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Figura 4.9 - Espectro de reflexdo.
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a) Simulac@o de um espectro refletido (linhas continuas) para um continuo incidente de lei
de poténcia (linha pontilhada). b) Residuos para um ajuste de disco multitemperatura +
lei de poténcia em dados do objeto GX 339—4. Nota-se as assinaturas de reflexdo: emissoes
na regiao do complexo do ferro e a corcova de Compton.

Fonte: Adaptado de a) Reynolds (1999) e b) Miller et al. (2008).

A ocorréncia dos processos descritos, em especial na regiao <20keV, depende par-
ticularmente da abundancia de metais e do grau de ionizacao da matéria no disco.
Um valor alto de abundancia de ferro (Ag.), por exemplo, aumenta a opacidade e
a absor¢ao como um todo, diminuindo o fluxo observado; ao mesmo tempo, favo-
rece a ocorréncia de fluorescéncia e a emissao de linhas do complexo do ferro (e.g.
(TOMSICK et al., 2018)). J4 o grau de ioniza¢ao do material do disco influencia dire-
tamente na formacao do espectro refletido, sendo esse mais pronunciado em discos
menos ionizados. E comum expressar o grau de ionizacio do disco em termos do

parametro de ionizagdo (TARTER et al., 1969)

F
€ =dr— (4.17)

Ny

em que Fj,. é o fluxo incidente e ny é a densidade numérica de hidrogénio no disco.
Para & crescente, o espectro refletido é cada vez menos influenciado pelo espectro
incidente; para um disco totalmente ionizado, log& 24,5, ndo haveria mais qual-
quer modifica¢do do espectro comptonizado pelo disco (e.g. (ZYCKI; CZERNY, 1994;
GARCIA et al., 2013)).

72



Parametros geométricos do sistema também influenciarao na ocorréncia e no formato
observado do espectro de reflexdo. Como a geometria exata da coroa é desconhecida,
uma maneira conveniente de quantificar a por¢ao do sistema responsavel pela refle-
xa0 é por meio de um pardmetro denominado fragdo de reflexao (reflection fraction
— Ry), definido por (e.g. (MAGDZIARZ; ZDZIARSKI, 1995))

fétons comptonizados interceptados pelo disco

Ry = ~ Q/2r, 4.18
7™ fétons comptonizados que vao direto para o observador / ( )

em que ) é o angulo s6lido subtendido pelo disco. Naturalmente, valores maiores
de Ry expressam uma componente de reflexdo mais notdvel. Além disso, mesmo
que reflexdo esteja ocorrendo, a intensidade das assinaturas do espectro refletido
dependera da inclinacao do sistema, uma vez que o valor desta delimita a parte do
disco — e por conseguinte, do fluxo de fétons — que pode ser observada. Em discos
com inclinagoes muito altas (0~90°, edge-on disk), por exemplo, a componente

refletida pode nao ser detectavel.

Por fim, se reflexdo ocorre nas regides mais internas do disco, que estdao mais proxi-
mas ao objeto compacto, efeitos relativisticos (e.g. redshift gravitacional, Doppler)
podem distorcer o espectro, em especial o perfil da linha Ka do ferro com pico em
6,4keV, que é a linha mais proeminente (e.g. (FABIAN et al., 1989; ROSS et al., 1999)).

A compreensao de como cada parametro afeta o formato do espectro refletido possi-
bita a modelagem da componente de reflexao, que tem sido importante ferramenta
de diagnéstico dos fendmenos que ocorrem nas regioes mais extremas de binarias de
raios X e AGNs. Na Secao 4.3.1 serd apresentado um dos métodos mais utilizados na

determinacao de parametros desses sistemas por meio do estudo dessa componente.
4.2.3 Estados de emissao

Em funcao da parcela de contribuicdo das componentes de origem direta no disco
e na coroa, binarias de raios X com buracos negros tém sido classificadas em dois
estados de emissao (ou estados espectrais) principais: o estado high/soft (HSS) e o
estado low/hard (LHS). O soft e o hard da nomenclatura referem-se ao nome da
componente dominante, que, como mencionado, foi atribuido em razao da faixa de
energia em que a emissao se concentra (i.e. soft X-rays e hard X-rays). O high e o low
(alto e baixo) referem-se a luminosidade de raios X moles historicamente observada

em sistemas nesses estados. Embora ji se tenha observado fontes no estado low/hard
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com luminosidades de até 20% Lgqq (e.g. (MIYAKAWA et al., 2008))®, a maioria dos
objetos nesse estado é observada com luminosidades <1% Lgqq € a nomenclatura

continua sendo aplicada.

No HSS o espectro de raios X é dominado pela emissao térmica do disco de acregao.
Nesse estado, sao observadas as maiores temperaturas internas de disco, o que se
acredita ser consequéncia de um disco que se estende até a orbita de menor raio,
Risco (e.g. (TANAKA, 1997)). Apesar de haver um espectro de comptonizagao, a co-
roa atinge temperaturas apenas moderadas, sendo a contribui¢cao dessa componente
ao fluxo total muito menor que a contribuigdo térmica do disco (que pode che-
gar a ser 2 75%, e.g. (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006)). No LHS, a componente
comptonizada é responsavel por quase todo o fluxo observado (2 80%, e.g. (REMIL-
LARD; MCCLINTOCK, 2006)), podendo a energia térmica da coroa chegar a ser até
uma ordem de grandeza superior a de coroas no HSS (e.g. (ZDZIARSKI, 2000)). O
disco apresenta temperaturas internas relativamente baixas, usualmente atribuidas
ao truncamento desse a uma grande distancia do objeto compacto. Nao obstante,
objetos nesse estado com raios internos préximos ao buraco negro ja foram reporta-
dos (e.g. (TOMSICK et al., 2008; PARKER et al., 2015; XU et al., 2018)). Para ilustrar,

a Figura 4.10 apresenta o espectro de Cyg X-1 nos dois estados de emissao.

A identificacao do estado de emissao de binarias de raios X pode ser feita, portanto,
por meio da andlise de parametros do disco e da coroa. Uma maneira convencional
de classificacao é utilizar o indice de lei de poténcia que melhor descreve os espec-
tros em raios X duros’ desses sistemas. Valores tipicos do indice da lei de poténcia
encontrados sao I'~ 1,4-1,8 para objetos no estado hard e I' = 2-2,4 para objetos no
estado soft (e.g. (NOWAK, 1995; MILLER et al., 2006; YANG et al., 2015)).

A fonte pode estar também em estados extremos, quando ha uma discrepancia ainda
maior entre a contribuicdes das componentes, ou em estados intermediarios, atribui-
dos a periodos transitérios entre o HSS e LHS (e.g. (DUNN et al., 2010)). A relagao
entre os estados espectrais e as transicoes entre eles foram, durante muito tempo,
justificadas exclusivamente pela taxa de acrecdo de matéria da estrela companheira
para o objeto compacto. No entanto, mudancgas entre os estados em escalas de tempo
de dias ou semanas sem alteracoes na taxa de acregao ja foram observadas, o que
sugere que outros fatores também influenciam na caracterizacao do ciclo dos estados
(e.g., (HOMAN; BELLONI, 2005; BELLONI, 2010)).

8 Alguns autores adotaram o termo bright hard state para sistemas com essas caracteristicas.
90u simplesmente a partir da faixa de emissdo do disco.
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Figura 4.10 - Estados high/soft e low/hard de emissao.
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Espectro de Cyg X-1 durante os estados de emissao HSS (high/soft, azul) e LHS (low/hard,
vermelho).

Fonte: Adaptado de McConnell et al. (2002).

4.3 Meétodos para a determinacao de parametros com dados em raios X

Como exposto na Secao 4.2, um buraco negro sem carga pode ser completamente
caracterizado pela sua massa e pelo seu pardmetro spin. A massa de um buraco negro
pertencente a uma binaria de raios X pode ser inferida por meio de observacoes, no
6ptico ou infravermelho, do comportamento orbital da estrela companheira (e.g.
Equagao 4.7). Estimativas do spin, no entanto, requerem informagoes acerca de

regioes muito préximas ao objeto compacto.

Até o momento, duas técnicas tém se mostrado capazes de fornecer medidas de va-
lores de spin de buracos negros com dados em raios X'°: a espectroscopia de reflexao
relativistica e o método do ajuste do continuo. Em ambas, assume-se, naturalmente,
que o objeto compacto ¢ um buraco negro com rotagao, i.e. um buraco negro de
Kerr. Ademais, uma importante premissa para a validade das técnicas é de que o
raio interno do disco se estenda até distancias préximas do buraco negro, para que

o espectro observado esteja suficientemente modificado devido ao spin e seus conse-

0Qutra técnica, promissora porém apenas recentemente aplicavel, é o método de mapeamento
de reverberagéo relativistica (e.g. (REYNOLDS et al., 1999)).
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quentes efeitos relativisticos. Uma breve descricao qualitativa desses dois métodos é

apresentada a seguir.
4.3.1 Espectroscopia de reflexao relativistica

Espectroscopia de reflexao relativistica em raios X, ou método da linha do ferro,
refere-se ao estudo da componente de reflexdao, descrita na Segao 4.2.2.3. O método
tem sido aplicado para estimar o spin de buracos negros tanto estelares quanto
supermassivos, sendo que para o segundo caso era a Unica maneira possivel até

recentemente (e.g. (BRENNEMAN, 2013; PASHAM et al., 2019)).

Como mencionado, uma das assinaturas mais proeminentes do espectro de reflexao
¢ a linha Ka do ferro. Sendo essa linha intrinsicamente estreita em energia, as defor-
macoes (e.g. alargamento, distor¢ao) observadas podem informar sobre os processos

fisicos que ocorrem nas partes internas do disco, préximas ao buraco negro.

Além da composicao do disco, os modelos que descrevem a componente de reflexao
dependem principalmente de quatro parametros: a geometria da regiao emissora,
o perfil de emissividade, a inclinacdo do disco e o spin, valor geralmente desejado
(e.g. (REYNOLDS, 2014)). A geometria da regido emissora pode ser parametrizada
pelos raios internos Rj, e externos Re. do disco. O perfil de emissividade, tam-
bém chamado de padrao de iluminagdo, estd relacionado & geometria da coroa (i.e.
localizacao, extensdao) — cujos detalhes ndo sao unanimemente concordados na li-

“ em que r é o raio do disco e «

teratura. Adota-se, geralmente, um perfil € ocr™
é o indice de emissividade. A inclinacao refere-se a inclinacao do disco em relagao
ao observador. A estratégia dos modelos baseados no método da linha do ferro é
computar as distor¢oes previstas devido as variagoes desses parametros e encontrar
os valores permitidos de spin (nos dados observados) para tais deformagoes (e.g.
(BAMBI, 2013a)). Exemplos de distor¢oes no perfil da linha Ka do ferro em fungao

de diferentes valores dos quatro parametros sao mostrados na Figura 4.11.

Uma vantagem do método da linha do ferro em relagdo ao método do ajuste do
continuo (que sera discutido em seguida), é que o primeiro, sendo baseado apenas
no perfil do espectro de reflexdo, é completamente independente da massa do buraco
negro e da distancia até o sistema. Além disso, nao é necessario também qualquer co-
nhecimento prévio acerca da inclinacao do disco, uma vez que essa ¢ uma quantidade

medida junto ao spin pelo método (e.g. (REYNOLDS; NOWAK, 2003)).
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Figura 4.11 - Perfil da linha K« do ferro em fungao de diversos parametros.
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Perfis calculados em fungao da variacdo de a) spin, b) inclinagao, ¢) indice de emissividade
e d) extensao da regiao emissora.

Fonte: Adaptado de Bambi (2013b).

4.3.2 Meétodo do ajuste do continuo

O método do ajuste do continuo consiste na andlise do espectro térmico de discos
de acregao em volta de buracos negros de Kerr (ZHANG et al., 1997). Atualmente,
a técnica ¢é aplicavel apenas a buracos negros estelares, uma vez que os espectros
de discos de buracos negros supermassivos sao predominantemente brilhantes em
6ptico ou ultravioleta (e.g. Segao 4.2.2.1), bandas cuja absor¢ao de poeira dificulta

a obtengao de dados precisos (e.g. (BRENNEMAN, 2013)).

Para a aplicacao do método, assume-se que os discos sao descritos pelo modelo de
Novikov e Thorne (1973). Nesse modelo, assim como no modelo de Shakura-Sunyaev,
os discos sao geometricamente finos e opticamente espessos. No entanto, no modelo
de Novikov-Thorne, leva-se em consideracao os efeitos relativisticos que ocorrem na
borda interna do disco devido a rotagao do buraco negro. Em discos Novikov-Thorne,
o pico do perfil radial de luminosidade ¢ alterado pelo valor do spin, uma vez que

este determina a localizagao do raio de menor 6rbita estével (Figura 4.12).
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Figura 4.12 - Perfis do fluxo radial em funcdo do spin.

Ill T T lllllll

1025
a= 0.01

Ll

~

1024 -== a= 0.1

UL UL L

p ol

1023

0.998
a, = 0.99

UL
Ll

. =

1022

LI AL |
a
Ll

1021

Flux [erg/cm?/s]

T T 1T
T

sl

1020

el

LLRLRRRLL

1019

—

Na imagem, « é o indice de emissividade e a, é o valor do spin. O eixo horizontal estd em
unidades de Rg. O valor de ISCO para um buraco negro sem rotagao ¢ assinalado. Todos
os perfis sdo apresentados para a mesma taxa de acrecao (0,1 MEdd) e massa de buraco
negro (10 Mg).

Fonte: Sadowski (2011).

A determinagao do spin pode ser feita, portanto, ao admitir que a borda interna do
disco estda muito proxima do ISCO, de tal modo que a aproximacao R;, ~ Risco seja
valida. Nessa condi¢ao, uma medida de R;,, obtida por meio da analise do fluxo do
disco, pode ser atribuida ao valor de Risco e, sendo a quantidade Rijsco/M uma
fungdo monotdnica de a, (BARDEEN et al., 1972; SHAPTRO; TEUKOLSKY, 1983), uma
estimativa do spin pode ser obtida. O procedimento é analogo ao de inferir o raio
de uma estrela da qual o fluxo, a temperatura e a distancia sao conhecidos. Sendo
assim, pela mesma analogia, para a determinacao do spin de buracos negros pelo
método do ajuste do continuo, é necessario que se tenha conhecimento prévio da
massa, distdncia e inclinagao do sistema (e.g. (MCCLINTOCK et al., 2011)).
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4.4 A suite de andlise de dados XSPEC

Ao observar uma fonte de raios X, o que um telescépio obtém é uma distribuicao
de contagens em canais do sistema eletronico do instrumento. Assim, o espectro
em energia observado, P, é, na realidade, funcdo de uma energia prevista E’, ob-
tida apods a conversao canal-energia. O verdadeiro espectro em energia da fonte,
f(E), relaciona-se com esse espectro observado — ou previsto — P(E’), por meio da

convolugao

P(E)=R* f = /Ooo R(E', E)f(E)dE, (4.19)

em que a fungao de transferéncia R(E’, E') é chamada de fungao resposta do instru-
mento. A fungao resposta contém as informagoes de mapeamento das correspondén-
cias entre as propriedades fisicas dos f6tons incidentes e as caracteristicas especificas
de um determinado detector. Ela é responsavel, por exemplo, pela conversao canal—

energia.

