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ABSTRACT 

The bailoon—borne experiment SUGAR 87 lias been projected 

to test a BCO—CsI(Tl) phoswich performance in the gamma—ray energy 

band for astrophysical applications, and, later, also to observe SN 

1987A. Phoswich characteristies and associated electronics are 

discussed, as well as data reduction and file creation inethodology. 

Data analysis results and estimated upper limits for calculated fluxes 

in four energy bands are presented. The results are compared with 

others in the literature, and seem to be coherent and very well 

adjusted within the data set collected froin various sateilite and 

bailoon experiments launched between August, 1987 and May, 1988. A 

probable evidence of a buried pulsar is coinniented, and new objectives 

for future observations of SN 1987A are suggested0 
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CAPÍTULO 1 

INTRODUÇÃO 

A explosão da supernova SN 1987A foi, sem sombra de 

duvida, um dos acontecimentos astrof{sicos mais importantes do sculo 

(Shelton, 1987; Campbell, 1987; Trimble, 1988). Nunca um fen6meno 

desse porte pode ser observado pelo homem em melhores condições, dada 

a relativa proximidade (em vista dos padrões astronómicos) e a tecno-

logia atualmente disponivel. Passos fundamentais foram dados no sen-

tido de melhor compreender os vários processos físicos observados an-

tes, durante e depois do aparecimento de uma supernova. A identifica-

ção da estrela progenitora, a possibilidade de observação em prati-

camente todas as faixas do espectro eletromagntico e também a de-

tecção de neutrinos emitidos durante o colapso vão permitir o 

esclarecimento de uma série de problemas relativos s condições neces-

sgrias à ocorrância de uma explosão. Os dados obtidos podem vir a 

confirmar (ou alterar significativamente) os conceitos vigentes sobre 

a fisica da explosão de supernovas, os cálculos relativos aos proces-

sos de nucleossintese que ocorrem durante a explosão e as teorias 

atuais sobre os estados finais de evolução estelar. 

1.1 - OBJETIVOS 

São ressaltadas neste trabalho as caracteristicas do 

equipamento do experimento SUGAR 87 (SUpernova GAmma Ray 87), e seus 

objetivos. Apresentar-se-ão tambm os resultados obtidos numa pri-

meira analise das observações da supernova SN 1987A. Neste capitulo 

faz-se um resumo da situação atual das teorias sobre explosões de 

supernovas, alm da discussão de alguns modelos te6rico-computacio-

riais, relacionando-os com algumas observações na faixa de raios X e 

Y. A descrição dos detectores, da eletr6nica e dos detalhes do v6o 

feita no Capitulo 2; tambm exp6e-se as razões que levaram os ideali- 

1 
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zadores do experimento a escolher um detector de cintiiaçao "phoswich" 

BCO-CsI(Tl) em lugar do tradicional cintilador NaI para a observaço 

na faixa de raios Y. A parte de reduço dos dados e montagem dos ar-

quivos é exposta no Capítulo 3. No Capítulo 4 sero discutidos os re-

sultados obtidos, juntamente com a comparaço dos valores obtidos por 

outros autores. Far-se-ã ainda uma breve menço próximas etapas que 

poderao ser posteriormente cumpridas dentro do mesmo assunto. Final-

mente, no Capítulo 5 um resumo da hist6ria do trabalho será apresen-

tado, ressaltando-se os seus aspectos principais. Também mencionam-se 

alguns dos muitos problemas que ainda poderão ser abordados no estudo 

da supernova 1987A, com relaçao astronomia de raios X e Y. 

1.2 - A FÍSICA DA EXPLOSÃO DE SUPERNOVAS 

Podemos definir o fen3meno supernova como a expiosao de 

uma estrela massiva, que já evoluiu para fora da seqll&ncia principal 

do diagrama Hertzsprung-Russel, liberando entre 10 e 10 52  ergs de 

energia potencial gravitacional durante essa explosão. Essa energia 

transferida através de uma onda de choque que, ao interagir com nuvens 

próximas de alta densidade, pode criar um colapso levando formaço 

de uma nova estrela. 9 consenso atualmente que as explos6es de 

supernovas so as responsáveis pelo aparecimento das estrelas de 

nutrons e dos buracos negros, embora no se tenha ainda observado um 

buraco negro, havendo apenas "candidatos", sendo Cygnus X-1 o mais 

cotado. Entretanto, vários pulsares (estrelas de nutrons em rotaço, 

que emitem sinais pulsados na faixa de rádio e raios x) estio locali-

zados em resíduos de explos6es de supernovas, sendo bastante conheci-

dos os pulsares do Caranguejo e de Vela. 

De acordo com os critérios mais atuais de classifi-

caço (Woosley and Weaver, 1986; Uelfand, 1987), as supernovas podem 

ser classificadas em dois tipos, diferenciando-as, principalmente, o 

mecanismo gerador da energia responsável pela expulso do envelope 

ap6s o colapso inicial e suas curvas de luz. As explos6es de superno-

vas tipo II so causadas por colapso gravitacional de uma estrela 
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massiva (1'! ?- 8 14e)  e caracterizam-se pela presença de linhas de II em 

seus espectros. Devido à essa associaçao com estrelas massivas, elas 

não 5a0 •encontradas em galáxias elípticas e, em geral, podem ser ob-

servadas junto aos braços de galáxias espirais. Hoje sabe-se que a SN 

1987A á urna supernova do tipo II. Já as supernovas tipo 1 so pro-

venientes de uma ana branca que sofreu acréscimo de matéria 

(provavelmente localizada num sistema binário de baixa massa, onde 

ocorre transferncia de matéria) e ultrapassou o limite máximo que ela 

pode suportar através da pressao de degenerescancia dos elétrons, 

criando-se entao uma instabilidade termonuclear que leva à explosao. 

As supernovas tipo 1 so geralmente observadas em populaç6es de estre-

las velhas, tais como as encontradas próximo a galáxias elípticas. Uma 

de suas características mais marcantes á a ausancia de linhas de 11 em 

seus espectros. O fato de ser uma anã branca responde ainda pela 

grande quantidade de elementos do grupo do Fe observados nos espectros 

óptico e infravermelho. Tambám isiStopos do Co estao presentes no 

espectro óptico, principalmente o Co 56 . Ele á responsável pela exis-

tancia de várias linhas de emissao na faixa da raios gama, que surgem 

em decorrncia do decaimento de seu estado instável para o Pe 56 , o 

qual antes de voltar para o estado fundamental, emite essas linhas. As 

linhas mais intensas previstas devem ser a de 0,847 MeV e 1,238 MeV 

(Clayton et alii, 1969; Woosley and Weaver, 1986; Rank et alii, 1988). 

Para estrelas massivas, como á o caso da progenitora da 

supernova, os estágios de queima de combustível começam com a fusao 

do 11 em He (Tign ' 2x10 7  K) indo até o Si28  (Tign  3x109  K), passando 

pelo C 12 , Na20  e 0 16 e concluindo a seqilencia de reaç6es no Fe 56 , o 

elemento que possui a maior energia de ligaçao por nucleon, sendo 

conseqüentemente o mais estável. Praticamente todos os cálculos feitos 

para esse processo de evoiuçao mostram que estrelas massivas evoluidas 

desenvolvem nc1eos centrais de massa M Ib 1,5 Me, consistindo 

principalmente de elementos do grupo do Fe, e sustentados basicamente 

pela pressão de degenerescncia dos elétrons (Shapiro and Teukolsky, 

1983). Uma vez que o nicleo de Fe atingiu uma massa maior do que 

aquela que os elétrons degenerados podem suportar, ele começa a colap- 
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sar, devido a dois tipos de instabilidades que freqUentemente ocorrem 

ao mesmo tempo: captura eletrnica (neutronizaço), e a fotodissa-

ciaço do Fe 56. 0 colapso é geralmente disparado pela fotodissociaço 

parcial dos nicleos de Fe, que começa ainda na fase de queima do Si 28. 

O processo usa a energia de ligaço nuclear, abaixando com isso a 

presso. Com  a temperatura do rncleo na casa de 10 9  K e densidade da 

ordem de 10 g.cm 3  a reaçao típica de dissoluç&o do Pe 56  : 

y+Fe 56 S13cz +4n 	 (1.1) 

Essa reaço é endotrmica, com a energia dispendida no processo igual 

a: 

Q = c 2 (13 rita  +4 mn  - mFe) = 124,4 14eV 	 (1.2) 

Reações de fotodissociaçao 5a0 dominantes em estrelas com 14 > 20 Mg, 

levando-as ao colapso devido redução da pressao interna. Embora a 

contraçao eleve a temperatura e a densidade, a pressão para fora exer-

cida pelos elétrons restantes (no capturados pelo processo de neutro-

nizaço, que será discutido a seguir) no cresce ta0 rapidamente 

quanto a pressão gravitacional. 

As reações de captura eletr6nica (neutronizaço) iniciam-

se quando a densidade do nicleo cresce (na maior parte dos casos logo 

ap6s o início da fotodissociaço). A energia de Fermi dos eltrons 

direciona a captura para nicleos e prtons livres. Isso faz com que o 

nimero de elétrons por b5rion (Ye) diminua, reduzindo assim a contri-

buiçao dos elétrons degenerados para a pressao total que sustenta o 

mícleo contra o colapso gravitacional. Durante a neutronizaço, so 

emitidos neutrinos e, pelo menos no início do processo, muitos deles 

conseguem escapar do nikleo. 

Os neutrinos so gerados durante o colapso, por neutroni-

zaço e emisso térmica. A criaço de pares neutrino-antineutrino 
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ocorre via aniquilaço de pares eltron-p6sitron reais e virtuais. Os 

processos mais importantes de ernissao trmica so: 

aniquilação de pares: 	e+ + e- (w,z) 	v+V 
	

(1.3) 

decaimento de plsmons: 

(excitaço no plasma) (w,z) v + 
	

(1.4) 

fotoaniquilaço: 	e + y (s,z) e + v + 
	

(1.5) 

bremsstrahlung: 	e + (z,A) (w,z) (Z,A) + e + V  + 	 ( 1.6) 

Um plsmon & unia onda eletromagnética quatizada, propagando-se num 

plasma dieltrico denso. Um pl5smon energeticamente instvel ao 

decaimento em um par neutrino-antineutrino em virtude do "excesso" de 

energia de sua massa de repouso. Tipicamente, processos de neutrinos 

trmicos 5a0 dominantes no núcleo de uma estrela at que o colapso j 

tenha começado efetivamente, e tamb&n durante seus últimos est5gios, 

quando ajudam a transportar para fora a energia térmica das regiões 

externas do núcleo aquecidas pelo choque. Essa "avalanche" de neutri-

nos, quando detectada, é a mais clara indicação da transiço de uma 

estrela massiva para o estagio de estrela de nutrons. As reações de 

neutronizaço mais importantes so: 

captura eletr8nica por núcleos 

e+ (Z,A) 	+ (11,A) + Ve 	 (1.7) 

captura eletr6nica por pr6tons livres 

C + p + Ve + n 	 (1.8) 

Uma vez que o colapso tenha começado, a captura eletr5nica torna-se o 

principal mecanismo gerador de neutrinos. Como a taxa de captura & uma 
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funçRo crescente da densidade, percebe-se claramente que, uma vez 

capturados os primeiros eltrons, o processo torna-se auto-sustenta-

vel. Em estrelas com massa M S 15 M,, o processo de captura eletr6nica 

i suplementado pela fotodissociaço. Nessas condições, o indice 

adiab5tico estrutural (F), da equaçao de estado politr6pica p = KpF o 
onde K e F so constantes, desce at valores menores que 4/3, levando 

o núcleo ao colapso. Pode-se encontrar uma discussEo te6rica mais 

detalhada em livros que tratem de estágios finais de evoluço estelar 

ou artigos introdut5rios (por exemplo, Chung 1982; Shapiro and 

Teukolsky, 1983). 

Esse colapso consiste na contraço do núcleo at densida-

des próximas nuclear (d \, 10 14  0 - 10 15  g.cm 3), transformando energia 

potencial gravitacional em energia cinútica e calor. Pode-se estimar a 

quantidade de energia liberada em funçao da massa do núcleo e do raio 

da estrela a partir da relaçao: 

	

2 	- - 1 

AE 	
GNuc = 3xlos3íMnucl 	R_1 	erg 	(1.9) 

	

M® j 
	[lO 

L 	
R2 	 icmJ 

A transferncia de praticamente toda essa energia para o envelope 

externo e manto da estrela leva â ejeção de matéria, originando as 

curvas de luz observadas nas supernovas. O que ainda desconhecido 

o mecanismo de acoplamento dessa energia; os modelos mais recentes 

propõem que as camadas externas sejam ejetadas devido a uma onda de 

choque hidrodinmica, produzida pela brusca interrupço da queda das 

camadas mais internas do núcleo central. Uma vez que essa regio 

Interna atinge densidades nucleares, a pressão cresce rapidamente. 

Para densidades da ordem de 1015  g.cm 3 , a pressão suficiente para 

Interromper o colapso, fazendo com que essa parte interna pare com um 

solavanco, antes de finalmente alcançar o estado de equilíbrio hidros-

tático. Enquanto isso, a parte externa do núcleo continua seu movi-

mento em direço ao centro com velocidade supersnica. Como resultado, 

o interior do núcleo, atuando como um pistão, empurra a onda de choque 
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gerada durante o solavanco na direço das camadas externas que estao 

se precipitando para o centro. 

