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RESUMO

0 trabalho consiste numa introdugao ao estudo da emissao
e recepgao de raios-X cosmico. Foi dividido em tres partes; a primeira
versa sobre a evolugao estelar, dando consﬁsténcia a hipoteses  necessa
rias para enfocar a segunda parte, sobre processo de emissao de raios-X
cosmico. A terceira e ultima parte cuida do instrumental e tecnicas de
detecao da referida radiagao.
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CAPTTULO 1

INTRODUGAO

0 objetivo principal deste trabalho & o tratamento do
problema de emissao de Raios-X de fontes no espago cosmico. Obviamente,
temos que situar, primeiramente, quais seriam estas fontes de Raios-X
responsaveis por tais emissoes. Se procurarmos em estrelas, quer em
sua fase "Protoestelar”, na sua fase na "Sequencia Principal® ou mesmo
nas suas derradeiras fases na regiao das Gigantes, nao encontraremos
uma temperatura na superficie das mesmas que possa ser responsavel por
emissao de Raios-X. Precisariamos de cerca de alguns milhoes de graus
Kelvin para a emissao de Raios-X e a temperatura da superficie das es
trelas naquela fase, mesmo das Super Gigantes da Sequencia Principal,
nao ultrapassam umas poucas dezenas de milhares de graus. E bem ver
dade que este milhoes de graus sao encontrados no interior das estrelas,
porem o plasma das superficies das estrelas funciona como matéria opa
ca a irradiagao vinda do interior. Logo a emissdo de radiagao sera pro
veniente da temperatura da superficie que e insuficiente para produzir

,; Raios-X.

Entretanto, voltando a atencao para o ultimo estagio da
vida das estrelas, encontraremo-las relativamente frias,porem possuindo
uma grande densidade de materia. Sozinha e incapaz da emissao de altas
frequencias, mas com um grande fluxo de material plasma sendo acelerado
pelo seu intenso campo gravitacional, isto torna-se possivel. 0 mate
rial plasma, em quantidades apreciaveis, seria facilmente fornecido por
uma estrela "normal" de preferencia Supergigante que, estando bem proxi
ma da companheira de alta densidade, teria percentagem significativa do
seu "vento estelar" capturado pela companheira ou ate mesmo, diretamen
te, parte de sua materia superficial fluindo em direcao a estrela.

Um intenso campo gravitacional, responsavel por esta pro

dugan de Raio=X 50 € possivel existir com a presenca de uma grande quan
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tidade de massa aglutinada a uma alta densidade, de sorte que esta mas
Sa ocupe um pequeno volume e possa criar intenso campo proximo da  sua
superficie, a uma pequena distancia do seu centro. Tais condigoes 50

sao encontradas em estrelas frias de alta densidade que ja esgotaram
seu combustivel termo nuclear.

Dividiremos a exposigao em tres fases. A primeira abor
dara a evolugdo da vida de uma estrela, desde a sua formagao a sua con
digao de grande densidade. A segunda, o problema de sistemas binarios
cerrados (estrelas extremamente proximas). A terceira, o enfoque do pro
blema de emissao de raios-X, com a abordagem especial para sistemas bi
narios. 0 modelo de Thorne-Novikov (1973) e utilizado para fornecer re
sultados teoricos, dando margem a discussdo diante de uma confrontagao
com dados observados anteriormente. Para finalizar abordaremos num ul

timo capitulo os instrumentos tTpicos de recepcio de raios-X e seus
aspectos observacionais.
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CAPTTULO II

ESTRELAS DE GRANDES DENSIDADES

2.1 - FORMAGAO ESTELAR

Independente a uma expansao cosmica pelo afastamento das
galaxias entre si, cada uma delas sofria um processo de condensagao pro
pria, provocada por forgas gravitacionais locais geradas pela sua mate
ria componente. A condensagao implicava numa diminuigao do volume da ga
15xia,\e juntamente com uma rotagao inicial, numa aceleragao de Corio
1is, que manifestava um aumento desta rotagao. Este aumento da velocida
de angular das camadas interiores seria motivo de acabar levando-a a
um equilibrio entre a forga gravitacional e a centrifuga de rotacao. Po
rem as camadas mais externas passaram a ter uma rotagao diferente das
interiores pois nao tinham sido aceleradas ate o ponto que a materia,
que ja havia se aproximado do centro, chegara. Dai forgas dissipativas
surgiam da velocidade tangencial relativa das diferentes camadas centra
das no centro da galaxia. Estas forgas de origem magneticas acabavam
por aumentar a temperatura de toda a massa e evitar o ponto de equili
brio gravitacional-centrifugo, levando a galaxia a uma continuagao do
processo de condensagao. Concumitantemente ocorriam condensacoes isola
das de materia dentro da galaxia. Estas condensacOes dariam origem as
primeiras estrelas ou estrelas de primeira geracao.

Inicialmente eram apenas regioes de densidade levemente
maior gue a da nuvem galatica, assim como nuvens mais densas. Grossei
ramente no seu centro estaria se definindo uma massa de densidade ainda
maior, da ordem de 3 x 10!! atomos por cm® ocupando um volume de cerca
de 10! cm, pouco maior que a escala atual do nosso sistema planetario
e cerca de 10.000 vezes o raio atual do sol, que e 6,96 x 1010 cm. A
gravitagao propria dessas "Protoestrelas" e responsavel pela sua con
densacao. A medida que o volume diminui, a densidade da protoestrela
aumenta, obedecendo a equacao densidade x volume = constante, (dxR3=k,).
A temperatura vai aumentando devido ao trabalho realizado nas particu
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las pelas forgas gravitacionais ate se traduzir em uma pressao que igua
la estas forgas gravitacionais, dai o processo de contragao ocorre mais
vagarosamente na medida que a estrela consegue perder calor por irradia
cao e poder diminuir o volume de maneira a conservar o equilibrio pres
sao gravidade iguais, isto e:

Pressao x Superficie = Forga Gravitacional

PxR =k, — o PRY S Ry (I1.1)
R R

Tanto antes do equilibrio pressao-gravidade como nele, a
superficie da protoestrela & mantida constante em temperatura. Isto de
vido a curiosa propriedade dos gases de defletirem largamente a Tumino
sidade se estiverem com temperatura acima de 4000 K e quase nada se opo
rem a ela, em temperaturas menores que 4000 K. Dai a superficie das
protoestrelas ficava "fixada" em cerca de 4000 K. Se aumentasse, impedi
ria a irradiacao e consequentemente a condensacao da estrela. 0 raio da
protoestrela decresce ate alcancar uma dimensao comparavel ao raio  so

lar atual. Todo este processo leva cerca de uns poucos milhoes de anos.

A evolugao da estrela so toma um outro rumo no momento em que a protoes
trela atinge no seu interior temperatura suficiente para iniciar as
primeiras reagoes de fusao atomica possiveis, ou seja, do hidrogenio re
sultando em helio (ponto A). A temperatura, entao, sobe sensivelmente
inclusive na superficie, e a energia irradiada pela protoestrela aumen
ta e passa a ter uma parcela significativa provinda das reagoes nuclea
res, ate que a estrela interrompe a sua condensagao, devido a esse au
mento de temperatura, e toda a energia irradiada vem da fusao nuclear
(ponto B). Dizemos que neste momento, a protoestrela atingiu a um esta
do estavel que define uma curva chamada de "Sequencia Principal" onde

1]

todas as protoestrelas convergem dando o nascimento das estrelas nor

mais".

E importante para a visualizagao do caminho tomado na
evolugao estelar, a representacao do seu comportamento num diagrama que
relaciona temperatura e luminosidade. A unidade de Tuminosidade usada e

a solar atual ou seja:




3,9 x 1023 kilowatts

bem com o raio solar ou 6,96 x 1010 cm = 1.
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Fig. II.1 - Pontos de mesmo raio no diagrama de
Hertzsprung-Russel.

E as curvas que definen os pontos de mesmo raio estao normalizados tam




Tabela I1.]

Relacao cor - temperatura

COR TEMPERATURA  (K)
Laranja avermelhado 4000
Verde amarelado 6000
azul 8000
violeta 10000
ultravioleta 20000
4ocop 0
100Q oanos
Sequ.é'\(.scu
109+ Principol 10020
4
4 o}
" 100,000
A 4
£
£
‘,)‘ ir 1 mf”ﬁ,ao
e freldi Gonsiy B
(“ ity A (o.ccn&.c o fornalha
1/10 - o-fé‘miccxj

1/400 2000 4000

Tgmper&\hl ro. (K)

Fig. 11.2 - Evolugao da Protoestrela.
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' ra dessa faixa. Muitas abaixo de 1/3 ® , porém pouquissimas acima de 7y

B

Para estrelas de massas diversas, o ponto A esta situa
do na vertical em torno de 4000 K e o ponto B, na sequencia principal.

107
® = massa solar

UL; —

Y TSNS CESN U W VN NN SR | 1 el

1816 14 12 W09y 8 7 ¢ 5 4 3 2.5

o= Ton (107 °K)

Fig.I1.3 - Trajetoria de evolugao de estrelas de massas diversas.
(Fase protoestelar) (de Oster, 1973).

Existem estrelas com massas de fragoes da massa solar
ate mais de 50 vezes a do sol. Aquelas de massa menores que 1/3®  s3o
pouco luminosas, tornando-se dificeis de observagao, enquanto estrelas
de mais de 50 ® tendem a ficar confinadas na densa e opaca nuvem da
dqual se formou, essencialmente porque suas vidas sao muito curtas e
elas nao tem tempo para se afastarem dessas nuvens de origem. As curvas
sao normalmente restritas a essa faixa. Entretanto existem estrelas fo

50 @ -

2.2 - FASE ESTELAR

Existem apenas duas maneiras para ocorrer lTiberacao de |
energia por processo de reagao nuclear. Uma seria a fusiao de  nicleos
de atomos leves até numero de massa em torno de 30. A outra ocorreria
pela fissao de nucleos de atomos pesados, acima de massa atomica 120.
Isto & perfeitamente compreendido se observarmos a curva de energia me 3

dia por unidade de numero de massa, plotada para todos os niucleos ato
micos naturais.
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Fig.I1.4 - Energia media por unidade de numero de massa.
(de Hoyler, Sir F., 1975).

As reagoes naturais possiveis que liberem energia sao
aquelas que os nucleos, envolvidos no infcio, possuem menor energia que
os nucleos formados. Ou seja, se levassemos 0S processos ao extremo, oS
"resTduos nucleares" estariam entre os metais, ferro, niquel, magnesio,
cromo, cobre, zinco, cobalto, titanio e vanadio. Tendo que a maior pos
sibilidade de 1iberagao de energia se encontra na primeira reagao de fu
sao, a do hidrogenio em helio (4 lH -+ “He).