Embora a Equacao 4.19 possa ser resolvida por uma operacao de deconvolugao
direta, essa abordagem é, na pratica, inadequada nesse contexto: as significativas
flutuacoes estatisticas dos valores de P(E’) causadas pelas baixas contagens regis-
tradas em determinados canais — algo nao incomum em dados de raios X — nao
possibilitam que uma solugao unica para f(FE) seja obtida (e.g. (BOUCHET, 1995;
KAASTRA; BLEEKER, 2016)). Uma abordagem alternativa e amplamente utilizada
na analise de dados em raios X consiste em comparar, iterativamente, o espectro
incidente observado com espectros construidos por modelos tedricos até que esses
se assemelhem. Ou seja: os pardmetros de um determinado modelo M (E, pl,p2, ...)
— escolhido com algum conhecimento a priori — sao ajustados até que se encontre,
de acordo com alguma figura de mérito estatistico, uma representacao satisfatéria
de f(E). Na prética, um modelo é calculado e convoluido com a fungao resposta do
instrumento e o resultado, que é um espectro do modelo, Py (E’), é comparado com

o espectro observado P(E').

O XSPEC (X-ray SPECtral fitting program (ARNAUD, 1996)) é um programa inte-
rativo de ajuste espectral, um dos primeiros a ser desenvolvido para analisar dados
de raios X e v com procedimentos semelhantes ao descrito acima. Com relagao a
outros programas de mesma finalidade, como SHERPA (FREEMAN et al., 2001) ou ISIS
(HOUCK et al., 2013), o XSPEC possui a vantagem de disponibilizar uma maior quan-

tidade de modelos e de ter compatibilidade com um maior nimero de telescépios
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utilizados em missoes observacionais em raios X.

Para iniciar uma andlise, o XSPEC precisa — utilizando as notagoes da Equacgao 4.19
— das informacoes de P(E’) e de R(E', E). As informagdes para a construgao de P
sao fornecidas geralmente pela entrada de dois arquivos, um contendo o espectro do
objeto de interesse e, o outro, o espectro do ruido de fundo da regido observadall. O
célculo de P é entdo realizado internamente!?. A funcdo resposta R também é, usu-
almente, fornecida pela entrada de dois arquivos: um arquivo matriz conhecido como
RMF (Redistribution Matriz File), que contém as informagoes especificas sobre os
detectores e é responsavel pela conversao canal-energia mencionada, e um arquivo
chamado ARF (Ancillary Response File), que contém elementos auxiliares para com-
por a func¢ao resposta e inclui informagoes mais voltadas para as caracteristicas do
sistema 6ptico do instrumento (e.g. drea efetiva, resposta de colimadores, filtros).
Alguns telescépios produzem um tnico arquivo (denominado, e.g., RSP) com todas
essas informacgoes. Carregados P e R, o processo iterativo de ajuste pode comegcar:
escolhe-se um modelo ou uma combinagao de modelos, M (E, pl, p2...), e modifica-se
seus parametros, pl, p2..., até que um espectro, Py (E"), construido pela convolugao
do modelo com a fungdo resposta, seja comparavel ao espectro observado, P(E").

Um fluxograma com essas etapas é apresentado na Figura 4.13.

Figura 4.13 - Fluxograma do processo de ajuste espectral com o XSPEC.

sim
[P(E") - P(E")| < E2 >——Pp

!

—®  M(E,pl,p2...) —B ME *REE =P,E)

R(E’,E)
P(E’)

No bloco de dados de entrada, .src e .bkg representam os espectros da fonte e do ruido de
fundo, respectivamente. No bloco de decisao, € representa a tolerdncia para determinado
critério de comparacao. As demais varidveis estdo explicadas no texto.

Fonte: Produgao do autor.

HEm telescépios de méscara codificada, apenas um arquivo precisa ser fornecido dado que ruido
e fonte sdo assimilados durante a reconstrucao da imagem do campo observado.
12Ver https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xanadu/xspec/manual/ para detalhes.
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No XSPEC, a figura de mérito padrao utilizada para determinar a qualidade de ajuste

¢ o chi-quadrado, definido por:

" (Pu(E) = P(E)\
2 M
= E 4.20

X 1 ( a(E) 7 ( )
em que n é o numero de pontos ou bins de energia e o é o erro associado a E’. O

chi quadrado é frequentemente apresentado em sua forma normalizada ou reduzida,

2

2 X
== 4.21
Xred v ) ( )

com v sendo os graus de liberdade, calculado pela diferenca entre o nimero de
pontos, n, e o nimero de pardmetros do modelo. Via de regra, valores de 24 muito
diferentes da unidade indicam que o modelo nao ajustou bem os dados observados
(e.g. (BEVINGTON et al., 1993)). As incertezas, ou erros, fornecidas para determinado
parametro do modelo de melhor ajuste sao computadas em func¢ao do quanto o
valor desse pardmetro pode variar sem que a alteraciao correspondente do x? supere
determinado limite previamente estabelecido, referido como intervalo de confianca.
E costumeiro, no campo da analise de dados de raios X, a apresentacao de erros com
o intervalo de confianca de 90%, o que equivale a um Ax? de ~ 2,706 ou, em uma
distribuicao normal, a um desvio padrao de ~ 1,65 0. O XSPEC disponibiliza outros
recursos para verificagdo da qualidade do ajuste ou para a exploragao do espago de
parametros. Alguns desses recursos serao apresentados nos Capitulos 5 e 6, conforme

forem sendo aplicados nas analises.
4.5 1E1740.7—2942

A fonte 1E1740.7—2942 (ou apenas 1E), popularmente conhecida como The Great
Annihilator', foi descoberta em raios X moles no levantamento do plano Galdc-
tico conduzido pelo instrumento IPC a bordo do Observatério Einstein (HERTZ;
GRINDLAY, 1984). Desde a producdo das primeiras imagens em raios X duros do
centro Galactico (CG), 1E é conhecida por ser uma das fontes mais brilhante nessas
energias da regiao (e.g. (SKINNER et al., 1987)). A predominancia em raios X duros
do objeto foi verificada por Sunyaev et al. (1991) quando imagens simultdneas do

CG, obtidas tanto em raio X moles quanto em raios X duros, foram analisadas e

13 Apelido atribuido em razdo de uma suposta detec¢do da linha de aniquilacdo (511keV) no
espectro de 1E 1740.7—2942; ji desconsiderada (BOUCHET et al., 1991; BOUCHET et al., 2009).

81



comparadas (Figura 4.14). Esse mesmo estudo classificou 1E 1740.7—2942 como um
candidato a buraco negro devido as suas similaridades espectrais com Cygnus X-1,
um buraco negro ja conhecido. A observacao de jatos em radio provenientes da re-
gido central emissora de raios X (Figura 4.15) corroborou a hipétese do objeto ser
um buraco negro e classificou-o também como um microquasar, inagurando a classe
(MIRABEL et al., 1992). Em funcdo da posi¢ao angular dos jatos, os autores desse

trabalho sugeriram que o sistema tivesse uma alta inclinacao (e.g. 2 60°).

Figura 4.14 - Regido do centro Galactico observada pela missao GRANAT.
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A esquerda: imagem em raios X obtida pelo telescopio ART-P (3-15keV). A di-
reita: imagem obtida pelo telescopio SIGMA (35-120keV). Nas duas imagens, o objeto
1E 1740.7—2942 ¢ indicado.

Fonte: Adaptado de Sunyaev et al. (1991).

Estudos em raios X realizados com ampla cobertura temporal de dados do INTE-
GRAL indicam que 1E passa a maior parte do tempo no estado low/hard de emissao
(CASTRO et al., 2015; STECCHINT et al., 2017). A permanéncia nesse estado ja foi re-
portada por andalises anteriores com dados de RXTE + INTEGRAL (SANTO et al.,
2005), dos telescopios a bordo do Suzaku (REYNOLDS; MILLER, 2010) e NuSTAR +
INTEGRAL (NATALUCCI et al., 2013). Esses ltimos dois trabalhos nao identificaram

a presenca de uma componente de reflexao relevante nos espectros de 1E.

Até o momento nenhuma contrapartida no éptico ou infravermelho foi confirmada, o

que pode ser atribuido a alta extin¢ao Galactica para esses comprimentos de onda na
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Figura 4.15 - Jatos em radio emitidos por 1E 1740.7—2942.
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Mapas em réadios feitos pelo VLA em comprimentos de onda de 6cm e 20cm.
1E1740.7—2942 esta indicado nas duas imagens.

Fonte: Adaptado de Mirabel et al. (1992).

dire¢ao de 1E 1740.7—2942 (e.g. (GALLO; FENDER, 2002)). J4 foi, inclusive, sugerido
que o objeto nao necessariamente acretasse matéria de uma estrela companheira
— e que a matéria pudesse ser oriunda de uma nuvem molecular proxima (BALLY;
LEVENTHAL, 1991). Em uma busca realizada no 6ptico e infravermelho préximo,
Chen et al. (1994) sugeriram a presenga de uma secundéria e que essa deveria ter
uma massa inferior a 9 M. Também em investigacdo no infravermelho préoximo,
com o VLT, Marti et al. (2000) indicaram que os provaveis tipos estelares da estrela
secundaria seriam ou tipo espectral superior a B8 — para o caso de uma estrela
da sequéncia principal — ou inferior a G5, para o caso de uma estrela gigante. O
mesmo grupo identificou posteriormente a primeira candidata a contrapartida de
1E (MARTT et al., 2010). O levantamento sugeria duas hipéteses antagdnicas para
explicar a contrapartida em infravermelho detectada: a de 1E ser um Ntcleo Ativo de
Galaxia projetado na linha de visada, ou a de ser um sistema binario de alta massa. A
primeira hipétese, de o objeto ser extragalactico, foi descartada por Luque-Escamilla

et al. (2015) apds andlise da evolucao dos jatos em radio de 1E. O mesmo estudo
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sugeriu que a companheira de 1E fosse uma estrela tipo B na sequéncia principal.
Estudos temporais com dados em raios X revelaram uma modulagao periddica de
~ 12,6 dias (SMITH et al., 2002; STECCHINT et al., 2017), valor que, se atribuido ao
periodo orbital do sistema, também sustenta a proposicao de que 1E faca parte de
um sistema binario de alta massa — uma vez que essa modulagao é relativamente
mais longa que periodos orbitais conhecidos da maioria de binarias de raios X de
baixa massa com buracos negros (e.g. (CORRAL-SANTANA et al., 2016; STECCHINT,
2017)).

Como pode ser notado, 1E 1740.7—2942 tem sido, desde a sua primeira deteccao,
objeto de estudo de muitos trabalhos em diferentes comprimentos de onda. Ainda
assim, pouco se conhece acerca de diversas de suas propriedades ou do sistema a que
pertence. Nesse ambito, a vertente observacional desta tese consistiu no estudo de
1E1740.7—2942 sob variadas abordagens, com o objetivo de revelar caracteristicas
ainda desconhecidas do objeto e propiciar uma melhor compreensao de aspectos de

sua natureza.
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5 ANALISE ESPECTRAL DE DADOS COM AMPLA COBERTURA
EM RAIOS X DE 1E 1740.7—2942

Neste capitulo serao apresentados os resultados do principal estudo da vertente ob-
servacional desta tese, que teve como objetivo a determinagao de parametros dina-
micos do objeto candidato a buraco negro 1E 1740.7—2942 por meio da modelagem
de um espectro com ampla cobertura em raios X. Contetdo parcial do capitulo esta
publicado em Stecchini et al. (2020).

5.1 Motivagao

A auséncia de informacgoes conclusivas sobre a estrela companheira em uma binaria
de raios X, como é a situagao para 1E 1740.7—2942, impede que a funcdo de massa
do sistema f(M) seja estabelecida. Maneiras alternativas para a determinacao de
parametros dos objetos compactos pertencentes a esses sistemas tém sido, portanto,
discutidas na literatura. Recentemente, estimativas da massa e da distancia de um
também candidato a buraco negro, GX 339—4, puderam ser feitas por meio da analise
de dados apenas em raios X. Nesse trabalho, realizado por Parker et al. (2016) com
dados do Swift-XRT e do NuSTAR, o método da linha do ferro (Segao 4.3.1) foi
aplicado para a determinagao do spin e da inclinacao e, de posse desses valores, uma
abordagem ligeiramente diferente do método do ajuste do continuo (Secao 4.3.2) foi
empregada para inferir a massa do buraco negro e a distancia ao sistema. Os valores
encontrados sao compativeis com os limites obtidos posteriormente em um estudo

no infravermelho da estrela secundaria em GX 339—4 (HEIDA et al., 2017).

Em virtude dos resultados atingidos no trabalho supracitado, buscou-se dados de
raios X de 1E 1740.7—2942 para construir um espectro de ampla cobertura em ener-
gia de modo que fosse possivel analisar simultaneamente as componentes do disco,
de reflexao e também de comptonizagao. Baseado em parte na metodologia aplicada
em Parker et al. (2016) para GX339—4, aplicou-se no espectro resultante de 1E
diversos modelos, disponiveis no XSPEC, com a principal finalidade de obter valores

de parametros ainda nao conhecidos para o objeto.
5.2 Seleg¢ao de dados

A primeira etapa do trabalho consistiu na pesquisa de dados publicos disponiveis em
raios X de 1E1740.7—2942. Por se tratar de uma fonte bem conhecida e estudada,
as principais missoes com telescopios imageadores em raios X (ver, e.g., Secdo 1)

possuem em seus bancos de dados observagoes de 1E. No entanto, a ampla cobertura
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espectral exigida para o estudo simultdneo das trés componentes (disco, reflexao
e comptonizagao) nao é oferecida por nenhum instrumento individualmente — o
que torna necessaria a combinacdo de dados de diferentes telescépios. Assim, para
construir um espectro de ampla cobertura, foram utilizados dados dos seguintes
instrumentos: cadmera PN (~0,2-12keV) a bordo do XMM-Newton (X-ray Multi-
Mirror), camera FPMA (~3-79keV) a bordo do NuSTAR (Nuclear Spectroscopic
Telescope ARray) e dados do plano de detectores ISGRI (~20-500keV), que faz
parte da camera IBIS a bordo da missao INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray
Astrophysics Laboratory).

Um empecilho observacional para o estudo da componente de reflexdo é que a regiao
espectral em que algumas de suas caracteristicas se manifestam — desde o complexo
do Fe (e.g. ~6-TkeV) até o fim da corcova (~50keV) — ocorre onde ha um hiato
operacional dos telescopios imageadores em raios X: telescopios de incidéncia rasante
operam efetivamente até ~ 10keV e telescopios de mascara codificada a partir de
~20keV. Portanto, um possivel espectro refletido de 1E 1740.7—2942 poderia ser
identificado na sua totalidade somente em dados do NuSTAR, o tinico instrumento
capaz de imagear, com 6tima resolucao espectral, desde raios X moles até parte da
regiao de raios X duros. Uma vez que é a componente de reflexao que tem o maior
potencial de revelar informacoes do sistema, buscou-se primeiro por observagoes do
NuSTAR. Dados do XMM-Newton e INTEGRAL foram selecionados posteriormente
para compor o espectro. Os critérios de sele¢ao, para os dados dos trés instrumentos,

sao detalhados nas subsecoes seguintes.
5.2.1 NuSTAR

As trés ocasioes em que 1E 1740.7—2942 foi observada pelos instrumentos a bordo do
NuSTAR ocorreram poucos meses ap6s o seu langamento (2012), para fins de cali-
bracgao. Duas das observagoes, de 2ks e 6 ks de tempo de exposicao, foram analisadas
por Natalucci et al. (2013), que nao reportaram a presenga de uma componente de
reflexao nos espectros. Por essa razao, concentrou-se, neste presente trabalho, na
outra observacao (ObsID: 10002012001), a mais longa disponivel — de 10ks — e que

ainda nao havia sido objeto de nenhum estudo encontrado na literatura.