Alguns cálculos (Woosley and Weaver, 1986) sugerem que a 

onda de choque tem uma energia aproximadamente igual 	energia de 
- 	 - 	 51 

ligaçao gravitacional do nucleo (4 - 7x10 	erg). Essa energia seria 

mais que suficiente para impulsionar a explosão, caso ocorresse uma 

tiansferncia eficaz para o manto e o envelope. Ocorre que uma grande 

parte da energia se dissipa durante a passagem da onda de choque pelas 

camadas externas de mataria do ruicleo que se precipitam em direço ao 

centro. As principais razSes dessas perdas sao emissao de neutrinos e 

reações de fotodesintegraço do tipo 

(z,A) + y + (Z-1,A-1) + p 	 (1.10) 

Por esse motivo, existe um limite adequado para que a explosão ocorra: 

& necessário que a massa total do rn5cleo de Fe no ultrapasse valores 

próximos 1,35 Me  com os valores mais adequados aceitos atualmente 

sendo n'  1,25 M ®  (Woosley and Weaver, 1986), pois as temperaturas na 

regio da matíria que sofre o choque so muito altas, suficientes para 

desintegrar o Fe em nucleons livres e exigindo energias da ordem de 

10 51  ergs para cada 0,1 M0  desintegrada. A onda nao poderá suportar 

tal perda por muito tempo, e provavelmente será amortecida e absorvida 

se nao atingir rapidamente regiSes de menor densidade e temperatura, 

interrompendo assim a desintegraçao do Fe e a conseqUente perda de 

energia por transporte via neutrinos. Um limite óbvio para o processo 

que a diferença entre a massa total do nicleo de Fe e a massa da 

parte mais interna no seja to grande a ponto de consumir toda a 

energia da onda de choque em fotodesintegraçSes. 

O processo de nucleoss{ntese que ocorre durante a explo-

so de supernovas é responsável pela produço da maior parte dos ele-

mentos pesados observados no meio interestelar. Devido às temperaturas 

cada vez mais altas exigidas para a nucleossintese de elementos mais 

pesados que o He, as camadas mais externas da estrela vao sempre con- 
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ter II e He, enquanto que a síntese vai se processando para o interior, 

até formar rncleos de Si ou Fe (os nicleos citados anteriormente). 

Elementos mais leves que o Si so sintetizados predominantemente nas 

porções mais externas do manto por reações nucleares em equilibro hi-

drostático (Fig. 1.1). 

-v 

-v 

Fig. 1.1 - Esquema da distribuiço dos elementos sintetizados no in-

terior de uma estrela massiva, no momento do colapso. 



Durante a explosão, as várias camadas formadas durante os 

estágios de queima do combustível nuclear são ejetadas, deixando atrás 

de si um nikleo de elementos do grupo do Fe com densidades pr6ximas à 

densidade nuclear. Através de reaçes de nucleossintese ocorridas 

durante a explosão, formam-se nas camadas ejetadas elementos mais 

pesados que o Fe, tais como o Co 56 , Co 57 , Ni 56 , N157 , entre outros, 

não sintetizados durante as etapas anteriores em razão da temperatura 

não ser suficientemente alta. Entretanto, todos esses elementos são 

instáveis, e vão decaindo em seqtlãncia até concluírem a cadeia de 

decaimento, cujo ponto final é o Pe 56 . Durante esses processos são 

emitidos um ou mais f6tons gama correspondentes às perdas de energia 

para cada evento. 

Um trabalho clássico que trata do mecanismo de produção 

da curva de luz e da nucleossíntese durante a explosão (principalmente 

em supernovas tipo 1) é o artigo de Clayton et alii (1969), onde pode-

se também encontrar referãncias sobre a maioria dos trabalhos te6ricos 

relacionados à esse assunto escritos ao longo da década de 60. Nesse 

trabalho, mostra-se que a linha de 0,847 MeV emitida durante o decai-

mento do 0056  para o Fe 56  deve ser a linha de emissão mais intensa ob-

servada em supernovas jovens. No ciclo de decaimento Ni 56  + Co56 -* 

Pe 56 , ocorre a emissão de fatons durante o primeiro processo ( Ni 56  

-* C0 56  ) causado por captura eletr6nica. Entretanto, a baixa vida mé-

dia do Ni 56  (6,1 dias) impede que a radiação emitida durante esse pro-

cesso possa •ser observada devido à alta densidade e profundidade 6p-

tica da matéria circunstelar ejetada durante as primeiras semanas após 

a explosão. Já no segundo processo (Co 56  + Fe 56  ), sendo a vida mé- 

dia - 	 -  do Co 56 
 bem maior (77,31 dias), a densidade será menor devido a 

velocidade de expansão do envelope (segundo alguns modelos, a veloci-

dade de expansão para a supernova pode chegar a 10.000 km.s 1). Conse-

quentemente as chances de se observar a linha de emissão desse 

processo serão bem maiores. A quantidade de Co 56  próduzida durante a 

explosão depende diretamente da massa de Ni 56 , da massa da estrela 

progenitora e da quantidade de energia gerada durante a explosãd. 
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1.3 - OBSERVACÕES EM RAIOS X E Y E PREVISÕES DE MODELOS 

A estrela progenitora da 814 1987A é Sanduleak -69 202, 

determinada com coincidncia de 0,05"± 0,13, distante da Terra cerca 

de 155.000 anos-luz, e situava-se na Grande Nuvem de Magalhaes (a =  
05h35m49s2 e 6 = 690 17564, coordenadas da supernova). O brilho 

inicial produzido durante a explosão era cerca de 10.000 vezes supe-

rior ao de qualquer outro objeto na GNM. Sua classificaçao espectral 

B31, uma supergigante azul com massa entre 15 e 25 M8  (uullebrandt 

et alii, 1987; Murdin, 1987; l-lelfand, 1987; Cilmozzi et alii, 1987). 

A poss{vel explicaçao para que a progenitora seja uma supergigante 

azul e no uma supergigante M, como previsto, 	que a SN 1987A está 

localizada numa populaçao de estrelas deficientes em metais. 	Nos 

modelos padro de explos6es de supernovas tipo II a queima de C no ni-

cleo ocorre antes da evoluço para o estágio de supergigante M. Os 

cálculos de evoluço estelar prevem que estrelas de baixa meta-

licidade, entre 15 e 25 M podem começar a etapa de queima de C como 

supergigantes azuis (metalicidade Z=0,001, L 	8x1O' L®  e Tef  13.000- 

16.000 K). 	A metalicidade i consistente com o valor observado na 

Grande Nuvem de Magalhes. 

Vários trabalhos vm sendo publicados sobre a emisso de 

raios X e y pela supernova 1987A. Observa3es feitas a partir •de 

agosto de 1987 (Aschenbach et ali!, 1987; Dotani et alii, 1987; 

Sunyaev et alii, 1987; Itoh et alii, 1987; Matz et alii, 1988; Rank et 

alii, 1988; Sandie et alii, 1988; Cook et alii, 1988), juntamente com 

a an5lise de previsões feitas a partir de modelos computacionais 

(McCray et ali!, 1987; Chan and Lingenfelter, 1987; Woosley et alii, 

1987; Gehrels et alii, 1987; Woosley et alii, 1988; Shibazaki and 

Ebisuzaki, 1988; Ebisuzaki and Shibazaki, 1988a; Xu et alii, 1988; 

Ebisuzaki and Shibazaki, 1988b; Pinto and Woosley, 1988a; Pinto and 

Woosley, 1988b; Kumagai et alii, 1988) estao tentando reproduzir 

melhor a evolução da curva de luz da supernova 1987A, bem como a 

previsao do comportamento do fluxo de emissao do C0 56  em 0,847 11eV. 



11 

Chan e Lingenfelter (1987) prevaem que a linha de 0,847 

Mcv do Co 56  deve ser observada por detectores com sensibilidade de 

fluxo de io 	f6tons.cnr 2.s 1 , sendo atribuidos valores diversos 

nassa de Co 56  produzida e de mataria ejetada pela exploso. Essas 

observaçes (duas ou mais medidas do fluxo da linha de 0,847 11eV 

próximas ao valor do fluxo máximo, juntamente com a largura da linha) 

tornam possivel a determinaçao direta da massa do Co 56  gerada durante 

a exploso, e a partir dai a massa total e a energia do residuo da 

explosao. 

Gehrels et alfi (1987) fazem uma estimativa da época em 

que o fluxo na linha de 0,847 11eV atingirá o valor máximo, usando 

resultados de trs modelos computacionais. Dentre eles, o mais 

adequado aos dados observacionais da supernova utiliza uma progenitora 

de 15 M® com um manto de 3 - ME)  e um envelope de 10,5 Me.  A quantidade 

de Ni produzida é 0,1 Me  e a energia cintica liberada na explosao 

de 1,3x10 51  erg. Foi feito também o calculo da época de pico da emis-

so no espectro continuo e o valor do fluxo para esse periodo. A 

Figura 1.2 mostra o espectro de energia estimado para uma progenitora 

de 15 M®, 300 e 550 dias após a explosao. Deve-se notar que esses 

valores não so valores exatos, mas sim estimativas do que se espera 

encontrar. 

Os cálculos de Gehrels et ali! (1987), indicam que o 

fluxo na linha de 0,847 11eV atingirá o pico 580 dias após a explosão, 

e o fluxo na linha de 1,238 11eV, cerca de 30 dias antes. O fluxo 

máximo previsto é de 3x10" f6tons.cnf 2 .s 1  . As sensibilidades exigi-

das ( c 10-4 f6tons.cm 2 .s ) estio além dos limites dos detectores 

levados a bordo de bales estratosfricos até data bastante recente. 

Já a emisso gama na faixa do continuo entre 0,05 MeV e 0,5 11eV, cau-

sada principalmente por espalhamento Compton dos f6tons gama emitidos 

no decaimento do Co 56  atingirá o máximo antes da linha de 0,847 MeV. 

Essa emissão no continuo precede a emisso na linha de 0,847 MeV em 

cerca de 100 dias, provavelmente atingindo o pico por volta de 500 
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dias (abril de 1988) e sendo visível a partir de outubro - no-

vembro/87. 

lo 	1-! 	1 	II 	 II 	 II 

Fá 

	

'c 	IO 
C'J 

I  

	

( 	
lo-' 

'o 
z 

'1 
3 lo-- - 
LÁ- 

L, 	W 

1 	t' 

550 dias 

10-1  
O 	 1 	 2 	 3 

ENERGIA (Mcv) 

Fig. 1.2 - Espectro de energia para um modelo considerando uma 

progenitora de 15 Mis. 

FONTE: Gehrels et alii (1987), p. L21 

Woosley et alii (1987) tambm fizeram algumas simulações 

de nucleoss{ntese explosiva causada por ondas de choque passando pelo 

rncleo central da estrela progenitora. As melhores turvas foram obti-

das com uma progenitora com massa entre 15 e 20 Me  (Fig. 1.3). Por 

exemplo, para 0,1 M® de N1 56 , produzido a uma distancia de 55 kpc, o 

fluxo encontrado para a linha de emissao y em 0,847 MeV i dado pela 

relação 

F = 0,6 exp [-t(dias)/1141 fi5tons.cm 2.s 1 	 (1.11) 
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Entretanto, o máximo de fluxo observado deve depender da transparncia 

do envelope E radiaçEo Y. Caso a massa do envelope seja menor do que o 

valor utilizado, ou a energia da exploso seja maior, observa-se uma 

antecipaçEo da poca do fluxo. Os valores previstos estão na faixa de 

1O a 1014  íatons.cm2.s1. 

ia-2  

FLUXO NA LINHA DE 0,847 MeV 

ÇJ) 

('1 

s 
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4 

14 
5- 
4 
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I0 3  

 

1: 3.0 

 

10-5 
 

3,3.I0erç 

 

T 3.7 

1,1 .10 51  erQ 

ia-_ e 

O 	 200 	 400 	 600 
	

800 

DIAS APÓS A EXPLOSÃO 

Fig. 1.3 - Fluxo de uma linha T típica em 847 keV produzida pelo 

decaimento do Co 56  esperada em explosões de alta e baixa 

energia, de uma estrela de 15 Me. A profundidade óptica no 

máximo de luminosidade é indicada. 

