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RESUMO

As explosoes solares e os buracos coronais sao fenomenos solares que estao direta-
mente associados a dinamica do campo magnético solar e que tém grande importan-
cia para o Clima Espacial. Observacoes radio-interferométricas nas bandas métrica e
decimétrica sao contrapartidas importantes em investigacoes multi-espectrais destes
fenomenos pois é somente através do uso de interferometros que podem ser atingidas,
nestas faixas de frequéncias, resolucoes angulares comparaveis as dos observatorios
espaciais solares de ultra-violeta e raios-X em operacao atualmente — da ordem de
segundos de arco. Neste contexto, o “Giant Metrewave Radio Telescope” (GMRT)
foi utilizado para a realizacao das observacoes de explosoes solares e buracos co-
ronais apresentadas neste trabalho, respectivamente na banda de frequéncia dupla
de 244/611 MHz, com resolugao angular de ~ 60/20” e na banda de 157 MHz,
com resolugao angular de ~ 60”. Nos mapas solares do GMRT, foram obtidas fai-
xas dinamicas que variam entre 20:1 e 170:1, no caso de imageamento instantaneo
(“snapshot”) ou por sintese de rotacdo, respectivamente. Através de investigagoes
multi-espectrais de um buraco coronal observado com o GMRT em 04/06,/2005, uti-
lizando imagens de rddio em ondas métricas, ultravioleta extremo e raios-X moles,
foi possivel obter as suas caracteristicas morfolégicas e determinar sua temperatura
e densidade eletronica, respectivamente 7,7 x10° K e 6,79 x10” cm~3. Por outro
lado, através de investigagoes multi-espectrais de uma explosao solar observada com
o GMRT em 26/11/2005, utilizando imagens e curvas de luz em rédio, ultravioleta
e raios-X moles, foi possivel estimar que a altura da regiao onde a energia da explo-
sao foi liberada é ~ 100 Mm acima da Fotosfera. Além disso, através da andlise de
periodicidades nas curvas de luz em radio utilizando transformada Morlet Wavelet,
foi detectada a ocorréncia de oscilagoes acusticas com periodos de 187, 215 e 283
segundos, indicando a presenca de estruturas associadas a estas oscilagoes com ex-
tensoes no intervalo 30 — 50 Mm. As observagoes solares interferométricas, contudo,
normalmente nao sao completamente calibradas devido a falta de fontes calibrado-
ras com fluxos da mesma ordem ou maiores que o do Sol, e a principal implicagao
disso é uma limitagao na qualidade das imagens solares interferométricas. Enquanto
isso, os satélites do Sistema de Posicionamento Global (GPS) podem ser conside-
rados fontes puntuais para a maior parte dos interferometros solares em operacao
atualmente, com érbitas bem conhecidas e fluxo na superficie da Terra com intensi-
dade maior que a do fluxo solar em 1575 MHz. Buscando obter mapas solares com
qualidade ainda maior do que aquela que pode ser obtida com as técnicas utiliza-
das atualmente, um novo método para calibracao de observacoes interferométricas
solares é proposto neste trabalho, utilizando os satélites de GPS como fontes calibra-
doras. Este método foi aplicado a observacoes solares realizadas com o prototipo do
“Brazilian Decimetric Array” (PBDA) e os resultados obtidos indicam que os sinais
de satélites de GPS sao adequados para a calibracao de fontes de emissao muito
intensas, podendo ser aplicados a observagoes solares interferométricas.






