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RESUMO

Explosoes Rapidas em Radio (FRB, do inglés, Fust Radio Bursts) sao explosoes alta-
mente energéticas e de curto periodo de duracao observadas em radio, provavelmente
de origem extragalatica. O estudo desses transientes pode contribuir para caracte-
rizacdo do meio intergaldtico, bem como restringir parametros cosmolégicos. Uma
revisdao bibliografica sobre FRBs, descrevendo a fisica béasica para o entendimento
do fenémeno e apresentando modelos que visam explicar a origem desses fendmeno
é feita na parte introdutoria da dissertacao. A principal contribuicao da dissertacao
é a proposta de utilizacao do radiotelescépio BINGO (BAO from Integrated Neutral
Gas Observations) como um detector de transientes em radio. Para isso, foram re-
alizados testes de diversos componentes e a integracao do prototipo de receptor de
poténcia total desenvolvido na Divisao de Astrofisica do INPE (Instituto Nacional
de Pesquisas Espaciais). A partir dos resultados obtidos para este protétipo, um
limite superior para a temperatura de sistema (89 K) foi calculado. Este limite foi

utilizado para estimar a expectativa de deteccao de FRBs para o radiotelescépio
BINGO.

Palavras-chave: Radiotelescépio. BINGO. Radio. Radioastronomia. Transientes.
FRB.
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SIMPLE RADIOMETER PROTOTYPE FOR RESEARCH IN FAST
RADIO BURST WITH BINGO RADIO TELESCOPE

ABSTRACT

Fast Radio Bursts (FRB) are highly energetic and short-duration bursts observed in
radio, probably of extragalactic origin. The study of these transients can contribute
to the characterization of the intergalactic environment, as well as restrict cosmo-
logical parameters. A bibliographic review on FRBs, describing the basic physics for
understanding the phenomenon and presenting models that aim to explain the origin
of these phenomena is made in the introductory part of the dissertation. The main
contribution of the dissertation is the proposal to use the BINGO radio telescope
(BAO from Integrated Neutral Gas Observations) as a radio transient detector. For
that, tests of several components were carried out and the integration of a total
power receiver prototype developed in the Astrophysics Division of INPE (National
Institute for Space Research). From the results obtained for this prototype, an up-
per limit for the system temperature (89 K) was calculated. This limit was used to
estimate the expectation of detecting FRBs for the BINGO radio telescope.

Keywords: Radiotelescope. BINGO. Radio. Radioastronomy. Transients. FRB.
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1 INTRODUCAO

Descobertos em 2007 em uma revisao de dados de 2001 do radiotelescopio australiano
de Parkes (64 m) (LORIMER et al., 2007), os fast radio bursts (FRB) sdo flashes de
radio extragalaticos de origem fisica até o momento desconhecida, com duracao de
dezenas de microssegundos até alguns segundos (80us < At < 5 s), alta densidade
de fluxo ( 0,04 < S < 160 Jy) e grandes medidas de dispersao DM (dispersion
measure), de 100 < DM < 2500 cm3pe. Supondo que a DM observavel dos FRBs
¢ devida ao plasma intergalactico e que os eventos progenitores de FRB irradiam
isotropicamente, podemos estimar suas distancias (ZHANG, 2018b), calculando um
valor de temperatura de brilho T adequada a densidade de fluxo observada. As
temperaturas de brilho podem chegar a 10*K, o que implica que a fonte é um
emissor nao-térmico coerente (KATZ, 2018). A nomenclatura dos FRB segue o padrao
FRB AAMMDD, indicando ano, més e dia, e JHHMM=+DD indicando ascensao reta

e declinagao em coordenadas J2000 quando necessario.

Os espectros de FRBs nao sao bem descritos por uma tnica lei de poténcia. Seus
indices espectrais a (S, «x v*) comportam-se de maneira muito diferente das fontes
de radio usuais ou processos astrofisicos nao térmicos, comumente entre -3 < a < 0.
Um fato interessante relacionado a indices espectrais estd presente no FRB121102,
o primeiro FRB repetidor. O evento apresenta indices espectrais entre -10 < a <

+14 num intervalo de tempo de aproximadamente 5 minutos.

Muitas hipdteses vem sendo propostas para explicar as origens dos FRBs e uma ex-
plicagdo definitiva ainda é desconhecida. Os modelos os tratam como uma emissao
explosiva de magnetares (estrelas de néutrons cuja atividade é devida a dissipagao
de seu campo magnético), coalescéncias ou colapsos de objetos massivos, como bu-
racos negros e estrelas de néutrons, ou como eventos analogos aos pulsos gigantes
observados em alguns pulsares de radio (POPOV et al., 2018). H& muito espago para
avangos no entendimento das caracteristicas da populacao de FRBs, possivelmente
transformando esses objetos em uma nova ferramenta para sondar o meio interga-
lactico ou testar teorias fisicas fundamentais (WALTERS et al., 2018; YANG; ZHANG,
2016).

Até o momento (Janeiro de 2020), 109 FRBs foram detectados e confirmados (PE-
TROFF et al., 2016a; PETROFF et al., 2016b). Entre eles, onze sao recorrentes (SPITLER
et al., 2014; AMIRI et al., 2019; FONSECA et al., 2020). Se estiverem isotropicamente
distribuidos no céu e suas medidas de dispersao forem consideradas como sendo cau-

sadas pelo meio intergalactico, a taxa de FRB deve ser de aproximadamente 1000



eventos por dia distribuidos no céu (BHANDARI et al., 2018; JAMES et al., 2019).

Para que o radiotelescopio BINGO (Baryon acoustic oscillations from Integrated
Neutral Gas Observations), com sua configuragao e design éptico com miltiplos
feixes e plano focal muito grande (~ 300 m?), seja utilizado como um potencial
detector de FRBs, deve haver uma cadeia de receptores de resolucao espectral e
temporal adequada, muito melhor do que o necessario para o mapeamento de Hidro-
génio neutro proposto (WUENSCHE et al., 2018). Para obter a capacidade de resolver
assinaturas espectrais e temporais de FRBs, a Colaboragao BINGO estima que uma

resolucao temporal de ~ 50 ps seja necessaria.

Este trabalho propde a construcao de um prototipo de receptor de poténcia total
(radiémetro simples) que pode ser utilizado como parte da cadeia de detec¢ao do
BINGO para observagoes de FRBs. Esta dissertacao estda organizada da seguinte
forma: o Capitulo 2 aborda conceitos importantes para o estudo de radioastronomia;
a historia da descoberta dos FRBs, alguns modelos e potencialidades cientificas estao
no Capitulo 3. Na sequéncia, o cap. 4 descreve brevemente o radiotelescopio BINGO.
A descri¢ao do receptor é feita no Capitulo 5 e os testes, medidas e resultados no
Capitulo 6. No Capitulo 7 encontram-se a conclusao deste trabalho e consideracoes

sobre as possibilidades do radiotelescopio BINGO como um detector de FRBs.



2 CONCEITOS DE RADIOASTRONOMIA

A radioastronomia estuda fendmenos astrondémicos na faixa de frequéncia que se
estende desde dezenas de quilohertz a centenas de gigahertz, onde toda instrumen-
tagao pode ser detalhada admitindo que a informacao chega sob a forma de ondas
eletromagnéticas, nao particulas. Além disso, varios fendmenos permitem o uso da
aproximagcao de Rayleigh-Jeans do espectro de corpo negro, discutida na Secao 2.1.
A seguir, sao apresentados conceitos importantes para a compreensao de fené6menos

estudados pela radioastronomia.
2.1 Temperatura de brilho

Seja I, a intensidade especifica de determinada fonte, dada em Wm2Hz"1sr—1. A
energia dE medida por um radiotelescépio por unidade de area dA por banda de

frequéncia dv por unidade de angulo sélido dS2 é:

dE = I,dAdtdvd) . (2.1)

No entanto, radioastronomos utilizam o conceito de densidade de fluxo S,, em

Wm™2Hz"!, dada por:

S, = /Q 1,d92 . (2.2)

fonte

A densidade fluxo S, produzido pela fonte pode ser integrado ao longo de uma banda

de frequéncia Av para que o fluxo S incidente no telescopio seja calculado:

S:/V/Q 1, dQdv . (2.3)

fonte

Dessa forma, sabendo a intensidade especifica podemos associa-la a uma tempera-
tura. Essa associagao pode ser feita pois, para ondas de radio, os comprimentos de
onda sao tais que hv < kT, i.e., no dominio de Rayleigh-Jeans da distribuicao de
corpo negro, como visto na Figura 2.1. A Lei de Planck, que descreve um corpo

negro, ¢ dada por:

2h13 1

c? err —1



Figura 2.1 - Radiagdo de Corpo negro para T = 300 K

I T T T 7
— Lei de Planck L
----Aproximacao de Rayleight-Jeans L

10

Intensidade Especifica [W{mA2HzSn)A-1]

10" 10 10
Frequéncia [Hz]

Distribuicao de Planck para um corpo negro de temperatura 300 K. A faixa verde repre-
senta a banda de ~ 900 - 1300 MHz.

Fonte: Colliander et al. (2002).

Expandindo o termo exponencial em série e utilizando os dois primeiros termos:

hy > (hw\" 1 hv
BT = — | ==14+-—= 2.
=2 (kT) a s TR (2:5)

n=0

a intensidade especifica se torna

21/2]€TB
IV == T y (26)
onde T é a temperatura que um corpo negro deve ter para emitir uma intensi-
dade especifica [, a chamada temperatura de brilho, utilizada como parametro de
intensidade para fontes de radio, inclusive quando a emissao nao é térmica. Pode-se

expressar a temperatura de brilho como

SA?



onde €2 é o angulo sélido compreendido pela fonte, A o comprimento de onda e k é

a constante de Boltzmann.

O angulo solido € da fonte ¢ dado por = 7R?*/D? onde R ¢ o raio da fonte e
D a distancia até a fonte observada. Vale notar que ha uma restricao fisica para
R: um evento de duracao At deve apresentar um tamanho maximo, proporcional a
velocidade da luz c. Neste caso, 2R < cAt, afinal a onda eletromagnética nao pode

viajar a uma velocidade maior que c. Dessa forma:

w2 At?
< ———, 2.8
4D? (28)
entao, substituindo 2.8 em 2.7:
Tp > 2 _SD” (2.9)
B2 kr (WAL '

A relacao 2.9 associa um valor de temperatura de brilho a valores intrinsecos da
fonte, como a densidade de fluxo e seu angulo sélido. Popov et al. (2018) escreve a

relagao acima para unidades comuns em detecgoes de FRB:

S D\’ v At) 7’
Tp ~ 108K | — | | =— — . 2.1
B 0 (Jy) (Gpc) (GHZWLS) (2.10)

Jy na Equacao 2.10 é uma unidade utilizada para densidades de fluxo especifico em

radioastronomia: o Jansky:

1 Jy=10"* Wm?Hz"". (2.11)

A Equacao 2.10 requer atencao especial. Além da restricao sobre R alterar-se caso
a fonte se mova relativisticamente, as temperaturas de brilho para fendmenos como
FRB atingem cerca de Ts = 10K (KATZ, 2018), o que nao significa que qualquer
componente da fonte esteja fisicamente nessa faixa de temperatura cinética ou ainda
emitindo particulas de energia ~ kTp. Tais valores s6 implicam que a fonte é um
irradiador coerente nao-térmico, topico tratado na Segao 2.2. Como exemplo, uma
antena de radio que emite uma poténcia de 50 kW em uma banda de frequéncia de

10 kHz, suficiente para transmissiao de voz e musica, apresenta uma temperatura de



brilho T ~ 10** K (KATZ, 2018).
2.1.1 Temperatura de brilho e atenuacao

E importante compreender como a temperatura de brilho e a atenuacdo por um

meio se relacionam quando hv < kT'. Seja a Equacao de transferéncia radiativa

dl,
Y =—_I,+F, 2.12
dr, ( )

onde [, é a intensidade especifica, 7, a atenuacgao especifica do meio e F,, a fungao

fonte, dada por

F, =2 (2.13)

ay

onde j, e o, sdo os coeficientes de emissao e absor¢ao especificas, respectivamente.

Adotando F), constante, a solucao da Equacao 2.12 é:

I, =I,(0)e ™+ (1—e ™)F,. (2.14)

O primeiro termo do lado direito da Equacao 2.14 representa a atenuacao de um
sinal proveniente de uma fonte atras do meio atenuante. O segundo termo representa
a emissao produzida e atenuada pelo proprio meio atenuante. Como visto na Se¢ao
2.1,

QVQICTB
I, = 2 (2.15)
dessa forma, a Equacao 2.14 pode ser escrita como:
TObS — Tfe_TV + (1 - e_TV)Tmeio, (2.16)

onde T, € a temperatura de brilho observada, Tt a temperatura de brilho da fonte
que esta atras do meio atenuante e T),.;, a temperatura do meio atenuante. Para
0 NO0SSO caso, 0s meios atenuantes sao os meios intergalatico, interestelar, interpla-

netario e a atmosfera. A fonte que esta atras da atmosfera é a radiagdo cosmica de



fundo. A Equacao 2.16 pode ser reescrita como

Toew = Trere ™ + (1 — € ™) o, (2.17)

onde T., é a temperatura de brilho do céu, Trery a temperatura da radiacao

césmica de fundo em micro-ondas e T,,, a temperatura ambiente.
2.2 Emissao coerente e emissao incoerente

A emissao de radiagao eletromagnética pode ser classificada como coerente ou in-
coerente. Esta propriedade esta relacionada a medida da correlagao entre as fases
medidas em diferentes ondas. Contudo, a interferéncia construtiva de emissoes coe-
rentes € importante para o estudo deste trabalho, visto que altera a temperatura de

brilho associada a tais emissoes.

Figura 2.2 - Emissao coerente e incoerente.
Emissao Incoerente Emissdg Coerente
ARG e RS

Do lado esquerdo, em verde, um exemplo de emissao incoerente. As ondas nao apresentam
correlagdo de fase, o que ndo gera aumento na poténcia irradiada. Em azul, do lado direito,
emissao coerente: as concordancias de fase podem aumentar a poténcia irradiada e, dessa
forma, a temperatura de brilho medida.

Fonte: Produgao do autor.

A Figura 2.2 mostra como a emissao coerente pode afetar a medida da poténcia irra-
diada. Para uma tnica particula, a poténcia irradiada ¢ o< ¢* (RYBICKI; LIGHTMAN,
1985), onde q é o valor da carga da particula. Contudo, se hA N cargas iguais se
movendo em grupo, elas emitem como se fossem uma tnica carga, onde a poténcia
observada é o N2¢%. Popov et al. (2018) citam alguns fenémenos que podem produ-
zir coeréncia, como reconexao magnética, frenagem magnética, masers, entre outros.

Quando as fases dos campos eletromagnéticos produzidos por particulas individuais



estao em fas a temperatura de brilho pode atingir valores tdo grandes ou maiores que
10% K (BHAT et al., 2008). J& uma emissao incoerente é produzida quando nao h4
concordancia de fase, como por exemplo, em uma soma de diversos processos radia-
tivos aleatorios. Porém, conforme a temperatura de uma regiao aumenta, o processo
Compton inverso retira energia de forma eficaz da mesma, limitando a temperatura
de brilho de uma fonte incoerente em 10'? K (KELLERMANN; PAULINY-TOTH, 1969).

A Figura 2.3 mostra caracteristicas de diversos transientes em um espaco de fase!.

Uma discussao mais abrangente sobre o plano de fase de transientes é encontrada

em Cordes et al. (2004).

Figura 2.3 - Transientes no plano S, — vW .

Emiss&o

Emissdo
Incoerente

LogS. [Jy kpc?]

Log (vW) [GHz s]

Espaco de alguns fendémenos transientes, onde W ¢é a duracdo do evento e L, o fluxo
especifico. As linhas representam isotérmicas de temperatura de brilho 7. Sdo mostrados
pulsares (PSR), rotating radio transients (RRATS), pulsares de milissegundo (mPSR),
pulsos gigantes de pulsares (GRP), nicleos ativos de galaxias (AGN), supernovas (SN),
binarias de raio-X (X-ray binaries), Varidveis RS Canum Venaticorum e estrelas Algol
(RSCVs, Algols), varidveis cataclismicas magnéticas (magnetic CVs), estrelas da sequéncia
principal (Main sequence) e andas marrons.

Fonte: Popov et al. (2018).

IEspaco de fase é o espaco onde todas as possibilidades de um sistema estdo representados e
cada ponto representa um unico estado. Neste caso, estados de fendémenos transientes.