FONTE: Woosley et alii (1987), p. 672 
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Parece haver um consenso em reiaçao ao fato que a curva 

de luz da supernova 1987A é alimentada atravs da energia transferida 

pelos f6tons y  gerados no decaimento radioativo do C056  para a mataria 

contida no manto. Woosley, Pinta e Ensman (1988) afirmam que a grande 

opacidade para f6tons y (profundidade óptica > 3) responsável pelo 

aumento no brilho 6ptico observado para a supernova. Para energias 

acima de 100 keV, a principal fonte de opacidade á o espalhamento 

Compton. O fluxo máximo na faixa de raios y obedece a um compromisso 

entre a transparancia crescente do manto e envelope e a quantidade 

decrescente de C0 56  que resta para continuar emitindo. Para modelos 

com os envelopes em expanso mais gradativa, o pico para o fluxo de 

raios y ocorrerá a uma maior profundidade Sptica (maior perda de massa 

pela progenitora, e consequentemente maior absorção) e numa ípoca 

posterior esperada (menor quantidade de energia proveniente do 

decaimento & fornecida). Os fatores que contribuem para uma antecipa- 

e aumento em magnitude do fluxo máximo so: grande quantidade 

de energia liberada na explosão, envelope com baixa massa e nicleo 

central massivo. Qualquer fator que retarde a expansão do envelope, 

tal como uma pequena quantidade de energia liberada, ou uma grande 

quantidade de mataria perdida na exploso, acarretará um decrscimo no 

fluxo y emitido. Isso acontece porque uma pequena quantidade de ener-

gia implica numa expanso mais lenta do envelope; na ápoca que os 

raios -y estiverem sendo emitidos com maior intensidade, o envelope 

ainda estará opticamente espesso para deixar passar a radiaçao emi-

tida. Por outro lado, mesmo com uma grande quantidade de energia libe-

rada durante a explosão, se a estrela perder uma grande quantidade de 

massa, o envelope tambím estará opticamente espesso quando o fluxo es-

tiver atingindo o seu máximo. 

Entretanto, a observaço de raios X duros pelo satlite 

GINGA (Dotani et alii, 1987) e pelo MIR-KVANT Observatory (Sunyaev et 

alfl, 1987) e a observaço de raios y pelo satlite Solar Maximum 

Mission (SMN) (Matz et alii, 1988), pelo Kuiper AirborneMbservatory 

(Rank et alii, 1988) e pelos v6os de bales de Sandie et alii (1988) e 

Cook et alii (1988) a partir de agosto de 1987 n&o eram esperadas. Os 
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resultados de algumas medidas das linhas de emissao ? da supernova 

entre agosto/87 e abril/88 so apresentados na Tabela 1.1 • Pode-se 

observar que o fluxo nas linhas obteve valores máximo e mínimo entre 

10 -5  e 10 -3 f6tons,cm 2 .s 1 , concordando bastante bem com os valores 

esperados pelos modelos. Um dos problemas atuais explicar o meca-

nismo que permitiu a antecipaço dessas observações em cerca de 6 me-

ses. A idia mais aceita que a antecipação da emisso causada pela 

presença do Co 56  nas camadas mais externas do envelope. Esse processo 

de mistura sugerido e discutido por vários autores 

(Woosley, Pinto and Ensman, 1988; Ebisuzaki and Shibazaki, 1988a; 

Ebisuzaki and Shibazaki, 1988b; Shibazaki and Ebisuzaki, 1988; Pinto 

and Woosley, 1988a; Pinto and Woosley, 1988b; Kumagai et alii, 1988), 

e causado por uma espcie de "bolha" de radiaço produzida pela 

luminosidade do decaimento do Co 56 , que empurra a matria para fora da 

região radioativa. Esse quadro gera um tipo de instabilidade conhecido 

como instabilidade de Rayleigh-Taylor, que ocorre nas fronteiras da 

magnetosfera, permitindo que "bolhas" ou "filamentos" de plasma pene-

trem por entre as linhas de campo, e abram caminho at regiSes mais 

externas sem serem levadas pelos mecanismos de transporte de massa 

usuais. Assim, a instabilidade permite o transporte de material radio-

ativo para as camadas mais externas do manto e envelope. 

Os modelos te6ricos prevem ainda a existancia de um 

pulsar, oriundo da estrela de nutrons (ou teria sido um buraco 

negro?!) que possivelmente formou-se após a explosão. A detecção de um 

"burst" de neutrinos algumas horas antes da descoberta 6ptica do fen8-

meno um forte indicador desse fato. Apesar de ainda haverem algumas, 

divergncias com relação à qualidade dos dados coletados pelos quatro 

experimentos (os eventos registrados pelo grupo russo-italiano sediado 

em Mont Blanc, Itftia foram recebidos cerca de 4,5 horas antes dos 

eventos nos outros trs experimentos: Kamiokande (Japão), 1MB (EUA) e 

Baksan (URSS)), não existe dúvida hoje de que os neutrinos realmente 

eram oriundos da explosão de Sanduleak -69 202. Uma das metas mais in-

teressantes para os praximos anos acompanhar a evolução do resíduo 

deixado pela explosão. 
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Gehrels et alii (1988) estimaram que a luminosidade desse 

provável pulsar em maio/88 seria da ordem de 1040 erg.s . Supondo-se 

que o pulsar da SN 1987A possua um espectro de raios X e Y semelhante 

ao do Caranguejo, e levando-se em conta a distancia da Terra à Grande 

Nuvem de Magalhaes, a luminosidade aparente do pulsar da SN 1987A 

poderia ser, desprezando-se a opacidade óptica, de cerca de 10% da 

luminosidade do pulsar do Caranguejo. Tomando como base os modelos que 

tam apresentado os melhores ajustes aos dados observacionais, pode-se 

dizer que por volta de junho/88 cerca de 10% da radiação 'r de baixa 

energia já conseguirá emergir do envelope. Como as pulsações somente 

podèm ser vistas se a radiaçào emitida nao sofrer espalhamento, isso 

significa que a parcela de luminosidade observável do pulsar deve ser 

menos que 1% da luminosidade do pulsar do Caranguejo. O excelente 

ajuste da taxa de declínio da curva de luz no áptico comparado à taxa 

esperada de decaimento indicam que se existe agora (maio-junho/88) 

alguma outra fonte que não seja a radioatividade, sua contribuiço 

para a curva de luz deve ser bem pequena. 

Para que se consiga observar um pulsar de uma região no 

centro de uma explosão de supernova, á necessário que o envelope 

torne-se transparente para a radiação X, e que a emissão mais intensa 

dos raios y provenientes do decaimento do Co 56  já não seja mais o 

fator principal na transferãncia de energia para alimentar a curva de 

luz. Se imaginarmos que o pulsar posui um campo magnático semelhante 

ao observado no Pulsar do Caranguejo (1012  G), ele não pode estar 

girando muito rapidamente. Caso contrário, sua contribuição para a 

curva de luz seria absurdamente alta, o que não á observado; por essa 

razão o pertdo de rotação deve ser maior que 20 ms. 

De qualquer maneira, a detecção dos pulsos depende da 

freqllância em que se está observando e tambám da orientação do 

sistema. Se o resíduo da explosão for realmente um pulsar que emite na 

faixa de raios X devido ao processo de acreção de matária, ele será 

observado quando a luminosidade atual da SN 1987A decair para a faixa 

de 10 39  erg.s', a partir de março de 1989. 



CAPÍTULO 2 

DESCRIÇÃO DA EXPERIÊNCIA SUGAR 87 

O experimento SUGAR 87 foi inicialmente idealizado para 

testar o uso dos detectores "phoswich" BGO-CsI(Tl) na astronomia de 

raios X e Y em vos à bordo de balões estratosf&ricos. Posteriormente, 

com o aparecimento da SN 1987A adicionou-se ao experimento mais um 

detector de raios X ("phoswich" NaI(Tl)-CsI(Na)) (Costa, 1988). As 

caracteristicas dos quatro detectores principais utilizados encontram-

se na Tabela 2.1. Todos os detectores foram colocados numa plataforma 

(conforme Fig. 2.1 - item 4) com as superfícies frontais num mesmo 

plano, e dispostos lado a lado. Em frente aos detectores 1, 2, e 3 co-

locou-se uma folha fina de cintilador plástico para eliminar a contri-

buição de partículas carregadas. Esse plástico tinha a forma retan-

gular, envolvendo as superfícies frontais dos quatro detectores prin-

cipais, e sua espessura era de 3 mm. 

O conjunto detectores+colimadores e a eletr5nica asso-

ciada foi montado sobre uma gEndola estabilizada em azimute, que pode 

ser vista em perspectiva na Figura 2.2. Um pivS acoplado a um servo-

mecanismo permitia o acompanhamento das fontes durante o tempo em que 

estivessem no campo de viso do colimador. 

2.1 - PRINCÍPIO DE FUNCIONAMENTO DE CINTILADORES TIPO PHOSWICH 

Os "phoswich" empregados no v6o para a detecço de raios 

y sao uma espcie de "san luiche" de dois cintiladores (da{ a composi-

çio da palavra: phoswich = PHOSphor sandwlC}I) compostos de uma camada 

frontal (superior) de BGO, opticamente acoplada a uma seçao mais larga 

(inferior) de CsI(Tl) que possui um tempo de cintilação diferente. C 

sistema acoplado ao tubo de uma fotomultiplicadora que recebe sinais 

de ambos os cintiladores. 

19 
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Fig. 2.2 - Vista em perspectiva da gBndola e do piv6 de estabilização. 
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O princfpio que rege o funcionamento dos cintiladores é a 

excitaço de um elétron de um tomo do elemento que o constituí. Essa 

excitaço é causada pela trans ferncia de energia de um f6ton energ-

tico pata um elétron excitando-o durante o trajeto. O fotoeltron, ao 

absorver a energia do f6ton e ser arrancado da camada K, sai arran-

cando elétrons de camadas mais externas, cuja energia de ligaço é me-

nor. Ao decair para o estado fundamental, esses elétrons emitem um fS-

ton correspondente energia de desexcitaçao, na faixa visivel do es-

pectro eletromagnético. Quando um f6ton energ&ico passa pelo detec-

tor, ocorre a formaço de um grande ntimero de pares elétron-buraco, 

criados pela elevaço dos eltrons da banda de vaiancia para a banda 

de condução. A colocaço de uma impureza (ativador) no material cria 

zonas de energia permitidas dentro da faixa proibida entre a banda de 

valncia e a banda de condução, onde se encontram os eltrons livres 

(Fig. 2.3), 

BANDA DE CONDUÇÃO 

- ESTADOS EXCITADOS 
j= DO ATIVADOR 

ZONA 	
FÓTON ( 

PROIBIDA 	
ESTADO FUNDAMENTAL 
DO ATIVADOR 

BANDA DE VAINCIA 

Fig. 2.3 - Estrutura de bandas de energia de um cintilador 

cristalino ativado. 

FONTE: Knoll (1979), p. 255. 

O buraco desloca-se rapidamente para o local onde houver 

um ativador, e vai ioniz-lo, porque a energia de iõnizaçao da impu-

reza ser5 menor que a de um local típico do cristal. Enquanto isso, o 

elétron vai deslocar-se livremente por todo o cristal até encontrar 

uma zona que contenha um ativador. Nesse ponto ele "salta" para dentro 
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da regiao de impureza. Caso haja transições permitidas de um dos esta-

dos excitados para o estado fundamental dessa regiio, o elátron 

desexcitar-se-á, com grandes possibilidades de que essa transição d 

origem à um f6ton na faixa visível de energia, já que transições nor-

mais entre a banda de condubo e a banda de valncia originam fctons 

cuja faixa de energia está alám do espectro vísivel. Um bom cintilador 

deve ser capaz de transformar a maior fraço possível da radiaço 

transferida durante a passagem do f6ton ionizante em energia luminosa. 

Note-se que o mecanismo de cintilação depende, em i5ltima análise, dos 

estados de energia determinados pela estrutura cristalina do material. 

Os dois cristais acoplados à fotomultiplicadora operam 

como um eficiente detector para a radiaç5o a ser estudada (mesmo de 

baixa intensidade) na presença de um ruído de fundo ambiente. A porção 

mais larga do "phoswich" age como anticoincidncia, enquanto a porço 

mais fina transmite a parcela de radiação que no interessa, mas 

possui a espessura suficiente para conseguir uma eficincia pr6xima a 

100% na faixa da radiaço de interesse (Fig. 2.4, evento 1). Com essa 

configuraço, qualquer radiaçao de alta energia passará pela seção 

mais fina sem sofrer interaço (Fig. 2.4, evento 2), ou poderá sofrer 

espalhamento Compton (Fig. 2.4, evento 3). Caso o evento Cornpton seja 

observado, a porço mais larga (CsI(Tl)) absorverá o fton espalhado e 

enviará um sinal de anticoincidncia para causar a rejeiçao eletrSnica 

desse evento. A radiaço que eventualmente entrar por trás ou pelos 

lados do detector (Fig. 2.4, evento 4) será vista pelo cintilador de 

anticoincidncia. Caso o f6ton sofra um espalhamento Compton no cinti-

lador mais fino, a eletr6nica encarregar-se-á tambám de classificar 

esse sinal como espilrio. 

Optou-se pelo 	cristal liGO (Bi 4Ce 30 12 ) por ser este 

bastante eficiente na detecção de picos gerados pela absorço fotoeli-

trica (os chamados fotopicos, predominantes na faixa de energias de 

cerca de 10 keV atã algumas centenas de keV). O fato desse tipo de de-

tector possuir um alto número at6mico mádio (Z 1=83) á responsável 

pela grande seço de choque de absorço para raios y, pois observa-se 
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experimentalmente que a seço de choque pata absorção fotoeltrica 

cresce com Z' 5 para f&ons Y . Outros critrios que favoreceram a es-

colha do EGO foram a sua densidade (d=7,13 g.cm 3  - o dobro da densi-

dade do Nal(Tl)), o fato de n5o ser higroscpico (em comparaço com a 

alta taxa de absorço de água do NaI), seu baixo tempo de relaxaço 

( Tx, 300 ns) e a rigidez mecnica, que facilita sua manipulaço em 

laborat6rio (Costa et alii, 1984). As formas de pulso sao usadas para 

determinar o cintilador onde ocorreu o evento, ji que pulsos gerados 

no sistema eletr6nico dependem do nimero de fotoeltrons que saem pelo 

an6do da fotomultiplicadora. Por sua vez, esses fotoeltrons dependem 

da contribuiçao relativa da luz de cintilaço produzida em cada cinti-

làdor, proporcional energia transferida pelo fSton incidente. 