Os dados dessa observacao foram reduzidos com os pacotes de anélise padrao do te-
lescopio, 0 NuSTARDAS (NuSTAR Data Analysis Software), para ambas as cameras
a bordo da missao, FPMA e FPMB. A Figura 5.1 mostra o mapa de exposi¢ao obtido
pela cdmera FPMA para 1E, assim como as regioes selecionadas para a extracao dos

espectros da fonte (~90arcsec) e do ruido de fundo (~ 150 arcsec). Devido a algum
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problema de transcricao durante a observacao, a camera FPMB exibiu aproximada-
mente 20% menos tempo de exposicao que a FPMA e nao foi, portanto, incluida na

analise.

Figura 5.1 - Mapa de exposi¢dao de 1E 1740.7—2942 obtido pelo NuSTAR.

— 307.7

154.4

N =29:50:

Imagem em escala logaritmica. Os valores da legenda estao em contagens/pixel. As regides
da fonte e do ruido estao indicadas por circulos branco e rosa, respectivamente.

Fonte: Producao do autor.

No ambiente XSPEC, um modelo de lei de poténcia absorvida (notagao:
phabs*powerlaw) foi aplicado ao espectro reduzido. O modelo multiplicativo, phabs,
leva em consideracao a absorcao fotoelétrica até o objeto e é parametrizado apenas
por uma coluna equivalente de hidrogénio Ng. Os valores do indice de lei de potén-
cia e da coluna de hidrogénio fornecidos para o melhor ajuste (x%,=1,11) foram
['=1,76+0,03 e Ng (x 10*2) =132+ 1,5cm™2 Esses valores diferem ligeiramente
dos valores reportados por Natalucci et al. (2013) para as duas outras observagoes
(e.g., Ng>18 x 10%2 e I' < 1,7), mas estao de acordo com os de outros estudos (e.g.
(GALLO; FENDER, 2002; REYNOLDS; MILLER, 2010)). O espectro ajustado e os resi-
duos (dados/modelo) para tal ajuste sao mostrados na Figura 5.2. Dados a partir

de 60 keV foram ignorados devido ao alto ruido de fundo identificado.
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Figura 5.2 - Espectro de 1E 1740.7—2942 obtido pelo NuSTAR.
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Espectro e ajuste para uma lei de poténcia absorvida (acima) e os residuos para tal ajuste
(abaixo). Os dados estdo binados (agrupados) para melhor visualizagdo apenas.

Fonte: Stecchini et al. (2020).

Nota-se, dos residuos em baixas energias (< 5keV), que a inclusdo de uma compo-
nente mais soft é provavelmente necessaria para ajustar o espectro nessa faixa. De
fato, um ajuste consideravelmente melhor é fornecido quando um modelo para des-
crever a emissao do disco de acregao (que seré definido posteriormente) é adicionado.
A melhoria na qualidade do ajuste pode ser verificada com o auxilio da ferramenta
F-test (ftest na notacao do XSPEC), que avalia os valores de x? e v antes e depois
da adigdo de uma componente ao modelo e fornece a probabilidade (F-probability
— F-prob) da hipétese nula (i.e. sem adi¢ao) ser verdadeira (e.g. (PROTASSOV et al.,
2002)). Valores pequenos de F-prob indicam que é razoavel adicionar uma compo-
nente extra. No caso em questao, computando para os ajustes antes e depois da

inclusdo da componente do disco, o valor fornecido pelo F-test foi ~ 1076,

Também notavel dos residuos sao as possiveis assinaturas de um espectro de reflexao:
o excesso em ~ 15-30keV e uma possivel linha em torno de ~ 6-7keV. Presumindo
que esta ultima fosse uma linha Fe Ka alargada, adicionou-se ao modelo uma gaussi-
ana (gaussian) centrada inicialmente em 6,4 keV. O melhor ajuste a posicionou em

6,44 +0,15keV. O outro pardmetro da gaussiana, a largura a meia altura (FWHM),
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pode ser variado para obter informagdes da largura equivalente (equivalent width
— EW, e.g. (STAHLER; PALLA, 2008)) da linha. Para FWHMs fixados em 0,25, 0,5
e 1,0keV, as EWs fornecidas foram, respectivamente, 49, 58 e 72eV; valores que

podem ser indicativos de uma linha relativamente intensa (e.g. (MATT et al., 1997)).

Por fim, um teste simples adicional foi feito para verificar se a linha nao é con-
sequéncia de algum efeito esptrio nos dados. Baseado nos residuos da Figura 5.2,
expressos em dado/modelo, aplicou-se, apenas para a regiao da linha, a estatistica

de x?2, definida por

X2:Z<bmi—1>27 (5.1

em que bin; refere-se aos quatro bins da linha, centrados em 6,08, 6,24, 6,40 e
6,56 keV, e oz, 0 mesmo para todos, é estimado pelos quatro bins imediatamente
antes e depois a esses. O valor calculado para os dados reais é x% =41,54 (x2,,=13,8),
enquanto que o valor mediano calculado para 10° grupos de quatro bins gerados
aleatoriamente (a partir de média 1 e dispersao og) ¢ x*=3,35 (x%4=1,11). Isso
sugere que a estrutura vista em ~ 6,4 keV tem uma probabilidade de 1078 de ser um

evento puramento estocastico.
5.2.2 XMM-Newton e INTEGRAL

Em fung¢ao do indice de lei de poténcia que melhor ajustou os dados do NuSTAR,
foram escolhidas duas observagoes — do PN, a bordo do XMM-Newton (ObsID
0303210201) e do IBIS/ISGRI, a bordo do INTEGRAL (Revolugao 1200) — para
compor o espectro. Os dados foram reduzidos com os procedimentos e pacotes pa-
droes de cada missdo: o XMM-SAS (XMM-Newton Science Analysis System) e o
INTEGRAL OSA (INTEGRAL Off-line Scientific Analysis). Os mapas de exposi-
¢ao para o campo do PN e para um zoom do campo do IBIS/ISGRI sdo mostrados na
Figura 5.3. Para o PN (& esquerda) sao indicadas também as regides utilizadas para
a extracao da fonte (~ 25arcsec) e do ruido (~40arcsec). No caso do IBIS/ISGRI
(& direita), que é um instrumento de méscara codificada, a regiao de extragao da
fonte é selecionada pelas coordenadas do objeto e o ruido de fundo ja é considerado

no processo de reconstrugdo da imagem. Um sumadrio das observagoes (incluindo a
do NuSTAR) é mostrado na Tabela 5.1.

Como pode ser notado, os dados nao foram obtidos contemporaneamente; as obser-
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Figura 5.3 - Mapas de exposi¢ao de 1E 1740.7—2942 obtidos pelo PN e pelo ISGRI.
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Os valores das legendas estao em contagens/pixel. A esquerda: imagem obtida pelo PN,
em escala de cores logaritmica. As regides da fonte e do ruido estao indicadas por circulos
branco e rosa, respectivamente. A direita: zoom em imagem obtida pelo IBIS J/ISGRI, em
escala de cores proporcional a raiz quadrada das contagens/pixel.

Fonte: Producao do autor.

Tabela 5.1 - Sumario das observagoes.

Telescopio Data da observagao Tempo de exposicao (s) r
XMM - PN 02/10/2005 16.040 1,77+ 0,04
NuSTAR - FPMA 03/07/2012 10.970 1,76 £0,03
INTEGRAL - ISGRI 13/08/2012 9.332 1,79+0,10

vacoes do XMM e do NuSTAR estao separadas por quase sete anos. O argumento
fundamental para realizar ajustes simultaneos aos espectros é que os indices de lei de
poténcia similares indicam que 1E 1740.7—2942 estava no mesmo estado espectral

nas trés ocasioes.

Suporte adicional para corroborar a combinac¢ao dos espectros pode ser obtido pela
curva de luz de longo prazo do BAT (Burst Alert Telescope (GEHRELS et al., 2004)) a
bordo do Swift, que permite que se compare o fluxo de contagens de 1E 1740.7—2942
durante as épocas em que foi observado pelo XMM e pelo NuSTAR. O BAT monitora
o céu desde 2005 e fornece taxas de contagens didrias para varias fontes astrofisicas
na faixa de 15-50keV. O painel superior da Figura 5.4 mostra os fluxos didrios (em
data juliana modificada; modified julian date — MJD) de 1E 1740.7—2942 desde 14 de
fevereiro de 2005 (MJD 53415) até primeiro de abril de 2013 (MJD 56383). As datas
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das observagoes XMM (MJD 53645) e NuSTAR (MJD 56111) séo indicadas pelas
linhas sélidas azul e magenta, respectivamente. As caixas pontilhadas de mesma
cor delimitam 50 dias antes e depois dessas datas; esse intervalo é mostrado em
maior detalhe no painel inferior. Durante todo o periodo exibido, o fluxo mediano
de 1E na banda 15-50 keV foi 8,9 x 1073 contagenscm~2s~! com um desvio padrao
de 5,4 x 1073 contagens cm ™2 s~!, enquanto o fluxo nas datas XMM e NuSTAR foram
7,7£1,0x1072e9,040,8 x 1073 contagens cm 2571, respectivamente. Esses valores
expressam que, apesar do grande intervalo entre as observagoes, seus fluxos sdo nao
apenas consistentes com o fluxo mediano da fonte (dentro de 1¢), mas também

comparaveis entre si.

Figura 5.4 - Curva de luz de 1E 1740.7—2942 fornecida pelo Swift/BAT.
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Painel superior: contagens diarias de 2005 a 2013. Linhas azul e magenta indicam as datas
das observacoes XMM e NuSTAR, respectivamente. Painel inferior: um zoom da regiao
delimitada pelas caixas pontilhadas do painel superior (450 dias). As linhas pontilhadas
em verde mostram as datas das observagoes INTEGRAL mais préximas.

Fonte: Stecchini et al. (2020).

No painel inferior da Figura 5.4, as linhas pontilhadas em verde indicam as duas

observagoes do INTEGRAL mais préximas em tempo as observagoes do XMM (Re-
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volugao 0361) e do NuSTAR (Revolugao 1200). Como uma maneira complementar
de verificar o comportamento espectral semelhante da fonte, é apresentado na Fi-
gura 5.5 o diagrama cor-cor para essas duas observagdes INTEGRAL. O diagrama
é construido, para cada observacao, extraindo-se a curva de luz para trés diferentes
bandas de energia — nomeadamente uma banda 1 (definida aqui de 20 a 40keV),
uma banda 2 (40 a 60keV) e uma banda 3 (65 a 80keV) — e plotando a razao 3/2
contra a razao 2/1. Na Figura 5.5, os simbolos abertos representam as cores das
observagoes INTEGRAL préximas as observagoes do XMM (quadrados) e do NuS-
TAR (circulos), e os simbolos fechados ligeiramente maiores expoem seus valores
medianos. Também mostradas (como sinais de mais), sdo as razoes dos fluxos — nas
mesmas bandas de energia mencionadas — para cada um dos espectros INTEGRAL,
calculadas apés ajustes de leis de poténcia. Suas proximidades no diagrama sao mais
um indicativo de que a fonte estava em um estado bastante similar nas duas oca-
sides. A observacao INTEGRAL mais préoxima aquela do NuSTAR foi escolhida para
compor o espectro, uma vez que esses telescopios possuem uma faixa de energia em

comum.

Figura 5.5 - Diagrama cor-cor para as duas observagbes INTEGRAL.
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Diagrama cor-cor para as observagdes INTEGRAL. Os sinais de mais, ndo mostrados na
legenda, sdo as razoes de fluxo de cada espectro (ver texto para detalhes).

Fonte: Stecchini et al. (2020).
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5.3 Espectro composto: analise e resultados

De posse dos trés espectros, foi construido um espectro combinado com a cobertura
total em energia de 2 a 200keV (Figura 5.6). Os limites de energia selecionados para

cada instrumento e os motivos para as devidas supressoes sao descritos a seguir.

Figura 5.6 - Espectro de 2 a 200keV de 1E 1740.7—2942.
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Espectro composto com dados de 1E 1740.7—2942 dos instrumentos XMM-Newton /PN,
NuSTAR/FPMA e INTEGRAL/ISGRI. O ruido de fundo também é mostrado.

Fonte: Stecchini et al. (2020).

o XMM-Newton: 2-10keV. Corte inferior: pile-up. Pile-up ocorre em detec-
tores CCD quando dois ou mais fétons incidem no mesmo pixel durante a
leitura e sao registrados como um tnico evento de energia maior (DAVIS,

2001). Corte superior: baixa eficiéncia nas extremidades operacionais.

o NuSTAR: 4-60keV. Corte inferior: minimizar a sobreposi¢gao com o XMM,
que pode ser influenciada pelas diferencas de calibracao entre os instrumen-
tos (e.g. (FURST et al., 2016)). Corte superior: alto ruido de fundo a partir

dessas energias.

o INTEGRAL: 20-200keV. Corte superior: baixa eficiéncia dos detectores
CZT do ISGRI a partir dessa faixa (LEBRUN et al., 2003).
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Todas as combinagoes de modelos a serem apresentadas incluem o modelo de absor-
¢ao phabs e uma constante multiplicativa para corrigir a diferenca de fluxo entre os
telescopios. Por concisao, ao longo do texto, as qualidades de ajuste serao apresen-
tadas na forma simplificada %, e somente os parametros mais relevantes de cada
modelo serdo indicados. Os valores de x? e dos graus de liberdade v, além dos valores
de todos os pardmetros fornecidos por cada combinagao (aplicada até a Secao 5.3.4),
sdo mostrados na Tabela 5.2. Ademais, a nao ser que indicado de outra forma, os

erros quotados referem-se a um intervalo de confianca estatistica de 90%.
5.3.1 Modelos de lei de poténcia

Inicia-se a andlise do espectro composto com modelos simples e gradativamente
adiciona-se componentes mais complexas. Assim como para o espectro individual do
NuSTAR, um modelo fenomenoldgico de lei de poténcia fornece uma qualidade de
ajuste relativamente ruim (yx%4,=1,11), com residuos notdveis em baixas energias
(painel superior da Figura 5.7). Os valores, tanto para a absor¢do quanto para o
indice, permanecem na mesma faixa: Ng (x 10??)=12,84+0,1cm 2e'=1,7540,01.
Modelos de uma lei de poténcia dobrada em altas energias (folded power-law), como
o cutoffpl ou a combinagdo highecut*powerlaw, fornecem valores similares de I'
e de x%, e impdem limites minimos para a energia de corte: ~215-230keV. Um
modelo com duas leis de poténcia (broken power-law, notagao: bknpo) melhora o
ajuste (x24=1,06) e fornece indices ' = 1,51 40,10 e 1,75 £ 0,02 com uma energia de
quebra (break energy) em 5,4+ 0,5keV, o que refor¢a que uma tnica lei de poténcia

nao é suficiente para ajustar todo o espectro, especialmente em energias mais baixas.