Existem diversos fendmenos que apresentam temperaturas de brilho superiores a
102 K, o que indica irradiadores coerentes. Para que se possa estabelecer modelos
para tais fendmenos astrofisicos, deve-se compreender a informacao que a radiagao
eletromagnética carrega da fonte, encontrando mecanismos fisicos que justifiquem
as caracteristicas observadas. A seguir, sdo brevemente apresentados alguns desses

mecanismos.
2.3 Mecanismos de emissao
2.3.1 Bremsstralung

A traducao livre de bremsstrahlung é radiacio de frenagem, ou radiagdo de freia-
mento, embora também seja conhecida como emissao livre-livre. Este mecanismo de
emissao ocorre quando um elétron livre é defletido por campos coulombianos. Essa
deflexao causa uma desaceleracao do elétron e a emissao de um féton. A densidade
de fluxo S(v,T') de uma fonte esférica de plasma de H (Hidrogénio) para densidades

numéricas de elétrons e de ions iguais, n; = n., ¢ dada por:

—hv/kT R
S, T) = 6,8 x 1075 (1, T) < 2

Wneg?g, (218)

medida em Wm™2Hz"', onde g(v,T) é o fator de Gaunt. Um tratamento rigoroso

pode ser encontrado em Bradt (2008).

O indice espectral? para a radiacdo bremsstralung pode ser visto na Figura 2.4.

2[ndice espectral o de uma fonte mede a dependéncia da densidade de fluxo de uma fonte em
relagdo a frequéncia, seguindo a relagao S, x v.



Figura 2.4 - Densidade de fluxo em fungao da frequéncia para emissdo Bremstrahlung.

~  Auto-absorcio
L Bremsstrahlung

:‘ I(r) o 2
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Térmico

log{I{r})

I(v) o e'_ﬁ't__

log{v)

Comportamento da intensidade especifica em funcao da frequéncia para emissao bremss-
tralung no gréfico log-log. O platd ocorre quando hy ~ kT

Fonte: Chris Flynn, (2013).

2.3.2 Ciclotron e sincrotron

Particulas aceleradas por campos magnéticos irao emitir radiacao. Para velocidades
nao-relativisticas a frequéncia da emissao é simplesmente a frequéncia de giro da
particula no campo magnético, V., e é chamada de radiacao ciclotron (RYBICKI,
LIGHTMAN, 1985):

QeBO
— 2.19
2rmec’ (2.19)

Veice

onde ¢. e m, sao a carga e massa do elétron, respectivamente, e By ¢ o modulo

do campo magnético agindo sobre o elétron. Quando as particulas tém velocidades
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relativisticas, o espectro de frequéncias é mais complexo e pode se estender até
frequéncias muitas vezes maiores que a frequéncia de giro da particula no campo
magnético. Nesse caso a emissao é chamada de sincrotron. A frequéncia dominante do

espectro eletromagnético detectado pelo observador é (RYBICKT; LIGHTMAN, 1985):

B 2
Vsyn = e =0 ( u > sen ¢, (2.20)

2TMe \ M2

sendo U a energia total do elétron e ¢ o angulo entre a velocidade do elétron e o
campo By, conhecido como pitch angle. O indice espectral para radiagao sincrotron
se comporta, de maneira geral, de acordo com a Figura 2.5. A letra p na imagem
¢ definida como o indice de distribuicao de particulas em funcao da energia, onde
N(FE) x E7?, sendo E a energia de determinada populagao. O processo pode tanto
emitir quanto reabsorver radiagao: para frequéncias mais baixas o processo de auto-
absorcao é dominante e de indice espectral ~ 2,5. O ponto de inflexdo v = vgg4 esta
no regime de transicao para frequéncias onde o processo de emissao é dominante. Em
suma, o lado esquerdo representa uma regiao opticamente espessa e o lado direito

uma regiao opticamente fina

Figura 2.5 - Densidade de fluxo x Frequéncia para emissao Sincrotron.

v

1 VSSA

Distribuigéo logaritmica de densidade de poténcia irradiada em relagdo a log v/vgga, onde
SS A se refere a auto-absorgao sincrotron (Syncrotron self-absortion).

Fonte: Gentry (2014).
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H&a também o processo chamado de girossincrotron, que descreve a emissao para
fatores de Lorentz entre 1 < v < 5. Os detalhes desse mecanismo intermediario aos

processos ciclotron e sincrotron encontram-se em Ginzburg et al. (1966) e Ramaty
(1969).

2.3.3 Radiagao de curvatura

Para radiagao sincrotron e ciclotron, assumimos que a componente da velocidade do
elétron paralela ao campo magnético nao se altera e que o movimento da particula
pode ser considerado helicoidal. No entanto, se as linhas de campo magnético se
curvarem significativamente o movimento do elétron seguira as linhas, fazendo com
que os elétrons experimentem uma aceleracao e, portanto, irradiem. Essa radiacao
é chamada de radiacao de curvatura. Em geral, a radiacao de curvatura é fraca em
comparacao a radiacdo sincrotron, mas se os elétrons tiverem energia muito alta
e se moverem em grupos menores que o comprimento de onda da radiagao, cada
grupo irradia coerentemente, como visto na Secao 2.2. Caso a velocidade do elétron
seja proxima da velocidade da luz, a frequéncia efetiva dessa emissao é dada por
(OCHELKOV; USOV, 1980):

3
y=1" (2.21)
217,

onde 7. é o raio de curvatura do campo magnético e y o fator de Lorentz.
2.3.4 Compton inverso

Enquanto o efeito Compton ocorre quando um féton interage com a matéria, ocasi-
onando uma perda de energia por parte do féton, o efeito Compton inverso ocorre
quando particulas ultrarrelativisticas, como elétrons, interagem com fétons e, ao in-
vés de ganharem energia destes, cedem parte de sua energia e espalham os fétons em
energias significativamente maiores, como raios-X e raios-y. A emissividade espec-

tral por unidade de volume integrada em todas as frequéncias é dada por (BRADT,
2008):

4

j= gO’TCB2’}/27’LeUfét0n, (2.22)

sendo o7 = 6,65 x 1072 m~2 a Secao de choque de Thomson, 8 = v/c, 7 o fator

de Lorentz e usston = Npstonh? a densidade de energia média dos fétons interagindo
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com os elétrons.
2.3.5 Transicoes eletronicas

Elétrons ligados a um atomo apresentam niveis discretos de energia. Quando um
elétron esta excitado e decai para um nivel de energia menor, seja em um atomo ou
molécula, emite radiacdo eletromagnética. Os Capitulos 10 e 11 do livro Rybicki e
Lightman (1985) apresentam um formalismo adequado para o célculo desses niveis

de energia.

Além de mecanismos de emissao, é importante saber como a radiacao eletromagné-
tica interage com o meio entre a fonte e o observador. Essa interacao altera algumas
caracteristicas da radiacao eletromagnética e pode servir tanto para descrever o meio
onde as ondas se propagam quanto para mascarar a informagao proveniente da fonte
observada. Algumas dessas interagoes sao importantes para a descrigdo de FRBs e

sao tratadas a seguir.
2.4 Efeitos de propagacao nos meios interestelar e intergalatico

Enquanto a radiacao eletromagnética se propaga pelo Universo, ela interage com o

meio. A seguir, as interagoes relevantes para o estudo de FRBs serao abordadas.
2.4.1 Medida de dispersao

Para se compreender o efeito de dispersao das ondas eletromagnéticas sao necessarios
alguns conceitos prévios. Primeiramente, devemos frisar que ondas eletromagnéticas
nao sao monocromaticas, o que gera superposicao e a formacao de modulagoes em

sua propagacao. Considere a superposicao de duas ondas planas:

flkx —wt) = cos(kix — wit) + cos(kax — woat), (2.23)

onde k e w sao o nimero de onda e a frequéncia angular, respectivamente. A Equagao

2.23 pode ser reescrita,

f(kx —wt) = 2cos (Aka - A;t) cos(kx — wt) = A(z,t)cos(kx — wt),  (2.24)
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sendo w = kw2 f= Btk Ay =w; —wye Ay =ky — ko.

A onda resultante A(x,t)cos(kz — wt) apresenta um nimero de onda e uma veloci-
dade angular que sao as médias dos nimeros de onda e velocidades angulares das

ondas que a originaram. A velocidade de fase dessa onda é dada por

W
= =. 2.25
vp == (2.25)
A amplitude A(z,t) é modulada e apresenta uma velocidade dada por
Aw
Aw

Essa ¢ a velocidade do envelope das ondas, também chamada de velocidade de grupo,

como pode ser visto na Figura 2.6.

Figura 2.6 - Velocidade de Fase e Velocidade de Grupo

1

f,(xt) =
cos(® 2t-k2x)

171

0

f, 0t =
0
cos(m1t-k1x)
-1/
fx) = '
cos(m Ot-kox) P

fix,)=f y(x D+f, () +,(x,t)

T T T P - T
Ponto Verde 5
Velocidade de
Fase By
0
Ponto Marrom
Velocidade de
Grupo E,

As trés ondas, fo(z,t), fi(z,t) e fa(x,t) sdo superpostas, gerando a onda f(z,t). Estao
indicados pontos de referéncia para a velocidade de fase, em verde, e velocidade de grupo,
em marrom

Fonte: Produgao do autor.
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Além das defini¢oes de velocidade de grupo e fase é necessario saber como essas
velocidades podem ser alteradas pelo meio, neste caso, o plasma frio?> do Meio Inte-

restelar (MI). O indice de refracdo de um plasma frio é dado por:

1/2

= ll . (’3’)21 , (2.27)

onde v ¢ a frequéncia da onda e v, ¢ a frequéncia de plasma, dada por

2,, \1/2 1/2
vy = (qn> 28,51&12«( e ) , (2.28)

M, cm—3

onde n, é a densidade eletronica, que para o meio interestelar é tipicamente n, =
0,03 cm™3. A Equagdo 2.27 mostra que se v < v,, o indice de refragdo u torna-se
imaginario e a amplitude da onda incidente diminui exponencialmente. A onda nao

se propaga no meio.

Para o caso em que v > v,, a velocidade de fase é dada por:

: (2.29)

vy = g“; —c ll - (”;)2] . (2.30)

A Equagao 2.30 relaciona a velocidade de grupo, a frequéncia da onda que se propaga
no plasma e a frequéncia do plasma. A interacao da radiacdo com o plasma do MI
dispersa as frentes de onda, i.e., como cada frequéncia viaja a uma determinada
velocidade, existem atrasos na chegada das ondas ao observador. Seja At a diferenca
entre o tempo de chegada de uma onda que se propaga no vacuo em relagdo a uma
se propagando no plasma frio do MI, emitida por uma fonte a uma distancia d, para

v > Vp, temos:

2Um plasma frio é aquele em que a temperatura cinética dos fons pode ser ignorada e considera-
se somente a forca elétrica atuante nas particulas
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d d 1 d 2 d @2 [dn.dl
At = / g ¢ zf/ 142 g —%= 9 Jone 2.31
t ( 0 vy dl c) c Jo ( + 21/2> di ¢  2mmec v? (2.31)

d
DM = / nedl (2.32)
0

¢ a medida de dispersao. Caleb (2017) rearranja a Equagao 2.31 da seguinte forma:

2 -2 SN2
g o qe DM (Vmeno7‘> B (Vmazor) ’ (233>
s 2mrmec \ pc cm™3 GHz GHz

onde o atraso em segundos é medido em funcao de duas frequéncias, uma V,,q0r €

outra Vpenor- A Figura 2.7 exemplifica a dispersao utilizando o FRB110220.
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Figura 2.7 - Dispersao no FRB 110220
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Embaixo, espectro dindmico (waterfall) do FRB110220. O espectro dindmico é composto
por espectros em diversas frequéncias. Este revela uma dependéncia do tempo de chegada
do pulso em funcdo de =2, como previsto pela Equacdo 2.33. Em cima, os espectros do
grafico abaixo tem a dispersao corrigida e o pulso é integrado. As abscissas dos dois gréaficos
estdo em milissegundos e ndo representam os mesmo intervalos de tempo, apenas a mesma
escala.

Fonte: Petroff (2017).

2.4.2 Rotacao de faraday

Outro fendmeno importante para a caracterizagdo de FRBs ¢ a rotagdo de Faraday,
fendomeno que ocorre quando o plasma frio possui um campo magnético, tal que o
campo magnético By do plasma é muito maior que o campo magnético da onda que

se propaga. Seja a Equagdo de movimento de um elétron no plasma dada por

dv e, =
mo = —q.F — %v X By. (2.34)

Para uma onda senoidal de polarizacao circular, E(t) é dado por:

E(t) = Ee ™'(& T i6), (2.35)
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Como a onda de polarizagao circular descrita pela Equagao 2.35 é uma combinacao
de duas ondas, os € representam as constantes dielétricas de cada uma. O sinal nega-
tivo representa uma polarizagao circular para a direita e o positivo uma polarizagao

circular para a esquerda. Seja By fixo e dado por:

g(] = Bo€3, (236)

temos que substituindo 2.35 e 2.36 em 2.34 e utilizando 2.19 e 2.28 encontramos
uma Equagao para a constante dielétrica e (RYBICKI; LIGHTMAN, 1985):

V2

=1-—— 2.37
€R,L v(v+ VB>7 ( )

onde R (right) e L (left) correspondem aos sinais positivo e negativo respectivamente.
Como a constante dielétrica é diferente, essas ondas terao velocidades de propagacao
diferentes. Como uma onda plano-polarizada nada mais é que a superposicao de uma
onda polarizada circularmente para direita e outra para esquerda, o plano nao se
manterd constante: ele serd rotacionado. Esse fendmeno é chamado de rotacao de

Faraday.

O angulo de fase ¢ na qual o vetor campo elétrico de uma onda circularmente
polarizada faz com a distancia d de propagacao é encontrado através de k.d. Caso o

numero de onda nao seja constante o angulo é dado por

d
Ore= [ rud (2.38)

onde

2Ty

kR,L = ?VGR,L' (239)
_ lor—9r|.
9 — | R2 Ll.

Para uma onda plano-polarizada rotacionada por um angulo A

1 d
A= /0 (kg — kp)dl, (2.40)
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ou ainda

1 ¢
8=l [TnBydl (2.41)
0

2 m2ctv?

Como A6 varia com a frequéncia mesmo sob a mesma linha de visada, pode-se

avaliar a integral

d
RM = [ nByd, (2.42)
0

onde RM vem de rotation measure e B)| ¢ o campo magnético paralelo a linha de
visada. Medidas de RM em diversas frequéncias possibilitam estabelecer um limite

minimo para a magnitude dos campos magnéticos.

Analises de medida de dispersao e rotacao de Faraday possibilitam o mapeamento
de campos magnéticos, como visto na Figura 2.8. No que diz respeito a FRB, ambas

medidas servem para caracterizar distancias e os meios de propagacao e emissao.
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Figura 2.8 - Campos magnéticos galaticos
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Padrao global de campos magnéticos (setas vermelhas) medidos através de dispersao e
rotagdo de Faraday de pulsares. Han et al. (2006) propoe que os campos magnéticos dos
bragos espirais sejam anti-horarios e nas regidoes entre os bracos, incluindo a regidao do
Sistema, Solar, horarios.

Fonte: Han et al. (2006).

2.4.3 Espalhamento

Enquanto o sinal se propaga pode encontrar partes turbulentas do meio interestelar
ou intergalatico, sofrendo espalhamento. Esse espalhamento é visto como um de-
caimento exponencial em fenémenos transientes rapidos, como pulsares e FRBs. O
modelo mais simples que descreve esse efeito é o que assume que todas as inomo-
geneidades que distorcem a onda observada consistem em variagoes da densidade
eletronica n, numa camada de largura a, como visto na Figura 2.9, a meia distancia

entre a fonte e o observador (LORIMER et al., 2005).
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Figura 2.9 - Modelo de Turbuléncias para os Meios Interestelar e Intergalatico

Frentes de onda

Radiacao distorcidas
Espacialmente
Coerente ' Padrao de
00 Difracdo
{)eg
fonte Plasma ™
turbulento vV ferra

Inicialmente coerente, a radiacdo atravessa a camada de irregularidades e é distorcida. A
onda é flexionada por um angulo 6y, alargando a imagem para um raio 6.

Fonte: Lorimer et al. (2005).