Fonte 
radioativa 

Fig. 2.4 - Interações tlpicas em detectores Phoswich. 
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Um detector BGO-Csl que possui 25% da área de um detec-

tor NaI-CsI tem, basicamente, a mesma efici?ncia,em termos de de-

tecção de fotopicos. Como consequancia de uma érea menor, obtém-se uma 

menor contagem de ruido de fundo, e uma melhor relaçao sinal/ruido, 

para observações de raios gama de alta energia (Costa et alii, 1986). 

A Figura 2.5 mostra 4 gráficos de contagens x canal, obtidos para os 

detectores 1 e 2 com as fontes de Cs 137  e Na22 , durante a calibraço 

do experimento SUGAR em Poços de Caldas. As curvas obtidas so para o 

cristal BGO, já subtraido o ruido de fundo. Pode-se observar clara-

mente os picos de 0,511 MeV do Na 22  e 0,662 MeV para o Cs 137 . Entre-

tanto, devido a relação de espessuras entre os cristais (1:5), ob-
serva-se um continuo no BGO devido ao espalhamento Compton que se 

apresenta bastante significativo. Deve-se ter em mente que um f6ton Y 

exige uma espessura maior para que haja absorço fotoelétrica efi-

ciente, aumentando com isso a área lateral e conseqilentemente a possi-

bilidade de contribuição devido ao fluxo atmosférico horizontal. Isso 

é um efeito que deve ser levado em conta, principalmente em vEos à 

bordo de balões, onde o fluxo horizontal de raios 'r é uma parcela 

significativa da radiaçao ambiental. A Figura 2.6, também relativa à 

calibraçào em terra, mostram que a relaço canal x energia é 

aproximadamente linear dentro da faixa observada. Apresenta-se na 

Figura 2.7 o ajuste de ganho dos detectores, onde a tensào regula a 

posiço do pico para várias fontes durante a calibração. Pode-se ob-

servar que as curvas, apesar de lineares, apresentam um pequeno "bias "  

positivo. 
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A principal limitaço de um ttphosw i cht* 5 sua baixa 

produço de luz, se comparado com o NaI (11% dos valores obtidos para 

o NaI-CsI). Apesar disso, a sensibilidade para linhas de raios 5 

proporcional ao fator 

E 

2  AE 
	 (2.1) 

onde E 5 a eficincfa do detector, B & a taxa de contagem do ruído de 

fundo e àE 5 o intervalo de energia de interesse. Esse fator 5 compa-

r5vel ao dos "phoswich" convencionais para energias da ordem de 

500 keV. 

Existem entretanto alguns pontos a serem lembrados no 

que diz respeito ao "phoswich" BGO-CsI. O mais importante deles 5 a 

dependncia de sua resposta com a temperatura (Piro et alii, 1987). As 

variações de temperatura alteram o tempo de decaimento dos cristais 

(TBC0=3 00 ns e TcsI(T1)=1000  na , a 300 K), e tamb5m a produço de 

luz do "phoswich", exigindo assim dois cuidados: ou faz-se um controle 

t5rmico rigoroso, mantendo-se a temperatura dentro de um limite onde 

no ocorram variações significativas de linearidade ou proporcionali-

dade, ou determina-se com precisào o tipo de variaço sofrida para que 

posteriormente sejam feitas as correç5es necessárias. 

Essas variações 	de temperatura so particularmente 

importantes no BGO (o CsI nào sofre variações significativas no ganho, 

dentro dos intervalos normalmente observados em vSos de balões: 275 K 

a 315 K ). A variaçao do ganho no EGO 5 definida como sendo a razo 

entre a amplitude dos pulsos gerados e as energias dos f5tons inciden-

tes, e decresce à razo de 1,07-1,2% / K; o tempo de decaimento dos 

pulsos cresce à taxa de 6 ns / K. Isso vem alterar sensivelmente o 

desempenho do Tlphoswichli  visto que ele passa a registrar um nível de 

ruído de fundo dependente da temperatura. 

Li 
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2.2 - DESCRIÇÃO DA ELETRÔNICA 

Durante o v6o, o sinal gerado nas fotomultiplicadoras foi 

enviado para um amplificador, e em seguida para um conversor anal6-

gico-digital, caso o evento fosse considerado valido. A an5lise da 

forma de pulso baseou-se na duraço da fraço constante do pulso 

produzido na fotomultiplicadora. A salda do analisador de forma de 

pulso foi também convertida em um sinal digital. Para que um evento 

fosse considerado válido deveriam ser satisfeitas as seguintes 

condições: a) a altura do pulso deveria estar dentro de um intervalo 

selecionado para a janela de amplitude de pulso; b) a constante de 

tempo da forma de pulso deveria encontrar-se abaixo de um limiar 

previamente escolhido; c) no deveria existir nenhum sinal simultneo 

dos outros detectores principais e d) nao deveria existir nenhum sinal 

simultneo no detector pl5stico de anticoincidancia. 

Caso o evento fosse validado, os dados seriam enviados 

por dois transmissores independentes, um para informações rápidas 

(codificador PCM A - transmissor 1) e o outro (transmissor 2) para 

varias informações multiplexadas nos canais padro IRIG. Pelo 

transmissor 2 foram enviados dados do PCM B (mesma informaçao que o 

PCM A, mas com uma melhor resoluço em energia e tempo de subida de 

pulso, e menor resoluço temporal) alm de algumas informações do 

"housekeeping". Cada PCM possuia uma taxa de transmisso de dados 

característica, sendo a do PCM A 62,5 kbps e a do PO4 B 7,81 kbps. O 

sistema de transmissão utilizado foi do tipo FM/FM. Um oscilador de 

quartzo de alta estabilidade foi usado para sincronizar os codificado-. 

res PCM. A Fig. 2.8 mostra o diagrama sinitico da eletr8nica do expe-

rimento. 
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O sistema de monitoramento multiplexado controlava os 

sensores de temperatura e pressao, assim como as informaç6es enviadas 

pelo codificador de posiço do magnet8metro de controle de azimute e 

as tenses das baterias. O transmissor 2 tambim recebia a leitura do 

magnet&netro de referncia. O apontamento da experincia para as coor-

denadas da supernova e de outras fontes foi feito atravs de um cir-

cuito de orientação, que ao receber um sinal do magnet8metro de con-

trole, transmitia uma ordem para o piv6, movimentando assim todo o 

sistema. 

O formato das palavras dos PCNs A e B estao nas Figuras 

2.9 (a) e 2.9 (b). Conforme mencionado anteriormente, pode-se consta-

tar a maior quantidade de informaçes relativas à energia e ao tempo 

de subida de pulso no PCM B (7 e 5 bits contra 6 e 4 no PCM A). Cada 

Ttframetl de 32 palavras enviado pelos transmissores era identificado 

por uma palavra de sincronismo (FA00F300 - palavras Si e 52). A pa-

lavra ID era relativa a um contador de frames. 

Pelo "baud rate" pode-se facilmente calcular que o tempo 

de duração de cada palavra no PCM A é de 0,256 ms, sendo esse tempo 

tomado como tempo morto do sistema. Os dados foram enviados pelos dois 

transmissores para dois gravadores em terra (um RACAL 54DS1T352 e um 

ANPEX PR2230, que posteriormente foi substitu{do por um AHPEX PR2200), 

e armazenados em fitas magnticas anal6gicas com duração aproximada de 

20 minutos (RACAL) e 30 minutos (A}IPEX). Posteriormente essas fitas 

foram convertidas em fitas magn&ticas digitais no sistema de teleme-

tria da ENBRAER, num computador VAX 11/780 conectado ao sincronizador 

de bits usado durante o v6o. 
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FORMATO DO FRAME 

02 —. CODIFICADOR DE POSIÇÃO 

DO MAGNETOMETRO 

BIT 	 BIT 
16 

03 	 FORMA DO CONVERSOR 

AMPLITUDE- TEMPO 

IDETETORJ ENERGIA 
FOIRMA 

CAT 1w 	l 
l o cxl 
1 	o fr1TJBVrJBITj BiY L. i IBITBITJ 

BIT 	 8IT 
16 

Flg. 2.9 - Formato das palavras dos PCMs A e B. 

(Continua) 
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1 BIT 	BITBIT 1 	1 	
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HHI 	1111 	IiH4H 	Ii 

BIT 
16 

Fig. 2.9 - Concluso. 
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2.3 - SISTEMA DE CALIBRAÇÀO EM vôo 

Foram utilizadas duas fontes para a calibraço em v6o. A 

fonte 1, usada para a calibraço dos detectores BGO-CsI(Tl), de 

raios y era uma pequena quantidade de Na 22  (algumas dezenas de nCi). 

Ela foi colocada em frente a um detector BGO cil{ndrico (1" diâmetro x 

1" espessura) e coberta por um disco fino (3mm) de cintilador 

plstico. Toda vez que um f6ton de 0,511 MeV ou 1,268 MeV era emitido 

pela fonte 1, havia uma grande probabilidade que um fton y fosse 

detectado pelo BGO e/ou o amortecimento do p6sitron fosse detectado em 

um dos dois cintiladores. Sempre que um sinal válido em um dos 

detectores BGO-CsI(Tl) coincidia com um sinal dessa fonte, o evento 

era registrado na forma padrão (o formato das palavras encontra-se na 

Seço 2.2) mas com o bit destinado fonte de calibraço igual a 1. A 

fonte 2 era um pequeno cilindro (10 mm dimetro x 10 mm espessura) de 

cintilador pl5stico com uma pequena quantidade ( ,b 10 nci) de Am 21  

distribuído no volume antes do processo de polimerizaço. O cilindro 

foi colocado em frente uma fotomultiplicadora e toda vez que um 

f6ton de 60 keV era emitido pelo sistema havia uma grande possibili-

dade (maior que 99%) que um sinal fosse gerado no cintilador. 

Os detectores 1, 2 e 3 foram colimados por quatro lmi-

nas de Pb, de 8 mm de espessura. O campo de viso dos colimadores era 

240  (FWHM) na direço vertical e 120  (FWHN) na horizontal, sendo seu 

eixo fixo a 500  do znite. O colimador do detector 4 foi construido 

com laminas de Pb mais finas e cobertas com Sn a fim de deter fc5tons 

fluorescentes. O mesmo campo de visada obtido para os detectores foi 

conseguido com a metade do comprimento para eles determinado, e uma 

terceira lamina vertical. 

2.4 - PLANO DE vôo 

O local escolhido para o lançamento foi Poços de Caldas, 

MG (latitude: 21o46m5 longitude: 46 0 3d11  W), devido à sua 1ocalizaço 

(centro do pais) e às condiç5es meteorol6gicas durante o período dese- 
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jado (época do "turn-around"). O experimento foi lançado às 00:25 TL 

(03:25 TU) do dia 10 de outubro de 1987, ã bordo de um balão estratos-

fgrico WINZEN, de 231.990 m 3 , tendo o vSo durado 14:35 h (separação às 

15:00 TL). A Tabela 2.2 mostra as horas de apontamento para as fontes 

escolhidas (SN 1987A, CEN A, VELA X-1, PULSAR DO CARANGUEJO, CENTRO 

caÁcnco). 

Conforme pode-se observar da Tabela 2.2, o experimento 

foi apontado para a supernova durante alguns períodos de tempo, sendo 

a técnica de observação do tipo 'TON-OFF't (D.a Costa, 1981), isto é, 

observava-se a supernova durante um certo tempo e em seguida desviava-

se os detectores para regiões sem fontes na faixa de energia de inte-

resse (fundo do céu), o mesmo sendo feito para as outras fontes. 