Uma melhoria significativa (y%, =1,04; painel inferior da Figura 5.7) é entdo al-
cangada quando o modelo diskbb (MITSUDA et al., 1984; MAKISHIMA et al., 1986) é
incluido (F-prob~107!%). Esse modelo — 0 mesmo aplicado anteriormente aos dados
individuais do NuSTAR — descreve um disco multitemperatura e é parametrizado
apenas pela temperatura interna do disco de acrecao, T}, (expressa pela energia
equivalente, em keV), e por um fator de normaliza¢ao. O valor encontrado para o
primeiro parametro ¢ 0,19 +0,05keV, que é compativel com valores reportados an-
teriormente para 1E (e.g. (CASTRO et al., 2014)). Do fator de normalizacao, o raio
interno do disco, Ry,, pode ser estimado, visto que (MITSUDA et al., 1984)

Rin
norm = —— cos#, (5.2)
10
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em que R;, é calculado em km, Do é a distdncia até o objeto em unidades de
10kpc e 6 é o angulo de inclinagdo do disco. Assumindo a distancia ao CG como
a distancia para 1E1740.7—2942 e uma inclinagao de 60°, os limites inferiores e
superiores da normalizacao do diskbb equivalem a raios internos que variam de
~20 a 35 R, para um buraco negro de 10 Mg, (ver, e.g., Equacao 4.6). Esses limites
estdo de acordo com os raios internos reportados por Reynolds e Miller (2010) e
Natalucci et al. (2013) para 1E e corroboram o crescente nimero de evidéncias
contradizendo a ideia padrao de que o disco é truncado em raios muito grandes para
fontes no estado low/hard. Para a mesma combinagao (diskbb+powerlaw), calculou-

2

se também um fluxo Fy_sgorev = 3,2 X 1072 ergem 257! que, para a mesma distancia

e massa assumidas previamente, corresponde a ~ 2% da luminosidade de Eddington
(e.g. L=4wD?F e Equagao 4.3).

Figura 5.7 - Residuos antes e ap6s a inclusdao de um modelo de disco.
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Residuos apéds aplicagdo do modelo powerlaw (painel acima) e ap6ds aplicagao da combina-
¢ao diskbb+powerlaw (painel abaixo) ao espectro composto. O nimero de bins e o padrao
de cores sdo os mesmos que os mostrados na Figura 5.6.

Fonte: Produgao do autor.

5.3.2 Modelos de comptonizacao

Mantendo-se a componente do disco sendo descrita pelo diskbb, substituiu-se a
lei de poténcia fenomenoldgica por modelos de comptonizagao. O primeiro modelo
aplicado foi o comptt (TITARCHUK, 1994), que descreve a comptonizagao de fétons

provenientes de um disco tipo corpo negro por uma coroa de elétrons térmicos.
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Além da energia térmica kT, e da profundidade éptica 7. da coroa, comptt depende
também da temperatura dos fétons de origem Ty. Dado que esse parametro possui
o mesmo significado fisico do T, do diskbb, os dois pardmetros foram vinculados
durante os ajustes, i.e. Ty ="T},. O melhor ajuste (x%4=1,04) fornece um valor de
temperatura de plasma muito alta, k7T, > 276 keV, e uma profundidade 6ptica muito
baixa, 7. =0,08 & 0,02. Embora esses valores ainda sejam consistentes com a dege-
nerescéncia caracteristica de 7—kT' para um espectro de comptonizagao térmica (e.g.
(PETRUCCI, 2008)), nao sao valores tipicos para buracos negros no LHS e nem con-
cordam com valores previamente reportados para 1E 1740.7—2942 (i.e. kT, ~ 50 keV
e 7.~ 1, e.g. (BOUCHET et al., 2009; CASTRO et al., 2014)). O modelo nthcomp (ZD-
ZIARSKI et al., 1996), que também descreve um espectro de comptonizacao térmica
mas que é parametrizado pelo indice da lei de poténcia e pela temperatura da coroa,

fornece uma qualidade de ajuste semelhante e valores I'=1,77+ 0,01 e kT, > 114 keV.

Adicionalmente, aplicou-se o modelo compps (POUTANEN; SVENSSON, 1996), que
computa o espectro de comptonizacao para diferentes geometrias e inclui uma com-
ponente de reflexdo nao relativistica. Assim, o modelo depende, além de parametros
da coroa, de alguns dos parametros apresentados na Secao 4.2.2.3. Para a compo-
nente da coroa, foi assumida uma distribuicao esférica e maxwelliana de elétrons, ou
seja, uma distribuicao térmica. Para o espectro refletido, considerou-se inicialmente
um disco nao ionizado (£ =0), uma abundéncia (relativa a Solar) de ferro podendo
variar de 1 a 3 — baseado em estudos anteriores de Sakano et al. (1999) e Rey-
nolds e Miller (2010) — e um angulo de inclinac¢do de 60°. Os valores para o melhor
ajuste (x%4=1,03) foram 222keV < kT, <426 e 0,19 <7, < 0,48, além de uma fracio
de reflexao /27~ 0,38. Dentre os modelos aplicados até entao, compps apresentou
o melhor ajuste, que fica ainda melhor (x%,=1,02) se um disco parcialmente ioni-
zado (£ =1000 ergcms™!) é considerado. Os valores dos parametros da coroa obtidos
nesta ultima condi¢do sdo mais proximos dos valores esperados para uma fonte no
estado de 1E: 48keV < kT, <282keV e 0,67 <7, <2,89. O modelo nao forneceu qua-
lidades de ajuste satisfatérias (i.e. x%4 <2) quando uma coroa com distribuicio nao

térmica de elétrons foi considerada.
5.3.3 Modelos de reflexao nao relativistica

Reflexao nao relativistica, nesse contexto, refere-se aquela que ocorre em uma regiao
do disco relativamente distante do buraco negro e que, portanto, nao é notadamente

afetada por efeitos relativisticos.

O fato de que o melhor ajuste para os modelos de comptonizagdo ocorreu para
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compps, um modelo que inclui reflexdo, sugere que essa componente esta presente
nos dados e precisa ser considerada. O modelo compps segue o método computacional
dos modelos pioneiros de reflexdo nao relativistica pexrav e pexriv (MAGDZIARZ;
ZDZIARSKI, 1995). A tnica diferenga entre estes dois tltimos é que o pexrav calcula
o espectro refletido apenas para discos neutros e, no pexriv, o grau de ionizacgao
do disco pode ser variado. De maneira geral, os modelos propostos a descrever si-
multaneamente as componentes comptonizada e refletida consideram que o continuo
emitido diretamente da coroa (que da origem ao espectro de comptonizagao) pos-
sui 0 mesmo formato do continuo que incide no disco (que da origem ao espectro
refletido). Posto isso, o que difere o pexriv ou o pexrav do compps é que, para
os dois primeiros, o continuo é descrito por uma lei de poténcia fenomenoldgica.
Ao aplicd-los para as mesmas condigoes iniciais (referentes a componente refletida)
consideradas para o compps, valores de fracdo de reflexdo por volta de 20% sao
obtidos, tanto para um disco neutro (pexrav) ou parcialmente ionizado (pexriv,
£=1000ergcms™1!). Assim como para o compps, o cendrio com um disco parcial-
mente ionizado melhora o ajuste (x%4 = 1,02 contra x%,=1,04). Se o parametro de
ionizacao é deixado livre (no pexriv), seu valor atinge o limite maximo permitido
pelo modelo, 5000 erg cm s, Os valores dos indices da lei de poténcia mantiveram-se

['~1,75 em qualquer caso.

Para o modelo reflionx (ROSS; FABIAN, 2005), um pardmetro de ionizacdo de
~6500ergcms™! é obtido. O reflionx é um modelo de reflexdo pura e nao for-
nece um valor de fracao de reflexdo. Por essa razao também, foi necessario adicio-
nar ao modelo uma lei de poténcia para representar o continuo comptonizado (i.e.
reflionx+powerlaw), cujo indice foi vinculado ao do continuo incidente no disco. O
codigo de reflexdo xillver (GARCIA et al., 2013), mais recentemente desenvolvido,
fornece /27~ 0,25 e £~ 4900 ergcms™'. Este tltimo considera o espectro conti-
nuo como uma lei de poténcia dobrada. Uma variacdo desse modelo, o xillvercp,
permite que o espectro continuo seja internamente calculado pelo modelo de comp-
tonizacao térmica nthcomp. No entanto, a energia dos fétons de origem no disco
nao é um parametro livre e tem como valor padrao Ty, =0,05keV. Sendo esse va-
lor muito diferente do fornecido pelo diskbb para os dados, em vez de aplicar o
xillvercp, adicionou-se o modelo comptt para descrever o continuo de comptoni-
zacdo e determinou-se que xillver retornasse apenas a componente de reflexao.
Esse é um recurso que alguns modelos de reflexao oferecem, geralmente ajustado ao
fixar o parametro de fragao de reflexdo em —1. Os valores fornecidos para a compo-
nente de comptonizacao com a combinacao xillver+comptt sdao consistentes com

aqueles encontrados para o comptt aplicado sozinho. Ao comparar especificamente
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essas duas combinagoes, nota-se que a qualidade de ajuste melhora apds o modelo
para descrever a reflexdo ter sido considerado (F-prob~107%). Os resultados para

todos os modelos aplicados até aqui sao apresentados na Tabela 5.2.
5.3.4 Modelos de reflexao relativistica

Para avaliar o parametro spin e a inclinagdo do disco, testou-se alguns modelos de
reflexao relativistica, que configuram o método da linha do ferro per se. Reitera-se
que o diskbb ainda estad sendo utilizado para ajustar a componente do disco mas
que, por concisao, podera ser omitido das notacoes indicadas no texto a seguir.
Primeiro, aplicou-se novamente a combinagao reflionx+powerlaw, dessa vez com a
componente de reflexdo convoluida com o modelo relconv (DAUSER et al., 2010) para
que efeitos relativisticos fossem levados em conta (relconv(reflionx)+powerlaw na
notagao do XSPEC). Acerca das variaveis do modelo relconv, o raio da borda externa
do disco foi deixado em seu valor padrao (Rex =400R,) e o perfil de emissividade
foi assumido constante com indice a=3 (ver, e.g., Se¢ao 4.3.1). O raio interno do
disco, Ry, foi inicialmente fixado em —1, o que significa — na conven¢ao do modelo
— que ele estende-se até a d6rbita circular estavel de menor raio, Risco. O spin e a
inclinacao foram deixados livres para variar a partir dos valores padroes a, =0,998 e
i=30°. Embora o melhor ajuste (y*/v =35 =1,02) para essa configuracao forneca
um spin de 0,998, o pardmetro atinge ambos os valores maximos permitidos (—0, 998
e 0,998) quando se intenta calcular os intervalos de 90% de confianga. O valor da

o , . 4,6
inclinacao, no entanto, é bem definido em 63,7J_r7:9 graus.

Com a finalidade de investigar como esses parametros comportam-se para diferentes
valores de raio interno do disco, foram feitos ajustes para Ry, fixado a distancias (em
unidades de Risco) de 10, 20, 50 e também deixado livre para variar. Conforme o raio
aumenta (i.e. se distancia da borda interna), a qualidade do ajuste piora marginal-
mente (x2=2899, 903 e 909, respectivamente) e a inclinagdo assume valores maiores
e menos restringidos (75,2’_?3:8, 77,033:3 e 79,1t§§j3 graus, respectivamente). O pa-
rametro spin permanece a, =~ 0,998 nos trés cenarios mas falha ainda em fornecer os
limites de 90%. Quando o raio ¢ deixado livre, o melhor ajuste (x?/v =53 =1,02)
o posiciona em ~ 2.5 (<6 Risco para 90% de confianca) e fornece uma inclinagao
de 61,23:8; o spin permanece em 0,998 mas novamente nao é bem definido. Para
compreender melhor como a variacao do raio interno, da inclinagao e do spin influi
na qualidade do ajuste, foi aplicado o comando steppar do XSPEC para cada um
desses parametros. O steppar executa ajustes enquanto determinado parametro va-

ria dentro de um intervalo previamente estabelecido. Em cada passo, o parametro
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em questdo é congelado, um ajuste é realizado e o valor de y? é fornecido. Em con-
formidade com os valores analisados e obtidos para esse modelo até aqui, escolheu-se
os seguintes intervalos para serem examinados: 1 < Rj, (Riseo) <50, 45<i(°) <75 e
—0,998 < a, <0,998. A variacdo da qualidade de ajuste, Ax?, calculada em relacdo
ao x? do melhor ajuste geral, ¢ mostrada na Figura 5.8 para cada pardmetro. Além
do nivel de confianga para 90% (1,6 o; linha pontilhada em magenta), estao indicados
também, em linhas pontilhadas, os niveis de confianga para 68,3% (1o, em preto),
95,5% (20, em azul) e 99,7% (30, em verde). Dos valores de Ax? obtidos para a
variacao de cada parametro, nota-se que, para esse modelo, uma distancia do raio
interno superior a ~ 15 Risco € uma inclinacao de disco inferior a ~48° podem ser
descartadas com um nivel de 3¢ de confianga; o parametro spin, que notadamente
favorece o limite maximo, assume valores acima de 0,5 para um intervalo de 1o mas

poderia ainda admitir qualquer valor dentro de 3.

Complementarmente, foi testado se o continuo incidente no disco de acrecao é di-
ferente do continuo que segue diretamente da coroa para o observador. Tal questao
foi levantada por Fiirst et al. (2015) e Parker et al. (2016) quando, ao analisarem
o espectro de reflexdo em GX339—4, qualidades de ajuste aceitaveis s6 foram al-
cangadas para indices de leis de poténcia (i.e. do incidente no disco e do observado
diretamente) diferentes. Dessa forma, para verificar se esse é o caso para os dados de
1E 1740.7—2942 analisados neste trabalho, repetiu-se o ultimo ajuste da combinacao
relconv(reflionx)+powerlaw deixando os indices de reflionx e powerlaw livres
para variar independentemente. A lei de poténcia como “vista” pelo disco de fato as-
sume um indice ligeiramente diferente mas também menos definido, permanecendo,
ainda, na mesma faixa (1,5 <T'<2,5). Ademais, esse pardmetro livre adicional nao
896

melhorou a qualidade de ajuste (x?/v = s75) nem provocou diferencas significativas

nos resultados suprarrelatados.

Para dar continuidade a analise do spin e da inclinagao, dois modelos de reflexao
relativistica da familia relxill (DAUSER et al., 2014; GARCIA et al., 2014) foram
aplicados. Os modelos diferem-se na geometria adotada para a coroa de elétrons,
0 que, na pratica, afeta a porcao do disco em que pode haver reflexdo. Um de-
les, o proprio modelo relxill, considera uma coroa extensa cuja emissao atinge
o disco de acrecao desde raios proximos ao buraco negro até raios mais externos.
Esse cenario, comumente referenciado como geometria coronal padrdo, é o que os
modelos de reflexao aplicados até aqui empregam. O outro modelo, relxilllp (“Ip”
de lamp-post, em alusdo a geometria) considera que a regiao de origem dos fétons

comptonizados que retornam ao disco esta localizada a uma determinada altura A
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Figura 5.8 - Qualidade de ajuste em func¢do da variacdo de alguns parametros.
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Ax? em funcio do raio interno do disco (painel acima), da inclinacio (painel do meio) e do
spin (painel abaixo) para o modelo relconv(reflionx)+powerlaw. Niveis de confianca
sdo indicados em linhas pontilhadas. Os valores negativos no painel acima sdo apenas uma
conven¢ao do modelo para indicar que o raio estd em unidades de Risco-

Fonte: Stecchini et al. (2020).
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ao longo do eixo de rotagao do buraco negro. Nessa geometria do “poste de luz”,
a incidéncia de fétons no disco ocorre preferencialmente em raios mais internos, o
que acarreta uma contribuicao de efeitos relativisticos no espectro refletido mais
pronunciada (e.g. (MARTOCCHIA; MATT, 1996)).