Ora, as estrelas de primeira geracao nao tinham a sua
disposicao, grandes quantidades de atomos muito pesados. Normalmente
atomos mais “"complexos" que o hidrogenio ja tinham dificuldade de encon
trar, alem do helio, quanto menos aqueles acima de massa atomica 120. E
de se supor que inicialmente so dispunham de hidrogenio e dele, atraves
de processos de fusao,comecaram a "fabricar" outros tipos de nucleos,
primeiro hélio, depois 1itio e assim por diante num processo que as pro
prias leis fisicas se encarregariam de definir o caminho a ser tomado,
e os atomos que "sobreviveriam" como estaveis. Mesmo as estrelas  for
madas ber depois do nascimento do universo como o nosso sol, por exem
slo, nao possuiam quantidades apreciaveis de atomos pesados. Se  compa
rarmes as percentagens atuais de atomos de varios tipos no universo, en

contramos que todos aqueles acima de numero de massa 120 juntos apenas




correspondem a 10-9

perfaz mais de 90% do global, o helio 7%, e o carbono, nitrogenio

oxigenio 1073,

reacoes estelares sao os de fusao de atomos leves.

Equacionalmente seriam:

H > 2D+ ef + vy
e
H » 3He

3He “He + 2 lH

3He +

7Be +

cu
“He -+ 7Be
e -+ 7Li + ve

1H > 2 “He

7Be +
88 -

eBe+

ou
1H » 8
8Be + et + ve

2 “He

IH » UHe

T = 2 x 107 K (pequena massa)

da materia do universo. No entanto o hidrogenio

e

Garantindo como certo que oS processos respensaveis nas



12 ¢ 4 14 » 13\

13N > 13C + et + ve
13¢ 4+ 1IH o luy
LN + 14 » 15

150 + ISN + et + ve

15N + 1H > 12C + “He

T 2 % 107 K

1 caso em 1000, existe (massa consideravel)
~ uma variante

ISN + 14 - 16
169 + 14 -~ 17F

17F > 170 + et + Ve
170 + 1H - 144 + YHe

E outras com atomos de oxigenio e silicio.

0 fator importante, que determina quais as reagoes es
tao ocorrendo nas estrelas "normais", ou seja, da Sequencia Principal,
g a temperatura, que esta ligada a pressao local e esta a massa da es

trela.
Tabela II.2
[ e ! TEMPERATURA
PROCESSO | TIPICA (K)

4 H > “He 2 x 107

3 4He » 12C 2 x 108

12¢ + “He - 160 2 x 108

2 12¢ > “He, 20Ne, 2"*Mg| 8 x 108

2 160 » %He, 28Si, 325 1,5 x 109
i 2 285§ » S6Nj 3,5 x 10°




Isto & devido ao fato de nicleos mais complexos, que pos
suem major numero de protons, ou seja, maior carga positiva, tem difi
cultada a sua fusao pelas forgas de repulsao maiores. Para vencer este
acrescimo de forga, & necessario um aumento nas velocidades de colisio
ou em outras palavras, maior temperatura.

Assim as estrelas normais de diferentes massas evoluem
por processos fisicos ndo tdc diferentes entre si, mas que tem substan
cial diferenca em seus tempos de duragao. Por exemplo, a conversdo de
hidrogenio em hélio termina por esgotar o hidrogenio, numa estrela de
massa solar, em 1010 anos, enquanto para estrelas de massa 20© ,apenas
10® anos s3ao suficientes para tal.

Abaixo vemos mais claramente as diferencas de tempos Tle
vados no esgotamento do hidrogenio para estrelas de massas poucas ve
zes maiores que a do sol.
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Fig. 11.5 - Trajetoria de evolugao de estrelas de massas diversas. (Fa
se até o esgotamento de hidrogenio - ponto 2) (de  Oster,
1973).
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Fig.I1.6 - Fase ate a ignicao do helio (ponto 4). (de Oster, 1973).

Exaurindo o hidrogenio surge o helio como opgao e depois
deste o carbono. Mas, alem de necessitarem uma temperatura maior, estas
reagoes sao menos eficientes que a simples conversao de hidrogenio em
helio. Nesta fase, do esgotamento do hidrogenio, dizemos que a estrela
atingiu a regiao das "gigantes", onde outros processos de fusio de ato

mos mais pesados, entao, tomam conta. Elas realizam um zig-zag

desta regiao procurando possibilidades de fusdao alternativas.

dentro

401
<38
36k
<]
25k
3.2
3.0
A0+
<38+
3
»36
=]
—34r
32
30 1 1 1 1 L 1 1 1
43 42 41 40 39 38 3.7 36
log T,

Fig.11.7 - Fusoes alternativas, dentro da regiao das "gigantes".
(de Hoyle, Sir., 1975).
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Fig. I1.8 - Passagem da estrela para a regiao das "gigantes".

A grande Tuminosidade que passam a ter, provoca umalprqg
sao de radiacdo que afasta as camadas externas provocando um conside
ravel aumento no raio. Dez ou cem vezes o raio solar sio conseguidos
neste fenomeno. Dai serem denominadas "gigantes".

Cada zing-zag corresponde a um esgotamento de uma certa
reagao com o consequente esfriamento da estrela (deslocamento para a di
reita). Este esfriamento provoca um desbalanco no equilibrio pressao
gravitacional-pressao da temperatura fazendo com que a estrela contraia
para aumentar sua temperatura e alcangar um equilibrio com as forcas de
gravidade proprias. O aumento de temperatura ativa uma reacao de fu
sao envolvendo nucleos mais pesados e ela volta a se deslocar para a
esquerda no diagrama Hertzsprung-Russel. A situagao se repete inumeras
vezes, cada retorno para a esquerda envolve nucleos mais pesados que da

vez anterior e progressivamente a estrela vai tendo sua densidade aumen
tada.

2.3 - FASE FINAL ESTELAR

Haveria possibilidade de um final estatico, com tempera
tura zero absoluto? Sim, porem isto so seria possivel se a massa do cor
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po final nao excedece 1,3 a 1,4© . Acima desta massa, teriamos ul
trapassada a densidade limite que e 10% gramas por cm3, maxima possivel
para a existencia da pressao devida as camadas eletronicas dos  atomos.
Tais corpos frios existem sem duvida, sao chamados de "Anas Brancas".
Mas estao eles condenados a ter massa limite de 1,4()?nao seriam frios
apenas na superficie, mas quentes no interior de maneira a poderem ter
a pressao, devido a temperatura, suficiente para vencer as forgas gra
vitacionais sem necessitarem de uma densidade maior que 108 g/cm3? nao,
pois se fossem quentes no interior, haveria um fluxo de energia para a
superficie e dai para o espaco sob a forma de irradiacao, contrariando
a hipotese de superficie fria sem irradiacao. 0 limite de massa entao
tem que ser obedecido para as "Anas Brancas".

Ora, mas sabemos que existem estrelas de massas iniciais
maiores, e as vezes muito maiores, que 1,4 O . As reacoes de fusao nao
retirariam de uma estrela quantidade de matéria, atraves de simples ir
radiagao e vento estelar, maior que 10% de sua massa inicial. Entao,
qual o destino das estrelas de massas iniciais superior a 1,50 ? A
unica explicagao para isto seria a de que tais estrelas ejetariam parte
significativa de sua materia, por algum mecanismo, apos a fase de gi

- gantes, de maneira a sobrar apenas uma quantidade inferior a 1,40 , in
gressando no cemiterio das "Anas Brancas".

Esta hipotese parecer ser valida para estrelas de massa
ate 5O . Nelas as reagoes de fusao nao completam o quadro da tabela I1.2.
Os nucleos de carbono e oxigenio se encontram no seu interior e o hidro
genio e hélio na envoltdria. Estes ultimos sao expelidos da estrela
em numerosas pequenas explosoes indo formar sob a luz de estrelas pro
ximas a observada "nebula planetaria". Ate estrelas de massa em torno
da solar, aquelas que alcangariam o estado de "Anas Brancas" sem neces
sidade de expelir sua envoltoria, sofrem este processo.

Porem este modelo nao e seguido por estrelas de massas
muito superiores que 5C . Nestas, fortes consideracoes teoricas for
cam a suposicao de um outro caminho que conduz a um resultado extrema
mente singular para o universo conhecido até a poucas decadas atras.




Fig.I1.9 - Formagdo da Ana-Branca pelas explosoes consecutivas das suas
camadas perifericas.
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. Fig.11.10 - Trajetoria seguida durante as explosoes, que resultarao na
P formagao da Ana-Branca.
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A primeira dessas consideragoes de cunho tedrico & o fa
to que nestas estrelas, de massas elevadissimas, ocorrem todas as rea
goes de fusao da tabela II.2, simultaneamente, em cada profundidade cor
respondente a temperatura certa para a mesma acontecer.

H, He

EsTrelo. ac o.ssq, 20 ©®

Fig.II.11 - Localizagao das reagoes fundamentais no interior de uma es
trela de 20 massas solares.

Quanto maior a profundidade, maior a pressao existente, uma vez que ela

.e de origem térmica (pois o sistema nao & estatico), maior & a tempera

tura. Sendo a massa da estrela de valor elevado, grandes serdo as pres
soes no interior, e temperaturas da ordem de 3,5 x 109 K poderao ser
conseguidas proximas do seu centro, suficientes para a fusdo do silicio.

A segunda e forte consideragao e o fato de que este nu
cleo de silicio e por demais massivo e demasiado denso. Nunca que, apos
ejecao de materia, esta parte central sobraria para constituir uma
"Ana Branca" com densidade limite 108 gramas por cm3.

Finalmente, como nestas estrelas ocorre a reagao de fu

545 de oxigenio elas passam a possuir um poderoso recurso para expelir
de uma forma muito mais violenta nao pequenas fracoes de ) em varias
pequenas explosoes, mas sim massas da ordem de 10 em uma Unica colos
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sal detonagao. Pois diferente das conversoes de hidrogenio em helio, que
nunca atingem uma instabilidade grande no seu ciclo, a fusao 160 + 160

» 285 + “He @ potencialmente explosiva se a temperatura sobe rapida
mente de 2 x 10° K a 3 x 10°.

Como fechar o quadro? Bem, sabemos que a temperatura do
centro de uma estrela esta em constante elevagao, a medida que a7 nu
cleos mais pesados sao criados de nucleos leves, devido a densidade au
mentar e com ela diminuir o transporte de energia para as camadas mais
externas. Se esta temperatura alcanca 3 x 10° K comeca a ocorrer uma
geragao de neutrinos em profusao. O processo se da em dois estagios.
Radiacao e o primeiro convertido em um par de eletron e positron,

g +
Radiagao —— e + e
e dai o par eletron-positron gera um par neutrino-antineutrino

& g — v * 0
Diferentes de todas as reagoes atomicas ate aqui discutidas, que pos
suem uma velocidade de consumo lenta o suficiente para pouco mudar a
estrutura de uma estrela num periodo de milhoes de anos, esta ultima
tem proporgoes drasticas. Em somente poucos milhares de segundos, a com
posigao das camadas da Figura II.11 e mudada apreciavelmente. Os neu
trinos sao produzidos em quantidades gigantescas e ao surgirem possuem
grande energia cinetica, que corresponde a velocidades maiores que a
de "escape", necessaria para vencerem as forcas gravitacionais e fugi
rem para o espaco. A velocidade elevada para os neutrinos era a unica
condicao que precisariam, pois nada mais alem do campo gravitacional
da estrela 0s iria impedir de escapar. Sua interacao com a materia e
praticamente nula.

