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USANDO SATÉLITES DE GPS

Felipe Ramos Hald Madsen

Tese de Doutorado do Curso de Pós-Graduação em Astrof́ısica, orientada pelos
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RESUMO

As explosões solares e os buracos coronais são fenômenos solares que estão direta-
mente associados à dinâmica do campo magnético solar e que têm grande importân-
cia para o Clima Espacial. Observações rádio-interferométricas nas bandas métrica e
decimétrica são contrapartidas importantes em investigações multi-espectrais destes
fenômenos pois é somente através do uso de interferômetros que podem ser atingidas,
nestas faixas de frequências, resoluções angulares comparáveis às dos observatórios
espaciais solares de ultra-violeta e raios-X em operação atualmente – da ordem de
segundos de arco. Neste contexto, o “Giant Metrewave Radio Telescope” (GMRT)
foi utilizado para a realização das observações de explosões solares e buracos co-
ronais apresentadas neste trabalho, respectivamente na banda de frequência dupla
de 244/611 MHz, com resolução angular de ∼ 60/20′′ e na banda de 157 MHz,
com resolução angular de ∼ 60′′. Nos mapas solares do GMRT, foram obtidas fai-
xas dinâmicas que variam entre 20:1 e 170:1, no caso de imageamento instantâneo
(“snapshot”) ou por śıntese de rotação, respectivamente. Através de investigações
multi-espectrais de um buraco coronal observado com o GMRT em 04/06/2005, uti-
lizando imagens de rádio em ondas métricas, ultravioleta extremo e raios-X moles,
foi posśıvel obter as suas caracteŕısticas morfológicas e determinar sua temperatura
e densidade eletrônica, respectivamente 7,7 ×105 K e 6,79 ×107 cm−3. Por outro
lado, através de investigações multi-espectrais de uma explosão solar observada com
o GMRT em 26/11/2005, utilizando imagens e curvas de luz em rádio, ultravioleta
e raios-X moles, foi posśıvel estimar que a altura da região onde a energia da explo-
são foi liberada é ∼ 100 Mm acima da Fotosfera. Além disso, através da análise de
periodicidades nas curvas de luz em rádio utilizando transformada Morlet Wavelet,
foi detectada a ocorrência de oscilações acústicas com peŕıodos de 187, 215 e 283
segundos, indicando a presença de estruturas associadas a estas oscilações com ex-
tensões no intervalo 30 – 50 Mm. As observações solares interferométricas, contudo,
normalmente não são completamente calibradas devido à falta de fontes calibrado-
ras com fluxos da mesma ordem ou maiores que o do Sol, e a principal implicação
disso é uma limitação na qualidade das imagens solares interferométricas. Enquanto
isso, os satélites do Sistema de Posicionamento Global (GPS) podem ser conside-
rados fontes puntuais para a maior parte dos interferômetros solares em operação
atualmente, com órbitas bem conhecidas e fluxo na superf́ıcie da Terra com intensi-
dade maior que a do fluxo solar em 1575 MHz. Buscando obter mapas solares com
qualidade ainda maior do que aquela que pode ser obtida com as técnicas utiliza-
das atualmente, um novo método para calibração de observações interferométricas
solares é proposto neste trabalho, utilizando os satélites de GPS como fontes calibra-
doras. Este método foi aplicado a observações solares realizadas com o protótipo do
“Brazilian Decimetric Array” (PBDA) e os resultados obtidos indicam que os sinais
de satélites de GPS são adequados para a calibração de fontes de emissão muito
intensas, podendo ser aplicados a observações solares interferométricas.





RADIO INTERFEROMETRIC INVESTIGATIONS OF SOLAR
PHENOMENA AND CALIBRATION METHOD USING GPS

SATELLITES

ABSTRACT

Solar flares and coronal holes are solar phenomena that are directly associated with
the dynamics of the solar magnetic field and of great importance for Space We-
ather. Radio interferometric observations in metric and decimetric wavelengths are
important counterparts to multi-wavelength investigations of such phenomena as it
is only through interferometry that it is possible to achieve angular resolutions of
the order of seconds of arc, comparable to that of the present solar observatories
in space. In this sense, the observations of solar flares and coronal holes presented
in this work were carried out with the Giant Metrewave Radio Telescope (GMRT),
respectively in the double frequency band at 244/611 MHz, with angular resolution
of ∼ 60/20′′ and at 157 MHz, with angular resolution of ∼ 60′′. The dynamic ran-
ges achieved in the GMRT solar maps range between 20:1 and 170:1, respectively
for snapshots and apperture synthesis. Multi-wavelength investigations of a coronal
hole observed with GMRT on 06/04/2005 were carried out using solar images at
meter wavelengths, extreme ultraviolet and soft x-rays, leading to the morphology
of the coronal hole and the determination of its temperature and electron density,
respectively 7.7 × 105 K e 6.79 × 107 cm−3. On the other hand, multi-wavelength
investigations of a solar flare observed with GMRT on 11/26/2005 were carried out
using solar images and light curves in metric and decimetric wavelengths, extreme
ultraviolet and soft x-rays, leading to an estimate that the site of energy release in
this flare was located ∼ 100 Mm above the solar photosphere. The radio light curves
were also searched for oscilation periods through Morlet Wavelet transform, leading
to the detection of acoustic oscilattions with periods of 187, 215 and 283 seconds,
indicating the presence of oscilation sources extending in the range 30 – 50 Mm.
However, Solar interferometric data are usually not uniquely and completely cali-
brated due to the lack of calibrator sources with fluxes of the same order or higher
than that of the Sun, hence limiting the quality of the interferometric solar maps.
On the other hand, the satellites of the Global Positioning System (GPS) can be
regarded as point sources for most of the solar-observing arrays, with well known
orbits and power transmitted, so that the resulting flux on Earth’s surface is higher
than that of the Quiet Sun at 1575 MHz. Aiming to obtain solar maps better than
those obtained with present techniques, a new method is proposed in this work,
making use of GPS satellites as calibrator sources. This calibration technique was
applied to solar observations using the prototype of the Brazilian Decimetric Array
(PBDA). The results indicate that the GPS signals are adequate for calibration of
very strong sources and can be applied to interferometric solar observations.
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2.4.2 O Método da Entropia Máxima (MEM) . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
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7 CONCLUSÕES . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169

7.1 Perspectivas futuras . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 171
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a uma pequena região do céu. Os contornos representam a distribuição

de brilho Iν(s). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
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intervalo de tempo das observações. A curva inferior corresponde à re-
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vertical. Os peŕıodos encontrados, estão representados sobre as regiões

correspondentes em cada um dos espectros. . . . . . . . . . . . . . . . . 139

6.1 Fluxograma mostrando as etapas do processo de calibração dos dados do

BDA a partir de observações de satélites de GPS. . . . . . . . . . . . . . 145

6.2 Sistemas de coordenadas utilizados na modelagem: az, dz (à esquerda) e
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10) estão ordenados por número da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5,

2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 157

6.7 Representação das fases em cada linha de base após a aplicação da ca-

libração nos dados das observações do satélite de GPS BIIA-22 (PRN
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4.2 Parâmetros da redução dos dados do GMRT. . . . . . . . . . . . . . . . 99
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1 INTRODUÇÃO

O estudo de fenômenos solares teve ińıcio no Oriente há mais de 5000 anos, segundo

indicam registros de observações de eclipses (uma revisão histórica é apresentada

por Guillermier e Koutchmy (1999)), tendo sido fortemente beneficiado pelo sur-

gimento da radioastronomia e pelo ińıcio da exploração espacial. O surgimento da

radioastronomia possibilitou o conhecimento das regiões da atmosfera solar onde a

emissão em ondas de rádio se origina, principalmente na Coroa solar, impulsionando

o desenvolvimento da F́ısica Solar a partir de meados do século XX.

As imagens do Sol com alta-resolução espacial (da ordem de segundos a poucos mi-

nutos de arco) principalmente nas bandas rádio, ultravioleta e raios-X revelam um

Sol heterogêneo, com uma grande variedade de estruturas formadas devido à com-

plexidade da organização do campo magnético Solar (ASCHWANDEN et al., 2001). A

dinâmica destas estruturas dá origem aos processos denominados “reconexão mag-

nética”, nos quais há uma súbita reorganização do campo magnético, tendo como

consequência a liberação de grandes quantidades de energia na forma de ejeções de

matéria, aceleração de part́ıculas (que resulta em emissão de radiação eletromagné-

tica) e aquecimento do plasma. Processos de aquecimento do plasma são descritos

por exemplo por Holman (1985) e Duijveman et al. (1981), enquanto referências

para revisões sobre os processos de emissão de radiação são apresentadas adiante

neste caṕıtulo.

Este caṕıtulo apresenta o contexto sobre a investigação de alta resolução espacial de

Buracos Coronais e explosões solares nas bandas de ondas métricas e decimétricas.

Apresenta ainda a evolução das observações interferométricas solares, com ênfase

nos resultados que motivam o desenvolvimento de um método para calibração de

dados interferométricos solares em rádio por meio do uso de sinais de satélites.

1.1 Fenômenos solares

A atividade solar, conforme conhecida atualmente, apresenta duas componentes que

se distinguem entre periódica e não-periódica, de acordo com as suas propriedades

temporais. Entre os fenômenos periódicos, o mais conhecido e estudado há mais

tempo é a variação da taxa de aparecimento de manchas solares e o seu ciclo de

11 anos. Os fenômenos não-periódicos, por outro lado, são aqueles que não estão

aparentemente associados a nenhum tipo de periodicidade, cujos principais exemplos
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são as explosões solares, as ejeções de massa coronal e o aparecimento e evolução

dos buracos coronais.

Os fenômenos solares de interesse para este trabalho, descritos em detalhes a seguir,

são Explosões Solares e Buracos Coronais, cuja ocorrência está fortemente associada

à dinâmica do campo magnético solar. Estes fenômenos apresentam escalas de tempo

que podem variar de dezenas ou centenas de milisegundos em explosões solares até

alguns meses, no caso de buracos coronais.

1.1.1 Explosões solares

A primeira observação de explosões solares foi realizada por Carrington e Hodgson

em 1859. As explosões solares, que ocorrem nas regiões ativas1, são fenômenos em

que uma grande quantidade de energia – tipicamente 1026 a 1032 erg – é liberada

em um curto intervalo de tempo – as maiores durações são da ordem de dezenas de

minutos. A hipótese mais aceita atualmente para a origem das explosões solares é

o processo denominado reconexão magnética, no qual uma configuração magnética

instável, com uma grande quantidade de energia armazenada, é subitamente reor-

ganizada em uma configuração de mais baixa energia, resultando na liberação de

energia magnética. Uma extensa revisão sobre processos de reconexão magnética e

sua aplicação a explosões solares é apresentada por Aschwanden (2005).

Em sua maior parte, as explosões são compostas por três fases (Figura 1.1), de

acordo com a descrição apresentada por McLean e Labrum (1985):

• Precursora: a energia é armazenada nas estruturas magnéticas cuja comple-

xidade aumenta de forma gradual. O aumento da emissão em H-α, Raios-X

Moles (RXM) e ondas centimétricas (3 – 30 GHz) também é gradual. A

duração média da fase precursora das explosões é da ordem de alguns minu-

tos, e a temperatura máxima na região onde ocorre a explosão é da ordem

de 3 – 10 ×106 K.

• Impulsiva: as part́ıculas são aceleradas e o plasma é aquecido devido à

reconexão magnética e a consequente liberação da energia armazenada no

campo magnético. Há um aumento repentino da emissão em H-α, raios-X

1Regiões Ativas são as estruturas da atmosfera solar onde são observados os campos magnéticos
com maior intensidade (centenas a milhares de Gauss) e complexidade, e cuja contrapartida viśıvel
são as manchas solares
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duros, rádio e ultravioleta. Esta fase tem duração t́ıpica menor do que 5

minutos, sendo caracterizada pela emissão de radiação por processos não-

térmicos. O aumento de emissão em instantes diferentes em cada banda

do espectro eletromagnético, conforme representado na Figura 1.1, indica

a ocorrência de processos f́ısicos distintos.

• Gradual: ocorre um aumento gradual da emissão em raios-X moles devido

ao preenchimento dos arcos magnéticos pelo plasma aquecido. É nesta fase,

cuja duração t́ıpica é da ordem de dezenas de minutos, que ocorre a libe-

ração da maior quantidade de energia e a região onde isto ocorre atinge

também a sua maior área. As temperaturas máximas do plasma são da

ordem de 1 – 3 ×107 K. Também são observados diferentes perfis tempo-

rais de emissão (Figura 1.1), também atribúıdos à ocorrência de diferentes

processos f́ısicos.

De uma forma geral, a emissão da maior parte da radiação pode ser entendida de

acordo com o cenário descrito a seguir e representado de forma esquemática na Fi-

gura 1.2. Uma parcela dos elétrons acelerados é aprisionada pelo campo magnético,

seguindo órbitas helicoidais ao redor das linhas de campo e emitindo radiação giro-

sincrotrônica em ondas milimétricas (30 – 300 GHz) e centimétricas (3 – 30 GHz).

Uma outra parcela dos elétrons escapa na forma de um feixe, viajando ao longo das

linhas de campo magnético e excitando o plasma local, que emite radiação em ondas

métricas e decimétricas através do processo de emissão de plasma. De um modo

geral, as ondas métricas são emitidas por feixes de elétrons que se propagam para

cima na atmosfera, em direção à alta coroa, enquanto as ondas decimétricas estão

associadas aos feixes de elétrons que se propagam em direção à fotosfera (ver Figura

1.2).

Os raios-X moles são emitidos devido ao aquecimento do plasma confinado às linhas

de campo da região onde ocorre a explosão, através do processo bremsstrahlung tér-

mico. Os raios-X duros, por outro lado, são emitidos através do mecanismo bremss-

trahlung de alvo espesso (não-térmico), quando os feixes de elétrons que se propagam

em direção à fotosfera incidem sobre os “pés” dos “loops” de campo magnético, com

densidades superiores a cerca de 1011 cm−3.

O estudo das explosões solares em rádio contribuiu de forma significativa para a
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Figura 1.1 - Representação esquemática das fases de uma explosão solar t́ıpica nas observações de
diferentes regiões do espectro eletromagnético e de part́ıculas energéticas.

Fonte: Fernandes (1997)

compreensão atual destes fenômenos. Contudo, foi apenas após as observações da

missão “Skylab” (1973,1974) que as explosões solares em rádio, sobretudo na região

métrica e decimétrica, foram identificadas como contrapartidas das explosões solares

observadas em raios-X, já que estas têm origem em regiões da atmosfera localizadas

a mais de 2 × 104 km acima da fotosfera, onde as densidades eletrônicas são da

ordem de 109 – 1010 cm−3, que correspondem à emissão de plasma na região métrica

e decimétrica.

Bastian et al. (1998) apresentam uma revisão detalhada sobre a emissão em ondas

de rádio associada a explosões solares, enquanto Aschwanden (2005) apresenta uma

complementação desta revisão, incluindo descrições detalhadas e referências para

todos os processos radiativos citados nesta discussão.
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Figura 1.2 - Representação esquemática de um modelo de flare onde a região de aceleração está loca-
lizada na região associada a emissão de plasma em ondas métricas, indicando também as
fontes de emissão de plasma em ondas decimétricas, emissão girossincrotrônica em micro-
ondas, emissão livre-livre térmica em raios-X moles (RXM) e emissão livre-livre não-térmica
de alvo espesso em raios-X duros (RXD).

Fonte: Adaptado de Aschwanden e Benz (1997)

Apesar do grande conhecimento que se tem atualmente sobre a dinâmica e os pro-

cessos radiativos associados às explosões solares, ainda há diversos problemas relaci-

onados às explosões solares que não foram completamente resolvidos. Os principais

problemas em aberto associados às explosões solares que demandam observações

com alta resolução espacial e por isso serão abordados neste trabalho, são:

a) Onde a energia da explosão é liberada?

b) O que acontece com a energia após a liberação?
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1.1.2 Buracos Coronais

Os Buracos Coronais são estruturas em grande escala na atmosfera solar cuja tempe-

ratura e densidade são inferiores às das suas vizinhanças, com temperaturas t́ıpicas

de T ≈ 0,78 – 0,93 MK entre 1,02 e 1,07 R�, enquanto as temperaturas t́ıpicas da

Coroa solar nas vizinhanças dos Buracos Coronais são T ≈ 0,94 – 1,2 MK (HAB-

BAL et al., 1993). As densidades no interior dos Buracos Coronais são inferiores às

densidades ambientes nas suas vizinhanças por um fator ∼ 2 – 3.

Devido a estas propriedades f́ısicas, os Buracos Coronais manifestam-se como regiões

com brilho menos intenso do que o brilho médio da Coroa na maior parte do espectro

eletromagnético. As principais exceções são os mapas da linha de absorção de He I

em 1083 nm, e alguns comprimentos de onda decamétricos, onde apresentam maior

intensidade com relação ao brilho coronal médio, como observado por Lantos et al.

(1987) em 30,9, 50 e 73,8 MHz. Um exemplo de Buraco Coronal em RXM é apre-

sentado na Figura 1.3, onde pode ser visualizado como uma região escura próxima

ao pólo Norte solar.

Os limites dos Buracos Coronais normalmente são determinados a partir dos mapas

da linha de He I em 1083 nm, onde a menor densidade no interior do Buraco Coronal

implica uma menor absorção da radiação neste comprimento de onda, resultando

em uma região mais brilhante do que a média do disco solar. As caracteŕısticas dos

limites dos Buracos Coronais são descritas em detalhes por Kahler e Hudson (2002),

enquanto Malanushenko e Jones (2005) apresentam um método para identificar e

diferenciar os Buracos Coronais nos mapas de He I em 1083 nm.

A menor densidade e temperatura dos Buracos Coronais com relação às suas vizi-

nhanças solares indicam que estas estruturas estão diretamente associadas ao campo

magnético de grande escala da Coroa. Devido à extensão das linhas de campo mag-

nético associadas aos buracos coronais – que podem se estender além da órbita da

Terra (LANTOS, 1999) –, é comum dizer que o campo magnético nestas regiões é

“aberto”. Naturalmente, esta denominação é apenas uma simplificação, referente à

configuração local do campo magnético na região próxima ao Sol (distâncias . 2R�).

Devido à associação com o campo magnético localmente aberto na Coroa solar, os

Buracos Coronais têm grande importância para o Clima Espacial, uma vez que são

as regiões onde tem origem a componente de alta velocidade do vento solar, que ao
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Figura 1.3 - Imagem do Sol em RXM obtida em 26/08/1992 com o“Solar X-ray Telescope”, a bordo do
satélite Yohkoh. A região escura no Norte do disco solar corresponde a um buraco coronal,
enquanto as regiões mais claras correspondem a maior intensidade de emissão, produzida
pelo aprisionamento das part́ıculas de plasma aquecido nos arcos de campo magnético.

Fonte: Aschwanden (2005)

propagar-se na direção da Terra atinge-a em cerca de 2 a 3 dias, interagindo com seu

campo magnético e provocando tempestades geomagnéticas. Os Buracos Coronais

são ainda, segundo Hewish et al. (1985), as fontes de um fluxo intermitente de

part́ıculas que dá origem a choques interplanetários em grande escala na região da

órbita da Terra.

A sua presença nos pólos solares é constante ao longo do ciclo de atividade solar, e

durante os peŕıodos de descréscimo da atividade, os Buracos Coronais estendem-se

em direção ao Equador solar, podendo cobrir boa parte da superf́ıcie da estrela,

quando são denominados Buracos Coronais Equatoriais. Estas estruturas estão as-

sociadas a longas escalas de tempo, podendo manter-se estáveis por peŕıodos de 1 a

2 meses ou mais.

Os estudos combinando observações em rádio frequências na banda de ondas mé-

tricas e em Ultra Violeta Extremo (UVE), feitos por Dulk et al. (1977), Wang et

al. (1987) e mais recentemente por Chiuderi-Drago et al. (1999), foram todos reliza-

33



dos com rádio telescópios com resolução angular muito inferior à dos telescópios de

UVE. Por este motivo, a modelagem dos buracos coronais ainda não está completa

no que diz respeito às relações entre a emissão de radiação nestas bandas do espectro

eletromagnético, que se supõe ser devida à mesma população de elétrons tanto em

rádio quanto em UVE.

Observações de alta resolução de Buracos Coronais utilizando o GMRT são impor-

tantes para que se estude a emissão de radiação na faixa de ondas métricas com uma

resolução angular & 20′′. Apesar de ainda estar aquém da resolução dos telescópios

de UVE (da ordem de poucos segundos de arco), ainda não foram realizados em rá-

dio estudos de Buracos Coronais com esta resolução. Tais estudos podem contribuir

para a modelagem f́ısica dos Buracos Coronais, por exemplo no que diz respeito à

dinâmica dos seus limites e à sua rotação com comportamento aproximado de corpo

ŕıgido, ao contrário do observado para as demais estruturas coronais.

1.2 Observações solares interferométricas

O ińıcio da história das observações solares interferométricas em rádio se confunde

com o ińıcio da história da própria interferometria de ondas de rádio. A primeira

observação em rádio que fazia uso do prinćıpio interferométrico foi realizada por

McCready et al. (1947), que utilizaram uma antena instalada no alto de um pe-

nhasco na costa para observar o Sol nascendo sobre o mar. Através da observação

do padrão de interferência formado pela radiação proveniente diretamente do Sol e

a sua reflexão no mar, foi posśıvel mostrar a presença de uma intensa fonte de ondas

de rádio nas vizinhanças de um grande grupo de manchas solares.

Os diversos instrumentos dedicados a observações solares produziram, ao longo de

mais de 50 anos, resultados que contribúıram de forma importante para o avanço do

conhecimento sobre os fenômenos solares. Por exemplo, Sawant et al. (1982), Kundu

et al. (1986) utilizaram observações interferométricas para estudar, respectivamente,

as posições das fontes de emissão associadas a explosões do tipo II e a associação en-

tre emissão em raios-X duros e explosões em rádio nas bandas métrica e decamétrica.

Entre estes instrumentos, podem ser citados os já desativados rádio heliógrafos de

Culgoora (LABRUM, 1972) e Clark Lake (KUNDU et al., 1983), e os rádio heliógrafos

em operação atualmente em Nançay – NRH (KERDRAON; DELOUIS, 1997) –, No-

beyama – NoRH (NAKAJIMA et al., 1995a) – e Gauribidanur – GRH (RAMESH et al.,

1998; RAMESH et al., 2006), além do“Owens Valley Solar Array”– OVSA (HURFORD;
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GARY, 1989).

No entanto, a evolução da F́ısica Solar resultou na necessidade de se estudar os

fenômenos solares com maior resolução (KUNDU; WHITE, 2003), levando diversos as-

trônomos solares a realizar observações com os grandes interferômetros (com linhas

de base & 10 km e resoluções de segundos de arco),com o objetivo de investigar deta-

lhes morfológicos destes fenômenos em comparação com outras bandas do espectro

eletromagnético (por exemplo UVE e RXM) onde se costuma obter resoluções desta

mesma ordem de grandeza.

Uma caracteŕıstica importante que pode ser inferida a partir de observações em rá-

dio, sobretudo na região métrica e decimétrica, é a formação de feixes de elétrons

com distribuição não-térmica, conforme discutido na Seção 1.1.1, em explosões so-

lares nas diversas escalas de energia liberada associadas às explosões. Por exemplo,

Kundu et al. (1980) utilizaram o Rádio Heliógrafo de Clark Lake para procurar por

explosões em rádio do tipo-III associadas a fontes de raios-X compactas identificadas

em imagens da missão Skylab.

Estas fontes de raios-X são denominadas XBPs (“X-ray Bright Points”) e estão

associadas a campos magnéticos bipolares. Naquele estudo, no entanto, Kundu et al.

(1980) encontraram uma associação de apenas 10% entre XBPs e explosões do tipo-

III. Mais tarde, utilizando imagens em raios-X moles obtidas com o experimento

SXT, a bordo do satélite Yohkoh e imagens em rádio obtidas com o NRH em 5

frequências fixas no intervalo 150–450 MHz, Kundu et al. (1994) obtiveram uma

correlação maior, indicando que as XBPs são capazes de acelerar elétrons a energias

não-térmicas, sugerindo um mecanismo semelhante ao de liberação de energia das

explosões solares, e uma posśıvel associação entre estes fenômenos.

Os abrilhantamentos transientes em regiões ativas (ARTBs), descobertos por Shi-

mizu et al. (1992) através de observações em raios-X moles, são uma outra forma

de liberação de energia em pequena escala, também possivelmente associada às ex-

plosões solares. A associação destes eventos aos micro-flares descobertos por Lin et

al. (1984) tem sido investigada através da busca de uma contrapartida não-térmica

para os ARTBs, principalmente em ondas métricas e decimétricas. Devido à versa-

tilidade do instrumento, Gary et al. (1997) utilizaram o OVSA para procurar por

contrapartidas para ARTBs em diversas frequências em rádio, com uma cobertura

espectral que inclui frequências correspondentes a ondas métricas, decimétricas e
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microondas. Naquele estudo, Gary et al. (1997) conclúıram que a emissão em parte

dos eventos é o resultado de uma população não-térmica de elétrons, indicando que

os ARTBs podem ser identificados como micro-flares, e portanto como extensões de

baixa energia da distribuição geral de explosões solares.

Este problema, contudo, continua em aberto, e tentativas têm sido feitas por Sawant

et al. (2006) para encontrar contrapartidas para estes eventos em ondas decimétricas

utilizando o “Giant Metrewave Radio Telescope” – GMRT (SWARUP et al., 1991;

ANANTHAKRISHNAN; RAO, 2002) –, em conjunto com observações em raios-X duros

do satélite Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager (RHESSI).

Até o momento, no entanto, não foi posśıvel concluir sobre esta associação, devido à

baixa atividade solar do peŕıodo atual, e também devido à não-ocorrência de eventos

simultâneos dentro do campo de visada de ambos os telescópios.

A busca por fontes compactas, contudo, não é um objeto de estudo recente em F́ısica

Solar. Kerdraon (1979) utilizou o NRH para obter perfis de brilho unidimensionais

do Sol a uma cadência de 0,02 s e resolução angular de 1,2’ em 169 MHz. Mais

tarde, o “Very Large Array” – VLA (THOMPSON et al., 1980) – foi utilizado por

diversos autores e em diversas faixas de frequência e configurações para produzir

imagens do Sol com alta fidelidade (uma discussão sobre fidelidade das imagens

interferométricas será apresentada adiante neste trabalho), também buscando por

fontes compactas associadas a uma grande variedade de fenômenos solares. Alguns

exemplos de resultados obtidos nestas observações são apresentados por Gopalswamy

et al. (1991), White et al. (1992), Zlobec et al. (1992), Willson (2000).

Buscando obter imagens solares em frequências de ondas métricas e decimétricas

que combinassem alta resolução e alta fidelidade, Mercier et al. (2006) realizaram

observações simultâneas com o NRH e o GMRT. Os dados resultantes destas ob-

servações foram combinados de forma pioneira, sintetizando o comportamento de

um telescópio que reúne a alta resolução e sensibilidade do GMRT (descrito em

detalhes no Caṕıtulo 3), ao imageamento solar de alta fidelidade alcançado pelo

NRH, resultando em mapas solares cuja fidelidade é cerca de 10 vezes melhor do

que a previamente alcançada em qualquer mapa solar de alta resolução em ondas

métricas.

Os trabalhos mencionados, assim como diversos outros estudos solares que fazem

uso de observações interferométricas em rádio, mostram que a utilização de grandes
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interferômetros tem grande importância para o avanço do conhecimento atual sobre

os problemas atuais da Fisica Solar. Contudo, conforme discutido na Seção 1.2.1 a

seguir, ainda há dificuldades quanto à calibração e a fidelidade das imagens solares

obtidas por estes grandes telescópios, que após superadas permitirão a obtenção de

resultados ainda melhores a partir destes instrumentos.

1.2.1 O problema de calibração de dados interferométricos solares e sa-

télites artificiais como fontes calibradoras

Quando se utiliza um interferômetro de ondas de rádio para realizar observações

solares, deve-se tomar cuidado especial com fatores operacionais que podem degradar

a qualidade das observações, conforme discutido por Bastian (1989). Os principais

são:

• a necessidade de fontes de rúıdo com temperatura adequada para a calibra-

ção da resposta do sistema receptor no regime de operação correspondente

ao das observações solares;

• a necessidade de acomodar as grandes variações de fluxo solar (& 103 Jy)

devido às explosões solares; e,

• a falta de fontes celestes calibradoras com fluxo comparável ao do Sol,

para garantir que a calibração das visibilidades seja feita em condições de

operação semelhantes às condições das observações solares.

Para garantir uma boa calibração das visibilidades2 em amplitude e fase, é necessário

incluir no projeto do telescópio fontes de rúıdo com alta temperatura e dispositi-

vos dimensionados para não interferir nas fases das visibilidades. Os atenuadores e

controladores automáticos de ńıvel, por exemplo, devem ser especialmente projeta-

dos para que sua operação não insira flutuações de fase nas visibilidades medidas

(BASTIAN, 1989).

No entanto, o problema da falta de fontes celestes calibradoras com fluxo compará-

vel ao do Sol logicamente não pode ser resolvido através de alterações no projeto do

2Visibilidades complexas é o termo normalmente utilizado para designar as medidas complexas
de correlação entre os sinais das antenas de um interferômetro, conforme descrição apresentada no
Caṕıtulo 2.
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interferômetro. Neste contexto, surgiu a proposta (D. Gary e G. Hurford, comuni-

cação pessoal) de se observar satélites do “Global Positioning System” (GPS) como

fontes calibradoras em observações solares.

Além dos resultados apresentados neste trabalho, apenas Liu et al. (2007) publi-

caram resultados de observações de satélites de GPS utilizando um interferômetro.

Tais observações foram realizadas utilizando o protótipo do “Frequency Agile Solar

Radiotelescope” – FASR (HURFORD et al., 1999), com o objetivo de testar os diversos

sub-sistemas que integram o telescópio.

No caso do protótipo de 5 antenas do “Brazilian Decimetric Array” – BDA, as

observações de GPS em 1575 MHz foram realizadas pelo autor não só com o objetivo

de testar o sistema de rastreio e as partes analógica e digital do receptor do BDA,

mas também de estudar as propriedades de recepção do sinal de GPS para validar a

hipótese de que estes satélites poderiam ser boas fontes para a calibração dos dados

de observações solares interferométricas. As observações foram ainda utilizadas para

o desenvolvimento do método para calibração utilizando satélites de GPS como

fontes calibradoras que é proposto de forma pioneira neste trabalho.

As observações de satélites de GPS são de particular importância para o desenvolvi-

mento do BDA pois são fontes puntuais para o feixe do protótipo do BDA (PBDA

– detalhes serão apresentados no Caṕıtulo 6) que produzem franjas de interferência

com alta relação sinal/rúıdo (& 10), ao contrário das fontes celestes mais intensas

que se pode observar com o PBDA (Cygnus-A e Taurus-A), cujas franjas produzidas

têm relação sinal/rúıdo � 10.

1.3 Contexto, motivação e objetivos

Este trabalho está intimamente relacionado ao desenvolvimento do “Brazilian Deci-

mentric Array”– BDA (SAWANT et al., 2000; SAWANT et al., 2000; SAWANT et al., 2002;

SAWANT et al., 2003; CECATTO et al., 2004; SAWANT et al., 2005; SAWANT et al., 2007)

– que é o projeto pioneiro em interferometria de ondas de rádio no Brasil, desenvol-

vido pelos pesquisadores da Divisão de Astrof́ısica do INPE, em colaboração com

diversas instituições Brasileiras e estrangeiras e descrito em detalhes no Caṕıtulo 3.

Devido a esta relação, o trabalho tem uma forte ênfase nas técnicas experimentais

associadas à interferometria em rádio, sobretudo aquelas destinadas especificamente

às observações solares.
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A investigação de fenômenos solares é motivada pelas questões associadas à sua

compreensão sobre as quais as observações em ondas métricas e decimétricas com

alta resolução angular podem contribuir de forma significativa. No caso das explosões

solares, a possibilidade de obtenção de informações detalhadas sobre a evolução

temporal e a morfologia das fontes de emissão compactas, principalmente aquelas

associadas aos eventos de liberação de energia em pequena escala, permitindo a

investigação da associação entre a evolução temporal e morfológica entre as fontes

de emissão de ondas decimétricas e as fontes de emissão nas demais bandas do

espectro eletromagnético. No caso dos Buracos Coronais, por outro lado, pretende-

se investigar em detalhes a sua morfologia em diferentes faixas de frequências, com

uma resolução angular sem precedentes (de ∼ 20′′ a ∼ 1′).

Neste contexto, através da colaboração estabelecida com o “National Centre for

Radio Astrophysics” , este trabalho inclui realização de observações solares com o

GMRT, telescópio onde o autor do trabalho permaneceu pelo peŕıodo de Fevereiro

a Dezembro de 2005 com o objetivo de aprofundar seus conhecimentos sobre teoria

e técnicas experimentais em interferometria de ondas de rádio.

No que se refere às observações solares realizadas com o GMRT, buscando alcançar

uma resolução angular sem precedentes em estudos de estruturas da atmosfera solar

em ondas métricas, é importante lembrar que há um compromisso entre alta resolu-

ção espacial e temporal e alta fidelidade dos mapas solares que podem ser obtidos.

Isto se deve às dificuldades de calibração mencionadas na Seção 1.2.1, e também

apresentadas e discutidas por Bastian (1989), que também descreve em detalhes as

modificações realizadas nos sistemas do VLA para viabilizar a calibração dos dados

de observações solares.

No desenvolvimento deste trabalho, por outro lado, as dificuldades associadas à ca-

libração de dados de observações solares interferométricas motivaram a investigação

de um método alternativo para a calibração de dados interferométricos. Os deta-

lhes desta investigação são apresentados neste trabalho e constituem uma fração

importante da contribuição do autor para o desenvolvimento do projeto BDA.

Desta forma, os objetivos deste trabalho são:

• Obtenção de conhecimento especializado sobre a aplicação das técnicas

observacionais de interferometria para o estudo de problemas atuais em
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radioastronomia, com ênfase nos estudos de fenômenos solares – buracos

coronais e explosões solares – com alta resolução espacial,

• Obtenção de imagens solares com alta resolução angular e com a mais alta

fidelidade posśıvel utilizando o GMRT em diferentes faixas de frequências,

para realização de estudos multi-espectrais de fenômenos solares, com ob-

servações em rádio do GMRT, e utilizando dados em raios-X e ultravioleta

provenientes de observatórios solares em órbita,

• Realização de testes da resposta do PBDA através da realização de obser-

vações de fontes calibradoras,

• Realização de estudos multi-espectrais da morfologia de Buracos Coronais

com alta resolução (segundos de arco) em rádio (150 MHz), UVE e RXM,

• Realização de estudos multi-espectrais da evolução temporal, dinâmica e

morfologia de fontes de emissão associadas a explosões solares, cuja contra-

partida em rádio (244 e 610 MHz) apresenta estruturas finas possivelmente

associadas a ondas estacionárias,

• Desenvolvimento de um método geral para calibração de observações sola-

res interferométricas, demonstrado pelos mapas da distribuição de brilho

unidimensional do Sol obtidos a partir de observações com o PBDA.

A seguir, os aspectos fundamentais deste trabalho são apresentados e discutidos em

detalhes. O Caṕıtulo 2 apresenta uma discussão didática sobre os fundamentos de

interferometria. No Caṕıtulo 3, são apresentadas em detalhes as caracteŕısticas dos

principais telescópios utilizados para a elaboração deste trabalho: GMRT e BDA. A

metodologia empregada nas observações, bem como na redução dos dados obtidos

com o GMRT são descritos em detalhes no Caṕıtulo 4, enquanto os resultados ob-

tidos são apresentados no Caṕıtulo 5. No Caṕıtulo 6, um método alternativo para a

calibração de dados de observações interferométricas solares é proposto pelo autor,

e é apresentada uma discussão detalhada sobre a sua viabilidade. Finalmente, as

conclusões deste trabalho são apresentadas no Caṕıtulo 7.
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2 FUNDAMENTOS DE INTERFEROMETRIA

Interferômetros de ondas de rádio são instrumentos que combinam as propriedades

de recepção de duas ou mais antenas através da soma ou da correlação cruzada dos

sinais coletados por cada uma das antenas. Isto permite a realização de observações

de fontes astrof́ısicas em que a resolução espacial e a sensibilidade são melhores do

que aquelas obtidas quando apenas uma das antenas é utilizada. Um exemplo de

interferômetro é apresentado na Figura 2.1.