Para os resultados apresentados adiante, os erros correspondentes foram calculados
por um algoritmo de cadeia de Markov Monte Carlo (Markov Monte Carlo Chain
— MCMC) desenvolvido por Foreman-Mackey et al. (2013) e implementado para o
ambiente XSPEC por Jeremy Sanders'. Como feito anteriormente para a versao nao
relativistica xillver, incluiu-se o modelo comptt para descrever o continuo compto-
nizado e determinou-se que os modelos de reflexao retornassem apenas a componente
refletida. Por possuirem a mesma geometria coronal, adotou-se para o relxill as
mesmas condicoes iniciais adotadas para os ajustes com relconv(reflionx). No
caso do modelo relxilllp, a altura h da localizagdo da coroa foi deixada livre para
variar a partir do valor padrao, 6 Ry. Novamente, foram feitos ajustes para raios
internos de disco a distancias (em unidades de Risco) de 1, 10, 20, 50 e livre para
variar. O comportamento geral da qualidade de ajuste, da inclinagao e do spin com o
aumento do raio, para as duas combinagoes, ¢ semelhante tanto entre os dois modelos
quanto se comparado ao que foi obtido com o relconv(reflionx): a qualidade de
ajuste deteriora, a inclinagdo assume valores maiores e o spin — ainda nao bem defi-
nido — aproxima-se do valor maximo. Os valores de ajuste e inclinacao fornecidos sao
mostrados na Tabela 5.3 para os dois modelos (Modelo 1: diskbb+relxill+comptt;
Modelo 2: diskbb+relxilllp+comptt).

Tabela 5.3 - Inclinagdo e qualidade de ajuste para diferentes raios internos.

Modelo Parametro R (Risco)
10 20 50
) Inclinagio (°) 60,872% 72,5108 77,870, 84,9740
Y2/ v 897/879 899/879 906/879 915/879
,  Inclinagio (°) 66,27, 71,310y 72,7700 78,4747
Y2/v 899/878 901/878 906/878 907/878

Em relagdo aos outros parametros, nao houve diferencas notaveis entre os valores
fornecidos pelos Modelos 1 e 2: o parametro de ionizagao admite uma relativa-

mente ampla faixa de valores, 2,3 <log¢ <3,7 (log ergems™), para qualquer raio

https://github.com/jeremysanders/xspec_emcee.
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e para ambos os modelos e o valor da abundancia de ferro aumenta, dentro do li-
mite imposto (1 a 3), de acordo com o aumento do raio. Para relxilllp, a altura
da coroa assume 4R, Sh S13R, (incluindo os erros para 90%), com os maiores
valores ocorrendo para raios maiores. Os indices de leis de poténcia, que se refe-
rem nesse caso aos indices como “vistos” pelo disco, permanecem na mesma faixa
obtida com relconv(reflionx) quando esse pardmetro foi deixado livre. Nao hé
qualquer tendéncia aparente na variagao no indice com a mudanga de raio para a
geometria coronal padrao e, para a geometria do poste, a lei de poténcia torna-se
mais dura (i.e. se aproxima do indice como “visto” pelo observador) conforme Ry,
aumenta. E interessante mencionar que, para o Modelo 2, obteve-se valores de comp-
tonizacao préximos aos esperados para 1E 1740.7—2942, i.e., 30keV < kT, <80keV
e 0,5 <7, < 2,2 para qualquer raio. Nos casos com Ry, livre, os melhores ajustes para

0 Modelo 1 (x?/v =28 =1,02) e Modelo 2 (x?/v =2l =1,02) forneceram raios de

4,2 4,0 :
2,1f033 e 5,2f3j1 Risco, respectivamente.

Um ajuste adicional (a ser chamado de Modelo 3) foi feito, permitindo que o modelo
relxilllp representasse, sozinho, tanto a componente refletida quanto a comp-

tonizada, de modo que o parametro de fracao de reflexdo pudesse ser deixado li-

vre para variar. Para o melhor ajuste (x*/v= %: 1,02), obteve-se um valor de
Q)2 = 0,26f8fg. O raio interno do disco e o indice da lei de poténcia — este ultimo

- 9,2 0,02 . A
agora unico — foram Ry, = 1,7f0j6 Risco e I'= 1,78J_r0:05. Os demais parametros, que

sao comuns com os Modelos 1 e 2, pouco variaram em relacao aos valores previamente
indicados. No que diz respeito ao spin e a inclinacao, sao apresentadas na Figura 5.9
as distribuicoes de saida de MCMCs para esses dois parametros nos casos em que
Ry, foi deixado livre nos Modelos 1, 2 e 3. Nota-se que o comportamento do spin,
para os trés modelos, difere muito pouco daquele exibido para o relconv(reflionx)
(painel inferior da Figura 5.8): o parAmetro atinge o limite méximo, é apenas suges-
tivo que a, > 0,5 (10) e qualquer valor é possivel dentro de 3 0. Quanto aos valores
de inclinagao, todos coincidem estar em ~ 60-85° (2 ¢); inclinagoes abaixo de ~ 55°
podem ser descartadas com 3o de confianca para os Modelos 1 e 2, enquanto que,
para o Modelo 3, o mesmo intervalo de confianca abrange uma faixa marginalmente

mais ampla, permitindo valores de inclinacdo menores.

As componentes, o modelo ajustado aos dados e os residuos para o melhor ajuste
do Modelo 2 sdo mostrados na Figura 5.10. Além de ter fornecido os limites mais
restringidos para o spin e a inclinagao, a razao para a escolha dessa combinagao é
que ela inclui a componente de comptonizacao, cujos valores de kT, e 7, — como

mencionado anteriormente — estdo em um intervalo mais compativel com o esperado
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Figura 5.9 - Distribuicdo da saida MCMC para os pardmetros spin e inclinagao.

90

80

70 -

60

50

Inclination (°)

40 1
| Model 2
90 F T T T

P —
o (

60 \/X// ,,‘,\»J

50 o 7

40 4

30 Model 3 | O | |
-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0

Spin

Valores de spin e inclinagdo calculados por um MCMC para as combinagoes
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mais pretos indicam os valores de melhor ajuste. Contornos para 1 (magenta), 2 (verde) e
3 (azul) o de confianca sao indicados.

Fonte: Stecchini et al. (2020).

para 1E. Para uma descricdo mais compreensiva das variaveis do modelo e suas
correlacoes, apresenta-se, na Figura 5.11, a distribui¢do conjunta para parametros

selecionados do Modelo 2
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Figura 5.10 - Melhor ajuste do Modelo 2 aos dados.
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Fonte: Stecchini et al. (2020).

5.3.5 Estimativa da massa do buraco negro

Em uma tentativa de estimar a massa do buraco negro em 1E 1740.7—2942, alterou-
se, para essas trés ultimas combinacoes, o modelo que caracteriza a componente
do disco de acre¢ao de diskbb para kerrbb (LI et al., 2005). O kerrbb descreve um
disco tipo Novikov-Thorne e representa o método do ajuste do continuo, usualmente
aplicado para inferir o spin de buracos negros quando se tem conhecimento a priori
de pardmetros como a inclinagdo, a distancia, a taxa de acre¢ao e a massa (ver, e.g.,
Secao 4.3.2). No entanto, uma vez que a massa ¢ o pardmetro de interesse, seguiu-se

uma abordagem semelhante aquela aplicada por Parker et al. (2016) para GX 339—4
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Figura 5.11 - Distribuicdo conjunta para alguns pardmetros do Modelo 2.
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Valores foram calculados pela saida de um MCMC. Os simbolos de mais vermelhos indicam
os valores de melhor ajuste. Contornos para 1 (magenta), 2 (verde) e 3 (azul) o de confianga
sdo mostrados. Parametros e suas unidades sao: Ny (x 1022cm™2), To =Ty, (keV), kT,
(keV), h (Rg), i (graus), R (Risco), logé (log ergems™). 7. e a sdo adimensionais.

Fonte: Stecchini et al. (2020).
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(Secao 5.1) e inverteu-se o procedimento convencional do método ao utilizarem-se
os valores de inclinacao e de spin fornecidos pelos modelos de reflexdo como va-
lores de entrada para o kerrbb. Especificamente, os parametros spin e inclinagao
do kerrbb foram vinculados aqueles dos modelos relxill. Acerca dos outros pa-
rametros, a distancia foi fixada em 8,5kpc e, em funcdao da luminosidade calculada
para o espectro composto (L =2,2% Lgqq), a taxa de acregdo de matéria foi deixada

1. que corresponde a aproxi-

livre para variar a partir de um valor inicial de 10*7 gs~
madamente ~ 2% da luminosidade de acrecdo de Eddington para um buraco negro
de 10 Mg com n=0,1 (MEdd:LEdd/nc2, em que 7 € a eficiéncia de acrecao; e.g.
(WATARAT et al., 2000; BIAN; ZHAO, 2003)). Outro parametro importante do modelo
¢ o fator de correcao de cor, f, que representa a razao entre a temperatura de cor
e a temperatura efetiva (73, /Te). O valor padrao de f — 1,7 — é geralmente uma
boa aproximacao para fontes com luminosidades de ~ 10% Lgqq (e.g. (SHIMURA; TA-
KAHARA, 1995)); visto que para a luminosidade de 1E o fator possivelmente assume
valores menores (ver, e.g., Tabela 1 de Davis et al. (2005)), foram realizados ajustes
com f fixo em 1,3, 1,5 e 1,7. Os resultados sao apresentados na Figura 5.12 para
as trés combinagbes de modelos (Modelo 1*: kerrbb+relxill+comptt; Modelo 2*:
kerrbb+relxilllp+comptt; Modelo 3*: kerrbb+relxilllp). As massas indicadas
(Mgg) sao os valores medianos das distribui¢oes de densidade de probabilidade for-
necidas por MCMCs calculados a partir dos valores de melhor ajuste; os niveis de
confianca de 68 e 90% mostrados também foram calculados a partir de tais valo-
res. Da Figura 5.12 pode-se afirmar, conservativamente, que os valores de massa
variam de 3 a 10 M, sendo que o Modelo 2* fornece os intervalos mais restringidos:
3,9 Mg < Mgy <6,1 M. Nota-se, também, que além de pequenas diferencas nos va-
lores de massa para o Modelo 1*, nao houve variagoes significativas na massa em
funcao do parametro f. Isso se estende a qualidade do ajuste e aos outros para-
metros, tanto entre o mesmo modelo para diferentes valores de f, quanto para os
modelos antes e depois da componente do disco ser substituida. Em outras palavras,
os parametros foram insensiveis ao fator de cor e o modelo kerrbb ajustou a com-
ponente do disco tdo bem quanto o diskbb. Por fim, o valor para a taxa de acregao

variou de 0,002 a 0,04 (x 10'" gs™1), independentemente do modelo ou fator f.
5.3.5.1 Ajustes com o modelo de comptonizagao simpl

Foi apontado por Steiner et al. (2009a) que, para a aplicagdo do método do ajuste
do continuo, a utilizacdo de combinagoes aditivas (e.g. um modelo de disco mais
uma lei de poténcia ou mais um modelo de comptonizagdo) é inadequada, uma

vez que — devido a autonomia dos modelos — a interdependéncia que existe en-
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Figura 5.12 - Valores de massa do buraco negro para os Modelos 1%, 2* e 3*.
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Valores de massa do buraco negro (em unidades de massas solares) para os Modelos 1*, 2*
e 3" para fatores f = 1,3 (azul), 1,5 (magenta) e 1,7 (verde). As barras sélidas e tracejadas
indicam niveis de confianga de 68 e 90%, respectivamente (ver texto para detalhes).

Fonte: Stecchini et al. (2020).

tre as contribuicoes das componentes do disco e de comptonizacao pode nao ser
corretamente ponderada. Como alternativa, o modelo convolutivo simpl (STEINER
et al., 2009b), que gera de forma auto-consistente a componente comptonizada a
partir dos fétons do disco, deveria ser aplicado. Dessa forma e por completeza,
foram refeitos os ajustes dos Modelos 1* e 2* — a serem chamados agora de Mo-
delo 1S* e Modelo 25* —, substituindo a combinacao aditiva kerrbb+comptt pela
convolucao simpl(kerrbb). Também foi utilizado simpl(kerrbb) no ajuste do
relconv(reflionx), i.e. simpl(kerrbb)+relconv(reflionx) — nomeado Modelo
0S*. O modelo simpl é parametrizado apenas pelo indice da lei de poténcia e pelo
parametro de espalhamento fsc que, por padrao, fornece a fragao de fétons do disco
que tém suas energias aumentadas pela coroa. Como antes, foram feitos — para cada
modelo — ajustes com o fator de cor f fixado em 1,3, 1,5 e 1,7. Novamente, a esco-
lha do valor desse fator nao causou nenhuma diferenca substancial e os parametros
fornecidos para os melhores ajustes de cada modelo permaneceram na mesma faixa
daquelas previamente citadas. As massas resultantes para todas as combinagoes sao
mostradas na Figura 5.13 e alguns parametros de interesse sao apresentados na

Tabela 5.4 para o caso intermediario com f=1,5.

108



Figura 5.13 - Valores de massa do buraco negro para os Modelos 0S*, 1S* e 25*.
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O mesmo que a Figura 5.12, agora para os Modelos 0S*, 1S* e 25*.
Fonte: Stecchini et al. (2020).

5.4 Discussao e consideracoes finais

Nas se¢oes anteriores foram indicados os resultados da aplicacao de diversos mo-
delos em um espectro (2-200keV) do candidato a buraco negro 1E 1740.7—2942
composto por dados das misstes XMM-Newton, NuSTAR e INTEGRAL. Uma vez
que as observagoes nao ocorreram contemporaneamente, argumentos que justificas-
sem uma analise simultanea foram apresentados. Os modelos foram aplicados em
ordem crescente de complexidade, com o principal objeto de encontrar uma com-
binagao que caracterizasse as trés principais componentes desse tipo de sistema: a
componente do disco, de reflexdo e de comptonizagao. Um ajuste relativamente bom
(x?/v~1,04) j& pode ser alcangado com um simples modelo de disco + uma lei
de poténcia. Foi mostrado, no entanto, que a inclusao de modelos para descrever a
componente de reflexio melhorou, em geral, as qualidades de ajuste (x*/v ~1,02);
quando aplicavel, valores de F-test expressaram tal melhoria. Visto que foram uti-
lizadas diferentes combinagoes de modelos — muitas das quais nao sao hierarquicas
—, uma maneira mais sofisticada de comparar as relativas qualidades de ajuste é por
meio do chamado critério de informagao de Akaike (Akaike information criterion —
AIC (AKAIKE, 1974)). O valor AIC para cada modelo i pode ser calculado por
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Tabela 5.4 - Parametros para os melhores ajustes com as combinagoes simpl.

Parametro Modelo 0S*  Modelo 1S*  Modelo 2S*
Ny (x 1022 cm™2) 13,4704 13,3703 13,3705
r 1,78703 1,797 1,770
fso 0,04+0,01  0,03+0,01  0,03+0,01
Rin (Risco) 2,3173 18507 24575
Inclinagio (°) 70,4753 74,370, 73,1710,
Spin 0,9013] 0,877 0% 0,871 752
log & 2,41%015 2,4770% 2,747 06
Abundancia Fe/Solar* 1,14 1,9 2,6
Altura da coroa (R,) - - 9,7:81:(5)
NI 900/879/1,02 897/879/1,02 898/878/1,02

Valores para o caso em que f=1,5. Erros referem-se a um intervalo de 90% de confianga.
*Esse pardmetro foi deixado livre para variar mas limitado a assumir valores entre 1-3.