O atraso de cerca de duas horas na hora inicialmente 

prevista para o lançamento contribuiu para que se formasse uma fina 

camada de gotículas de água sobre a bolha do balão, por causa da 

condensação noturna do vapor d'água atmosférico, causando um aumento 

de peso que reduziu sua velocidade de ascensão. Isso impediu que a 

subida fosse normal, e o teto foi atingido por volta das 5:30 TL (3,07 

mb), 

As fitas escolhidas inicialmente para a analise foram 

obtidas depois que o balão atingiu valores de pressão menores que 4 

mb, e fitas de dados obtidos à pressões mais altas (na altura da 

troposfera) poderão ser analisadas futuramente para verificação da 

variação da taxa de contagens com a variação da pressão. A Figura 2.10 

mostra a variação da pressão durante todo o tempo de vSo, e a Figura 

2.11 mostra o comportamento do magnet5metro de controle com o tempo, 

durante o apontamento para a supernova e para o-fundo do céu. Observa-

se algumas flutuações nos grficos correspondentes aos valores das 

tensões dos magnetEmetros, que podem ser explicadas por alguns proble-

mas no sistema de telemetria durante esse período, tendo possivelmente 

gerado ruidos que interferiram na transmissão. - 
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TABELA 2.2 

PLANO DE vôo DO EXPERIMENTO SUGAR 87 

HORA 
LOCAL FONTE OBSERVADA 

PRESSÃO 
(mb) 

AZIMUTE 
(°) 

00:30 SN 1987A 1512,25 163 

1:45 SN 1987A 47,12 163 

3:40 FUNDO DO CÉU 6,08 153 

5:35 SN 1987A 4 170 

6:15 FUNDO DO CÉU 3,07 221 

6:39 CARANGUEJO + FUNDO 3,07 221 

8:10 FUNDO + SN 1987A 3 240 

9:20 CEN A + FUNDO 3 140 

10:10 SN 1987 A + VELA X-1 3 200 

11:10 FUNDO DO CÉU 3,3 235 

11:48 VELA X-1 3,44 252 

12:22 FUNDO + CENTRO GALÂTICO 3 154 

13:00 CENTRO GALÂTICO 3 100 

13:40 CENTRO GALÂTICO 3 100 

14:17 CEN A 3 230 

15:00 CEN A 3 230 
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CAPÍTULO 3 

REDUÇÃO DOS DADOS 

As fitas do v3o SUGAR 87 foram inicialmente convertidas 

na EMBRAER por causa da semelhança entre os sistemas utilizados 

(inclusive o mesmo tipo de computador) pelo grupo italiano em sua base 

de lançamento de balSes (Sicília, Itália) e pelo pessoal do 

DTE/TEV/VVR da EMBRAER. Isso permitiu uma montagem eficiente dos ar-

quivos na fita, simplificando o trabalho de redução, que seria mi-

cialmente feito no computador BURROUGHS B6800 do INPE. Esse computador 

foi utilizado pelo DAS para reduçSes e análises de dados dos ilitimos 

vEos de bales at 	o experimento PULSAR 86 (ver, por exemplo, Braga, 

1984). 	Contudo, a sobrecarga de usuários no B6800 e o processo rela- 

tivamente lento de I/o e manipulaço dos dados dentro deste, em compa-

raço com os microcomputadores do tipo IBM-PC fizeram com que se desse 

preferncia aos PCs. 

3.1 - EXTRAÇÃO DOS DADOS 

Durante o vo foram obtidas 38 fitas anal6gicas, que fo-

ram transformadas em fitas digitais na EMBR.AER. Ap6s a conversao, ha-

via 19 fitas do gravador RACAL, gravadas em densidade de 1600 bpi, e 

as 19 fitas gravadas no gravador AMPEX foram compactadas em 4 fitas 

com densidades de 6250 bpi, todas tendo sido gravadas em ASCII. So-

mente foram analisadas as fitas que continham dados do codificador PCM 

A. A reduço foi feita no próprio INPE, usando mcrocomputadores do 

tipo IBM-PC, contendo disco duro, e a leitora de fitas do SITIM 

(Sistema de Tratamento de Imagens) do Departamento de Astrofisica do 

INPE e do 1-100. 

Todo o software utilizado na reduço dos dados foi espe-

cialmente criado para esse fim. Foram desenvolvidos programas em duas 

linguagens, BASIC e C , sendo principalmente utilizado o BASIC avan-

çado. A velocidade de execuço do BASIC nos microcomputadores uti- 
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lizados fez com que se desse preferncia 	ele, em detrimento do 

FORTRAN normalmente utilizado nesse tipo de tarefa. 

3.2 - FORMATAÇÃO DOS ARQUIVOS 

Cada registro (que sera doravante chamado de bloco) gra-

vado na fita possui 12.332 bytes, sendo 44 relativos ao cabeçalho e 

os outros 12.288 distribuídos por tras sub-blocos de 4.096 bytes cada. 

Um sub-bloco possui 32 "frames", cada um contendo 32 palavras. A pri-

meira palavra de cada "frame" é a palavra de sincronismo (em base 

hexadecimal, FA00F300, conforme mencionado na seço 2.2) e a segunda & 

a palavra de identificaço do "frame", que funciona como um contador. 

Cada palavra contam 4 bytes sendo que dois so sempre 00, conforme ob-

servado, por exemplo, na palavra de sincronismo. O formato padrão 

HI-IOOHHOO, onde Hil um algarismo hexadecimal. A Figura 3.1 mostra o 

esquema da diviso dos registros. 

O cabeçalho contam, alam de informaçSes sobre a subdivi-

so dos registros, os valores do tempo do inicio de cada sub-bloco. 

Cada conjunto de 20 blocos foi considerado um arquivo, utilizado como 

arquivo de entrada para os programas em BASIC. As fitas RACAL possuem 

em madia 85 arquivos, enquanto as A1EX tm cerca de 115. O tamanho de 

cada arquivo é de 246.640 bytes, exceto o primeiro e o t5ltimo de cada 

fita, que so um pouco menores devido às mensagens de r6tulo que a 

fita traz em seu inicio, e às mensagens de fim de arquivo (EOF) em seu 

final. 
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1 BLOCO 

CABEÇALHO SUB -BLOCO 1 

+ 4096 HYTES 	1, SUB-BLOCO 2 SUO-BLOCO 3 

TEMPOS 32 rRAMES 

(12... 	 .31 32) 

FRAME 	P:! 	PALAVRA 1: SWCRON!SMO (FAØØ F300) 

128 DYTES 	 PALAVRA 2: CONTADOR 

32 PALAVRAS 
PALAVRAS 3 A 32: DADOS 

(12... 	 .31 32) 

PALAVRA 

4 BYTES 

(HHOO 	 HHOO) 

Fig. 3.1 - Esquema das divisões dos registros. 



rttl 

A partir do "baud rate" do PCM A, pode-se facilmente mos-

trar que o tempo de duraço de cada sub-bloco é de 262,144 ms. Base-

ados nesses dados, foi possível ajustar alguns problemas nos tempos 

devido a dados no aceitos pelo sincronizador de bits, provavelmente 

por erros de paridade. Nos arquivos de tempo observou-se que, even-

tualmente, o intervalo de tempo entre dois sub-blocos consecutivos era 

maior que 262 ± 1 ms, indicando que houve perda de sincronismo, e 

algumas palavras foram perdidas. 

A correço para o tempo morto foi feita desprezando-se 

inteiramente os " frames "  que hovessem perdido o sincronismo. Para as 

tr&s fitas analisadas (SN 1987A e fundo do céu), a correço para essas 

perdas foi muito pequena; durante o tempo de observação da supernova, 

a porcentagem para o "tempo morto" foi de 1,03%; na primeira observa-

ção do fundo do céu, 0,397% e na segunda observação do fundo do céu, 

0,039%. 

As fitas utilizadas na reduço foram escolhidas de acordo 

com a Tabela 2.2 (seção 2.3). Após a leitura, obteve-se 42 minutos de 

observaço da supernova e 9 minutos de ruído de fundo observado ime-

diatamente depois da fonte. Obteve-se também 22 minutos de ruído de 

fundo em outro horário, cerca de cinco horas ap6s a observaço da 

supernova. 



CAPITULO 4 

ANÁLISE E DISCUSSÃO DOS RESULTADOS 

Os espectros brutos obtidos durante os trgs intervalos de 

observaço so apresentados nas Figuras 4.la, 4.1b e 4.1c, normaliza-

dos para contagens/seg. Pode-se observar a presença da linha de 0,511 

MeV nos detectores 1, 2 e 3; o detector 4 apresenta um espectro conti-

nuo para uma faixa de energia entre 0,060 e 0,270 14eV. 

Devido a problemas no magnet5metro de posiço, o aponta-

mento ap6s 6:30 TL apresentou algumas irregularidades. Às 11:19 11 

apontou-se novamente para o fundo do céu, mas as contagens observadas 

apresentavam valores mais altos que os da fonte+fundo do céu (5:32 às 

6:15 hs) e fundo do céu somente (6:15 às 6:24 lis). Foram estudadas al-

gumas possibilidades que justificassem esse aumento. Pensou-se ini-

cialmente numa explosão solar, mas dados fornecidos pelo Departamento 

de Geofísica e Aeronomia do INPE indicavam que o dia do vBo no apre-

sentou atividade significativa. Observou-se também pressao e tempera-

tura, comparando-as com os os valores lidos no intervalo de 5:32 às 

6:15 hs. A presso esteve dentro da mesma faixa anterior (3,5 mb - 3,1 

mb) e a temperatura interna lida nos sensores pr6ximos aos transmisso-

res e ao conversor anal6gico-digital nào apresentou uma variação sig-

nificativa. Como não houve variação de temperatura ou pressão que jus-

tificasse esse aumento, a alternativa restante, sugerida por um au-

mento nas contagens do espectro de tempo dos detectores, é que algum 

componente do sistema eletr8nico (possivelmente o analisador de forma 

de pulsos) não estava funcionando corretamente. Isso permitiria um 

"vazamento" de eventos do CsI para baixo do limiar de detecção do 

tempo de relaxação do BGO, aumentando assim as contagens registradas 

no BGO. Essa idéia foi endossada pelo grupo co-participante do experi-

mento SUGAR 87 (Costa, 1988). Decidiu-se então não utilizar essas con-

tagens de fundo do céu e com isso, a analise deste trabalho restrin-

gir-se-ã às observaçGes obtidas para dois intervalos: fonte+fundo do 

céu (doravante F+RF) e o do fundo do céu somente (doravante RF). 
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Durante esse intervalo (F-FRF e RF) o apontamento para a 

supernova foi feito antes dos detectores atingirem o teto de v6o (3,02 

mb). Desistiu—se então de tentar urna norma1izaço para a pressão média 

durante a observaço do ru{do de fundo, optando—se por uma estimativa 

de quanto tempo o balão passou em cada intervalo de pressão, através 

dos valores da curva da Fig. 2.9. Os detectores passaram cerca de 66% 

do tempo de observaço da supernova a uma pressão entre 3,3 nib e 3,0 

mb e 34% entre 3,8 mb e 3,3 mb. Estimou—se ento um valor médio entre 

3,15 ± 0,15 mb. 

Os espectros obtidos a partir das fontes de calibraço 

so mostrados nas Figs. 4.2 e 4.3 para F+RF e RF. Os picos de 0,511 

NeV e 1,274 MeV aparecem claramente em todos os espectros. Fez—se um 

ajuste de mínimos quadrados (Bevington, 1969) para determinar a posi-

ço dos centr6ides e da abertura (10). As curvas de calibraço em v5o 

para F+RF e RF aparecem na Figura 4.4. Na Tabela 4.1 so colocados os 

resultados do ajuste durante os mesmos intervalos. 
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TABELA 4.1 

VALORES OBTIDOS DURANTE A CALIBRAÇÂO EM VO DOS 

DETECTORES DO EXPERIMENTO SUGAR 87 

CANAL 

DETECTOR APONTAMENTO  

ENERGIA (511 keV) ENERGIA (1274 kev) 

F + RF 25,1 57,1 

1 

RF 24,9 56,8 

F + RF 26,4 57,8 

2 

RF 26,3 58,4 

F + RF 22,9 53,4 

3 

RF 22,9 53,3 

4,1 - ANÁLISE DAS CONTAGENS 

Desenvolveu—se, a partir das curvas de calibraço, um 

programa que somasse as contagens para os intervalos de energia prí-

determinados, e fornecendo como salda a Tabela 4.2, com o nimero de 

contagens por segundo e os respectivos desvios padro para cada inter-

valo, para os detectores 1, 2 e 3.. 
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As faixas de energia em que o espectro foi dividido foram 

escolhidas de modo que dentro de cada faixa estivesse encaixada alguma 

linha importante do ruído de fundo atmosférico ou do espectro de 

raios Y, a saber: 

0,100 - 	0,200 MeV: 	apesar da 	possibilidade de haver 

contaminação por ftons X duros ou y de baixa energia espalhados 

pela estrutura da g8ndoia, feita de Al, pode-se também encon-

trar algumas linhas do ruído de fundo atmosférico (0,180 MeV 

e 0,191 MeV). 

0,200 - 0,400 MeV: tentou-se inicialmente identificar um 

padro observado nos detectores 1 e 2 com uma linha de ruído 

de fundo atmosférico (energia de 0,204 Mcv) citada por Haymes 

et alii durante a observaço 	de linhas do Centro Ga- 

l5ctico. Entretanto, apesar do mesmo padro aparecer durante 

diversos outros intervalos de observação (Figs. 4.5a e 4.5b), 

essa idéia foi descartada ao comparar-se o valor da energia 

obtido da curva de calibraço, pois as energias corresponden-

tes a esses canais (diferentes para cada detector e para os 

dois tempos de observação) estavam bem abaixo de 0,204 11eV. 

0,400 - 0,800 MeV: a linha de 0,511 Mcv destaca-se nos 3 

detectores. Eventualmente 	ela poderia 	ser usada 	para 

complementar as informaç6es fornecidas pela fonte de calibra-

ço, mas os valores da Tabela 4.1 mostram que a variaçao no 

ganho dos canais no excedeu a 2%. Pelo ajuste de regresso 

linear constatou-se que os canais dos espectros de vEo e da 

calibraço correpondentes ao pico de 0,511 MeV estavam quase 

sempre superpostos. 