Figura 2.1 - Antenas do interferômetro “Very Large Array” (VLA), localizado em Socorro, EUA.

Fonte: NRAO (2007)

A utilização de interferômetros em radioastronomia teve ińıcio em meados do século

XX, através da realização de observações solares (MCCREADY et al., 1947). A princi-

pal razão pela qual sua utilização tornou-se comum em radioastronomia é a grande

diferença de resolução espacial entre telescópios ópticos (por exemplo) e os radiote-

lescópios, pois devido à diferença entre os comprimentos de onda correspondentes a

estas faixas do espectro eletromagnético, enquanto um telescópio óptico de 1m de

diâmetro facilmente alcança o limite de resolução de ∼ 1′′ imposto pela atmosfera

da Terra, a resolução do radiotelescópio de Arecibo (Figura 2.2), a maior antena

já constrúıda, com 305 m de diâmetro, é de apenas ∼ 7′ operando no intervalo de

frequências 690 – 730 MHz (NAIC, 2004).

Neste caṕıtulo, é apresentada uma discussão detalhada sobre os interferômetros ima-

geadores, em que os sinais de diferentes antenas são combinados através da sua cor-

relação cruzada em todos os pares de antenas. A razão pela qual a grandeza medida

é a correlação entre os sinais coletados por cada uma das antenas é discutida em

detalhes na Seção 2.1, enquanto as propriedades de recepção de sinais dos interferô-
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Figura 2.2 - Radiotelescópio de Arecibo, localizado em Porto Rico.

Fonte: NAIC (2004)

metros são apresentadas na Seção 2.2. As Seções 2.3 e 2.4 apresentam uma discussão

sobre particularidades do processo de imageamento interferométrico.

É importante lembrar que uma extensa discussão sobre os prinćıpios e técnicas de

radioastronomia é apresentada por Kraus (1986), enquanto discussões completas

sobre interferometria são apresentadas por Thompson et al. (1986) e Taylor et al.

(1999).

2.1 Coerência espacial em rádio astronomia

A principal forma de observar os fenômenos astrof́ısicos atualmente é através da ra-

diação eletromagnética incidente na Terra. De forma geral, um fenômeno astrof́ısico

ocorre em uma posição R, distante no Universo, e é observado na posição r, neste

caso na superf́ıcie da Terra, através do campo eletromagnético irradiado durante a

sua ocorrência. No caso particular dos radiotelescópios em operação atualmente, o

observável medido é a intensidade do campo elétrico incidente sobre as antenas, bem

como a sua polarização.

A variação temporal do campo elétrico na posição R, ou seja, E(R, t), pode ser

descrita através de uma série de Fourier onde os coeficientes Eν(R), associados a
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cada frequência que compõe o sinal, são função apenas da posição, e a variação

temporal é descrita através de exponenciais simples, de forma que o campo elétrico

é representado por:

E(R, t) =
∑
ν

Eν(R)ei2πνt (2.1)

em que a soma é realizada sobre todas as frequências ν no espectro de E(R, t), e

Eν(R) é a componente do campo elétrico na frequência ν, na posição R;

t é o tempo associado à ocorrência do fenômeno observado.

O campo elétrico na posição do observador, Eν(r), pode ser escrito na forma:

Eν(r) =

∫∫∫
Pν(R, r)Eν(R)dxdydz (2.2)

em que,

Pν(R, r) é o termo que descreve como o campo elétrico se propaga da posição R

para a posição r,

dxdydz é o elemento de volume no espaço Euclideano.

Uma propriedade importante do campo elétrico está associada à correlação entre

suas medidas realizadas em duas posições distintas, ou seja, 〈Eν(r1)E∗ν(r2)〉, em

que os colchetes, 〈〉, denotam a média no tempo, e o asterisco denota o complexo

conjugado. Para descrever a correlação, as seguintes hipóteses simplificadoras serão

adotadas:

a) A polarização será ignorada, assim como a natureza vetorial do campo

elétrico, que será descrito como um escalar;

b) As fontes estão distantes o suficiente para que seja posśıvel medir apenas

o seu brilho superficial, sem nenhuma informação sobre a sua estrutura na

direção radial da esfera celeste;
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c) O espaço entre o observador e a superf́ıcie da esfera celeste é vazio (vácuo),

de forma que toda a radiação é produzida na posição da fonte e chega ao

telescópio inalterada;

d) A radiação proveniente de fontes astrof́ısicas não apresenta coerência es-

pacial, ou seja, a radiação proveniente de uma fonte não sofre qualquer

influência das fontes vizinhas.

A hipótese 1 é utilizada principalmente por questões didáticas, pois a forma do

termo de propagação, Pν(R, r), é simplificada quando a polarização e a natureza

vetorial do campo elétrico não são levadas em conta. Este tratamento mantém,

contudo, a importância f́ısica deste termo, que é o interesse principal nesta discussão.

Apesar de estar fora do escopo deste texto, é posśıvel mostrar que não há perda

de generalidade associada a esta hipótese, pois os resultados obtidos considerando

o termo de propagação simplificado podem ser generalizados para cada modo de

polarização isoladamente (como discutido por Clark (1999)).

Fazendo uso das hipóteses 1 e 3, a equação 2.2 pode ser reescrita na forma:

Eν(r) =

∫
εν(R)

|R− r|
ei2πν|R−r|/cdS (2.3)

em que,

εν(R) é a intensidade do campo elétrico na superf́ıcie da esfera celeste, na direção

do vetor R;

c é a velocidade da luz no vácuo; e,

dS é o elemento de área na superf́ıcie da esfera celeste.

Assim, considerando a hipótese 4, que implica que o valor de 〈εν(R1)ε∗ν(R2〉) se anula

quando R1 6= R2, a correlação, ∨ν(r1, r2) = 〈Eν(r1), E∗ν(r2)〉, entre sinais medidos

nas posições r1 e r2, é descrita através da equação:

∨ν (r1, r2) =

∫
〈|εν(R)|2〉|R|2 e

i2πν|R−r1|/c

|R− r1|
e−i2πν|R−r2|/c

|R− r2|
dS (2.4)
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Fazendo uso da hipótese 2, os termos de ordem |r/R| podem ser desprezados.

Além disso, substituindo o vetor unitário R/|R| por s, a intensidade observada

|R|2〈|εν(R)|2〉 por Iν(s), e o elemento de área dS por |R|2dΩ, obtém-se:

∨ν (r1, r2) ≈
∫
Iν(s)e−i2πνs·(r1−r2)/cdΩ (2.5)

A Equação 2.5 é chamada função de correlação espacial ou função de coerência

espacial, e depende apenas da posição relativa entre os pontos onde são realizadas

as medidas, (r1 − r2). A função de coerência espacial é a grandeza medida por um

interferômetro.

É importante notar que a Equação 2.5 pode ser invertida em diversos casos, permi-

tindo a obtenção de Iν(s) a partir da medição de ∨. Particularmente, os casos de

interesse são aqueles em que a equação se reduz a uma transformada de Fourier,

principalmente quando as fontes astrof́ısicas estudadas estão confinadas em uma

pequena região do céu (por exemplo, os campos de visada dos interferômetros em

operação atualmente, com extensões da ordem de alguns graus ou menores).

Neste caso, pode-se encontrar um sistema de coordenadas (conforme representado de

forma esquemática na Figura 2.3) em que a equação se reduz a uma transformada de

Fourier em duas dimensões, fornecendo diretamente o valor de Iν(s) após a inversão.

A discussão pode ser realizada através da adoção de um modelo em que as antenas do

interferômetro estão apontadas para a direção s0, e que a direção da fonte observada

é s = s0 + σ, com σ � 1. A geometria associada a este modelo é apresentada na

Figura 2.4. A direção s0 é denominada direção de referência, e a forma como se pode

alterar a direção de referência em um interferômetro é discutida na seção 2.2.

Os vetores s e s0 são unitários, então

1 = |s| = |s0|

= s · s

= 1 + 2s0 · σ + σ · σ, (2.6)
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Figura 2.3 - Representação esquemática dos sistemas de coordenadas normalmente utilizados em inter-
ferometria para a obtenção de imagens da distribuição de brilho de fonte fontes celestes.

Fonte: Thompson (1999)

e considerando que σ · σ ≈ 0, conclui-se que s0 · σ = 0 para que a igualdade re-

presentada na equação 2.6 seja verdadeira. Isto implica que os vetores s0 e σ são

perpendiculares entre si.

Assim, adotando um sistema de coordenadas especial em que s0 = (0, 0, 1), pode-

se escrever σ = (l,m, 0) e s = (l,m, n), onde l,m denotam, no plano do céu, a

posição da fonte observada com relação ao centro de referência de fase, definido pela

direção s0. Com base na discussão apresentada e na equação 2.6, pode-se afirmar

que n ≈ 1. Escrevendo também r1 − r2 = λ(u, v, w) (λ = c/ν é o comprimento de

onda da radiação observada e u, v e w são as componentes do vetor linha de base nas

direções Leste, Oeste e s0, respectivamente) e substituindo estes termos na equação

2.5, obtém-se:

V ′ν(u, v, w) = e−i2πw
∫∫

Iν(l,m)e−i2π(ul+vm)dldm (2.7)

em que a função ∨ν(r1, r2) tornou-se V ′ν(u, v, w) e a intensidade, Iν(s), foi escrita

na forma Iν(l,m), onde a dependência com relação a n foi omitida em consequência
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Figura 2.4 - Esquema apresentando os vetores utilizados para derivar a função de coerência espacial
no caso em que as fontes de interesse estão confinadas a uma pequena região do céu. Os
contornos representam a distribuição de brilho Iν(s).

Fonte: Thompson (1999)

da hipótese (ii). Para explicitar a independência da integral com relação à variável

w, a equação 2.7 pode ser modificada através da definição da quantidade Vν(u, v) =

V ′ν(u, v, w)ei2πw:

Vν(u, v) =

∫∫
Iν(l,m)e−i2π(ul+vm)dldm (2.8)

A Equação 2.8 é claramente uma transformada de Fourier bidimensional, e sua

inversão fornece:

Iν(l,m) =

∫∫
Vν(u, v)ei2π(ul+vm)dudv (2.9)

Desta forma, a medição da função Vν(u, v) permite, em prinćıpio, a reconstrução da

distribuição de brilho de uma região do céu através da observação da sua função

de coerência espacial. A seção a seguir mostra como os interferômetros em operação

atualmente são utilizados para a realização destas medidas.

2.2 Resposta de um interferômetro

Considere um interferômetro de duas antenas em que a separação entre elas define

uma linha de base, à qual associa-se um vetor b, cujo módulo é a distância entre as
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antenas. Em um dado instante t, as antenas estão apontadas para uma certa direção

s no céu, formando um ângulo θ com relação à direção vertical, conforme indicado

na Figura 2.5. Considerando que o sinal coletado pelas antenas é devido a frentes

de onda planas incidentes a partir da direção θ, o sinal é coletado antes pela antena

2, e a diferença de tempo, o chamado atraso geométrico, é dado por

τg =
b · s
c

(2.10)

Desta forma, os sinais, vn (n = 1 ou 2), coletados pelas antenas no instante t podem

ser escritos na forma:

v1 = A1 cos (2πν(t− τg))

v2 = A2 cos (2πνt) (2.11)

em que,

ν é a frequência de observação (note que neste caso o sinal é monocromático);

e

An é a amplitude do sinal coletado pela antena n (n = 1 ou 2).

Devido à conveniência da descrição dos fenômenos ondulatórios através de expo-

nenciais complexas, conforme discutido em diversos livros sobre eletromagnetismo

(por exemplo Griffiths (1999)), o sinal coletado pelas antenas dos interferômetros

modernos é dividido em dois canais após a sua digitalização, e um atraso de fase

correspondente a 90◦ é inserido em um destes canais. Este processo é denominado

quadratura e permite a construção de um sinal que pode ser representado na forma

exponencial complexa:

ṽ1 = A1e
i2πν(t−τg)

ṽ2 = A2e
i2πνt (2.12)
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Figura 2.5 - Geometria de um interferômetro simples

E o resultado da correlação entre os sinais ṽ1 e ṽ2 é:

rν(τg) = 〈ṽ1ṽ
∗
2〉 = 〈A1A2〉e−i2πντg (2.13)

Substituindo τg, a equação 2.13 pode ser reescrita na forma:

rν(s) = 〈A1A2〉e−i2πνb·s/c (2.14)

em que é explicitada a dependência da resposta com relação à direção s.

Contudo, as antenas de um rádio telescópio operam em uma determinada banda de

frequências ∆ν, centrada em uma frequência ν0. Integrando a Equação 2.14 para

todas as frequências no intervalo [ν0 −∆ν/2, ν0 + ∆ν/2], obtém-se:

r(s) =

ν0+∆ν/2∫
ν0−∆ν/2

〈A1A2〉e−i2πνb·s/cdν = A1A2∆ν sinc

(
∆ν

b · s
c

)
e−i2πν0b·s/c (2.15)
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em que ν0 é o valor da frequência central da banda ∆ν.

A Equação 2.15 mostra que o efeito da largura de banda sobre a resposta do in-

terferômetro é o de modular as franjas de interferência por uma função sinc (x). A

Figura 2.6 mostra a simulação da parte real da resposta de um interferômetro com

frequência central ν0 = 1200 MHz, para 4 larguras de banda distintas.

Nos interferômetros em operação atualmente, os atrasos geométricos são compen-

sados através da utilização de módulos de atraso instrumental. Este procedimento

permite minimizar o efeito da largura de banda através da utilização de atrasos

instrumentais apropriados, mantendo a resposta do instrumento sempre próxima ao

máximo central do padrão das franjas. Note que, segundo representado na Figura

2.6, quanto maior a largura de banda, mais rápida deve ser a variação do atraso ins-

trumental para compensar o atraso geométrico. Além disso, o procedimento permite

ainda que os sinais coletados por diferentes antenas sejam correlacionados em fase e

o padrão de interferência seja constante.

Nas equações apresentadas até este ponto, o termo 〈A1A2〉 é proporcional ao fluxo

coletado pelas antenas, já que depende apenas das amplitudes dos sinais em cada

antena. Dado I(s), o brilho da fonte observada, e A(s), o padrão de potência da

antena como função da direção s, o fluxo incidente a partir de uma região dΩ do

céu é A(s)I(s)∆νdΩ. Assim, considerando que o efeito da largura de banda pode

ser compensado como descrito anteriormente, pode-se escrever a resposta de um

interferômetro integrada sobre todo o ângulo sólido subtendido pela região observada

no céu:

r = ∆ν

∫
A(s)I(s)e−i2πν0b·s/cdΩ (2.16)
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Ao fazer o rastreamento da fonte observada através do movimento das antenas e da

utilização dos módulos de atraso instrumental, define-se uma direção de referência,

s0. Os atrasos instrumentais, τi, são ajustados para o valor τi = τg(s0). A direção

s0 coincide com o máximo do padrão de potência sintetizado pelos elementos que

formam o interferômetro. Contudo, os sinais coletados pelas antenas contém contri-

buição de toda radiação proveniente da região subtendida pelo feixe de cada antena.

Os pequenos atrasos geométricos das direções próximas a s0 podem ser representados

utilizando o sistema de coordenadas descrito na Seção 2.1, em que

s = (l,m, n)

s0 = (0, 0, 1)

e neste sistema, o elemento de área associado à superf́ıcie da esfera celeste é:

dldm = ndΩ (2.17)

Considerando que as antenas estão localizadas nas posições r1 e r2, tem-se b =

r1 − r2. Assim, de forma análoga ao desenvolvimento apresentado na Seção 2.1,

pode-se escrever b = λ(u, v, w). Substituindo estes valores na equação 2.16, obtém-

se:

r = ∆νe−i2πw
∫∫

A(l,m)I(l,m)e−i2π(ul+vm+w(n−1))dldm

n
(2.18)

Por definição, o integrando na Equação 2.7 é zero quando l2 +m2 ≥ 1 (THOMPSON,

1999). Restringindo a discussão a pequenas regiões do céu, para as quais pode-se

considerar l2 +m2 � 1, a equação 2.7 se reduz a:

rei2πw

∆ν
=

∫∫
A(l,m)I(l,m)e−i2π(ul+vm)dldm (2.19)

A Equação 2.19 é equivalente à Equação 2.8, com a diferença que na primeira a

distribuição de brilho da fonte observada aparece ponderada pelo padrão de potência
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dos elementos do interferômetro. Portanto, pode-se afirmar que

Vν(u, v) =
r

∆ν
ei2πw (2.20)

em que

r é a resposta do interferômetro;

Vν(u, v) é a função de coerência espacial, denominada visibilidade, e neste caso

ν = ν0,

e realizando a transformada inversa de Fourier, obtém-se:

A(l,m)I(l,m) =

∫∫
Vν(u, v)ei2π(ul+vm)dudv (2.21)

A partir deste resultado, a distribuição de brilho I(l,m) pode ser obtida simples-

mente dividindo o resultado da integral na Equação 2.21 pelo padrão de potência

A(l,m).

2.3 Amostragem das visibilidades

O desenvolvimento apresentado na Seção 2.2 é válido para o caso em que as vi-

sibilidades no plano uv são amostradas de forma cont́ınua. Contudo, os arranjos

interfermétricos são compostos por um número finito de antenas, o que implica uma

amostragem discreta das visibilidades. Isto faz com que a representação do inter-

valo de visibilidades amostradas numa observação seja um parâmetro importante

que está diretamente relacionado à qualidade dos mapas que podem ser obtidos,

conforme será descrito adiante nesta Seção.

Uma forma particularmente interessante de representar as propriedades de amostra-

gem das visibilidades de um interferômetro é através das frequências espaciais u, v, w.

Expressas em termos do comprimento de onda e relacionadas ao comprimento das

linhas de base do interferômetro, as frequências espaciais fornecem diretamente a

resolução do feixe sintetizado e as escalas espaciais que são amostradas através da

utilização de um determinado arranjo de antenas.
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A relação entre escalas espaciais e frequências espaciais pode ser obtida da seguinte

forma: supondo v, w = 0 por simplicidade, a fase da resposta do interferômetro em

uma determinada linha de base com comprimento uλ é −2πul. A escala espacial L

associada à frequência espacial u é a distância entre dois máximos consecutivos da

resposta do interferômetro dada pela equação 2.14, o que ocorre quando 2πul = n2π.

Isto implica que L = 1/u.

Assim, a maior frequência espacial, umax, associada à maior linha de base em um

interferômetro, está associada à menor escala espacial que se pode observar com

aquele interferômetro, ou seja, sua resolução angular. A resolução angular de um

interferômetro é, então,

Lres =
1

umax
=

λ

Bmax

(2.22)

em que

Lres é a resolução do interferômetro;

λ é o comprimento de onda da radiação observada; e,

Bmax é o comprimento da maior linha de base do interferômetro.

Da mesma forma, conclui-se que a maior escala angular sobre a qual se pode ob-

ter informação com um interferômetro está associada à menor linha de base. Por

outro lado, o campo de visada de um interferômetro é a região do céu de onde é

emitida toda a radiação coletada por cada uma das antenas, e o valor normalmente

considerado é a largura à meia potência do feixe primário destas antenas.

A representação gráfica da projeção sobre o plano tangente à esfera celeste na direção

s0 do conjunto de frequências espaciais amostradas pelo interferômetro durante a

observação é obtida desprezando a componente w (que é perpendicular ao plano do

céu na linha de visada) e representando as frequências espaciais associadas a cada

visibilidade como pontos em um plano uv. O conjunto de visibilidades amostradas

por um interferômetro no plano uv é normalmente denominado cobertura uv.

Para associar as linhas de base às componentes u, v, w do vetor b, as posições das

antenas são representadas em um sistema de coordenadas x, y, z cujos eixos apon-
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tam nas seguintes direções de ângulo horário (h) e declinação (δ): X = (h = 0, δ =

0), Y = (h = −6h, δ = 0), Z = (δ = 90◦), conforme representado na Figura 2.7. Se

LX , LY e LZ são as projeções das linhas de base sobre os eixos X, Y e Z, respecti-

vamente, então as componentes u, v, w são dadas por:

 u

v

w

 =
1

λ

 senh0 cosh0 0

−sen δ0 cosh0 sen δ0 senh0 cos δ0

cos δ0 cosh0 − cos δ0senh0 sen δ0


 LX

LY

LZ

 (2.23)

em que,

h0 é o ângulo horário da posição do centro de fase, e

δ0 é a declinação da posição do centro de fase.

Figura 2.7 - Representação da transformação das coordenadas das posições das antenas do sistema
cartesiano, X,Y, Z, para o sistema equatorial, h, δ. X é a direção do meridiano no equador
celeste, Y coincide com a direção Leste e Z coincide com a direção do pólo Norte do céu,
de forma que o plano XZ coincide com o plano meridiano.

Fonte: Thompson (1999)

Manipulando as expressões para as componentes u e v na Equação 2.23, obtém-se:

u2 +

(
v − (Lz/λ) cos δ0

sen δ0

)2

=
L2
x + L2

y

λ2
(2.24)

A Equação 2.24 independe do valor de h0, mostrando que a cobertura uv associada
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a uma linha de base ao longo de uma rotação da Terra é descrita por uma elipse

no plano uv, como representado na Figura 2.8. A Figura 2.9 mostra a cobertura uv

associada às linhas de base do GMRT para fontes em diferentes declinações.

O desenvolvimento apresentado na Seção 2.2 mostra que a distribuição de brilho de

uma fonte observada por um interferômetro está relacionada às visibilidades amos-

tradas com o interferômetro através de uma transformada de Fourier. Como a dis-

tribuição de brilho de uma fonte celeste é uma função real, então as visibilidades são

tais que V (−u,−v) = V ∗(u, v), e a resposta do interferômetro fornece dois valores

de visibilidade a cada instante durante as observações.

Figura 2.8 - Representação esquemática da cobertura uv associada a uma linha de base (LX , LY , LZ),
obtida quando uma fonte é rastreada ao longo do intervalo de tempo das observações.
A curva inferior corresponde à reversão do sentido do vetor associado à linha de base,
representando os pontos do plano uv para os quais as visibilidades são dadas pelo complexo
conjugado das visibilidades observadas.

Fonte: Thompson (1999)

O número de linhas de base em um interferômetro é o número de pares que podem ser
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Figura 2.9 - Cobertura uv do GMRT obtida das observações realizadas pelo autor, para fontes em
diferentes declinações e tempos de observação: (acima, à esquerda) Fonte calibradora
0521+166 em 04/06/2005, a 16◦ de declinação; (acima, à direita) Sol em 04/06/2005,
a 22◦ de declinação; (abaixo, à esquerda) Fonte calibradora 1822-096 em 10/12/2005, a
−9◦ de declinação; (abaixo, à direita) Sol em 10/12/2005, a −22◦ de declinação.

formados entre as antenas. Assim, se Na é o número de antenas de um determinado

arranjo, o número de linhas de base é Na(Na−1)/2. Como cada linha de base fornece

duas medidas de visibilidade, então o número de visibilidades é Na(Na − 1).

57



O número de visibilidades amostradas por um interferômetro é um número finito,

implicando uma amostragem discreta do plano uv onde o número de pontos é da

ordem do quadrado do número de antenas do arranjo. Esta amostragem pode ser

representada por uma função S(u, v) que tem valor 1 nos pontos (u, v) amostrados e

é nula em todos os outros pontos do plano. Inserindo a função S(u, v) e considerando

A(l,m) = 1 por simplicidade, a Equação 2.21 passa a ser escrita como:

ID(l,m) =

∫∫
S(u, v)V (u, v)ei2π(ul+vm)dudv (2.25)

A função ID(l,m) é conhecida como imagem suja e contém a contribuição do feixe

sintetizado pelo conjunto de linhas de base do arranjo, B(l,m), que é dado por:

B(l,m) =

∫∫
S(u, v)ei2π(ul+vm)dudv (2.26)

Desta forma, utilizando o teorema da convolução, pode-se escrever:

ID(l,m) = I(l,m) ∗B(l,m) (2.27)

A Equação 2.27 é importante pois mostra que as imagens obtidas por interferôme-

tros estão sempre convolúıdas com o feixe sintetizado. Atualmente, os arranjos têm

sido dimensionados quanto ao número de antenas e posição das linhas de base de

tal forma que a cobertura uv seja otimizada, reduzindo o efeito do feixe sintetizado

sobre os mapas interferométricos. Contudo, mesmo nestas configurações otimizadas,

os feixes sintetizados ainda produzem efeitos que devem ser removidos das ima-

gens. Os métodos que foram criados com este objetivo são denominados métodos de

deconvolução e são discutidos na seção 2.4, a seguir.

2.4 Métodos de deconvolução

Conforme descrito nas seções anteriores, a necessidade de utilizar métodos de de-

convolução no processo de imageamento interferométrico deve-se principalmente à

cobertura finita e discreta do plano uv. Devido à cobertura incompleta do plano

uv, é imposśıvel determinar uma solução única para o problema de inversão das

visibilidades amostradas por qualquer interferômetro.
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Outro efeito da discretização do plano uv é a replicação da imagem em escalas

angulares relacionadas à menor linha de base do interferômetro. A intensidade da

imagem replicada em uma determinada posição angular (l,m) é reduzida com relação

à imagem original de acordo com o valor do padrão de potência, A(l,m), de cada

elemento do arranjo.

Além de discreta, a cobertura uv associada às linhas de base dos interferômetros em

operação atualmente não é uniforme (ou seja, os pontos amostrados não estão distri-

búıdos uniformemente no plano uv), o que implica a formação de estruturas espúrias

ou artefatos na imagem, com dimensões angulares associadas às irregularidades da

função de amostragem.

Os métodos de deconvolução mais utilizados em interferometria são o CLEAN (HÖG-

BOM, 1974) e o Método da Entropia Máxima (MEM) (FRIEDEN, 1972). O CLEAN é

um algoritmo através do qual a forma do feixe sintetizado é subtráıda da imagem de

forma iterativa, até que o ńıvel de rúıdo desejado seja alcançado. Por outro lado, o

MEM baseia-se num modelo para encontrar a solução do problema da inversão das

visibilidades que maximiza uma quantidade denominada entropia do mapa, e que é

equivalente a minimizar a quantidade de informação contida no mapa.

2.4.1 O método CLEAN

O método CLEAN tornou-se mais popular entre os rádio astrônomos, principalmente

por ser mais rápido quando aplicado a imagens pequenas (até 1024 × 1024 pixels)

e de fontes com estruturas simples. Desde a sua criação, foram desenvolvidas diver-

sas variantes do método, que procuravam principalmente otimizar seus resultados

no imageamento de estruturas com emissão extensa. Contudo, as implementações

seguem as linhas gerais do procedimento desenvolvido por Högbom (1974), que são

as seguintes:

a) Determina a posição e intensidade do pixel de maior brilho na imagem

suja.

b) Subtrai da imagem suja o feixe sintetizado de forma que a posição de

resposta máxima coincida com a posição do pico encontrado no passo an-

terior, multiplicando a intensidade do feixe pela do pico da imagem suja e

um fator γ, chamado ganho do CLEAN.

59



c) Armazena a informação referente à intensidade e a posição da fonte puntual

subtráıda no passo anterior.

d) Retorna ao passo 1 a menos que não reste na imagem suja nenhum pico

com intensidade maior do que um certo ńıvel, estabelecido pelo usuário.

O que resta da imagem suja após a subtração das componentes recebe o

nome de reśıduos ou imagem residual.

e) As informações armazenadas sobre as fontes subtráıdas são convolúıdas

com o feixe CLEAN, normalmente uma gaussiana ajustada ao lóbulo cen-

tral do feixe sintetizado.

f) Os reśıduos são adicionados à imagem produzida no passo 5 a partir das

componentes CLEAN.

O conhecimento que se tem sobre o comportamento do método CLEAN deve-se à

sua grande popularidade entre os rádio astrônomos. Ao longo de mais de 25 anos, as

diversas variantes que foram desenvolvidas têm como objetivo a correção dos efeitos

percebidos devido à sua utilização. O principal algoritmo implementado no sistema

computacional AIPS (“Astronomical Image Processing System”), por exemplo, foi

desenvolvido por Schwab (1984) e procura reduzir o custo computacional associado

às operações de translação e escalonamento do feixe sintetizado através da utilização

de um segmento deste feixe que se estende até o lóbulo lateral de maior intensidade.

A subtração do padrão do feixe é realizada no domı́nio das frequências espaciais, o

que faz com que o algoritmo seja menos senśıvel à discretização das visibilidades.

Um dos maiores problemas da utilização do CLEAN manifesta-se quando o método

é aplicado na deconvolução de imagens de fontes com emissão extensa. Neste caso,

devido ao fato do procedimento sempre escolher o pixel de maior intensidade e

atribuir uma componente à posição daquele pico (ou seja, uma fonte puntual), a

componente extensa de uma distribuição de brilho faz com que sejam criadas fontes

puntuais na região da imagem final correspondente à fonte com emissão extensa.

Nos casos mais simples, esse viés pode ser evitado com a convolução da imagem com

um feixe gaussiano de largura um pouco maior do que a do feixe CLEAN, diluindo

as fontes puntuais e fornecendo uma melhor aproximação para a emissão extensa.

Contudo, os resultados nem sempre são satisfatórios, e foram desenvolvidas variantes

do CLEAN com o objetivo de resolver o problema da emissão extensa.
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Os dois principais algoritmos que procuram resolver o problema de imageamento

de fontes extensas através do método CLEAN foram desenvolvidos por Steer et al.

(1984), Wakker e Schwarz (1988). O primeiro é uma adaptação do método de Schwab

(1984), em que todos os pixels com fluxo acima de um determinado limiar em uma

determinada região são considerados como componentes, cuja subtração da imagem

suja é realizada no domı́nio das frequências espaciais. No CLEAN Multi-resolução

(WAKKER; SCHWARZ, 1988), são definidos vários feixes CLEAN, com diferentes re-

soluções; a deconvolução é realizada para cada um desses feixes, e os resultados são

combinados em um mapa final, onde a contribuição devido à emissão extensa está

presente graças à deconvolução realizada em baixa resolução.

O grande conhecimento emṕırico adquirido ao longo de 3 décadas de utilização

do CLEAN é provavelmente o maior motivo para a sua populariadade. Contudo,

o CLEAN é um procedimento, e a imagem final não pode ser descrita matemati-

camente como uma função simples da imagem suja, o que dificulta a sua análise

teórica.

2.4.2 O Método da Entropia Máxima (MEM)

Uma abordagem completamente diferente do problema de deconvolução é fornecida

pelo MEM (FRIEDEN, 1972), no qual uma grandeza matemática, conhecida como

entropia do mapa, é definida como função da imagem obtida a cada iteração e de

uma imagem modelo, através da qual pode ser introduzido conhecimento sobre a

fonte imageada. Diversas propriedades do método foram discutidas por Narayan e

Nityananda (1986), onde são apresentadas diversas formas para a entropia do mapa.

Dentre estas, a de uso mais geral é a seguinte:

H = −
∑
k

Ik ln
Ik
Mke

(2.28)

em que

Ik é o valor da intensidade do mapa no pixel k; e,

Mk é o valor da intensidade da imagem modelo no pixel k.

Na forma da entropia do mapa apresentada na Equação 2.28, o conhecimento sobre

a fonte é introduzido através da imagem modelo Mk. A maximização da entropia do
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mapa é realizada sob dois v́ınculos: (1) todos os pixels devem ter brilho positivo e

(2) a diferença entre as visibilidades observadas e as previstas pelo modelo deve ser

minimizada. Dentre os algoritmos propostos para realizar a deconvolução através da

aplicação do MEM, o de Cornwell e Evans (1985) foi implementado no AIPS.

As grandes diferenças entre os métodos CLEAN e MEM, os mais utilizados na de-

convolução de imagens de interferômetros, impedem que seja feita uma comparação

detalhada entre eles. Do ponto de vista computacional, o CLEAN é mais rápido que

o MEM para imagens pequenas e de campos razoavelmente simples (com emissão

dominada por fontes puntuais). O MEM torna-se mais rápido para imagens com

número de pixels superior a 106, e, em geral, fornece melhores resultados do que o

CLEAN quando a fonte imageada possui estruturas com significativa emissão ex-

tensa. Por ser baseado na maximização de uma função do mapa, o MEM é melhor

conhecido teoricamente, ao passo que o CLEAN foi testado de forma mais exaustiva,

sendo mais conhecido e utilizado, no dia a dia. Atualmente, graças ao avanço dos

recursos computacionais, testes têm sido realizados com métodos h́ıbridos, que pro-

curam se valer das vantagens de ambos os algoritmos para obter os melhores mapas

posśıveis a partir das visibilidades observadas.

Apesar de ambos os métodos CLEAN e MEM terem sido descritos neste caṕıtulo,

apenas o CLEAN foi utilizado para a produção das imagens utilizadas neste trabalho,

por razões que serão discutidas adiante, nos Caṕıtulos 4 e 6.
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3 INSTRUMENTAÇÃO

Este caṕıtulo é dedicado a apresentar uma descrição detalhada dos principais ra-

diotelescópios utilizados para a coleta de dados deste trabalho: o Giant Metrewave

Radio Telescope (GMRT – seção 3.2) e o Brazilian Decimetric Array (BDA – seção

3.3). O “Gauribidanur Radio Heliograph” (GRH) também foi utilizado para coleta

de dados deste trabalho e é descrito por Ramesh et al. (1998), Ramesh et al. (2006).

Conforme discutido no Caṕıtulo 2, os interferômetros são intrumentos que combinam

as propriedades de recepção de diversos elementos (antenas). Nos interferômetros em

operação atualmente, esta combinação é feita através da utilização de correlaciona-

dores digitais, que são os principais componentes dos sistemas receptores destes

interferômetros.

Assim, é importante apresentar uma breve descrição sobre correlacionadores (Seção

3.1), suas principais caracteŕısticas e os principais tipos de implementação, antes de

descrever a instrumentação interferométrica utilizada neste trabalho.

3.1 Correlacionadores Digitais

Os correlacionadores são dispositivos que combinam os sinais das diversas antenas

de um interferômetro, computando a função de coerência espacial (equação 2.5) para

cada par de antenas que compõe o interferômetro. Uma discussão detalhada sobre

correlacionadores e seus aspectos principais de implementação e funcionamento é

apresentada por Romney (1999). Os principais tipos de implementação de correla-

cionadores são denominados FX e XF, devido à sua arquitetura, conforme descrito

nesta Seção.

Os correlacionadores em operação atualmente são implementados utilizando eletrô-

nica digital. Em comparação com sistemas analógicos, os sistemas digitais têm a

vantagem do seu funcionamento estar menos sujeito às condições climáticas de ope-

ração, como temperatura e umidade. Além disso, os circuitos digitais podem ser

replicados com mais facilidade do que os analógicos, o que é uma caracteŕıstica

extremamente vantajosa no caso dos interferômetros. As perdas associadas à di-

gitalização do sinal podem ser calculadas e corrigidas, como descrito por Vleck e

Middleton (1966).

Nos correlacionadores FX (CHIKADA et al., 1987), cujo esquema é apresentado na
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Figura 3.1, o processamento do sinal é realizado de forma que primeiro é feita a

transformada de Fourier rápida (FFT - “Fast Fourier Transform”) dos sinais prove-

nientes de cada antena, que são separados em canais espectrais. No estágio posterior

do processamento, a correlação entre os sinais é computada para cada um dos ca-

nais espectrais. O nome FX é devido à ordem das operações (F para FFT e X para

correlação).

Figura 3.1 - Esquema simplificado do processamento dos dados de cada par de antenas em um corre-
lacionador FX.

Fonte: Adaptado de Romney (1999).

A implementação de um correlacionador XF (ou “lag-correlator”), por outro lado, é

tal que em cada par de antenas, ij, o sinal de apenas uma delas, vi, passa por um

banco com n unidades de atraso em série, cada unidade inserindo um atraso ∆τ ,

cujo valor mı́nimo é o inverso da frequência de digitalização do sistema. Após passar

por cada uma das unidades de atraso, o sinal vi é multiplicado pelo sinal vj, que

não sofre atrasos. A correlação é obtida computando a média temporal dos sinais

multiplicados após cada unidade de atraso. Os valores de correlação são processados

por um bloco de FFT através do qual são obtidos os valores correlação para diferentes

canais espectrais. Um diagrama simplificado de um correlacionador XF para um par

de antenas é apresentado na Figura 3.2.
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Figura 3.2 - Esquema simplificado do processamento dos dados de cada par de antenas em um correla-
cionador XF. τi representa um módulo de atraso instrumental para compensação de atraso
geométrico.