2m (m+1)

AIC;=2m —C+x*+ ,
n—m-—1

(5.3)
em que m ¢ o nimero de parametros livres, n ¢ o nimero de bins e C' ¢ um valor
que depende apenas dos dados e é, portanto, o mesmo para todos os casos. De
maneira geral, entre dois modelos, o que melhor descrever os dados fornecera um
valor menor de AIC. Ademais, a probabilidade p; de determinado modelo 7 ser o
que melhor ajusta os dados entre um conjunto de k£ modelos pode ser computada
pela média ponderada de Akaike (Akaike weights (AKAIKE, 1979)), definida por

exp( — AAIC;/2)
Sk exp(— AAIC;/2)

em que Y pr=1e AAIC; = AIC; —min(AIC). Ao computar os valores de p para
todas as combinagoes de modelos aplicadas, a soma das probabilidades daqueles com
uma componente de reflexao serem os modelos corretos para representar os dados
ultrapassa 99,5%. Isso evidencia que, embora os valores de 24 entre ajustes difiram-
se apenas na segunda casa decimal para modelos sem e com reflexdo, considerar
a componente refletida é necessario para descrever adequadamente os dados. Nas
subsecoes a seguir sao discutidos os principais resultados mencionados ao longo do

texto. Um sumario com as conclusoes é apresentado na ultima subsecao.
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5.4.1 O estado de emissao

Estados de emissao de buracos negros em sistemas binarios tém sido historicamente
discriminados em func¢ao do indice de lei de poténcia que ajusta a parte de maior
energia de seus espectro em raios X; valores de indice maiores (leis de poténcia mais
ingremes) sdo indicativos de um estado mais mole, o HSS, e valores de indice menores
(leis de poténcia menos ingremes) sao indicativos de um estado mais duro, o LHS
(ver, e.g., Secao 4.2.3). Os indices encontrados para os espectros analisados neste
trabalho — individualmente ou combinados — sao relativamente mais ingremes do que
os indices previamente reportados para 1E 1740.7—2942. Também diferente do que
se reportou na maioria dos estudos anteriores é a auséncia de uma energia de corte
até ~200keV. Conquanto, de posse de dados com cobertura espectral comparavel,
fornecidos pelos telescopios a bordo do Suzaku, Reynolds e Miller (2010) reportaram
indices (I'~1,8) e energias de corte semelhantes aos aqui encontrados e sugeriram
que 1E estivesse em um periodo de transicdo do LHS para o HSS. Visto que nao ha,
na literatura, nenhum estudo indicativo de que 1E tenha sido observada no estado
mole, é provavel que os autores tenham feito essa classificagao baseado no fato de
que suas observagoes ocorreram pouco ap6s um periodo de virtualmente nenhuma
deteccao de fluxo na banda 15-50keV, de acordo com as medidas diarias fornecidas
pelo BAT. Assim, apesar da semelhanca entre os pardmetros reportados, como os
dados analisados aqui nao sdo contemporaneos, a uUnica afirmacdo que pode ser
feita a respeito do estado de emissao de 1E 1740.7—2942 durante as observagoes é
que a fonte estava, talvez, em um estado ligeiramente mais mole que o tradicional
estado duro — mas ainda dentro do intervalo que define este ultimo. A luminosidade
calculada de ~ 2% Lgqgq (ou, até mesmo, de ~ 4%, para um objeto compacto de 5 M)

também corrobora um buraco negro no LHS.
5.4.2 A relevancia do disco e seu truncamento

Estudos com dados do Suzaku (REYNOLDS; MILLER, 2010) e do NuSTAR (NATA-
LUCCI et al.,, 2013) ji4 haviam demonstrado a necessidade de levar em conta uma
componente de disco para ajustar espectros de 1E1740.7—2942 a partir de ~2-
3keV. Para os dados deste trabalho, uma melhoria significativa na qualidade de
ajuste foi de fato alcancada quando se adicionou o modelo diskbb, tanto para ajus-
tar somente o espectro do NuSTAR (>3 keV, F-prob~ 107%) quanto para ajustar o
espectro composto, com dados do XMM-Newton incluidos (> 2 keV, F-prob ~ 10713).
Isso revela que um modelo de disco de acrecao é requerido para descrever o espectro

de 1E acima de poucos keV. Também em concordancia com os estudos mencionados
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sao os valores encontrados para o raio interno do disco, que nao ultrapassam 70 R,
(para um buraco negro de 5 M) quando computados pela normaliza¢ao do modelo
diskbb. Resultados da modelagem da componente de reflexao para diferentes valores
de raio interno apontam para um disco ainda menos truncado: a qualidade de ajuste
piora categoricamente conforme R;, varia de 1 a 50 Rigco (~ 60 Ry para um buraco
negro de Kerr). Quando esse parametro é deixado livre, os melhores ajustes sugerem
que a distancia entre o raio interno e o buraco negro nao ¢ maior que ~ 15 Risco
(~20R,) dentro de um intervalo de confianca de 3 0. De acordo com esses valores
e com o estado de emissao que a fonte se encontrava, discutido na subsecao ante-
rior, 1E 1740.7—2942 pode ser mais um exemplo evidenciando que discos de acrecao
em buracos negros no LHS nao estdo necessariamente truncados a distancias muito
grandes do objeto central (ver Tomsick et al. (2008) para GX 339—4, Parker et al.
(2015) para CygX-1 e Xu et al. (2018) para MAXI J1535—571).

5.4.3 A componente de reflexao

De uma linha do ferro e de uma corcova de Compton aparentes no espectro do NuS-
TAR, presumiu-se que uma componente refletida estivesse presente e que modelos
para descrevé-la deveriam ser incluidos. Por certo, como mostrado (e.g. Equacao
5.4), combinagoes de modelos que levam em conta o espectro de reflexdo represen-
taram muito mais precisamente os dados, endossando a presencga dessa componente
no espectro de 1K 1740.7—2942. Baseado na possibilidade de um raio interno de
disco préoximo ao buraco negro, foram aplicados modelos de reflexao relativistica,
cujos parametros de interesse principais sao o spin do buraco negro e a inclinagao
do disco. Os melhores ajustes fornecem valores de spin préximos do valor maximo
(a.=0,998), alguns com restricio de que a, 20,5 dentro de 1o. Valores altos de
spin sao reportados com frequéncia na literatura, em particular quando o procedi-
mento de andlise empregado é o método da linha do ferro (ver, e.g., Tabela 2 de
Bambi (2018)). Apesar dessa tendéncia, a avaliacao que se faz neste trabalho é que
os modelos aplicados aqui nao foram capazes de restringir adequadamente o spin.
Em relagdo a inclinagdo do disco, os valores variam de 60° até quase 80° entre os
modelos; todavia, todos concordam, dentro de 3, que i 2 50°. Esses valores de in-
clinacao sao compativeis com a presenca dos jatos bipolares em radio observados
e reportados por Mirabel et al. (1992); mais recentemente, Luque-Escamilla et al.
(2015) obtiveram limites na inclinagao de tais jatos, cujos valores — se assumida a
perpendicularidade disco—jato — também sao consistentes com uma inclinagao rela-
tivamente alta para o disco de acregao. Discos tao inclinados deveriam favorecer a

ocorréncia de eclipses detectaveis. No entanto, ambos os estudos que reportaram o
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periodo orbital (~ 12,6 dias) de 1E — a partir da anélise de dados de longo prazo em
diferentes bandas de raios X (2,5-12,5keV (SMITH et al., 2002) e 15-50keV (STEC-
CHINT et al., 2017)) — ndo identificaram nenhuma forma débvia de eclipse. A auséncia
de um eclipse acentuado pode ser devido a uma fonte emissora de raios X duros ex-
tensa que é apenas parcialmente obscurecida pela estrela companheira. No cenario
de uma coroa extensa, seja em comprimento ou em altura, os fétons reprocessados
no disco estariam sujeitos a reincidirem na coroa e terem suas energias aumentadas
novamente, o que estaria de acordo, por exemplo, com as nao tao pronunciadas ca-
racteristicas de reflexao presentes no espectro de 1E 1740.7—2942 e com os pequenos
valores de fragao de reflexdo obtidos (e.g. (WILKINS; GALLO, 2015)).

5.4.4 A massa

Um ajuste virtualmente idéntico foi alcancado quando o modelo simples de disco
multitemperatura diskbb — parametrizado apenas pela temperatura interna — foi
substituido pelo kerrbb, um modelo muito mais complexo que depende de diversos
parametros. Escolhas diferentes para o valor do fator de cor nao causaram mu-
dancas significativas nos valores da massa, do spin, da taxa de acrecao e nem da
inclinagao. Essa fraca correlagdo entre f e tais parametros ja havia sido demons-
trada por Shimura e Takahara (1995) e foi, por exemplo, recentemente verificada
em um estudo semelhante conduzido por Sridhar et al. (2019) para estimar a massa
e spin de MAXIJ1535—571. As pequenas taxas de acrecao encontradas aqui para
1E 1740.7—2942 (equivalentes a ~ 10~ My, ano~!) ja foram reportadas para buracos
negros nos chamados estados “quiescentes” (ver Pal e Chakrabarti (2004) e referén-
cias). E argumentado em Narayan et al. (1998) que taxas de acrecio tdo baixas
podem ser indicativos de discos radiativamente ineficientes e que esses seriam me-
lhor descritos por modelos de discos dominados por advec¢ao (ADAF); essa questao

esta, no entanto, além do escopo desta tese.

Por fim, os resultados sugerem uma relativamente baixa massa de buraco negro em
1E1740.7—2942, com um valor mediano de 4,7 M, entre todas as 18 combinagoes
de modelos aplicadas; em apenas duas delas um buraco negro com massa de até
10 Mg, é permitido dentro de um intervalo de 90% de confianca. Uma inspec¢do no
BlackCAT (CORRAL-SANTANA et al., 2016), um catalogo para buracos negros em
LMXBs, mostra que — até o momento de sua publicagao — em 18 sistemas as mas-
sas dos buracos negros possuiam estimativas dindmicas (i.e. por meio da fungao de
massa). Dentro das incertezas, praticamente todos os valores de massa estao contidos

no intervalo 5 My < My <12 M. Uma busca adicional na literatura acrescenta seis
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LMXBs com estimativas de massa, das quais quatro, por exemplo, foram obtidas por
métodos baseados na anélise de espectros de raios X: 4U 1630—47, 10 £ 0,1 M, (SEI-
FINA et al., 2014); MAXI J1659—152, 4,7-7,8 M, (MOLLA et al., 2016); H 1743—322,
10,31-14,07 M, (BHATTACHARJEE et al., 2017) e IGR J17091—-3624, 10,62-12,33 M,
(RADHIKA et al., 2018). No caso das HMXBs, todos os 5 sistemas conhecidos possuem
estimativas da massa do buraco negro: M33X-7, 15,7+ 1,5 Mg (OROSZ et al., 2007);
LMCX-1, 10,9+ 1,4 Mg (OROSZ et al., 2009); LMC X-3, 6,98 + 0,56 M, (OROSZ et al.,
2014); MWC 656, 3,8-5,6 M, (CASARES et al., 2014) e Cyg X-1, 14,8 +1 M, (OROSZ
et al., 2011). Em relagao as estrelas de néutrons, para apenas dois objetos valores
de massa superiores a 2 Mg, foram reportados (LINARES et al., 2018; CROMARTIE et
al., 2020); o objeto secundario em GW190814, com ~ 2,6M e de natureza ainda
desconhecida, provavelmente tornar-se-4 mais um exemplo (VATTIS et al., 2020; HU-
ANG et al., 2020). Esses ntiimeros revelam que hé uma escassez de objetos compactos
conhecidos com massas entre ~ 2-5 M, faixa que foi batizada de “mass gap” — ou
hiato de massa — por Bailyn et al. (1998). As possiveis razoes para a auséncia de
objetos nesse intervalo — que variam desde questoes evolutivas, observacionais ou
devido a incertezas sisteméaticas nos métodos de analise — ainda sao assunto de am-
plo debate na literatura. (e.g. (OZEL et al., 2010; KREIDBERG et al., 2012; CASARES
et al., 2017)). Se a estimativa apresentada aqui — de um buraco negro com massa
de aproximadamente 4-5 M, (i.e. considerando os valores medianos fornecidos pelos
melhores ajustes) — for confirmada, 1E 1740.7—2942 se uniria ao seleto grupo de ob-
jetos compactos conhecidos que populam essa lacuna. E necessdrio mencionar que
ao fixar o pardmetro de taxa de acrecao do modelo a valores mais altos (e.g. o valor
inicial), o valor fornecido para a massa do buraco negro aumenta conformemente;
nao obstante, as qualidades de ajuste obtidas nao sdo estatisticamente aceitaveis

nessas circustancias.
5.4.5 Sumadrio

As principais conclusoes acerca dos resultados apresentados e discutidos nesse capi-

tulo sdo resumidas abaixo.

(i) 1E1740.7—2942 estava em um estado de emissao bastante similar durante as
trés observagoes. Embora marginalmente mais “mole” que a maioria dos valores
reportados anteriormente, os indices de lei de poténcia encontrados aqui — tanto
para os espectros individuais (Tabela 5.1) quanto para o espectro composto
(Tabela 5.2) — ainda estdo dentro dos limites aceitos para buracos negros no

chamado estado duro (LHS). A luminosidade de Eddington calculada pelo
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(iii)

fluxo da fonte de 2 a 200keV também é compativel com um buraco negro

nesse estado.

Estimativas da localizacao do raio interno do disco — através do valor da nor-
malizagdo do modelo de disco (< 70R,) ou por meio da andlise da componente
de reflexdo (S20R,) — apontam para um disco de acrecdo nao tao distante
do objeto compacto. Isso é conflitante com o cenério padrao de discos muito

truncados, usualmente considerado ser o caso para buracos negros no LHS.

Os valores computados da média ponderada de Akaike para todas as combina-
¢oes de modelos aplicadas mostram que aquelas que incluem uma componente
de reflexdo sdo 99,5% mais provaveis de estarem ajustando corretamente os
dados. Resultados da andlise dessa componente indicam que o valor da incli-
nacao do disco de acregdo é de pelo menos 50° (30), o que estd de acordo
com estudos prévios de 1E 1740.7—2942 em radio. O pardmetro spin assume
valores préximos ao maximo permitido (a.=0,998) para todo melhor ajuste

mas ¢ restringido a ser > 0,5 com apenas 1o de confianga.

Ao modelar a componente do disco com o modelo kerrbb, que representa o
método do ajuste do continuo, valores nao maiores que 10 Mg, sdao obtidos para
a massa do buraco negro. Na realidade, em apenas duas das 18 combinacoes de
modelos aplicadas a massa fornecida pode ser tao alta quanto esse valor; o valor
mediano da massa de todos os melhores ajustes é de apenas 4,7 M. Essa é a
primeira vez que uma estimativa da massa do buraco negro em 1E 1740.7—2942
é feita; se o valor aqui apresentado for confirmado, 1E 1740.7—2942 serd um dos
primeiros buracos negros a preencher o hiato que existe de objetos compactos

observados com massas entre ~2 e 5 Mg.
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6 UM ESTUDO DO COMPORTAMENTO DA COROA EM
1E1740.7—-2942

Neste capitulo serd apresentado um estudo do comportamento da coroa em
1E 1740.7—2942 realizado a partir da analise de espectros de raios X duros obtidos
ao longo de ~ 15 anos pelo instrumento IBIS/ISGRI a bordo da missao INTEGRAL.
Contetdo parcial do capitulo estd publicado em Stecchini et al. (2021).

6.1 Uma breve contextualizagao

Uma das maneiras mais diretas para explicar os espectros em raios X duros de
binarias de raios X é admitir que fétons moles, originados no disco de acrecao, sofrem
comptonizagdo e tém suas energias elevadas. A regido onde esse processo ocorre,
uma coroa de elétrons, é comumente caracterizada por apenas dois parametros: sua
energia térmica kT e sua profundidade éptica 7 (ver, e.g., Secao 4.2.2.2). Espectros
de raios X duros sao, portanto, recursos cruciais para o diagnostico dessa regiao,

visto que sua andlise possibilita que se determine essas duas quantidades.