Esta perda assustadora de neutrinos provoca uma evasao
He massa do centro da estrela. Esta parte central, entao, contrai-se
violentamente, comprimindoc-se e causando uma elevagao ainda maior na

temperatura e dai um aumento da perda de neutrinos, deixando mais criti
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ca a situagao. O processo segue ate o total colapso do nucleo da estre
la. As fortes forgas gravitacionais esmagam o material ate a condigdo
em que os eletrons sao juntados aos protons gerando neutrons e neutri
nos (p+ e ~>n+ ve), a densidades da ordem de 109 a 1010 gramas/cm3. 0
esmagamento continua. Porem a massa neutronica que esta sendo criada
acaba por equilibrar as pressoes que aumentavam (pois as pressoes supor
taveis, pelos neutrons, sao extremamente intensas, suficientes para su
portarem densidades de ate 10!“ gramas/cm3, parando o rapido processo
de colapso. A densidade esta a valores descomunais de 1038 neutrons por
cm3. Por ser violenta a parada, o nucleo passa por oscilagoes em torno
de um volume final estatico, isto nao dura mais que poucos segundos. A
rapida diminuicao do nucleo da estrela deixa todas as outras camadas
sem o apoio de pressao interna. Elas sao levadas a convergir "atras"

do colapso do nucleo. Este atinge o seu estado estatico e fica esperan
do as camadas se chocarem com ele. Quando isto acontece, a  denomidada
"onda de choque", ocorre uma subita compressao nestas camadas, resultan
do numa aguda subida de temperatura. O potencialmente explosivo oxige
nio da pentltima camada encontra a condicao de detonagao. A reagao
160 + 160 » 28Si + '"“He, entao, e liberada catastroficamente numa es
cala de tempo de poucos segundos. A energia produzida provoca uma ex
plosao, chamada de "Supernova", que expulsa todas as camadas externas a
partir da de oxigenio. A velocidade com que a materia e expelida alcan
ca de 5000 a 10 000 km por segundo, deixando atras a estrutura estatica

" do nlcleo neutronico. Este corpo remanescente possui um raio de 103 cm

em contraste com o de 102 c¢m da Ana Branca, densidade que vai de 10'* a
1016 g/cm3 e uma massa neutronica residual comparavel a solar. Dizemos
ter sido formada uma estrela de neutrons.

E importante colocar aqui que a massa das "estrelas de
neutrons" nao necessariamente precisa ser maior que o limite 1,4® —
(a forma de pressao existente nao eletronica, e sim neutronica). Nenhu
ma restricao, em principio, seria imposta. Dependeria da violencia da
explosao da supernova, na sua capacidade de carregar consigo  percenta
gem significativa da massa original da estrela.

Existe sim, um limite superior da ordem de umas 3,5 mas

R IR A A RS




TSR

- 19 -

Surc “ROVOL

Fig.II1.12 - Explosao Supernova.

sas solares. Acima, deste, o corpo neutronico perde a propriedade de
manter um campo magnetico ao seu redor. Resta so o gravitacional que e
extremamente intenso a ponto de impossibilitar a saida de ondas eletro
magneticas do seu interior. 0 corpo fica completamente negro, para um
observador situado a uma distancia do seu centro maior que o chamado
"horizonte de eventos". Chamamos estes corpos neutronicos, de enorme
massa, de"buracos negros" (black holes). Sua densidade e superior a
1016 g/cm3.

Para finalizar, por observacoes permanentes em muitas ga
laxias, supomos que uma "supernova" ocorre a taxa de uma a cada 30 anos,
por galaxia. Como a idade de massa galaxia nao pode ser muito diferen

te de 1019 anos, temos que o numero total de "supernovas" ocorridas ate
agora, na nossa galaxia, deve ser da ordem de 10!0 + 30.
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CAPTTULO 111

SISTEMAS BINARIOS CERRADOS (ESTRELAS EXTREMAMENTE PROXIMAS)

Todas as estrelas no universo exercem atracdo em relacdo
as outras, e desta interacao geral somadas 3s quantidades de movimento
ja existentes nas mesmas, surgem os movimentos translacionais de todas
as estrelas. Obviamente as influencias das estrelas situadas em outras
galaxias s3o menores para uma certa estrela que as influencias de suas
proprias companheiras da sua galaxia. Podemos dizer que as galaxias in
teragem entre si como se fossem elementos unitarios e as estrelas,de ca
da uma destas galaxias, se comportam, aproximadamente, como se somente
elas existissem no espago para efeito de interacao gravitacionais.

Existe, porem, dentro de cada galaxia, estrelas que por
razao de suas proximidades de distancia com outra ou outras, passa a
ter um comportamento extremamente ligado a apenas esta ou estas estre
las. Dizemos que elas formam um sistema. Isto corresponde a elas orbi
tarem entre si em torno do centro de massa do pequeno conjunto que com
poem, como se fossem sozinhas. E obvio que o conjunto todo sofre a  in
fluencia das atracoes de todas as outras da galaxia na medida que o seu
centro de massa descreve um movimento translacional dentro da mesma.

Nao sao poucas as que se encontram nestes casos (sistemas
binarios, triplos, etc.). Por exemplo, das 100 estrelas mais  proximas
do sol, 42 delas se encontram em sistemas binarios, as outras estao soO
zinhas ou sao componentes das tres triplas existentes (9 estrelas).

Nossa atengao sera voltada para os sistemas binarios nos
quais as componentes descrevem orbitas elipticas de pequena excentrici
dade. Tais orbitas podem ser consideradas circulares para efeito de sim
plificagao, principalmente, porque isto corresponde bem a realidade
sxistente nos sistemas cerrados (estrelas extremamente proximas) a que

daremos especial atencao mais adiante, no modelo de emissao de Raios-X.
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Fig.II1.1 - Trajetoria classica de duas estrelas cerradas em orbitas cir
culares.

No sistema binario, a linha que une as duas estrelas sem
pre passa por um ponto denominado "Baricentro". Este corresponde ao cen
tro de massa do sistema. Sendo as orbitas circulares, ele coincide com
o centro dos dois circulos descritos pelas estrelas. Sua definicao im
plica na relagao:

mp a; =my a,

onde m; e mp sao as massas das estrelas e a; e a, as suas distan
cias (constantes) ao "Baricentro®.

Como sempre as estrelas estao alinhadas com seu "Baricen

tro", as suas velocidades tangenciais de orbita estdo ligadas aos raios
de translagao pela relacao:




= 22 1
V1 a1
v, a2
- 2ray  2map
(alias, temos: Periodo comum = P = —— = )
Vi Vo
donde implica que:
v, m : . (I11.1)

Da, se tivermos a relagao de velocidades, teremos a re
lacao de massas entre as estrelas.

A relagao de velocidades e facilmente conseguida por con
sideragao do efeito Doppler, se a linha de observagao que liga a terra
ao sistema binario, estiver formando um pequeno angulo com o plano de
orbita deste, por exemplo, se for constatado que ocorre eclipse de uma
sobre a sua companheira. Nao satisfazendo esta condicao, fica dificil
saber o angulo formado com o plano do sistema e dai, dificil saber apro
veitar o efeito Doppler para a coleta de dados acerca das velocidades
das estrelas.
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Fig.II1.2 - Posigao de ocultamento.

Para sabermos se a condigao de eclipse e satisfeita, de
vemos observar se a luminosidade do sistema esta variando (e dificil
observar separadamente as componentes, devido a sua grande distancia da
Terra). E claro que, em cada periodo de translacao mutua, ocorre  duas
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Fig.IIT.3 - Efeito Doppler.

redugSEs de luminosidade, dois eclipses, porem de intensidades diferen
tes. Isto se deve ao fato de que as estrelas nao tem igual brilho e/ou

nao tem o mesmo raio.

\
Tcmpo [ dios
92 96 00 04 08 46 50 54 58
! |
o 00F S, ey T it ‘x:J
'?1 ‘,' " :')» :'-"(:‘-I" - | o w 5 v"-."d.'
-~ 10 ' : { ', 3
» . % 2
. ;
. : : LR
3 20 N . P P
c 1 ; 5 g
v oq . ; ¢ £
-~ . 4 o $
: H 7
a i bt [
14 40 Von TR
4 Lo i
< :
= ¥ i
60 £ o
H B
®{
70 '.E}

Fig.I11.4 - Eclipses em sistemas binarios.

Pela 32 lei de Kepler vale, para todo sistema binario:

P = 72 =21 G Y/2  [(my + my)/(a; + ap)3 ]"1/2

¢ a constante gravitacional.

onde G
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PZ.G (m; + mp)/(a; + a,)3 . 412 =1

4n2 (a; + ay)3

(my + my) =
P2 . @G

Mas sabemos que:

P=21 a;/vy, = 2I a,/v,

Logo
P2 = 4112 a,-a5/Vvy*V,

entao: X
Vi*Vo e (ay + ay)

(my + my) =

ajra, + G

Mas, tambem, sabemos que: M .a; = My.a,

a, ay + a, Visv, (a) + ap)?

+
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5

I

i

ay+d; « @

Fig.II1.5 - Analise da luminosidade quanto a casos de eclipses.
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VitV s (3 + ay)?
B =
1 Tl
Porem:
Vi o
V2 3
que implica em:
vy a; , a?
= > (a; + a,)% = == (vi + vy)2
(vi +v2) (a1 + ay) Vi
varay (vy + vp)2
. my =
iy ° G
Como
vi o 2n
p = V2
4 my = ———— =« (v; + vy)2 (I11.2)
2n - G
Analogamente:
P - Vi
2m - G

Portanto, tendo as velocidades pela medicao do efeito
Doppler e o perfodo da translagao, pela observacdo da variagao da lumi
nosidade, teremos cada uma das massas das duas estrelas.
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CAPTTULO 1V
EMISSAO DE RAIOS-X PROVENIENTES DE SISTEMAS BINARIOS
4.1 - PROCESSOS DE EMISSAOQ
Existem, na verdade, tres processos responsaveis por

grandes luminosidades na frequencia de raios-X, sao eles:

4.1.1 = ESTRELA SUPERMASSIVA (BURACO NEGRO)

Quando da formagao das galaxias no comeco da historia do
universo, poderiam, cada uma delas, formar inicialmente um centro muito
denso com agrupamentos de estrelas. Na verdade seria o mesmo que  pos
suir na parte central uma estrela de massa colossal de varios bilhdes
de massas solares. Ela evolui com o passar do tempo a condicao de Bura
co Negro supermassivo (107 Mg < M < 10!l Mg ) e passa a tragar mate
ria proxima. Como se encontra numa regiao de grande densidade de estre
las, e devido ao colossal campo gravitacional por ela criado, a materia

absorvida e a maior que se conseguiria no universo, cerca de 10~ 3 Mo/

ano ou mais.