Fonte: Adaptado de Romney (1999).

3.2 Giant Metrewave Radio Telescope (GMRT)

O GMRT (SWARUP et al., 1991; ANANTHAKRISHNAN; RAO, 2002) é um arranjo inter-

ferométrico composto por 30 antenas parabólicas, cada uma com 45 m de diâmetro.

O arranjo é formado por 14 antenas distribúıdas de forma aleatória na região cen-

tral (com área de aproximadamente 1 km2 e 16 antenas dispostas na configuração

externa em forma de “Y”, contida em uma circunferência com aproximadamente

14 km de raio, conforme representado na Figura 3.3. O arranjo está localizado a

aproximadamente 80 km de Pune, Índia (19◦05′48′′N, 74◦03′00′′L).

As antenas foram desenvolvidas para operar no intervalo de frequências entre 50 e

1450 MHz, constrúıdas de tal forma que a sua superf́ıcie refletora é formada por

painéis de uma tela de fios de metal presos à estrutura por cabos de aço. O ajuste

apropriado destes cabos de aço permite que seja obtida uma superf́ıcie parabólica

com a precisão adequada às frequências de operação do telescópio. Esta técnica

de construção altamente econômica, da qual será apresentada uma discussão mais

detalhada adiante, faz com que as antenas sejam muito leves e estejam pouco sujeitas

ao regime de ventos da região.

O sistema receptor foi desenvolvido para operar nas bandas cujas frequências de
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referência são 50, 150, 233, 327, 610 e 1000-1450 MHz. Além disso, o correlacionador

é capaz de operar com até 256 canais espectrais, com uma largura de banda máxima

de 32 MHz para observações de apenas uma polarização ou 16 MHz em observações

de ambas as polarizações.

3.2.1 Aplicações do GMRT

O GMRT é o maior rádio telescópio de ondas métricas em operação no mundo atu-

almente. A área coletora das 30 antenas de 45 metros de diâmetro é equivalente

à área coletora de uma antena parabólica de aproximadamente 250 metros de di-

âmetro, portanto próxima da área coletora da antena de Arecibo, a maior antena

parabólica em operação atualmente, com 300 m de diâmetro. Além disso, o GMRT é

o interferômetro de elementos conectados com as maiores linhas de base atualmente,

consequentemente sendo aquele com melhor resolução angular nas suas frequências

de operação.

Devido à sua alta sensibilidade (entre alguns mJy em 150 MHz e centenas de µJy

em 1420 MHz em intervalos de integração de 16.9 s) e alta capacidade espectral, o

GMRT é utilizado para diversas aplicações astrof́ısicas. No modo de observação de

pulsares, a sensibilidade é ainda maior, podendo chegar a alguns µJy em intervalos

de integração tão curtos quanto 128 µs.

Algumas das aplicações cient́ıficas do GMRT são (GMRT, 2006):

• Levantamento de curvas de rotação de galáxias espirais,

• Estudos de variabilidade em fontes extragaláticas compactas,

• Busca de fontes fracas em altos redshifts,

• Observações de atividade solar e também de estruturas do Sol calmo,

• Estudos da relação entre a atividade solar e distúrbios no meio inter-

planetário,

• Busca e estudo de pulsares.
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3.2.2 Configuração do Arranjo

A configuração h́ıbrida do GMRT foi planejada de forma que os lóbulos laterais

do feixe sintetizado sejam minimizados devido à configuração central aleatória, ao

mesmo tempo que as maiores linhas de base formadas pelas antenas da configuração

externa com a forma aproximada de um “Y” fornecem alta resolução espacial. As

linhas de base variam entre 100 m no arranjo central e 26 km na configuração externa,

mas devido a efeitos de projeção, a menor linha de base pode ser reduzida até 60 m.

A configuração do arranjo é exibida na figura 3.3.

Figura 3.3 - Configuração e localização do arranjo de antenas do GMRT.

Fonte: Arquivo do NCRA

As antenas do GMRT são denominadas Cnn (C00 a C14), Enn(E01 a E06), Wnn

(W01 a W06) e Snn(S01 a S06), respectivamente no arranjo central e nos braços

Leste, Oeste e Sul1.

1As antenas C07, E01 e S05 constavam no plano inicial, mas foram retiradas do projeto final
de construção do arranjo.
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3.2.3 Antenas

O GMRT é composto por antenas parabólicas de 45 m de diâmetro. Uma foto de

uma destas antenas é apresentada na Figura 3.4. A razão focal, f/D = 0,412, foi

definida com base tanto em considerações de projeto estrutural quanto em estudos

dos padrões de potência de diferentes alimentadores. Algumas das vantagens da

utilização de antenas parabólicas são:

a) Facilidade para acoplar receptores às antenas;

b) Alto ganho: um ganho de ∼ 25 dB para antenas com diâmetros pequenos

(∼ 10λ) pode ser facilmente alcançado;

c) Alta mobilidade, principalmente com montagem alt-azimutal: as antenas

podem ser apontadas para praticamente todo o céu; e,

d) Possibilidade de utilização para observação de um amplo intervalo de com-

primentos de onda, simplesmente trocando o alimentador presente no foco.

Figura 3.4 - Foto de uma das antenas do GMRT.
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No caso do GMRT, as antenas foram constrúıdas com os suportes para os alimen-

tadores no foco primário. Esta montagem mostrou-se mais viável do que uma mon-

tagem do tipo Cassegrain (com um refletor no foco primário e alimentadores no

foco secundário), pois a última requer um refletor secundário de dimensões muito

grandes (da ordem do comprimento de onda da radiação observada), implicando um

alto bloqueio do refletor primário, uma vez que o telescópio opera em comprimentos

de onda métricos. Desta forma, o bloqueio da superf́ıcie refletora é minimizado nas

antenas do GMRT.

A superf́ıcie refletora das antenas é composta por painéis de uma tela fina formada

por fios de metal de expessura 0,55 mm. Os painéis que formam a tela podem ser

identificados na Figura 3.5 , que mostra também a fixação da tela à estrutura da

antena. As dimensões da tela são 10× 10 mm para o 1/3 central da antena, 15× 15

mm para o 1/3 intermediário e 20× 20 mm para o 1/3 externo (SANKAR, 2003). As

perdas de transmissão associadas à superf́ıcie são apresentadas para dois diferentes

comprimentos de onda na Tabela 3.1.

Figura 3.5 - Detalhe da superf́ıcie refletora e da sua fixação à estrutura das antenas do GMRT.

A frequência máxima de observação das antenas do GMRT, associada ao desvio da

superf́ıcie refletora com relação a uma superf́ıcie parabólica ideal é ∼ 3000 MHz.

Por outro lado, a frequência mı́nima de observação está associada às dimensões da
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Tabela 3.1 - Perdas de transmissão das antenas do GMRT

Dimensões da tela λ = 21 cm λ = 50 cm
10 mm -15,8 dB -23,3 dB
15 mm -11,4 dB -18,4 dB
20 mm -8,1 dB -14,6 dB

Fonte: Adaptado de Sankar (2003)

estrutura que suporta os alimentadores e, no caso das antenas do GMRT, é ∼ 6

MHz (SANKAR, 2003).

3.2.4 Alimentadores e “Front-Ends”

Os alimentadores para as diferentes faixas de frequências de operação do GMRT

são montados em um suporte giratório fixado à antena de forma que os centros de

fase de todos os alimentadores coincidem com o foco do parabolóide. O suporte tem

formato cúbico, do qual duas faces são utilizadas para a montagem à estrutura da

antena e os alimentadores são montados nas 4 faces restantes. A Figura 3.6 mostra

o suporte dos alimentadores, na posição em que o alimentador de dupla frequência

está voltado para a superf́ıcie refletora da antena. Esta configuração é posśıvel graças

ao fato de um dos alimentadores ser multi-frequências, operando em 235 e 610 MHz.

Os“Front-Ends” são compostos por um primeiro estágio de processamento dos sinais

que é espećıfico para cada intervalo de frequências de operação. Este primeiro bloco

de eletrônica é montado junto ao alimentador. Os alimentadores são senśıveis à

polarização circular, à exceção do alimentador da banda L, senśıvel à polarização

linear. O segundo estágio dos“Front-Ends” é um bloco comum a todas as frequências

cuja função é adequar o sinal à transmissão para a central eletrônica (“Central

Electronics Building” – CEB).

Os alimentadores que operam em 150 MHz são compostos por quatro dipolos do-

brados, dispostos em uma configuração com a forma de um quadrado de lado λ/2

e montados sobre um refletor plano. Os sinais coletados pelos dipolos paralelos (es-

paçados de λ/2, onde λ é o comprimento de onda) são combinados, compondo o

sinal de uma das polarizações, enquanto a outra polarização é composta pelos sinais

coletados pelo par de dipolos transversal.
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Figura 3.6 - Detalhe do suporte dos alimentadores das antenas do GMRT, mostrando os alimentadores
de 150 MHz (voltado para baixo), de 235/610 MHz (centro) e de 327 MHz (voltado para
cima).

Uma vantagem da utilização deste tipo de alimentador é a operação em banda larga.

Neste caso particular, os alimentadores operam no intervalo de frequências entre 117

e 247 MHz. Por outro lado, este alimentador apresenta um alto grau de “cross-talk”

entre as polarizações (−17 dB), uma caracteŕıstica indesejável já que reduz a precisão

das medidas de polarização realizadas com este sistema.

Os alimentadores que operam na frequência de 327 MHz são dipolos cruzados aos

quais foram adicionados anéis de formação de feixe que têm a propriedade de equali-

zar os campos E e H do padrão de potência dos alimentadores. Este tipo de monta-

gem foi inicialmente proposto por Kildal e Skyttemyr (1982) e é altamente desejável

para garantir que o alimentador tenha um baixo grau de “cross-talk” entre as polari-

zações. O intervalo de frequências de operação destes alimetadores é 286−424 MHz.

Os alimentadores multi-frequências de 235 e 610 MHz são guias de onda coaxiais

dimensionados de forma que os condutores externos dos alimentadores de 610 MHz

servem de condutores internos para os alimentadores de 235 MHz, cujas dimensões

são maiores. Este tipo de alimentador tem a vantagem de permitir a recepção de

sinais de frequências suficientemente distantes (a separação entre as frequências deve

ser maior do que uma oitava). Por outro lado, a largura de banda utilizável neste
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tipo de alimentador é menor do que nos outros tipos empregados nas demais bandas

de operação do GMRT, fornecendo, neste caso, uma largura de banda de 12 MHz. O

ńıvel máximo de “cross-talk” entre as polarizações destes alimentadores é −22.8 dB.

Os alimentadores que operam no intervalo de frequências 1000 − 1450 MHz são do

tipo corneta corrugada e foram desenvolvidos e constrúıdos no Laboratório de Ondas

Milimétricas do “Raman Research Institute”. Estes alimentadores têm uma largura

de banda de 580 MHz, no intervalo 1000−1580 MHz e o ńıvel máximo de“cross-talk”

entre as polarizações é −24 dB.

3.2.5 Sistema Receptor

O sistema receptor do GMRT tem ińıcio nos alimetadores e “front-ends” localizados

em suportes giratórios no foco primário de cada uma das antenas e senśıveis a

duas polarizações (conforme descrito na Seção 3.2.4), denominadas CH1 e CH2, em

referência aos canais em que são transmitidas.

A conversão de frequência é feita através de quatro osciladores locais, com diferentes

propósitos. O primeiro dos osciladores locais (LO I, localizado na base de cada

antena) realiza a conversão do sinal de rádio-frequência (RF) para uma banda de

frequência intermediária (IF) centrada em 70 MHz. O sinal é convertido pelo segundo

oscilador local (LO II) para 130 e 175 MHz, respectivamente para CH1 e CH2. Estes

sinais são enviados para o CEB através do mesmo cabo de fibra-óptica, cujo sistema

é descrito em detalhes por Sankararaman (2003).

Após a sua recepção no CEB, os sinais sofrem mais duas conversões em frequência,

primeiro para a “baseband” centrada em 70 MHz pelo terceiro oscilador local (LO

III) e depois para as duas bandas laterais (superior – USB – e inferior – LSB, cada

uma com largura de 16 MHz) pelo quarto oscilador local (LO IV), cuja frequência é

ajustável para observações de linhas espectrais.

Além dos osciladores locais, há também controladores automáticos de ńıvel (“Au-

tomatic Level Controllers” – ALCs), cuja função é manter o sinal com a potência

apropriada para a transmissão através da fibra. ALCs também são utilizados na en-

trada do correlacionador, de forma que o ńıvel do sinal fornecido ao correlacionador

seja aproximadamente constante.
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3.2.6 Correlacionador

O Correlacionador utilizado no GMRT é de arquitetura FX. Na sua implementação,

é utilizado um circuito integrado desenvolvido especificamente para interferometria

pelo “National Radio Astronomy Observatory” (NRAO) para fazer as FFTs e cor-

relações. A amostragem é feita com 4 bits, o que aumenta a faixa dinâmica do

correlacionador, além de minimizar a perda de eficiência do receptor.

O sistema processa os sinais obtidos na sáıda do receptor, após a conversão de

frequência do LO IV. Neste estágio, o sinal é composto por quatro componentes

(LSB e USB em cada uma das polarizações), o que significa que há 120 (4 × 30)

entradas no correlacionador, cada uma com um conversor analógico-digital (ADC),

uma unidade de compensação de atraso integral, uma unidade de compensação de

atraso fracional e uma unidade de FFT. O número de unidades multiplicadoras em

cada um dos canais está relacionado ao número de elementos e incluindo as auto-

correlações, é dado por n(n+ 1)/2. Além disso, em um correlacionador FX, todos os

produtos devem ser medidos em cada um dos canais espectrais. Desta forma, seriam

necessárias 952320 unidades multiplicadoras para possibilitar observações espectrais

com determinação de todos os parâmetros de Stokes2. Contudo, como uma forma

de reduzir o custo de fabricação, o correlacionador do GMRT foi desenvolvido com

238080 unidades multiplicadoras e possui diferentes modos de operação altamente

configuráveis de forma a minimizar o efeito da diminuição do número de unidades

multiplicadoras.

O sinal de entrada no correlacionador é digitalizado por ADCs de 6 bits que operam

à frequência máxima de 32 MHz, de forma que o sinal é amostrado na frequência

de Nyquist quando a largura de banda é 16 MHz (largura máxima das bandas –

LSB e USB – do GMRT). Após a digitalização, o sinal é processado por unidades

de atraso e preparação de dados, cada uma com capacidade para 4 sinais de entrada

(duas polarizações em cada uma das bandas LSB e USB) e também 4 sáıdas. O

sinal previamente quantizado com 6 bits é novamente quantizado com 4 bits, já

que o correlacionador foi implementado com 4 bits por questões de viabilidade de

implementação. O atraso do sinal em cada par de antenas é então corrigido de acordo

com o atraso geométrico associado à posição da fonte observada.

2Os parâmetros de Stokes I,Q, U, V constituem uma forma de descrição completa da polarização
da radiação observada, e em medidas interferométricas são medidos através de todos os produtos
entre os sinais de polarização de cada uma das antenas, RR,LL,RL,LR.
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O sinal com os atrasos corrigidos é enviado para as unidades de FFT, que têm

capacidade para aplicar uma função de ponderação (selecionada por “software”) e

aplicar correções de atrasos menores do que o intervalo de amostragem, além de

obter a FFT dos sinais de entrada. A sáıda das unidades de FFT é fornecida aos

Multiplicadores e Acumuladores (MAC), que computam os produtos entre os sinais

de sáıda de FFT e podem acumulá-los por um intervalo de 4 a 128 ms. Os MACs

têm uma grande flexibilidade de configuração, de forma que o sinal de sáıda obtido

é composto de acordo com um dos modos de operação do correlacionador descritos

a seguir.

Os principais modos de operação do correlacionador são denominados “Não-polar”,

“Polar-indiano”e“Polar”. No modo“Não-polar”, os MACs são configurados de forma

que o sinal de apenas uma das polarizações pode ser medido ao longo de 256 canais

espectrais (utiliza ambas as bandas LSB e USB), com largura de banda máxima de

2 × 16 MHz, sendo mais indicado para observações espectrais com alta resolução.

Por ser senśıvel a apenas uma polarização, este modo está restrito à metade da

sensibilidade total do GMRT. No modo “Polar-indiano”, a configuração é tal que os

sinais de ambas as polarizações são medidos nas duas bandas (USB e LSB), com o

número de canais espectrais restrito a 128, enquanto a largura de banda máxima é de

32 MHz. Este é o modo mais comumente usado para observações interferométricas,

fornece o parâmetro de Stokes I para uma fonte não-polarizada e os sinais são

adquiridos com a sensibilidade total do GMRT. No modo “Polar”, o correlacionador

é configurado de forma que todos os produtos necessários para medir os quatro

parâmetros de Stokes são medidos, em apenas uma das bandas (USB ou LSB), com

128 canais espectrais e largura de banda máxima de 16 MHz.

A coleta dos dados utilizados neste trabalho foi realizada utilizando o modo “Polar-

indiano”. Uma descrição detalhada do processo de coleta de dados utilizando o

GMRT é apresentada no Caṕıtulo 4.

3.2.7 Controle e Aquisição de Dados

Os diferentes sistemas descritos nas seções anteriores deste caṕıtulo estão integrados

e são totalmente controlados por programas computacionais desenvolvidos para este

fim no GMRT. Estes programas, bem como os computadores em que são executados

e as interfaces de comunicação com os demais sistemas, constitutem os sistemas de

controle e aquisição de dados do GMRT.
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O sistema de controle é o responsável por ajustar as configurações e monitorar

o funcionamento dos sistemas analógicos, em sua maioria instalados nas antenas.

Através do sistema de controle, é posśıvel desempenhar as seguintes funções:

• Posicionar todas as antenas em azimute e elevação e rastrear fontes no céu,

• Rotacionar o suporte dos alimentadores para posicionar o alimentador de-

sejado no foco da antena,

• Ajustar os parâmetros do sistema “front-end”, tais como a frequência de

observação, a atenuação dos sinais e o ńıvel de rúıdo desejado para cali-

bração,

• Controlar os parâmetros do sistema de frequência intermediária (IF), tais

como as frequências dos osciladores locais, as larguras de banda e atenuação

do sinal de IF e a operação dos ALCs,

• Monitorar centenas de parâmetros de operação do sistema em diversos

pontos ao longo do caminho dos sinais, através de um sistema de telemetria

que permite ainda o monitoramento das condições climáticas (vento, por

exemplo) em todas as antenas, e,

• Estabelecer comunicação entre o CEB e cada uma das antenas através de

uma rede telefônica interna.

As diversas informações sobre o sistema coletadas pelo sistema de telemetria são

enviadas para o CEB através de uma rede computacional que utiliza protocolo de

internet (IP), com taxa de transferência total (incluindo a rede telefônica) de 250

kbps. Os comandos do CEB para os diferentes sistemas e antenas são enviados

através da mesma rede.

O sistema de aquisição de dados, por outro lado, é responsável não só por transferir os

dados providos pelo correlacionador para o computador em que serão armazenados

em arquivos, como também por controlar as configurações e o funcionamento do

próprio correlacionador. É através do sistema de aquisição de dados que se pode

configurar o correlacionador para funcionar em um dos diferentes modos de operação

descritos na Seção 3.2.6, além de controlar o ińıcio e fim de cada ciclo de aquisição

de dados.
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A sáıda de dados do correlacionador é feita na forma de um número complexo codi-

ficado com 32 bits (2 números reais de 16 bits) através dos MACs (ver Seção 3.2.6).

Cada chip MAC possui dois “buffers”, sendo um deles utilizado para acumular os da-

dos durante um ciclo de aquisição, enquanto o outro transmite os dados adquiridos

durante o ciclo anterior para o computador de aquisição.

Os dados são registrados juntamente com a informação do tempo em que os sinais

astronômicos correspondentes foram recebidos. Para garantir uma precisão melhor

do que 100 µs na marcação destes tempos, o sistema empregado no GMRT utiliza

dois padrões de tempo bem conhecidos, através de um sistema com três referências

de tempo.

A primeira referência de tempo é fornecida juntamente com os dados, uma vez que o

tempo do computador de aquisição de dados é lido ao final de cada 16 kB de dados e

a localização do bit de sincronização (um bit que marca o ińıcio de cada integração)

com relação a este tempo permite que seja estabelecida uma relação fornecendo os

instantes de tempo em que as integrações foram armazenadas. A segunda referência

de tempo é fornecida por um sistema de GPS com pulsos a cada minuto. O sistema

armazena uma lista destes pulsos e compara com os tempos de registro de cada

integração, utilizando os instantes coincidentes em intervalos menores do que 100 µs

para estabelecer uma relação entre o tempo do computador e o padrão de tempo do

GPS. A terceira referência é fornecida através de um pulso enviado ao sistema de

aquisição ao ińıcio de cada ciclo de aquisição e, portanto, coincidente com o tempo

do bit de sincronização, permitindo que seja estabelecida uma relação entre o tempo

do computador de aquisição de dados e os tempos de envio dos pulsos de ińıcio dos

ciclos de aquisição de dados.

3.3 Brazilian Decimetric Array (BDA)

O BDA é um arranjo interferométrico em desenvolvimento no campus do INPE

em Cachoeira Paulista, atualmente composto por 5 antenas parabólicas em funci-

onamento e outras 17 instaladas, cada uma com 4 m de diâmetro. As antenas em

operação estão dispostas em uma configuração linear na direção Leste-Oeste (Figura

3.7), e sua superf́ıcie refletora é formada por uma tela de metal, diretamente fixada

à estrutura. A Figura 3.8 mostra as antennas do BDA instaladas no campus de

Cachoeira Paulista, em Dezembro de 2004.
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O sistema receptor foi desenvolvido para operar no intervalo de frequências 1,2 –

1,7 GHz, com largura de banda de 2,5 MHz. O correlacionador do protótipo do

BDA tem capacidade para 6 antenas, com resolução temporal de ∼ 100 ms e sem

capacidade espectral.

Os sistemas descritos nesta seção são aqueles que atualmente compõem o telescópio,

sendo integrantes do projeto do Protótipo do BDA (PBDA), uma versão simplificada

do telescópio que foi constrúıda com o objetivo de demonstrar a viabilidade de

implementação total do projeto BDA. Na sua fase final, com conclusão prevista

para 2012, o BDA será composto por 38 antenas parabólicas, cada uma com 4 m de

diâmetro, dispostas em uma configuração em forma de “T” nas direções Leste, Oeste

e Sul.

O BDA é um projeto pioneiro em rádio astronomia no Brasil, e sua construção repre-

senta um importante desenvolvimento da área no páıs no que diz respeito ao desen-

volvimento cient́ıfico, à transferência e desenvolvimento de tecnologia e à formação

de pessoal em diversos ńıveis. O projeto tem aux́ılio da FAPESP, na modalidade

projeto temático, e foi concebido para o desenvolvimento em três fases, das quais a

segunda encontra-se em andamento atualmente (SAWANT et al., 2000; SAWANT et al.,

2000; SAWANT et al., 2002; SAWANT et al., 2003; CECATTO et al., 2004; SAWANT et al.,

2005; SAWANT et al., 2007). A primeira fase encerrou-se com a conclusão da constru-

ção do protótipo de 5 antenas do BDA (PBDA), que encontra-se em operação no

campus de Cachoeira Paulista.

3.3.1 Configuração do arranjo

O BDA opera atualmente na posição cuja latitude e longitude são 22◦45′35′′ S e

45◦00′15′′ W, respectivamente, em uma configuração linear na qual os comprimen-

tos das linhas de base são múltiplos de 18 m, com espaçamento regular entre as

antenas até 144 m e uma linha de base com 216 m, conforme mostra a Figura 3.7.

O comprimento das linhas de base formadas por cada par de antenas é apresentado

na Tabela 3.2.

Esta configuração foi determinada a partir de simulações de cobertura uv para di-

ferentes posições de antenas, procurando uma configuração otimizada no que diz

respeito à cobertura uv e também ao padrão de potência do feixe sintetizado. Deta-

lhes do processo de otimização são apresentados em (FARIA, 2006).
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Tabela 3.2 - Comprimento das linhas de base do PBDA

Par de Antenas Linha de base (m)
3x4 18
2x3 36
2x4 54
1x2 72
4x5 90
1x3 108
3x5 108
1x4 126
2x5 144
1x5 216

Figura 3.7 - Configuração das antenas do PBDA, incluindo a posição do centro de controle e aquisi-
ção de dados. As posições das antenas 1 a 5 são indicadas por A1, A2, A3, A4 e A5,
respectivamente.

3.3.2 Antenas, rastreio e alimentadores

O PBDA é composto por 5 antenas parabólicas com 4 metros de diâmetro, com

montagem alt-azimutal (Figura 3.8). A superf́ıcie refletora das antenas é formada

por uma tela de metal com porosidade3 0,33, razão focal f/d = 0,38 e área efetiva

de aproximadamente 7,9 m2, associada a uma eficiência de abertura de aproxima-

damente 60% e um ganho aproximado de 33 dB.

Os alimentadores (Figura 3.9) operam na faixa de frequências 1,2 – 1,7 GHz e são

do tipo log-periódico, tendo sido desenvolvidos e testados no INPE de São José

dos Campos. O alimentador é composto por 8 elementos cujo comprimento varia

segundo um padrão logaŕıtmico entre 31,0 mm e 56,5 mm e o espaçamento varia

3a porosidade de uma malha é um parâmetro adimensional, definido como a razão entre o
volume dos poros e o volume total ocupado pela malha.
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Figura 3.8 - Antenas do BDA instaladas no campus do INPE em Cachoeira Paulista, SP, em 12/2004.

também segundo um padrão logaŕıtmico entre 10 mm e 17 mm (SAWANT et al.,

2005).

O ângulo de iluminação de borda, ou seja, o ângulo máximo sobre o qual a radiação

coletada pelo refletor parabólico incide sobre o alimentador é de 66,7◦, e neste ângulo

as atenuações dos diagramas de radiação dos alimentadores nos planos E(polarização

horizontal) e H(polarização vertical) são 15 dB e 5 dB, respectivamente. O ńıvel

máximo de “cross-talk” entre as polarizações é -25 dB (SAWANT et al., 2005).

Figura 3.9 - Foto de um dos alimentadores log-periódicos do BDA, cujo intervalo de frequências de
operação é 1,2 – 1,7 GHz.

Fonte: Sawant et al. (2005)
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O movimento das antenas é controlado pelo sistema de rastreio desenvolvido pela

empresa Inteltek Automation Ltd. – India, em colaboração com cientistas e enge-

nheiros do GMRT. O sistema utiliza servo-motores AC sem escova e controladores

NextMove-BX, ambos fabricados pela empresa Baldor Electric Company – EUA.

Este sistema permite que as antenas sejam apontadas em poucos minutos para

qualquer posição no céu (desde que respeitado o limite de aproximadamente 25◦

em elevação), além de permitir o rastreio de fontes celestes a partir da leitura de

suas coordenadas de um arquivo contendo os valores decimais de hora local, azi-

mute e elevação, conforme exemplificado na Tabela 3.3. O sistema tem precisão de

apontamento menor do que 3 minutos de arco e é controlado por um programa

computacional, também desenvolvido pela Inteltek.

Tabela 3.3 - Exemplo das entradas do arquivo de coordenadas do BDA

Hora local Azimute Elevação
10.000000 216.375275 25.783325
10.016666 216.261383 26.150284
10.033334 216.149994 26.518616
10.050000 216.041382 26.888062
10.066667 215.935547 27.259171

... ... ...

3.3.3 Sistema receptor

O receptor de cada uma das antenas do BDA é composto por 3 blocos que realizam

o processamento analógico do sinal desde a sua coleta no foco de cada antena até

a sua conversão para a banda base, que ocorre no contêiner onde está instalado o

centro de controle.

O primeiro bloco, “front-end”, de cada unidade receptora, localizado no foco de

cada antena, é composto pelo amplificador de baixo rúıdo (“Low Noise Amplifier”

- LNA), que foi desenvolvido utilizando um chip de circuito integrado T01217N

(MiniCircuits Lab). Estes amplificadores possuem ganho de cerca de 22 dB e figura

de rúıdo de 1,6 dB (SAWANT et al., 2005). Além do LNA, há um filtro passa-altas

que rejeita frequências abaixo de 1000 MHz (HP-1000). Os sinais amplificados são

então enviados através de cabos de RF para a base da antena.

Na base de cada antena, está localizado o segundo bloco das unidades receptoras,
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onde a convesão de frequência de RF (1,2 a 1,7 MHz) para IF (70 MHz) é feita em

dois estágios. Este bloco é composto por 2 sintetizadores de frequência que fazem o

batimento do sinal de entrada com o sinal de referência dos osciladores locais (LO)

1 e 2. O sinal do LO 1 tem frequência variável e o seu batimento com o sinal de RF

produz um sinal de IF intermediário com frequência de 836,5 MHz. O frequência

do sinal do LO 2, por outro lado, é fixa em 906,5 MHz, produzindo, através do seu

batimento com o sinal de IF intermediário, um sinal de IF com frequência de 70

MHz que é transportado para o centro de controle através de cabos coaxiais com

comprimento aproximado de 125 m.

A conversão de frequências é conclúıda no terceiro bloco das unidades receptoras,

onde o sinal da banda base é obtido através do batimento do sinal de IF com o sinal

do LO 3, cuja frequência é 70 MHz. A largura da banda base é de 2,5 MHz. Além da

última conversão, neste bloco também é feita a atenuação do sinal através do uso de

atenuadores de até 11 dB que são configurados manualmente. Os atenuadores têm

a função de adequar o ńıvel do sinal à entrada do correlacionador (descrito na seção

3.3.4), que opera na faixa de −32 a −38 dBm.

Também é neste bloco que é feita a quadratura do sinal4, de forma que a sáıda do

receptor seja composta por uma componente real e uma imaginária em cada uma

das unidades. O diagrama detalhado do sistema receptor do PBDA é apresentado

na Figura 3.10.

4No processo de quadratura, o sinal de entrada é separado em duas componentes e uma delas
sofre um atraso de fase correspondente a 90◦. Este processo é utilizado para construir um sinal
complexo a partir de um sinal real.
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3.3.4 Correlacionador e aquisição de dados

O correlacionador do PBDA é uma implementação simples de um correlacionador

XF onde não há um módulo de FFT para separar o sinal em diferentes canais

espectrais após a correlação. Este correlacionador foi idealizado para uso com 6

antenas, podendo então ser utilizado para o protótipo de 5 antenas e para testes de

grupos de antenas durante a construção do arranjo, de forma que foi implementado

sem capacidade espectral por questão de simplicidade e redução de custos. Este tipo

de implementação elimina a necessidade das diversas unidades de atraso em série

e unidades multiplicadoras para cada par de antenas (Figura 3.2), de forma que o

correlacionador computa a multiplicação dos sinais de cada par de antenas apenas

uma vez.

Este sistema tem capacidade para processar as partes real e imaginária do sinal

amostrado (obtidas após a quadratura), através de 6 canais que correspondem às

partes reais dos sinais de cada uma das antenas e outros 6 canais que correspondem

às partes imaginárias dos sinais de cada antena. Além disso, há 2 canais de auto-

correlação para computar a potência total do sinal coletado por 2 das antenas do

arranjo (atualmente das antenas 2 e 5).

O processamento de sinal feito pelo correlacionador tem ińıcio através da digitaliza-

ção e amostragem do sinal proveniente do último bloco do sistema receptor analógico.

A digitalização é feita através de um comparador que tem como sáıda um ńıvel ló-

gico baixo (0) ou alto (1), quando o sinal analógico de entrada tem um ńıvel abaixo

ou acima de um valor de referência, respectivamente. O sinal digital produzido pelo

comparador é então amostrado a uma taxa de 5 MHz, satisfazendo o critério de

Nyquist para uma banda base com largura de 2,5 MHz (SAWANT et al., 2005).

Os atrasos dos sinais provenientes de cada antena são então ajustados por unidades

de atraso instrumental (τi). Sua função é compensar os atrasos geométricos entre

as diferentes antenas para observações de fontes localizadas distantes do zênite. O

valor de τi pode ser ajustado entre 0,2 e 3 µs, em passos de 0,2 µs, que é o inverso

da frequência de amostragem de 5 MHz do correlacionador.

A base do sistema correlacionador são os chips correlacionadores de 1 bit desen-

volvidos para o Rádio Heliógrafo Nobeyama (NAKAJIMA et al., 1995b) e também

utilizados no Rádio Heliógrafo Gauribidanur (RAMESH et al., 1998), cujo esquema do

83



circuito é apresentado na Figura 3.11. Cada chip é capaz de realizar as operações de

multiplicação e acumulação para os sinais de até 4 antenas, conforme representado

na Figura 3.12, fornecendo como sáıda os valores das componentes real e imaginária

das correlações em cada par de antenas (SAWANT et al., 2005). Por exemplo, se C1,

S1 e C2, S2 correspondem respectivamente às componentes real (cosseno – C) e ima-

ginária(seno – S) das antenas 1 e 2, então a correlação produzida na sáıda será igual

a C1⊕C2 +S1⊕S2 para a componente real e C1⊕S2−S1⊕C2 para a componente

imaginária.

Figura 3.11 - Esquema representando as operações realizadas pelo chip correlacionador do PBDA.

Fonte: Sawant et al. (2005)

O peŕıodo de integração é de cerca de 105 ms, ao final do qual os dados das cor-

relações em cada par de antenas são armazenados em uma das duas unidades de

memória existentes no sistema. Os dados são armazenados sequencialmente em uma

das unidades de memória durante 256 ciclos de integração. Durante este peŕıodo, a

leitura dos dados armazenados na outra unidade de memória é feita por um com-

putador conectado ao correlacionador. O processo de leitura e gravação se inverte

com relação às unidades de memória ao final de cada 256 ciclos de integração, de

forma que há sempre uma unidade armazenando dados e a outra sendo lida pelo

computador de aquisição.
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Figura 3.12 - Diagrama funcional do chip correlacionador.

Fonte: Sawant et al. (2005)

3.3.5 Aplicações do PBDA

O PBDA é um instrumento com baixa resolução angular e baixa sensibilidade. As

cinco antenas em operação atualmente no śıtio de Cachoeira Paulista foram desen-

volvidas com o objetivo de realizar testes de engenharia de todos os sub-sistemas

(rastreio, receptor, sintetizador de frequências, digital, correlacionador e aquisição

de dados) e testes operacionais em campo, nas condições reais de funcionamento,

mostrando a viabilidade da construção do BDA na sua versão final, com 38 antenas.

As aplicações cient́ıficas da versão final do BDA são diversas e foram apresentadas em

detalhes em Sawant et al. (2005). Contudo, apesar das limitações em sensibilidade e

resolução, é posśıvel realizar observações de interesse astrof́ısico com o BDA na sua

forma atual. Algumas destas aplicações são:

• Estudos da contrapartida em rádio (1,2 a 1,7 GHz) das estruturas solares

de grande escala observadas em outras bandas do espectro eletromagnético,

a partir da comparação dos perfis unidimensionais do Sol,

• Estudos de variabilidade temporal das estruturas de grande escala obser-

vadas nos perfis unidimensionais do Sol obtidos com o BDA através de

observações solares no modo rastreio, cuja calibração é feita com observa-

ção de satélites do GPS (“Global Positioning System”) em 1575,42 MHz,
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• Produção de mapas sinódicos do Sol em uma dimensão a partir do seu

monitoramento ao longo de uma rotação de Carrington completa.
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4 OBSERVAÇÕES SOLARES COM ALTA RESOLUÇÃO ESPACIAL

Observações solares inéditas com resolução espacial de até 20” em frequências de

ondas métricas e decimétricas foram realizadas com o GMRT operando na frequência

157 MHz nos dias 03 e 04 de Junho e 10 e 12 de Dezembro de 2005, e no modo de

frequência dupla (244/614 MHz) nos dias 26 de Novembro e 17 de Dezembro de

2005.

Este caṕıtulo é dedicado a apresentar em detalhes a metodologia empregada na rea-

lização das observações, bem como na redução dos dados obtidos em cada uma das

sessões de observação, desde a determinação das soluções de calibração das visibi-

lidades complexas até o refinamento dos mapas, através do processo denominado

auto-calibração. A redução dos dados obtidos nestas observações foi feita utilizando

o programa computacional“Astronomical Image Processing System”(AIPS) (FOMA-

LONT, 1981), desenvolvido pelo “National Radio Astronomy Observatory”(NRAO).