Com a finalidade de estudar a regiao da coroa de elétrons em 1E 1740.7—2942,
analisou-se, neste trabalho, um grande conjunto de dados de raios X duros do ob-
jeto. Diante da cobertura espectral e da quantidade de espectros que tal analise de-
manda, foram utilizados dados do telescépio IBIS/ISGRI a bordo do INTEGRAL,
que monitora o céu nessas energias desde 2003 e que oferece, atualmente, a maior
base de espectros de raios X duros de 1E. De posse dos espectros, aplicou-se, no
ambiente XSPEC, modelos simples e de ampla utilizacao na literatura, na tentativa
de compreender melhor como a coroa em 1E se comporta, tanto ao longo do tempo

quanto em relacao a outros parametros do sistema.
6.2 Selecao de dados e pré-analise

O IBIS é um telescopio de mascara codificada e possui um amplo campo de visada:
a cada Orbita — ou revolucao — do satélite INTEGRAL (~ 3 dias), o IBIS observa
uma porc¢ao de 29,1° x 29,1° do céu, sendo que 8,3° x 8,3° desse campo é totalmente
codificado pela méscara (ver, e.g., Lebrun et al. (2003) e Secao 2.2.3). O estudo a
ser descrito a seguir refere-se a 479 revolugoes que continham 1E 1740.7—2942 no
campo totalmente codificado durante o periodo de margo de 2003 (~ MJD 52700)
a setembro de 2017 (~MJD 58000). Detalhes acerca da reducao dos dados podem
ser encontrados em Santos (2020), um trabalho recente do GAE que analisou — com

um proposito ligeiramente diferente — parte desse conjunto de dados (314 revolugoes
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que compreendem de 2003 a 2012).

Os espectros fornecidos pelo plano de detectores ISGRI cobrem a faixa de 20 a
500 keV; no entanto, pelas razoes expostas na Secao 5.3, utilizou-se a faixa de 20 a
200keV para a analise. Do niimero total de espectros (479), 87 foram descartados
por apresentarem uma relacdo sinal-ruido (SNR) nas contagens de 20 a 200 keV
menor que 5. Aos 392 espectros remanescentes, foram aplicados dois modelos ja
introduzidos no Capitulo 5: o modelo fenomenolégico de lei de poténcia powerlaw
e o modelo de comptonizacao comptt. Recorda-se que o primeiro depende apenas
do indice espectral (I') e o segundo é parametrizado pela energia térmica (kT,)
e pela profundidade 6ptica (7) da coroa de elétrons, onde ocorre o processo de
comptonizagao, e pela temperatura interna do disco de acrecao (7},). Este tultimo
parametro foi deixado livre para variar entre 0,1 e 0,4 keV, baseado em valores
reportados em estudos anteriores (e.g. (REYNOLDS; MILLER, 2010; CASTRO et al.,

2014) e, inclusive, o apresentado no Capitulo 5).

Considerando um ajuste aceitdvel aquele em que 24 <2, 283 espectros foram ajus-
tados pelo modelo powerlaw, 284 pelo modelo comptt e 250 por ambos simultane-
amente. Um diagrama de Venn com todo o conjunto de dados utilizado é mostrado

na Figura 6.1.

Figura 6.1 - O conjunto de dados.

SNR < 5
37 SNR > 5

33

Diagrama de Venn indicando o niimero de espectros remanescentes conforme critérios de
selecdo foram sendo aplicados as 479 revolugdes iniciais.

Fonte: Produgao do autor.
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6.3 Analise e resultados

Para o texto a seguir, todas as incertezas associadas aos valores medianos mencio-
nados referem-se, salvo quando especificado de outra maneira, a um desvio padrao

(1o) de uma distribuigdo normal.

Embora o objetivo principal deste estudo seja a caracterizacdo da coroa em
1E1740.7—2942 por meio de seus parametros fisicos, os dados foram ajustados tam-
bém — por motivos que se tornarao claros ao longo do texto — por um modelo
puramente matematico: uma lei de poténcia dependente apenas de seu indice, como
é o caso do modelo powerlaw. Assim, apresenta-se primeiramente, na Figura 6.2, a
distribuicao de frequéncias dos indices espectrais I' fornecidos para os 283 espectros
ajustados pelo powerlaw. Sobreposta ao histograma é exibida uma curva gaussi-
ana, ou normal, construida a partir dos valores da mediana e do desvio padrao da

distribuicao — que sao, respectivamente, 1,79 e 0,19.

Figura 6.2 - Histograma dos indices espectrais.
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Distribui¢ao de frequéncias dos valores de I' fornecidos pelo modelo powerlaw para 283
espectros. A curva em verde é uma gaussiana construida a partir da mediana e dispersao
dos valores. A largura dos bins foi escolhida convenientemente.

Fonte: Produgao do autor.

Em funcao dos fluxos de 20-200keV, computados apds os ajustes do powerlaw aos

283 espectros, calculou-se as relagdes L(ao—200)/Lrda; foi assumida, novamente, a
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distancia ao CG (8,5 kpc) como sendo a distdncia para 1E e, em concordancia com
os valores obtidos no estudo apresentado no Capitulo 5, considerou-se agora uma
massa de 5 My, para o buraco negro. Aos 109 espectros nao ajustados por uma tnica
lei de poténcia foram feitos ajustes polinomiais para que os fluxos pudessem ser
computados e uma curva de luminosidades mais completa pudesse ser construida.
Dessa forma, a variacao dos valores L9_200)/LEda (em %) ao longo do tempo (em

dias), para os 392 espectros, é apresentada na Figura 6.3.

Figura 6.3 - Curva de luz.
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Variacdo de L/Lggq de 1E 1740.7—2942 ao longo do tempo. As luminosidades foram cal-
culadas com base no fluxo de 20 a 200 keV, computados apds um ajuste de lei de poténcia
(283 pontos fechados) ou apdés um ajuste polinomial (109 pontos abertos). Para o célculo
das luminosidades e da luminosidade de Eddington foram consideradas, respectivamente,

uma distancia de 8,5kpc e, conforme estimado no Capitulo 5, um objeto com massa de
5Mg.

Fonte: Produgao do autor.

O estudo da coroa baseou-se na exploracao das possiveis correlacoes existentes entre
os valores de kT, e 7 fornecidos pelo comptt e os indices de lei de poténcia forneci-
dos pelo powerlaw. Por essa razao, prosseguiu-se a anélise com os 250 espectros que
foram ajustados tanto pelo powerlaw quanto pelo comptt. Um critério de selegao
adicional foi empregado nesses 250 espectros: é apontado em Hua e Titarchuk (1995)
e Titarchuk e Lyubarskij (1995) que os pares kT, e T fornecidos pelo comptt devem

satisfazer determinadas relacdes para que a solucao de comptonizacao utilizada no
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modelo produza espectros que sejam fisicamente aceitaveis. Mais especificamente,
que existe uma zona de aplicabilidade além da qual os valores de kT, e 7 obtidos da
aplicagao do modelo nao deveriam ser utilizados ou, ao menos, deveriam ser utili-
zados com ponderagoes. A localizacao dos pares dentro de tal regiao é determinada
em fungao de kT, e de um pardmetro 3, definido por (HUA; TITARCHUK, 1995)

m’ —1,357 3,771, 10
m(l —e 7 )+0,45€ ’ lng (61)

B::
Com o intuito de evitar o uso incorreto dos valores fornecidos pelo modelo,
computou-se [ para os 250 espectros de modo que estes pudessem ser posiciona-
dos no plano g — kT, (ver, e.g., Figura 7 de Hua e Titarchuk (1995)). As localizagoes
dos 250 espectros em tal plano sao mostradas na Figura 6.4. Valores dentro das re-
gides 1 e 2 correspondem a espectros caracteristicos de coroas opticamente espessas
e finas, respectivamente; na regiao demarcada com linhas tracejadas, a dependéncia
com a profundidade éptica é menor e a classificacdo torna-se menos clara. Pontos

dentro de qualquer uma dessas regioes estao da zona de aplicabilidade.

Figura 6.4 - Zona de aplicabilidade do modelo comptt.
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Localizagao dos 250 espectros na zona de aplicabilidade do modelo comptt. Valores de
kT, estao em keV. Os valores de § (adimensional) foram calculados pela Equagdo 6.1. Os
limites das regides sao indicados seguindo Hua e Titarchuk (1995).

Fonte: Produgao do autor.
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Ao todo, 171 dos 250 espectros estavam localizados dentro da zona de aplicabilidade
do modelo e continuaram, portanto, na analise. A distribuicao de frequéncias dos
valores de kT, e 7 fornecidos pelo comptt para esses espectros é apresentada na
Figura 6.5. Os valores medianos e as incertezas, calculadas a partir das medianas
dos desvios absolutos!, sao: kT, =454+ 25keV e 7=1,440.9.

Figura 6.5 - Histogramas de k7, e 7.
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Distribuicao de frequéncias dos valores da energia térmica kT¢ (a esquerda, em keV) e da
profundidade 6ptica 7 (& direita, adimensional) da coroa para os 171 espectros dentro da

regido de aplicabilidade do modelo comptt. A largura dos bins, para os dois casos, segue
o critério de Freedman e Diaconis (1981).

Fonte: Produgao do autor.

Recapitula-se, da Secao 4.2.2.2, que o parametro Compton y — cujo valor depende
apenas de kT, e 7 (ver Equagao 4.15) — pode ser utilizado para classificar o regime
de comptonizagao da coroa. Além disso, no caso de um regime nao saturado (y ~ 1),
pode-se calcular, em funcao exclusiva do valor de y, o indice previsto da lei de po-
téncia que descreve o formato do espectro (ver Equagao 4.16). Para explorar, nesse
contexto, a natureza da comptonizacao nos espectros de 1E, computou-se, primeira-
mente, os valores de y em fungao dos pares k7,7 fornecidos pelo comptt para os 171
espectros dentro da zona de aplicabilidade mencionada. A distribui¢ao de frequén-
cias de y é apresentada na Figura 6.6. Um zoom, excluindo as ocorréncias esparsas

acima de y~3 também é mostrado. Nesse zoom, a curva normal sobreposta foi

' Median absolute deviation — MAD. A equivaléncia para uma distribuicio normal é
10~148MAD (e.g. (ROUSSEEUW; CROUX, 1993)).
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construida a partir do valor mediano e do desvio padrao nessa faixa: y =1,54 40,59

(a mediana de toda a distribuigao é 1,57).

Figura 6.6 - Histograma do paradmetro Compton y.
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Distribuicao de frequéncias dos valores de y calculados pela Equacao 4.15 para os 171
espectros. Um zoom para 0 <y <3 é mostrado, assim como uma distribui¢do gaussiana
construida a partir da mediana e da dispersao dos valores nessa faixa especifica. A largura
dos bins segue o critério de Freedman e Diaconis (1981).

Fonte: Produgao do autor.

Apesar dos valores medianos de y supramencionados ja sugerirem que o regime
de comptonizagao nao saturada é dominante, a distribuicdo inteira apresentada na
Figura 6.6 mostra que y assume uma ampla faixa de valores, cujos minimo e maximo
sao ~ 0,08 e ~ 14, respectivamente. Uma vez que é um pouco vago estabelecer quais
valores de y podem ser considerados proximos da unidade, calculou-se os indices
previstos (que serao chamado de I'. ao longo do texto para diferenciar dos indices I'
obtidos dos ajustes do modelo powerlaw aos espectros) para todos os 171 casos. Os
valores resultantes de I'., plotados contra ¥y, sao mostrados, em magenta, na Figura
6.7. Também plotados, em azul, estao os indices espectrais I' (e seus erros para 90%)

fornecidos pelo powerlaw para os respectivos espectros.
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E possivel notar, da Figura 6.7, que hi uma concentracio em torno de y~ 1-3
de valores de I'. que concordam relativamente bem com os indices I' obtidos pelos
ajustes da lei de poténcia. Conforme y se distancia em rela¢ao a unidade (e.g. y < 0,5
e y 2 10), os valores dos indices se tornam claramente discrepantes. Tal constatacao
nao ¢é surpreendente visto que a condicao de validade da Equacao 4.16 é que y seja

préximo de 1.

Figura 6.7 - Relacoes de I' com y.
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Valores de T'. calculados pela Equagao 4.16 (magenta). Sobrepostos estdo os valores e
incertezas para 90% dos indices fornecidos pelos ajustes do modelo powerlaw (azul). Os
valores estdo plotados em escala logaritmica para melhor visualizagao.

Fonte: Producao do autor.

Levando ainda em consideragao a condicao de validade da Equacao 4.16, é possivel
inverter a argumentacao e utilizar I', obtido do ajuste do modelo powerlaw, como
valor fiducial para avaliar em quais casos a aproximagcao de I'. foi valida e, assim,
determinar a faixa de valores de y que representa o regime de comptonizagdo nao
saturada de 1E. Para isso, considerou-se somente os casos em que os indices ajustado
e calculado concordaram em 20%. Mais especificamente, foram selecionados apenas
aqueles espectros cujos valores de kT, e 7 fornecidos pelo comptt implicaram, apés

a aplicagao das Equacoes 4.15 e 4.16, em um indice I'. que concorda, dentro de um

124



intervalo de 20%, com o valor de melhor ajuste do indice I" fornecido pelo powerlaw.
O resultado desse procedimento, que selecionou 144 espectros, é apresentado (de
maneira semelhante a Figura 6.7) na Figura 6.8. O valor mediano (e a dispersao) de
y apos a selecao é y =1,63 4 0,55; os valores minimo e maximo sao y=0,57 e y =5,42
(este ultimo nao mostrado na imagem principal da Figura 6.8). Para destacar a
correlacao entre os valores dos indices, sao mostrados, na imagem inserida, os valores
de I' (pontos azuis na imagem principal) plotados contra os valores de I'. (pontos
magentas na imagem principal), assim como uma reta de referéncia que passa pela

origem e possui inclina¢ao 1 (verde).

Figura 6.8 - Relagoes I' —y e I' — I para os pontos selecionados.
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Semelhante a Figura 6.7, agora com os 144 pontos selecionados e em escala normal. A
seta no canto inferior direito indica que ha uma medida adicional em y=5,4, cujos I’
calculado e fornecido pelo ajuste sao 1,23 e 1,26, respectivamente. O gréafico inserido no
canto superior direito mostra a correlagao entre os I' calculado (eixo horizontal, magenta)
e fornecido pelo ajuste (eixo vertical, azul). E indicada também, para referéncia, uma reta
que passa pela origem e possui coeficiente angular 1.

Fonte: Produgao do autor.

Como uma maneira adicional de evidenciar a correspondéncia entre os valores dos
indices, as distribuic¢oes de frequéncias de I'. e de I para os 144 espectros selecionados

sao apresentadas na Figura 6.9. Os valores medianos e as dispersoes das distribuigoes
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sao ', =1,67+0,19 e '=1,76 £ 0,17. Novamente, uma curva normal, construida a

partir dos valores da distribuicdo, é sobreposta a cada histograma.

Figura 6.9 - Histogramas dos I' para os pontos selecionados.
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Distribuicao de frequéncias do I'. calculado (& esquerda, magenta) e do I' fornecido pelo
ajuste com o modelo powerlaw (a direita, azul). Em verde sio mostradas as gaussianas
construidas a partir da mediana e da dispersdo de cada histograma. A largura dos bins,
para os dois casos, foi escolhida convenientemente.

Fonte: Produgao do autor.