A sua identificagao e facil, pois € a maior fonte de
Raios-X no universo (cerca de 10%3 erg/seg.) e esta vindo do centro de
um aglomerado de estrelas que pode ser facilmente localizado. Na verda
de podemos precisar a regiao que emite 0s raios-X como da ordem de um
dia-luz de diametro. Em comparagao com a enorme area ocupada por um
aglomerado de estrelas, a sua localizagao no centro do ultimo caracteri
za claramente o fenomeno. Um exemplo: Centauro A.

4.1.2 - SISTEMAS BINARIOS

Neste caso, temos duas estrelas muito proximas. Uma  de

las "normal", de preferencia no estagio "Gigante" e a outra massiva

A AT Y
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(Ana Branca, estrela de neutrons ou "black hole").0 plasma proveniente
da "normal" e capturado pela massiva e gera emissao de Raios-X. A taxa
de materia capturada & da ordem de 109 Mg /ano ou algo mais,
do uma luminosidade de 1037 erg/seg.

produzin

Quando observamos uma fonte de raios-X dessa ordem, ex
tremamente proxima de uma estrela "normal"”, de preferencia supergigante,
e 0 espectro luminoso seguindo os processos de “bremsstrahlung" ou "cor
po negro", podemos caracterizar como proveniente de sistema binario.

Esta sera a situagao a ser estudada mais detalhadamente

_neste trabalho (modelo Thorne - Novikov (1973)).

4.1.3 - PULSARS

Quando observamos uma fonte media de raios-X, vinda de
um ponto no espago, cujo espectro luminoso obedece o "modelo do ciclo

tron" e cuja intensidade luminosa segue aproximadamente o comportamento
visto na figura IV.1.
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Fig.IV.1 - Pulsar. (de Hoyle, Sir F., 1975).

temos possivelmente o caso de emissao de raios-x proveniente de um ‘Pul:
sar".

0 Pulsar e uma estrela de neutrons que possue um movimen
to de rotacao acentuado e um muito intenso campo magnetico.
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Parte da matéria proveniente da explosdo de super nova
que originou o pulsar retorna para o mesmo, devido ao movimento aleatd
rio dos choques com camadas de materia da explosiao, que iam na frente.
Entao, pela gravitagao do pulsar & acelerada ainda mais e, sob a in
fluencia do seu violento campo magnetico, este plasma & levado a des
crever um caminho helicoidal como da figura IV.2.

Fig.IV.2 - Trajetoria_de uma particula carregada sob a influencia de um
campo magnetico. (de Hoyle, Sir F., 1975).

Ao executar esta oscilagao, os ions (eletrons), podem, dependendo da
energia, envolvida, emitirem raios-X, perdendo energia a seguir. A ener

gia que alimenta o processo e, nao so a cinética de rotacao do pulsar,

"acoplada" ao plasma pelos mutuos campos magneticos, como a energia po
tencial gravitacional das particulas do plasma.

Como a irradiacao e enviada numa direcao perpendicular
ao plano de rotagao, e como este plano e perpendicular as linhas = do
campo magnetico, as principais direcoes para onde sao mandadas a Tumino
sidade, gerada nesse processo, ficam sendo aquelas apontadas pelos  po
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los magneticos do pulsar. Quando, durante a rotacao do mesmo, estamos
situados de maneira a sermos atingidos por uma dessas diregoes (como se
fossemos pelo feixe de um farol), observamos um pequeno pulso de
raios-X, dai o nome pulsar. Na figura IV.1 vemos o recebimento (dos
pulsos. Os pulsos isolados sao devidos a rotagao do pulsar, e a inten
sidade geral segue um periodo maior, fruto da variacdo da quantidade de
plasma, em alta energia, disponivel.

0 periodo de cada pulso & muito pequeno, o que significa
que a rotagao da estrela de neutrons pulsar & enorme. Esta rotagao vai
aproximadamente de meia volta por segundo a 4 voltas por segundo, che
gando em alguns casos como a da nebulosa do caranguejo a 30 voltas por
segundo, ou ate 1000 por segundo. Nao seria possivel suportar esta ro
tacao se o corpo nao possuisse uma densidade consideravel como a exis
tente nas estrelas de neutrons. Uma ana-branca, e obviamente todas as
estrelas comuns, nao suportam as forgas de desagregagdo que surgem de
uma rotagao tao acentuada.

Cerca de 200 objetos da classe dos pulsars foram ja re
gistrados pelas observagoes. Um "black hole" teria densidade para  pos
suir grande rotacao, mas nao um campo magnetico.

4.2 - MODELO TEORICO PARA A EMISSAO DE RAIOS-X EM SISTEMAS BINARIOS CER
RADOS

A equagio‘de Euler, para fluidos perfeitos, aplicada ao
plasma capturado pela estrela compacta, valendo em todos os pontos exce
to proximos da mesma (consideracao nao relativistica), e:

gl . Vo - 9 x V- ;L-Vp + —g-v.(no)
dy gc Po “o

onde

_d__:_ia—-f-v v
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a velocidade angular do sistema;

<} ©

e a velocidade relativa em relacao ao sistema binario em rota
cao;

Pee, - sao a pressao e densidade de massa de repouso, e

Y~ e o potencial gravitacional, mais centrifugo.
M M
N C 1 >
= - - -= (2 xr)?
e TR T TR )
N C

> -> - .
ry & r. sao da origem aos centros das estrelas.

N = normal Cc = compacta

A equagao ¢gc = constante define curvas importantes no
plano que contem o movimento de translacao das estrelas. Dessas curvas,
a mais interior e chamada de "Roche Lobe". Ela contem o ponto L;, uma
das quatro solucoes da equagao V¢gc = 0.

Se a superficie da estrela normal estiver dentro do
"Roche Lobe", teremos como unico meio de material plasma proveniente
da normal alcangar a compacta ser atraves do processo de "vento estelar"
da primeira. 0 "vento estelar" da normal e plasma expelido em todas as
diregoes com velocidades supersonicas. Dele a compacta capturara aque

la parte que tiver partido em sua direcao.

Mas se a superficie da estrela puder tocar no "Roche
Lobe", entao, a matéria nao so expelida pelo "vento estelar" sera captu
rada pela compacta, como tambem aquela, em grande quantidade, que flui,
continuamente, pelo ponto L;. Neste caso, a materia que vem por este
ponto seque a equagao de Euler e a lei da conservagao de massa

-»

V) =-93p /ot =0
0

Como vemos qualitativamente na figura IV.5.




gc

Fig.1V.4 - Vento Solar.

Neste caso, temos:

Fig.IV.3 - Curvas de ¢ __ = constante. (de Novikov e Thorne, 1973).
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Fig.IV.5 - Dinamica do disco de acrecao.

As orbitas do material que forma o disco, em torno da
estrela compacta, sao aproximadamente circulares. Entao, as velocida
des tangenciais sao maiores em orbitas internas do que externas. Por
mais forte razao, as suas velocidades angulares tambem. Em vista dis
so, existe uma continua interacao entre as varias camadas do disco,
quer por meio de atrito viscoso, quer por influencia dos caoticos mu
tuos campos magneticos, e turbulencia. Tudo devido a essa  velocidade
relativa entre as camadas. As mais externas freiam as mais internas,
consequentemente, por reacao, as internas fornecem momento angular as_
mais externas.

A materia que vem da “normal" pelo ponto Ly e capaz, se
receber suficiente aceTeragéo das camadas externas do disco (mais in
ternas do que ela propria), de escapar do disco da compacta pelo ponto
L,, ou por L, mesmo, dependendo da quantidade de momento angular rece
bida.

Da interacdo mutua entre as camadas, e produzido calor.

£ este & gerado numa proporcao muito maior que o gas do disco pode es

tocar. Da7, praticamente quase sua totalidade e irradiada pelas faces
superior e inferior do disco.
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A irradiagao e mais intensa nas camadas proximas a es
trela compacta, por causa da presenca de maiores energias no gas (plas

ma) daquela regiao. Frequencias maiores sdo, por isso, largamente re
cebidas dali.

A energia potencial media dos ions e:

M em
<U>=-G.._.'C...__.
R
onde
m e a massa do ion
R a distancia do ion ao centro da compacta.
Pelo teorema do Virial, temos:
: M _em
I B R
<T> = 2<U>..-2 G =
Logo
1 Mc'm
E=<U>+<T>=-?G-R

onde E € a energia total na orbita circular R.

Para uma ana branca ou estrela de neutrons, a parte
mais interior do disco esta proxima da superficie da estrela, logo a
energia dos ions na camada mais interna e:
-m
P
2 R¢

E = -

(Para um "Black Hole", o raio minimo o Rg, o vezes o raio gravitacional,
este sendo maior que o da estrela).

No infinito temos:




Dai, a energia total perdida por um ion &:

i

2 R
Esta corresponde a energia que & dissipada em forma de

irradiacao, por um ion. E igual a que seria transformada em cinetica,

caso nao ocorresse perdas por viscosidade e outros processos.

Fazendo:

== E:

mi
]
3|m

% . G ..ﬁE +— Dissipada em forma de irradiacao.

(Energia especifica).

E importante observar que apesar de nas camadas interio
res, 0 w ser maior, pois:

M .m
1 C. B c’
—Z—G.R | = G .

7m.vz=[-

N |

R
M G.M,
Soov2 = (Re)?2 =G . = Soows/ == (IV.1)
R

temos, no entanto, que o momento angular e menor, porque:

. L b ol i
sol=g =Ra > L=/GM.R (IV.2)

0 Ii’ momento de inercia de cada camada i, & muito me
nor para camadas internas. Sua influencia no valor de L @ marcante.

0 gas externo, que se agrega ou toca a camada mais ex
terna do disco, se encontra a velocidade inferior ao pertencente Sqqg
la camada; como bem sabemos. Considerando o momento angular dessa ca
mada

i
I
l
|
z

R B o e s .
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e 0 da primeira camada estavel proxima a superficie da estrela como:

L= M .6.R

Vemos que a materia ao percorrer o seu caminho desde a

orbita R = R, ate aquela de R = R;» perde o momento angular
L = - 1/2
Lper'da [Mc" & 155 RI)] /

Se multiplicarmos pela taxa de matéria que se agrega ao
disco, 0 que ocorre na camada mais externa, temos a taxa na qual o mo
mento angular e removido do disco pelo gas que se agrega.