Uma descrição detalhada do processo de redução dos dados no AIPS é apresentada

no apêndice A.

4.1 Metodologia empregada nas observações

Conforme descrito no Caṕıtulo 3, o GMRT é um instrumento versátil, oferecendo

ao usuário uma grande diversidade de configurações, ajustadas de acordo com os

objetivos cient́ıficos das observações. Devido a esta versatilidade, é posśıvel utilizar

o instrumento para fazer observações de vários tipos distintos de fontes de interesse

astrof́ısico, com fluxos que podem ser tão baixos quanto alguns µJy, em observações

de pulsares, ou tão intensos quanto dezenas ou centenas de Unidades de Fluxo Solar

(UFS)1, em observações de atividade solar (NCRA, 2006).

Observações solares normalmente requerem alta resolução temporal (da ordem de

segundos, ou menor) e uma faixa dinâmica ampla o suficiente para acomodar as

variações de fluxo que ocorrem durante uma explosão e que podem ultrapassar três

ordens de grandeza. Em todas as observações solares realizadas com o GMRT, é

comum ajustar os atenuadores para que o sinal de cada antena seja reduzido por um

fator equivalente a 30 dB, mas em casos extremos, a atenuação pode ser ajustada

para 44 dB.

O processo de alocação de tempo do GMRT é descrito em detalhes no apêndice B.

11 UFS = 104 Jy = 10−22 Wm−2Hz−1
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As observações realizadas nos dias 03 e 04 de Junho de 2005 – descritas a seguir

– foram alocadas em uma janela de tempo ocioso do telescópio. Após a obtenção

de imagens com alta faixa dinâmica2 (>∼ 70) e a detecção de um Buraco Coronal a

partir dos dados destas observações (como descrito no Caṕıtulo 5), foi elaborado um

pedido de tempo para o 9◦ ciclo observacional do GTAC (GMRT Time Allocation

Commitee, apêndice B), cujo objetivo era a utilização do GMRT nas frequências

157 e 244 MHz para a observação de estruturas do Sol calmo, sobretudo buracos

coronais, pois naquele peŕıodo a atividade solar aproximava-se do mı́nimo, quando

a ocorrência dos buracos coronais torna-se mais frequente.

A proposta, intitulada “Quiet Sun mapping: Tracing coronal features with GMRT”,

foi aprovada, com a alocação das 36 horas solicitadas para as observações, distribúı-

das entre os dias 26 de Novembro e 10, 12 e 17 de Dezembro de 2005, no intervalo

das 08 às 17 horas, horário local. As particularidades de configuração do telescópio e

do processo de redução dos dados obtidos em cada grupo de observações, separados

por data e frequência de operação, são descritas a seguir.

Todas as observações foram realizadas no modo “Polar-indiano” do correlacionador.

Este modo foi escolhido por permitir a obtenção dos parâmetros de Stokes I (RR+

LL) e V (RR−LL), que descrevem respectivamente a intensidade total de radiação

emitida pela fonte e a intensidade da polarização circular da radiação, permitindo

ainda a metade da capacidade espectral do GMRT, suficiente para os objetivos

cient́ıficos destas observações.

4.1.1 Observações de 157 MHz em 03 e 04 de Junho de 2005

As observações foram realizadas das 08:06 UT às 11:52 UT no dia 03 de Junho de

2005, e das 07:21 UT às 11:30 UT no dia 04 de Junho de 2005. A frequência de

observação foi ajustada para 157 MHz, e a largura de banda dispońıvel neste dia

era de 6 MHz3. Dos 128 canais do correlacionador do GMRT, foram registrados os

dados de 13 canais com um intervalo de 10 canais entre aqueles dos quais os dados

foram registrados, para que não fosse gerado um grande volume de dados, conforme

discutido a seguir.

2A faixa dinâmica em um mapa é definida como a razão entre a intensidade máxima e o ńıvel
do rúıdo rms do mapa.

3A largura de banda dos receptores do GMRT em 157 MHz é normalmente 8 MHz, mas este
valor está sujeito às condições de RFI, podendo ser alterado para minimizar a contaminação dos
dados das observações.
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O objetivo principal destas observações era a produção de um mapa de todo o Sol

utilizando a técnica de śıntese por rotação, na qual todos os dados de visibilidades

complexas obtidos ao longo do peŕıodo das observações são combinados a fim de

produzir uma única imagem, de forma que a rotação da Terra é utilizada para

que seja obtida uma amostragem mais completa do plano uv. Por isso, o tempo de

integração foi mantido com o valor padrão de 16,9 segundos, utilizado na maioria

das observações com o GMRT no modo interferométrico. Para possibilitar a análise

de eventuais explosões solares durante as observações, uma aquisição paralela dos

dados foi realizada com tempo de integração de 2 segundos. O procedimento de

aquisição dos dados em intervalos de 10 canais ao longo da banda foi adotado para

manter o volume de dados abaixo de ∼ 1 GB, mesmo com o tempo de integração

de 2 segundos.

As fontes calibradoras primárias (de fluxo) 3C48 e 3C147 foram observadas respec-

tivamente no ińıcio e no final das observações no dia 03 de Junho de 2005, enquanto

apenas 3C48 foi observada como calibradora primária no ińıcio das observações em

04 de Junho de 2005. Estas fontes são normalmente utilizadas como calibradores

de fluxo em interferometria por apresentarem fluxos altos (da ordem de dezenas de

Janskys) e aproximadamente constantes no tempo.

As observações foram realizadas de acordo com a sequência apresentada na Figura

4.1, normalmente adotada em observações interferométricas e nas quais a fonte ca-

libradora secundária (de fase) e a fonte alvo são observadas em ciclos.

A denominação de primária e secundária para as fontes calibradoras não é precisa

e é utilizada para diferenciar os calibradores utilizados para estabelecer uma escala

absoluta de fluxo (primários) dos calibradores secundários, utilizados para calibrar

as amplitudes e fases de acordo com o comportamento do sistema durante as obser-

vações. Por este motivo, é altamente recomendável que os calibradores secundários

estejam a uma distância máxima de cerca de 20◦ da fonte alvo, sem restrições quanto

ao fluxo. Os calibradores primários, por outro lado, devem ter um fluxo superior a

cerca de 10 Jy, mas não é necessário que estejam próximos à fonte alvo.

A fonte 0521+166 foi utilizada como calibrador de fase (secundário) e foi selecionada

através do uso da ferramenta “VLA Calibrator Search”– VLACS – (VLA, 2003c),

descrita em detalhes no Apêndice C. Em cada ciclo de aproximadamente 30 minutos,

a fonte calibradora secundária foi observada durante cerca de 5 minutos, enquanto
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Figura 4.1 - Fluxograma mostrando a sequência normalmente adotada para as varreduras em observa-
ções interferométricas. Os ciclos de varreduras da fonte alvo e do calibrador secundário são
repetidos até o final das observações.

o Sol foi observado por aproximadamente 20 minutos, e o tempo restante foi gasto

com o posicionamento das antenas e inicialização das varreduras.

O sinal das fontes calibradoras foi atenuado em 14 dB, enquanto o sinal do Sol

foi atenuado em 30 dB. A diferença de atenuação é devida à grande diferença de

fluxo entre os sinais do Sol e das demais fontes, e é necessária para garantir que

os sinais processados pelo receptor tenham o ńıvel adequado ao funcionamento do

correlacionador.

Apesar da utilização dos atenuadores solares, o sistema do GMRT precisaria passar

por modificações para que fosse posśıvel a calibração do fluxo em observações sola-

res. Bastian (1989) descreveu em detalhes as diferenças entre observações de fontes

astrof́ısicas “fracas” (a temperatura de antena é muito menor do que a temperatura
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do sistema) e observações do Sol (a temperatura do sistema é dominada pela tempe-

ratura de antena), apresentando em detalhes as modificações feitas no “Very Large

Array” (VLA) para possibilitar a calibração completa das visibilidades e a estabili-

dade do sistema em observações solares. Como um sistema desse tipo ainda não foi

implantado no GMRT para permitir a calibração do fluxo solar, os arquivos de da-

dos no formato FITS-IDI (“Flexible Image Transport System – Interferometric Data

Interchange” – Flatters (2000)) foram gerados com as amplitudes das visibilidades

normalizadas com relação às auto-correlações em cada uma das antenas, e não foi

posśıvel estabelecer uma calibração absoluta em fluxo a partir destas observações.

O formato original dos dados do GMRT é chamado “Long Term Accumulation”

(LTA) e foi desenvolvido pelos técnicos do observatório. Por outro lado, o formato

FITS-IDI é uma extensão do formato FITS (WELLS et al., 1981), criado para padroni-

zar o formato em que são escritos os dados provenientes de diferentes interferômetros.

Este formato foi utilizado para viabilizar a leitura dos dados do GMRT pelo AIPS.

4.1.2 Observações de 244/614 MHz em 26 de Novembro e 17 de Dezem-

bro de 2005

As observações foram realizadas das 05:13 UT às 11:24 UT no dia 26 de Novembro

de 2005, e das 2:53 UT às 11:40 UT no dia 17 de Dezembro de 2005. A frequência

central foi ajustada para 614 MHz na polarização RR (produto entre as sáıdas RCP

– “Right-handed Circular Polarization” em cada par de antenas) e para 244 MHz na

polarização LL (produto entre as sáıdas LCP – “Left-handed Circular Polarization”

em cada par de antenas). Ao contrário das observações de Junho de 2005 (seção

4.1.1), o registro dos dados foi feito do canal 20 ao canal 40 dos 128 canais dispońıveis

ao longo da banda de 16 MHz.

A decisão de registrar os dados em canais adjacentes deve-se à constatação, em

observações anteriores, de que a visualização de canais adjacentes facilita a identifi-

cação de canais afetados por RFI. A escolha dos canais 20 a 40, por outro lado, foi

feita com base na análise do espectro da banda passante no ińıcio das observações,

de onde se concluiu que esta era a região da banda menos afetada por RFI.

Assim como nas observações anteriores (seção 4.1.1), foram feitas duas aquisições

simultâneas com tempos de integração diferentes. O tempo de integração padrão de

16,9 s do GMRT foi mantido em um dos arquivos de dados, enquanto as amostras
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foram registradas a cada 0,528 s em outro arquivo de dados. Este tempo de integração

foi escolhido para fornecer resolução temporal suficiente para permitir a observação

de fenômenos transientes solares, caso ocorressem durante as observações.

Devido ao tempo de integração de 0,528 s, as observações foram realizadas com os

ALCs desligados, pois sua constante de tempo é de 2 s. No entanto, para garantir uma

alimentação uniforme do correlacionador, foi utilizada uma rotina computacional do

GMRT para equalizar a potência do sinal proveniente de todas as antenas na entrada

do correlacionador. Este procedimento foi realizado a partir de observações da fonte

3C286, que não é resolvida pelas linhas de base do GMRT nestas frequências.

As observações tiveram ińıcio após a equalização de potência e foram realizadas com

os atenuadores ajustados para 0 dB em 614 MHz e 14 dB em 244 MHz para as fontes

calibradoras e 30 dB em ambas as frequências para o Sol. A fonte 3C286 foi utilizada

como calibrador primário, enquanto 3C298 e 1822-096 foram utilizadas como cali-

bradores secundários (apenas 1822-096 foi utilizada como calibrador secundário no

dia 17 de Dezembro), tendo sido selecionadas usando a VLACS. Devido à ocorrência

de uma explosão solar B8.9 na classificação do “Geostationary Operational Environ-

mental Satellites” (GOES) (ACHUTUNI; MENZEL, 1999; LUDWIG; JOHNSON, 1981),

com pico às 07:05 UT na curva de luz em Raios-X moles do GOES, os atenuadores

foram ajustados através do sistema de controle do GMRT para 44 dB em 244 MHz

durante as observações de 26 de Novembro de 2005, no intervalo entre 07:01 UT e

08:46 UT, sendo ajustados novamente para 30 dB após o decaimento do evento.

4.1.3 Observações de 157 MHz em 10 e 12 de Dezembro de 2005

As observações foram realizadas das 03:43 UT às 11:49 UT no dia 10 de Dezembro

de 2005, e das 03:06 UT às 11:35 UT no dia 12 de Dezembro de 2005. A frequência

central foi ajustada para 157 MHz, e os dados foram registrados do canal 20 ao canal

40 dos 128 canais dispońıveis ao longo da banda de 8 MHz.

Da mesma forma como nas observações em 244/614 MHz, os dados foram registrados

em canais adjacentes para possibilitar a identificação de RFI, e os canais de 20 a 40

foram escolhidos por serem os menos afetados por interferência ao longo da banda. O

tempo de integração foi igualmente ajustado para 16,9 e 0,528 s, possibilitando tanto

o imageamento de estruturas do Sol calmo quanto o monitoramento de fenômenos

transientes solares.
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Os ALCs foram mantidos desligados, portanto, a equalização de potência foi nova-

mente realizada com base nas observações de 3C286, posteriormente utilizada como

calibrador primário, enquanto a fonte 1822-096 foi utilizada como calibrador secun-

dário, também selecionada usando a VLACS.

Os ńıveis de atenuação foram ajustados para 14 dB nas varreduras das fontes ca-

libradoras e para 30 dB nas varreduras do Sol. Não foram registrados fenômenos

transientes durante as observações, então não houve mudança de atenuação ao longo

das varreduras do Sol.

Um resumo dos principais parâmetros das observações realizadas com o GMRT neste

trabalho é apresentado na Tabela 4.1.

Tabela 4.1 - Principais parâmetros das observações com o GMRT

Horário (UT) Frequência Banda Integração
Data Inicial Final (MHz) (MHz) (s)

03/06/2005 08:06 11:52 157 6 16,9 / 2
04/06/2005 07:21 11:30 157 6 16,9 / 2
26/11/2005 05:13 11:24 244 / 614 16 16,9 / 0,528
10/12/2005 03:43 11:49 157 8 16,9 / 0,528
12/12/2005 03:06 11:35 157 8 16,9 / 0,528
17/12/2005 02:53 11:40 244 / 614 16 16,9 / 0,528

4.2 Redução de dados

A redução dos dados no formato FITS-IDI foi realizada utilizando o AIPS. O pro-

cesso de redução de dados interferométricos pode ser descrito como composto por

3 etapas distintas: edição dos dados, calibração e imageamento – complementadas

pelas operações de preparação dos dados e auto-calibração, a última podendo ser

considerada parte da etapa de imageamento. As tarefas do AIPS utilizadas em cada

uma das etapas da redução são apresentadas em detalhes no Apêndice A. Os deta-

lhes do processo de redução de dados, por outro lado, são descritos a seguir, e um

fluxograma deste processo é apresentado na Figura 4.2.
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Figura 4.2 - Fluxograma mostrando as etapas do processo de redução de dados interferométricos. Note
que os processos de edição de dados e calibração, assim como os processos de imageamento
e auto-calibração, são realizados de forma iterativa até que resultados satisfatórios sejam
alcançados.

4.2.1 Edição

A etapa de edição dos dados consiste em identificar as amostras do conjunto de dados

que foram afetadas por falhas no sistema (como variações de ganho em amplitude ou

fase) ou por fatores externos (como RFI e más condições climáticas, por exemplo),

e que contribuem de forma prejudicial para o processo de calibração.

O conhecimento sobre as fontes calibradoras é muito importante nesta etapa, pois

as amostras afetadas pelos problemas mencionados são identificadas com base no

conhecimento sobre a resposta do interferômetro para as fontes calibradoras utiliza-

das. Estas fontes são normalmente puntuais (ou seja, possuem dimensões angulares

menores do que as dimensões do feixe sintetizado) de forma que a resposta do inter-
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ferômetro deve ser constante em amplitude (proporcional ao fluxo da fonte) e fase

(proporcional à distância angular entre as posições da fonte e do centro de fase).

A calibração através da utilização de fontes não-puntuais também é posśıvel. Neste

caso, um modelo da fonte é utilizado, possibilitando a modelagem da resposta do in-

terferômetro, que é então utilizada para a calibração. Nas observações com o GMRT,

há diversas fontes que são normalmente utilizadas como calibradoras, mas que são

resolvidas pelas maiores linhas de base. Neste caso, basta utilizar para a calibração

apenas as linhas de base em que a fonte é não-resolvida e a resposta do interferôme-

tro é a mesma de uma fonte puntual. Como será discutido adiante neste caṕıtulo,

este era o caso de apenas uma das fontes calibradoras observadas durante todos os

dias de observações com o GMRT.

A análise simultânea dos dados das diferentes linhas de base do arranjo é importante

na identificação das amostras que se desviam do conjunto de dados, considerando a

resposta esperada para as fontes calibradoras. Os desvios normalmente observados

são variações abruptas de fase ou amplitude, cujas origens mais prováveis são falhas

no funcionamento do sistema e RFI.

Através da comparação entre as linhas de base é posśıvel identificar antenas ou li-

nhas de base com mal funcionamento (resposta aproximadamente nula, ou ordens

de grandeza maior do que nas outras), intervalos de tempo em que houve falhas no

sistema e canais espectrais afetados por RFI ou que apresentem falhas no funciona-

mento. Os dados cuja qualidade foi afetada por estes efeitos são espúrios e devem

ser removidos do conjunto antes da calibração.

A edição e calibração dos dados constituem um processo iterativo, pois pode haver

amostras no conjunto de dados cujos problemas são mais fáceis de identificar após

a obtenção e aplicação da calibração. Após a re-edição dos dados, é recomendável

refazer também a calibração.

A seguir é apresentada uma lista das principais operações de edição de dados em

cada uma das sessões observacionais realizadas no GMRT. As operações consideradas

como principais são a remoção parcial ou completa de antenas do arranjo, ou de todos

os dados adquiridos em um certo intervalo de tempo.

• 03 de Junho de 2005
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– Antenas completamente removidas por mal funcionamento: C00, C02,

C03, C08, C10 e S03.

– Antena parcialmente removida por mal funcionamento: E05, no inter-

valo 10:25:33 UT - 11:52:35 UT.

– Intervalo de tempo removido devido a interferência: 11:30:54 UT -

11:35:24 UT.

• 04 de Junho de 2005

– Antena completamente removida por mal funcionamento: C00.

– Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C08, no in-

tervalo de tempo 07:22:02 UT - 08:57:14 UT; C10, no intervalo de

tempo 07:22:02 UT - 09:28:30 UT.

– Intervalo de tempo removido devido a interferência: 08:46:32 UT -

08:50:12 UT.

• 26 de Novembro de 2005

– Antenas completamente removidas por mal funcionamento: C09, C11

e S02.

– Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C04, no in-

tervalo 08:48:13 UT - 08:52:27 UT; E03, no intervalo 05:22:53 UT -

05:43:10 UT; S04, no intervalo 08:48:13 UT - 08:58:39 UT.

• 10 de Dezembro de 2005

– Intervalo de tempo removido devido a interferência: 08:26:01 UT -

08:30:06 UT.

• 12 de Dezembro de 2005

– Antena completamente removida por mal funcionamento: E03

– Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C04, no in-

tervalo 03:07:09 UT - 03:09:24 UT; C12, no intervalo 03:07:09 UT -

03:16:10 UT.

– Intervalo de tempo removido devido a interferência: 09:22:37 UT -

09:24:35 UT.
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• 17 de Dezembro de 2005

– Antenas completamente removidas por mal funcionamento: E02, E03

e S02.

– Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: S04, nos

intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07 UT, 05:12:19 UT - 06:09:29 UT,

07:17:22 UT - 07:19:04 UT e 11:05:48 UT - 11:09:11 UT; S06, nos

intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07 UT, 07:17:22 UT - 07:19:04 UT e

11:05:48 UT - 11:09:11 UT; W05, nos intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07

UT e 11:05:48 UT - 11:09:11 UT.

– Intervalo de tempo removido devido a interferência: 06:48:55 UT -

06:52:35 UT.

4.2.2 Calibração

A calibração de dados interferométricos é discutida em detalhes no Caṕıtulo 6. De

forma geral, as visibilidades complexas, Ṽij, medidas por um par de antenas ij,

podem ser descritas através da equação (FOMALONT; PERLEY, 1999):

Ṽij(t) = Gij(t)Vij(t) + εij(t) + ηij(t) (4.1)

em que,

t é o tempo durante as observações,

Gij(t) é o ganho complexo na linha de base ij,

Ṽij(t) são as visibilidades complexas observadas, em função do tempo,

Vij(t) são as visibilidades complexas verdadeiras, também em função do tempo,

εij(t) é uma componente de deslocamento complexo4 na linha de base ij, e

ηij(t) é o rúıdo complexo associado à medida.

4Este termo está normalmente associado a erros sistemáticos cujo efeito é inserir valores cons-
tantes em amplitute e fase nas visibilidades complexas.
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A calibração dos dados de um interferômetro consiste em determinar o valor de Gij a

partir das visibilidades medidas em cada par de antenas, possibilitando a determina-

ção de Vij. O valor de Gij depende dos ganhos independentes em cada antena, gi(t)

e de um ganho residual associado a cada linha de base, gij(t) (FOMALONT; PERLEY,

1999), podendo ser representado por:

Gij(t) = gi(t)g
∗
j (t)gij(t) = ai(t)aj(t)aij(t)e

i(φi(t)−φj(t)+φij(t)) (4.2)

em que,

ai(t) é o ganho em amplitude independente na antena i, e

φi(t) é o ganho em fase independente na antena i.

Utilizando uma fonte calibradora puntual com densidade de fluxo S Jy, a visibilidade

verdadeira se torna Vij = S. Note que neste caso, a visibilidade tem apenas parte

real, pois a posição da fonte coincide com a direção do centro de fase, implicando

valor zero para a fase.

A equação de calibração (equação 4.1) é normalmente resolvida através do método de

mı́nimos quadrados (discutido, por exemplo, por Bevington e Robinson (1992), onde

as soluções são obtidas separadamente para amplitudes e fases. As fases podem ser

resolvidas diretamente através de um método linear, e uma discussão detalhada sobre

um método para a solução é apresentada no Caṕıtulo 6. No caso das amplitudes,

é necessário linearizar a equação (por exemplo utilizando a função log(x)) antes de

utilizar o método de mı́nimos quadrados.

O intervalo de solução é o intervalo de tempo em que é tomada a média dos dados

para a determinação de cada uma das soluções de calibração durante o peŕıodo das

observações. Este intervalo deve ser determinado a partir da análise dos dados antes

da calibração, observando as escalas de tempo de variação de ganho do telescópio

durante as observações. Intervalos de solução muito menores de que as escalas de

tempo de variação observadas implicam um gasto desnecessário de recursos com-

putacionais, enquanto intervalos de solução maiores do que as escalas de tempo de

variação podem degradar as soluções de calibração, implicando uma má calibração

dos dados.
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As soluções de calibração são obtidas a partir das observações das fontes calibrado-

ras nas linhas de base em que tais fontes não são resolvidas pelo feixe sintetizado

do arranjo. As visibilidades da fonte alvo são calibradas através da interpolação

das soluções de calibração determinadas para as varreduras das fontes calibrado-

ras adjacentes a cada varredura da fonte alvo. A sequência padrão das observações

interferométricas esquematizada na Figura 4.1 deve-se a este esquema de calibração.

As fontes utilizadas como calibradores nas observações deste trabalho não são re-

solvidas por nenhuma das linhas de base do GMRT, exceto a fonte 3C298 em 614

MHz, que é resolvida pelas linhas de base com comprimento maior que 20 kλ. Assim,

a calibração foi realizada utilizando todas as linhas de base do arranjo, exceto no

caso de 3C298 em 614 MHz, para cuja calibração foram utilizados apenas os dados

amostrados pelas linhas de base com comprimento menor que 20 kλ. As soluções de

calibração para as fases são relativas, pois o parâmetro relevante em dados interfero-

métricos é a diferença de fase entre as antenas. Assim, as fases são computadas com

relação a uma antena de referência. Através da comparação entre os dados em todas

as linhas de base, é posśıvel identificar a antena que apresenta maior estabilidade

de fase (menor taxa de variação) ao longo de uma observação, que é normalmente

escolhida como referência de fase para a calibração.

Os parâmetros utilizados na calibração dos dados deste trabalho provenientes das

observações com o GMRT são apresentados na Tabela 4.2, a seguir, na qual são

utilizados os acrônimos solint e refant para fazer menção ao intervalo de solução e

à antena de referência, respectivamente. As Figuras 4.3 e 4.4 mostram o resultado

da calibração em fase e amplitude dos dados das observações de 26 de Novembro de

2005.

Tabela 4.2 - Parâmetros da redução dos dados do GMRT.

Data Calibradores solint (min) refant
03/06/2005 3C48 / 3C147 / 0521+166 0,5 / 0,5 / 1 17
04/06/2005 3C48 / 0521+166 0,5 / 1 17
26/11/2005 3C286 / 3C298 0,2 / 0,2 10
10/12/2005 3C286 / 1822-096 0,5 / 1 17
12/12/2005 3C286 / 1822-096 0,5 / 1 17
17/12/2005 3C286 / 1822-096 0,5 / 1 10
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Os gráficos das amplitudes e fases das visibilidades complexas apresentados nas

Figuras 4.3 e 4.4 indicam uma boa calibração dos dados das fontes calibradoras, uma

vez que foi posśıvel, através da calibração aplicada, obter os fluxos das fontes 3C286

(28,15 Jy em 244 MHz) e 3C298 (41,31 Jy em 244 MHz), e reduzir a média das fases

de ambas as fontes a zero. Desvios elevados com relação a estes valores são observados

em algumas distâncias uv (por exemplo ∼ 7 e 13 kλ nos dados de 3C286 e ∼ 4 kλ nos

dados de 3C298). Os dados correspondentes a estes desvios deveriam ser removidos

caso o objetivo das observações fosse o imageamento das fontes calibradoras com

alta faixa dinâmica. No entanto, como estas fontes são utilizadas aqui apenas como

calibradoras e as soluções de calibração são obtidas através da média de grupos

de aproximadamente 20 amostras das visibilidades das fontes calibradoras, o efeito

destes dados espúrios sobre a faixa dinâmica dos mapas solares é despreźıvel.

Apesar de não se obter uma calibração absoluta em amplitude para os dados solares,

conforme mencionado anteriormente, é importante garantir que os ganhos de cali-

bração obtidos são satisfatórios para a obtenção dos fluxos das fontes calibradoras.

Isto é uma indicação de que estes ganhos reproduzem de forma adequada o com-

portamento do telescópio, podendo, pois, ser aplicados aos dados solares, apesar da

arbitrariedade da escala de fluxo, neste último caso.

4.2.3 Imageamento

A etapa de imageamento consiste inicialmente na realização de operações de ordena-

ção e interpolação das visibilidades (THOMPSON; BRACEWELL, 1974) para que seja

posśıvel resolver as equações 2.25, 2.26 e 2.27 através da aplicação de um algoritmo

de FFT. As imagens podem ser obtidas a partir de todas as distâncias uv que com-

põem o conjunto de dados em todos os instantes de observação, bem como a partir

de quaisquer subconjuntos destes.

Por exemplo, podem ser obtidas imagens a cada instante de observação (imagens

instantâneas ou “snapshots”) ou limitadas a qualquer subconjunto do intervalo de

tempo total das observações. Por outro lado, também podem ser obtidas imagens

de qualquer subconjunto da cobertura uv do arranjo durante as observações.

Após a realização da FFT e consequente obtenção da imagem suja, aplica-se um mé-

todo de deconvolução para remover os efeitos de replicação provocados pela amostra-

gem incompleta das visibilidades, conforme discutido no Caṕıtulo 2, onde também
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se afirma que o método mais utilizado é o CLEAN e suas variantes, por exemplo

(STEER et al., 1984) e (WAKKER; SCHWARZ, 1988). A implementação do CLEAN uti-

lizada para produzir os mapas apresentados neste trabalho é a principal dispońıvel

no AIPS, referente ao algoritmo de Schwab (1984).

No processo de auto-calibração, cada imagem obtida é utilizada como modelo para

melhorar a precisão da calibração em fase, o que aumenta a precisão da posição

das fontes nas imagens. O refinamento da posição é alcançado através da utilização

das visibilidades associadas à imagem modelo como referência de fase. O processo é

iterativo, de modo que um modelo (uma imagem) com maior precisão em posição

leva a melhores soluções de calibração, implicando uma imagem onde a precisão em

posição é ainda maior do que na primeira.

A auto-calibração fornece ainda uma melhor resposta do sistema em fluxo, já que

maior precisão na posição das fontes implica uma determinação mais precisa da

distribuição de brilho observada, associada a uma melhor resposta do sistema em

amplitude. O processo é normalmente interrompido quando o aumento do fluxo das

componentes principais da imagem resultante de uma iteração de auto-calibração é

menor do que o ńıvel de rúıdo nas imagens.

O método de imageamento por śıntese de rotação foi aplicado para a obtenção de

todos os mapas resultantes das observações deste trabalho realizadas com o GMRT,

exceto no caso de 26 de Novembro de 2005, quando foi necessário fazer imagens do

tipo “snapshot” devido à ocorrência de uma explosão solar, já que a comparação

entre diversas imagens sequenciais é interessante para o estudo deste tipo de evento,

permitindo a determinação da localização da sua principal fonte de emissão, assim

como o estudo da dinâmica desta fonte.

O método de auto-calibração implementado no AIPS foi aplicado a todas as imagens

obtidas através de śıntese de rotação, sendo responsável por um aumento da faixa

dinâmica dos mapas correspondente a um fator maior ou da ordem de 2.

No caso dos dados de 26 de Novembro de 2005, foram obtidas imagens a cada

segundo, utilizando os dados com resolução temporal de 0,528 s. Estas imagens

foram reunidas em um cubo, a partir do qual foi obtida a curva de luz associada à

explosão observada, conforme descrito no Caṕıtulo 5. O método de auto-calibração

não foi aplicado a estas imagens pois não é esperada uma melhora significativa em
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imagens do tipo “snapshot” através da sua aplicação.

As imagens produzidas a partir das observações com o GMRT são apresentadas no

Caṕıtulo 5, juntamente com os resultados obtidos da análise destas imagens e uma

discussão a respeito destes resultados.
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Figura 4.3 - Resultados de calibração dos dados da fonte 3C286 em observações com o GMRT em
26/11/2005. As figuras representam as amplitudes e fases das visibilidades como função
da distância uv. (Acima, à esquerda) Amplitude das visibilidades antes da calibração;
(Acima, à direita) Amplitudes das visibilidades após a calibração; (Abaixo, à esquerda)
Fases das visibilidades antes da calibração; (Abaixo, à direita) Fases das visibilidades após
a calibração.
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Figura 4.4 - Resultados de calibração dos dados da fonte 3C298 em observações com o GMRT em
26/11/2005. As figuras representam as amplitudes e fases das visibilidades como função
da distância uv. (Acima, à esquerda) Amplitude das visibilidades antes da calibração;
(Acima, à direita) Amplitudes das visibilidades após a calibração; (Abaixo, à esquerda)
Fases das visibilidades antes da calibração; (Abaixo, à direita) Fases das visibilidades após
a calibração.
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5 RESULTADOS DAS OBSERVAÇÕES SOLARES COM ALTA RESO-

LUÇÃO ESPACIAL

Este caṕıtulo é destinado a apresentar os resultados obtidos a partir das observações

solares realizadas com o GMRT nos dias 03 e 04 de Junho, 26 de Novembro e 10, 12 e

17 de Dezembro de 2005. Os principais resultados apresentados são provenientes das

observações da contrapartida em rádio (157 MHz) de um Buraco Coronal (“Coronal

Hole” - CH) localizado no Hemisfério Norte Solar nos dias 03 e 04 de Junho de 2005,

e também das observações da contrapartida em rádio (244 e 611 MHz) da explosão

Solar que ocorreu por volta das 07:00 UT (com pico em Raios-X Moles registrado

às 07:05 UT) do dia 26 de Novembro de 2005.

Como o objetivo é realizar um estudo multi-espectral dos fenômenos, visando a sua

melhor caracterização, foi feito um levantamento dos dados de imageamento e curvas

de luz dispońıveis em diferentes faixas do espectro eletromagnético, o que possibilitou

a amostragem, através de imagens da emissão rádio em 115 MHz do “Gauribidanur

Radio Heliograph”(GRH) (RAMESH et al., 1998; RAMESH et al., 2006) e 157, 244 e 611

MHz do GMRT, em Ultra Violeta Extremo (UVE – 195 Å) do “Extreme ultra-violet

Imaging Telescope” (EIT) (DELABOUDINIERE et al., 1995) e Raios-X Moles (RXM –

6 – 65 Å), do “Solar X-Ray Imager” (SXI) a bordo do satélite GOES-12 (HILL et al.,

2005; PIZZO et al., 2005).

5.1 O Buraco Coronal observado em 04/06/2005

Os resultados apresentados a seguir foram obtidos através da comparação entre os

mapas da distribuição de brilho do Sol de observações realizadas em 157 MHz com

o GMRT, em 115 MHz com o GRH, na linha de emissão de 195 Å do Fe XII com

o “Extreme ultra-violet Imaging Telescope”(DELABOUDINIERE et al., 1995) a bordo

do satélite “Solar and Heliospheric Observatory” (SoHO), e na banda 6 – 65 Å com

o GOES-12/SXI.

5.1.1 Mapas solares do GMRT em 157 MHz

Os mapas do GMRT nos dias 03 e 04 de Junho de 2005, respectivamente nos interva-

los 08:06 – 11:52 UT e 07:21 – 11:30 UT, foram obtidos a partir dos dados calibrados

conforme descrito no Caṕıtulo 4. Os mapas finais apresentados na Figura 5.1 têm

1024 × 1024 pixels, onde cada pixel corresponde a 3
′′
,5, e as dimensões do feixe são

60
′′
,90 × 57

′′
,09 e 63

′′
,23 × 52

′′
,80 (Ascensão Reta × Declinação), respectivamente nos
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dias 03 e 04 de Junho. A diferença entre as dimensões dos feixes deve-se às diferentes

posições do Sol nos dois dias, implicando diferentes direções de referência de fase e

com isso diferentes projeções das linhas de base no plano do céu. As faixas dinâmicas

são aproximadamente 70:1 e 120:1, nos mapas dos dias 03 e 04, respectivamente. O

ćırculo branco indica a posição e o diâmetro do disco Solar nos comprimentos de

onda na faixa viśıvel do espectro eletromagnético, e os números no mapa do dia

04 denotam as regiões de depressão na distribuição de brilho que são discutidas a

seguir.

O mapa de 04/06 foi escolhido para o estudo do Buraco Coronal devido à maior faixa

dinâmica em comparação ao mapa de 03/06. No entanto, é comum que mapas inter-

ferométricos apresentem estruturas espúrias (normalmente denominados artefatos)

em decorrência da amostragem incompleta das visibilidades complexas e também

das particularidades do método de deconvolução utilizado, conforme discutido no

Caṕıtulo 2. Assim, para garantir a credibilidade da depressão de brilho associada ao

Buraco Coronal, foi feita uma comparação entre as 4 maiores estruturas com brilho

menor do que o médio observadas sobre o disco solar. Outras estruturas não foram

consideradas por sua área ser menor do que 3 % do disco solar, já que nesta análise

o interesse é em estruturas de grande escala.

A depressão no brilho indicada com uma seta e identificada como região 1 na Figura

5.1 é o Buraco Coronal estudado, enquanto as regiões 2, 3 e 4 são artefatos devidos

à cobertura incompleta do plano uv em baixas frequências espaciais, cujo gráfico no

intervalo [−300, 300]λ (onde λ é o comprimento de onda da radiação observada) é

apresentado na Figura 5.2. A Tabela 5.1 apresenta uma comparação entre alguns

parâmetros do mapa em cada uma das regiões e também em toda a região correspon-

dente ao disco Solar viśıvel. Os parâmetros comparados são o fluxo médio, mı́nimo

e a densidade de fluxo (todos em unidades arbitrárias) e a área (em pixels).

Através da análise dos números da Tabela 5.1, verifica-se que a região 1 é a segunda

maior depressão de brilho, e que o fluxo médio nesta região é aproximadamente 3

vezes menor do que o fluxo médio do disco Solar. Além disso, a região 1 é a única que

não apresenta componentes negativas, o que reforça a afirmação de que esta região

não é um artefato, estando associada a uma caracteŕıstica F́ısica. Por outro lado, a

região mais extensa (3, no limbo a Oeste) é também a que apresenta o valor mı́nimo

(negativo) de toda a distribuição de brilho na região correspondente ao disco Solar.