0,800 - 1,200 Mcv: devido à presença da linha de 0,847 MeV 

nessa faixa esperava-se obter uma taxa de contagens para F+RF 

superior a de RF em pelo menos 3 G. 
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A Figura 4.6 apresenta os valores de contagens/seg nas 

faixas de energias mencionadas anteriormente. Para que as contagens 

observadas pudessem ser consideradas significativas com 99% de cer-

teza, seria necessário que a contribuiço de F+RP superasse a de RP 

em, pelo menos, 3 a. Entretanto, nota-se claramente que os valores ob-

tidos confundem-se dentro de um intervalo de 3 a, estando, portanto, 

dentro das variaç6es estatísticas. 

4.2 - ESTIMATIVA DE UM LIMITE SUPERIOR PARA O FLUXO 

Como as taxas de contagens observadas no mostraram 

nenhum sinal evidente da supernova e levando-se em conta que o tempo 

de apontamento foi pequeno, decidiu-se verificar a sensibilidade dos 

detectores olhando para F+RF e RF e estabelecer um limite superior com 

2 a. Partiu-se ento para o calculo das eficincias dos detectores, 

levando-se tarnbm em conta a absorção atmosférica. O procedimento ba-

seia-se na relação entre as intensidades incidente e transmitida pelo 

detector, dando como resultado um valor teórico para a eficiancia, mas 

que no difere muito ( < 5%) dos valores experimentais medi- 
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dos. Considerando-se um feixe de radiaço de intensidade l, incidindo 

sobre a atmosfera terrestre, a parcela da radiação que atingirá o sis-

tema I onde: 

I = 1 exp (P atm• d atm) 	 (4.1) 

sendo p = coeficiente de atenuação linear (cm 1 ) 

d = espessura do meio considerado (cm) 

Uma parte da radiaço 	absorvida no cintilador plástico e na janela 

de aluminio colocada sobre o :cristal superior. Assim, a parcela que 

chega no BCO : 

13 = I, exP [(hiatnr da tm+ Pp i s. d 15+ PAi . d 	)I 	(4.2) 

A quantidade absorvida ser: 

1 4 =  1 3  11 - exp 	dBGO)JBCO 
	 (4.3) 

A eficincia total foi calculado substituindo os parmetros 	forneci- 

dos por Harshaw/Fiitrol Partnership 	(1984) nas relações acima, 

obtendo-se: 

E = I/I 	 (4.4) 

As eficincias de fotopico foram calculadas usando-se os 

dados obtidos durante a ca1ibraço no solo. No gráfico da Fig. 4.7 & 

feita a comparaçao entre as eficincias de fotopicos para os detecto- 
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res do v&o SUGAR e uma simulaço de Monte Cano (Costa et alii, 1984) 

para um Ttphoswich  BGO - CsI(Tl) com as seguintes características: 

dBGO = 10 mm 

dCsl(Tl) = 50 mm 

Área: 25 cm 

Forma: quadrado 

Observa-se no gráfico uma coincidncia das curvas nas baixas energias, 

o que indica que os trs detectores devem ter a mesma resposta para 

energias da ordem de 0,200 MeV. A diferença das trs curvas para a 

simuiaçao de Monte Cano pode ser explicada pela ausancia de pontos 

entre 0,300 MeV e 0,500 MeV. O ajuste seria mais perfeito nas energias 

mais baixas caso se pudesse contar com mais pontos no intervalo men-

cionado. Entretanto um ponto deve ser ressaltado: na simulação, Costa 

et alii (1986) no levaram em conta a absorço no plástico de blinda-

gem contra partículas carregadas nem na janela de alumínio, plotando 

simplesmente o valor esperado da eficincia x razao área 
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total/área do continuo criado pelo efeito Compton. As curvas traceja-

das so do tipo lei de potancia, com as seguintes equaçes: 

Detector 1 
- 	 61 = 42.372,28 x 

Detector •2 
- 	 62 = 20.793,91 x 

Detector 3 - 	 6 = 10.448,53 x 

É tambm importante lembrar que as eficincias de foto-

pico calculadas, embora consistentes com a simulaço, no serão utili-

zadas por no haver condiç5es imediatas de se montar a matriz de de-

convoluço que determina o espectro real de f6tons, dado pela equação 

(Ef  

n = j 	j 	1 0 (E) exp (-a) [1-exp (-0)] M(E,E') dEdE' (4.5) 

Ei  Et>200keV 

onde 	I - radiaço incidente no topo da atmosfera; 

a - fator de atenuaço x espessura dos meios atravessados 

pela radiação at chegar no cristal; 

O - fator de atenuaçao do BCO x espessura do BCO; 

M(E,E') - matriz de 	deconvoluço 	(incluindo 	resoluç5es 	e 

eficincias) para o BGO. 

n - taxa de f6tons.ctÇ 2 .s 1  

Para que detalhes no espectro de deconvoluço pudessem afetar os re-

sultados, seria necessário que os dados possuíssem uma estatística 

melhor. O procedimento adequado no caso de se ter conseguido um fluxo 

com 30 acima do ruído de fundo seria supor um espectro de f6tons, 

usar eficincias de fotopico e resoluç5es dos detectores e resolver a 

integral de convoluçao para, a partir do resultado obtido, aplicar um 

teste de X 2 . 

Por outro lado, pode-se analisar o efeito do desempenho 

dos detectores no espectro; uma baixa eficiancia (em energias maiores 

que 0,200 MeV) torna o espectro mais "mole", deslocando f6tons de 

energias mais altas para energias mais baixas, via efeito Compton. 
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Caso as áreas dos detectores utilizados fossem maiores, poder-se-ia 

conseguir uma efici&ncia de fotopico muito maior, com toda energia 

criada pela produçao secundária de f6tons sendo absorvida dentro do 

volume dos detectores. Já uma resolução ruim desloca f6tons de ener-

gias mais baixas para energias mais altas, tornando o espectro mais 

"duro". Essa resolução mais "pobre" se comparada com o Nal j uma 

caracter{sitca intrínseca do detectot ECO. As curvas de resoluço FWHM 

x energia para os detectores de raios Y , com dados da calibraço em 

terra so mostradas na Figura 4.8. As curvas decrescem de acordo com 

uma lei de potncia, embora no muito próximas aos valores esperados 

de E/E ' E/ 2 . 

Como no se observou um fluxo estatisticamente significa-

tivo da supernova, optou-se por estimar um limite superior com uma 

margem de erro de 2 G. Assim, foram escolhidos os detectores 1 e 2, 

que possuem praticamente a mesma área, e usando os valores obtidos 

para os desvios padrao calculou-se um limite superior para o fluxo de 

f6tons, estimando a presença da supernova. Nesse c5lculo levou-se em 

conta as eficincias totais de cada detector (considerando a absorçao 

atmosférica) e a posiço da fonte em relação ao colimador durante o 

período de observaço (cerca de 85% da fonte esteve dentro do campo 

de viso do colimador FWHM). 



> o  
o 

z 

o 
E- 
'o 

L 
C) 
o 
coo 

o 

CD 

aZ 
tLjJ 

.. 
e 

ei 

r-1 

.-1 

co 
'-1 o 
4-) 

ci 
G) 

4-) 
O) 

).1 

o 
ci 

•1-( 
o 
4-) 

o 

O) 
ti 
co 

•1-1 
(1 

(0) 
ci 

•1-1 
14-4 

O) 
co 
03 
ti 

co 
cli 
1- 

o 

-s 

bo 
I4 

o 
o 
(o 

75 

	

• 	
1 

i 	(1 

	

- 	o 

	

- 	 t 

	

- 	o 
U 	

1 

	

o 

- 	o 	

t 

-c 

a) 

	

- 	2111 	

Ii! 

	

- 	o 

00 

000  J 	
1, 

-4—) 
/ 

I I  
II 

1' 

II  

.- / 

— 

	

o 	o 	o 	o 	o 

	

O 	 co 	co 	 '1- 	 04 

(%) ODIdOIOJ 30 VIGNIIIOLJII 



> 
ci) 

o 
E- 

 'o 

2 
ri 

CD 

bJ 
z 
uJ 

(a 
O) 

o 
4-J 
() 
O) 
4J 
O) 
li 

(O 
o 

(li 
a 

ri) 

ri) 

o 

00  

o 
LI) 
O) 
1.1 

O) 

(O 
('3 

o 

-t 

b 
,-1 
Çx•i 

76 

.ult 	1 	1 	1 1 1 	1 	1 

/+m~0  

e / 
1 000 

000 
4)4)4) 

1- 

• Ø4)W 

II 	1 	1 	1 2 	 liii, 

000 

t 	t 	1 

o 

O) 

C4 

o 
ti 

o 	 o 

(%) 1NHMd ovÔniosèi 



77 

Na Tabela 4.3 so mostrados os valores obtidas para esses 

limites superiores, nas quatro faixas de energia escolhidas. Na Figura 

4.9 esses mesmos valores so mostrados em comparação com outros resul-

tados de observações no contínuo desde agosto/87 at abril/88. Pelo 

gráfico, pode-se ver que os limites calculados apresentam-se bastante 

coerentes dentro do grupo de observações sumarizadas por Gehrels et 

alii (Fig. 4.9). O autor particularmente cr que um maior tempo de ob-

servaço poderia diminuir a dispersão dos pontos calculados, apresen-

tando mesmo um sinal observado com 3ci acima do ruído de fundo. 

TABELA 4.3 

LIMITES SUPERIORES OBSERVADOS DURANTE O VÔO SUGAR 87 

PARA O FLUXO DE RAIOS CAMA NO CONTÍNUO 

FLUXO ( x 10 	FÓTONS.CM 2.5 1 .KeV 1 ) 

DETECTORES ÁREA 

( cm2 ) 

0,1 - 0,2 0,2 - 0,4 0,4 - 0,8 0,8 - 	1,2 

1+2 160 4,0 2,0 1,6 1,2 
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FONTE: Cebreis et alii (1988), p. 7. 
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4.3 - nisdussÃo DOS RESULTADOS 

Pode-se fazer algumas comparaç6es com resultados prelimi-

nares apresentados por diversos autores no período anteriormente ci-

tado. Os valores de Natz et alii, calculados com base nos dados obti-

dos pelo espectr6metro de raios T (GRS) do satílite Solar Maximum 

Mission (SMM) foram conseguidos entre os dias 1 de agosto e 31 de ou-

tubro de 1987. O fluxo para à linha de 0,847 MeV foi estimado em 

(1,0±0,25)x10 3  fctons.cn( 2 .s 1 , com uma precisao <50 ; o valor do 

fluxo para a linha de 1,238 MeV foi (6,O±2,O)x1O 4  f5tons.cm 2 .s 1 . Os 

fluxos nessas linhas so equivalentes ao que seria esperado nesse pe-

nodo se houvesse cerca de 2,3x10 -4 M®  de Co 56  totalmente exposto a 

155.000 anos-luz em 1 de agosto de 1987. Isso é somente cerca de 1,3% 

da massa total do Co 56  estimada, misturada com a mataria ejetada, ba-

seada na intensidade da curva de luz. Isso sugere que os 

raios y observados foram produzidos pelo decaimento de uma pequena 

parcela de Co 56  sob uma camada de matria relativamente fina, ou por 

todo o Co 56  situado sob um envelope opticamente espesso (T = 4). A se-

gunda hipótese implicaria numa razo de ramificação (calculada atravs 

de simulaço Monte Carlo) 'tl,l , o que contraria as previs6es de la-

borat&rio (P
1,238 0,847 

 n. 68%). Entretanto, embora essa razão de ra-

mificaço seja pouco provável, ela nao esta excluida. A primeira hip6-

tese poderia acontecer no caso de o envelope ejetado no ser uniforme, 

ou uma parte do Co 56  ter se misturado com a mataria fora do centro da 

explosao, via instabilidade Rayleigh-Taylor, o que faria a concordn-

cia entre os fluxos de raios -y e os raios X duros observados, alm de 

confirmar algumas previs6es teóricas (por exemplo, Shibazaki and 

Ebisuzaki, 1988; Ebisuzaki and Shibazaki, 1988a e 1988b; Kumagai et 

alii, 1988). 

Sandie et alii (Lockheed/MSFC), com detectores de de puro 

(119 em 2  e resoluço de 0,002 MeV em 1,330 11eV) e um sistema de anti-

coineidncia ativa lançado a bordo de balo num voo que durou trs 

dias (29 a 31 de outubro de 1987), apresentaram valores um pouco dis-

crepantes dos obtidos por Matz et alii. Para dois peniodos de transito 



da supernova, o fluxo na linha de 0,847 1,1eV foi de cerca de 

5x10 f6tons.cm 2 .s 1 , com uma precisão maior que 3a e esse mesmo 

valor foi estimado como limite superior para a linha de 1,238 MeV. No 

continuo foram apresentados valores para duas faixas de energia: 0,050 

- 0,100 )leV ((6,4±0,5)x10 5  f6tons.cm 2 .s 1 ) e 0,100 - 0,200 MeV ((2,9 

±0,5)x10 5  fcStons.cm 2 .$) sendo que os nilmeros do ultimo intervalo 

aproximam-se dos valores obtidos por esse trabalho. Deve-se ressaltar 

que os resultados de Sandie et alii foram apresentados sem nenhum tra-

tamento para erros sistem5ticos - somente estão incluidos erros esta-

t{stico. 