J=M M. .6. (R - RI)]1/2

Na verdade, podemos formular esta expressao para qual
quer raio. Apenas nao teremos, como responsavel pela remocao do momen
to angular de uma camada generica, 0 gas que se agrega, mas sim a cama
da imediatamente externa a referida. De tal sorte, que sendo
M (MC.R.G)l/2 a taxa de perda do momento angular para a materia de

0

uma camada R, temos para R > RI:

M, (M_.R.6)1/7 = 21R. 2h. tzz . R+ J_
onde 2IR . 2h . t$§ . Rea taxa na quq] a pressao viscosa carrega mo
mento angular para a camada externa e JC, a taxa de momento angular de
positada na estrela compacta. Esta taxa, devido ao fato da segunda ca
mada, imediatamente externa a mais interior, se manifestar sempre com
0 seu atrito viscoso, e normalmente menor que o momento angular keple
riano (teorico), que poderia ter sido doado.

= o 1/2- b
Jo=8M M .6 R)V20<p<]

Obs.: 2 h e a espessura do disco

2 t$§ a pressao de viscosidade = - 2n O$-§

o TR AN e G T
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onde:

»jw

(M..G/R3)1/2

A rotagao do disco em torno da compacta coincide, em
sentido, com a rotagdo do sistema das 2 estrelas. Quanto ao sentido
das rotacoes das estrelas, de inicio nio estaria determinado, mas com
0 passar do tempo, considerando escalas de tempos astronomicos, a pri
maria pode ser levada a "corrotar" com o sistema e a secundaria a
possuir rotagao de mesmo sentido que a do disco. Alias, esta ultima,
tende a atingir a maxima rotagao possivel, que corresponde, aproximada
mente, a Kepleriana da orbita mais interna do disco. A interagiao vis
cosa do plasma do disco € responsavel por isto, acelerando a estrela
compacta no sentido da sua rotagao (do disco) ate a estrela chegar 3
rotacao do mesmo, a7 ela estabiliza, pois, obviamente, a rotacao nao
iria exceder a da camada mais interior do disco, pois, esta mesma cama
da que vinha acelerando a estrela compacta, sera a primeira a freia-la
caso ela tente girar mais depressa que a mesma.

Como dissemos, a maxima rotacido da estrela sera a da ca
mada mais interna, que & um pouco inferior 3 Kepleriana. Por esse mo

tivo o momento angular que & dado pela materia desta camada para a es
trela e:

BM. (M .G. ROY/2 5 0<p <1

B mede exatamente o fator que multiplica a velocidade tangencial Keple
riana para resultar na velocidade tangencial real.

v

real Vkep]eriana (Iv.3)

Esta diferenca e, em primeira analise, funcao da visco
sidade do plasma no disco. Como essa viscosidade & funcao do raio de
orbita das camadas, no caso de estrela de neutrons ou ana branca, a
mesma estrela girando com periodos diferentes ira criar atmosferas de
turbulencia intermediaria, entre ela e o disco, de alturas diferentes,

dai implica em Ri; diferentes, ou seja, possibilidade de 8 diver

R ST T B TN e e e e——




sos, porem unico para cada caso. Na situacao de black-hole, a
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rotg

cao da estrela modifica o valor de RI’ logo 8.

Esquematicamente o problema para estrela de neutrons e

ana branca pode ser visto na figura IV.6.

- Tonsemh*

Curvos r‘coJ a0 Flasmo\

J
2
4
3
5

Fig.IV.6 - Curvas das camadas com consideracao de viscosidade.

raio da estrela

constante que depende da viscosidade do plasma na  atmosfe
ra de turbulencia.

velocidade angular real do plasma que corresponde ao momen
to angular que sera doado a estrela.

velocidade angular da estrela compacta (me > wel)
2

altura da atmosfera de turbulencia (h; > h,)
velocidade angular (teorica) Kepleriana.

3
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E o do "black-hole" na figura IV.7.

(W) .
po-ro e ?od"m wcn I (wcl?w¢)
o A . j ;
oyt 9 :
| , Yaw :
w, _E , Wa BN tl/
.I T lg/ w gy \\ \ ‘\l
w‘ I - Tl e;-l. CQ h\:\ Q”c
We, T T "e;-]‘% :Q/\\
| < :
— =
0 R.Rq Ry, R O R, Ry Ry Ry
@y Yo ( wa \ o
(W.m ¥y “ar &

Se

0 momento angular g Mo M. - G. RI)l/2 e transferido
para a estrela compacta em duas parcelas, uma primeira, em torque de
vido a diferenca de rotagoes entre o plasma e a estrela, e a  segunda,
no momento que esse plasma se agrega a estrela.

A velocidade angular Kepleriana e dada por:

v = ——e

tang. R

e a velocidade tangencial kepleriana




= 3890 "

0 calor e gerado no disco, por viscosidade, a taxa, em
relagao ao tempo e por unidade de volume, dada por

©=2not=dn (o) =-2typ .oy

Multiplicando pela espessura do disco, teremos o calor
gerado por unidade de area.

2he = (2h t$.§) . (-2 °$.R)

Ora, de (1) temos:

M
~ =0 Az . /2
2h.t$_R p—— [(MC.G.R)/ B (MC.G.RI)/ ]
e sabemos que:
Gam =-3 4=-3 (M . /R3)1/2
¢.R 4 4 ‘¢
da7 obtemos:
M. M_.G R
2he = A~ [1—5.(—1)1/2}
4nR2 R R

que e a potencia total gerada em forma de calor.

Se nenhuma parte desta for irradiada, a temperatura no
disco atingira valores que seguirdo a expressao:

T v (1013 K) (R/10° am)=1. (M_/Mg)

Tais temperaturas sao absurdamente altas. "Bremsstrahlu
ng" termico e outros processos radiativos impedirao muito antes, que
a temperatura chegue a este nivel. Na verdade, tais processos retira
rao quase todo o calor que e produzido, transformando -o em radiacao
eletromagnetica. Podemos dizer de 2 h ¢ constitui a potencia total
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irradiada pelo disco. Sendo este achatado, h e e a potencia emitida por
cada uma das faces. Chamando-a de F, (F = h ¢).
30 .M R
0 1,1/2
. 1= 8 . G (IV.4)

Fl

F(R) =
gnRr2 PR

¢ independente da magnitude da viscosidade, dependendo so de Mo’
A potencia total irradiada é:
L=J 2F(R).2nR.dR=(§-s)M-—£.G (1V.5)
R

2F(R) & o fluxo total devido a camada de orbita de raio R.

E importante observar que % MO.G.MC/RI e devido a gravi
dade da estrela compacta, enquanto (1-B) -MO.G.MC/RI vem da energia ro
tacional do sistema.

A luminosidade produzida causa uma consideravel pressao
sobre os eletrons do plasma. Estes, "segurados" pela radiacao, se afas
tam dos protons, criando um potencial radial eletrico que acaba por "se
gurar", pela sua intensidade, os protons tambem. Isto influi na "per
missao" de entrada de materia no disco. Quanto maior a taxa, maior a
luminosidade produzida, maior a pressao de radiacao, que implicara num
‘freiamento do plasma que se agrega ao disco, diminuindo MO. Existe  um

ponto de equilibrio, "alto regulado", no qual a sua taxa que

. Mocrit. >
se agrega, produz a exata luminosidade que permite Mocrit. como taxa
de agregagao. Este ponto e chamado de "Limite de Eddington" ou Lcrit.’
e 0 seu valor e:

. 38
b ™ (1,3 x 1038 ergs/s) (MC/MG) ’ (1V.6)

Isto corresponde a

f

, = 1075 ano ara anas brancas
Ocrit. Mp/ano, p

e M =~ 1078 Mg/ano (MC/M@), para estrelas de neutrons e black

Bcrit.
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hole.
Espectro:
Densidade de energia = u = b-T* (corpo negro)
5.k
p=i=bl Ly 58 i qg-15 L ETeS
15 c3h3 cm3 . K4
ol | SOE Bt
u-c dem—c o
mas
F = j I-cos 0+dw = 1-1 = ao fluxo de uma das faces do disco
(aproximagao)
A -
o o U——E—
" Boca g0
C
Se 0 espectro obedecer a curva de irradiacdo do "Corpo Negro".
- (3 Fvap
el
M 1/s M. 172 M G 374
TR = @5/ = @aok) (oMt g Ly
2 £ 1072 Mgp/ano Mo R.c2
Ry 1/2
- -8 )] (1V.7)

Pois observa-se que o espectro recebido em Raios-X se

que; dproximadamente o de "Corpo Negro".

Para "Corpo Negro", o pico do espectro se da na fre
guehcia:

2
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h-veax, = (2,48 x 107% e V) (T_(R)/K)
0 que implica a equagdo:
M M. -1/2  M_.G 3/y
h vpax. (R) = (7,32x10% e V) (—2—) . (=€) - X

10-9 ﬂa(ano Wa . R.c2

R
L
Kk B (Rs) e ]
Energia
"3 uniode de (r‘Cclaé‘ncu‘o. =
o o7

Te "’\Fe FQT&LF& =

05 : g
+ = 6,24 «{0 K
Raios - X \\\\\ ’

Freqaé'ncio;

u.’ffonﬂo’cfa\

Fig.IV.8 - Espectro tipico de emissao de fontes em Raios-X. (Corpo  Ne
aro). '

onde h = constante de Planck = 6,624 x 10-27 erg -s

Apesar da classificagao nao ser rigida, podemos consi
derar a divisao de zonas como:
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Tabela IV.1
FREQUENCIA (OSCILACOES

NOME POR SEGUNDO) METODO DE DETEGAO
Radio menos que 3x109 eletronico
Ondas curtas 9 -~ .
& Hirchobhtdas - [t OM02 a = 3x1oLl eletronico
Infravermelho 3x1011 a 3,75x101% calor
VisTvel 3,75x10'% a 7,5x10'% |olho, fotografia, eletronico
Ultravioleta 7,5x1014 a 3x1016 fotografia, eletronico
Raios-X fracos 3x1016 a 2x10%7 eletronico, fotografia
Raios-X fortes 2x1017 a 3x10!°9 ionizacao de gases
Raios gama acima de 3x10!9 ionizagao de gases

Raios-X vao de 100 eV (3x101€ Hz) a 100 k eV, (3x101°
Hz), aproximadamente, portanto.

Faremos, agora, uma combinagao de taxas de acrescimo de
materia, massa da estrela compacta e valores de g, na faixa de raios-X
(1 KeV a 10 KeV) afim de estudar as luminosidades resultantes. Logica
mente, o modelo empregado & o desenvolvido ate aqui .

(1 eV = 1,602 x 10712 ergs)
E importante ter em mente que:

2.G.M
Rg = rajo gravitacional (para Black Holes) = " <
C

Para Black Holes:




= A

RI =il (ou seja 3a5Rg)e B =1

RI = Rc (raio da estrela, aproximadamente)

B <1; B =150 para rotagoes limite de desagregacao ( e mesmo
sentido que a do plasma)

Convencao:
”Mc = HMC RI = 3 Rg (no programa)
r310 = HMO L = HL
I = PIH R.Cz p RAZON
%9 = HMS MC.G t
b = STBOLT R = B

Vide PROGRAMA anexo.