As regiões 2 e 4 também apresentam valores negativos, o que reduz a credibilidade
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Figura 5.1 - Mapas do Sol em escala de tons de cinza obtidos com o GMRT em 157 MHz nos dias 03
(acima) e 04 (abaixo) de Junho de 2005, respectivamente nos intervalos 08:06 – 11:52 UT e
07:21 – 11:30UT. O ćırculo branco no centro das imagens tem 32′ de diâmetro, indicando
a posição e tamanho aproximados do disco Solar viśıvel. Por outro lado, os pequenos
ćırculos brancos no canto inferior esquerdo das imagens representam as dimensões do feixe
sintetizado. A região escura no Hemisfério Norte indicada com uma seta é o Buraco Coronal
estudado.
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Figura 5.2 - Cobertura uv do GMRT (157 MHz) em baixas frequências espaciais para a posição do Sol
em 04 de Junho de 2005, no intervalo 07:21 – 11:30 UT.

Tabela 5.1 - Parâmetros do mapa do GMRT em 157 MHz

Região Fluxo médio Fluxo mı́nimo Densidade de fluxo Área
(Fluxos em unidades arbitrárias) (pixels)

Disco Solar 1,2624 ×10−01 -1,6572 ×10−02 9,5156 ×10+01 232778
1 4,2897 ×10−02 1,5427 ×10−02 2,1790 15687
2 2,8455 ×10−02 -2,1557 ×10−04 1,1944 12962
3 2,1682 ×10−02 -1,6572 ×10−02 1,4406 20518
4 1,4779 ×10−02 -1,8927 ×10−02 3,6068 ×10−01 7537

destas estruturas. Em particular, uma grande depressão de brilho foi observada nos

mapas de UVE e RXM localizada próxima à região 2 do mapa do GMRT; contudo,

devido à presença de valores negativos nesta região no mapa do GMRT, evitou-se

fazer quaisquer afirmações sobre uma posśıvel identificação com as caracteŕısticas

F́ısicas apresentadas nos mapas em outros comprimentos de onda.
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5.1.2 Mapa solar do SoHO/EIT em 195 Å

Um mapa de todo o Sol em UVE, no comprimento de onda de 195 Å correspondente

à linha de emissão do Fe XII com pico em 1,6 MK, foi obtido com o SoHO/EIT às

07:13 UT do dia 04 de Junho de 2005.

O mapa original era uma imagem pré-processada de 1024 × 1024 pixels, cada um

correspondente a 2
′′
,6. Este mapa foi obtido do arquivo cient́ıfico de dados processados

e software do website do SoHO (NASA, 2007a). O mapa foi pós-processado no AIPS,

onde foi aplicada uma transformação de escala para que cada pixel correspondesse

a 3
′′
,5, viabilizando a sua sobreposição ao mapa do GMRT. Este mapa é apresentado

na Figura 5.3, onde também estão representados os contornos correspondentes ao

ńıvel de brilho dos limites do Buraco Coronal.

Figura 5.3 - Mapa em UVE do SoHO/EIT em 195 Å obtido às 07:13 UT do dia 04/06/2007. O ńıvel do
contorno é 880 contagens/pixel e indica os limites do Buraco Coronal. A escala de cinzas,
cujo valor inicial é 800 contagens por pixel, está representada no topo, em unidades de
1000 contagens por pixel.
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5.1.3 Mapa solar do GOES-12/SXI em Raios-X Moles

Um mapa de todo o Sol em Raios-X Moles (RXM), no intervalo de comprimentos

de onda de 6 a 65 Å foi obtido com o GOES-12/SXI às 10:00 UT do dia 04 de Junho

de 2005.

O mapa original era uma imagem pré-processada (“Level 1”1) de 512 × 512 pixels,

cada um correspondente a 5”. Este mapa foi obtido do arquivo de dados do website

do GOES/SXI (NOAA, 2007b) e foi pós-processado no AIPS aplicando uma trans-

formação de escala para que cada pixel correspondesse a 3
′′
,5, e a imagem final foi

preenchida com pixels de valor nulo onde necessário para que tivesse as mesmas di-

mensões das imagens obtidas nos outros comprimentos de onda, ou seja, 1024×1024

pixels. Além disso, para que fosse posśıvel a sua sobreposição ao mapa do GMRT, o

mapa do GOES-12/SXI foi rotacionado por 14◦,27 no sentido anti-horário para que

seu eixo vertical correspondesse à direção Norte-Sul Solar. Este mapa é apresentado

na Figura 5.4.

5.1.4 Mapa solar do GRH em 115 MHz

As observações com o GRH foram realizadas às 08:30 UT do dia 04 de Junho de

2005, resultando no mapa apresentado na Figura 5.5, que foi processado e cedido

pelo Dr. R. Ramesh, do Instituto Indiano de Astrof́ısica (IIA), que opera o GRH.

Os dados foram registrados com tempo de integração de 256 ms, e o mapa foi obtido

tomando a média das visibilidades de 16 amostras sucessivas (aproximadamente 4

s).

As fases das visibilidades complexas dos dados do GRH são calibradas através de

uma técnica que faz uso das linhas de base redundantes do instrumento para deter-

minar soluções de calibração em cada uma das linhas de base (RAMESH et al., 1999).

As amplitudes das visibilidades complexas, por outro lado, são calibradas utilizando

observações de fontes calibradoras padrão, catalogadas e com fluxo conhecido. Neste

caso, foi usada a fonte 3C144, cujo fluxo em 115 MHz é ∼ 1827 Jy (BRAUDE et

al., 1970) e a posição no sistema de coordenadas equatoriais é 05h34m50s (2005.5) e

22◦01′ (2005.5), respectivamente em Ascensão Reta e Declinação.

1As imagens classificadas como “Level 1” passam por um pré-processamento antes de serem
disponibilizadas. As operações de pré-processamento envolvem a correção de pixels defeituosos
através de interpolação, identificação dos pixels saturados e também dos pixels nulos, além da
adição de informações sobre as condições de operação do instrumento no momento da aquisição
dos dados.
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Figura 5.4 - Mapa em RXM do GOES-12/SXI no intervalo de comprimentos de onda 6 – 65 Å obtido
às 10:00 UT do dia 04/06/2005. A escala de tons de cinza está representada no topo, em
unidades de DN/s, onde o valor inicial é 0,7 DN/s.

5.1.5 Caracteŕısticas morfológicas do Buraco Coronal

Os limites do Buraco Coronal foram associados ao ńıvel de 905 contagens por segundo

no mapa de UVE (195 Å) e medidos em 17 cortes radiais entre o centro do disco Solar

e o limbo Oeste, nas direções em que estes cortes interceptam o Buraco Coronal. Este

ńıvel de brilho foi escolhido por ser o valor médio entre o brilho médio de todo o Sol e

o brilho médio dentro da região identificada visualmente como o Buraco Coronal. Os

cortes foram feitos em passos de 7◦,5, no intervalo 0–120◦, com a origem do ângulo de

posição na direção do limbo Oeste, conforme representado na Figura 5.6. Da mesma

forma como descrito por Moran et al. (2001), estes valores são utilizados aqui como

os limites de referência da região associada ao Buraco Coronal.

Os mesmos cortes radiais também foram utilizados para medir os limites do Buraco

Coronal nos mapas em RXM e 157 MHz, nos quais os ńıveis associados a estes limites

foram determinados da mesma forma como no mapa de EUV, e são 0,87 DN/s2 e

2DN é a sigla correspondente a “data numbers”, e é uma medida da quantidade de fótons
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Figura 5.5 - Mapa de contornos do Sol em 115 MHz obtido com o GRH às 08:30 UT do dia 04 de Junho
de 2005. O pico de temperatura de brilho é ∼ 1.1× 106 K e corresponde à fonte puntual
próxima ao limbo no quadrante Sudoeste, e o intervalo entre os ńıveis dos contornos é
5.5 × 104 K. A circunferência indica a posição e tamanho aproximados do disco Solar
viśıvel, e o feixe do instrumento está representado no canto inferior direito da figura. A
região hachurada corresponde ao Buraco Coronal.

8,45×10−2 unidades arbitrárias, respectivamente. Os resultados são apresentados na

Tabela 5.2, onde os limites internos do Buraco Coronal são denominados CHin e os

limites externos são denominados CHout. Não foi encontrada nenhuma contribuição

do Buraco Coronal nos cortes em 0◦ e 120◦. O mapa obtido com o GRH não foi

levado em conta nesta análise, devido à grande diferença de resolução entre este e os

demais mapas. Uma discussão mais detalhada sobre os efeitos do feixe sintetizado

do GRH sobre a forma do Buraco Coronal é apresentada na seção 5.1.6

Através da análise dos números apresentados na tabela, verifica-se que os limites in-

ternos do Buraco Coronal em 157 MHz são sempre mais próximos ao centro do disco

Solar do que aqueles em UVE e RXM, respectivamente. Apresentadas no gráfico da

Figura 5.7 estão as linhas definidas pelos pontos médios (de posição) do Buraco Co-

ronal em cada um dos mapas, onde também é posśıvel verificar que as estas linhas

incidentes no detector do SXI, conforme descrito por Pizzo et al. (2005).
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Figura 5.6 - Representação dos 17 cortes radiais utilizados para medir os limites do Buraco Coronal em

diferentes ângulos de posição, com a origem no limbo Oeste no mapa de UVE em 195 Å
obtido às 07:13 UT do dia 04/06/2005. A escala de cinzas é o inverso da representada na
Figura 5.3, e as direções Norte e Oeste estão respectivamente no topo e no lado direito da
figura.

são sistematicamente mais próximas do centro do disco Solar. Para a determinação

destes pontos médios, convencionou-se que CHout = 16′ nos cortes radiais onde o Bu-

raco Coronal está conectado ao pólo Norte solar. Estas caracteŕısticas sugerem que

as diferenças na posição dos limites do Buraco Coronal, assim como na sua extensão

nos mapas em diferentes faixas do espectro eletromagnético podem ser explicadas

através de um efeito de projeção simples.

A sobreposição dos contornos do mapa em 157 MHz aos mapas de UVE e RXM é

apresentada na Figura 5.8. Nesta figura, é posśıvel verificar as diferenças na posição

do Buraco Coronal nos diferentes mapas, e verificar de forma qualitativa a hipótese

do efeito de projeção entre eles.

Estudos prévios de Buracos Coronais feitos em RXM por Aschwanden e Acton (2001)

levaram a um modelo em que a densidade eletrônica na base da Coroa na região de

um Buraco Coronal é ne = (0,8− 1,1)× 108 cm−3. Por outro lado, Chiuderi-Drago
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Tabela 5.2 - Limites do Buraco Coronal em diferentes comprimentos de onda

157 MHz UVE RXM

Ângulo CHin CHout CHin CHout CHin CHout

(graus) (Todas as unidades são arc min)
0,0 - - - - - -
7,5 4,22 8,01 5,13 9,98 4,73 9,08
15,0 4,68 8,25 5,10 10,83 4,85 10,30
22,5 4,72 7,33 5,22 11,10 4,75 10,57
30,0 4,36 6,78 5,36 10,66 4,91 9,45
37,5 3,85 6,59 6,14 14,08 5,34 10,94
45,0 4,26 7,31 6,53 14,68 6,21 10,69
52,5 4,94 7,93 6,28 12,82 6,07 10,08
60,0 5,15 9,25 6,25 12,41 6,94 11,16
67,5 6,00 9,86 7,74 12,71 7,42 11,31
75,0 5,87 9,95 7,98 14,03 8,27 12,06
82,5 5,50 9,73 8,59 13,36 8,82 12,37
90,0 5,56 10,03 8,44 CPa 8,39 CPa

97,5 6,16 10,25 8,51 CPa 7,94 14,31
105,0 6,49 10,02 6,88 CPa 10,16 13,73
112,5 7,25 11,17 7,70 CPa 10,48 14,62
120,0 - - - - - -

aConectado ao pólo

et al. (1999) encontraram um valor mais alto – ne = (2,75 − 3,31) × 108 cm−3 –

utilizando dados de observações em rádio e UVE. Apesar da diferença por um fator

de aproximadamente 3, estes resultados indicam que o ńıvel de emissão de plasma em

157 MHz, para o qual a densidade eletrônica correspondente é ne = 3,04×108 cm−3,

está próximo à base da Coroa de acordo com os resultados de Chiuderi-Drago et al.

(1999), ou abaixo da base da Coroa de acordo com os resultados de Aschwanden e

Acton (2001).

5.1.5.1 Associação entre o efeito de projeção e a direção do campo mag-

nético

A discussão apresentada nesta seção baseia-se na hipótese de que a atmosfera So-

lar calma está em equiĺıbrio hidrostático, ou seja, a pressão térmica do plasma da

atmosfera solar é balanceada pela pressão associada à força gravitacional. Esta con-

dição implica a estratificação gravitacional, ou seja, a atmosfera Solar calma pode
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Figura 5.7 - Posição dos pontos médios do Buraco Coronal sobre o disco Solar (indicado pelo ćırculo)
em diferentes comprimentos de onda.

ser descrita como sendo composta por camadas esféricas concêntricas onde a den-

sidade e a temperatura variam de uma camada para a outra. A escala de altura

em que estes parâmetros variam é denominada escala de altura hidrostática, e uma

discussão detalhada é apresentada por Aschwanden (2005).

A proposta mais simples para explicar os deslocamentos observados na posição do

Buraco Coronal nos diferentes mapas apresentados nesta seção baseia-se na hipótese

de que a direção das linhas de campo magnético abertas associadas ao Buraco Co-

ronal coincide com a direção radial. A geometria associada a esta configuração está

representada na Figura 5.9, e esta hipótese será tratada como Hipótese I no decorrer

do texto.

Na geometria apresentada na Figura 5.9, a projeção dos limites (internos ou ex-

ternos) do Buraco Coronal na camada de raio R2 pode ser escrita em função do

parâmetro α e do limite do Buraco Coronal, CH1, na camada de raio R1 segundo a

equação
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Figura 5.8 - Mapa de contornos obtido com o GMRT em 157 MHz no dia 04/06/2005 sobreposto
aos mapas em escala de tons de cinza em UVE (acima), em unidades de 1000 contagens
por pixel, e em RXM (abaixo), em unidades de DN/s. A escala de tons de cinza está
representada no topo, enquanto o feixe sintetizado do GMRT está representado no canto
inferior esquerdo de cada mapa. Os ńıveis dos contornos em 157 MHz são -3, 3, 5, 10,
15, 20, 25, 30, 35, 40, 45, 50, 60, 70, 80, 90, 100, 125, 150 e 170 vezes o ńıvel do rúıdo
rms. O contorno tracejado corresponde ao ńıvel −3 × rms, e indica que poucos artefatos
foram criados na imagem devido à cobertura uv incompleta no ńıvel rećıproco ao primeiro
contorno.
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Figura 5.9 - Geometria associada à Hipótese I. LV denota a direção da linha de visada, enquanto O
representa o centro geométrico do Sol, onde tem origem o ângulo θ.

CH2 = αCH1 (5.1)

em que

α é a razão entre os raios das camadas externa (R2) e interna (R1), α =

R2/R1,

CH1 é o limite do Buraco Coronal na camada de raio R1, e

CH2 é o limite do Buraco Coronal na camada de raio R2.

De acordo com a Hipótese I, o deslocamento observado entre as posições do Buraco

Coronal nos mapas de 157 MHz, UVE e RXM é devido apenas às diferentes alturas

das fontes emissoras de radiação nestas faixas do espectro eletromagnético.

Com base na Figura 5.7 e na discussão apresentada no final da seção 5.1.5, a ca-

mada associada à emissão em 157 MHz é a mais interna (próxima à base da Coroa),

enquanto as camadas de emissão em UVE e RXM, associadas a temperaturas mais

elevadas, possuem alturas maiores, respectivamente, com relação à camada de emis-

são em 157 MHz.

O parâmetro α pode ser estimado por mı́nimos quadrados (BEVINGTON; ROBINSON,

1992) a partir das medidas dos limites do Buraco Coronal apresentadas na Tabela
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5.2. Omitindo a dependência com os erros de medida (constantes e∼ 1′), o parâmetro

χ2 pode ser escrito na forma

χ2 ∝
∑
pa

(CH2,in − αCH1,in)2 +
∑
pa

(CH2,out − αCH1,out)
2 (5.2)

em que

pa é o ângulo de posição de cada corte radial,

CHn,in é o limite interno do Buraco Coronal na camada de raio Rn, e

CHn,out é o limite externo do Buraco Coronal na camada de raio Rn.

Variando o valor do parâmetro α no intervalo [1, 2], pode-se utilizar os valores

medidos dos limites do Buraco Coronal para determinar o valor de α que mini-

miza o valor de χ2, fornecendo a melhor estimativa para a razão entre os raios

das camadas da atmosfera. Considerando CH1 = CH157MHz, e CH2 = CHUV E e

CH2 = CHRXM , pode-se determinar, respectivamente, os melhores ajustes para

os parâmetros αUV E = RUV E/R157MHz e αRXM = RRXM/R157MHz. A Figura 5.10

mostra a variação dos valores do parâmetro χ2 no intervalo α ∈ [1, 2].

A partir dos dados de UVE, o valor mı́nimo de χ2 é 29,63, associado ao valor

αUV E =1,32. O que implica que o raio da camada de emissão de UVE é 32% maior

do que o da camada de emissão em 157 MHz. O valor mı́nimo do χ2 a partir dos

dados de RXM, por outro lado, é 75,62, associado ao valor αRXM =1,40, implicando

que o raio da camada de emissão em RXM é 40% maior do que o da camada de

emissão em 157 MHz.

Um outro modelo que poderia explicar as diferenças de posição observadas através

de um efeito de projeção prevê que, além da diferença entre os raios das camadas

da atmosfera associadas à emissão em diferentes faixas de comprimento de onda,

as linhas abertas de campo magnético apresentam um certo desvio com relação à

direção radial, sendo o ângulo de inclinação do campo com relação à direção radial

o outro parâmetro livre associado ao modelo.

Acreditava-se que este segundo modelo, com 2 parâmetros livres, poderia reduzir

as diferenças de altura encontradas através da aplicação da Hipótese I. No entanto,
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Figura 5.10 - Minimização do parâmetro χ2 calculado a partir dos valores dos limites do Buraco Coronal
em UVE e RXM.

através da aplicação da mesma metodologia de minimização do χ2 para o modelo

com dois parâmetros, as estimativas para os ângulos de inclinação obtidas foram

todas ∼ 0, de modo que o modelo é apenas mais complexo, ajustando-se tão bem

às observações quanto a Hipótese I. Neste caso, o modelo mais simples é favorecido,

de modo que as diferenças de altura associadas à Hipótese I são os resultados finais

encontrados ao tentar explicar as observações através de um efeito de projeção.

Estes resultados, contudo, indicam uma diferença de altura muito grande entre as

camadas da atmosfera associadas à emissão nos diferentes comprimentos de onda

investigados neste trabalho. A verificação de que, nas ocorrências de Buracos Coro-

nais sobre o limbo, a emissão em RXM e UVE proveniente dos limites dos Buracos

Coronais se estende até alturas da ordem das alturas encontradas neste trabalho

(por exemplo, na discussão apresentada por Aschwanden e Acton (2001)) não é con-

clusiva, pois a medida de emissão – grandeza medida nos mapas de RXM e UVE

– é senśıvel à densidade eletrônica integrada ao longo da linha de visada, fazendo

com que a emissão nestas faixas de comprimentos de onda seja maior na direção do
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limbo.

Assim, a continuidade deste trabalho, através de observações de outros Buracos Co-

ronais, com caracteŕısticas semelhantes, é importante para que seja posśıvel realizar

um estudo com maior base estat́ıstica sobre as diferenças entre os limites dos Bu-

racos Coronais em diferentes comprimentos de onda. No entanto, até o presente

momento, não foi posśıvel realizar observações de outros Buracos Coronais com o

GMRT, devido à não ocorrência destes fenômenos nas janelas de tempo alocadas

para os projetos relacionados a este trabalho, de forma que os resultados apresen-

tados aqui são apenas preliminares, demonstrando a capacidade do GMRT para o

imageamento de estruturas do Sol calmo com alta faixa dinâmica.

5.1.6 Parâmetros de Plasma do Buraco Coronal

Devido à escala de fluxo arbitrária do mapa do GMRT, é imposśıvel estimar qualquer

parâmetro F́ısico associado à temperatura utilizando apenas este mapa. Por outro

lado, o mapa obtido com o GRH foi calibrado com relação a uma escala absoluta

de fluxo e consequentemente temperatura de brilho, TB, que é a grandeza associada

aos contornos do mapa apresentado na Figura 5.5.

A análise do mapa do GRH permite identificar claramente uma depressão de brilho

neste mapa (representada pela região hachurada na Figura 5.5), e a coincidência na

posição do centróide desta região com a posição do centróide do Buraco Coronal no

mapa obtido com o GMRT indica que a depressão de brilho no mapa obtido com o

GRH é a contrapartida em 115 MHz do Buraco Coronal estudado.

A diferença na forma do Buraco Coronal pode ser explicada através da análise do

feixe sintetizado do GRH. Quando comparado à sua contrapartida no mapa obtido

com o GMRT, o Buraco Coronal aparece alongado preferencialmente na direção

Norte-Sul no mapa obtido com o GRH. Isto ocorre devido à grande diferença de

resolução entre os dois instrumentos, já que as dimensões do feixe do GMRT são

63
′′
,23× 52

′′
,80, enquanto as do feixe do GRH são aproximadamente 7′ × 10′. Assim,

enquanto o feixe do GMRT é aproximadamente circular, o feixe do GRH é eĺıptico,

com o eixo maior (com largura de 10′) orientado na direção Norte-Sul, o que explica

a maior extensão do Buraco Coronal no mapa de 115 MHz obtido com o GRH.

Devido à diferença de cobertura uv entre os dois telescópios, não é posśıvel degradar

o feixe do GMRT até que suas dimensões coincidam com as dimensões do feixe do
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GRH. Além disso, há estruturas brilhantes naquele mapa entre o limbo Noroeste e

o Buraco Coronal, e estas estruturas dominam sobre o brilho menos intenso prove-

niente da região do Buraco Coronal, o que faz com que ele praticamente desapareça

quando se tenta convoluir o mapa do GMRT com um feixe Gaussiano de dimensões

maiores do que a resolução do mapa apresentado.

Uma outra caracteŕıstica a ser mencionada é o maior contraste do Buraco Coronal

no mapa obtido com o GRH, em comparação com o mapa obtido com o GMRT.

Além da maior faixa dinâmica no primeiro mapa, o maior contraste do Buraco

Coronal neste mapa pode estar associado ao aumento da temperatura de brilho em

função do aumento da frequência até cerca de 500 MHz, um efeito que foi previsto

através do uso de modelos e verificado experimentalmente (PAPAGIANNIS; BAKER,

1982; KUNDU et al., 1987). De acordo com este efeito, o Buraco Coronal deve ter uma

temperatura de brilho maior em 157 MHz, em comparação com a temperatura de

brilho em 115 MHz, o que implica um maior contraste entre o Buraco Coronal e o

ńıvel de emissão do Sol calmo no mapa obtido em 115 MHz.

A temperatura de brilho do Buraco Coronal em 115 MHz foi estimada em aproxi-

madamente 7,70×105 K. Este valor é menor do que os valores normalmente obtidos

para a temperatura eletrônica na Coroa Solar (≥ 106 K), o que sugere que a atmos-

fera na região do Buraco Coronal é opticamente fina (WANG et al., 1987). Assim, é

posśıvel determinar a densidade eletrônica na região do Buraco Coronal utilizando

a seguinte aproximação descrita por Sheridan et al. (1978)

Tb = 0,2T−1/2
e ν−2 < n2

e > µ−1L (5.3)

em que,

ν é a frequência de observação em Hz,

L é a profundidade do Buraco Coronal ao longo da linha de visada em cm,

ne é a densidade eletrônica média na região do Buraco Coronal em cm−3,

µ é o ı́ndice de refração do meio associado ao Buraco Coronal, e

Te é a temperatura eletrônica, Te ≈ 0,82×106K, na região do Buraco Coronal

(FLUDRA et al., 1999).
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Substituindo na equação 5.3 os valores Tb = 7,70 × 105 K, Te = 0,82 × 106 K,

ν = 115× 106 Hz, e supondo µ ≈ 1 e L = 1010cm, o valor obtido para a densidade

eletrônica no interior do Buraco Coronal é ne = 6,79 × 107 cm−3. Por outro lado,

a densidade eletrônica associada à frequência de plasma ν = 115 MHz é 1,63× 108

cm−3. Desta forma, a densidade eletrônica estimada no interior do Buraco Coronal

é menor do que a ambiente por um fator de cerca de 2,5.

Apesar desta estimativa estar de acordo com os valores normalmente reportados de

densidade eletrônica e temperatura de brilho no interior de Buracos Coronais (DULK;

SHERIDAN, 1974), é importante fazer algumas considerações sobre os valores de µ e

L utilizados nos cálculos apresentados.

O valor de L não pode ser obtido diretamente a partir das observações e não há

meios de estimá-lo a partir dos dados dispońıveis. Contudo, considerando que a

emissão da Coroa Solar em 115 MHz tem origem essencialmente na região onde a

densidade eletrônica está associada a esta frequência, foi utilizado para L o valor

correspondente à escala de altura de densidade na Coroa, isto é, L = 1010 cm.

O cálculo do ı́ndice de refração, por outro lado, envolve a utilização de um modelo

de densidade eletrônica na Coroa. Contudo, o objetivo desta análise é a obtenção de

uma estimativa independente da densidade eletrônica no interior do Buraco Coronal.

Assim, foi considerado o valor µ ≈ 1 (CHAMBE, 1978), o que implica uma estimativa

que é um limite superior para ne, já que o ı́ndice de refração pode ser menor do que

1 próximo à camada da atmosfera cuja frequência de plasma é igual à frequência de

observação.

Estes resultados mostram que é posśıvel utilizar dados de observações com o GMRT

e o GRH em frequências próximas para obter estimativas independentes para a tem-

peratura de brilho e a densidade eletrônica no interior do Buraco Coronal observado

em rádio. A consistência destas estimativas com os valores de temperatura e den-

sidade conhecidos no interior de Buracos Coronais (citados no Caṕıtulo 1), obtidos

através de métodos diferentes, indica que a combinação de resultados do GMRT e do

GRH fornece resultados robustos, podendo complementar de forma importante as

observações realizadas com outros telescópios, possibilitando uma modelagem mais

completa dos Buracos Coronais.
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5.2 Explosão solar observada utilizando o GMRT em 26/11/2005

Os resultados apresentados nesta seção foram obtidos através da análise multi-

espectral (244 e 6113 MHz – GMRT; 195 Å – EIT; e 1 – 8 Å – GOES-12) da

explosão solar que ocorreu no intervalo de tempo 06:31 – 07:49 UT e com pico de

emissão em RXM (1 – 8 Å) às 07:05 UT do dia 26 de Novembro de 2005.

O evento foi classificado como B8.9 de acordo com o fluxo em Raios-X no intervalo

de comprimentos de onda 1 – 8 Å, e a curva de luz obtida com o satélite GOES-12 é

apresentada na Figura 5.11. A explosão ocorreu na posição S13E04, na região ativa

NOAA 10824, e foram observadas contrapartidas em 245 e 410 MHz pela estação

de San Vito (Itália) da rede “Radio Solar Telescope Network” (RSTN), conforme

representado na Figura 5.12 e publicado no “Solar Geophysical Data” – SGD (NOAA,

2007a).

Também de acordo com o SGD, não há registros de observações de imageamento

em H-α para este evento. O satélite RHESSI não realizou observações do evento por

estar em um dos intervalos de “noite” associados ao seu peŕıodo de rotação (Krucker,

comunicação pessoal).

A análise da evolução temporal, da dinâmica e da morfologia das fontes associadas ao

evento foi realizada a partir dos dados obtidos em 244 e 611 MHz (mapas e curvas de

luz), em 195 Å (mapas) e em 1 – 8 Å (curva de luz). É muito importante mencionar

que esta é atualmente a explosão mais fraca em raios-X cuja contrapartida em rádio

foi observada com o GMRT, estando provavelmente próxima ao limiar de detecção

de explosões solares deste telescópio.

5.2.1 Mapas solares do GMRT em 244 e 611 MHz

Os mapas do GMRT no intervalo 06:50 – 07:12 UT foram obtidos com resolução

temporal de 1 s, a partir dos dados calibrados conforme descrito no Caṕıtulo 4.

Este intervalo de tempo foi escolhido por conter o pico de emissão do evento em

RXM, além dos picos e a maior parte da atividade registrada nas duas frequências

de investigação.

3As observações foram realizadas na frequência central de 614 MHz, no entanto, o canal espectral
correspondente a 611 MHz foi escolhido para o estudo aqui apresentado. A escolha foi baseada na
qualidade dos dados no que diz respeito à uniformidade das amplitudes e fases das visibilidades
dos calibradores, inspecionados visualmente.
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Figura 5.11 - Curva de luz do monitor de Raios-X dos satélites GOES-10 e GOES-12, mostrando a
variação do fluxo solar entre os dias 24 e 26/11/2005 (acima), onde o pequeno retângulo
tracejado na curva em vermelho indica o evento estudado neste trabalho, representado
em detalhes (abaixo).

Os mapas finais têm 1024 × 1024 pixels, onde cada pixel corresponde a 8
′′
,5 em 244

MHz e 2′′ em 611 MHz. As dimensões dos feixes são 77
′′
,71× 50

′′
,83 e 17

′′
,73× 13

′′
,49,

respectivamente em 244 e 611 MHz.
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Figura 5.12 - Curvas de luz obtidas pela estação de San Vito, Itália, da rede “Radio Solar Telescope
Network” (RSTN), nas frequências de 245 e 410 MHz.

As faixas dinâmicas das imagens variam entre aproximadamente 20:1 nos mapas em

que não há registros de atividade coronal, e cerca de 80:1 próximo aos máximos

de intensidade registrados para o evento observado. Estes valores estão de acordo

com os que têm sido reportados por outros autores, conforme discutido por Mercier

et al. (2006). Isto indica que as imagens produzidas têm qualidade suficiente para

que as estruturas apresentadas possam ser consideradas caracteŕısticas F́ısicas e não

artefatos do processo de imageamento.

Os mapas obtidos nos instantes de máxima intensidade do evento em 244 e 611

MHz, respectivamente às 07:01:30 UT e 06:59:31 UT, são apresentados nas Figuras

5.13 e 5.14, respectivamente. Nestas figuras, a circunferência verde indica a posição

e o diâmetro do disco solar viśıvel. As regiões indicadas por linhas tracejadas e

denominadas D1, D2, D3, U1, U2 e U3, foram identificadas como as principais fontes

de radiação associadas à explosão estudada, e serão descritas em detalhes adiante.

5.2.2 Curvas de luz do GMRT em 244 e 611 MHz

Os mapas do GMRT foram gerados com intervalos de 1 s para possibilitar a produção

de curvas de luz do evento com esta resolução temporal. Em cada uma das duas

frequências de observação do GMRT, foram produzidas 1320 imagens, a partir das
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Figura 5.13 - Mapa do Sol obtido com o GMRT em 244 MHz às 07:01:30 UT do dia 26 de Novembro
de 2005. A circunferência verde tem 32’ de diâmetro, indicando a posição e o diâmetro
aproximados do disco solar viśıvel, enquanto seu centro é indicado pela cruz. As regiões
demarcadas por linhas tracejadas e denominadas U1, U2 e U3 foram identificadas como
as principais fontes de radiação associadas à explosão estudada. O pequeno ćırculo branco
no canto inferior esquerdo da imagem representa as dimensões do feixe sintetizado.

quais é posśıvel obter a evolução temporal de qualquer estrutura dentro do campo

de visada imageado, que é de 2◦,42 em 244 MHz e de 34
′
,13 em 611 MHz.

Para cada uma das frequências, foram obtidas as curvas de luz de cada uma das

fontes identificadas na região onde a explosão ocorreu. As fontes D1, D2, D3, U1, U2 e

U3, mencionadas na seção 5.2.1, foram identificadas a partir da análise da evolução

temporal da distribuição de brilho da região onde ocorreu a explosão, durante o

intervalo de tempo escolhido para a obtenção das curvas de luz.

Os parâmetros das regiões correspondentes às curvas de luz obtidas a partir dos

mapas do GMRT são apresentados na Tabela 5.3. As curvas de luz correspondentes

às fontes U1, U2 e U3 são apresentadas na Figura 5.15, enquanto as correspondentes

às fontes D1, D2 e D3 são apresentadas na Figura 5.16.
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Figura 5.14 - (à esquerda) Mapa do Sol obtido com o GMRT em 611 MHz às 06:59:31 UT do dia 26 de
Novembro de 2005. A circunferência verde tem 32’ de diâmetro, indicando a posição e o
diâmetro aproximados do disco solar viśıvel, enquanto seu centro é indicado pela cruz. (à
direita) Detalhe das principais fontes de radiação associadas à explosão estudada, denomi-
nadas D1, D2 e D3 e demarcadas por linhas tracejadas. Os segmentos de reta que formam
a cruz verde têm 400”, indicando a escala da imagem. Os pequenos ćırculos brancos no
canto inferior esquerdo das imagens representam as dimensões do feixe sintetizado.

Tabela 5.3 - Regiões correspondentes às curvas de luz do GMRT

Fonte Frequência (MHz) X (′′) Y (′′)
U1 244 -110,5 ; 42,5 -102,0 ; 51,0
U2 244 -93,5 ; 42,5 -238,0 ; -127,5
U3 244 127,5 ; 314,5 -238,0 ; -85,0
D1 611 -178,0 ; -98,0 -240,0 ; -172,0
D2 611 -246,0 ; -134,0 -356,0 ; -248,0
D3 611 -70,0 ; 34,0 -244,0 ; -148,0

5.2.3 Dinâmica das fontes de emissão em rádio

A análise das curvas de luz apresentadas mostra que as fontes de emissão evolúıram

de forma diferente durante a explosão. As fontes U1, D1 e D3 apresentam eventos

com duração menor que 5 minutos e um pico de emissão bem definido. As fontes U2,

U3 e D2, por outro lado, apresentam perfis com uma leve variação inicial (apenas

U2 e U3) e diversos picos com duração . 1 s sobre um fundo aproximadamente

constante ao longo do peŕıodo investigado. As caracteŕısticas temporais deste evento

são descritas na Tabela 5.4, para cada uma das fontes identificadas.
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Figura 5.15 - Curvas de luz obtidas a partir dos mapas do GMRT em 244 MHz, correspondentes às
fontes U1, U2 e U3, associadas à explosão solar observada no intervalo 06:50 – 07:12 UT
no dia 26/11/2005.
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Figura 5.16 - Curvas de luz obtidas a partir dos mapas do GMRT em 611 MHz, correspondente às
fontes D1, D2 e D3, associadas à explosão solar observada no intervalo 06:50 – 07:12 UT
no dia 26/11/2005.
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Tabela 5.4 - Caracteŕısticas temporais da explosão em cada uma das fontes

Fonte Ińıcio (UT) Máximo (UT) Final
D1 06:58:05 07:03:52 07:05:11
D2 06:58:54 06:59:33 07:04:00
D3 06:58:13 06:58:43 07:01:59
U1 06:58:04 07:01:30 07:04:03
U2 06:57:59 07:01:30 –
U3 06:58:20 07:06:45 –

Como uma forma de quantificar a diferença de comportamento entre as fontes de

emissão, foram obtidos os coeficientes de correlação entre as curvas de luz associadas,

e o resultado é apresentado na Tabela 5.5. Os resultados apresentados na tabela

confirmam o que pode ser verificado visualmente, ou seja, que as fontes U1 e D1

são as que apresentam mais semelhanças de comportamento, com um coeficiente

de correlação ≈ 0,79. Apesar de apresentar uma duração muito menor, a fonte D3

apresenta também uma forte correlação (≈ 0,71) com a fonte U1, e consequentemente

com a fonte D1 (≈ 0,68).