Nota-se, da imagem inserida na Figura 6.8, que, excetuando-se alguns poucos pontos,
ha um pequeno deslocamento entre a reta de referéncia com inclinagao 1 e os valores
de T'. x I'. Essa tendéncia é perceptivel também nos histogramas da Figura 6.9,
que estao deslocados um do outro aproximadamente 0,1. Na imagem principal da
Figura 6.8, no entanto, constata-se que, dentro das incertezas (para 90%) de T,
os dois indices sao estatisticamente compativeis. E necessario esclarecer que, para o
calculo de y e posteriormente I'., foram utilizados apenas os valores de melhor ajuste
fornecidos para kT, e 7. A justificativa é que para alguns espectros nao foi possivel
computar os intervalos de 90% de confianca dos parametros. Em razao do exposto e
também do fato de que as equacoes utilizadas sao aproximagoes, é compreensivel que

haja certo deslocamento (no caso, de ~5%) entre os valores calculados e ajustados.

A Figura 6.10 apresenta os pares de valores k7. e 7 fornecidos pelos comptt para
os 144 espectros em que o indice previsto I'. — calculado a partir desses pares —

coincidiram com o indice obtido do ajuste com o powerlaw. Os valores medianos e
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as dispersoes sao: kT,=43+17keV e 7=1,54+0,5.

Figura 6.10 - Correlacdo entre kT, e 7 para os pontos selecionados.
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Correlagdo entre os pares de valores kT, e 7 fornecidos pelo comptt para os 144 espec-
tros selecionados. A degenerescéncia entre os dois pardmetros é coerente com simulacoes
apresentadas em, e.g., Petrucci (2008). As cores indicam a faixa do valor de I" (ajustado)
correspondente.

Fonte: Produgao do autor.

Por ultimo, apresenta-se, respectivamente, a curva de luminosidades para os 144
espectros entendidos como representativos do regime de comptonizagao nao saturada
de 1E (Figura 6.11) e, novamente, o diagrama da zona de aplicabilidade do modelo

comptt — desta vez com os 144 casos destacados em vermelho (Figura 6.12).
6.4 Discussao e consideracoes finais

Nesse capitulo foram apresentados os resultados de uma analise sistematica de um
grande ntmero de espectros (479 iniciais) de raios X duros (20-200keV) do objeto
1E 1740.7—2942 fornecidos pelo telescopio IBIS/ISGRI a bordo da missao INTE-
GRAL. Com a principal finalidade de entender o comportamento da coroa de elé-
trons em 1E, foram aplicados aos espectros um modelo fenomenologico de lei de

poténcia (powerlaw), que fornece a inclinagao do formato do espectro, e um modelo
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Figura 6.11 - Curva de luz para os pontos selecionados.
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Variacdo de L/Lgqq ao longo do tempo para os 144 casos. As luminosidades foram calcu-

ladas da mesma forma descrita para a Figura 6.3. As cores, que indicam a faixa do valor
de T" (ajustado), seguem a legenda mostrada na Figura 6.10.

Fonte: Producao do autor.

de comptonizagdo (comptt), que depende de quantidades fisicas da coroa. Um re-
sultado imediato deste trabalho é que a ampla cobertura temporal da base de dados
utilizada (aproximadamente 15 anos) possibilitou a constru¢ao do que é, provavel-
mente, a mais extensa curva de luz de 1E 1740.7—2942 nessa faixa de energia (Figura
6.3).

Os valores do indice da lei de poténcia, I, obtidos da aplicacao do modelo powerlaw
a 283 espectros, variaram de ~ 1,3-2,4, com um valor mediano e desvio de ~ 1,8 £ 0,2
(Figura 6.2). Esses valores estao de acordo com valores reportados em estudos an-
teriores, também realizados com longas bases de dados (SANTOS, 2020; STECCHINI,
2017), e reafirmam a permanéncia dos indices espectrais de 1E na faixa que ca-
racteriza o estado de emissao low/hard (e.g. (REMILLARD; MCCLINTOCK, 2006)).
Também corrobora a permanéncia neste estado (ver, e.g., Se¢do 4.2.3) o valor me-
diano da temperatura da coroa, kT, ~50keV, que, pela primeira vez, foi calculado

para uma amostra tao ampla de espectros de 1E 1740.7—2942.

Apods o emprego de alguns critérios de sele¢ao para evitar o uso indevido dos resul-
tados fornecidos pelo comptt (Figura 6.4), um total de 171 espectros remanesceram

para a analise da coroa. Em 144 desses 171, o indice da lei de poténcia previsto
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Figura 6.12 - Pontos selecionados na zona de aplicabilidade.
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A mesma regido mostrada na Figura 6.4, agora com os pontos correspondentes aos 144
espectros selecionados em vermelho.

Fonte: Produgao do autor.

['., calculado a partir dos pardmetros fisicos da coroa por meio das Equacoes 4.15
e 4.16, foi compativel, dentro de 20%, com o indice I" obtido do ajuste do modelo
powerlaw aos espectros (Figura 6.8). Isso sugere que, em aproximadamente 85% dos
casos, as variagoes observadas no formato dos espectros de 1E podem ser explicadas
a partir de apenas kT, e 7. Lembrando que a aproximacao utilizada para obter I'. é
valida apenas para o regime de comptonizagao nao saturada, pode-se afirmar, entao,
que esse cenario é o mais recorrente para a coroa em 1E. Além disso, a posicao dos
espectros no diagrama da Figura 6.12 indica, segundo a classificacdo determinada
em Hua e Titarchuk (1995), que a coroa é predominantemente opticamente espessa.
Uma andlise mais minuciosa dos espectros que desviaram de uma lei de poténcia
e dos poucos cujos indices I" e I'. nao concordaram entre si é necessaria para uma

caracterizagdo mais completa da coroa de 1E 1740.7—2942.

E proposto em Banerjee et al. (2020) que um diagrama kT, X y pode ser utilizado
para distinguir se o objeto compacto em um sistema binario de raios X é uma estrela
de néutrons ou um buraco negro. Levando em consideracao a provavel natureza de
1E e os valores de kT, e y apresentados neste capitulo, pode-se afirmar que os

resultados aqui obtidos corroboram a assertiva dos autores de que buracos negros
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ocupam uma regiao ligeiramente superior em tal diagrama (ver, e.g., a Figura 1
de Banerjee et al. (2020)). Sob outra perspectiva, pode-se alegar, também, que os
resultados combinados do estudo mencionado e deste trabalho certificam a presenca
de um buraco negro em 1E 1740.7—2942.

Por fim, comenta-se brevemente sobre as correlagoes entre os parametros da coroa
e o fluxo de 20-200keV observado. A relacdo dos pares de valores k7T, e 7 com o
indice da lei de poténcia ajustado aos espectros, como ja discutido, é muito bem
definida. Isso é especialmente notavel na Figura 6.10, que mostra que é possivel, em
funcao de intervalos de valores de I, identificar claramente trés regides preferenciais
no diagrama de correlagao k7T, e 7. Da Figura 6.11, nota-se que espectros mais mo-
les (I" maior, lei de poténcia mais ingrime) traduzem-se em fluxos preferencialmente
menores (pontos azuis), enquanto espectros mais duros (I' menor, lei de poténcia
menos ingrime), em valores maiores de fluxo (pontos vermelhos). Essa correlagao
nao é, no entanto, tao evidente: valores semelhantes de I' visitam, ainda, valores
bem distintos de fluxo na curva de luz. Isso indica que a variagao dos valores de
kT, e T — e, por sua vez, de I' — pode nao ser a unica razao para a variacao do
fluxo em raios X duros observado em 1E. Nao sendo essa a Unica razao, pode-se
conjecturar que as variagoes observadas no fluxo tenham, por exemplo, uma origem
geométrica, como uma coroa geometricamente estavel que é eventualmente obscure-
cida ou uma coroa cuja configuracao geométrica esta de fato mudando. De qualquer
modo, os dados analisados e apresentados aqui nao permitem, além dessas especula-
¢oes, que quaisquer afirmacoes conclusivas sejam feitas acerca da dimensao da coroa
em 1E 1740.7—2942.
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Nesta tese de doutorado, organizada em duas partes, foram apresentados estudos
que compreendem duas importantes areas da astrofisica de altas energias: a expe-
rimental /instrumental e a observacional. A primeira parte baseou-se na realizagao
de testes com detectores de raios X duros que integrarao, em breve, os sistemas
de detecgao de um experimento de baldo (protoMIRAX) e de um cubesat (LECX),
ambos em desenvolvimento no Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE).
Na segunda parte foram descritos dois estudos do objeto candidato a buraco ne-
gro 1E1740.7—2942, realizados por meio da analise de dados ptublicos de missoes
de raios X. Consideragoes acerca das implicacoes dos resultados obtidos podem ser
encontradas nas secoes finais dos capitulos correspondentes a cada estudo; nao obs-
tante, as principais conclusoes — assim como algumas perspectivas de cada vertente

— sao apresentadas a seguir.

Na atividade experimental, foram realizados testes no laboratorio do Grupo de Altas
Energias (GAE) do INPE com a principal finalidade de caracterizar o desempenho
dos detectores do material semicondutor composto CdZnTe. Os resultados desses
testes, feitos com um protdtipo do sistema de detecgao do experimento protoMIRAX,
permitiram verificar a linearidade e a boa resolucao espectral dos detectores para
aplicacao na faixa de raios X duros (e.g. AE/E=10% a 60keV). Tais informagoes
sao fundamentais para que a funcao resposta de qualquer detector ou sistema de
detecgao seja construida e certamente serao utilizadas para esse fim, uma vez que os
procedimentos adotados e descritos poderao ser aplicados aos detectores que de fato
comporao o sistema de deteccao que voard com o experimento. O mesmo ¢é valido

para os detectores que integrarao o LECX.

Os resultados do primeiro teste em uma camara térmica do Laboratorio de Inte-
gragao e Testes (LIT) do INPE, que teve como objetivo simular as condigbes de
temperatura e pressao as quais o experimento estara sujeito quando em voo, ja ates-
tam que a carga util do protoMIRAX — i.e., o sistema de deteccao — esta apta a
suportar o ambiente quase-espacial. Dessa forma, espera-se que o lancamento do
protoMIRAX ocorra em breve. E importante ressaltar que esse experimento serd
capaz de fornecer dados como alguns dos utilizados para as analises descritas na
vertente observacional da tese. E interessante apontar, também, que atualmente
apenas 3 missoes com telescopios imageadores de méscara codificada, que se dedi-

cam a observar o céu na faixa de raios X duros, estdo em operacao', o que salienta

'https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/missions_tables.html.
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a importancia do desenvolvimento e langamento do experimento protoMIRAX e
subsequentemente do satélite MIRAX.

Os estudos da parte observacional foram focados na andlise de dados publicos de
raios X do candidato a buraco negro 1E 1740.7—2942. Como ja mencionado, embora
estudado em diversos comprimentos de onda, esse objeto possui aspectos essenci-
ais para a compreensao de sua natureza — e do possivel sistema do qual faz parte
— ainda nao conhecidos. Posto isso, o objetivo primério dos trabalhos aqui apre-
sentados foi, por meio de andlise espectral em raios X, determinar alguns desses
parametros ainda desconhecidos e contribuir para um melhor entendimento da na-
tureza de 1E 1740.7—2942. Esforcos nesse ambito iniciaram-se no trabalho de mes-
trado (STECCHINI, 2017) do autor desta tese, em que um estudo temporal, realizado
com dados de 1E 1740.7—2942 fornecidos pelas missdes INTEGRAL e Swift, levou
a confirmacao de uma modulagao periddica de ~ 12,6 dias que, mesmo nao havendo
uma contrapartida, foi atribuida ao periodo orbital do sistema, e a descoberta de
uma acentuada modulagao de ~ 170 dias, nomeada periodo superorbital e atribuida
a precessao do disco de acregdo (STECCHINT et al., 2017).

A auséncia de uma contrapartida conhecida em 1E 1740.7—2942 — que impede, por
exemplo, a determinacao da funcao de massa do sistema — foi uma das motivagoes
do principal estudo observacional (Capitulo 5) desta tese. Outra motivacao foi o
crescente nimero de métodos e modelos de analise disponiveis que tém se mostrado
capazes de revelar parametros dinamicos de binarias com buracos negros utilizando-
se apenas dados de raios X. Apds uma extensiva busca por dados ptblicos do objeto,
um espectro composto foi construido a partir de dados das missoes XMM-Newton,
NuSTAR e INTEGRAL, de modo que a cobertura espectral ao final (2-200keV)
abrangesse as faixas de emissao das principais componentes de sistemas como os de
1E1740.7—2942, que sdao as componentes do disco, de reflexao e comptonizagao. A
aplicagao de diversos modelos ao espectro composto propiciou tanto a confirmagao
de valores j4 reportados na literatura (referentes principalmente ao disco e a coroa)
quanto a obtencao de algumas novas informagoes de 1E 1740.7—2942, sendo a massa
do objeto compacto (~5Mg) — pela primeira vez estimada — a mais relevante para
a caracterizagao do sistema. A analise possibilitou também estabelecer limites para
a inclinagao do disco (2 50°) e discorrer sobre a extensao da borda interna do disco

e sobre o valor do spin do buraco negro.

O segundo estudo da vertente observacional (Capitulo 6) teve como objetivo exa-

minar o comportamento, no tempo e em relacao a outros parametros, da coroa de
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elétrons em 1K 1740.7—2942. Apo6s uma analise sistematica de uma ampla base de
dados (aproximadamente 15 anos) de raios X duros, fornecida pela missao INTE-
GRAL, foi possivel verificar que, em 1E 1740.7—2942, as variagOes observadas nos
valores dos indices das leis de poténcia (I') — usualmente correferidas a mudangas
de estados espectrais — podem ser explicadas por meio da variacao de apenas dois
parametros fisicos da coroa do sistema: kT e 7. As faixas de valores que esses dois
pardmetros (e consequentemente os indices) assumem ao longo da amostra de 15
anos corroboram a afirmacao de que 1E 1740.7—2942 passa a maior parte do tempo
no estado duro de emissao e indicam que esse estado é compativel com o chamado re-
gime de comptonizagao nao saturada. Ademais, a ampla cobertura temporal da base
de dados viabilizou a construcao de uma extensa curva de luz de 1E 1740.7—2942
que, em funcao do valor da massa do objeto compacto obtida no primeiro estudo
da vertente observacional, pode ser apresentada convenientemente em termos da

luminosidade de Eddington.

Na intencao de continuar contribuindo para o entendimento de 1E 1740.7—2942, um
pedido de tempo foi submetido ao observatorio Gemini South para observar a regiao
do objeto no infravermelho proximo com o telescépio de optica adaptativa GSAOI
(Gemini South Adaptive Optics Imager (MCGREGOR et al., 2004)). Pretende-se, com
essa observacao, confirmar a presenca da contrapartida em 1E 1740.7—2942, uma
vez que uma possivel razao para o insucesso das tentativas anteriores de identifica-la
univocamente (ver, e.g., Segao 4.5) foi o fato de as observagoes nao terem feito uso de
telescopios com dptica adaptativa, técnica que confere maior capacidade de resolver
fontes em campos densos, como é o caso da regiao do centro Galactico. O pedido
de tempo foi aceito e a observagao deve ocorrer por volta do meio deste ano (2021),
quando 1E 1740.7—2942 podera ser observado proximo ao zénite da localizagao do

observatorio.

Por fim, chama-se a atencao ao fato de que os resultados apresentados na parte ob-
servacional foram obtidos por meio da analise de observacoes de raios X disponiveis
publicamente, algumas das quais ja haviam sido objeto de estudo de outros traba-
lhos na literatura. Isso reforca a importancia tanto da revisitacao de dados, no caso
das observagoes “pontuais” (i.e. XMM-Newton, NuSTAR), quanto da exploracao
dos bancos de dados que as missdes monitoras (i.e. de amplo campo: INTEGRAL,

Swift) oferecem.
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