As inomogeneidades da camada que provocam alteragoes na fase do sinal sdo dadas

por:

_ 2q2 alAn,

3¢ (2.43)

MmeC VU

Apoés percorrer uma distdncia d, a frente de onda atravessa um total de d/a irregu-

laridades, que resulta em uma variagao rms na fase:
d 2¢> An.vad
AD ~r [ Lo = e 2NV AT (2.44)
a MmeC VU

Esse efeito pode ser visto como um desvio da frente de onda de um angulo 6,:

2
g =0 L Ane Jd (2.45)

2 2mm,. v? \a’

que resulta em um atraso das ondas que chegam ao observador por 6,;. Lorimer et

al. (2005) demonstra que
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—cAt
I(t) x exp l 02 ] = ¢ AT (2.46)
624
onde
2 4 An?
rg=fat e BTpp (2.47)

¢ 4Am*m? a

Como resultado, todo pulso medido na Terra apresenta um lado exponencial em
funcdo da escala de tempo 74 e uma forte dependéncia em frequéncia, 74 oc 4. Da
Equacao 2.47 também pode se notar a relacdo 7¢ o« EM, onde EM é a medida de

emissao, dada por:

d
EM = / ndl. (2.48)
0

A Figura 2.10 mostra um exemplo da forte dependéncia do espalhamento com a

frequéncia.

Figura 2.10 - Espalhamento no FRB110220
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Ao fundo, em tons de cinza, o espectro dindmico do FRB110220. Os trés espectros no
canto superior direito sdo para diferentes frequéncias. Quanto menor a frequéncia, mais
alargado o perfil do pulso, evidenciando a dependéncia do espalhamento com a frequéncia.

Fonte: Petroff (2017).
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2.4.4 Cintilagao

Utilizando as mesmas aproximagcoes feitas na Se¢ao 2.4.3, os sinais recebidos em
um instante de tempo 7¢ apresentam diferencas de fase dados por d¢ ~ 27wv7g. Tal
padrao é mostrado do lado mais a direita da Figura 2.9. Esse padrao de interferéncias
construtivas e destrutivas ainda se movem em funcado das velocidades da fonte, do
meio que espalha a radiagao e do observador, i.e., as variagoes de brilho causadas pela
interferéncia dependem de velocidades relativas. Dessa forma, pode-se estabelecer

uma condic¢ao para que haja interferéncia:

1
2rAvTg ~ 6p = Av x — ox vt (2.49)
Ts

A cintilagdo ocorre tipicamente em dois regimes: difrativo e refrativo. Cintilagao
difrativa é causada por turbuléncias em escalas da ordem de 10° — 10® m e as
flutuagoes de intensidade ocorrem em escalas de tempo curto, da ordem de segundos
ou minutos. Ja a cintilacao refrativa ¢ causada por turbuléncia em escalas da ordem

de 10! — 102 m e se manifestam em variagdes que duram de horas a dias (PETROFF,

2016). Rickett (1977) faz um estudo mais abrangente da cintilacao.
2.5 Modelo de atmosfera

Para qualquer telescépio instalado na superficie da Terra é importante saber como a
atmosfera afeta a observagao. Neste trabalho é utilizado um modelo para investigar o
efeito da atmosfera na banda de observacao do BINGO (980 - 1260 MHz). O modelo
utilizado neste trabalho estratifica a atmosfera em diversas camadas plano-paralelas
a0 solo, como visto na Figura 2.11. Cada camada ¢é tratada como um meio turbulento
que previne a separagao de moléculas pesadas e leves pela gravidade, formando uma
mistura em equilibrio hidrostatico. Esse modelo representa bem a atmosfera até
uma altitude de 100 km. No entanto, este trabalho limita-se a estratificar apenas a
regiao da troposfera (até ~ 16 km de altitude), parte da atmosfera que contribui
significativamente para a atenuacao na banda de frequéncia entre 980 e 1260 MHz

devido a concentracao de diversos gases, principalmente o vapor de agua.
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Figura 2.11 - Modelo de Camadas
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Representacdo do modelo utilizado pelo am Atmosferic Model. A camada superior sempre
inicia a uma pressao de 0 mbar. A Figura também mostra como a pressao de cada camada
é calculada em funcdo das pressoes entre cada camada.

Fonte: Paine (2018).

Este é o modelo proposto pelo programa am Atmospheric Model (PAINE, 2018), uma
ferramenta de calculos de transferéncia radiativa que é utilizada neste trabalho para

calcular a atenuacao atmosférica 7 e a temperatura de brilho T da atmosfera.
2.5.1 Caracteristicas das camadas

Cada camada é caracterizada dentro de um arquivo de conFiguragdo por um nome,
uma medida de pressao, uma medida de temperatura, uma mistura de diversas
moléculas, como os isétopos de CHy, CO, COs, N5O, além de razoes de mistura
volumétricas de agua e ozdnio. O arquivo de conFiguracao completo encontra-se no

apéndice C.

Os dados de temperatura, pressao e as razoes de mistura volumétricas da agua e do
ozonio utilizados para criar o arquivo de conFiguracao foram obtidos através de uma
média simples de perfis conhecidos e disponiveis no cookbook do programa. Os perfis
sao os denominados tropical, para a faixa de latitude entre 23° Norte e 23° Sul, e
meio-sul, para a faixa de latitude entre 23° Sul e 66° Sul. Os dados sao reproduzidos
nas Figuras 2.12, 2.13 e 2.14. Estes perfis foram derivados da reanalise dos dados do
projeto MERRA2, da Nasa (RIENECKER et al., 2011; MOLOD et al., 2015), levando em
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conta o periodo de 2006 a 2016. Mais detalhes sobre as distribuigoes da troposfera
podem ser vistos na Tabela 2.1.

Figura 2.12 - Perfis de Temperatura

Perfis de Temperatura

0,1 .
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Temperatura [K]

Perfis de temperatura da atmosfera em funcao da pressio. Para pressoes maiores que 1000
mbar até 100 mbar (~ 16 km), a camada atmosférica é denominada troposfera. De 100
mbar até aproximadamente 1 mbar, a camada é chamada de estratosfera (de ~ 16 km a
~ 50 km) e de 1 mbar até 0,1 mbar (de ~ 50 km a ~ 64 km) é chamada de mesosfera.

Fonte: Produgao do autor.
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Figura 2.13 - Perfis de distribui¢do de dgua

Perfis de Agua (H,O)
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Perfis de distribuicao de dgua na atmosfera em partes por milhdo em fungdo da altitude.
A distribuicao de dgua da troposfera para os diferentes modelos (tropical, meio-sul e a
média) pouco varia. Em todos hd uma diminuicdo da ordem de 10* desde o nivel do mar
até o fim da troposfera. Acima da troposfera, a razao de mistura volumétrica se mantém
praticamente constante, com apenas algumas particulas de a4gua por milhdo de particulas
de ar.

Fonte: Producao do autor.
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Figura 2.14 - Perfis de distribui¢do de ozonio

Perfis de Oz6nio (Os)
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Perfis de distribuicao de ozdnio na atmosfera em partes por milhdo em funcao da altitude. A
concentracao de ozonio chega a um maximo em cerca de 30 km de altitude. Na troposfera,
ha menos de uma molécula de ozonio para cada cem milhdes de moléculas que compdem
o ar.

Fonte: Produgao do autor.
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Tabela 2.1 - Dados Troposféricos

Plmbar] T[K] xH2O[ppm] xO3[ppm| H[m]
1000 292 18484,5 0,02741 1223
975 288,85 17072,5 0,027762 312,15
950 287,45 16209,5 0,0282745 529,15
925 286,1  15184,95 0,0288805 754,15
900 284,95 13952,35 0,0296345 984,55
875 284,1 125446 0,0305725 1220,45
850 283,35 11099,9 0,031598  1462,4
825 2825  9782,75 0,0326135 1710,7
800 281,55 8665,1 0,0335705 1965,6
775 280,4  7739,8 0,0344395 2227,55
750 279,05 6983,25 0,035197  2496,8
725 277,65 6321,15 0,035895  2773,75
700 276,05 5707,6 0,036574  3058,8
650 2729 46778 0,037896  3655,35
600 2694  3760,9 0,0301665 4291,75
550 265,5  2933,95 0,040409  4973,55
500 261,1  2199,8 0,041647  5708,9
450 256,1  1596,91 0,042938  6507,4
400 250,3  1086,65 0,044536 7380
350 243,8 717,25 0,0471275 8345,95
300 236 409,525 0,053512  9427,35
250 227,45 190,5415 0,068872  10664,9
200 218,95 63,096 0,1028915 12120,9
150 210,45 15,08 0,1634 13929.6
100 202,5  4,65495 0,352335  16371,2

2.5.2 Resultados do modelo

Os resultados obtidos estao nas Figuras 2.15 a 2.18.
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Figura 2.15 - Atenuacdo atmosférica de 0 a 5 GHz
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Atenuacgado, em nepers, em funcdo da frequéncia, em GHz, para diversas condicoes de
umidade relativa na banda de 0 - 5 GHz.

Fonte: Produgao do autor.

Figura 2.16 - Temperatura de brilho de 0 a 5 GHz
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Temperatura de brilho, em kelvins, em funcdo da frequéncia, em GHz, para diversas con-
digoes de umidade relativa na banda de 0 - 5 GHz.

Fonte: Produgao do autor.
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Figura 2.17 - Atenuacdo atmosférica de 900 a 1300 MHz
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Atenuacdo, em nepers, para diversas condi¢bes de umidade relativa na banda de 900 -
1300 MHz. As variacdes de atenuacio nesta banda sio da ordem de 1074,

Fonte: Producao do autor.

Figura 2.18 - Temperatura de brilho de 900 a 1300 MHz
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Temperatura de brilho, em kelvins, para diversas condig¢oes de umidade relativa na banda
de 900 - 1300 MHz. As variacbes de temperatura de brilho sdo de aproximadamente 107,

Fonte: Produgao do autor.
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As Tabelas 2.2 e 2.3 mostram os valores das médias obtidas para cada situacao de
umidade relativa na banda de 900 - 1300 MHz.

Tabela 2.2 - Médias de Atenuacao

Umidade Relativa 5% 25% 50% 75% 95%
Média [103nepers] 6,9 +0,2 69 +0,2 69+02 70+02 7,1+0,2

Tabela 2.3 - Médias de Temperatura

Umidade Relativa 5% 25% 50% 75% 95%
Média [K] 4,561 £ 0,05 4,51 0,05 4,51 £0,06 4,52 4+ 0,05 4,56 + 0,06

Considerando os valores das Tabelas 2.2 e 2.3, é esperado um valor de (7,0 4= 0,2)1073
nepers para a atenuagao atmosférica e (4,52 + 0,05) K para temperatura de brilho,
ambas para um angulo zenital de 0°. Este resultado demonstra como a atmosfera

pouco interage com as ondas eletromagnéticas na banda de 900 a 1300 MHz.

Depois dessa revisao, o proximo Capitulo aborda caracteristicas dos FRBs e sua

populacao, bem como um breve histérico.
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3 FAST RADIO BURSTS - STATUS ATUAL

Fast Radio Bursts sao eventos com duragao de microssegundos a segundos, densida-
des de fluxo na ordem de dezenas de Jansky, de origem extragalatica e, até a data
de elaboragao deste trabalho (Janeiro de 2020), com distribuicao isotrépica no céu.
As secoes a seguir descrevem um pouco da historia da descoberta de FRBs, suas
caracteristicas principais, alguns modelos de progenitores e seu potencial cientifico

como sonda do meio intergalatico.
3.1 Histoéria da descoberta dos FRB

A descoberta dos FRBs deve muito a evolugao das técnicas de detecgao de pulsares.
Desde a primeira publicacdo (HEWISH et al., 1968) até os mais de 2600 pulsares
descobertos até hoje (MANCHESTER et al., 2005), o modelo mais aceito para descrever
pulsares é o de estrelas de néutrons magnetizadas que giram rapidamente (GOLD,
1968). Os pulsos detectados na Terra sdo causados pela radiacdo confinada pelo
campo magnético enquanto a estrela gira, varrendo nossa linha de visada da mesma

maneira que um farol, como mostrado na Figura 3.1.

Figura 3.1 - Diagrama de um modelo de dipolo de um pulsar.

Eixo magnético

Feixe de

<]

Eixo de Rotagdo

Fonte: Lorimer et al. (2005).
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Um exemplo de pulsar bem estudado é o PSR B0531+21, conhecido como pulsar
do Caranguejo. Localizado na Via Léctea, é a estrela de néutrons remanescente da
supernova SN 1054 (Supernova AAAA), evento que pode ser observado durante
cerca de 20 dias no periodo diurno por chineses, japoneses, arabes, europeus e possi-
velmente americanos nativos no ano de 1054. Para esse pulsar, Staelin e Reifenstein
(1968) e Heiles e Campbell (1970) mediram a emissao de pulsos centenas ou milhares
de vezes mais intensos que a média dos pulsos observados nessa fonte. A existéncia
de tais pulsos, atualmente chamados de pulsos gigantes, instigou os pesquisadores a
observar pulsares mesmo que estejam a centenas de milhares de anos-luz da Terra,
como nas Nuvens de Magalhaes (MCCULLOCH et al., 1983; MCCONNELL et al., 1991;
CRAWFORD et al., 2001; MANCHESTER et al., 2006; RIDLEY et al., 2013). A existéncia
de pulsos gigantes, aliada aos avancos na sensibilidade dos receptores e algoritmos
mais sofisticados de processamento de dados, aumentaram a chance de deteccao de

fendmenos transientes com duracao de dezenas de milissegundos.

No comego do século XXI houve uma melhora significativa na resolugao tempo-
ral e espectral dos radiotelescopios, possibilitando a implementacao de varreduras
utilizando técnicas especificas para encontrar pulsos (CORDES; MCLAUGHLIN, 2003;
MCLAUGHLIN; CORDES, 2003). Aplicando essas técnicas nos dados obtidos com o
radiotelescépio de 64 m em Parkes, Austrélia, os algoritmos permitiram a desco-
berta de uma populacao nova de transientes de radio, os Rotating Radio Transients
(RRATS) (MCLAUGHLIN et al., 2006). Os RRATs foram rapidamente identificados
como estrelas de néutrons, possivelmente pulsares que emitem pulsos mais espora-
dicamente que os pulsares conhecidos. Em 2001, em uma varredura em busca de
pulsares na faixa espectral proxima a 1,4 GHz, um estranho sinal foi detectado (Fi-
gura 3.2). Somente depois que Duncan Lorimer, em 2007, e seu aluno David Narkevic

revisaram os dados é que o pulso anomalo foi de fato identificado.
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Figura 3.2 - Pulso anémalo encontrado por Narkevic.
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Em a temos o nimero de pulsos em funcdo da razao sinal-ruido e em b em funcao da
medida de dispersdo. Em ¢ temos um grafico de sinal-ruido em fung¢do da dispersao,
onde pode-se notar o pulso com uma razio sinal-ruido de 23 ¢ DM de 360 cm3pc. O
grafico d representa os pulsos detectados, onde o tamanho dos circulos sdo proporcionais
a razdo sinal-ruido. O evento pode ser visto 1650 s apds o inicio da observagao, bem como
interferéncias entre 7000 e 8000 s.

Fonte: Lorimer et al. (2007).

A tarefa de David foi desenvolver uma pipeline de busca de pulsos dispersados prove-
nientes das Nuvens de Magalhaes. Ele deveria corrigir os sinais para uma variedade
de valores de DM (Equagao 2.32) em uma grande quantidade de dados, todos obti-
dos com o radiotelescopio de 64 m de Parkes. A DM esperada para os pulsares nas
Nuvens de Magalhdes é ~ 260 cm3pc, levando em consideraciao as DMs geradas
pela nossa galaxia, pelo meio intergalatico e pelas Nuvens de Magalhaes. Durante as
analises, Narkevic encontrou um pulso de DM ~ 375¢m ™ 3pc para a Pequena Nuvem
de Magalhaes, como mostrado na Figura 3.2. Quando identificado o local da detecg¢ao
(Figura 3.3), o valor de DM tornou-se ainda mais enigmético: a 3° de distancia da
Nuvem nada era esperado. Por esse motivo os dados foram revistos minuciosamente,

contudo, nenhum outro pulso com essas caracteristicas foi encontrado.
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Figura 3.3 - Localizacdo do pulso anémalo encontrado por Narkevic.
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Local da deteccao de Lorimer et al. (2007). A escala de cinza representa a emissao Ha e
os contornos a emissao HI associados & Pequena Nuvem de Magalhées. As cruzes marcam
as posicoes de cinco radio-pulsares e suas respectivas medidas de dispersdao, em cm >pe,
entre parénteses. As 13 circunferéncias, de didmetro igual a largura a meia-poténcia (-
3dB), indicam os feixes que observam o céu no telescopio de 64m em Parkes. O quadrado
dentro do circulo em ascensao reta 01~218'06” e declinacao —75°12/19” indica a deteccao
com uma razao sinal-ruido ~ 23, enquanto as duas pequenas circunferéncias a direita
indicam deteccbes com razobes sinal-ruido ~ 17.

Fonte: Lorimer et al. (2007).