Tabela 5.5 - Coeficientes de correlação entre as curvas de luz

Fonte D1 D2 D3 U1 U2 U3
D1 1.00000 0.61541 0.68216 0.78860 0.59842 0.36955
D2 0.61541 1.00000 0.43178 0.57338 0.54086 0.55713
D3 0.68216 0.43178 1.00000 0.70550 0.52262 0.32184
U1 0.78860 0.57338 0.70550 1.00000 0.63088 0.36221
U2 0.59842 0.54086 0.52262 0.63088 1.00000 0.67612
U3 0.36955 0.55713 0.32184 0.36221 0.67612 1.00000

Este grau de correlação entre as curvas de luz D1 e U1 sugere uma dinâmica se-

melhante dessas fontes de radiação, e ainda a possibilidade de que as emissões

observadas tenham origem no mesmo fenômeno de liberação de energia. Em um

dos posśıveis cenários para verificar esta hipótese, as posições centrais das regiões

identificadas com cada fonte são consideradas como representativas destas fontes e

apresentadas na Figura 5.17, sobrepostas ao mapa obtido com o SoHO/EIT em 195

Å, às 06:48 UT, que é o horário mais próximo dispońıvel nos registros de dados do

EIT neste comprimento de onda.
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Figura 5.17 - Diagrama mostrando as posições adotadas para as fontes de radiação em 244 MHz (U1,
U2 e U3 – quadrados) e 611 MHz (D1, D2 e D3 – triângulos) sobre o mapa obtido com
o SoHO/EIT em 195 Å às 06:48:10 UT do dia 26/11/2005.

Uma estimativa da distância entre as fontes representadas na Figura 5.17 pode ser

obtida através do cálculo das distâncias entre os centróides das regiões definidas

na Tabela 5.3. A distância projetada no plano do céu entre as fontes U1 e D1

é 0,22 R�. Para a obtenção da distância entre estas fontes a partir da distância

projetada, foi adotado o modelo de Baumbach-Allen (por exemplo (ASCHWANDEN,

2005)) de variação da densidade eletrônica em função da altura na Coroa solar,

que foi multiplicado por um fator ∼ 2,5 com o objetivo de reproduzir o perfil de

densidade sobre uma região ativa, que é maior do que a densidade eletrônica sobre

as regiões do disco solar, externas às regiões ativas, devido à maior intensidade do

campo magnético.

Supondo ainda que a emissão de radiação nas frequências estudadas ocorre no se-

gundo harmônico da frequência de plasma ambiente, pode-se obter as densidades

eletrônicas correspondentes às fontes da emissão observada, através da equação (por
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exemplo, McLean e Labrum (1985)):

fp ≈ 9× 10−3
√
Ne[cm−3]MHz (5.4)

em que,

fp é a frequência de plasma da fonte de radiação, em MHz, e,

Ne é a densidade eletrônica da fonte de radiação, em cm−3.

A partir da equação 5.4, foram obtidas as densidades eletrônicas correspondentes

aos ńıveis de emissão em 244 MHz (Ne,244 = 1,84× 108 cm−3) e 611 MHz (Ne,611 =

1,15 × 109 cm−3). Assim, com base no modelo de densidade eletrônica adotado, a

distância entre as fontes U1 e D1 foi estimada em aproximadamente 0,297 R�.

Com base nesta estimativa de distância entre as fontes e supondo que a emissão de

plasma nas fontes U1 e D1 foi provocada por um feixe de elétrons com velocidade

∼ 0,3 c, que é o valor normalmente aceito para esta velocidade (MCLEAN; LABRUM,

1985), pode-se obter uma estimativa da posição da região de liberação de energia da

explosão. Tal estimativa foi obtida também com base na hipótese simplificadora de

que os feixes de elétrons descrevem trajetórias retiĺıneas no espaço entre as fontes

(U1 e D1) e a região de liberação de energia e aceleração do feixe de elétrons. O

resultado obtido foi o seguinte:

d(Rac, D1) = 0,716d(U1, D1) = 0,213R�

d(Rac, U1) = 0,284d(U1, D1) = 0,084R�

em que,

d(X, Y ) denota a distância entre os pontos X e Y , e,

Rac é a região de liberação de energia, onde ocorre a aceleração do feixe de

elétrons.
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A partir deste resultado, pode-se estimar que a liberação de energia e aceleração

de part́ıculas ocorreu, para esta explosão, a uma altura de ∼ 0,144 R� ou 100 Mm

acima da Fotosfera.

As curvas de luz associadas às fontes U2, U3 e D2, por outro lado, indicam a presença

de um mecanismo de aprisionamento das part́ıculas aceleradas na explosão que dão

origem aos picos de emissão. Este cenário é evidênciado também pelos mapas de

evolução temporal das fontes associadas à explosão, apresentados nas Figuras 5.18

e 5.19.

Figura 5.18 - Mapas de contornos mostrando a evolução temporal das fontes de emissão em 244 MHz
associadas à explosão estudada. O número no canto superior direito de cada painel equivale
ao tempo decorrido (em segundos) após as 06:50:00 UT de 26/11/2005. As posições
aproximadas das fontes U1, U2 e U3 estão indicadas no painel 510.

No mapa de 244 MHz, apresentado na Figura 5.18, a fonte U1 apresenta um deslo-

camento aparente no sentido Sudeste, resultando no aumento do fluxo da fonte U2.

Após o pico do evento, representado nesta figura pelo quadro 690, este movimento

aparente de U1 fica mais evidente, de forma que a emissão fica logo concentrada

nas fontes U2 e U3. Entre estas, há também um movimento aparente, que sugere a
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Figura 5.19 - Mapas de contornos mostrando a evolução temporal das fontes de emissão em 611 MHz
associadas à explosão estudada. O número no canto superior direito de cada painel equivale
ao tempo decorrido (em segundos) após as 06:50:00 UT de 26/11/2005. As posições
aproximadas das fontes D1, D2 e D3 estão indicadas no painel 540.

transferência de fluxo entre as regiões U2 e U3.

Este movimento sugere que, conforme proposto por Willson e Groff (2008), o campo

magnético conectando as fontes U2 e U3 pode atuar sobre os elétrons acelerados

na explosão como um duto condutor e os elétrons, aprisionados nesta estrutura

magnética excitam o plasma por um peŕıodo maior do que nas regiões onde não há

aprisionamento. Este cenário pode explicar ainda os diversos picos impulsivos nas

curvas de luz de U2 e U3.

No caso do mapa de 611 MHz, apresentado na Figura 5.19, o movimento das fontes é

menor, e as fontes D1 e D3 desaparecem logo após o pico de emissão, representado na

figura pelo quadro 570. A emissão passa a ser dominada pela fonte D2, cuja posição

apresenta uma leve oscilação na direção SE-NO, em torno da posição (-300”,200”)

com relação ao centro do disco solar. Esta oscilação indica, como no caso de 244
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MHz, o aprisionamento das part́ıculas energéticas, produzindo os picos impulsivos

também observados na curva de luz de D2.

O cenário de aprisionamento das part́ıculas em linhas de campo fechado é ainda

reforçado pela posição relativa entre as fontes e as estruturas do campo magnético

reveladas pelos mapas do GMRT em 244 MHz apresentado na Figura 5.13 e do EIT

em 195 Å apresentado na Figura 5.17. A posição coincide com o topo de um loop,

de acordo com o cenário apresentado, inferido a partir da análise das imagens em

rádio. De forma similar, a fonte U2 encontra-se próxima ao topo de um loop, e o

alinhamento entre U2 e U3 parece coincidir com a projeção do loop, também de

acordo com o cenário proposto.

5.2.4 Análise temporal dos dados do GMRT em 244 e 611 MHz

A verificação quantitativa deste cenário proposto foi feita através da análise de peri-

odicidades, utilizando transformada Morlet Wavelet, segundo o método desenvolvido

pela Dra. Hana Mészárosová e pelo Dr. Ján Rybák e descrito por exemplo em (MÉS-

ZÁROSOVÁ et al., 2005; MÉSZÁROSOVÁ et al., 2006). Esta análise foi realizada e cedida

pela Dra. Hana Mészárosová. As Figuras 5.20 e 5.21 correspondem aos espectros de

potência Wavelet de cada uma as fontes em 244 e 611 MHz, respectivamente, onde

também estão representados os peŕıodos encontrados em cada uma das curvas de

luz.

Conforme indicado nas Figuras 5.20 e 5.21, apenas a fonte U3 não apresenta ne-

nhuma periodicidade no intervalo de peŕıodos avaliados (32 a 512 s). Entre as demais

fontes, U1, U2 e D2 apresentam exatamente o mesmo peŕıodo, 214,8 s, enquanto a

fonte D1 apresenta um peŕıodo ligeiramente maior, de 283,4 s, e a fonte D3 apresenta

dois peŕıodos, ambos menores, de 93,5 e 187,0 s. O peŕıodo de 93,5 s, contudo, não

será considerado nessa análise pois além de ser um harmônico do sinal de 187,0 s,

sua intensidade está no limiar de detecção, o que reduz a confiabilidade deste sinal.

Os sinais de periodicidade encontrados nos demais espectros Wavelet têm sua origem

mais provável em modos de oscilação estacionários das estruturas do campo mag-

nético solar. Neste caso, conforme discutido em detalhes por Aschwanden (2005),

o peŕıodo das oscilações, P , está relacionado à extensão do arco magnético, l, e à

temperatura, T , através da equação:
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Tabela 5.6 - Posśıveis extensões das fontes de sinais periódicos

Fonte Peŕıodo (s) l (km) (T = 4 MK) l (km) (T = 9 MK)
U1 214,8 31575,6 47363,4
U2 214,8 31575,6 47363,4
U3 – – –
D1 283,4 41659,8 62489,7
D2 214,8 31575,6 47363,4
D3 187,0 27489,0 41233,5

P ≈ 2l

jcs
=

2l

147
√
T

(5.5)

em que,

P é o peŕıodo das oscilações, em segundos,

l é a extensão do arco magnético, em km,

j é o ı́ndice harmônico das oscilações, considerado igual a 1 nesta análise para

estimar a extensão da maior estrutura associada aos peŕıodos observados,

e

cs é a velocidade do som no interior do arco magnético, que é função da

temperatura, T , e pode ser aproximada por cs = 147
√
T [MK].

Desta forma, supondo que as temperaturas posśıveis para a região onde ocorreu esta

explosão estão na faixa entre 4 e 9 MK, os valores obtidos para l são apresentados

na Tabela 5.6.

Estes resultados indicam a presença de estruturas magnéticas de grande escala as-

sociados a uma explosão solar de baixa energia em raios-X moles. A investigação

da evolução temporal e da morfologia das fontes revelou fontes de emissão em rá-

dio com caracteŕısticas diferentes, que foram associadas à propagação livre ou ao

aprisionamento dos elétrons associados à emissão nas frequências de rádio corres-

pondentes. No entanto, não foi posśıvel afirmar sobre os mecanismos de emissão ou a

distribuição de velocidades destes elétrons, apesar da indicação de que a emissão em

244 e 611 MHz está associada a uma distribuição não-térmica de elétrons, devido ao
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caráter impulsivo das curvas de luz associadas à explosão e suas escalas de tempo.

Além disso, o pico de emissão em UVE ocorreu cerca de 30 minutos após o pico de

emissão nas rádio frequências estudadas, de forma que as escalas temporais domi-

nantes nos processos de emissão em rádio são muito mais curtas, indicando também

consistência com processos não-térmicos de transporte de energia.

Caso houvesse disponibilidade de dados de raios-X duros, de outras frequências em

rádio, assim como de imagens em H-α, o cenário proposto neste trabalho poderia

ser comprovado observacionalmente. Assim, a sua continuidade através de observa-

ções de eventos semelhantes, com uma cobertura maior em frequências, pode levar

à obtenção de resultados importantes relacionados a explosões de baixa energia e

estruturas magnéticas de grande escala na Coroa solar.

137



Figura 5.20 - Espectros de potência Wavelet referentes às curvas de luz das fontes U1 (acima), U2
(meio) e U3 (abaixo). O tempo em segundos relativo ao ińıcio da curva de luz, às 6:50:01
UT, é representado no eixo horizontal, enquanto o intervalo de peŕıodos avaliados é repre-
sentado no eixo vertical. Os peŕıodos encontrados, estão representados sobre as regiões
correspondentes em cada um dos espectros.

138



Figura 5.21 - Espectros de potência Wavelet referentes às curvas de luz das fontes D1 (acima), D2
(meio) e D3 (abaixo). O tempo em segundos relativo ao ińıcio da curva de luz, às 6:50:01
UT, é representado no eixo horizontal, enquanto o intervalo de peŕıodos avaliados é repre-
sentado no eixo vertical. Os peŕıodos encontrados, estão representados sobre as regiões
correspondentes em cada um dos espectros.
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6 UM NOVO MÉTODO PARA CALIBRAÇÃO DE DADOS INTER-

FEROMÉTRICOS

O problema da calibração de dados interferométricos, que é discutido em detalhes em

(FOMALONT; PERLEY, 1999), consiste na determinação dos parâmetros de operação

do instrumento que fazem com que as visibilidades observadas, Ṽij, se desviem das

visibilidades verdadeiras da fonte estudada, Vij.

No caso mais simples, fontes celestes puntuais para o instrumento são observadas por

interferômetros com capacidade para ajustar os atrasos instrumentais (que definem

a direção de referência s0, também denominada direção do centro de rastreio de fase)

a cada instante das observações, através dos processos denominados rastreio de fase

(“phase tracking”) e travamento de franjas (“fringe stopping”), que são discutidos

por exemplo em (TAYLOR et al., 1999).

Por definição, as fases das visibilidades complexas verdadeiras de uma fonte puntual

cuja posição coincide com o centro de rastreio de fase têm valor zero, enquanto as

amplitudes têm valor proporcional ao fluxo total da radiação emitida pela fonte.

Este é o caso ideal, que é convenientemente utilizado como referência para calibrar

as medidas realizadas com interferômetros. Neste caso, os ganhos de amplitude e fase

em cada linha de base serão simplesmente os desvios das medidas destas grandezas

com relação aos valores de amplitude e fase das visibilidades verdadeiras da fonte

calibradora a cada instante das observações.

No sistema atual do correlacionador do BDA (ver Caṕıtulo 3), contudo, o centro

de rastreio de fase é ajustado apenas uma vez durante cada varredura (em geral

para coincidir com a direção da posição da fonte observada no instante central da

varredura). Assim, a direção da posição da fonte varia com relação à direção do centro

de rastreio de fase, implicando uma variação das fases das visibilidades complexas

ao longo das varreduras do correlacionador.

Por outro lado, uma vez que as antenas do BDA podem ser operadas no modo de

rastreio, é posśıvel rastrear as fontes de modo que estejam sempre próximas à direção

de resposta máxima do padrão de potência das antenas, o que implica em amplitudes

aproximadamente constantes, apesar da variação em fase. Por este motivo, será dada

ênfase, ao longo deste caṕıtulo, à calibração das fases das visibilidades observadas

com o BDA.
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Neste caso, há necessidade de modelar a variação das fases, a partir do conhecimento

dos instantes de cada aquisição de dados, do comprimento das linhas de base, da

frequência de observação e principalmente da posição da fonte observada. A partir

do modelo obtido, o problema de determinação dos ganhos de fase em cada linha

de base se reduz ao caso anterior, sendo simplesmente a diferença entre as fases

observadas e aquelas previstas no modelo.

Apesar da obtenção dos ganhos de fase em cada linha de base através do processo

descrito, as causas para os desvios das visibilidades observadas com relação ao mo-

delo são, em geral, anteriores à correlação e associados, pois, a particularidades do

funcionamento dos receptores de cada uma das antenas que compõem o arranjo, o

que requer a determinação de ganhos associados a cada uma das antenas. A partir

dos ganhos nas linhas de base formadas com uma dada antena, é posśıvel determinar

os ganhos associados ao funcionamento daquela antena, como será descrito adiante

neste caṕıtulo.

Outra particularidade do sistema atual do BDA, operando com apenas 5 antenas

de 4 m de diâmetro, é a limitação em sensibilidade. O protótipo do arranjo foi

desenvolvido para ser testado principalmente através de observações solares, de modo

que podem ser observados apenas os calibradores Cygnus-A e Taurus-A, que são os

mais intensos entre os calibradores viśıveis a partir do hemisfério Sul.

No entanto, mesmo em um telescópio com alta sensibilidade (por exemplo o GMRT),

a observação de calibradores padrão – aqueles extráıdos dos catálogos de fontes ca-

libradoras celestes, dos quais a lista mais extensa é proveniente de levantamentos

realizados utilizando o VLA(VLA, 2003b) – em geral pode levar a resultados equivo-

cados em observações solares, já que as fontes compactas mais intensas já catalogadas

apresentam fluxos cerca de 6 ordens de grandeza inferiores aos do Sol. Devido a esta

grande diferença de fluxo, os componentes eletrônicos que compõem o receptor de

um telescópio podem operar em regimes distintos para observações solares e não-

solares, surgindo a necessidade de se atenuar os sinais provenientes do Sol. Tanto a

inserção de atenuação sem garantia de estabilidade de fase quanto a operação fora

da faixa dinâmica dos componentes dos receptores podem inserir erros nas medidas

(sobretudo nas fases das visibilidades) que são dif́ıceis de caracterizar.

Como uma alternativa a estes problemas, foi proposta a observação de satélites de

GPS como fontes calibradoras. As órbitas destes satélites (∼ 20200 km)são altas

142



o suficiente para que eles estejam no campo distante do feixe sintetizado do BDA

(h > 245 km, onde h é a distância mı́nima para que a aproximação de campo

distante1 seja válida para a maior linha de base do BDA, em 1575 MHz) e também

para que, dadas as dimensões dos transmissores, eles possam ser considerados fontes

puntuais (dada a resolução do BDA em 1575 MHz, qualquer fonte com dimensões

inferiores a 17 km é puntual na distância correspondente à altitude das órbitas dos

satélites de GPS). Além disso, a potência dos sinais de rádio na superf́ıcie da Terra é

de -166 e -160 dBW – 1 dBW = 10× logP , em que P é a potência do sinal em Watts

(W) (RIZOS, 1999) –,respectivamente nas frequências 1227,60 MHz e 1575,42 MHz,

sendo a segunda bastante próxima da frequência de 1,6 GHz, na qual a maior parte

das observações solares com o protótipo do BDA é realizada. Para comparação com

a potência do Sol, um sinal com fluxo espećıfico de 1 UFS integrado ao longo da

largura de banda de 2,5 MHz do receptor do PBDA é equivalente a -156 dBW. Estas

caracteŕısticas levam à formulação da hipótese de que os satélites de GPS podem ser

as melhores fontes dispońıveis atualmente para a calibração de observações solares

interferométricas em torno de 1 GHz.

Este processo de calibração é complementar ao que é realizado atualmente nas ob-

servações com o PBDA no modo trânsito, uma vez que destina-se à calibração de

observações no modo de rastreio. Por possúırem aplicações diferentes, não é posśıvel

comparar os resultados de calibração obtidos a partir destes métodos. A calibração

de observações interferométricas no modo trânsito possui uma metodologia própria,

descrita em detalhes por Sawant et al. (2005) e que está fora do escopo deste traba-

lho.

Neste caṕıtulo, as etapas do procedimento desenvolvido para a calibração das vi-

sibilidades complexas do BDA através de observações de satélites de GPS serão

apresentadas em detalhes. A viabilidade de aplicação deste método de calibração é

demonstrada através dos resultados obtidos em observações solares realizadas com o

BDA entre os dias 24 e 28 de Setembro de 2007 – um peŕıodo de interesse particular

também para os testes do BDA por ser péróximo ao Equinócio de Primavera.

1Para uma antena de diâmetro D, a aproximação de campo distante é válida para a recepção
dos sinais provenientes de fontes de radiação localizadas a distâncias da antena maiores do que
D2/λ (λ é o comprimento de onda da radiação). Esta é a região onde, para efeitos práticos, a
distribuição angular do campo de radiação independe da distância entre a fonte e a antena.
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6.1 Etapas da calibração

O processo de calibração das fases do BDA a partir de observações de satélites de

GPS tem como principais etapas (Figura 6.1):

a) Determinação da variação da posição do satélite no céu em um sistema

de coordendas esféricas fixo na linha de base, tal que o valor do atraso

geométrico seja função apenas do ângulo formado entre a direção da posição

da fonte e o plano perpendicular à direção da linha de base.

b) Obtenção de um conjunto de fases teóricas a partir da variação de fase

associada à variação da posição do satélite obtida em (i).

c) Obtenção da dispersão em fase com relação ao modelo, através da subtra-

ção do conjunto de fases teóricas das fases das visibilidades medidas.

d) Determinação dos ganhos de fase em cada linha de base e aplicação para

o cálculo dos ganhos de fase independentes para cada antena.

Nas seções a seguir, é apresentada uma descrição detalhada do procedimento asso-

ciado a cada uma destas etapas.

6.2 Coordenadas dos satélites

A construção do modelo de variação das fases das visibilidades complexas em ob-

servações de satélites de GPS requer o conhecimento das suas órbitas, o que leva à

determinação das posições dos satélites como função do tempo, durante o peŕıodo

das observações.

O software de efemérides “XEphem”2 é utilizado para a determinação das ór-

bitas dos satélites de GPS nas observações com o BDA, a partir de arqui-

vos de coordenadas frequentemente atualizados e dispońıveis no endereço eletrô-

nico http://celestrak.com/NORAD/elements/gps-ops.txt. As posições são calcula-

das através da estimativa TLE (do inglês, “Two Line Elements”), cuja precisão é

limitada a minutos de arco, conforme discutido por Chan e Navarro (2001) e Liu et

al. (2007). Além de determinar as posições de apontamento das antenas adequadas

ao rastreio da fonte, as órbitas são utilizadas também na construção do modelo de

variação das fases.

2http://www.clearskyinstitute.com/xephem/
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Figura 6.1 - Fluxograma mostrando as etapas do processo de calibração dos dados do BDA a partir de
observações de satélites de GPS.

O sistema de rastreio utilizado para controlar o movimento das antenas do BDA é

baseado no sistema horizontal de coordenadas (azimute – az – e elevação – el). O

sistema horizontal padrão de coordenadas – com a origem do azimute na direção do

Norte geográfico – foi utilizado na construção do modelo, de forma que as coordena-

das fornecidas pelo XEphem, também no sistema horizontal, podem ser utilizadas

diretamente.

Utilizando um sistema de coordenadas cartesianas com eixos x, y, z coincidentes com

as direções Leste, Norte e Zenital (ver Figura 6.2), respectivamente, e definindo o

ângulo distância zenital (dz), relacionado à elevação na forma dz = 90◦ − el, a

posição de um ponto (x, y, z) pode ser escrita em função de az e dz, na forma:
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x = sen dz sen az

y = sen dz cos az

z = cos dz (6.1)

A partir das coordenadas locais, é feita uma transformação de coordenadas para

determinar a posição da fonte em um sistema atrelado à linha de base. Considerando

um par de antenas posicionadas sobre a direção Leste-Oeste, definimos um ângulo θ′,

com origem na direção Leste, conforme mostra a Figura 6.2. Cada valor de θ′ define

na superf́ıcie da esfera celeste uma circunferência sobre a qual todos os pontos estão

associados a um mesmo valor de atraso geométrico entre os sinais recebidos pelas

duas antenas. O ângulo φ é definido apenas para representar de forma completa

a posição das fontes celestes neste sistema de coordenadas, não sendo inclúıdo no

cálculo do atraso geométrico. Neste sistema, a posição da fonte é dada pelos ângulos

θ – o complemento de θ′ – e φ – o ângulo que a direção da fonte faz com a direção

Norte-Sul sobre o plano do meridiano local, com origem no Norte. Neste sistema, as

coordenadas (x, y, z) de um ponto na esfera celeste podem ser escritas como:

x = sen θ

y = cos θ cosφ

z = cos θ senφ (6.2)

Dados os dois sistemas de coordenadas e as transformações para o sistema cartesiano

x, y, z, podemos obter as transformações diretas do sistema de coordenadas (θ, φ)

para o sistema (az, el):

sen θ = cos el sen az

tanφ = tan el
cos az

(6.3)
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Figura 6.2 - Sistemas de coordenadas utilizados na modelagem: az, dz (à esquerda) e θ, φ (à direita)

6.3 Variação da fase do interferômetro

No sistema de coordenadas descrito na seção 6.2, a diferença de caminho entre os

sinais que chegam a diferentes antenas – ou seja, o atraso geométrico – é a mesma

para todos os valores de φ quando o ângulo θ é mantido constante. Desta forma,

de acordo com o desenvolvimento apresentado no Caṕıtulo 2, o atraso geométrico é

função apenas de θ, e as fases das visibilidades complexas são dadas por:

Φij(θ) = arg

(
exp

(
i2πν

Dij

c
sen θ

))
(6.4)

em que,

θ é o ângulo formado entre a direção da fonte e o plano Norte-Zênite repre-

sentado na Figura 6.2,

ν é a frequência central das observações,

Dij é o comprimento da linha de base formada pelas antenas i e j.

Este é o caso dos interferômetros mais simples, em que não há rastreio de fase e

travamento de franjas, ou quando os atrasos instrumentais são ajustados para ter
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valor nulo, e as fases são computadas com a direção zenital como referência.

Por outro lado, quando os atrasos instrumentais são ajustados para valores diferentes

de zero e inseridos pelo correlacionador no sinal digitalizado da banda base, os sinais

apresentados na equação 2.12, tornam-se:

ṽ1 = A1e
i2πν(t−τg)

ṽ2 = A2e
i2π(νt−νBBτi) (6.5)

em que,

νBB é a frequência do sinal da banda base, ou seja, após todos os estágios de

conversão de frequência,

τi é o atraso instrumental inserido no sinal da antena 2 para que os sinais

coletados pelas duas antenas sejam correlacionados em fase.

Assim, através do cálculo da correlação entre os sinais, 〈ṽ1ṽ
∗
2〉, a equação 6.4 se torna:

Φij(θ) = arg

(
exp

(
i2π

[
νBB

Dij

c
sen θ0 − ν

Dij

c
sen θ

]))
(6.6)

em que foram feitas as substituições:

τi =
Dij

c
sen θ0

τg =
Dij

c
sen θ (6.7)

e θ0 é o ângulo associado à direção de referência s0, conforme o sistema de coorde-

nadas apresentado no Caṕıtulo 2.

O efeito dos atrasos instrumentais é que as fases são computadas com relação ao

ângulo de referência de fase, θ0. Contudo, a inserção de atrasos instrumentais é feita

no correlacionador, onde a frequência do sinal foi convertida para a banda base.
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No caso do sistema de conversão de frequências do BDA, νBB = 0 (ver caṕıtulo 3),

então a fase em função do ângulo θ é obtida através da equação 6.4.

6.4 Dispersão em fase e ganhos de calibração

A obtenção do modelo de variação de fase associada à trajetória do satélite de

GPS permite a determinação da dispersão em fase das visibilidades observadas.

Denotando a fase observada por Φ̃ij e a fase do modelo por Φij, podemos representar

ϕ̃ij, o desvio de Φ̃ij com relação a Φij:

ϕ̃ij(t) = Φ̃ij(t)− Φij(t) (6.8)

A dependência temporal das variáveis, explicitada na equação 6.8, será omitida daqui

em diante para simplificar a notação.

Para fontes calibradoras puntuais, o valor teórico do desvio das fases com relação ao

modelo é, ϕij = 0. O valor de ϕ̃ij corresponde, portanto, ao ganho de fase em cada

linha de base. Contudo, conforme mencionado, os erros normalmente associados aos

desvios da visibilidade observada com relação à visibilidade verdadeira são anterio-

res à correlação e portanto independentes para cada antena. Assim, é conveniente

escrever ϕ̃ij em função dos ganhos em cada uma das antenas:

ϕ̃ij = φi − φj + φij (6.9)

em que

φi é o ganho independente na antena i,

φj é o ganho independente na antena j,

φij é a fase residual na linha de base ij, que pode ser considerada nula de

acordo com a discussão apresentada por Fomalont e Perley (1999).

Os ganhos independentes em cada uma das antenas, φi, podem ser estimados através

do método de mı́nimos quadrados, amplamente discutido na literatura, por exemplo
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Bevington e Robinson (1992). A distribuição χ2 no caso do arranjo de 5 antenas do

BDA pode ser escrita como:

χ2 ∝
∑
t

(ϕ̃12 − φ1 + φ2 − φ12)2 +
∑
t

(ϕ̃13 − φ1 + φ3 − φ13)2

+
∑
t

(ϕ̃14 − φ1 + φ4 − φ14)2 +
∑
t

(ϕ̃15 − φ1 + φ5 − φ15)2

+
∑
t

(ϕ̃23 − φ2 + φ3 − φ23)2 +
∑
t

(ϕ̃24 − φ2 + φ4 − φ24)2

+
∑
t

(ϕ̃25 − φ2 + φ5 − φ25)2 +
∑
t

(ϕ̃34 − φ3 + φ4 − φ34)2

+
∑
t

(ϕ̃35 − φ3 + φ5 − φ35)2 +
∑
t

(ϕ̃45 − φ4 + φ5 − φ45)2 (6.10)

Na equação 6.10, t indica que a soma é realizada ao longo do tempo das observações.

Aplicando a condição de minimização dos parâmetros φi, isto é, que as derivadas

parciais de χ2 com relação a φi devem ser nulas onde χ2 é mı́nimo, e considerando

que os termos φij têm valor nulo, são obtidas as equações de calibração do sistema:

4φ1 − φ2 − φ3 − φ4 − φ5 = ϕ̃12 + ϕ̃13 + ϕ̃14 + ϕ̃15

−φ1 + 4φ2 − φ3 − φ4 − φ5 = −ϕ̃12 + ϕ̃23 + ϕ̃24 + ϕ̃25

−φ1 − φ2 + 4φ3 − φ4 − φ5 = −ϕ̃13 − ϕ̃23 + ϕ̃34 + ϕ̃35

−φ1 − φ2 − φ3 + 4φ4 − φ5 = −ϕ̃14 − ϕ̃24 − ϕ̃34 + ϕ̃45

−φ1 − φ2 − φ3 − φ4 + 4φ5 = −ϕ̃15 − ϕ̃25 − ϕ̃35 − ϕ̃45 (6.11)

A solução do sistema de equações 6.11 é um vetor de componentes φ1, φ2, φ3, φ4

e φ5, que simultaneamente minimizam o valor de χ2 em cada uma das amostras

coletadas. Os termos de deslocamento em cada linha de base podem ser estimados

através de ϕ̃ij − φi + φj.

Os ganhos obtidos através deste procedimento são válidos para as varreduras das

fontes calibradoras. Para as fontes de interesse, os ganhos são estimados através da

interpolação dos ganhos obtidos em varreduras de fontes calibradoras adjacentes às
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varreduras da fonte de interesse. Por este motivo, as varreduras da fonte de interesse

em uma observação devem sempre ser precedidas e sucedidas por varreduras de uma

fonte calibradora. Este procedimento é baseado na hipótese de que o comportamento

dos componentes eletrônicos do telescópio, assim como da atmosfera, varia de forma

cont́ınua. Por este motivo, é importante editar os dados para remover quaisquer

discontinuidades ou variações abruptas nas fases ou amplitudes antes da calibração.

Para a calibração das amplitudes, o procedimento usual é análogo, com a diferença

de que os ganhos independentes por antena se multiplicam ao invés de se somar para

formar os ganhos em amplitude em cada linha de base. Assim, é necessário linearizar

as equações de amplitude antes de aplicar o método de mı́nimos quadrados para

estimar as soluções de calibração.

No entanto, como o objetivo principal deste trabalho é a calibração das fases, foi

adotado um procedimento mais simples, no qual os ganhos em cada uma das linhas

de base são obtidos diretamente através da normalização das amplitudes para que se

ajustem ao fluxo esperado dos satélites. Os coeficientes utilizados nesta normalização

são também interpolados para os instantes de observação da fonte de interesse, e

aplicados diretamente às visibilidades.

6.5 Aplicação da calibração

De acordo com a equação de calibração (equação 4.1), os ganhos são aplicados sobre

as visibilidades de forma multiplicativa. Em particular, o valor das visibilidades

verdadeiras, Vij é obtido a partir das visibilidades observadas, Ṽij, e dos ganhos em

cada linha de base, Gij, através de:

Vij =
Ṽij
Gij

(6.12)

Pode-se então fazer as substituições

Ṽij = Ãije
iϕ̃ij

Gij = gije
i(φi−φj+φij) (6.13)
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em que,

Ãij é a amplitude observada na linha de base formada pelas antenas i e j, e,

gij é o ganho em amplitude associado à linha de base ij.

Desta forma, as visibilidades calibradas em cada linha de base ij são dadas por:

Vij =
Ãij
gij

ei[ϕij−(φi−φj+φij)] (6.14)

em que é importante lembrar que os valores de φi, φj e φij foram obtidos durante

o processo de calibração, sendo os melhores estimadores para os termos ϕ̃ij, de

modo que as fases das visibilidades calibradas não são necessariamente nulas. No

entanto, os resultados obtidos nas fontes calibradoras podem ser utilizados como

qualificadores da calibração, que é melhor quanto mais as fases calibradas das fontes

calibradoras se aproximam de zero.

6.6 Testes preliminares com o BDA

Com o objetivo de realizar testes preliminares e assim verificar a viabilidade da

aplicação do método às observações com o BDA, foram realizadas diversas obser-

vações de satélites de GPS no peŕıodo entre Maio e Setembro de 2007. Ao todo,

foram realizadas cerca de 20 horas de observações de satélites de GPS, das quais

as menos sujeitas a falhas instrumentais, interferência ou outros fatores que afetam

a qualidade dos dados foram selecionadas por inspeção visual para utilização no

desenvolvimento do método são apresentadas de forma sintética na Tabela 6.1.

Tabela 6.1 - Resumo das observações de satélites de GPS com o BDA

Data (2007) Satélite Intervalo de tempo (hora local)
21/05 BIIA-21 (PRN 09) 10:04 – 10:58
24/05 BIIA-21 (PRN 09) 10:23 – 11:16
31/05 BIIA-21 (PRN 09) 10:38 – 11:31
13/07 BIIA-21 (PRN 09) 09:51 – 10:44
13/07 BIIA-22 (PRN 05) 12:02 – 12:55
16/08 BIIA-16 (PRN 01) 15:45 – 16:22
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As observações foram realizadas no modo de rastreio, e os atrasos instrumentais

foram ajustados para o valor zero por simplicidade, para utilizar o zênite como

referência de fase. A atenuação em cada uma das antenas foi ajustada para que os

sinais tivessem ńıveis aproximadamente iguais na entrada do correlacionador, dentro

da sua faixa ideal de operação.

Os arquivos de dados são ordenados na forma de matrizes de 22 colunas, das quais as

primeiras 20 correspondem às partes real e imaginária das visibilidades complexas,

em ordem crescente do número da linha de base (real(1x2), imag(1x2), real(1x3),

imag(1x3)... real(4x5), imag(4x5) – onde os números identificam as 5 antenas do

arranjo). Nas duas últimas colunas, são armazenados os dados de potência total

(auto-correlação) dos sinais das antenas 2 e 5, respectivamente.

Cada linha da matriz corresponde a um instante de observação, contendo, portanto,

uma amostra completa do conjunto de visibilidades complexas observadas em um

dado instante de tempo. Após a reordenação, a média de cada 4 amostras sucessivas

no conjunto de dados foi computada com o intuito de aumentar a relação sinal/rúıdo

por um fator ∼ 2. Com isso, a resolução temporal passa a ser de ∼ 420 ms.

Todas as operações referentes à redução, calibração, visualização e análise dos dados

do BDA apresentados neste caṕıtulo foram realizadas utilizando programas com-

putacionais desenvolvidos pelo autor, no ambiente GNU/Octave (EATON, 1998). O

código dos programas, assim como uma breve descrição, são apresentados no Apên-

dice D.

Os resultados apresentados a seguir foram obtidos a partir das observações do satélite

BIIA-22 (PRN 05) realizadas no dia 13 de Julho de 2007, e são representativos de

todos os testes realizados, já que os resultados obtidos são equivalentes.

Inicialmente, as fases das visibilidades complexas foram computadas e a restrição dos

seus valores ao intervalo [−π, π] radianos foi removida, permitindo a variação livre

no intervalo [−∞,∞] radianos. Este processo, denominado desenrolamento de fase,

foi aplicado para facilitar as operações com as fases, assim como a sua visualização,

já que o rastreio de fase e o travamento de franjas não estão implementados para o

sistema receptor do Protótipo do BDA.