Empregaremos os calculos do programa em dados de Tumi
nosidade, frequencia e massa de estrelas compactas em sistemas bina
rios, fornecidos por varias observacoes realizadas na investigacao de
sistemas binarios emissores de Raios-X, em relevancia as do satalite
UHURU (39 catalogo).

0BS.: 1 parsec = 3,26 anos luz HD e referente ao catalogo
1 ano luz = 9,46 x 1017 cm Henry Draper

E importante observar que g ndo se afasta muito da uni
dade. Faremos B > 0,9.

No Programa:

1000

TSP = Temperatura para emitir 1 keV de pico = ————
2,44.1074

K




— A S
TSG = Temperatura para emitir 10 KeV de pico = 10 TSP

[N
P =D c& TSP . Fg=b.c¢ A TSGH

7,32 . (——h!--g—)l/q . (ME)-l/z. (ﬂg;g)a/u .8.I.FP -u/9
RP 10°3 MS c2

3.M0.6,274.1025.MC.G

(L232y (MO /v My-172 MC.Gyary g pg T -u/9
real olG o Tocd MS 2
3.M0.6,274.1025 .MC.G

: 7
Pomp = 2 A0FK O o 6,274.1025 = XS op g/s

TSP B

RP e RG vem, facilmente, da substituicdo de [1-8 (%%)1/2 ]

da expressao de F na expressdo de TS.

4.3 - UTILIZAGAO DO MODELO PARA 0S DADOS ATUALIZADOS DE ESTRELAS CoM
PACTAS OBSERVADAS:

Analisaremos na sequencia, Cen X-3, CY9 X-1, SCO X-1,
3 U0352+30 (compacta da X-PER) a SMC X-1 e outras.

4.3.1- Estrela compacta: Cen X-3 (3U1118-60)
Estrela primaria: Krzeminski
Frequencias analisadas: (2-10) KeV
Luminosidade: (1,83-3) x 1037 erg/s
Massa: (0,7 - 2,0) ®
Periodo do pulso: 4,84 s
Distancia: 7,5 kpc

Do programa:

1 keV seria produzido no raio de 80 km




.

10 KeV seria produzido no raio de 3,5 km

Como, para todas as estrelas de neutrons com massa
ma da solar, iremos supor um raio de 10 Km (no caso esta proximo

RI = 9 Km), nao deveremos encontrar 10 keV e energias proximas
ao disco.

g = 0,8 + Luminosidade
B = 0,9 + Luminosidade

2,8 x 1037 erg/s
2,3 x 1037 erg/s
2,0 x 1037 erg/s

™
1

1,0 - Luminosidade

A Tuminosidade de Eddington Timiar & 1,0 x 1038
que corresponde a taxa de acrecdo 1,0 x 10-8 Mp/ano.

A taxa provavel & 5,0 x 10~2 Mg/ano.

Por calculos de Pacheco (1977), o raio externo do
co seria, para Cen X-3, de 700 Km.

0 modelo Novikov e Thorne (73) se mostra bastante
rente, apoiando os dados observados.

4.3.2 - Estrela compacta: Cyg X-1 (3U1956+35)
Estrela primaria: HD 22 68 68
Frequencias analisadas: (2-10) keV (25% do total)
(10-100) keV (50% do total)
(> 100 keV) (25% do total)

L AG

aci

de

devidas

erg/s

coe

Luminosidade: (2 a 6) x 1037 erg/s <+ (acima de 2 keV) } A Tuminosidade

(0,5 a 1,5) x 1037 « (2 - 6) keV

Massa: (8-14)© ; provavelmente 10©. Afirma-se > 4( .
Periodo do pulso: caotico (=5 ms)
Distancia: 2,5 kpc.

e variavel
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Do_programa:

Como a sua massa & superior ao limite para uma  configu
ragao neutronica autogravitante, como apresenta um periodo caotico de
emissao de luminosidade e como apresenta frequencias, na quase totalida
de, acima de 2 keV (raios-X), fica muito provavel a possibilidade de se
tratar de um "Black Hole". Portanto, tem sentido referirmo-nos a um

RI = 3 Rg, correspondente a Gl1tima orbita estavel do disco de acrecao
de materia.

Sendo:

= . 39
[ E s 1+ 1039 erg/s
= v = . 4
MC =10 My ———— Mocrit. 1-10 Mo/ano
RI = 88 Knm

Para Thorne e Novikov Mo = 1079 Mo/ano.

RP = 152 km
- =9 >

Para M =3 x 107° M, /ano RG = 7 knm
B =0,9 -L =1,69-1037 erg/s

Para M_ =5 x 1079 Mg /ano - AL
0 RG = 8 km
B=0,9 >~ L =2,8 x 1037 erg/s

Para M_ =7 x 1072 Mg /ano - ik Sche
0 RG = 9 km
8 =0,9+ L =3,95x 1037 erg/s
3 = 219 k

Para B_ =9 x 10°% Mg jano » | =219 km
0 RG = 10 km
B8 =0,9>1L =5,08 x 1037 erg/s
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Como RI (= 3 Rg) & maior que os RG (# Rg), nao  devemos

encontrar emissao de raios-X, devido ao disco em frequencias proximas a
10 keV.

; Porem por Pacheco e Steiner (75), Mo esta na faixa de
| (2-6) x 1018 g/s -+ (3-9) x 1078 Mo /ano.

Isto modifica bastante o panorama:

& -8 . RP = 328 km
% Para M, =3 x10 My /ano )
RG = 15 km

B=0,9 + L =1,69 x 1038 erg/s

Para M_ = 5 x 10-8 Mo /ano ol RP = 388 km
g RG = 18 km

B=0,9 >~ L =2,8 x 1038 erg/s
7 x 10-8 Mo /ano oy RP = 435 km
RG = 20 km

B=0,9 > L =3,95 x 1038 erg/s

. = RP = 473 km
Para M_ =9 x 1078 M /ano = ’
g 5 RG = 22 km

L

™
n
o
[¥e)
¥
—
!

= 5,08 x 1038 erg/s

Porem, a taxa de acrecdo deve estar entre = 10-9 My/ano
pois estes valores de Luminosidade ultrapassam o L estimado (3 a 8 x
x 1037 erg/s).

4.3.3 - Estrela Compacta: SCO X-1  (3U1617-15)
Estrela Primaria: Blue Star
Frequencias analisadas: (2-10) keV

I Para Mo =
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Fig. IV.9 - A emissao proveniente de SCO X-1, mostradas as contribui
coes de cada componente. (de Pacheco e Steiner (76)).

Como Raios-X vao de:
100 eV (3 x 106 Hz) a 100 keV (3 x 10!9 Hz)
Temos que as frequencias estimadas se encontram desde 10 eV a 100 keV.

Luminosidade: no total 8 x 1038 erg/s
(1,4 x 1038 erg/s na faixa 2-10 keV)

Massa: 10
Periodo do pulso: irregular, com variabilidade de minutos.
Distancia: 2,0 kpc
Do Programa:
v e -8
Mocrit =1 x 107° My /ano.

2 38
Lcrit 1 x 1038 erg/s
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RI =9 km
B =0,8+ L =1,3x 1038 erg/s
B =1,0> L =0,9 x 1038 erg/s
RP = 130 km
RG = 6 km

. 3

My =2x10 Mo /ano.

Vemos que a Tuminosidade total deve ser menor que a suge
rida, ou a massa do corpo ser major que a apresentada.

Como consideraremos o raio da estrela como sendo de 106
cm (= RI), devemos encontrar raios-X de ate 10 keV no seu disco.

4.3.4 - Estrela compacta: 3U0352+30
Estrela Primaria: X-PER
Frequencias analisadas: (2-10) keV
Luminosidade: (2 a 4) x 1033 erg/s
Massa: 407
Periodo do pulso: 835,6s
Distancia: 0,3 kpc
Do Programa:

Como recebemos raios-X de alguns keV e como a Tuminosi
dade € baixa, 4 x 1033 erg/s, eles devem estar sendo produzidos a  dis
tancia de alguns poucos kilometros.

Ora, RI (da ultima orbita estavel) = 176 km para M s
= 400© , portanto bem maior que as distancias de producao de raios-X.
Concluimos que, o dado de luminosidade & outro, ou o valor de Mc‘

4.3.5 - Estrela Compacta: SMC X-1 (3U0115-73)
Estrela Primaria: Sk 160
Frequencias analisadas: (2-10) keV
Luminosidade: 2 x 1038 erg/s



LR
Massa: 1,2 ou 4 Mg .
Periodo do pulso (rotagdo propria): 0,715 s
Distancia: 61 kpc
Do Programa:
Como para =100 Lcrit =1 x 1038 erg/s, teriamos

ultrapassado o limite de Eddington com os 2 x 1038 erg/s. Tal limite
s0 pode ser ultrapassado transitoriamente, mas nao em carater permanen
te. Eliminamos, portanto, a possibilidade de sua massa ser de apenas
1O . A massa minima para satisfazer o limite de Eddington sera de 2 ©
(Lcrit =2 x 1038 erg/s), M =Ae) > L =4 x 1038 erg/s.

erit.
A acrecao de matéria esta em torno de (3 a 5) x 10-8 Mo/
ano.
h Considerando M. = (2a4)Mg:
Para 3 x 1078 My /ano - RP = 200 km
RG = 10 km
e B =0,8
RI = (17 a 35) km
Para 5 x 1078 Mg /ano - RP = 260 km
RG = 12 km
ep =1
RI = (17 a 35) km
Sao portanto facilmente produzidos, pelo disco, raios-X de
alguns keV.
Provavelmente M = 4 x 1078 Mo /ano RP = 230 km
e g =0,9 RG = 11 km
A taxa de acrecao esta no limite de Eddington.




2.3.6 - TRANSCREVEMOS ABAIXO DADOS DE OUTRAS FONTES DE RAIOS-X, QUE PODEM SER ANALISADAS PELO PROGRAMA
, SISTEMA FREQUEN |FAIXA DE FRE PERTODO DO PUL LUMINOSIDADE (UHURU)| OUTRA FONTE (2-10)
| CIA DF |QuENcias | MASSA S0 (ROTACHO DESTRNGTAIL CiURY) T e i
e i g o CORTE OBSEEZC?AS (®)  |PROPRIA) (kpc) [(2-6) kev égngm?1x1,7x10 )d,
i Irregular; va y
| 31700-37 |HD153919 | 2,1+5,5] 2-10 1,3 a 1,6|riabilidade em | 1,7 102 6,0 x 1035 3 x 103 a
1 ;ﬁﬁggs de 1 se 3 x 1036
| Irregular; va 3 x 10253
' 3U0900-40 |HD77581 2,5+4,4| 2-10 2,6 riabilidade em 1,3 100 3,4 x 1035 4 x 1037
i tempos de 0,1s.
? ) 35
Rl e her | 1.5:3,2] (2-10 1,3+ 0,1 | 1,24s 2a6 | 100 | ~1,27 x 10% 0
(3U1653+35) 1,0 x 1037
i Irregular; va 36
83 e Gtar | 295000 2210 L riabilidade em 10 194 3,94 x 1037 9 X% e
(3U2030+40) tempos de minu 6 x 3037
tos.
~ 0.5 Irregular; va
) - e e 2 x:il09s
o R Rl B NI LR PR B IR o
(3U2142+38) | star vel) e =

CRoS
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A frequencia de corte & a frequencia minima que chega
até o nosso planeta sem sofrer forte atenuagido pelo meio interestelar.