Com o passar dos meses, e apesar de apenas um tunico pulso ter sido detectado,
Lorimer e seu grupo convenceram-se de que o pulso era um fenémeno astrofisico,
visto que a dispersao e o alargamento do sinal em frequéncias menores (Figura 3.4)
eram fendmenos conhecidos nos estudos de pulsares. Em "A bright millisecond radio
burst of extragalactic origin', Lorimer et al. (2007) publicam um estudo sobre o
pulso, caracterizado por uma densidade de fluxo de 30 Jy e duracao menor que 5
ms (de acordo com 2R < cAt, uma fonte de R < 750 km). Segundo os autores, as
evidéncias indicavam que esse pulso era um protétipo de uma populagao inteiramente

nova de eventos. O alto valor de DM (de ~ 102 a 10* cm™3pc) permite estimar uma
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distancia de alguns Gpc e a duragao representa algum tipo de explosao catastrofica,

fazendo paralelo com os gamma-ray bursts (GRBs).

Figura 3.4 - O Lorimer Burst
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Evolugao da frequéncia e pulso integrado (no quadro superior direito) do burst observado
por Lorimer et al. (2007). A dispersao é vista claramente através do atraso proporcional

2 (Equagdo 2.33), assim como o alargamento do pulso para frequéncias mais baixas
(Equacao 2.47). As curvas brancas representam o comportamento esperado para um pulso
viajando por um plasma frio de DM = 375 em ™ 3pc. A linha horizontal em ~ 1,34 GHz é
um defeito no canal.

Fonte: Lorimer et al. (2007).

Nenhum burst com tais caracteristicas foi encontrado até 2010, quando Sarah Burke-
Spolaor, aluna de um dos co-autores da descoberta do chamado Lorimer Burst,
Matthew Bailes, detectou um pulso extremamente parecido, mostrado na Figura
3.5, mas nos 13 feixes que compde o radiotelescépio de Parkes (BURKE-SPOLAOR et
al., 2010).
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Figura 3.5 - Burst andémalo nos 13 feixes do radiotelescépio de 64 m de Parkes
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Em a, sinal detectado nos 13 feixes do radiotelescépio. Em b, série temporal de dispersao
corrigida; as linhas pretas representam o melhor ajuste de dispersao desta detecgao.

Fonte: Burke-Spolaor et al. (2010).

Uma vez que fendmenos astrofisicos ocorrem a distancias enormes, eles sao detec-
tados em um ou em poucos feixes do radiotelescépio; deteccoes em todos os feixes
revelam fendmenos terrestres. Os eventos observados por Burke-Spolaor et al. (2010)
foram batizados de perytons (BORGES et al., 1957), o mitolégico veado alado que pro-
duz uma sombra humana, em alusao ao sinal de radio ter todas as caracteristicas
de um pulso de fora da Terra, contudo, sendo produzido nela. A questao agora era
saber se o pulso detectado por Lorimer era realmente um fenémeno astrofisico ou
artificial. Ainda, se o Lorimer burst é uma nova classe de transientes, onde estariam
as outras detecgbes desses fendmenos (BAGCHI et al., 2012)? Mesmo com a descoberta
de mais um burst em 2001 por Keane et al. (2012) e outros quatro por Thornton et
al. (2013), que cunhou o nome fast radio burst, ainda havia dividas se os fendmenos

eram astrofisicos ou apenas perytons proximos a Parkes.

Contudo, Spitler et al. (2014) encontraram bursts repetitivos nos dados de 2011 do
Radiotelescépio de Arecibo e no ano seguinte Masui et al. (2015) encontram um
burst no banco de dados do Telescépio de Green Bank (GBT). Foi também em
2015 que Petroff et al. (2015) publicaram que os perytons de Parkes eram sinais
produzidos pelo vazamento de radiacao de um forno micro-ondas nas proximidades

do radiotelescopio. Apos desvendar-se o que eram os perytons e com as dezenas de
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deteccoes nos anos subsequentes, os FRBs comecaram a ser tratados como uma nova

familia de transientes de radio.
3.2 Propriedades observadas em FRBs

Até o momento da redagao desta dissertagao (Janeiro de 2020), 109 FRBs diferentes

foram detectados. A Tabela 3.1 mostra a contagem de FRBs em cada radiotelescépio

detector.
Tabela 3.1 - Radiotelescépios e Detecgoes de FRB
. - . FRBs
Radiotelescépio Tipo Antena Local detectados
L. 4 refletores cilindricos [

CHIME Interferométrico de 20 x 100 metros Canada 30

ASKAP Interferométrico 36 anter}fxs de 12 metros Australia 28
de didmetro cada

Parkes Refletor tinico 64 m de didmetro Australia 27

BSA LPI Interferométrico 16384 dipolos Russia 11

em 72843,4 m?

. 2 refletores cilindricos 1
UTMOST Interferométrico de 12 x 788 metros Australia 9

Arecibo Refletor tnico 305 m de didmetro Porto Rico 2

GBT Refletor tinico 100 m de diametro Estados Unidos 1

DSA Interferométrico 10 ante.nAas de 4 metros Estados Unidos 1
de didmetro cada

Mesmo com poucos eventos catalogados, a populagao de FRBs possui muitas carac-

teristicas comuns. Algumas delas sao discutidas a seguir.
3.2.1 Dispersao e espalhamento

Como visto na Se¢ao 2.4, o meio de propagacao provoca efeitos nos sinais de radio que
sdo observaveis pelos radiotelescépios. Segundo Cordes e Chatterjee (2019), quando
os efeitos de propagacao sao levados em conta, a diferenca de tempo entre a chegada
de um pulso de maior frequéncia vy em relagao a um outro de menor frequéncia vy,

é para dada por:
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4,15 DM vy v’
At = [ms] [pc em™3] ([GHZ] [GHz]) +

28,6 RM <[ vy’ v ® ]> n

[ps] [rad m=2] \|GHz] [GHz

0,251 EM <u,;4 u;4>

[ps] [pc em=6] \ [GH?Z] B (GH z|

(3.1)

A Equacgao 3.1 apresenta as unidades adequadas de cada grandeza fisica e o sinal +

do termo de RM representa os dois sentidos de rotagao. A diferenca entre os termos

de medida de dispersao (DM, Equagao 2.32) e os de medida de rotacao (RM, Equagao
2.42) e medida de emissao (EM, Equagao 2.48) sao da ordem de 10°. Dessa forma,

o atraso observado na chegada dos pulsos de FRB sao majoritariamente devido

a medida de dispersao. A Figura 3.6 mostra a distribuicdo de pulsares galaticos,

pulsares nas Nuvens de Magalhaes e FRBs num grafico de DM em fungao da posigao

galatica.

1000 ¢

DM (pccm™3)

Figura 3.6 - Medida de dispersao DM em func¢ao da Latitude Galética
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Pulsares galaticos, pulsares galdticos em remanescentes de supernova (SNR), pulsares na
Grande Nuvem de Magalhdes (LMC) e na Pequena Nuvem de Magalhdes (SMC), além de

FRBs.

Fonte: Cordes e Chatterjee (2019).
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Na Figura 3.6, esta claro que para os pulsares galaticos a DM aumenta na direcao do
centro da Via Lactea: quanto mais proximo da latitude galatica 0°, maior a densidade
da galédxia e assim maior a densidade eletronica na linha de visada, provocando um
aumento na DM. Como a DM também depende da distancia, a distribuicdo no

grafico segue aproximadamente DM o< cossec(b).

Para os pulsares observados nas Pequena e Grande Nuvens de Magalhaes, por mais
que estejam numa linha de visada onde a DM galdtica vale ~ 42,5 pc em ™2 e ~ 53
pc em ™3, respectivamente (CORDES; LAZIO, 2002), os excessos mostrados na Figura
devem-se as préprias Nuvens de Magalhdes (galdxias anas) e as regides locais aos

pulsares.

Ainda analisando a Figura 3.6, a distribuicao de FRBs no grafico ndo demonstra
uma linha de visada privilegiada e para dngulos |b| > 10° apresentam DM muito
maiores que o observado para pulsares galaticos. Os menores valores de DM, ~ 50

pc em ™3, sdo compardveis a galdxias ands; os maiores, ~ 1000 pc cm ™3

, Sa0 com-
pardveis a centros galaticos ou remanescentes de supernova jovens (PIRO, 2016). De
fato, as medidas de dispersdao dependem de outros fatores, como o meio intergala-
tico e a galaxia que hospeda o FRB. A Figura 3.7 apresenta a origem de algumas

contribui¢oes para a DM total observada nos FRB.

Figura 3.7 - Fontes contribuidoras para Medida de Dispersao DM

. “Via Lactéa

...

FRE -+

rGalixia Hospedeira

A medida de dispersdo DM medida na Terra depende de vérias densidades de elétrons
diferentes e algumas nem tao bem conhecidas. Provenientes de nossa Galédxia, as medidas
de dispersdo da ionosfera terrestre, do meio interplanetario do Sistema Solar e do meio
interestelar sdo conhecidas. As DM das galaxias que hospedam FRBs e dos proprios FRBs
sdo desconhecidos, bem como do meio intergalatico.

Fonte: Produgao do autor.
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A Tabela 3.2 apresenta as contribuig¢oes esperadas de DM para diferentes regioes.

Tabela 3.2 - Valores aproximados de DM para diferentes regides

DM Local Contribuicao
[pc cm-3]
DMi,n, lonosfera Terrestre ~ 107
DMy rp Meio interplanetario do Sistema Solar ~ 1073
DM;rs Meio interestelar da Via Lictea ~10% - 103
DMy Meio intergalatico ~ 102 — 103
DMy, Meio interestelar da galdxia hospedeira  ~ 10° — 10°
DM Local do FRB ~ 10° — 103

Atualmente, nosso conhecimento estéa restrito a DM da ionosfera, do meio interpla-
netério e do meio interestelar (CORDES; LAZIO, 2002). No entanto, as contribuigoes
do meio intergalatico, da galaxia hospedeira e do local proximo ao evento FRB de-
vem ser corrigidas levando em consideragao a expansao do Universo. Tais correcoes
sao funcoes do redshift! z. A medidade de dispersaio DMprp observada pode ser

separada em:

(3.2)

DM 0s DM oca
DMFRB :DMM15+/DMM10(Z)dZ+< Ll p+ L l) .

1+=2

As componentes referentes a ionosfera e ao meio interplanetario sdo omitidas, pois
seus valores nao sao relevantes em comparagao a outras componentes. Para que a
DMrprp observada possa ser decomposta é necessario determinar seu redshift. No

entanto, apenas 5 FRBs possuem redshifts conhecidos (Tabela 3.3).

Devido & expansdo césmica, a luz emitida por uma fonte distante tem seu comprimento de
onda esticado, o que pode ser interpretado como um efeito Doppler entre objetos de velocidades
distintas. O redshift z esta relacionado a essa alteracdo de comprimento de onda pela relagdo z =

(%) - 1, onde A\g e A, sdo o comprimento de onda observado e o comprimento de onda quando a

radiacao foi emitida. Mais detalhes em Mericia (2019).
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Tabela 3.3 - FRBs com redshifts conhecidos

FRB Redshift Fonte
FRB180916.J0158+65 0,033 Marcote et al. (2020)
FRB190523 0,660 Ravi et al. (2019)
FRB181112 0,475  Prochaska et al. (2019)
FRB180924 0,321  Bannister et al. (2019)
FRB121102 0,193  Tendulkar et al. (2017)

No futuro, com uma maior populacao catalogada de FRBs, sera possivel medir a
distribuicao de elétrons no meio intergalatico. Além da dispersao, o espalhamento
(Secao 2.4.3) podera contribuir para o estudos do meio intergalatico, visto que o
alargamento dos pulsos observado ¢ proporcional ao tempo de espalhamento 75 e
esse proporcional a EM (2.48). A Figura 3.8 mostra o tempo de escala espalhamento

7s em 1 GHz para pulsares e FRBs.

Figura 3.8 - Tempo de Escala de Espalhamento 7¢ em funcio da Latitude Galatica

T
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Pulsars in SNRs
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Tempos de espalhamento em 1 GHz. Na Figura estdo plotadas 420 medidas e 93 limites
superiores de tempo de espalhamento em pulsares galdticos, além do pulsar PSR J05406919
na Grande Nuvem de Magalhdes. HA também 18 medidas e 37 limites superiores de 7g
para FRBs

Fonte: Cordes e Chatterjee (2019).
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Os pulsares galaticos apresentam uma distribuicdo semelhante a observada na Fi-
gura 3.6 e pelos mesmos motivos: alta densidade eletronica na direcdo do centro
galatico e tempos de espalhamento proporcionais a cossec(b). A distribuicao dos
FRBs demonstra tempos de espalhamento muito maiores que os observador em pul-
sares para |b| > 10°, assim como na Figura 3.6, o que é consistente com a hipotese

de que FRBs sejam extragalaticos.
3.2.2 Rotacgao de faraday

Rotacao de Faraday, como visto na Secao 2.4.2, é a rotacao do plano de oscilagao
da componente linearmente polarizada de uma onda eletromagnética, ocasionada ao
passar por um plasma magnetizado. O angulo de rotacao © é proporcional a medida
de rotagao RM. Segundo Caleb et al. (2018), a RM pode ser escrita como

RM L
7:0,81/ B, - di, 3.3
[rad m=2] o <l (33)
onde n, é a densidade eletronica na linha de visada em particulas por em ™2, D a
distancia em pc e B) é o campo magnético paralelo a linha de visada em pG. Para
RM > 0, o campo magnético estd orientado no sentido do observador e para RM <

0, oposto ao observador. A Tabela 3.4 apresenta alguns valores de RM para alguns
FRB.
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Tabela 3.4 - Medidas de Rotacdo RM para alguns FRB

FRE ity i) o pd g S i me)
FRB160102 18,9 -60,8 2596,14+0,3 3.4 16 220,646, 4
FRB110523 56,12 -37,82 623,3+0,06 1,73 42 -186,1+1,4

FRB180916.J0158+65 129,7 3,7 349,240, 4 1,4 - -114,6+0,6
FRB180714 14,8 8,72 1467,92+0, 3 2.9 22 -25,945,9
FRB150215 24,6628 5,28092 1105,6+0, 8 2,88 19 1,5+10,5
FRB180311 337,3 -43,7 1570,9£0,5 13,4 11,5 4,8+7,3
FRB181112 342.6 47,7 589,27+0,03 2,1 19,3 10,940, 9
FRB150807 333,892  -53,5959 266,5+0,1 0,35 - 1240,7
FRB180924 0,742467  -49,414787  361,42+0,06 1,3 194 14+1
FRB150418 232,665 -3,2348 776,2+0,5 0,8 39 36452
FRB171209 332,2 6,24 1457,4+0, 03 2.5 40 121,644, 2

102708 +4°b
FRB121102 174,95 -0,225138 557 £+2 - - 102521 +4¢
93573 4249

¢ Razao sinal-ruido.
b Medido em 10 bursts em 25/12/2016 pelo 305-m William E. Gordon Telescope no Observatério de Arecibo.
¢ Medido em 5 bursts em 26/12/2016 pelo 305-m William E. Gordon Telescope no Observatério de Arecibo.

@ Medido em 2 bursts em 26,/08/2017 pelo 110-m Robert C. Byrd Green Bank Telescope no Observatério de Green
Bank.

De acordo com a Tabela 3.4, as medidas de rotacao para FRBs diferentes variam de
10 < |[RMpgrp| < 10° rad m—2. Os valores menores, na ordem de dezenas de rad m ™2,
sdo compardveis a alguns pulsares galdticos (SCHNITZELER, 2010; NOUTSOS et al.,
2008; HAN et al., 2006), enquanto os maiores valores (~ 10° rad m™2) sdo comparaveis
A regides préximas a buracos negros com massas maiores que 10* M, como o buraco
negro supermassivo Sagittarius A*, localizado no centro de nossa galaxia (MARRONE

et al., 2006).

Como o valor de RM (Equagao 3.3) é a soma de todas as contribui¢oes que estao na
linha de visada, o desafio na interpretacao da medida de rotagao é compreender como
as diferentes regides alteram o valor de RM. A contribuicao do Meio Intergalatico
pode ser bem pequena (< 10 rad m~2) em alguns casos (RAVI et al., 2016), mas pode
ser maior (~ 50 rad m~?) caso o burst passe por uma regiao quente do aglomerado
galatico (AKAHORI et al., 2016). No entanto, quando é observado uma mudanga de
RM sem uma variabilidade compativel nas medidas de DM, é provavel que a variagao

de RM seja proveniente do local ao redor da fonte emissora. Para o FRB121102, o
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primeiro a ser observado repetidas vezes, houve uma variacao de ~ 200 rad m~2 em

questao de horas. Cerca de oito meses depois, a variacao foi ~ 9100 rad m =2, ambas
medidas sem alteragdes na DM que justificassem a variacao de RM (MICHILLI et al.,
2018).