Neste ponto, verificou-se que a linha de base 4x5 apresentava fases cuja variação em

função do tempo era muito maior do que nas demais linhas de base, indicando a
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presença de interferência ou mal-funcionamento. Computando as transformadas de

Fourier das visibilidades em todas as linhas de base e analisando os seus espectros

de potência, concluiu-se que o comportamento das fases na linha de base 4x5 era

devido a componentes espúrias no espectro de potência, como mostra a Figura 6.3,

onde o espectro de potência das visibilidades na linha de base 1x2 é exibido para

comparação.

Figura 6.3 - Espectros de potência das visibilidades complexas obtidas nas observações do satélite de
GPS BIIA-22 (PRN 05) no dia 13/07/2007, nas linhas de base 1x2 (esquerda) e 4x5
(direita).

Estas componentes espúrias no espectro de potência das visibilidades na linha de

base 4x5 foram removidas simplesmente através da anulação das amostras corres-

pondentes no espectro de potência, nos intervalos ∼ (−1,5; 0) kHz e ∼ (0,2; 1,5)

kHz. A sua origem, contudo, não foi encontrada. Este efeito afetou os dados obtidos

na maioria das observações entre Maio e Agosto de 2007, e deixou de manifestar-se

após a manutenção periódica dos sistemas receptores em todas as antenas, quando

diversos componentes foram substitúıdos, o que sugere uma origem instrumental

para tais componentes espúrias.

As fases desenroladas observadas em todas as linhas de base, após a remoção das

componentes espúrias do espectro de potências das visibilidades na linha de base

4x5 são apresentadas na Figura 6.4.

A partir das coordenadas do satélite, foi computado o modelo de variação de fase

correspondente. Assim como as fases observadas, as fases do modelo foram desenro-

ladas, e são apresentadas na Figura 6.5.
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Figura 6.4 - Fases desenroladas das visibilidades complexas das observações do satélite de GPS BIIA-22
(PRN 05) em 13/07/2007. Os rótulos dos dados (line1–10) estão ordenados por número
da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).

Figura 6.5 - Fases desenroladas do modelo de variação de fase associado à variação de posição do
satélite de GPS BIIA-22 (PRN 05) em 13/07/2007. Os rótulos de dados (line1–10) estão
ordenados por número da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).
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Conforme descrito na Seção 6.4, as fases do modelo foram subtráıdas das fases obser-

vadas, e as fases resultantes foram utilizadas para determinar os ganhos independen-

tes por antena. Como as fases residuais nas linhas de base, φij não são conhecidas, os

valores iniciais de dispersão em fase foram utilizados como estimativas destes parâ-

metros. A Figura 6.6 apresenta a dispersão de fase em cada linha de base, enquanto

a Figura 6.7 mostra o resultado da aplicação da calibração sobre as fases observadas.

A análise da Figura 6.7 indica que a calibração foi eficiente ao reproduzir o com-

portamento das fases observadas em todas as linhas de base. Este conjunto de fases

calibradas foi formado a partir da aplicação da calibração levando em conta os termos

residuais por linha de base, além dos ganhos independentes por antena, conforme

descrito na Seção 6.4.

Para as amplitudes, considerou-se apenas que, uma vez que os satélites de GPS são

fontes puntuais, as amplitudes das visibilidades complexas em todas as linhas de

base devem ter o mesmo valor, constante e igual à densidade de fluxo do sinal na

superf́ıcie da Terra. Foi definida uma escala arbitrária de fluxo na qual a densidade

de fluxo do sinal dos satélites de GPS tem valor unitário, e as amplitudes foram

simplesmente normalizadas para ajustar-se a este valor.

Ao contrário das fases, a calibração aplicada às amplitudes é feita a partir de ganhos

por linha de base, não tendo sido determinados os ganhos independentes por antena.

Este procedimento foi adotado pois o objetivo principal deste trabalho é a verificação

da viabilidade de utilização dos satélites de GPS como calibradores de fase.

As amplitudes e fases calibradas foram utilizadas para construir um mapa da dis-

tribuição de brilho unidimensional do satélite, além da sua evolução temporal ao

longo das observações. O primeiro pode ser comparado ao feixe sintetizado teórico,

obtido a partir da transformada de Fourier inversa do conjunto de componentes uv

amostradas pela configuração do BDA, sendo um diagnóstico tanto da qualidade

da calibração como da consistência entre as posições das antenas determinadas no

projeto e as posições em que estas foram instaladas. O segundo é uma forma de

verificar a estabilidade da resposta do telescópio ao longo das observações.

Uma particularidade importante do processo de imageamento diz respeito à orde-

nação das visibilidades complexas para utilizar o algoritmo de FFT implementado

no Octave. O formato de ordenação dos dados mais conveniente para a calibração é
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Figura 6.6 - Representação da dispersão em fase resultante das observações do satélite de GPS BIIA-22
(PRN 05) em 13/07/2007. Os rótulos de dados (line1–10) estão ordenados por número da
linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).

Figura 6.7 - Representação das fases em cada linha de base após a aplicação da calibração nos dados
das observações do satélite de GPS BIIA-22 (PRN 05) em 13/07/2007. Os rótulos de
dados (line1–10) estão ordenados por número da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3,
2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).

157



o de ordem crescente do número das antenas que formam as linhas de base, isto é,

1x2, 1x3, 1x4,..., 3x5, 4x5. Por outro lado, o algoritmo de FFT do Octave é baseado

na hipótese de que os dados sobre os quais é aplicado estão dispostos em ordem

crescente de frequência, no caso interferométrico, de distância uv.

Assim, antes de aplicar o algoritmo de FFT aos dados, é necessário alterar a sua or-

denação. Além disso, o algoritmo é constrúıdo de forma que as frequências negativas

– no caso interferométrico, os complexos conjugados das visibilidades – ocupem os

ı́ndices maiores do que N/2, em que N é o número de elementos do vetor que con-

tém os dados de visibilidades. Para obter uma imagem suave, é importante também

que o número de posições seja maior do que o número de visibilidades amostradas.

No caso do BDA, são amostradas 18 visibilidades independentes, e o vetor utilizado

para imageamento possui 128 posições, um número que foi determinado de forma

emṕırica. A Figura 6.8 é uma representação da ordenação correta do vetor utilizado

para imageamento.

Figura 6.8 - Representação da ordenação das visibilidades apropriada para a aplicação do algoritmo de
FFT do Octave para obtenção de mapas interferométricos a partir de dados do BDA. A
linha superior indica a linha de base, a central indica o comprimento da linha de base, e a
linha inferior, a posição no vetor.

Os mapas de distribuição de brilho unidimensional do satélite a cada instante das

observações são obtidos através do cálculo da transformada de Fourier inversa de

cada amostra do conjunto de visibilidades complexas. O perfil de brilho unidimen-

sional médio do satélite, que deve ser igual ao feixe sintetizado teórico do BDA já

que o satélite é uma fonte puntual, é obtido através do cálculo da média de todos os

mapas obtidos ao longo das observações. Este mapa é apresentado na Figura 6.9. A

Figura 6.10 representa a evolução temporal da distribuição de brilho unidimensional

do satélite.

A comparação entre o perfil de brilho unidimensional médio do satélite com o feixe

teórico do BDA mostra que a calibração foi eficiente em reconstruir o perfil do
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feixe sintetizado, o que indica que é posśıvel calibrar os dados do BDA através de

observações utilizando GPS. Da mesma forma, a evolução temporal deste perfil de

brilho, ou seja, a resposta instantânea do telescópio (Figura 6.10), não apresenta

grandes variações de ganho ao longo da maior parte do intervalo das observações,

reforçando a viabilidade de calibração através deste procedimento, cuja aplicação a

observações solares com o BDA é discutida na Seção 6.7, a seguir.

6.7 Observações solares com o BDA

As observações solares utilizadas para o desenvolvimento deste trabalho foram reali-

zadas entre os dias 24 e 28 de Setembro de 2007. Os satélites utilizados como fontes

calibradoras foram observados em intervalos de aproximadamente 10 minutos, antes

e depois das varreduras do Sol com duração de cerca de 40 minutos. Um resumo

destas observações é apresentado na Tabela 6.2.

Tabela 6.2 - Resumo das observações solares realizadas com o PBDA

Data Fonte Intervalos de Tempo (Hora Local)
BIIR-03 (PRN 11) 14:23 – 14:33

24/09/2007 Sol 14:42 – 15:19
BIIR-03 (PRN 11) 15:29 – 15:39
BIIR-03 (PRN 11) 14:18 – 14:28

25/09/2007 Sol 14:37 – 15:14
BIIR-03 (PRN 11) 15:29 – 15:39
BIIA-25 (PRN 03) 12:44 – 12:54

26/09/2007 Sol 12:59 – 13:35
BIIA-25 (PRN 03) 13:42 – 13:51
BIIR-11 (PRN 19) 12:40 – 12:49

27/09/2007 Sol 13:05 – 13:40
BIIR-11 (PRN 19) 13:49 – 13:58
BIIR-11 (PRN 19) 12:37 – 12:46

28/09/2007 Sol 12:53 – 13:29
BIIR-11 (PRN 19) 13:41 – 13:50

Os dados foram calibrados segundo o procedimento descrito ao longo deste caṕıtulo,

tendo sido obtidas soluções de calibração independentes por antena para a calibra-

ção em fase e soluções por linhas de base para as amplitudes das visibilidades. Os

ganhos em amplitude foram obtidos através da normalização das amplitudes das

visibilidades associadas às observações dos satélites, para que estas tivessem valor
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Figura 6.9 - Comparação entre o brilho unidimensional do satélite de GPS BIIA-22 (PRN 05) obtido
através de observações com o BDA em 13/07/2007 e o feixe sintetizado teórico do BDA. A
linha sólida representa o resultado das observações, enquanto os marcadores representam
os valores da resposta do feixe sintetizado.

Figura 6.10 - Mapa da evolução temporal da distribuição de brilho unidimensional do satélite de GPS
BIIA-22 (PRN 05) obtido através de observações com o BDA em 13/07/2007. O ńıvel
dos contornos é indicado pela escala de cores no canto inferior direito da figura, com os
valores da escala de unidades arbitrárias utilizada na Figura 6.9 multiplicados por 10.
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médio unitário (arbitrário).

Não foram encontradas componentes espúrias nos espectros de potência das visi-

bilidades como aquelas apresentadas na Figura 6.3, de modo que o procedimento

apresentado na seção anterior para correção das visibilidades não foi necessário em

nenhuma das observações solares realizadas.

As soluções de calibração foram obtidas para os instantes correspondentes às observa-

ções das fontes calibradoras e aplicadas aos instantes correspondentes às observações

solares através da interpolação linear das soluções obtidas para os calibradores. Um

exemplo das soluções de fase obtidas para todas as 5 antenas, ao longo do peŕıodo

de observações do dia 24 de Setembro de 2007 é apresentado na Figura 6.11.

Figura 6.11 - Soluçoes de calibração em fase obtidas a partir das observações do satélite de GPS BIIR-03
(PRN 11) no dia 24/09/2007.

A aplicação da calibração às observações solares foi realizada conforme descrito na

Seção 6.5. No entanto, como os termos φij associados ao sistema receptor do PBDA

não são conhecidos, apenas os ganhos independentes por antena foram aplicados às

fases das visibilidades das observações solares. Apesar de desconhecidos, sabe-se, a

partir do processo de calibração, que os termos φij são constantes, de modo que um

efeito claro de não incorporá-los à calibração é o deslocamento da posição do Sol com
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relação ao centro do mapa, que é um efeito que pode ser corrigido facilmente. Por

outro lado, é posśıvel ainda que ocorra um deslocamento das estruturas de brilho

presentes no mapa, e este efeito somente poderia ser corrigido através da utilização

dos valores corretos dos termos φij.

Os mapas sujos do Sol obtidos após a aplicação deste método de calibração são

apresentados na Figura 6.12. A análise destes mapas indica que em apenas dois

casos (27 e 28/09), foi posśıvel obter uma distribuição de brilho associada ao Sol com

posição constante ao longo das observações, sugerindo que o processo de calibração

foi eficiente ao remover quaisquer derivas na fase das visibilidades ao longo das

observações.

Os mapas obtidos em 25 e 26/09, também exibidos na Figura 6.12, apresentam

uma deriva de cerca de 10’ ao longo do peŕıodo de observação de ∼ 1 hora. No

entanto, é posśıvel identificar nestes mapas a distribuição de brilho do Sol, associada

à estrutura de brilho com extensão de cerca de 30’. Apenas no primeiro mapa, obtido

em 24/09/2007, também apresentado na Figura 6.12, não é posśıvel relacionar a

estrura de brilho extensa à distribuição de brilho do Sol, devido à alta deriva de

posição e também a diversas fontes de interferência, que podem ser identificadas na

parte superior do mapa.

Uma posśıvel explicação para a deriva em posição apresentada nos mapas sujos

do Sol obtidos nos dias 24 a 26/09/2007 vem da análise da dispersão em fase das

visibilidades solares nas observações correspodentes, apresentadas na Figura 6.13.

A partir dos gráficos apresentados na Figura 6.13, nota-se que existe uma correlação

entre a variação das fases calibradas e a deriva das estruturas presentes nos mapas

correspondentes. Em particular, o mapa obtido no dia 24/09/2007 é o que apresenta

a maior deriva, e as fases correspondentes são as que apresentam maior variação -

sendo posśıvel visualizar uma pequena variação até mesmo na fase da menor linha

de base (3x4 – “line 8”), representada por uma linha laranja.

Por outro lado, o gráfico que apresenta a menor variação das fases é correspondente

às observações do dia 27/08/2007. Nestes dados, conforme esperado, apenas as mai-

ores linhas de base – 1x4 (126 m), representada por uma linha azul; 2x5 (144 m),

representada por uma linha preta; e 1x5 (216 m), representada por uma linha roxa

– apresentam uma taxa alta de variação das fases, enquanto as fases nas demais li-
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nhas de base têm variações muito menores ao longo do intervalo das observações. O

mapa solar correspondente (Figura 6.12) é o que apresenta a distribuição de brilho

mais coerente com o esperado para uma fonte com a extensão do Sol (ou seja, uma

estrutura de brilho com cerca de 30’, que contém toda a emissão presente no campo

de visada observado).

A correlação entre a taxa de variação das fases calibradas e a deriva e qualidade dos

mapas sujos apresentados é válida também para os mapas obtidos nos dias 25, 26

e 28/09/2007, como pode ser verificado através da análise das Figuras 6.12 e 6.13.

Entre estes, o mapa do dia 28/09 é o que apresenta menor deriva e está associado

às menores variações de fase, enquanto o do dia 25/09, que é o que apresenta maior

deriva, está também associado às maiores variações de fase. No mapa do dia 25/09,

pode-se também visualizar oscilações nos contornos correspondentes a até 0,8 unida-

des arbitrárias de fluxo, e estas oscilações também estão correlacionadas a oscilações

nas fases.

Os mapas dos dias 26, 27 e 28/09 que estão associados às fases com menor variação

foram escolhidos para a aplicação do algoritmo CLEAN implementado pelo autor

no ambiente Octave (Apêndice D), com o objetivo de obter uma aproximação para

a distribuição de brilho unidimensional do Sol em 1575 MHz melhor do que aquela

fornecida pelos mapas sujos. Os mapas obtidos após a aplicação do CLEAN são

apresentados na Figura 6.14.

Os mapas apresentados na Figura 6.14 são a melhor reconstrução que se pode obter

da evolução temporal do perfil de brilho unidimensional do Sol a partir das obser-

vações correspondentes em 1575 MHz. Estes mapas indicam que não houve grandes

variações de brilho ao longo destas observações, de acordo com o fato de não te-

rem sido detectadas explosões solares por nenhum observatório solar durante estes

peŕıodos, como pode ser verificado em (NASA, 2007b).

Também não foram detectadas regiões ativas sobre o disco Solar durante o peŕıodo

destas observações, de modo que a única caracteŕıstica marcante a ser comparada

entre os mapas obtidos das observações realizadas com o PBDA e mapas obtidos em

outros comprimentos de onda é a presença de um Buraco Coronal no Hemisfério Sul

solar, que pode ser visualizado na Figura 6.15, onde são apresentados mapas do Sol

obtidos pelo SoHO/EIT (DELABOUDINIERE et al., 1995) em 195 Å.
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A caracteŕıstica em comum que pode ser apontada entre os mapas obtidos das

observações com o PBDA em 1575 MHz e os mapas obtidos com o SoHO/EIT em

195 Å é a presença de uma depressão de brilho com extensão de ∼ 5’. A presença

desta depressão de brilho nos mapas do PBDA, com aproximadamente a mesma

intensidade e com uma variação de posição consistente com o sentido da rotação

solar, indica que esta estrutura pode ser associada ao Buraco Coronal observado

nos mapas do SoHO/EIT. A grande diferença entre a posição do Buraco Coronal

observado em UVE nos mapas do SoHO/EIT e os mapas em 1575 MHz do PBDA

pode ser atribúıda por exemplo a erros nas fases das visibilidades amostradas pelo

PBDA mesmo após a calibração. No estado atual deste trabalho, acredita-se que a

principal fonte para tais erros de fase são os termos φij.

Desta forma, pode-se afirmar que o método de calibração aqui apresentado reproduz

e corrige de forma satisfatória as variações de fase observadas nos dados de observa-

ções solares realizadas com o PBDA em 1575 MHz, fornecendo bons resultados de

calibração relativa destas fases. No entanto, melhores resultados podem ser obtidos

após a determinação das fases residuais por linha de base, φij, que não foi posśıvel a

partir das observações realizadas neste trabalho. Estratégias para determinar estes

termos são discutidas por (FOMALONT; PERLEY, 1999), e tentou-se aplicar algumas

delas durante o desenvolvimento deste trabalho. Os resultados obtidos, contudo, não

foram suficientes para determinar os valores destes termos, que continuam desconhe-

cidos.

A continuidade deste trabalho está diretamente ligada à determinação dos termos

φij e à implementação da calibração das amplitudes com base também em soluções

independentes por antena, ao contrário do que foi realizado até aqui, com soluções de

calibração em amplitude para cada linha de base. A obtenção de uma escala absoluta

em amplitude, baseada no fluxo dos satélites de GPS, é outra funcionalidade a ser

implementada na versão final dos programas para análise de dados do BDA.

Assim, os resultados aqui apresentados demonstram a viabilidade da utilização de

observações de satélites de GPS para obter soluções de calibração independentes por

antena para observações solares com o PBDA, validando a hipótese de que os satélites

de GPS são fontes adequadas à calibração de dados solares interferométricos. Não

há, em prinćıpio, restrições para a aplicação deste procedimento de calibração em

quaisquer dos interferômetros que realizam observações solares.
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Figura 6.12 - Mapas sujos do Sol obtidos com o PBDA nos dias 24, 25, 26, 27 e 28/09/2007 e calibrados
a partir de observações de satélites de GPS. Os ńıveis dos contornos, em unidades arbitrá-
rias, estão representados no canto inferior direito da figura e os mapas foram normalizados
à mesma escala (arbitrária) de fluxo.
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Figura 6.13 - Fases calibradas das visibilidades solares obtidas com o PBDA nos dias 24, 25, 26, 27
e 28/09/2007. Os rótulos de dados (line1–10) estão ordenados por número da linha de
base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).
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Figura 6.14 - Mapas da evolução temporal da distribuição de brilho unidimensional do Sol obtidos em
observações com o PBDA nos dias 26, 27 e 28/09/2007. Os ńıveis de intensidade dos
contornos estão representados no canto inferior esquerdo da figura, em unidades arbitrárias
diferentes daquelas utilizadas na Figura 6.12.
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Figura 6.15 - Mapas do Sol em 195 Å obtidos pelo SoHO/EIT nos dias 26 (acima), 27 (meio) e
28/09/2007 (abaixo). 168



7 CONCLUSÕES

O conteúdo apresentado ao longo deste trabalho mostra que os objetivos do traba-

lho proposto foram alcançados de forma satisfatória, constituindo uma importante

contribuição para as áreas em que o trabalho está inserido. Relacionando-os aos ob-

jetivos listados no Caṕıtulo 1, os resultados deste trabalho podem ser resumidos da

seguinte forma:

• Foi obtido conhecimento sobre técnicas observacionais de interferometria

suficiente para elaborar os mapas solares e os demais produtos de dados

interferométricos apresentados ao longo desta Tese, além dos textos des-

critivos de aspectos teóricos apresentados nos caṕıtulos introdutórios (Ca-

ṕıtulos 1 e 2).

• As imagens solares obtidas nas diferentes faixas de frequências em que o

GMRT foi utilizado para a obtenção dos dados deste trabalho (Caṕıtulo 5)

apresentam faixas dinâmicas comparáveis às imagens que vêm sendo obti-

das por outros autores utilizando este telescópio para observações solares

(Prasad Subramanian, comunicação pessoal). Desta forma, pode-se afirmar

que a qualidade destas imagens está próxima à mais alta qualidade que

pode ser obtida para imageamento solar com o GMRT. Imagens de mais

alta qualidade utilizando dados do GMRT foram obtidas apenas através

da sua combinação com dados do “Nançay Radio Heliograph” (NRH) por

Mercier et al. (2006).

• Foram realizados estudos multi-espectrais dos fenômenos solares observa-

dos com o GMRT, através da obtenção de dados de outros telescópios em

diversas faixas de frequências. Os principais telescópios utilizados em com-

plemento às observações realizadas com o GMRT foram os observatórios

orbitais GOES e SoHO.

– No caso do Buraco Coronal observado em 04 de Junho de 2005, o mapa

obtido com o GMRT, cuja faixa dinâmica é 120:1, foi utilizado para a

realização de um estudo da morfologia e dos parâmetros de plasma do

Buraco Coronal. Mostrou-se que existe semelhança morfológica entre

as contrapartidas em rádio (157 MHz), ultravioleta extremo (195 Å) e

raios-X moles (6 – 65 Å), das quais os parâmetros morfológicos foram

obtidos a partir dos mapas, e uma comparação mostrou que apesar da
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semelhança qualitativa, um efeito de projeção geométrica não é sufici-

ente para explicar de forma satisfatória as diferenças entre as posições

do Buraco Coronal nas diferentes faixas do espectro eletromagnético.

– No caso da Explosão Solar observada em 26 de Novembro de 2005, os

mapas e curvas de luz obtidos com o GMRT foram utilizados para a

realização de um estudo da dinâmica e morfologia das fontes de emis-

são associadas ao evento. Estes mapas e curvas de luz foram analisados

em conjunto com curvas de luz em 245 e 410 MHz do patrulhador de

explosões solares de San Vito (RSTN) e no intervalo 1 – 8 Å com os

satélites GOES, além dos mapas em 195 Å obtidos com o telescópio

EIT, a bordo do satélite SoHO.

A explosão, classificada como B8.9 na escala de fluxo dos satélites

GOES, é posśıvelmente a de menor intensidade em raios-X para a qual

foram observadas contrapartidas em rádio com o GMRT. A análise

da evolução temporal das fontes identificadas nas imagens do GMRT

em 244 e 611 MHz indica que a liberação de energia e aceleração

de part́ıculas nesta exlposão ocorreu a uma altura de cerca de 100

Mm. A análise dos resultados indica que há modos de oscilação com

peŕıodos ∼ 200 s nas fontes de emissão nas frequências de rádio. Estas

oscilações são consistentes com arcos magnéticos cuja extensão é da

ordem de dezenas de Mm, no intervalo de ∼ 30 a ∼ 60 Mm.

• A contribuição do autor para o desenvolvimento do BDA, além da sua

participação em campanhas observacionais com o objetivo de produzir re-

sultados cient́ıficos com este telescópio são resumidas como se segue;

– Participação na programação e realização de observações solares e de

fontes calibradoras desde Dezembro de 2004, tendo realizado observa-

ções dedicadas a este trabalho entre os meses de Maio e Setembro de

2007.

– Realização de um estudo da viabilidade de observação de fontes cali-

bradoras extráıdas da lista de calibradores do VLA com declinação no

intervalo entre -40◦ e 20◦, com o objetivo de compilar uma lista de ca-

libradores conhecidos para uso em observações do BDA. Os resultados

obtidos mostram que apenas as fontes com fluxo & 1000 Jy podem

ser observadas com o protótipo do BDA, mostrando a necessidade de
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calibradores alternativos.

– Participação no desenvolvimento de rotinas computacionais para a

obtenção de perfis unidimensionais do Sol a partir de dados de obser-

vações com o PBDA, tendo desenvolvido programas próprios para a

redução e análise dos dados das observações de satélites de GPS, já

que a metodologia empregada é diferente da metodologia empregada

usualmente para os dados obtidos regularmente com o PBDA.

– Observações de satélites de GPS e desenvolvimento de um método

para calibração das fases das visibilidades complexas do BDA a partir

destas observações, cujos resultados indicam que os satélites de GPS

são fontes apropriadas para a calibração de visibilidades complexas do

BDA provenientes de observações no modo de rastreio. A comparação

entre o mapa da distribuição de brilho unidimensional dos satélites de

GPS com o feixe sintetizado teórico do PBDA mostra uma excelente

concordância entre previsões e observações.

– Realização de observações solares no modo rastreio para testar a vi-

abilidade da aplicação do método de calibração por sinais de GPS,

através das quais foram obtidos os primeiros mapas da evolução tem-

poral da distribuição de brilho unidimensional do Sol, calibrados a

partir de observações de satélites de GPS como fontes calibradoras,

de acordo com o método proposto. A análise destes mapas indica que

os resultados são consistentes, mas ainda há parâmetros do BDA a

serem determinados e ajustes a serem feitos no método para que se

obtenha imagens solares confiáveis.

7.1 Perspectivas futuras

No estágio de desenvolvimento atual deste trabalho, há vários pontos em que a

realização de mais observações é necessária para a confirmação de alguns resultados

e o refinamento dos modelos aqui propostos.

No caso das observações do Buraco Coronal com o GMRT e dos resultados aqui

apresentados, é importante que sejam observados outros Buracos Coronais com ca-

racteŕısticas semelhantes, para que seja posśıvel estudar as diferenças de morfologia

entre as contrapartidas dos Buracos Coronais em diferentes faixas do espectro ele-

tromagnético. Até o presente momento, não foi posśıvel realizar mais obsevações
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com o GMRT, pois não surgiram Buracos Coronais nos peŕıodos correspondentes às

janelas de tempo do GMRT alocadas para este projeto.

Por outro lado, no caso das observações de explosões solares com o GMRT como

parte de estudos multi-espectrais, a obtenção de dados também em raios-X duros e

H-α, além de outras frequências em rádio seria de grande importância para verificar

o cenário proposto neste trabalho para o evento observado com o GMRT em 26 de

Novembro de 2005. A continuidade deste trabalho através da observação de eventos

semelhantes pode levar a importantes resultados sobre a dinâmica e morfologia das

fontes de emissão associadas a explosões solares de baixa energia.

Finalmente, no que diz respeito ao método de calibração de dados de observações

interferométricas solares utilizando satélites de GPS, é importante que os termos

associados às fases residuais nas linhas de base sejam determinados (há necessidade

de se estabelecer uma metodologia própria, com base nas discussões apresentadas

neste trabalho e também por Fomalont e Perley (1999)) e incorporados ao processo

de calibração dos dados das observações com o PBDA, pois espera-se que estes

termos permitam uma calibração totalmente confiável dos mapas solares obtidos de

observações no modo de rastreio com o BDA.

Além disso, é necessário implementar a calibração independente por antena também

para as amplitudes, juntamente com a obtenção de uma escala de calibração abso-

luta em fluxo, para que os mapas obtidos com o BDA sejam totalmente calibrados.

Considera-se ainda que a verificação do método proposto em outros telescópios seja

de grande importância para que a viabilidade deste método seja totalmente verifi-

cada. Uma vez totalmente verificado para a frequência principal dos sinais de GPS,

este método pode, em prinćıpio, ser escalonado para as demais frequências emiti-

das por estes satélites, e será interessante verificar a possibilidade de interpolar as

soluções de calibração obtidas para as frequências de GPS para toda a banda de

operação do BDA.

172
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Long period variations of dm-radio and X-ray fluxes in three X-class flares.

Astronomy and Astrophysics, v. 460, p. 865–874, dez. 2006. 135
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<http://www.naic.edu/index.htm>. Acesso em: 16 Dezembro 2007. 41, 42

NATIONAL CENTRE FOR RADIO ASTROPHYSICS (NCRA). The GMRT:

System Parameters and Current Status. 2006. Dispońıvel em:
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A REDUÇÃO DE DADOS INTERFEROMÉTRICOS NO AIPS

O Astronomical Image Processing System (AIPS, (FOMALONT, 1981)) é um pro-

grama desenvolvido pelo National Radio Astronomy Observatory (NRAO, EUA)

para a redução de dados interferométricos. O programa é composto por rotinas in-

ternas, denominadas tarefas e verbos. Estas rotinas são controladas por parâmetros,

que no ambiente do AIPS são denominados advérbios e que são variáveis globais, ou

seja, têm o mesmo valor para todas as rotinas do programa.

A interface do AIPS é composta por quatro janelas principais, como representado

na Figura A.1, e o programa opera em sistemas operacionais de base UNIX (Linux,

Mac OS X, Sun/Solaris, etc). Das janelas que compõem o programa, a principal

é um terminal onde o usuário digita os comandos, e as demais são os servidores

de TV (associado aos recursos gráficos do programa), TEK e MSG, cuja descrição

detalhada é apresentada no “Cookbook” do AIPS (GREISEN, 2007).

Os verbos são programas destinados a operações simples, como alterar os valores

dos advérbios ou carregar imagens no servidor de TV. As tarefas, por outro lado,

são programas mais complexos, destinados aos diversos tipos de operações que o

AIPS permite ao usuário realizar sobre os dados. A execução de uma tarefa é inici-

ada através do verbo go. As principais etapas de uma sessão de redução de dados

interferométricos de observações no cont́ınuo são apresentadas em detalhes a seguir.

O intuito é que este texto sirva como um guia rápido de referência para usuários

iniciantes.

O AIPS trabalha com um catálogo interno para o qual os dados devem ser carregados

antes do ińıcio do processamento. Tais dados devem estar registrados em formato

FITS ou no formato próprio dos telescópios administrados pelo NRAO. A tarefa

utilizada para carregar dados em formato FITS no catálogo interno do AIPS é a

fitld, enquando a tarefa fillm destina-se à cópia de dados no formato próprio do

NRAO. Apenas o caminho correto do arquivo (informado através do advérbio infile)

é suficiente para que os dados sejam carregados corretamente na grande maioria dos

conjuntos de dados interferométricos. Assim, os seguintes comandos são suficientes

para carregar a maioria dos arquivos FITS no AIPS:

>task ’fitld’

>infile ’meusdados.FITS
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Figura A.1 - Imagem capturada de uma sessão do AIPS. A janela à esquerda é a principal, onde são
digitados os comandos e também onde o programa imprime resultados e as mensagens
principais. No topo à direita está a janela do servidor de TV, onde há uma imagem ilustra-
tiva. As janelas na parte inferior direita são os servidores TEK e MSG – o último destinado
à impressão de todas as mensagens do programa na tela.

>go

Neste exemplo, o arquivo meusdados.FITS será carregado a partir do diretório de

dados do AIPS, que é definido durante a instalação. O primeiro comando altera o

valor do advérbio task para fitld, o que significa que esta é a tarefa ativa, que vai ser

executada pelo verbo go no terceiro comando. As aspas abertas no segundo comando

fazem com que o AIPS reconheça as letras minúsculas do nome do arquivo, pois seu

padrão é trabalhar apenas com letras maiúsculas.

Os verbos pcat, mcat e ucat exibem respectivamente na janela principal as listagens

de todos os arquivos do catálogo interno do AIPS, apenas dos arquivos de mapas

(MA) e apenas dos arquivos de visibilidades (UV), como ilustrado no exemplo a

seguir:
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>indi 1

>pcat

AIPS 1: Catalog on disk 1

AIPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat

AIPS 1: 1 35 MEUSDADOS .UVDATA. 1 UV 02-JUL-2008 00:37:20

>

>ucat

AIPS 1: Catalog on disk 1

AIPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat

AIPS 1: 1 35 MEUSDADOS .UVDATA. 1 UV 02-JUL-2008 00:37:20

>

>mcat

AIPS 1: Catalog on disk 1

AIPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat

>

No exemplo, o primeiro comando foi utilizado para alterar o valor do advérbio indisk

para 1 (a forma curta, indi pode ser usada pois especifica este advérbio de forma

uńıvoca), indicando que devem ser listados apenas arquivos do disco 1 do catálogo

interno do AIPS (cujo caminho completo para o diretório é definido na instalação).

Como há apenas arquivos do tipo UV no disco 1, a listagem relativa ao verbo mcat

é vazia.

Após carregar os dados no catálogo interno, a tarefa indxr deve ser utilizada para

indexar os dados, criando a tabela CL, que é anexada ao arquivo original e possibilita

as etapas posteriores da calibração. O advérbio infile não é mais utilizado, e passa-se

a trabalhar com os advérbios inname, inclass e inseq, utilizados para fornecer para

a tarefa respectivamente os nomes, classes (Class) e números de sequência (Seq) de

arquivos já carregados no catálogo interno do AIPS.

A forma mais direta de alterar todos os advérbios referentes ao arquivo sobre o qual

uma tarefa atua é o verbo getname, conforme o exemplo de utilização da tarefa

indxr, a seguir:

>getn 1

AIPS 1: Got(1) disk= 1 user= 35 type=UV MEUSDADOS.UVDATA.1

>task ’indxr’
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>inp

AIPS 1: INDXR Task to index a uv data base.

AIPS 1: Adverbs Values Comments

AIPS 1: ----------------------------------------------------------------

AIPS 1: INNAME ’MEUSDADOS’ Input UV file name (name)

AIPS 1: INCLASS ’UVDATA’ Input UV file name (class)

AIPS 1: INSEQ 1 Input UV file name (seq. #)

AIPS 1: INDISK 1 Input UV file disk unit #

AIPS 1: INFILE *all ’ ’ Input file for forced scan

AIPS 1: breaks

AIPS 1: PRTLEV 0 Print level

AIPS 1: CPARM *all 0 1=> max. time gap (min).

AIPS 1: 0 => 10 min

AIPS 1: 2=> max scan length (min).

AIPS 1: 0 => 60 min

AIPS 1: 3=> CL/CS entry interval in

AIPS 1: minutes. 0 => 5 min,

AIPS 1: < 0 => don’t create a

AIPS 1: new table.

AIPS 1: 4=> VLBA only: recalculate

AIPS 1: CL entry group delays

AIPS 1: using IM table data.

AIPS 1: 0 => No recalculation,

AIPS 1: 1 => Recalculate delays.

AIPS 1: 5=> VLBA only: recalculate

AIPS 1: CL entry atmospheric

AIPS 1: group delays and clock

AIPS 1: offsets using MC table

AIPS 1: data.

AIPS 1: 0 => No recalculation

AIPS 1: 1 => Recalculate delays

AIPS 1: 6=> single-dish only: maximum

AIPS 1: "antenna"/"beam" number

AIPS 1: in data set (if no AN)

AIPS 1: BPARM *all 0 VLA ONLY: Opacity and Gain

AIPS 1: curve control (see help)
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AIPS 1: IN2FILE ’ ’

AIPS 1: Antenna gains file

>go

AIPS 1: Resumes

Neste exemplo, o verbo getname (getn) foi utilizado para alterar os valores dos

advérbios inname, inclass e inseq. O terceiro comando é o verbo inputs (inp), cuja

função é exibir a listagem de advérbios associados à tarefa ativa e seus valores,

conforme mostra o exemplo. Esta exibição indica ainda quais são os posśıveis valores

destes advérbios, e qual o seu efeito sobre o arquivo quando a tarefa é executada.

Este exemplo resulta na exibição das seguintes mensagens pelo servidor de mensa-

gens (AIPS MSGSRV), que indicam que a tarefa foi bem sucedida:

Athlon> INDXR1: Task INDXR (release of 31DEC08) begins

Athlon> INDXR1: Creating CL table with version number 1

Athlon> INDXR1: Appears to have ended successfully

A execução da tarefa listr, quando o advérbio optype tem valor ’SCAN’, faz com que

o programa imprima uma lista das fontes observadas, com os respectivos intervalos

de tempo (UT), número de visibilidades amostradas e posições. Utilizando valores

diferentes para o advérbio optype, pode-se obter uma lista das visibilidades (’LIST’)

e a média das visibilidades nas observações de cada uma das fontes (’MATX’). As

diferentes possibilidades desta tarefa são descritas no programa e podem ser visua-

lizadas através dos verbos inputs e explain. Este último exibe uma longa explicação

sobre a tarefa ativa.