Na figura IV.10 estdo representadas as zonas permitidas
para as tres categorias de estrelas compactas.
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Fig. IV.10 - Configuragoes de Equilibrio para a materia fria (de H.

Gursky e R. Ruffini).

Do modelo Thorne e Novikov podemos levantar o grafico da
Fig. IV.11
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] Admi tindo que pelo menos 1 keV esta sendo produzido pelo
disco, devemos, entao, procurar na "regiao permitida", entre a reta Timi
te de Eddington para R (1 keV) e a reta do raio da GUltima orbita inter
na (RI). Fazemos a intersecdo da reta de acrecdo para 1 keV e a  massa
do corpo, devendo cair na regido permitida. Caso o faca, resulta que te
mos producao de 1 keV e energias maiores até o encontro, seguindo pa
ra baixo na vertical, com a reta unica de RI.

Como normaimente o valor de RI impede que cheguemos a
emissoes no disco de 10 keV (retas inferiores), podeinos tragar o grafi
co, mais detalhadamente, na "regiao permitida" com retas inferiores de
correspondéncia‘a-emissEo de 3 keV, . Figura IV.12.
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Fig. IV.12 - "Regiao Permitida" (em detalhe).
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No caso da intersegao cair acima da "regiao permitida"
(ultrapassagem do Limite de Eddington), devemos "descer" na vertical ate
o limite (alto regulagem).

Se ocorrer da intersegao cair abaixo da "regiao permi ti
da" (R para a produgao de 1 keV inferior ao RI) ndo teremos emissio de

Raios-X.

Finalmente, para o valor de g deve ser observado que de
termina-se a luminosidade L da seguinte forma:

e gk R S

- =x
B=0,5 =L =2x
B= 0 L =3«
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CAPTTULO V

TECNICAS INSTRUMENTAIS PARA A OBSERVACAO DE RAIOS-X COSMICO

5.1 - HISTORICO

Embora fontes de raios-X cosmico fossem descobertas, pe
la primeira vez, em 1962 e tivessem sido estudadas desde aquele ano com
0 uso de instrumentagao em foguetes, balodes e pequenos satelites, a in
teira extensao da astronomia de raios-X tornou-se visvel somente de
pois das observagoes por meio do satélite UHURU. Este, langado em 12
de dezembro de 1970, tinha uma area sensitiva de 840 cm? e detetava fon
tes fracas de atée 2 x 1073 contagens/cm?.s, o que corresponde 3 faixa
de 1078 - 10711 ergs/cm?.s, ou para fontes a poucos kiloparsecs, de Tu
minosidade de raios-X de 1035 a 1038 erg/s.

B Ferle abesr;3o X -
@ Rajos -a moles —_es ‘f < ® 250 - 1200
= =

: - S———— © 1200 - 6000
R - % wdie o
O Fides medics > 6000

Can’ ensg 5/
(z:jsw)

Fig.:V.1 - 0 céu de raios-X (de Seward, 1975).

0 mapa do ceu de raios-X, em coordenadas galaticas, obti
da pelo UHURU em aproximadamente 125 dias de operacao. Cerca de 100




das 161 fontes estao concentradas no plano da nossa galaxia.

Atualmente, o Observatorio Astronomico de Alta Energia
: (HEAO) constitui a mais recente classe de experimentos no campo de de
‘ tecao de raios-X e raios-y cosmico. Seus dados deverdo contribuir de
maneira importante no progresso da determinacao das fontes de alta ene
gia.

] 5.2 - PROBLEMA DO LOCAL DE DETECAO

Praeeey

0 meio interestelar € um forte absorvedor de raios-X. Na
figura V.2, podemos ver, segundo calculos de Felten & Gould. Na regiao
de energia de raios-X, a absorcao toma lugar predominantemente para ele
mentos de numero atomico elevado, tais como o oxigenio e o neon. Uma
vez que a abundancia no cosmos, destes elementos nao & meThor conhecida
do que por um fator de dois, existe uma correspondente incerteza no coe
ficiente de absorcao de raios-X.
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Fig. V.2 - Calculo por Felton & Gould da secao de choque efetiva para
absorcao fotoeletrica pela matéria interestelar.

Uma vez que a Atmosfera da terra absorve estes raios-X,

de maneira intensa, vide figura V.3, medidas devem ser feitas por sate
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tites, foguetes ou até mesmo baldes. Acrescentando as limitacoes em pe
so e volume impostos pelo veiculo carregador do equipamento de medigao,
ele nao possuira a altamente "inercial” e rigida plataforma que a Ter
ra constitui. O experimentador deve prover os meios para estabilizar o
veiculo e determinar sua orientagao com respeito a esfera celeste.
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Fig. V.3 - Atenuagao da radiagao eletromagnética a Atmosfera (50%, 90%
e 99% de atenuacao).

Na figura V.4 vemos a atenuagao na faixa de 0,1 keV a

,10 MeV de fotons (COSPAR International Reference Atmosphere, 1972)

5.3 - TRANSPORTE DE DETETORES E APONTAMENTO

Um meio barato e com relativo sucesso na observacio de
fontes de raios-X, sao o emprego de baldes no transporte dos detetores.
Usando grandes baloes, pacotes de instrumentos pesando 200 kg podem ser
carregados a altitudes de cerca de 40 km. N3ao € possivel se livrar com
pletamente da atmosfera; densidades minimas de 2 g/cm? sao alcangados
em poucos experimentos. Tipicamente, consegue-se 4 g/cm? em confronto
com 0os 1033 g/cm? ao nivel do mar (vide figura V.4).

As exposigoes dos baloes variam de 8 a 24 horas. Para

ifiztrumentos com grande resolugao angular, a tecnica de baloes nao e
adequada, peta dificuldade de apontamento.




et

i ek e 3 Sk

-

= 60 =
1078
- 150
10rSE= 140
LA Tenuocao 130
: _ {120
3 _I_A!’ﬂ_“‘:‘: minime B
1074F e oychcs
i ' 100
3
1073F-
190

NE
e a3 64% de
= fen re =3
N / i e e -
\E %(livre cominha §
§ médio) 110 =
v 0.l =
o ! (c= 1)7.[85383 |
X : 60
-~ : -
LOE— — _A\_Max. Altifude 150
- R ide . BaleT i)
S T T et
) - ' T:'r':'ckx de
K;‘O i Be.l&o
0 30
D [
3 20
10 2
: 10
| 3k 1% =t .ol i = i eSS oy
. 0.1 10 10.0 100 1.0 IO.O0
KeV ENERGIA MeV

Fig.V.4 - Atenuacdo de 0,1 keV - 10MeV (COSPAR)

Em razao da existencia de ainda uma significativa quan
tidade de atmosfera acima do detetor para energias baixas de raios-X, a
tecnica € melhor empregada para regioes de energias maiores. Usa-se ins
trumentos com largo campo visual.

Para energias baixas, instrumentos acoplados em um fo
guete a combustdo obtem maior exito. Tais foguetes podem alcangar alti
tudes de 200 km; geralmente observagoes sao tomadas acima de 80 km. A
duracao do voo acima desta altitude @ de cerca de cinco minutos.

Existem tres metodos de controle do movimento do foque

te durante o voo, comumente empregados :
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a) Rotacao livre:

Este @ o metodo mais simples, uma vez que o foguete re
cebe uma rotagao no langamento e nao a perde na trajetoria. Isto faz o
detetor varrer uma vasta area do céu, numa taxa de aproximadamente duas
revolugoes por segundo. Porem, deve-se evitar precéssdes que dificul
tariam o processo de identificacao das fontes discretas.

b) Rotacao lenta:

Jatos de gas podem conseguir uma lenta rotagao de cerca
de 4 revolucoes por minuto, melhorando as exposicoes e o metodo de iden
tificacao.

c) Controle de ponto:

Para alguns experimentos e necessario pesquisar apenas
uma determinada regiao do céu. Nestas circunstancias, o controle da
atitude do foguete e realizada por jatos de gas comandados por girosco
pios. Exatidao de 1° pode ser conseguida, de maneira que a particular

fonte pode ser estudada durante todo o voo se o campo visual do detetor

for maior que este valor.

Voltando novamente aos baloes, agora no que se refere
a apontamento. 0 meétodo mais simples € o de posicionamento diurno, por
intermedio do sol e do campo magneético da Terra. 0 equipamento possui
imas permanentes que orientarao o conjunto segundo o campo magnetico
da Terra, na altura em que estiver o balao. 0 detetor de raios-Xe o
sensor solar formam um angulo fixo e calculado para a observacdo de uma
determinada estrela, escolhida para medicao. O sensor e apontado para o
sol e o detetor posicionado num angulo de espera, aguardando a chegada
da estrela. Caso passe o tempo de passagem, o detetor e deslocado de
um angulo, passando a frente da estrela para aguardar nova passagem. As
velocidades de passagens sao principalmente causadas pela rotagao ter
restre. Angulos de visada proximos da vertical sao evitados devido a

presenca do corpo do balao (pode-se variar, em terra, o tamanho da cor
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da, projetando-a maior para admitir observacoes mais verticais).

A observagao diurna leva a desvantagem seria de “"back-
-ground" causado pela luz solar incidindo sobre particulas na frente do
detetor. A orientagao por campo magnetico nao fornece precisao de posi
cionamento angular melhor que alguns minutos de arco, devido a impre
cisao tecnologica do sistema e da imprecisao de informagao do valor exa
to do campo magnetico da Terra no local.

Um posicionamento mais preciso seria conseguido com a
orientacao das estrelas, o que inclusive admitiria medigoes noturnas,
sem "background” solar.

0 mais caro investimento na detecao de raios-X emprega
ria satelite no lugar de baldes. Por outro lado;observacao seria bene
ficiada pela ausencia de atmosfera por maior disponibilidade de  tempo
de coleta de dados. Para isso fica conveniente, e rentoso, 0 emprego
de sofisticado equipamento eletronico de apontamento, por controle de
terra, e de envio de dados. Compensa o uso de microprocessadores.

A orbita de satelites em redor da Terra e calculada, bem
como o angulo que seu eixo de rotagao proprio forma com esta orbita. O
eixo do colimador fica na perpendicular ao eixo de rotagao do satelite
Figura V.5. A figura V.6 mostra um resultado tipico do satelite UHURU,
com uma rotacao a cada 10 minutos, aproximadamente, para a fonte Cen X-3.
A variacao da intensidade media deve-se a maior sensibilidade no cen

tro do campo de visada do detetor.