Cook et alii (Caltech) usaram um espectr8metro imageador 

de raios Y lançado a bordo de balão em 18 de novembro de 1987 e obser-

varam a supernova com 4,90 de significância na faixa de 0,040 - 1,300 

14eV, durante 2,5 hs. O fluxo foi detectado com precisão de 2,6 G, a 

partir da soma de contagens em duas faixas de energia: 0,081 MeV de 

abertura, centrada em 0,847 MeV e 0,093 14eV de abertura, centrada em 

1,238 14eV, com o valor estimado para as duas faixas de (1,1±0,6) 

x10 3  f6tons.cm 2 .s 1 . 

Em 6 de dezembro de 1987 Mahoney et alii (JPL) consegui-

ram, a partir de 4,5 hs de observação, registrar um fluxo na linha de 

0,847 14eV de (0,5±0,7)x10 3  f6tons.cm 2 .s 1 , e na linha de 1,238 14eV, 

de (2,1±0,7)x10 3  f6tons.cm 2 .s 1 . O tempo de observação foi igual-

mente dividido entre F+RF e RF, e os erros registrados são somente es-

tatisticos. 

Os vSos em 1988 registrados at& a presente data nos tele-

gramas da lATi não indicam mudanças muito bruscas nos fluxos. Em 8 de 

janeiro de 1988 Rester et ali]. (Florida University/GSFC) observaram a 

supernova por cerca de 12 hs, num v6o à bordo de balão realizado na 

Anthtica com o GRAD (Camma-Ray Advanced Detector). As estimativas de 

fluxos são (para ambas as linhas) (2,5±1,3)x10' f6tons.cm 2 .s; 

esses valores ainda estavam sendo submetidos a uma an1ise mais deta-

lhada, quando da publicação do telegrama na circular da lATi. 



Num experimento conjunto entre Alemanha, Itália, Austr5-

lia e Inglaterra, Ubertini et alii lançaram à bordo de balão um expe-

rimento combinando detectores de raios X e y, obtendo cerca de 7 hs de 

dados, de uma regio de 40  de abertura centrada na SN 1987A, que foi 

detectada com uma preciso de 4,8 a na faixa de energias entre 0,030 - 

0,100 MeV. A avaliaço preliminar do fluxo no contínuo í de (1,4±0,4) 

x10- 5  f5tons.cm2.s1. 

Terminando a seqUncia, em 12 de abril de 1988, Cook et 

alii (Caltech) relançaram o telesc6pio imageador de raios Y , obtendo 

cerca de 5 hs de apontamento para a SN 1987A. Detectou-se um fluxo en-

tre 0,040 - 1,300 MeV com 4,9 a de significncia, dentro de o?s em re-
laço à supernova. Os valores obtidos so semelhantes aos do vBo de 

novembro de 1987, sugerindo um pequeno decréscimo de fluxo. As estima-

tivas iniciais no continuo foram (em unidades de 10 f6tons.cm 
 I 

keV): 1,5±0,3, centrada em 0,150 NeV e 0,3±0,15, centrada em 0,625 

MeV •  Para as linhas (em unidades de io f6tons.cm 2 .s 1 .keV 1 ) ob-

teve-se: 0,8 ± 0,4 para a linha de 0,847 11eV e um limite superior 

(3 a) menor que 1,4 para a linha de 1,238 11eV. 

Os valores citados anteriormente so os que aparecem na 

Tabela 1.1 • Os resultados de outubro de 1987 para as linhas de 0,847 

11eV e 1,238 MeV esto entre uma e duas ordens de grandeza acima dos 

valores apresentados neste trabalho para o limite superior no contí-

nuo; as estimativas para o contínuo estio sempre na faixa de 

10 .

4 

 f6tons.cm 2 .s 1 . Levando-se em conta que o experimento que obteve 

o menor tempo de observaço da supernova (2,5 hs), em 18 de novembro 

de 1987, apresentou um fluxo para linhas de (1,1 ± 0,6)x10 f6tons. 

cm 2 .s 1 (4,9 o), pode-se imaginar que, com o mesmo tempo de observa-

ço ou detectores com área um pouco maior, pelo menos o continuo seria 

observado com preciso maior que 3 c, reforçando assim a justificativa 

apresentada do pouco tempo de observaço. 



4.4 - PRÓXIMAS ETAPAS 

Embora o apontamento para a supernova tenha sido pobre, 

espera-se ainda obter outros resultados a partir deste trabalho. Um 

bom tempo de observação foi conseguido para Cen A e para o Centro Ga-

igctico, e é objetivo do grupo de Astrofísica de Altas Energias do 

INPE analisar os dados de todas as fontes observadas durante o vGo. 

Alim disso, um outro ponto começa a aparecer como alvo principal das 

futuras observações da SN 1987A. 

Os "bursts" de neutrinos detectados horas antes da expio-  

são da SN 1987A, pelos detectores de Kamioka, 1MB, Mont Blanc e Baksan 

sugerem um colapso da estrela progenitora e a luminosidade calculada 

dos neutrinos (entre 2,5 e 5,0 MeV) observados coincidem muito bem com 

os modelos correntes de explosão de supernovas e formação de estrelas 

de nutrons (para referncias à detecção dos neutrinos, ver, por exem-

plo, Underground Physics, 1988). Ainda existem controvrsias com rela-

ção aos diferentes horários de observação entre o experimento de Mont 

Blanc e os outros trâs, mas não há mais divida que os neutrinos obser-

vados são provenientes do colapso que deu origem à SN 1987A. Uma hipó-

tese levantada por Nussinov et alii (1987) propõe que a SN 1987A tenha 

sofrido dois colapsos seguidos, sendo o segundo do estágio de estrela 

. de nãutrons para o de buraco negro. Bisnovatyi-Kogan tambm discute 

essa idiia, explicando que o tempo observado entre os eventos de Nont 

Blanc e Kamioka, 1MB e Baksan deve-se ao fato de que uma estrela de 

nãutrons em rotação mais estável do que uma que não gira. O tempo de 

colapso característico para uma estrela de nautrons parada í da ordem 

de algumas dezenas de segundos, enquanto que, se a estrela está gi-

rando, o segundo colapso s6 vai ocorrer após a perda de momento angu-

lar num processo magnetorrotacional, onde o intervalo entre ambos os 

colapsos á da ordem de 4,5 hs. Porm, caso se observe um pulsar no re-

síduo da explosão da SN 1987A essa hipótese será invalidada. Nesse 

caso, serão necessárias novas interpretações para os sinais observados 

nos detectores de neutrinos. 
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Por outro lado, levando-se em conta a massa da progeni-

tora e a energia liberada durante o colapso, bastante provável que 

um pulsar tenha sido criado durante a exploso. A luminosidade e as 

poss{veis condições de observação desse pulsar 5a0 discutidas no ar-

tigo de Gehrels et alii (1988). As estimativas so de um pulsar com 

luminosidade igual a 1% do Pulsar do Caranguejo. Os cristais de 

NaI(Tl) usados bordo do ilitimo experimento SUPERNOVA do DAS t&n sen-

sibilidade suficiente para detectar essas pulsações, e isso será ten-

tado num v3o a ser realizado em fins de novembro de 1988. 



CAPÍTULO 5 

CONCLUSÃO 

Quando o assunto desse trabalho foi decidido, a SN 1987A 

tinha sido "apresentada" àcomunidade astron6mica internacional havia 

apenas 2 semanas. Os objetivos foram ento iguais aos de todos os as-

trofisicos que trabalham com astronomia de raios X e Y : a observaço 

das linhas de 0,847 MeV e 1,238 MeV provenientes do decaimento do 

C0 56 . Devido à data do vSo, descartou-se a busca de um pulsar como ob-

jetivo principal, sendo os esforços direcionados na direço da obser-

vaço das linhas e do espectro continuo. Paralelamente (e objetivo 

inicial do vo) pretendia-se testar o uso de detectores "phoswich" do 

tipo BGO-CsI(Tl) na astronomia de raiosY à bordo de balões estratos-

fricos. Alguns problemas na eletr5nica de bordo impediram uma melhor 

avaliação do desempenho destes detectores, mas o autor acredita que o 

sistema de anticoincidancia usado nos "phoswich' t  e discutido no Capi-

tulo 2 mais eficiente na astronomia de raios X, pelo simples fato 

que a relaço entre as espessuras dos cristais pode ser muito maior 

(na proporção 1:50), havendo menos contaminaçao pela área lateral do 

cristal superior (no caso o BGO). 

De posse dos dados reduzidos, em maio de 1988, os objeti-

vos inicialmente traçados tiveram que ser redirecionados. O apareci-

mento das linhas de emisso do Co 56  cerca de seis meses antes do pre-

visto dentro dos limites de fluxo estimados e tamb&m o pouco tempo de 

apontamento para a SN 1987A sugeriam que o sistema nao detectara a 

fonte dentro do limite de confiança de 3a , usualmente aceito para me-

didas na faixa de raios Y. O sinal medido para F+RF, embora superior 

algumas vezes ao medido para RF nas faixas de energia escolhida, con-

fundiam-se dentro do limite de 30 . Determinou-se ento um limite su-

perior para esse fluxo, dentro de 4 faixas de energia cujos valores 

foram (em unidades de 10 f6tons.s'.cni 2 .keV'): 4,03 entre 0,1 e 

0,2 14eV, 1,96 entre 0,2 e 0,4 14eV, 1,63 entre 0,4 e 0,8 MeV e 1,22 en-

tre 0,8 e 1,2 14eV. Os resultados foram comparados com os de outros 
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experimentos lançados entre agosto/87 e abril/88. Os valores deste 

trabalho estavam bastante coerentes com os apresentados no artigo de 

Gehrels et alii (1988), indicando somente que o limite de sensibili-

dade dos detectores do experimento SUGAR 87 para o continuo estava 

aquém do necessrio para a detecço da fonte durante o intervalo de 

observaço. 

De qualquer maneira, todo evento que venha a ser obser-

vado com relaço SN 1987A será de interesse para a comunidade astro-

nmica de todo o mundo. Corno ela poder ser observada em todos os com-

primentos de onda durante vários anos, acontecimentos como a medida 

direta do decaimento radioativo de elementos recém sintetizados, a ob-

servaço de um pulsar, o acompanhamento da evolução do residuo da 

supernova e, quem sabe?, a confirrnaço do primeiro buraco negro efeti-

vamente observado sero alguns dos muitos problemas abordados. Mas 

pessoalmente acreditamos que os eventos mais interessantes e imprevi-

siveis ainda aguardam a sua hora de serem descobertos, brindando todos 

aqueles que se interessam por esse fascinante ramo da Fisica com sur-

presas durante muitos anos. 



P.EFER2NCIAS BIBLIOGRÁFICAS 

ASCHENBACH, E.; BRIEL, U.G.; PFEFFERMANN, E.; BRAIJNINGER, E.; 

HIPPMANN, H,; TRIIMPER, J. A search for soft X-rays froin supernova 

1987A. Nature, 330(6145):232-232, Nov. 1987. 

BEREZINSKY, V.S.; CINZBURC, V.L. Cosmic rays and gamma radiation from 

the shell of SN 1987A. Nature, 329(6142):807-809, Oct, 1987. 

BEVINGTON, P.R. Data reduction and errar analysis for the physical 

sciences, New York, NY, McGraw-Hill, 1969. 

BISNOVATYI-KOGAN, G.S. Stellar gravitacional colapso and neutrino 

etnission. In: DOMOGATSKY, G.V.; KHALCHUKOV, F.F.; KUDRYAVTSEV, 

V.A., RYAZHSKAYA, OG., eds., Undergraund Physics 87, Moscow, USSR, 

1988. (Proceedings of the Second International Symposium on 

lJnderground Physics). 

BRAGA, J. Medidas de linhas nucleares com um telesc6pio Ce(Li) duplo 

bordo de balo estratosfrico 0  Dissertaço de Mestrado em 

Ciancia Espacial/Astrogeofisíca. Sao José dos Campos, INPE, Set. 

1984 (INPE-3380-TDL/185). 

CMIPBELL, P. Supernova almost on the doorstep. Nature, 326(6108): 

11-11, Mar. 1987. 

CHAN, KW.,; LINCENFELTER, R.E. Calculated gamma-ray une fluxes from 

the type II supernova 1987A. The Astrophysical Journal, 318(2 part 

2):1,51-L55, Jul. 1988. 

CIIEVALIER, R.A.; FRANSSON, C. Circumstellar matter and the nature of 

the SN 1987A progenitor star. Nature, 328(6125):44-45, .Jul. 1987. 



CHUNG, K.C. Tópicos de Astrofísica Nuclear. Rio de Janeiro, Centro 

Brasileiro 	de 	Pesquisas 	Físicas 	(CBPF), 1982. 40 p. 

(CBPF-MO--003/82). 

CLAYTON, D.D.; COLGATE, S.A.; FISHNAN, G.J. Gaxmna-ray lines from 

young supernova remnants. The Astrophysical Journal, 155(1 part 

0:75-82, Jan. 1969. 