Como FRBs sao extragalaticos as relacdes devem ser corrigidas levando em consi-
deracao a expansao do Universo. Dessa forma, a medida de rotacao total RM;.,

além de ser a resultante de varias contribuigoes, deve ser corrigida em uma fungao

do redshift z:

RMtot = RMiono + RMGal + /RMM]G<Z)dZ + <RMHOSP + RMLocal)(]- + Z)2 (34)

onde RM;,,, € a medida de rotacao proveniente da ionosfera terrestre, RMg, a
contribuicao referente a Via Lactea, RMy;;¢ a contribuicdo do meio intergalatico,
RM s, 0 valor de RM da galaxia hospedeira e RMocq @ RM proxima ao local do
evento de FRB. Apoés as corregoes de redshift para medida de dispersao (Equagao
3.2) e medida de rotagao (Equagao 3.4), pode-se inferir a média do campo magnético
ponderada pela densidade eletronica (CALEB et al., 2018):

B M DM
By g39 M

[rad m=2] [pc em=3]" (3:5)

No entanto, a média calculada através da relacao 3.5 é mais representativa para
valores de DM e RM de uma mesma regiao magneto-ionica, o que exige o redshift
da galaxia hospedeira determinado com precisao. Como a maior parte dos FRBs
nao possui um redshift calculado precisamente, a presenca de inomogeneidades de
densidade eletronica ou campos magnéticos de sentidos opostos na mesma linha de
visada impossibilitam a separacdo da DM nas componentes descritas na Equacao
3.2 nem a separacao do RM como na Equacao 3.4, tornando a estimativa do campo
magnético pouco confiavel. Entretanto, com a deteccao de um nimero maior de
FRBs e sua melhor localizacao, densidades eletronicas e campos magnéticos do Meio

Intergalatico poderao ser aferidos com maior precisao.
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3.2.3 Coordenadas e distancia

Enquanto apenas um FRB tenha sua natureza extragalatica confirmada inequivo-
camente (FRB121102), o aumento de detecgdes contribuird para a discernir se a
distribuicao dos FRB no céu possui ou nao uma linha de visada privilegiada. Algu-

mas localizacoes de FRBs podem ser vistas na Figura 3.9.

Figura 3.9 - Direcao de alguns FRBs
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Direcao em que alguns FRB foram descobertos em funcao da latitude e longitude galaticas.

Fonte: Petroff et al. (2019).

Até agora, o inico método confiavel para localizacao precisa de FRBs ¢ a localizagao
interferométrica direta do préprio evento, como feito para o FRB121102 (MARCOTE
et al., 2017; CHATTERJEE et al., 2017). No futuro, com uma maior populacao de FRBs
detectados, serd possivel determinar se ha alguma relacao entre os bursts e agrupa-
mentos de galdxias, por exemplo. Por ora, nao hé evidéncias de uma distribuicao
nao-isotrépica de FRBs no céu (RANE et al., 2015).

3.3 O que origina um FRB?

Tao logo foi aceito que FRBs seriam uma nova classe de radio-transientes, os modelos

para explica-los se tornaram mais numerosos que as proprias detecgoes. Inicialmente,

47



os modelos foram divididos em trés categorias: extraterrestres, galaticos e extragala-
ticos. A primeira categoria supoe que FRBs sdo sinais de civilizagdes extraterrestres
(LUAN; GOLDREICH, 2014). Contudo, como os FRBs detectados nao parecem vir de
uma dire¢ao privilegiada, essa ideia foi colocada rapidamente de lado, da mesma
forma que ocorreu com os pulsares ha mais de 50 anos, quando foram descobertos.
Flare stars ja foi considerado um modelo galatico de FRB (LOEB et al., 2014). Uma
flare star é uma estrela variavel que pode ter aumentos intensos em seu brilho. Isso
nao explica o enorme valor de DM, principalmente quando confrontado com os va-
lores encontrados em pulsares galaticos. Os cenarios extraterrestre e galatico sao

menos plausiveis quando comparados com fontes extragaldticas.

Atualmente, duas classes podem ser atribuidas a FRBs: repetidores e tnicos. Isso
certamente revela que alguns modelos devem levar em consideragao a recorréncia
do evento multiplas vezes. Platts et al. (2018) apresentaram diversos modelos de
FRB, todos listados no apéndice A. Como o foco deste trabalho nao é explorar
profundamente os modelos de FRB, a seguir sao brevemente apresentados alguns

deles.
3.4 Modelos de progenitores de FRB
3.4.1 Sistemas binarios de estrelas de néutrons e anas brancas

Este modelo (GU et al., 2016) considera uma ana branca que ultrapassa o 16bulo de
Roche! e a estrela de néutrons acreta a matéria que excedeu o limite de Roche.
Durante a aproximacao, o material magnetizado pode desencadear uma reconexao
magnética e emitir radiagdo de curvatura (Secao 2.3.3). O tempo de emissdo é o
mesmo que o tempo da reconexao magnética, enquanto o tempo entre os bursts esta
relacionado ao intervalo de tempo que a matéria da estrela ana ultrapassa o lobulo
de Roche.

3.4.2 Estrela de néutrons evoluindo para buracos negros

No colapso de uma estrela de néutrons para formar um buraco negro, o horizonte de
eventos pode se formar antes que a maior parte da massa e radiagdo possa escapar,
liberando parte da magnetosfera, gerando reconexdes magnéticas violentas e, por
sua vez, que induzem uma onda de choque que se move proximo a velocidade da
luz no plasma remanescente, resultando em um FRB (FALCKE; REZZOLLA, 2014;

'Lébulo de Roche é a regido ao redor de uma estrela em um sistema bindrio na qual o material
orbital é gravitacionalmente vinculado a essa estrela.
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PUNSLY; BINI, 2016; ZHANG, 2013).
3.4.3 Estrelas de néutrons interagindo com cometas/asteroides

Um cometa ou asteroide pode ser capturado gravitacionalmente por uma estrela de
néutrons e cair em sua direcao. O asteroide é comprimido gravitacionalmente pela
estrela e seus pedagos, acelerados pelo campo magnético da estrela de néutrons,
formam porc¢oes de matéria com a mesma velocidade, produzindo emissao coerente.
Contudo, para que nao haja evaporagao ou ionizacao neste processo, o cometa ou
asteroide deve ser composto basicamente por ferro e niquel. Quando atinge a es-
trela, uma porcao de plasma ¢é langada através das linhas de campo magnético em
velocidades ultrarrelativisticas (GENG; HUANG, 2015). Esse modelo prevé emissao
em raios X e gama por efeito Compton inverso. Entretanto, a emissao é muito fraca

para sere observada.
3.4.4 Coalescéncias de buracos negros

O modelo de Zhang (2016) propde que a carga do buraco negro induz um dipolo
normal ao plano orbital e que, durante o processo de espiralagao dos buracos ne-
gros em coalescéncia, o fluxo magnético altera-se rapidamente, o que produz emissao
coerente de radiacdo de curvatura. Outra proposta (LIU et al., 2016) sugere que ins-
tabilidades criadas por forcas de maré induzem reconexées magnéticas, que por sua
vez criam ondas de choque relativisticas que se propagam através do meio interes-
telar. A emissao se da via radiacao de curvatura, consistente com o observado em
FRBs.

3.4.5 Coalescéncias de estrelas de néutrons

Este modelo propoe que a coalescéncia de duas estrelas de néutrons pode gerar
um pulso isotrépico na faixa de raddio (WANG et al., 2016). Enquanto as estrelas de
aproximam, os campos magnéticos se conectam, resultando em reconexao magnética.
Esse modelo ainda prevé que o resultado dessa fusao seja um buraco negro com alta

rotacao.
3.4.6 Coalescéncias de estrelas de néutrons e anas brancas

Liu (2018) propde que a reconexao magnética injeta elétrons relativisticos da su-
perficie da ana branca na magnetosfera da estrela de néutrons, gerando um FRB.
A escala de tempo prevista para o burst é menor que o costumeiramente obser-

vado nos FRBs, contudo o pulso pode ter sua largura temporal estendida devido a
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espalhamentos (Secao 2.4.3).
3.4.7 Coalescéncias de anas brancas e buracos negros

Durante a coalescéncia de um buraco negro e uma ana branca é esperada a formagao
de um disco de acrecao ao redor do buraco negro, bem como um vento relativistico
ao redor do sistema buraco negro-disco de acregdo. Interacoes do disco com o vento
podem ejetar porcoes de plasma magnetizado em velocidades relativisticas diferen-
tes. A colisao dessas porgoes causam reconexdes magnéticas que podem provocar

masers de radiagao sincrotron (LI et al., 2018).
3.4.8 Coalescéncias de anas brancas

Kashiyama et al. (2013) propde que a fusdo de duas anas brancas em uma tnica
ana branca de alta rotagdo possa produzir reconexoes magnéticas nas regioes po-
lares devido a rotacao diferencial da estrela ou instabilidades magnéticas. Por sua
vez as reconexoes ejetariam porgoes de elétrons que seriam aceleradas pelos campos
magnéticos, emitindo por radiagdo de curvatura. A transferéncia de momento an-
gular da ana branca para o disco de detritos ao redor diminui a rotacao da estrela,

dificultando a producao de multiplos FRBs.
3.4.9 Relampagos de pulsares

Este modelo, proposto por Katz (2017c), sugere que FRBs podem ser gerados pela
liberacao de energia eletrostatica armazenada em pulsares. Supondo que existem
regides do plasma magnetosférico com energias diferentes, o descarregamento dessa
energia poderia se manifestar da mesma forma que os relampagos na Terra. Esse
relampago produz um campo elétrico que varia rapidamente, acelerando elétrons e

positrons na magnetosfera, produzindo radiacao coerente via emissao de curvatura.
3.4.10 Ondas de choque em magnetares

O modelo de Metzger et al. (2019) sugere que FRBs sao gerados por choques entre
frentes de onda de velocidades diferentes, como nas ejecoes do tipo flare em magne-
tares jovens. O material ejetado também produziria uma fonte persistente de radio

em uma fonte de altas DM e rotacao de Faraday.
3.4.11 Pulsos gigantes de pulsares

FRBs poderiam ser pulsos gigantes de pulsares jovens. Porcoes de particulas sao

aceleradas através da magnetosfera do pulsar e podem gerar eventos de reconexao
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magnética. A radiagao resultante seria coerente e proveniente de emissdao de cur-
vatura. No entanto, é importante frisar que o mecanismo que promove os pulsos
gigantes ainda é uma questao em aberto na ciéncia (CONNOR et al., 2016; KEANE et
al.,, 2012; CORDES; WASSERMAN, 2016).

3.5 Potencial cientifico de FRBs

Existem importantes contribui¢oes que podem ser exploradas a partir do estudo
dos FRBs. Cruzando informacgoes de DM e redshifts é possivel medir diretamente a
densidade césmica de barions ionizados (DENG; ZHANG, 2014; KEANE et al., 2016).
McQuinn (2013) propoe que a distribuigao de valores de DM é bem sensivel a distri-
bui¢ao de barions, podendo estabelecer limites mais restritos a flutuagao em grande

escala da matéria baridnica.

Juntamente com outras sondas cosmicas, FRBs poderiam restringir uma Equagao
de estado para energia escura, assim como as densidades de curvatura e de matéria
bariénica presentes nas equagoes de Friedmann para Cosmologia (LU et al., 2015;
GAO et al., 2014; WALTERS et al., 2018). Efeitos acentuados de lentes gravitacionais
na deteccao de FRBs serao capazes de restringir a constante de Hubble e a curvatura
do Universo (LI et al., 2017). Como a dependéncia do tempo de chegada dos pulsos de
um FRB em relac¢ao a frequéncia é bem conhecida (Equagao 2.33), restrigdes sobre
o valor da massa do f6ton podem ser estabelecidas (WEI et al., 2015; WU et al., 2016;
SHAO; ZHANG, 2017).

Compreendendo a relevancia cientifica dos FRBs, o radiotelescépio BINGO, com
suas peculiaridades, pode ser considerado um potencial identificador de FRBs. O

proximo Capitulo apresenta um pouco mais sobre o experimento e suas potenciali-
dades.
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4 O RADIOTELESCOPIO BINGO

A principal motivagao do radiotelescopio BINGO é ser o primeiro telescépio a detec-
tar oscilagoes actsticas de barions (BAO, Baryonic Acustic Oscillation) na banda
de radio do espectro eletromagnético, mais especificamente entre 980 MHz e 1260
MHz. Através de medidas da linha de 21 ¢m (produzida pela transi¢ao hiperfina
do elétron no dtomo de Hidrogénio (MERICIA, 2019)) serdo criados mapas da dis-
tribuicao de Hidrogénio neutro em diferentes redshifts, o que fornecera dados para
deteccao de BAOs, contribuic¢oes para restricao dos parametros cosmoldgicos e maior
compreensao da energia escura (WUENSCHE et al., 2018; MERICIA, 2019).

O radiotelescépio BINGO é um consércio composto por instituigoes de diversos
paises. Os principais sdo: no Brasil, o Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais
(INPE), a Universidade Federal de Campina Grande (UFCG) e a Universidade de
Sao Paulo (USP); na Inglaterra, as University of Manchester e University College
London; na Suica, a Eidgendssische Technische Hochschule Zirich (ETH Zirich);
na China, a YangZhou University; na Franca, o Institut d’astrophysique de Paris e,
na Africa do Sul, a University of KwaZulu-Natal.

Figura 4.1 - Regido de construgdo do Projeto BINGO

- .' -":\_ .. .,..,. .‘

Serra do Urubu, localizada no municipio de Aguiar, no Vale do Pianco, no sertdo do Estado
da Paraiba.

Fonte: Mike Peel, (2016).
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O BINGO sera instalado no interior do Estado da Paraiba - Brasil (figura 4.1), mais
especificamente na Serra do Urubu (07°02'57"S, 38°15'46"W), local onde os niveis
de interferéncia em réadio (RFI, do inglés Radio Frequency Interference) na banda de
operacao do radiotelescopio foram os mais baixos encontrados durante a campanha
de medidas de RFI realizada em 2016 — 2017 (PEEL et al., 2018). Seu sistema éptico
serd do tipo Crossed-Dragone (figura 4.2) com refletores coletores de sinal fixos,

atuando como um telescépio de transito em uma faixa de declinagao com largura de
~ 15°,

Figura 4.2 - Projeto 6ptico
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Projeto éptico do radiotelescépio BINGO, por Bruno Maffei e Ivan Ferreira. O espelho

primario é um paraboloide de raio 20 m; o secundério, um espelho hiperbdlico de raio 17
m.

Fonte: Maffei e Ferreira (2019).

Como pode ser visto na Figura 4.2, o radiotelescépio BINGO consiste em 2 espelhos
estaticos, sendo um paraboloide off-azis de 40 m de didmetro e um hiperboloide,
também off-azis, de 34 m de diametro. A conFiguracao preliminar prevé o espelho
primario fixo com uma pequena inclina¢ao em relagao ao solo, enquanto o secundario

seria sustentado por uma estrutura vertical com uma pequena inclinagdo negativa.
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Para minimizar a contaminacao do sinal proveniente do céu, o espelho secundario
sera sub-iluminado por cerca de 50 cornetas, que alimentarao 100 cadeias de recepto-
res com capacidade de medir polarizacao circular. O arranjo todo apresenta largura
a meia altura Opy gy ~ 40" numa frequéncia central de 1110 MHz (BATTYE et al.,
2016; WUENSCHE et al., 2018).

As cornetas desenvolvidas para o projeto BINGO sao cornetas conicas corrugadas
especificamente para atender os objetivos do equipamento: minimizar os lobulos
laterais e obter boa performance de polarizacao. O projeto eletromagnético foi feito

na University of Manchester e o projeto mecanico foi desenvolvido na Divisao de
Astrofisica do INPE.

Figura 4.3 - Corneta do Projeto BINGO

Esquerda: projeto da corneta com detalhes para as corrugacgoes. Direita: corneta vista em
perspectiva, onde os anéis verdes sdo anéis de suspensao.

Fonte: Wuensche et al. (2018).

A corrugacao é obtida pela integracao de 127 anéis coaxiais feitos de uma liga de
aluminio (6060 T4) coberta por uma camada protetora anticorrosdao. Os anéis que
formam a corneta apresentam didmetros diferentes, produzindo sua forma singular.
A corneta possui 1,9 m de didmetro méximo, 4,3 m de comprimento e tamanho de
feixe entre 10° e 15°, dependendo da frequéncia. A Figura 4.4 mostra a corneta sendo
transportada para testes na camara anecoica do Laboratério de Integracao e Testes
do INPE (LIT - INPE) e a Figura 4.5 apresenta um dos diagramas de irradiacao

produzido nos testes.
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Figura 4.4 - Testes da corneta no LIT - INPE

Esquerda: corneta sendo transportada para dentro da cadmara anecoica. Direita: Corneta

dentro da camara anecoica do Laboratério de Integragdo e Testes (LIT) no INPE (RAIL-
MUNDI, 2018).