A redução dos dados inicia-se com a edição das visibilidades para remover pontos

do conjunto de dados afetados por falhas ou flutuações no sistema ou interferência

dos diferentes sistemas de comunicações em rádio frequências presentes na Terra

(RFI). A primeira etapa da edição dos dados consiste na utilização da tarefa quack

para a remoção dos dados espúrios do ińıcio ou final de cada observação. O advérbio

opcode com valor ’BEG’/’END’ informa à tarefa que os dados serão removidos do

ińıcio/final de cada varredura.

A edição detalhada dos dados pode ser feita utilizando diferentes tarefas, a critério

do usuário. A tvflg permite a visualização simultânea dos dados de todas as linhas

de base em todos os intervalos de tempo em um modo gráfico interativo onde o
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usuário pode controlar o contraste e a escala em que os dados são exibidos (escala

de cinzas ou de cores) e remover pontos isolados, intervalos de tempo ou linhas de

base. Esta tarefa utiliza o servidor de TV, no qual as teclas A,B,C e D têm funções

especiais que são exibidas no servidor de mensagens. Por exemplo, as opções do menu

exibido (Figura A.2) são selecionadas através do clique do mouse e ativadas após o

acionamento das teclas A, B ou C, enquanto a tecla D exibe, na janela principal,

um texto de ajuda sobre o item selecionado do menu.

Figura A.2 - Exemplo dos menus e da visualização gráfica da tarefa tvflg.

Por outro lado, utilizando a tarefa uvflg o usuário tem a opção de preparar um

arquivo de entrada contendo todos os comandos de edição de dados, mas este ar-

quivo deve ser preparado com base na visualização fornecida por outras tarefas, por

exemplo a listr, quando o advérbio optype tem valor ’LIST’. A tarefa uvflg pode

ser particularmente útil também para remover rapidamente todos os dados de uma

antena que após a calibração foi identificada como defeituosa, por exemplo.

A calibração deve ser iniciada após a realização da edição dos dados conforme dis-

cutido no Caṕıtulo 4. O fluxo do calibrador primário deve ser calculado utilizando

a tarefa setjy, que ajusta as amplitudes para o fluxo apropriado, como no exemplo

a seguir:
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>task ’setjy’

>optype ’calc’

>sources ’3c286’’

>go

Neste exemplo, o valor do advérbio optype foi alterado para ’CALC’, determinando

que o fluxo para o calibrador primário deve ser determinado a partir da expressão

padrão inclúıda no programa a partir do monitoramento das principais fontes ca-

libradoras primárias. O valor do advérbio sources indica a fonte para a qual deve

ser obtido o fluxo, neste caso 3C286, e as aspas duplas após o nome da fonte indi-

cam o encerramento da lista de fontes. Como resultado, são exibidas as seguintes

mensagens no servidor de mensagens:

Athlon> SETJY1: Task SETJY (release of 31DEC08) begins

Athlon> SETJY1: / Flux calculated using known spectrum

Athlon> SETJY1: BIF = 1 EIF = 1 /Range of IFs

Athlon> SETJY1: ’3C286 ’ IF = 1 FLUX =28.1461 (Jy calcd)

Athlon> SETJY1: / Using (1999.2) VLA or Reynolds (1934-638) coefficients

Athlon> SETJY1: Appears to have ended successfully

Indicando que a tarefa foi executada com sucesso, e que o fluxo obtido para 3C286

na frequência em que foram realizadas as observações é 28,1461 Jy.

As soluções de ganhos complexos para cada antena são determinadas pela tarefa ca-

lib. Os advérbios bchan e echan controlam, respectivamente, os canais inicial e final

que serão utilizados para determinar as soluções (em geral, as soluções são deter-

minadas para apenas um canal espectral, neste estágio da calibração). O advérbio

solint controla o intervalo de tempo dentro do qual os pontos serão utilizados para

tomar a média a partir da qual as soluções são determinadas, e deve ser ajustado

conforme discutido no Caṕıtulo 4.

Após a determinação dos ganhos complexos, deve-se obter o fluxo dos calibradores

secundários a partir dos fluxos dos calibradores primários, o que é feito através da

execução da tarefa getjy, de acordo com o exemplo a seguir:

>task ’getjy’

>calsour ’3c286’’

>sources ’3c298’’

193



>go

Os valores dos advérbios indicam que o fluxo de 3C286 (calibrador primário) deve

ser utilizado pela tarefa como referência para calcular o fluxo de 3C298 (calibrador

secundário). O servidor de mensagens exibe o seguinte como resultado:

Athlon> GETJY1: Task GETJY (release of 31DEC08) begins

Athlon> GETJY1: Source:Qual CALCODE IF Flux (Jy)

Athlon> GETJY1: 3C298 : 0 1 41.31277 +/- 1.17341

Athlon> GETJY1: Appears to have ended successfully

Indicando que o fluxo obtido para 3C298 na frequência em que foram realizadas as

observações é 41,31277 ± 1,17341 Jy.

A aplicação da calibração é feita através da tarefa clcal, cujos advérbios são listados

no exemplo a seguir, utilizando o verbo inputs:

AIPS 1: CLCAL Task to manage SN and CL calibration tables

AIPS 1: Adverbs Values Comments

AIPS 1: ----------------------------------------------------------------

AIPS 1: INNAME ’MEUSDADOS’ Input UV file name (name)

AIPS 1: INCLASS ’UVDATA’ Input UV file name (class)

AIPS 1: INSEQ 1 Input UV file name (seq. #)

AIPS 1: INDISK 1 Input UV file disk unit #

AIPS 1: SOURCES *all ’ ’ Source list to calibrate

AIPS 1: SOUCODE ’ ’ Source "Cal codes"

AIPS 1: CALSOUR ’3C286’ Cal sources for calibration

AIPS 1: ’3C298’ *rest ’ ’

AIPS 1: QUAL -1 Source qualifier -1=>all

AIPS 1: CALCODE ’ ’ Calibrator code ’ ’=>all

AIPS 1: TIMERANG *all 0 Time range to calibrate

AIPS 1: SUBARRAY 0 Subarray, 0=>all,

AIPS 1: ANTENNAS *all 0 Antennas selected, 0=> all

AIPS 1: SELBAND -1 Bandwidth to select (kHz)

AIPS 1: SELFREQ -1 Frequency to select (MHz)

AIPS 1: FREQID -1 Freq. ID to select.

AIPS 1: OPCODE ’ ’ Operation ’MERG’,’CALI’,
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AIPS 1: ’CALP’; ’ ’ => ’CALI’

AIPS 1: INTERPOL ’ ’ Interpolation function,

AIPS 1: choices are: ’2PT’,’SIMP’,

AIPS 1: ’AMBG’,’CUBE’,’SELF’,’POLY’,

AIPS 1: ’SELN’; see HELP for details

AIPS 1: CUTOFF 0 Interpolation limit in

AIPS 1: time (min); 0=> no limit.

AIPS 1: SAMPTYPE ’ ’ Smoothing function

AIPS 1: BPARM *all 0 Smoothing parameters

AIPS 1: ICUT 0.1 Cutoff for functional forms

AIPS 1: DOBLANK 0 Blanked value interpolation

AIPS 1: DOBTWEEN 1 > 0 -> smooth all sources

AIPS 1: together; else separate them

AIPS 1: SMOTYPE ’ ’ Data to smooth

AIPS 1: SNVER 0 Input SN table, 0=>all.

AIPS 1: INVERS 0 Upper SN table vers in a

AIPS 1: range. 0=>SNVER

AIPS 1: GAINVER 0 Input Cal table 0=>high

AIPS 1: GAINUSE 0 Output CAL table 0=>high+1

AIPS 1: REFANT 0 Reference antenna 0=>pick.

AIPS 1: BADDISK *all 0 Disks to avoid for scratch

Neste exemplo, o valor do advérbio calsour foi alterado para ’3c286”3c298”, indicando

que estas são as fontes calibradoras. Deixando o advérbio sources em branco, a tarefa

aplica a calibração a todas as fontes contidas no arquivo ’MEUSDADOS’. O advérbio

interpol é importante pois permite escolher o tipo de interpolação que será utilizado

para a aplicação da calibração aos dados da fonte de interesse. O valor ’AMBG’,

por exemplo, permite a solução de ambiguidades na calibração em fase, a partir da

análise da deriva em fase ao longo das observações, o que pode resultar em uma

melhor calibração. A tarefa clcal cria uma nova tabela CL, que contém os valores

dos ganhos de calibração que devem ser aplicados às fontes observadas.

Uma vez que a calibração foi aplicada às visibilidades, pode-se utilizar a tarefa imagr

para obter o mapa da fonte observada. A imagr é controlada por muitos advérbios

e tem capacidade para aplicar três implementações diferentes do método CLEAN,

além de oferecer a opção de tomar a média de um certo número de canais espectrais
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definidos pelo usuário através do advérbio nchav. O CLEAN pode ser aplicado de

forma interativa: a tarefa aplica a transformada de Fourier às visibilidades e então

exibe a imagem suja, para que o usuário escolha as estruturas da imagem que serão

utilizadas pelo CLEAN para remover a contribuição dos lóbulos laterais à imagem.

A seguir, é apresentado um exemplo simples da utilização da tarefa imagr para

obtenção de uma imagem de 3C298, a partir do arquivo ’MEUSDADOS’:

>task ’imagr’

>getn 1

AIPS 1: Got(1) disk= 1 user= 35 type=UV MEUSDADOS.UVDATA.1

>sources ’3C298’’

>docalib 1

>gainuse 2

>bchan 1

>echan 1

>nchav 1

>cellsize 6

>imsize 1024

>uvrange 0 10

>niter 10000

>inp

...

>go

Neste exemplo, a listagem de advérbios exibida pelo verbo inputs foi suprimida,

devido à grande quantidade de advérbios que controlam a tarefa imagr. O valor 1

do advérbio docalib indica que a calibração deve ser aplicada aos dados, enquanto

o valor 2 do advérbio gainuse indica que esta calibração deve ser aplicada a partir

da tabela de calibração (CL) 2. O advérbio nchav indica que será utilizado apenas

1 canal para a produção da imagem, de acordo com os advérbios bchan e echan.

Os advérbios cellsize e uvrange devem ser alterados de forma consistente, por isso

os valores de 6 e 0 10, respectivamente. O uvrange especifica, respectivamente e em

unidades de kλ (λ é o comprimento de onda da radiação observada), o comprimento

da menor e da maior linha de base a ser utilizada para produzir a imagem. A

inversão deste valor fornece a largura do feixe sintetizado utilizado para produzir a

imagem, e o valor de cellsize deve ser menor ou igual a 1/3 deste valor, para garantir

196



a amostragem apropriada das estruturas de brilho na imagem. O advérbio niter

determina o número máximo de iterações do método CLEAN, e deve ser sempre

inferior ao número de visibilidades utilizadas para obter a imagem.

A execução da tarefa resulta em uma enorme quantidade de mensagens no servidor

de mensagens, e na exibição do mapa sujo, acompanhado de menus gráficos no

servidor de TV. Para prosseguir à aplicação do método CLEAN à imagem, o usuário

deve selecionar as estruturas reais da imagem através da opção tvbox, e em seguida

selecionar a opção continue clean. O processo pode ser interrompido a qualquer

momento, através da opção stop cleaning do menu gráfico.

O acompanhamento do procedimento apresentado neste texto deve levar o leitor à

obtenção de um mapa CLEAN calibrado a partir de dados interferométricos. No

entanto, é importante lembrar que este é um guia rápido, e que deve-se recorrer às

informações contidas no “Cookbook” do AIPS para utilizar corretamente todos os

recursos do programa. Espera-se que este texto auxilie também a compreensão da-

quele manual, já que apresenta uma śıntese das etapas mais importantes da redução

de dados utilizando o AIPS.
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B ALOCAÇÃO DE TEMPO DO GMRT

O “GMRT Time Allocation Commitee” (GTAC) é um comitê formado atualmente

por cientistas das instituições NCRA, “Tata Institute of Fundamental Research”

(TIFR), “Inter University Centre for Astronomy and Astrophysics” (IUCAA), “In-

dian Institute of Astrophysics” (IIA) e Universidade de Pune. Sua função é receber

os pedidos de tempo e avaliar o seu mérito e viabilidade (normalmente as propostas

são encaminhadas a revisores), definindo a agenda observacional do telescópio.

A agenda anual de operações do GMRT é composta por dois ciclos observacionais

de 5 meses. Após cada ciclo há um mês reservado para manutenção, de forma que o

telescópio é utilizado para observações de interesse astrof́ısico durante 10 meses por

ano. Os meses de manutenção são normalmente Abril e Outubro.

Além dos meses reservados integralmente para manutenção, a agenda observacional

é planejada de forma que exista pelo menos um dia por semana dispońıvel para

operações de manutenção, com o objetivo de garantir a boa operação do telescópio

ao longo de todo o ciclo de 5 meses. A manutenção semanal é normalmente agendada

entre 12:00 de quarta-feira e 12:00 de quinta-feira (horário local).

A agenda também inclui janelas de tempo ocioso do telescópio, que são destinadas

a acomodar serviços de manutenção necessários ao longo do ciclo de observações,

projetos de oportunidade (“Target of Opportunity” – ToO), observações destinadas

a testes dos sistemas do telescópio e eventualmente projetos de estudantes vinculados

ao NCRA. A agenda de observação do mês de Dezembro de 2005, quando parte dos

dados deste trabalho foi coletada, é apresentada na Figura B.1.

Os pedidos de tempo para observações em 157 MHz recebem atenção especial do

GTAC, já que o GMRT está localizado numa área em que o ńıvel de interferência

em rádio frequência ou RFI (“Radio Frequency Interference”)1 é muito alto nesta

banda de frequências. Por este motivo, apenas equipes que contam com astrônomos

com experiência em observações e redução de dados com o GMRT têm suas pro-

postas aprovadas para observações na banda de 157 MHz. Por outro lado, projetos

relacionados a trabalhos de pós-graduação (Dissertações de Mestrado ou Teses de

Doutorado) têm preferência no processo de avaliação, como uma forma de incentivo

aos estudantes.

1As fontes mais importantes de RFI são estações retransmissoras de sinais de TV, rádio (FM e
AM) e telefonia móvel.
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Figura B.1 - Exemplo de agenda observacional do GMRT, em Dezembro de 2005. O projeto do autor
é o 09FRM01, indicado por linhas tracejadas.

Fonte: NCRA (2006)
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C BUSCA DE CALIBRADORES DO VLA

A busca de calibradores do VLA é uma ferramenta dispońıvel na internet (VLA,

2003c) para auxiliar a preparação de observações interferométricas, simplificando a

busca por calibradores a partir do catálogo de calibradores do VLA (VLA, 2003b).

A interface da ferramenta é exibida na Figura C.1.

Figura C.1 - Formulário digital da busca de calibradores do VLA.

Fonte: VLA (2003c)

No primeiro bloco, o usuário especifica a fonte de interesse de suas observações,

a partir de cuja posição o programa irá procurar por calibradores no catálogo do
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VLA. A fonte pode ser especificada através da sua posição no sistema de coordenadas

Equatoriais (AR, Dec e época), ou através do seu nome segundo as convenções da

União Astronômica Internacional (IAU).

Os parâmetros da busca são controlados pelo usuário através do segundo bloco.

Neste, podem ser especificados a distância máxima entre o calibrador e a posição da

fonte de interesse (Search Radius), a configuração do arranjo (item válido apenas

para observações com o VLA), a banda de frequências, que pode corresponder aos

comprimentos de onda de 90, 50, 20, 6, 3,7, 2, 1,3 e 0,7 cm, os limites inferior e

superior de fluxo e os códigos de classificação dos calibradores.

A distância máxima entre o calibrador e a posição da fonte de interesse varia de

acordo com a banda de frequências e o tipo de observações que serão realizadas. No

caso de observações solares, por exemplo, não se deve escolher fontes muito próximas

ao Sol, para evitar que fluxo proveniente do Sol seja coletado pelos lóbulos laterais

das antenas durante as observações do calibrador, o que impediria a realização da

calibração. Por outro lado, fontes calibradoras muito distantes da fonte de interesse

são observadas através de regiões diferentes da atmosfera, o que também reduz a

qualidade da calibração. Assim, um valor t́ıpico para a distância máxima entre o

calibrador e o Sol é ∼ 20◦. No entanto, pode ser necessário aumentar este valor para

encontrar bons calibradores, de acordo com a posição do Sol.

A configuração do arranjo é um item válido apenas para observações com o VLA,

pois as antenas deste telescópio podem ser distribúıdas segundo quatro configurações

diferentes (THOMPSON et al., 1980), cada uma com suas propriedades de recepção.

No caso de observações com o GMRT, por exemplo, basta deixar esse campo na

opção “Any”, que significa que os resultados da busca não serão filtrados de acordo

com a configuração do arranjo.

Os códigos de classificação dos calibradores são discutidos no manual de calibração

do VLA (VLA, 2003a). Estes códigos são utilizados para distinguir as fontes quanto

à precisão da calibração que pode ser obtida a partir da utilização da fonte como

calibradora. Os registros das fontes no catálogo do VLA são exibidos de acordo com

o exemplo a seguir:

1733-130 J2000 A 17h33m02.7058s -13d04’49.546’’

1730-130 B1950 A 17h30m13.5352s -13d02’45.837’’
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-----------------------------------------------------

BAND A B C D FLUX(Jy) UVMIN(kL) UVMAX(kL)

=====================================================

20cm L S X X P 5.20 40 3

6cm C P P P P 5.00

3.7cm X P P S S 5.80 15

2cm U P P P P 3.70

Os calibradores têm sua classificação exibida por banda de frequências e configuração

do VLA, e são P, S, W, C, X e ?, nesta ordem. Seu significado é o seguinte:

P são esperados erros de calibração em amplitude menores do que 3%,

S são esperados erros de calibração em amplitude entre 3 e 10 %,

W são esperados erros de calibração em amplitude maiores do que 10 %. Estes

calibradores devem ser utilizados apenas para calibração de fases,

C Confuso,

X Não utilize: a resolução é muito alta, ou a fonte é muito fraca,

? a fonte tem estrutura desconhecida.

Através destes códigos, é posśıvel escolher qual calibrador é mais apropriado para

o objetivo das observações que se planeja realizar. Nas observações com o GMRT,

por exemplo, deve utilizar como referência os códigos relativos às configurações A e

B do VLA, cujas propriedades se aproximam mais daquelas do GMRT. Em outros

telescópios, deve-se identificar a configuração do VLA mais próxima da configuração

do telescópio, e utilizar estes códigos apenas como referência para auxiliar na escolha

do calibrador.
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D PROGRAMAS COMPUTACIONAIS PARA REDUÇÃO DOS DA-

DOS DO BDA

Os programas listados neste apêndice foram desenvolvidos pelo autor para realizar

a redução de dados do BDA, utilizando o ambiente GNU/Octave (EATON, 1998),

que é um programa de licença livre (GPL – General Public License) compat́ıvel

com o programa MATLAB (MATHWORKS, 2008). O programa oferece um ambi-

ente otimizado para solução de problemas numéricos, principalmente de análise de

dados e simulação. O Octave (assim como o MATLAB) oferece ainda ao usuário

a possibilidade de desenvolver programas que podem ser executados dentro do seu

ambiente.

Os programas são listados aqui na sequência em que devem ser utilizados para a

redução de dados do BDA. Inicialmente, o programa BDADAS.m é utilizado para

declarar as variáveis relativas à configuração do BDA, como posição das antenas,

comprimento das linhas de base, frequência e localização geográfica. O programa

BDADAS.m é apresentado a seguir:

% Felipe Madsen, 22/10/2007

% Script que carrega as variáveis associadas às posiç~oes das antenas e

% cobertura uv do BDA.

global f0 base u0 s phi gr beam antennas

load antennas.dat

input(’RF Frequency (Hz): ’);

f0=ans;

% Linhas de base ordenadas por número das antenas

base = [ 72, 108, 126, 216, 36, 54, 144, 18, 108, 90 ];

u0 = base * f0 / 3e8;
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% Vetor para ordenaç~ao das linhas de base por comprimento

s = [ 8, 5, 6, 1, 10, 2, 9, 3, 7, 4 ];

% Latitude do BDA

phi = - (22 + (41/60) + (35/3600));

% Grid e feixe

gr = zeros(1,128);

gr(13) = 1;

gr(117)=1;

gr(2:9) = 1;

gr(121:128)=1;

beam = fftshift(real(ifft(gr)));

% Retorno das variáveis

printf(’BDA - Data Analysis System -- Felipe Madsen, 2007 \n’)

printf(’ ****** Variables set for the BDA site ******\n’)

printf(’RF Frequency: %1.3f GHz \n’,f0/1e9)

printf(’Baselines: \n’)

printf(’ 1x2 | 1x3 | 1x4 | 1x5 | 2x3 | 2x4 | 2x5 | 3x4 | 3x5 | 4x5 \n’)

printf(’ %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f |

%3.0f | %3.0f \n’, base(1),base(2),base(3),base(4),base(5),

base(6),base(7),base(8),base(9),base(10))

printf(’UV distances(zenith): \n’)

printf(’ UVmin: %10.2f \n’, min(u0))

printf(’ UVmax: %10.2f \n’, max(u0))

printf(’Geographical Latitude(degrees): %f \n’, phi)
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Após executar o programa BDADAS.m, os dados brutos do BDA são carregados

para a memória do Octave através do programa satld.m. Este programa utiliza o

programa bda ana.m, desenvolvido no Instituto Indiano de Astrof́ısica (juntamente

com o correlacionador), e adaptado para a linguagem do Octave pelo Dr. Ubiratan

Santos Freitas. O programa satld.m executa o bda ana.m calculando a média de cada

4 amostras do conjunto de dados originais, um número que foi obtido empiricamente

e otimiza a relação sinal/rúıdo para observações solares e de satélites de GPS. A

seguir, é apresentado programa satld.m:

function [F,ac] = satld(raw)

%function [F,ac] = satld(raw)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Apenas chama o bda\_ana.m, tomando a média de cada 4 amostras.

d = load(raw);

[F,ac] = bda\_ana(d,4);

Para carregar o arquivo com as marcações de tempo da aquisição de dados, utiliza-se

o programa timeld.m:

function t=timeld(timetag)

%function t=timeld(timetag)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Carrega o arquivo de ’timetag’ do correlacionador, retornando

% o tempo em segundos a partir do inı́cio do dia

TE = load(timetag);

t = 3600*TE(:,1)+60*TE(:,2)+TE(:,3);

As coordenadas das fontes podem ser fornecidas em dois formatos. No primeiro, os

valores dos ângulos azimute e elevação são registrados em graus, no formato decimal.

Além disso, é necessário desfazer uma transformação de coordenadas associada ao
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sistema de apontamento do BDA. Neste caso, o arquivo contendo as coordenadas é

carregado através do programa coordld.m:

function coo = coordld(coord)

%function coo = coordld(coord)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Carrega o arquivo de coordenadas e retorna uma matriz com

% tempo em segundos a partir do inı́cio do dia na primeira coluna,

% azimute na segunda e elevaç~ao na terceira.

coo = load(coord);

% transformaç~ao de coordenadas

coo(:,1)=coo(:,1)*3600;

% Desfaz a transformaç~ao de coordenadas feita no programa ccsol:

coo(:,2)=coo(:,2)-180;

coo(:,3)=180-coo(:,3);

No segundo caso, o arquivo contendo as coordenadas da fonte é gerado utilizando o

programa XEphem, e os valores dos ângulos azimute e elevação são registrados em

graus, minutos e segundos. Neste caso, as coordenadas são carregadas através do

programa xcoordld.m:

function coo = xcoordld(coord)

%function coo = xcoordld(coord)

% Felipe Madsen, 17/10/2007

% Carrega o arquivo de coordenadas gerado pelo XEphem e retorna uma matriz

% com tempo em segundos a partir do inı́cio do dia na primeira coluna,

% azimute na segunda e elevaç~ao na terceira.

coo = load(coord);
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% reduç~ao da matriz e convers~ao das coordenadas para segundos a partir do

% inı́cio do dia, azimute e elevaç~ao em graus na base decimal.

coo(:,1) = coo(:,1)*3600 + coo(:,2)*60 + coo(:,3);

coo(:,2) = coo(:,4) + coo(:,5)/60 + coo(:,6)/3600;

coo(:,3) = coo(:,7) + coo(:,8)/60 + coo(:,9)/3600;

coo=coo(:,1:3);

A etapa seguinte da redução dos dados é o ajuste das coordenadas aos instantes das

amostras contidas no conjunto de dados. Este ajuste é realizado através do programa

coord fit.m:

function cooi = coord_fit(t,F,coo)

%function cooi = coord_fit(t,F,coo)

% Felipe Madsen, 30/05/2007

% coord_fit faz a interpolaç~ao dos tempos a partir do arquivo timetag,

% obtendo os tempos absolutos de cada entrada da matriz F. O programa

% interpola os instantes de tempo linearmente, de acordo com as

% dimens~oes das matrizes F e t. Para cada um dos instantes, o programa

% faz também a interpolaç~ao das coordenadas azimute e elevaç~ao,

% retornando uma matriz com tempo em segundos a partir do inı́cio do

% dia na primeira coluna, azimute em radianos na segunda e elevaç~ao

% em radianos na terceira.

% Modificaç~ao em 21/05/2008

% Determinaç~ao dos instantes das amostras, ti

N = length(t); %número de tags de tempo

M = length(F); %número de amostras

dt = mean(diff(t));

dtau = N * dt / M;

tau1 = t(end) - (M - 1) * dtau;

209



ti = (tau1:dtau:t(end))’;

cooi(:,1) = ti;

% Ajusta uma curva spline às coordenadas, dados os tempos ti

cooi(:,2) = spline(coo(:,1),coo(:,2),ti);

cooi(:,3) = spline(coo(:,1),coo(:,3),ti);

cooi(:,2) = cooi(:,2)*pi/180;

cooi(:,3) = cooi(:,3)*pi/180;

A partir das coordenadas ajustadas aos instantes das observações, é gerado um

modelo de variação das fases, conforme discutido no Caṕıtulo 6. Este modelo é

obtido através do programa phas th.m:

function phasmod_th=phas_th(az,el,base)

% phasmod_th=phas_th(az,el,base)

% Felipe Madsen, 31/05/2007

% Modificado em 05/11/2007

for i=1:10

phasmod_th(:,i) = arg(exp(I*2*pi*1.575e9*base(i)*cos(el).*sin(az)/3e8));

end

phasmod_th = unwrap(phasmod_th);

A partir dos dados brutos carregados utilizando o programa satld.m, as visibilidades

complexas, suas fases e amplitudes corrigidas pela potência total medida nas antenas

2 e 5 são obtidos através do programa cvis.m:

function [vobs,amp,phas] = cvis(F)

%function [vobs,amp,phas] = cvis(F)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Lê a matriz F com todas as amostras e armazena as visibilidades
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% complexas no vertor vobs.

% Visibilidades complexas

for i=1:10

vobs(:,i) = F(:,(2*i)-1) + I*F(:,2*i);

end

% Total power

TP(:,1) = F(:,21);

TP(:,2) = F(:,22);

tp = mean(TP,2);

% Visibilidades com as amplitudes corrigidas pelo Total Power

for i=1:10

vobs(:,i) = vobs(:,i) .* tp;

end

% Amplitudes

amp=abs(vobs);

% Fases

phas=arg(vobs);

A obtenção de um conjunto de fases observadas e de um modelo de variação de fase

permite que seja obtida a dispersão das fases, conforme discutido no Caṕıtulo 6. Após

a obtenção do conjunto de dados de dispersão das fases, as soluções de calibração

de fase independentes por antena são obtidas utilizando o programa calib.m:

function g = calib(phast,badbase)

% g = calib(phast,badbase)

% Felipe Madsen, 16/07/2007

% Modificado em 01/11/2007 -- Correç~ao da matriz de mı́nimos quadrados
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% Variável auxiliar, utilizada para desconsiderar linhas de base ruins na

% calibraç~ao

g_aux = phast;

if (nargin < 2)

N=0;

else

N=length(badbase);

end

if (N > 0)

for i=1:N

g_aux(badbase(i)) = 0;

end

end

% ofs -- vetor que permite o ajuste de offsets por linha de base (radianos)

%ofs=[0,0,0,0,0,0,0,0,0,0];

ofs=phast(1,:);

for i=1:10

g_aux(:,i)=g_aux(:,i)-ofs(1,i);

end

% Y -- Vetor formado pelas fases observadas nas linhas de base com cada

% antena:

Y(:,1) = g_aux(:,1) .+ g_aux(:,2) .+ g_aux(:,3) .+ g_aux(:,4);

Y(:,2) = -g_aux(:,1) .+ g_aux(:,5) .+ g_aux(:,6) .+ g_aux(:,7);

Y(:,3) = -g_aux(:,2) .- g_aux(:,5) .+ g_aux(:,8) .+ g_aux(:,9);

Y(:,4) = -g_aux(:,3) .- g_aux(:,6) .- g_aux(:,8) .+ g_aux(:,10);

Y(:,5) = -g_aux(:,4) .- g_aux(:,7) .- g_aux(:,9) .- g_aux(:,10);

% A -- Matriz equivalente do sistema de equaç~oes de mı́nimos quadrados

A = [[4,-1,-1,-1,-1];

[-1,4,-1,-1,-1];
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[-1,-1,4,-1,-1];

[-1,-1,-1,4,-1];

[-1,-1,-1,-1,4]];

% g -- ganhos independentes por antena

g = (A\Y’)’;

% g_bas -- Ganhos de calibraç~ao por linha de base

g_bas(:,1) = g(:,1) .- g(:,2);

g_bas(:,2) = g(:,1) .- g(:,3);

g_bas(:,3) = g(:,1) .- g(:,4);

g_bas(:,4) = g(:,1) .- g(:,5);

g_bas(:,5) = g(:,2) .- g(:,3);

g_bas(:,6) = g(:,2) .- g(:,4);

g_bas(:,7) = g(:,2) .- g(:,5);

g_bas(:,8) = g(:,3) .- g(:,4);

g_bas(:,9) = g(:,3) .- g(:,5);

g_bas(:,10) = g(:,4) .- g(:,5);

% closure - Erros closure em radianos

for i=1:10

closure(1,i) = mean(g_aux(:,i).-g_bas(:,i));

closure(2,i) = std(g_aux(:,i).-g_bas(:,i));

end

% Retorno da funç~ao

printf(’\n\nAntenna-based solutions stored in an antenna gain matrix\n’)

printf(’Average closure error (degrees): ’)

printf(’%2.2f ’, mean(closure(1,:))*180/pi)

printf(’+/- ’)

printf(’%2.2f \n’,std(closure(2,:))*180/pi)

A combinação dos ganhos independentes por antena e a sua aplicação às fases ob-
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servadas é realizada pelo programa clcal.m:

function phas_cal = clcal(g,phast,offs)

%function phas_cal = clcal(g,phast,offs)

% Felipe Madsen, 16/07/2007

if (offs == 0) % n~ao calibrar offsets

ofs=zeros(1,10);

elseif (offs > 0) % calibrar offsets

ofs=phast(1,:);

end

g_bas(:,1) = g(:,1) .- g(:,2) + ofs(1,1);

g_bas(:,2) = g(:,1) .- g(:,3) + ofs(1,2);

g_bas(:,3) = g(:,1) .- g(:,4) + ofs(1,3);

g_bas(:,4) = g(:,1) .- g(:,5) + ofs(1,4);

g_bas(:,5) = g(:,2) .- g(:,3) + ofs(1,5);

g_bas(:,6) = g(:,2) .- g(:,4) + ofs(1,6);

g_bas(:,7) = g(:,2) .- g(:,5) + ofs(1,7);

g_bas(:,8) = g(:,3) .- g(:,4) + ofs(1,8);

g_bas(:,9) = g(:,3) .- g(:,5) + ofs(1,9);

g_bas(:,10) = g(:,4) .- g(:,5) + ofs(1,10);

phas_cal = phast .- g_bas;

Após a obtenção dos conjuntos de fases e amplitudes calibradas através dos progra-

mas listados neste apêndice e dos procedimentos discutidos no Caṕıtulo 6, a imagem

suja da fonte de interesse é obtida através da execução do programa imagr.m:

function map = imagr(camp,cphas)

% function map = imagr(camp,cphas)

%

% Felipe Madsen, 25/01/2008

global s
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% Vetor ordenado por comprimento da linha de base

for i=1:10

cvl(:,i)=camp(:,s(i)).*exp(I*cphas(:,s(i)));

end

cvl(:,12)=cvl(:,10);

cvl(:,10)=0;

if (cvl(:,6) != 0 & cvl(:,7 != 0))

cvl(:,6)=mean([cvl(:,6),cvl(:,7)],2);

elseif (cvl(:,6) == 0 & cvl(:,7) != 0)

cvl(:,6)=cvl(:,7);

else

cvl(:,6)=cvl(:,6);

endif

cvl(:,7:8)=cvl(:,8:9);

cvl(:,9)=0;

cvl(:,13:115)=0;

cvl(:,116)=conj(cvl(:,12));

cvl(:,117:117)=0;

cvl(:,120:127)=conj(cvl(:,8:-1:1));

cvl(:,2:128)=cvl(:,1:127);

cvl(:,1)=0;

N = length(cvl);

for i=1:N

map(i,:)=fftshift(real(ifft(cvl(i,:))));

end

Finalmente, a imagem suja pode ser modificada através da aplicação do método

CLEAN. O programa clean.m permite a aplicação de uma implementação simples

do método CLEAN na qual o usuário pode determinar a região do mapa que será
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utilizada para procurar por componentes CLEAN e o ganho do algoritmo. Além

disso, é posśıvel interromper o processo de forma interativa, pois o programa exibe o

resultado da aplicação do CLEAN ao final de cada 5 iterações. O programa clean.m

é apresentado a seguir:

function clmap = clean(map,gain,niter,l1,l2)

% function clmap = clean(map,gain)

% Felipe Madsen, 23/10/2007

% Modificado em 19/11/2007

% Desenvolvida para aplicar o CLEAN às imagens utilizando o feixe

% sintetizado declarado como variável global no BDADAS.m

% Variáveis

global beam

dmap = map;

N = length(dmap);

if(nargin < 4)

plot(dmap)

title(’Dirty Map’)

input(’1st coordinate of clbox: ’);

l1 = ans;

input(’2nd coordinate of clbox: ’);

l2 = ans;

end

% Procedimento

k = 0;

cont = 1;

maxmap = 0;
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maxpos = 0;

while(cont == 1)

k++;

[maxmap(k),maxpos(k)] = max(dmap(l1:l2));

bmcl = max(dmap) * shift(beam,maxpos(k)-((N/2)+1)+(l1-1))/max(beam);

dmap -= gain * bmcl;

if(nargin < 3)

if (rem(k,5) == 0)

plot(dmap)

title([’Total CLEANed flux density: ’, num2str(gain*sum(maxmap)),

’ after ’, num2str(k),’ iterations’])

input(’Continue clean? 1 - YES, 2 - NO, 3 - Change clbox: ’);

if(ans == 2)

cont = 0;

else if(ans == 1)

cont = 1;

else if(ans == 3)

input(’1st coordinate of clbox: ’);

l1 = ans;

input(’2nd coordinate of clbox: ’);

l2 = ans;

cont = 1;

else

input(’Please type 1 or 2: ’);

end

end

end

end

end

if(nargin >= 3)

if(k == niter)

cont =0;

end

end

end
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% Mapa CLEAN

cmap = zeros(1,N);

for i=1:k

cmap(maxpos(i) + (l1-1)) += gain * maxmap(i);

end

cmap += dmap;

% O mapa final é convoluı́do com o feixe CLEAN ==> feixe CLEAN com largura

% (HPBW) de aproximadamente 4 arc min

cbm = fftshift(exp(-(((1:N)-(1 + N/2)).^2)/(2 * 3^2)));

clmap = real(ifft(fft(cbm).*fft(cmap)));

if(nargin < 4)

plot(clmap)

title([’CLEANed map after ’, int2str(k),’ iterations’])

end

% Finalizaç~ao do programa

printf(’ ****** CLEAN has finished ****** \n’)

printf(’Total CLEANed flux density: %3.4f \n’, gain*sum(maxmap))

printf(’Total number of iterations: %3d \n’,k)
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São a seqüência de instruções ou có-
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