No caso de emprego de baldes, na medicao, a dificuldade
de implementar detetores de grande area coletora e baixo ruido, restrin
ge as medicoes espectrais para poucas fontes mais fortes (40 talvez) e
energias inferiores (menores que 100 keV, geralmente).

A astronomia de raios-X se divide convenientemente em
faixas de energias onde a tecnica instrumental, estado de desenvolvimen
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Fig. V.6 - Cen X-3 pelo UHURU (Giacconi et al 1974).
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to e processos fisicos diferem totalmente. Na faixa de 1-10 keV (123—
1,2 A), onde as primeiras descobertas foram realizadas e onde o UHURU
opera, sao realizadas com contadores proporcionais com colimadores. Em
niveis mais baixos de energia, 0,2-2,0 keV, contadores proporcionais com
Janelas de espessura muito pequena, de materias organicas. Contadores
por cintilacao sao empregados acima de 20 keV, onde as observacoes po
dem tambem ser realizadas com baldes de grandes altitudes.

A detegao de fotons cosmicos depende das suas interagoes
com a materia. Na faixa de energia discutida aqui (raios-X), o comprimen
to de onda e comparavel a, ou menor que, os espacos interatomicos nos ma

teriais solidos, assim, a sua principal interagao e com atomos indivi
duals e seus constituintes. Incidencia razante a baixas energias (x» >
Sald A) depende do comprimento de onda projetado em relacao aos planos

das arestas da rede cristalina.

As duas principais interacOes nao coerentes para os fo
tons de raios-X sao:

1. Absorcao fotoeletrica pelo atomo.

2. Espalhamento Compton na fronteira individual de eletrons de ca
da atomo.

Para raios gama teriamos como principal, a producao de pa
res positron-eletron no campo coulombiano do nucleo.

Um raio fotonico penetrando com energia (dos fotons) E
num meio, e atenuada por interagoes catastroficas. Vemos as curvas de
atenuagao para varios materiais, usados em contadores proporcionais, na
figura V.7. As descontinuidades bruscas sao devidas as energias de 1i
gagao das camadas K e L. 0 pu e o coeficiente de atenuacao de massa, em
cm?-g~1. Teriamos, entao, A = comprimento de atenuagdo = 1/u-g-cm™2, usa
do para descrever a profundidade para uma reducao~de 1/e em intensidade
(e = 2,71828...). Jiste
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Fig. V.7 - Coeficiente de Atenuagao Fotoeletrica, (de Peterson, 1975).
5.5 - DETETORES

Os detetores usados inicialmente foram versoes  aperfei
coadas daqueles anteriormente usados em laboratorio para detegao de
raios-X. Sua concepgao para propositos astronomicos levava em conta a
necessidade de super-sensibilidade para detecao de fluxos baixos de fo
tons na presenca de grandes fluxos de particulas carregadas. Alguns de
tetores especiais foram desenvolvidos por Giacconi ja em 1966. Os seus

requisitos gerais sao que ele deve ter uma area sensivel de 10 a 1000
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cm?, ser altamente eficiente e possuir uma bem definida resposta de
energia.

A detecao de fotons & um processo indireto. Fotons inci
dentes interagem com a materia no detetor, produzindo elétrons que cau
sam ionizagao, conduzindo a efeitos que podem ser medidos e]etron1camen
te. Os principais dispositivos usados em astronomia de raios-X sao: con
tadores proporcionais, por cintilacao e de estado solido. Outros dispo
sitivos, tais como conversor de raios-X e dispositivos de imagem, es
pectrometros a cristal com fotomultiplicadoras, sao tambem empregados.

5.5.1 - CONTADORES PROPORCIONAIS

Os primeiros detetores usados foram contadores Geiger a
gas, com densidades suficientes para garantir a fotoemissao, pela mole
cula, por incidencia de raios-X.

A sua eficiencia & dada por:

£ ()‘) = e'U()\)t (I 5 e"Ug(A)tg)

tg, t = espessuras do gas e janela, respectivamente
u(i) = coeficiente de absorgao para o comprimento A, para a janela
ug(x) = coeficiente de absorgdo para o comprimento A, para o gas.

A faixa de detecao esta compreendida entre um minimo de
1 keV ou ate 0,4 keV se usarmos Janelas especiais e um maximo definido
pela transparencia do gas no contador; usando xenon, fotons acima de
50 keV podem ser detetados.

Os contadores proporcionais tem sido o principal meio
de detegao de raios-X celestes por causa de sua alta eficiencia e esta
bilidade (Giacconi et al, 1968). 0 contador proporcional e um disposi
tivo que amplifica, por meio de gas, a nuvem ionica produzida no gas
por fotoeletrons juntos com el&trons de Auger. Possui um anodo central
em forma de haste com ~ 0,01 mm de diametro, num potencial maior que va
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- Fig.V.8 - Eficiencia de contador a gas com janela de
Mylar (0,88 mg/cm2). (de Weekes, 1969).
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rios milhares de volts, inserido numa camara coaxial contendo uma  mis
tura gasosa. Ao entrar um foton no seu conteiido gasoso podera  intera
gir fotoeletricamente. O0s fotoelétrons e elatrons Auger muito  energe
ticos resultantes da desexitacao do ion positivo, ionizam o gas, pro
duzindo eletrons e ions positivos. Os eletrons difundem-se em direcao

a haste central e os ions positivos em direcao ao cilindro externo. Se

L e s i i

‘0 potencial e baixo, e nenhuma recombinacio ocorre com o gas, numa car
ga q(t), proporcional a energia perdida, e coletada no anodo, e passa
mos a ter uma camara ionizada. A carga produz uma mudanga no potencial
atraves da resistencia do anodo e sua capacitancia distribuida, a qual
pode ser amplificada externamente ou integrada para medir a dosagem to
tal da radiacao ionizante sobre um intervalo de tempo. Quando a  volta
gem na haste central e aumentada, o gradiente de campe torna-se maior e
os eletrons, depois de se difundirem em direcao a haste central, podem
ganhar mais do que o potencial de ionizacao do gis em uma colis3o de ca
minho medio livre, e dessa maneira produzir jons pares adicionais. Es
tes eletrons podem gerar ionizagao, produzindo uma "multiplicacao ga
sosa" a qual pode ser da ordem de 103 - 105 correspondendo a um  pulso
de intensidade razoavel. Por exemplo, um foton-elétron de 1 keV em ar
donio produzira cerca de 37 ions pares, e dessa maneira, uma carga de
6 x 10718 coulombs, indetetavel acima do nivel de ruido associado com
os amplificadores de bandas largas, enquanto o pulso, apos uma multipli




o

'i

PO Sl 0l 53 ML 3. S T

o L S L o

- 68 -

cagao, pode ser de cerca de 10"1% coulombs, o qual & facilmente deteta
do e amplificado. 0 pulso na saida do contador &, portanto, proporcional
a energia do foton incidente exceto quando nenhum elétron de Auger e
emitido; isto mais frequentemente acontece em gases de alto nimero ato
mico, quando os raios-X fluorescentes escapam para a parede do contador.
A energia de resolugdo e aproximadamente determinada pelas flutuacoes
estatisticas do numero inicial de ions, mas, na pratica o ganho nao &
precisamente uniforme para diferentes pontos de iniciagao na nuvem 1o
nica. A resolugao em frequencia para raios-X de 5 keV & aproximadamen
te 20%, considerada relativamente pobre.

SUPCRTES
DAS JANELAS

Fig. V.9 - Montagem tipica de contador proporcional. No caso, utilizan
do uma janela de Berilio.

As janelas dos contadores proporcionais podem ser  cons
truidas com uma fina janela de material organico, tal como o Mylar ou
Teflon, a qual vem provida com uma fina camada de metal para eliminar
sensitividade ao ultravioleta e reduzir o vazamento de gas.

Na figura V.11 vemos camaras de contadores proporcionais
usado em foguetes para observacoes de raios-X. O colimador  (veremos
mais adiante) e formado de tubos retangulares. A haste central em cada
cela & o anodo. As celas na borda podem ser usadas em anticoincidencia.

Na figura V.12 vemos o diagrama esquematico do contador
proporcional MIT 0S0-7 de multicamadas, para determinacao da variabili
dade e posicao na faixa de 1-60 keV. Precessao do eixo de rotacao e de
1°/dia, permitindo fontes proximas ao plano eliptico serem observadas

periodicamente.
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Fig. V.10 - a e b Eficiencia para varias combinacoes

Fig. V.11 -
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janela e gas (de Oda e Matsuoka)

Camaras de contadores proporcionais utilizados em
vacao de raios-X por foguetes

(de Peterson, 1975) .
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Fig. V.12 - Diagrama esquematico do contador proporcional MIT 0S0-7
(de Clark et al, 1973)

As eficiencias de detegao teoricas dos contadores de mul
ticamadas da figura V.12 sao mostradas na figura V.13.

5.5.2 - CONTADORES POR CINTILACAQ

Sao mais efetivos que os contadores a gas (proporcio
nais), particularmente a energias mais altas, em razao de sua densida
de superior. O fotoeletron o qual e emitido como resultado da colisao
de um foton de raios-X com o material cintilador, sera absorvido. Antes,
porem, transferira, por colisoes, o excesso de energia que possui para
a rede cristalina, que por sua vez, ao retornar ao seu estado fundamen
tal, emitira fotons opticos. Estes fotons opticos possuirao a energia
correspondente aquela do foton de raio-X. Se o meio e transparente pa
ra sua radiacao propria, a luz pode ser coletada num catodo multiplica
dor (fotomultiplicadora),dessa maneira soltando fotons-eletrons que sob
amplificacao produzem um pulso eletrico proporcional a energia perdida.
0 limiar inferior de energia do foton de raios-X e cerca de 1 keV; abai
xo desta energia, a eficiencia da detecao e baixa, devido ao ruido ine
rente na fotomultiplicadora. Na pratica, detetores por cintilagao sao

usados para detecao de fotons com energias maiores que 10 keV, em razao
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Fig. V.13 - Eficiencias de detegcao teoricas (de Clark et al, 1973)

da pobre informagao de energia para valores inferiores de energia. Po
rém, para faixas superiores, ele & mais eficiente e possue resolugao de
frequencia superior ao detetor proporcional.

Existem, pelo menos, dois tipos de cintiladores. Um inor
ganico, com cristais haletos-alcalinos (Nal, CsI) nao condutores e 0
outro, organico, na forma de cristais, plasticos ou 1iquidos.

Na figura V.14, vemos o telescopio cintilador de Nal com
impureza T4 (1072 a 1073 moles por fracao). Deteta na faixa de  20-80
keV e possui uma area efetiva de 117,5 cm?, com 18° FWHM (full-width at
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