Fonte: Produgao do autor.

Figura 4.5 - Diagrama de Irradiagdo - LIT - INPE

Polarizagdo Horizontal - Frequéncia: 1,075 GHz
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Diagrama de irradiacao do teste da corneta no LIT para 1075 MHz e polarizacao linear
horizontal.

Fonte: Raimundi (2018).
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Logo apds cada corneta havera um polarimetro, mizers do tipo magic tees e guias
de onda do tipo WGH, como mostra a Figura 4.6. Mais detalhes sobre a construgao
e especificagoes da corneta, polarimetro e os guias de onda estao em Wuensche et
al. (2019).

Figura 4.6 - Polarimetro, Magic Tees e Guias de Onda

Superior: projeto mecanico do polarimetro e magic tees por L. Reitano. Inferior: polari-
metro, magic tees e guias de onda integrado a uma corneta no laboratério de cosmologia
na Divisdo de Astrofisica do INPE.

Fonte: Produgao do autor.
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Apés cada guia de onda WGH, havera um sistema correlacionador operando com
amplificadores a temperatura controlada em ~ 290 K, o que acarretard em uma
temperatura de ruido total para cada receptor de cerca de 70 K. Uma das propostas
inicias de receptor apresentada pela equipe do BINGO consiste no front-end formado
por transi¢oes, polarimetro e magic tees conectados a dois receptores correlaciona-
dores. O receptor correlacionador é constituido por radiémetros simples, prototipo

integrado neste trabalho, como visto na Figura 4.7.

A localizacao ideal para observacao radioastronémica, o amplo campo de visada e a
forma continua e repetida sobre a mesma regiao do céu, associadas a menores tem-
pos de integracao e canais espectrais mais finos, tornam o Radiotelescépio BINGO
um poderoso instrumento capaz de detectar fenomenos transientes, dentre eles, os
FRBs. O Capitulo a seguir descreve os testes, medidas, analises dos componentes e a
integracao, testes e medidas de um radidometro simples, um tipo de receptor também

proposto pela Colaboragao BINGO,

Figura 4.7 - Modelo do Radiémetro Simples do Projeto BINGO

Simple radiometer
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Diagrama de uma das opgoes propostas para o radiotelescopio BINGO: um radiémetro
simples.

Fonte: Producao do autor.
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5 CARACTERIZACAO DO PROTOTIPO DE RADIOMETRO DE PO-
TENCIA TOTAL

Este Capitulo aborda conceitos necessarios para a caracterizagao e integracao de
componentes disponiveis na Divisao de Astrofisica do INPE em um radiémetro sim-

ples, que pode ser utilizado na deteccao de FRBs.
5.1 Principios de funcionamento de um radiémetro

O objetivo de um radiémetro é medir poténcia. A antena acopla a radiacao eletro-
magnética com a entrada do radidmetro e como saida fornece uma poténcia média
integrada em uma banda de frequéncia, ou seja, uma densidade de fluxo espectral.
E comum expressar a densidade de fluxo espectral em termos de uma temperatura
equivalente, ja discutida na Se¢ao 2.1. Em um radiometro ideal, a poténcia medida
é diretamente proporcional a temperatura de brilho associada a fonte observada,

como pode ser visto pela relagao 5.1:

P = kBGT, (5.1)

onde k é a constante de Boltzmann, B a banda de frequéncia, G o ganho do receptor e
Tg a temperatura de brilho da fonte. Contudo, um radiémetro real nao recebe apenas
sinal da fonte. Existem outras contribuicoes que transferem poténcia a antena, como
o solo, o céu, o ambiente e a prépria antena. Essa poténcia é relacionada a uma
temperatura de antena T4. A eletronica do radidmetro produz ruidos que também
sao relacionados a uma temperatura, chamada temperatura de ruido do radidémetro

Tr. Um diagrama simples de radidbmetro pode ser visto na Figura 5.1.
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Figura 5.1 - Radiémetro Real

T,
y B, 6 —® P=kBGT,+T)

A densidade de fluxo espectral é diretamente proporcional a T4 e Tg.
Fonte: Skou (1989).

A relacao 5.1 torna-se, entao:

P = kBG(T4 + Tr). (5.2)

Existem varios tipos de radiometros, tais como os de poténcia total, os Dicke, in-
terferométricos, entre outros. Este trabalho, no entanto, é focado no radidmetro de

poténcia total.
5.2 O radidometro de poténcia total

O exemplo mais simples de um radidometro de poténcia total é formado por um
amplificador de ganho G, um filtro seletor de banda B, um detector quadratico X>
e um integrador, representado na Figura pela letra 7. O diagrama simplificado de

um radidometro de poténcia total é mostrado na Figura 5.2.

Figura 5.2 - Radiémetro de Poténcia Total
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Modelo simples de um radiémetro de poténcia total, constituido por um amplificador (G),
um filtro seletor de banda (B), um detector quadratico (X?) e um integrador de resolucio
temporal 7.

Fonte: Skou (1989).
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Mais detalhes sobre as caracteristicas dos componentes da cadeia que compde o

radiometro de poténcia total sao discutidas a seguir.
5.2.1 Ganho, Figura de ruido e perda de retorno

O ganho G de um componente é a razao entre a poténcia de saida em relagdo a
poténcia de entrada e é comumente medido em decibéis. O ganho é uma caracteris-
tica de componentes ativos, ou seja, que precisam ser alimentados por uma tensao.
Um exemplo de componente ativo que apresenta ganho é o amplificador. Partindo
da definicdo de decibel, pode-se encontrar o valor linear da amplificagdo de sinal

através da relacao 5.3:

GldB]

G=10"1 . (5.3)

Como exemplo, um amplificador de ganho 20 dB aumenta em 100 vezes o nivel de

sinal de entrada.

Ja a Figura de ruido F estd relacionada a temperatura de ruido de componentes

ativos. A definicao de Figura de ruido F é dada por:

(5/R)e

"= /R),

(5.4)

onde (S/R). ¢ a razao sinal-ruido na entrada do componente e (S/R); a razao sinal-
ruido na saida do componente. E uma grandeza fisica também comumente medida
em decibéis e pode ser transformada do mesmo modo que o ganho, como na Equagao
5.3. A Figura de ruido F relaciona-se com a temperatura de ruido do componente

através da relacao:

Tativo = amb(F_ 1)7 (55)

onde T,., ¢ a temperatura de ruido do componente ativo, T,,,, a temperatura

ambiente que o componente estd e F' o valor linear da Figura de ruido.

A perda de retorno P dos componentes representam a quantidade do sinal de
entrada que é refletido pelo componente. A perda de retorno também é usualmente

medida em decibéis e transforma-se em um valor linear como na Equacdo 5.3. A
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perda de retorno é importante para componentes passivos, ou seja, aqueles que nao
precisam de alimentacao para funcionarem, como atenuadores e filtros seletores de
banda. A perda de retorno esta relacionada a temperatura de ruido dos componentes

passivos através da relacao:

Tpassivo = amb(P_ 1)7 (56)

onde Tjqssivo ¢ @ temperatura de ruido de componentes passivos e P a perda de

inser¢ao na forma linear.
5.3 Caracterizacao dos componentes

Para caracterizar os componentes, as analises de amplificadores e filtros foram feitos
com o analisador vetorial PNA-L Network Analyzer N5230C e encontram-se no

apéndice B. A temperatura ambiente T,,, admitida nos cdlculos é de 290 K.
5.3.1 Amplificadores

A escolha do amplificador envolve, além do maximo ganho na banda de 980 - 1260
MHz, a menor Figura de ruido F dos componentes. Os amplificadores comerciais da
Mini-Circuits, modelo P192LN+, apresentam uma Figura de ruido no valor de Fy,;¢
= 0,52 dB e os amplificadores da SkyWorks, nomeados SWLNA, apresentam Figura
de ruido Fsy = 0,25 dB. De acordo com a Equacao 5.5, temos uma temperatura de
ruido para os amplificadores de prateleira da Mini-Circuits no valor de Ty, ~ 37 K
e Toy ~ 17 K. A Tabela 5.1 mostra mais detalhes sobre os dois amplificadores da

SkyWorks e os quatro amplificadores da Mini-Circuits.

Tabela 5.1 - Ganho dos Amplificadores de Baixo Ruido

Frequéncia SWLNAO1 SWLNAO2 P162LN+ 01 P162LN+ 02 P162LN+ 03 P162LN+

(MHz) (dB) (dB) (dB) (dB) (dB) (dB)
980 20,3 20,5 22,3 22,8 22,8 22,7
1120 19,6 19,7 21,4 21,8 21,9 21,8
1260 18,9 18,9 20,5 20,8 21 20,8

Mesmo que o ganho dos amplificadores da Mini-Circuits sejam ligeiramente maiores,
a baixa temperatura de ruido dos amplificadores da SkyWorks foram determinantes
para serem utilizados no protétipo, principalmente como amplificador priméario. A

importancia da baixa temperatura de ruido para o amplificador primario é discutida
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na Secao 5.4.
5.3.2 Filtros

O filtro é um componente passivo que atenua a propagacao do sinal fora de determi-
nada banda, permitindo que apenas uma faixa do espectro eletromagnético prossiga
se propagando dentro do receptor. Como o interesse desse trabalho esta na banda
de 980 MHz - 1320 MHz, as Figuras 5.3 e 5.4 representam o ganho e a perda de

retorno de um dos filtros utilizados neste trabalho e nesta banda.

Figura 5.3 - Ganho de um Filtro
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Representacao gréafica do ganho na banda de um filtro. O eixo Y é a medida do ganho em
dB, de -140 dB a 60 dB. O eixo X mede a frequéncia em hertz, de 900 MHz a 1,32 GHz.

Fonte: Produgao do autor.

A Figura 5.3 mostra o ganho de um dos filtros, isto é, a poténcia de saida em relagao
a poténcia de entrada. Os marcadores 1 e 3 da Figura marcam, respectivamente, o
inicio e o fim da banda. Neste intervalo, é importante notar que a perda é proxima de
zero e praticamente constante. Isto representa que quase a totalidade do sinal nesse
intervalo de frequéncia se propaga pelo filtro sem perda. Por exemplo, o marcador
1, do inicio da banda, apresenta a maior perda entre os trés marcadores da banda,
o que pode ser visto no canto superior direito. A perda de -0,67 dB representa a
propagacao de ~ 85% do total da poténcia do sinal na frequéncia de 980 MHz. Para
1,12 GHz, a perda de -0,27 dB representa que ~ 94% do sinal é propagado nesta
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frequéncia.

Outra caracteristica da Figura 5.3 é a perda significativa que ocorre antes do marca-
dor 1 no grafico. Préximo dos 960 MHz, a perda atinge -20 dB, ou seja, apenas 0,01
da poténcia do sinal que entra neste filtro nessa frequéncia prossegue no receptor.
Isso representa a capacidade do filtro de impedir que as ondas eletromagnéticas nas
frequéncias fora da banda cheguem aos amplificadores secundarios. Dessa forma, a
forma do gréfico é importante na andlise de um filtro. Quanto mais acentuada ¢é a
queda de ganho do filtro fora da banda, isto é, quanto maior a perda préximo aos
limites da banda, melhor se torna o filtro. O intervalo antes do marcador 1 na Figura
5.3 apresenta uma queda mais ingreme que o intervalo apés o marcador 3, o que

mostra que a eficiéncia deste filtro antes de 970 MHz é melhor que apds 1320 MHz.

As frequéncias onde ocorre diminuicao de -3 dB préximo aos limites da banda tam-
bém sao caracteristicas a serem analisadas ao escolher um filtro. Uma perda de -3
dB corresponde a uma perda de ~ 50% de poténcia e quanto mais perto dos limi-
tes da banda encontra-se essa perda, melhor o filtro. Caracteristicas dos filtros sao
apresentadas na Tabela 5.2, para os filtros provenientes da Inglaterra (EN1 e EN2)
e da China (CN1 a CN4).

Tabela 5.2 - Filtros

-3dB inicial 980 MHz 1120 MHz 1260 MHz -3dB final
Componente

(MHz) (dB) (dB) (dB) (MHz)
EN1 957 -0,45 0,17 0,43 1265
EN2 977 -0,67 0,27 0,41 1267
CN1 971 -0,45 0,28 -0,65 1260
CN2 971 0,40 0,30 0,66 1267
CN3 972 -0,43 0,29 -0,75 1273
CN4 970 -0,44 0,29 -0,80 1270

Na Tabela 5.2, a primeira coluna refere-se ao componente analisado. A segunda e
ultima colunas especificam em que frequéncia a poténcia recebida pelo filtro cai pela
metade. As colunas 980, 1120 e 1260 MHz apresentam as perdas, em dB, que os

filtros proporcionam em cada uma das frequéncias mencionadas.

Ja a Figura 5.4 apresenta um grafico da perda de retorno de um filtro, isto é, a
quantidade da poténcia emitida na entrada que é refletida pelo filtro. E uma medida
da relagdo da poténcia de entrada em relagdo a propria entrada. O marcador 2, por
exemplo, marca a frequéncia de 1120 MHz e apresenta uma perda de retorno no

valor de -15,2 dB, o correspondente a 0,03 em uma escala linear. Isso quer dizer que
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somente 3% da poténcia emitida na entrada no filtro na frequéncia de 1120 MHz é

detectada novamente na propria entrada.

Figura 5.4 - Perda de um Filtro

I 511 LogM 20.00dB/ -100dB
60.00 1: $80.00000J MHz  {16.928 dB
2: | 1120000 GHz  {15.187 dB
»8: | 1260000 GHz 18772 dB
4000 R | 1320000 GHz 013397 dB

20.00
0.00

\ ;
-20.00

-40.00

-60.00

-80.00

-100.00

-120.00

-140.00 | Ch 1 Avgl= 100
1 >Ch1: Start 900.000 MHz — Stop 1.32000 GHz

Representacao grafica da perda de insercdo na banda de um filtro. O eixo Y é a medida
do ganho em dB, de -140 dB a 60 dB. O eixo X mede a frequéncia em hertz, de 900 MHz
a 1,32 GHz.

Fonte: Produgao do autor.

Os intervalos a direita e a esquerda da banda (representada pelo intervalo entre os
marcadores 1 e 3), possuem um valor quase nulo. Isto se deve ao fato de que o filtro
nao permite que a poténcia associada a determinadas frequéncias prossigam dentro
da eletronica do receptor, como visto na Figura 5.3. Assim, a poténcia de entrada
torna-se quase nula para essas frequéncias. Admitindo que na Figura 5.4 a média
dessa reflexdao na banda seja ~ -20 dB, a reflexao do sinal que entra pelo filtro é de

apenas 1% do sinal de entrada.
5.3.3 Detector quadratico e integrador

Apos os amplificadores e filtros, o detector quadratico tem a funcao de transformar
a poténcia recebida em um valor de diferenca de potencial que é o quadrado do
valor de entrada, visto que a energia de uma onda eletromagnética é proporcional
ao quadrado do campo elétrico, dessa forma, também proporcional ao quadrado
da voltagem, mensuravel em qualquer voltimetro de escala adequada. Por fim, o

integrador faz medidas em um determinado tempo e retorna médias. O menor tempo
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possivel para a integracao estd limitado pela eletronica do integrador, no entanto,
quanto menor o tempo de integragao, maior o nivel de flutuagoes, ou seja, maior o
ruido. Conforme o tempo de integragao aumenta, a quantidade de dados é maior
e a média feita para cada valor de voltagem é, teoricamente, mais estavel durante
o tempo, o que é visto como uma diminuicao de ruido. Desta forma, o tempo de
integracao ideal depende do tempo do fendmeno a ser observado. A seguir, alguns

conceitos importantes para integragao e analise de um radiémetro simples.
5.4 Integracao do radidometro simples

Para que um radiémetro possa oferecer seu melhor rendimento é importante conhe-
cer como os componentes contribuem para sua temperatura de ruido (temperatura
intrinseca do radiémetro), importante para a sensibilidade do receptor. Para estimar

a temperatura de sistema 7Ty,, devemos conhecer T’y e Tx. Ty ¢ dada por:

" Ty

Tp=Tr, + ) =1
i=2 szll Gj

(5.7)

onde Tg; representa a temperatura do i-ésimo componente do radiémetro e G o

ganho do j-ésimo componente.

A Equacgao 5.7 mostra a importancia do primeiro componente da cadeia do receptor
pois, além de ser a temperatura de ruido que predomina no sistema, o ganho do
primeiro componente diminuira a temperatura de ruido dos proximos componentes.
Assim, o amplificador selecionado deve possuir baixa Figura de ruido F e alto ganho
G, como o SWLNA 02, escolhido na Secao 5.3.1. A temperatura de ~ 18 K é baixa
e o ganho de ~ 20 dB diminui em aproximadamente 100 vezes a temperatura dos

proximos componentes.