COOK, W.R.; PALMER, II.; PRINCE, T.; SCHINDLER, 5.; STARR, C.; 

STONE, B. Supernova 1987A in the Large Magellanic Cloud. IAU 

Circular nQ 4527, Jan. 12, 1988. 

Supernova 1987A in the Large Magellanic Cloud. IAU Circular 

nQ 4584, Apr. 23, 1988. 

COSTA, E. Descriço tcnica do experimento SUGAR 87. São Jos dos 

Campos, Set, 1988. Udaya Baskharam Jayanthi, comunicaçao pessoal. 

COSTA, E.; MASSARO, E.; PIRO, L. A BGO-CsI(Tl) phoswich: a new 

detector for X- and gamma-ray astronomy. Nuclear Instruments and 

Nethods, A243(3)572-577, March 1986. 

COSTA, E.; AURIENHA, G.; DE BIASE, G.A.; MASSARO, E.; MEDICI, G.; 

PIRO, L. Study of a BGO-CsI(Tl) phoswich detector and possible 

applications to X- and gamma-ray astrophysics. 11 Nuovo Cimento, 

7C (6):714-721, Nov.-Dic. 1984. 

DA COSTA, J.M. Técnicas observacionais de astronomia de raios gama de 

baixa energia. 	sa0 Josí dos Campos, INPE, Agosto 1981 

(INPE-23334ID/018). 

DOPITA, M.A The recombination wave and the hidrogen envelope mass of 

supernova 1987A. Nature, 331(6156):506-507, Feb. 1988. 



M. 

DOTANI, T,; IIAYASHIDA, K.; INOUE, II.; ITOII, M.; KOYAMA, K.; 

NAKINO, F.; MITSUDA, K.; MURAKANI, T.; ODA, M.; OGAWARA, Y.; 

MANO, S.; TANAXA, Y.; YOSHIDA, A.; MAKISHINA, K.,; OHASHI, T..; 

KAWAI, N.; MATSTJOKA, M.; I-IOSHI, R.; HAYAKAWA, 8.; Kil, T.; 

KUNIEDA, II.; NAGASE, P.; TAWARA, Y.; HATSUKADE, 1.; KITANOTO, S.; 

MIYMIOTO, 5.; TSUNEMI, II.; YANASHITA, K 0 ; NAKACAWA, N.; YANAUCHI, 

M.; TURNER, M.J,L.; POUNDS, LA.; THOMAS, H.D.; STEWART, G.C.; 

CRUISE, A.M.; PATCHETT, B.E 0 ; READING, D.H. Discovery of an 

unusual hard X-ray source in the region af supernova 1987A. 

Nature, 330(6145):230-231, Nov. 1987. 

EBISUZAXY, T.; SI-IIBAZAKI, N. The effects of mixing of the ejecta on 

the hard X-ray eniissions from supernova 1987A 0  The Astrophysical 

Journal, 327(1 part 2):L5-L8, Apr. 1988. 

X-ray and gamma ray emissions expected from supernova 1987A. 

The Astrophysicaljournal, 328(2 part 1):699-703, May 1988, 

GEHRELS, N.; LEVENTUAL, M.; MaCCALLUN, C.J. Summary of gamma ray 

observations of SN 1987A, To appear in: GEHRELS, N.; SHARE, G.H., 

eds., 	Nuclear spectroscopy of astrophysical sources. Greenbelt, 

ND, 1988 	(AIP Conference proceedings - In press). 

GEHRELS, N.; NaCCALLUM, C.J; LEVENTIIAL, N. Prospects for observations 

of nucleosynthetic gamma-ray lines and continuum from supernova 

1987A. The Astrophysical Journal, 320(1 part 2) :L19-L22, Sept. 

1987. 

CILMOZZI, R.; CASSATELA, A.; CLAVEL, J.; FRANSSON, C.; GONZALEZ, R.; 

GRY, C., PANAdA, N., TALAVERA, A., WAMSTEKER, W. The progenitor 

of 5W 1987A. Nature, 328(6128):318-320, Jul. 1987. 



HAYMES,R.C.; WALRAVEN, G.D.; NEECAN, CÁ.; HALL, R.D.; DJUTH, F.T.; 

SHELTON, D.H. Detection of nuclear ganima rays from the Galactic 

Center region. The Astrophysical Journal, 201(3 part 1):593-602, 

Nov. 1975. 

JJELFAND, D. Bang: the supernova of 1987. Physics Today, 40(8 part 

1):25-32, Aug. 1987. 

HILLEBRANDT, W.; HOEFLICH, P.; TRURAN, J.W.; WEISS, A. Explosion of a 

blue supergiant: a model for supernova SN 1987A. Nature, 

327(6122):597-599, Jun. 1987. 

ITOH, M.; KUMAGAI, 5.; SHIGEYAMA, T.; NOMOTO, K.; N]ISHIMURA, J. X-

rays expected from supernova 1987A compared with the source 

discovered by the GINGA sateilite. Nature, 330(6145):233-235, 

Nov. 1987. 

KNOLL, C.F. Radiatjon detection and measurement, New York, NY, John 

Wiley, 1979, 

KUMAGAI, 5,; ITOR, M,; SHIGEYANA, T.; NONOTO, K.; NISBIMURA, J. Hard 

X-rays and gamma-rays from SN 1987A and the inixing of supernova 

ejecta. Astronomy and Astrophysics, 197(1/2):L7-L1O, May 1988. 

LEISINC, M.D. Camma-rays and X-rays from SN 1987A. Nature, 

332(6164):516-518, Apr. 1988. 

MATZ, S.M.; SHARE, G.H.; LEISING, M.D.; CHUPP, E.L.; VESTRAND, W.T.; 

PURCELL, w.R., STRICKMÁN, M.S., REPPIN, C. Gannna-ray line 

emissions from SN 1987A. Nature, 331(6154):416-418, Feb, 1988. 

MÁHONEY, W.A; VÁRNEL, L.S.; JACOBSON, S.A.; LING, J.C.; RADOCINSKI, 

R.G.; WHEATON, W.A. Supernova 1987A in the Large Magellanic Cloud. 

IAU_Circular nQ 4584, Apr. 23, 1988. 



91 

MURDIN, P. Supernova 1987A - The parent and its environs. Nature, 

329(6134):12-13, Sept. 1987.1 

NUSSINOV, 5.; GOLDMAN, 1.; ALEXANDER, G.; AHARONOV, Y. SN 1987A 

supernova: a black hole precursor?. Nature, 329(6135):134-135, 

Sept. 1987. 

OSTRIKER, J.P. The pulsar in type II supernova 1987A. Nature, 

327(6120):287-288, Nay 1987. 

PINTO, P.A.; WOOSLEY, S. The theory of gamma-ray emergence in 

Supernova 1987A 	Nature, 333(6173):534-537, June 1988. 

X-ray and gamma-ray emissions from supernova 1987A. The 

Astrophysical Journal, 329(2 part 1):820-830, June 1988. 

PIRO, L.; MASSARO, E.; FIACCONI, 5,; GIGANTE, G.E.; COSTA, E. 

Tetuperature dependence of BGO-CsI(Tl) phoswich detector properties, 

Nuclear Instruinents and Methods, A257(2):429-435, June 1987. 

R.ANK, D.M.; PINTO, P.A.; WOOSLEY, S.E.; BREGNAN, J.D.; WITTEBORN, 

P.C., AXELROD, T.S., COHEN, M. Nickel, argon, cobalt in the 

infrared spectrum of SN 1987A: the core becomes visible. Nature, 

331(6155):505-506, Feb. 1988. 

RESTER, A.C.; FICHHORN, G.; COLDWELL, R,I; TROMBKA, JI.; STARR, B.; 

LASCHE, G.P. Supernova 1987A in the Large Magellanic Cloud. IAU 

Circular nQ 4535, Jan. 25, 1988. 

SANDIE, W.;NAKANO, G.; CRASE, L.; FISHMAN, G.;MEEGAN, C.; WILSON, R.; 

PACIESAS, 14.; LASCHE, G.P. Supernova 1987A in the Large Magellanic 

Cloud. IAU Circular nQ 4526, Jan. 11 1988. 



92 

S1-IAPIRO, S.L.; TEUKOLSKY, S.A. Black boles, White dwarfs and neutron 

.stars - The physics of conipact objects, New York, NY, John Wiley, 

1983. 

SIIELTON, I. Supernova 1987A In the Large Nagellanic Cloud. lATi 

Circular nQ 4316, Feb. 24, 1987. 

SHIBAZAKI, N.; EBISUZAKI, T. The efects of tnixing ot the ejecta on 

the Camma—ray lines from supernova 1987A. The Astrophysical 

Journal, 321(1 part 2):L9-1,12, Apr. 1988. 

SUNYAEV, R.; KAIÜOVSKY, A.; EFREMOV, V.; GILFANOV, 11.; CHURAZOV, E.; 

CREBENEV, E.; KUSNETZOV, E.; NELIORMSKIY, A.; YAMBURENKO, N.; 

YUNIN, S.; STEPANOV, D.; CHULKOV, 1.; PAPPE, N.; BOYARSKIY, M.; 

GAVRILOVA, E.; LOZNIKOV, V.; PRUDKOGLYAD, A.; RODIN, V.; REPIN, C.; 

PIETSCH, W.; ENGELRAUSER, J.; TR!JMPER, J.; VOGES, W,; KENDZIORRA, 

E.; BEZLER, M.; STAUBERT, R.; BRINXMAN, A.C.; 1-JEISE, .3.; MELS, 

W.A., JAGER, R., SKINNER, G.,K.; AL—ENAN, 0.; PATTERSON, T.G., 

WILLMORE, A.P. Discovery of hard X—ray emission from supernova 

1987A. Nature, 330(6145):227-229, Nov. 1987. 

TRIMBLE, V. Conference report: supernova 1987A in the Large 

Magellanic Cloud. Conirnents on Astrophysics, Volume 12(4): 203-

217, May 1988. 

UBERTINI, P.; BAZZANO, A.; LA PADULA, C.; SOOD, R,; WALDRON, L.; ME, 

G.; KOGA, R.; ROCHESTER, G.; SUENER, T.J.; STAUBERT, R.; 

KENDZIORRA, E. Supernova 1987A in the Large Magellanic Cloud. lATi 

Circular nQ 4590, Nay 5, 1988. 

WALRAVEN, G.D.; HALL, R.D.; MEEGAN, C.A.; COLEMAN, P.L.; SHELTON, 

D.H.; HAYMES, R.C. Measureinent of low—energy gamna radiation from 

the Crab Nebula and from pulsar 1W 0532. The Astrophysical 

Journal, 202(part 1):502-510, Dec. 1975. 



93 

WOOSLEY, S.E.; NARTIN, P.G.; WEAVER, T.A. Supernova 1987A in the 

Large Magelianie Cloud: the exploslon of a 20 No star which has 

experienced mass loss?. The Astrophysical Journal, 318(1 part 

2):664-673, July 1987. 

WOOSLEY, S.E.; PHILLIPS, M.M. Supernova 1987A!. Science, 240(4583): 

750-759, May 1988. 

WOOSLEY, S.E.; WEAVER, T.A. The physycs of supernova explosions. 

Annual Rev!ew of Astronomy and Astrophysics, 24:205-253, 1986. 

WOOSLEY, S.E.; PINTO, P.A.; ENSNAN, L. Supernova 1987A: six weeks 

later. The Astrophysical Journal, 324(1 part 1):466-489, Jan. 

1988. 

XU, Y.; SUTHERLAND, P,; MeCRAY, R.; ROSS, R.R. X—Rays fron supernova 

1987A. The Astrophysical Journal, 327(1 part 1):197-202, Apr. 

1988. 


	CAPA
	FOLHA DE APROVAÇÃO
	SUMÁRIO
	DEDICATÓRIA
	AGRADECIMENTOS 
	ABSTRACT
	LISTA DE FIGURAS
	LISTA DE TABELAS
	LISTA DE SÍMBOLOS
	CAPÍTULO 1 - INTRODUÇÃO
	1.1 - OBJETIVOS
	1.2 - A FÍSICA DA EXPLOSÃO DE SUPERNOVAS
	1.3 - OBSERVAÇÕES EM RAIOS X E Y E PREVISÕES DE MODELOS

	CAPÍTULO 2 - DESCRIÇÃO DA EXPERIÊNCIA SUGAR 87 
	2.1 - PRINCÍPIO DE FUNCIONAMENTO DE CINTILADORES TIPO PHOSWICH
	2.2 - DESCRIÇÃO DA ELETRÔNICA
	2.3 - SISTEMA DE CALIBRAÇÃO EM VÔO
	2.4 - PLANO DE VÔO

	CAPÍTULO 3 - REDUÇÃO DOS DADOS 
	3.1 - EXTRAÇÃO DOS DADOS
	3.2 - FORMATAÇÃO DOS ARQUIVOS

	CAPITULO 4 - ANÁLISE E DISCUSSÃO DOS RESULTADOS
	4.1 - ANÁLISE DAS CONTAGENS
	4.2 - ESTIMATIVA DE UM LIMITE SUPERIOR PARA O FLUXO
	4.3 - DISCUSSÃO DOS RESULTADOS
	4.4 - PRÓXIMAS ETAPAS

	CAPÍTULO 5 - CONCLUSÃO
	REFERENCIAS BIBLIOGRÁFICAS