Uma vez integrado, é importante conhecer a estabilidade do radidometro. Para um
determinado receptor com temperatura T, e ganho G5, a poténcia medida é dada

por:

Puys = kBGysToys. (5.8)

A Equacao 5.8 é importante pois mostra que variacoes de P, em fungao de variagoes

de Tyys € Ggys sao dadas por:
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OP o Gays0Tuys + Toys0Glays. (5.9)

O termo Gy, 07,5 corresponde a susceptibilidade térmica dos amplificadores que
compoem o receptor. O termo Ty, 0G5 s6 contribui se o ganho do sistema nao for
estavel. Para que nao haja variagoes nas medidas, 6 P ~ 0. Dessa forma, a condigao

de estabilidade do ganho é dada por:

G Toys

T .
oG < OTonin (5.10)

ou seja, para que o receptor possa ser considerado estavel, a relacao 5.10 deve ser

satisfeita. A temperatura minima detectével AT,,;, é dada por (KRAUS et al., 1986):

1 AG)

onde AG ¢ a variacao do ganho G, 7 o tempo de amostragem e N um ntimero inteiro
diferente de zero, de forma que N7 seja o tempo de integracao; k é uma constante

que depende do tipo de receptor. No caso de um receptor de poténcia total, k = 1.
5.4.1 Parametros de calibragao

A saida de um radidometro simples é uma voltagem que deve ser proporcional a

temperatura detectada e ao ganho do receptor e é dada por:

V = H(Ts +Tr)G, (5.12)

onde H é um fator de calibracao. O intervalo de voltagem de saida que satisfaz a
expressao 5.12 é que define a faixa dinamica do receptor. Trabalhar dentro desse
regime é necessario para que a resposta em volts possa ser, de fato, associada linear-
mente a uma poténcia ou a uma temperatura. Essa faixa pode ser testada inserindo
atenuadores de 3 dB em série ao receptor e acompanhando a queda da voltagem

pela metade a cada atenuacao.

Uma vez no regime linear, para determinar a temperatura de ruido T’z e o parametro

de calibracao H, tomemos a Equagao 5.12 para duas temperaturas diferentes, uma

67



onde Ty = T, que se refere a temperatura ambiente e uma temperatura 7'y = Ty,

que se refere a temperatura do nitrogénio liquido:

Vies = H(Tr + Top) G (5.13)

VNL = H(TR+TNL>G (514)

Com essas duas medidas pode-se calcular um parametro de calibracao Q, que rela-

ciona uma diferenca de potencial a uma temperatura:

(Tomp — Tve)

©= Woms = Vnr)

(5.15)

Dessa forma, a temperatura de ruido pode ser encontrada usando-se a relagao 5.16:

Tr = QVp, (5.16)

onde Q é o parametro de calibragdo em K/V, Vi é o valor de voltagem medido sem
a entrada de nenhum sinal no receptor, apenas a gerada pela prépria eletronica da
cadeia. Para determinar 7,5, Vams, Inr € Vi, dois tipos de medidas sao feitas,
como mostra a Figura 5.5. Um delas utilizando um absorvedor a temperatura am-
biente para medir T, € Vamp € outra para medir temperatura e voltagem de um

absorvedor imerso em Nitrogénio liquido (NL), obtendo-se Ty e V.
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Figura 5.5 - Calibragdo usando carga quente e fria

T.

%"L—P Ti} Radiometro —@
>

Antena

Absor\;redor

Radiometro ——@

__Papel Aluminio

Isolamento de
Isopor

— Absorvedor

~—Nitrogénio Liquido

Acima, o esquema feito para se medir uma carga quente (temperatura ambiente) e abaixo,
um esquema para se medir uma carga fria (temperatura do nitrogénio liquido.

Fonte: Produgao do autor.

O Capitulo a seguir apresenta os procedimentos experimentais para aquisi¢ao de

dados e resultados da integragao do radidometro simples proposto neste trabalho.
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6 PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL E DADOS
6.1 Montagem do receptor

Com base nos graficos do apéndice B, nas Tabelas 5.1 e 5.2 e nas discussoes da Segao
5.3, o protétipo principal utilizou o filtro EN2 e o amplificador SWLNA 02 como
amplificador primario. Os amplificadores secundarios foram alterados em diferentes
momentos entre combinagoes entre SWLNA 01 e P162LN+ 02.

A antena utilizada foi uma antena BTA 118 da Beta Telecom, pouco diretiva para
1100 MHz. A 4rea fisica da antena é 364,25 cm? e retangular. Admitindo que a area
efetiva dessa antena seja 50% da &rea fisica, a drea efetiva pode ser considerada
com a area de um circulo de raio 7,6 cm. Dessa maneira, podemos considerar que o

angulo sélido efetivo Q.¢; ¢ dado por:

Qerr = (Orwap)? (6.1)

onde Oy rp é 0 angulo correspondente a largura total a meia poténcia, podendo

ser calculado através da relagao

A2
Acrp’

(6.2)

@FWHP =

que resulta em 120°, muito maior que os 13,5° da corneta do BINGO. Isto significa
que ha muito mais espago para a entrada de radiacdo eletromagnética na antena,

seja do sinal de interesse ou de contaminacao.
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Figura 6.1 - Antena e Radidémetro
s p
{ SR PO

Do lado direito, a antena BTA 118 usada nos testes. Do lado esquerdo, a conFiguragao
padrao utilizada como radiémetro simples: o amplificador SWLNA 02 como amplificador
primario, o filtro EN 02 e, apés o filtro, uma combinagdo de amplificadores. Na imagem
estao sendo utilizados o amplificador SWLN 01 e o P162LN+ 02 em série como amplifi-
cadores secundarios.

Fonte: Produgao do autor.

O primeiro desafio encontrado para medir corretamente o ruido do receptor, visto na
Figura 6.1, foi a RFI encontrada. Seja no laboratério de radioastronomia da Divisao
de Astrofisica do INPE (figura 6.2) ou no campo nas dependéncias do INPE (figura

6.3), o nivel de interferéncia é alto, como pode ser visto nas Figuras 6.4 e 6.5.

As Figuras 6.4 e 6.5 foram feitas usando a cadeia de componentes do receptor com-
posta pelo amplificador SWLNA 02 como amplificador primario, o filtro EN 02 e,
ap6s o filtro, o amplificador SWLNA 01 e o P162LN+ 02 em série. O analisador de
espectro Rohde & Schwarz FSHS8 foi utilizado e fez o papel de detector quadratico

e integrador.
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Figura 6.2 - Laboratério de Radio - Divisao de Astrofisica - INPE

Bancada do laboratério de radio da Divisdo de Astrofisica no INPE. Na imagem, um
gerador de sinal ligado a antena BTA 118 irradiando dentro de um guia de onda WGH.
O WGS5 esta ligado a cadeia do radidmetro simples e, na saida, a um voltimetro digital.

Fonte: Produgao do autor.

Figura 6.3 - Antena e Radiémetro no campo de futebol do INPE

By P i L s

Montagem feita para medir sinais ao ar livre nas dependéncias do INPE.

Fonte: Producao do autor.

73



Figura 6.4 - Espectro Dindmico - Lab. de Radio

Espectro dindmico medido dentro do Laboratério de Radio da Divisdo de Astrofisica do
INPE. A banda de 280 MHz é visivel: as faixas mais escuras dos lados direito e esquerdo
representam frequéncias fora da banda de 980 - 1260 MHz. H4 também uma divisdo
horizontal dentro da banda. Ela representa medidas feitas com absorvedores na entrada
da antena (superior) e sem absorvedores (inferior). Sdo notérias também as faixas dentro
a banda, que representam interferéncias diversas.

Fonte: Produgao do autor.
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Figura 6.5 - Espectro Dindmico - Campo de Futebol

Espectro dindmico medido no campo de futebol nas dependéncias do INPE. A banda de
980 - 1260 MHz também é visivel. Além da interferéncia continua em aproximadamente
1065 MHz, provavelmente proveniente de comunicacdo aerondutica, ha uma interferéncia
fora da banda, em aproximadamente 950 MHz, provavelmente gerada por redes de celular.
Os vérios pulsos observados na parte inferior do espectro dindmico sdo pulsos devido a
passagem de um avidao sobre o campo.

Fonte: Produgao do autor.

O nivel de sinal no campo, por mais que os tons de cinza da Figura 6.5 sejam mais
escuros, representam niveis em dBm (dB em relacdo a um miliwatt) maiores do
que na Figura 6.4, o que significa que a quantidade de sinal entrando na antena no
campo ¢ bem maior que dentro do Laboratério de Radioastronomia da Divisao de
Astrofisica do INPE. Assim, os testes foram feitos dentro do laboratério de radio
e todos os resultados sao limites superiores, visto que parte da energia medida é

proveniente de interferéncias.
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6.2 Estimativa de ruidos

A Equacao 5.7 para o radidmetro simples deste trabalho pode ser escrita como:

T T
T = Teavo + Tswinao + PIORLND? (6.3)

Gswinare Gswinao
onde Teap ¢ a temperatura do cabo que liga a antena ao radidometro, Tsw w402
a temperatura do amplificador SWLANO2, Trye a temperatura do filtro EN2,

Gswinao2 0 ganho do amplificador SWLNAO2 e Tpigar,n02 @ temperatura do ampli-

ficador P162LN02. As temperaturas dos componentes seguintes sao omitidas pois,
como os ganhos lineares dos amplificadores SWLNA02 e P162LN02 sao 90 e 140,

respectivamente, os termos seguintes sio muito pequenos, proporcionais a 8 x 1075,

A Tabela 6.1 mostra a perda dos componentes passivos e a Figura de ruido dos

componentes ativos dos componentes o radiometro simples.

Tabela 6.1 - Componentes Principais

Perda ou Temperatura do componente
Figura de Ruido para T,,,, = 290 K
[dB] (K]
Cabo 0,15 10
SWLNAO02 0,25 17
Filtro 0,3 20
P162LIN02 0,52 37

Assim, a Equacao 6.3 se torna:

20 37
Thr =1 1 — 4+ — =~ 28 K. 4
R 0+ 7+90+90 8 (6.4)

A proxima Se¢ao mostra como foram obtidos e tratados os dados para o célculo da

temperatura de ruido.
6.3 Aquisicao e tratamento de dados

Como visto na Secao 5.4.1, deve-se obter o fator de calibracao e a temperatura de

receptor utilizando medidas em duas temperaturas de referéncia. As medidas de

76



carga quente, a temperatura de 290 K, foram feitas com a antena BTA 118 tampada
por dois absorvedores e uma tela metalica sobre os absorvedores. As medidas de
carga fria, a 77 K, foram feitas utilizando uma caixa de isopor cheia de Nitrogénio
liquido e absorvedores ao redor das paredes internas da caixa. Uma vez cheia e apds
alguns minutos para que o absorvedor pudesse chegar a temperatura do Nitrogénio

liquido, a antena foi colocada junto a parede da caixa o isopor.

As medidas foram tomadas intercalando-se uma série de um minuto para carga
quente e um minuto para carga fria, utilizando integracoes de 200 ms. As medidas
estao com polarizagao invertida, isto é, maior temperatura é representada por uma
menor voltagem. As Figuras 6.6 a 6.11 mostram os dados obtidos e as respectivas
médias corridas, com um passo de 10 medidas, com o objetivo de diminuir as flu-
tuagoes. Outro cuidado tomado foi inserir uma voltagem continua no valor de - 5

volts para que as medias nao atingissem o fundo de escala do voltimetro.
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Figura 6.6 - Dados - Parte 01
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Fonte: Producao do autor.
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Figura 6.7 - Dados - Parte 02
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Fonte: Producao do autor.
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Figura 6.8 - Dados - Parte 03
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Fonte: Producao do autor.
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Medidas Carga Quente Sequéncia 07
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Fonte: Producao do autor.

Figura 6.9 - Dados - Parte 04
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Figura 6.10 - Dados - Parte 05
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Fonte: Producao do autor.
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Figura 6.11 - Dados - Parte 06
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Fonte: Producao do autor.

Para as médias corridas, em vermelho nos graficos, foram calculadas as médias e os

desvios padroes de cada sequéncia de medidas. Os dados estao na Tabela 6.2.

Tabela 6.2 - Dados Gerais

Média Média
Carga Quente Carga Fria
[V] [V]
1 -3,5+£0,2 78 £ 1,6
2 -3,8 £ 0,3 77 +0,3
3 -4.7+ 04 6,3 £+ 0,1
4 -2,0+£0,3 9,0 + 0,1
5 -3,3+ 04 74+ 0,6
6 -3,3 + 0,6 77 +0,3
7 -3,5 + 0,6 7,8 £0,5
8 -4.8 + 04 7,5 10,2
9 -3,7+ 0,3 7.7+ 0,2
10 -1,7+0,3 724+09
11 -1,8 £ 0,2 9,3 4+-0,9
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Com o intuito de diminuir ainda mais as contaminacoes dos dados, foram escolhidas
apenas as séries em que o desvio padrao de ambas cargas fossem menores que 0,5.
Assim, as sequéncias 2, 3, 4, 8 e 9 foram selecionadas e objeto de outra limpeza,
onde cada dado foi comparado ao desvio padrao da respectiva série. Caso o dado
fosse maior que um determinado coeficiente de calibragao, descrito na Tabela 6.3,

seria excluido.

Tabela 6.3 - Restricao dos Dados para cada Sequéncia

Carga Quente Carga Fria

2 3o<V> 4o<V>
3 20<V> 8o<V>
4 20<V> o< V>
8 20<V> B5o<V>
9 20<V> Ho<V>

Com dados do céu e séries temporais maiores, este tratamento secundario devera
ser uniformizado e um coeficiente de calibracao devera ser calculado diariamente.
A Tabela 6.4 mostra os dados apds esse segundo tratamento e o pardmetro de

calibracao.

Tabela 6.4 - Dados Tratados

Média Meédia Parametro de
Carga Quente Carga Fria Calibracao Q
[V] [V] [K/V]

2 -4,0 £ 0,2 7.7+ 0,3 18,2 + 0,7
3 -4.7+ 0,3 6,2 £ 0,1 19,5 + 0,7
4 -2,0+£0,3 9,0 £ 0,1 194 + 0,7
8 4.7+ 04 7.5+ 0,2 17,5 + 0,7
9 -3,7+£ 0,3 7,7+ 0,2 18,7 = 0,7

O erro associado a cada parametro de calibracao considera que o erro nas medidas
de temperatura, seja para carga quente (290 K) ou carga fria (77 K), de o7 = 5 K.
Este valor foi estipulado arbitrariamente, pois nao ha controle da temperatura no
ambiente do laboratoério onde foram feitas as medidas, ndo havendo indicios de que

a variacao de temperatura seja maior que 5 K. Assim, o erro associado a variagao
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de temperatura entre a carga quente e fria, AT, é dado por:

oar = orV2 ~ TK. (6.5)

Juntamente com os erros na voltagem, dados na Tabela 6.4, foram propagados os

erros dos fatores de calibracao Y:

e[ ()] 69

Propagando os erros dos pardmetros Y, todos apresentaram um erro muito proximo
de aproximadamente 0,85 K. Fazendo a média dos 5 parametros de calibracao e

propagando o erro da média:

OAY — Uy\/g, (67)

obtém-se Q = (- 19 £ 2) K/V.

Para encontrar a temperatura de ruido do radiémetro simples através do parametro
de calibracao Q, foi colocado na entrada de sua cadeia 100 dB de atenuagio. Dessa
maneira, garantimos que nenhum sinal entre no sistema e que a voltagem medida
seja apenas devido a eletronica do radiometro. O grafico 6.12 apresenta os dados em
uma escala igual aos graficos anteriores. A Figura 6.13 apresentam as duas séries em

uma escala que mostra mais detalhes de ambas as séries.
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Figura 6.12 - Dados - Radiémetro Atenuado
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Fonte: Producgao do autor.
Figura 6.13 - Dados em detalhe - Radiémetro Atenuado
104801 Medida com a cadeia Atenuada
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Fonte: Producao do autor.

Utilizando o método de médias corridas do radiometro atenuado, foi obtida uma
tensao média de (-3,1 + 0,2) V. Dessa maneira, com Q = (- 19 £ 2) K/V e utilizando

a relagao 5.16 obtém-se T = 58 K. O erro ¢é calculado por:
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1/2

~ 6K, (6.8)

(8) (¢

ou seja, Tr = (58 £ 6) K. Este valor é um limite superior, visto que o ambiente em

que foram feitas as medidas é permeada por RFI.

No préximo e tltimo Capitulo sdo apresentadas as sensibilidades e uma analise sobre

a capacidade de observar FRBs.
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7 CONCLUSAO

O radiotelescopio BINGO tem como prioridade colher dados para criagao de mapas
de Hidrogénio neutro em sua linha de visada. No entanto, o experimento também
possui as caracteristicas necessarias para detectar fendmenos transientes em radio,
como FRBs. Utilizando o pardmetro de calibragdo Q = (19 £+ 2) K/V, obtém-se Tx
= (58 £ 6) K em condigoes do laboratério sem nenhum isolamento para a contami-
nacao espuria do ambiente. Portanto, deve-se ter em mente que essa temperatura do
receptor pode ser reduzida com o uso de um isolamento eletromagnético adequado

e refrigeracao utilizando peltiers.

Para que seja estimada a sensibilidade do radiotelescopio Bingo com este radiometro
simples é necessario saber a temperatura de antena. A Tabela 7.1 apresenta os dados
de temperatura de cada componente do radiotelescépio BINGO. Os dados foram

disponibilizados pela colaboracao BINGO.

Tabela 7.1 - Componentes da Temperatura de Antena

Componente T [K]

Radiagao Césmica de Fundo

em Micro-ondas 27
Sinais Astronoémicos

Galaticos e Extragalaticos 5,0
Contribui¢ao do Solo 2,0
Atmosfera 4.5
Espelho Parabdlico 1,5
Espelho Hiperbolico 1,5
Corneta 6,8
Magic Tee 3,9
Guia de Onda 3,5
Total 31

Dessa forma, a temperatura de sistema T,s = T4 + Tk ¢é de 89 K. Para estimar a

sensibilidade do BINGO utilizando este radiometro simples sdo usadas duas relagoes,
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uma para minima variacdo de temperatura que pode ser detectada pelo radiémetro

e outra para a densidade de fluxo que tal temperatura representa. Elas sao:

T
AT, = 248 7.1
VBr (7.1)
e
2k
Aesr

Nas equagoes 7.1 e 7.2 (KRAUS et al., 1986), B é a banda de operagao em frequéncia,
7 o tempo de integragao, k a constante de Boltzmann e A.;; a area efetiva do
radiotelescopio. Neste trabalho, a banda é de 2,8 x 10® Hz e o tempo de integracao
2 s. A érea efetiva utilizada considera que 50 % da area total do espelho primario

recebe as ondas eletromagnéticas. Para o BINGO, essa drea é de 785 m?.

Assim, a temperatura minima é AT,,;, = 3,8 mK e o fluxo minimo correspondente
S(ATim) = 0,013 Jy. Contudo, esses valores consideram um tempo de integracao
muito grande. Segundo o Australia Telescope National Facility Pulsar Catalogue
(MANCHESTER et al., 2005), ndo ha pulsares com pulsos de duragdo maior que 1 s.
J& o FRB Catalogue (PETROFF et al., 2016b) contém apenas 3 eventos que duram
mais que 2 s: o FRB160920 (5 s), o FRB170606 (3,3 s) e o FRB151018 (2,5 s). Esses
trés eventos representam apenas 2,7 % dos FRBs catalogados pelo FRB Catalogue.

A expectativa de deteccao de FRBs com o radiotelescépio BINGO considera que
cerca de 10* FRBs ocorrem todos os dias no céu todo (BHANDARI et al., 2018; JAMES
et al., 2019) e que o radiotelescépio varrera uma faixa de aproximadamente um oitavo
do céu (~ 5000 deg?), o que corresponde a uma média de 130 eventos/dia. Levando
em conta que o radiotelescopio possui um plano focal de 26,6 deg?, aproximadamente
0,49 % da &rea total que o BINGO cobrird, a expectativa é que o BINGO seja capaz

de detectar aproximadamente 1 FRB a cada 3 dias.

Para a mesma banda de 2,8 x 10® Hz e temperatura de sistema 89 K, mas com
um tempo de integracao de 50 us, considerada pela Colaboragao BINGO, a variagao
minima de temperatura detectavel seria de 0,75 K e a densidade de fluxo equivalente
a tal variacao seria de 2,6 Jy. Esse tempo de integragao garantiria que todos os FRBs
catalogados até agora pudessem ser resolvidos temporalmente. No entanto, o valor

de densidade de fluxo é alto e aproximadamente 31 % dos FRB observados poderiam
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ser detectados. Dessa forma, o BINGO poderia detectar cerca de 1 FRB a cada 8
dias. Contudo, todas as estimativas anteriores foram feitas para uma banda de 280
MHz com apenas um canal. Dessa forma, o receptor somente detectara um pico de
densidade de fluxo formado pela média da energia de cada frequéncia da banda, o

que dificulta a caracterizacao do pulso como um pulsar, um FRB ou outro transiente.

Caso essa banda fosse dividida em 4 canais de 70 MHz, suficiente para ver o efeito da
DM no pulso, e o tempo de integragao fosse de 1 ms, tempo suficiente para detectar
81 % dos FRBs observados até o momento (Janeiro de 2020), a menor variagao de
temperatura detectavel pelo receptor seria 0,17 K. A densidade de fluxo equivalente
a esta variacao seria 1,18 Jy. Dos 109 FRBs, 42 apresentam densidade de fluxo
maiores que 1,18 Jy, o que corresponde a 38 % dos FRB. Assim, a expectativa de
detectar FRBs com o BINGO seria cerca de 1 FRB a cada 4 dias.

Se fosse implementado diretamente no radiotelescopio BINGO, o radiémetro de po-
téncia total poderia detectar pulsos semelhantes a FRBs. Isso ja demonstra a ca-
pacidade do projeto ser utilizado como um localizador de transientes, em especial,
FRBs. Com um software adequado, pode-se gerar canais extras dentro da banda de
280 MHz, bem como a adEquagdo do tempo de integracao suficiente para resolver
FRBs. Assim, além de fazer uma revisao dos conceitos basicos de radioastronomia,
instrumentacgao em radio e FRBs, este trabalho demonstra a capacidade do radiote-
lescopio BINGO ser utilizado como um detector de FRBs, mesmo que essa nao seja
sua funcao primordial. A Tabela 7.2 mostra as expectativas para deteccdao de FRB

calculadas neste trabalho considerando um nivel de confiabilidade de 3o.

Tabela 7.2 - Expectativas de Deteccao

Banda Tempo de Integracdo ATin S(ATyin) Expectativa [dias/FRB]

280 MHz 2s 4 mK 0,013 Jy 1250
280 MHz 50 ps 0,752 K 2,645 Jy 5
70 MHz 1 ms 0,168 K 1,183 Jy 4

O radiometro simples integrado neste trabalho sera utilizado nas 4 saidas que com-
poe o receptor correlacionador do radiotelescopio BINGO. A descricao de uma das
cadeias pode ser vista na Figura 7.1. Os proximos passos deverao ser implementa-
dos durante o doutoramento e envolverao: 1) desenvolver, testar e implementar o
receptor correlacionador que o BINGO usard para mapear a emissao de Hidrogénio

neutro; 2) adequar as resolugoes temporais para capacitar a cadeia de receptores do
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BINGO a resolver FRBs; e 3) contribuir para o desenvolvimento da pipeline de re-
dugao e anélise de dados de forma a permitir que o BINGO seja capaz de identificar

os FRBs que devem surgir diariamente em seu campo de visada.

Figura 7.1 - Modelo do Receptor Correlacionador do Projeto BINGO

Second receiver Receiver box (temperature stabilised)

Main horn
To Polariser a Colfet
mirrors / OMT ons &
— |
—p— s ——p
Waveguide? .
Hybrid LOW NOIS€ Fiiters |solators Secondary
Running: Amplifiers Amplifiers
noise 22 5K 38K 69.5K 69.7K 69 9K
power  -95dBm -93dBm -64dBm -65dBm  -38dBm
Convert to DC
optical fibre? block? |solators
o <« B <« —©®
o<« B <« @
?
Digital Long RF cables? Amps Amps  Second Phase
back-end Hybrid switch
69.9K 69.9K 69.9K 69.9K
-4dBm 0dBm -15dBm  -42dBm _
Monitoring,

power distribution

Diagrama do receptor correlacionador recomendado para uso no radiotelescopio BINGO.
Cada saida de front-end apresentard duas cadeias como a acima.

Fonte: Wuensche et al. (2018).
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APENDICE A - MODELOS PARA PROGENITORES DE FAST RA-
DIO BURSTS

A.1 Legendas

e Nome

— NS - estrela de néutrons (neutron star)

— WD - ana branca (white dwarf)

— AGN - nicleo ativo de galaxia (active galatic nuclei)

— KBH - buraco negro de Kerr (Kerr black hole)

— SS - estrela estranha (strange star)

— BH - buraco negro (black hole)

— KNBH - buraco negro de Kerr-Newman (Kerr-Newman black hole)
— DSR - Superradiancia de Dicke (Dicke’s Superradiance)

— MWN - Nebulosa de Vento de Magnetar (magnetar wind nebulae)
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APENDICE B - ESPECIFICACAO DOS COMPONENTES
B.1 Legendas

e S21 - Ganho

e S11 - Perda de retorno

Todos os graficos deste apéndice apresentam o eixo das ordenadas em dB e o eixo

das abscissas compreendido entre o intervalo de 900 MHz a 1320 MHz.

111



B.2 Amplificadores

Figura B.1 - Ganho do modelo Inglés - SkyWorks - SWLNAO1
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Figura B.2 - Ganho do modelo Inglés - SkyWorks - SWLNA02
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Figura B.3 - Perda de retorno do modelo Inglés SkyWorks - SWLNAO1
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Figura B.4 - Perda de retorno do modelo Inglés SkyWorks - SWLNA02
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B.3 Filtros
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Figura B.5 - Banda do filtro Inglés EN1
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Figura B.6 - Perda de retorno do Filtro Inglés EN1
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Figura B.7 - Banda do filtro Inglés EN2
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Figura B.8 - Perda de retorno do Filtro Inglés EN2
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Figura B.9 - Banda do filtro Chinés CN1

I 521 LogM 20.00dB/ -100dB

1: $80.000000 MHz -0[45615 dB
2 1.120000 GHz -0.27990 dB
=3 1.260000 GHz -065442 dB
R: 1320000 GHz  $3.159 dB

-100.00

-120.00

-140.00
1

60.00

40.00

20.00

0.00

-20.00

-40.00

-60.00

-80.00

-100.00

-120.00

-140.00
1

Ch 1 Avg|= 100

=Ch1: Start 900.000 MHz —

Stop 1.32000 GHz

Figura B.10 - Perda de retorno do filtro Chinés CN1
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Figura B.11 - Banda do filtro Chinés CN2

I 521 LogM 20.00dB/ -100dB

1: $80.000000 MHz -({40819 dB
2: | 1120000 GHz -0.29239 dB
>3 | 1260000 GHz -066345 dB
R | 1320000 GHz 52578 dB

-100.00

-120.00

-140.00

60.00

40.00

20.00

0.00

-20.00

-40.00

-60.00

-80.00

-100.00

-120.00

-140.00
1

Ch 1 Avg= 100

=Ch1: Start 900.000 MHz —

Stop 1.32000 GHz

Figura B.12 - Perda de retorno do filtro Chinés CN2
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Figura B.13 - Banda do filtro Chinés CN3
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Figura B.14 - Perda de retorno do filtro Chinés CN3
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Figura B.15 - Banda do filtro Chinés CN4
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Figura B.16 - Perda de retorno do filtro Chinés CN4
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APENDICE C - ARQUIVO DE CONFIGURACAO

Codigo utilizado para modelar a atmosfera utilizando o programa am Atmospheric
Model (PAINE, 2018).

?

? trop__h20_scale is a scaling factor on the median tropospheric water
? vapor profile. Spectra for other percentile profiles can be

? approximated by scaling the median profile to obtain the same total

? recipitable water vapor (pwv) column as follows:
?

? H20 profile percentile | 5 | 25 | 50 | 75 | 95
? trop_ h20_scale | 0.206 | 0.513 | 1.00 | 2.07 | 4.60
? pwv [mm] | 0.384 | 0.952 | 1.86 | 3.84 | 8.54

7 Uso:

? am nome_do_arquivo.amc f min f max df zenith_angle trop_h2o0_scale
?

? Exemplo:

? am troposferalOkm.amc 0 GHz 300 GHz 10 MHz 0 deg 1.0
?

f %1 %2 %3 %4 %5 %6
output f GHz tau neper Th K
za %7 %8

tol le-4

T0 2.7 K
Nscale troposphere h2o %9

layer  #empty layer for top of atmosphere
Pbase 0 mbar
Thase 202 K

layer troposphere
Pbase 100 mbar
Thase 202.5 K
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column dry_ air vmr
column h2o vmr 4.65495e-06
column 03 vmr 3.52335e-07

layer troposphere

Pbase 150 mbar

Thase 210.45 K

column dry air vmr
column h2o vmr 1.508e-05

column o3 vmr 1.634e-07

layer troposphere

Pbase 200 mbar

Thase 218.95 K

column dry air vmr
column h2o vmr 6.3096e-05
column o3 vmr 1.028915e-07

layer troposphere

Pbase 250 mbar

Thase 227.45 K

column dry_ air vmr

column h2o vmr 1.90542e-04
column o3 vmr 6.8872¢-08

layer troposphere

Pbase 300 mbar

Thase 236 K

column dry air vmr

column h2o vmr 4.09525e-04
column o3 vmr 5.3512e-08

layer troposphere
Pbase 350 mbar
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Thase 243.8 K

column dry_air vmr
column h2o vmr 7.1725e-04
column o3 vmr 4.71275e-08

layer troposphere

Pbase 400 mbar

Thase 250.3 K

column dry  air vmr

column h2o vmr 1.08665e-03
column o3 vmr 4.4536e-08

layer troposphere

Pbase 450 mbar

Thase 256.1 K

column dry_ air vmr

column h2o vmr 1.59691e-03
column o3 vmr 4.2938e-08

layer troposphere

Pbase 500 mbar

Thase 261.1 K

column dry air vmr
column h2o vmr 2.1998e-03
column o3 vmr 4.1647e-08

layer troposphere

Pbase 550 mbar

Thbase 265.5 K

column dry_ air vmr

column h2o vmr 2.93395e-03
column o3 vmr 4.0409e-08

layer troposphere
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Pbase 600 mbar

Thase 269.4 K

column dry air vmr
column h2o vmr 3.7609e-03
column o3 vmr 3.91665e-08

layer troposphere

Pbase 650 mbar

Thase 272.9 K

column dry_ air vmr
column h2o vmr 4.6778e-03
column o3 vmr 3.7896e-08

layer troposphere

Pbase 700 mbar

Thase 276.05 K

column dry_air vmr
column h2o vmr 5.7076e-03
column o3 vmr 3.6574e-08
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PUBLICACOES TECNICO-CIENTIFICAS EDITADAS PELO INPE

Teses e Dissertagées (TDI)

Teses e Dissertacoes apresentadas nos
Cursos de Pés-Graduacao do INPE.

Notas Técnico-Cientificas (NTC)

Incluem resultados preliminares de pes-
quisa, descricao de equipamentos, des-
cri¢ao e ou documentagao de programas
de computador, descricao de sistemas
e experimentos, apresentacao de testes,
dados, atlas, e documentacao de proje-
tos de engenharia.

Propostas e Relatérios de Projetos
(PRP)

Sao propostas de projetos técnico-
cientificos e relatérios de acompanha-
mento de projetos, atividades e convé-
nios.

Publicagoes Seriadas

Sao os seriados técnico-cientificos: bo-
letins, periddicos, anudrios e anais de
eventos (simposios e congressos). Cons-
tam destas publicagoes o Internacional
Standard Serial Number (ISSN), que é
um codigo tnico e definitivo para iden-
tificagao de titulos de seriados.

Pré-publicagées (PRE)

Todos os artigos publicados em periédi-
cos, anais e como capitulos de livros.

Manuais Técnicos (MAN)

Sao publicagdes de carater técnico que
incluem normas, procedimentos, instru-
¢oes e orientacgoes.

Relatérios de Pesquisa (RPQ)

Reportam resultados ou progressos de
pesquisas tanto de natureza técnica
quanto cientifica, cujo nivel seja compa-
tivel com o de uma publicacao em pe-
riédico nacional ou internacional.

Publicagées Didaticas (PUD)

Incluem apostilas, notas de aula e ma-
nuais didaticos.

Programas de Computador (PDC)

Sao a seqliéncia de instrugoes ou co-
digos, expressos em uma linguagem
de programacao compilada ou interpre-
tada, a ser executada por um computa-
dor para alcancar um determinado obje-
tivo. Aceitam-se tanto programas fonte
quanto os executaveis.
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