RADIO INTERFEROMETRIC INVESTIGATIONS OF SOLAR
PHENOMENA AND CALIBRATION METHOD USING GPS
SATELLITES

ABSTRACT

Solar flares and coronal holes are solar phenomena that are directly associated with
the dynamics of the solar magnetic field and of great importance for Space We-
ather. Radio interferometric observations in metric and decimetric wavelengths are
important counterparts to multi-wavelength investigations of such phenomena as it
is only through interferometry that it is possible to achieve angular resolutions of
the order of seconds of arc, comparable to that of the present solar observatories
in space. In this sense, the observations of solar flares and coronal holes presented
in this work were carried out with the Giant Metrewave Radio Telescope (GMRT),
respectively in the double frequency band at 244/611 MHz, with angular resolution
of ~ 60/20” and at 157 MHz, with angular resolution of ~ 60”. The dynamic ran-
ges achieved in the GMRT solar maps range between 20:1 and 170:1, respectively
for snapshots and apperture synthesis. Multi-wavelength investigations of a coronal
hole observed with GMRT on 06/04/2005 were carried out using solar images at
meter wavelengths, extreme ultraviolet and soft x-rays, leading to the morphology
of the coronal hole and the determination of its temperature and electron density,
respectively 7.7 x 10° K e 6.79 x 10”7 cm™2. On the other hand, multi-wavelength
investigations of a solar flare observed with GMRT on 11/26/2005 were carried out
using solar images and light curves in metric and decimetric wavelengths, extreme
ultraviolet and soft x-rays, leading to an estimate that the site of energy release in
this flare was located ~ 100 Mm above the solar photosphere. The radio light curves
were also searched for oscilation periods through Morlet Wavelet transform, leading
to the detection of acoustic oscilattions with periods of 187, 215 and 283 seconds,
indicating the presence of oscilation sources extending in the range 30 — 50 Mm.
However, Solar interferometric data are usually not uniquely and completely cali-
brated due to the lack of calibrator sources with fluxes of the same order or higher
than that of the Sun, hence limiting the quality of the interferometric solar maps.
On the other hand, the satellites of the Global Positioning System (GPS) can be
regarded as point sources for most of the solar-observing arrays, with well known
orbits and power transmitted, so that the resulting flux on Earth’s surface is higher
than that of the Quiet Sun at 1575 MHz. Aiming to obtain solar maps better than
those obtained with present techniques, a new method is proposed in this work,
making use of GPS satellites as calibrator sources. This calibration technique was
applied to solar observations using the prototype of the Brazilian Decimetric Array
(PBDA). The results indicate that the GPS signals are adequate for calibration of
very strong sources and can be applied to interferometric solar observations.
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1 INTRODUCAO

O estudo de fenomenos solares teve inicio no Oriente ha mais de 5000 anos, segundo
indicam registros de observacoes de eclipses (uma revisao histérica é apresentada
por Guillermier e Koutchmy (1999)), tendo sido fortemente beneficiado pelo sur-
gimento da radioastronomia e pelo inicio da exploracao espacial. O surgimento da
radioastronomia possibilitou o conhecimento das regioes da atmosfera solar onde a
emissao em ondas de radio se origina, principalmente na Coroa solar, impulsionando

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

As imagens do Sol com alta-resolugao espacial (da ordem de segundos a poucos mi-
nutos de arco) principalmente nas bandas rédio, ultravioleta e raios-X revelam um
Sol heterogéneo, com uma grande variedade de estruturas formadas devido a com-
plexidade da organizacao do campo magnético Solar (ASCHWANDEN et al., 2001). A
dinamica destas estruturas dé origem aos processos denominados “reconexao mag-
nética”, nos quais ha uma sibita reorganizacao do campo magnético, tendo como
consequencia a liberacao de grandes quantidades de energia na forma de ejecoes de
matéria, aceleracao de particulas (que resulta em emissao de radiagao eletromagné-
tica) e aquecimento do plasma. Processos de aquecimento do plasma sao descritos
por exemplo por Holman (1985) e Duijveman et al. (1981), enquanto referéncias
para revisoes sobre os processos de emissao de radiagao sao apresentadas adiante

neste capitulo.

Este capitulo apresenta o contexto sobre a investigacao de alta resolucao espacial de
Buracos Coronais e explosoes solares nas bandas de ondas métricas e decimétricas.
Apresenta ainda a evolucao das observacoes interferométricas solares, com énfase
nos resultados que motivam o desenvolvimento de um método para calibracao de

dados interferométricos solares em radio por meio do uso de sinais de satélites.
1.1 Fenomenos solares

A atividade solar, conforme conhecida atualmente, apresenta duas componentes que
se distinguem entre periédica e nao-periddica, de acordo com as suas propriedades
temporais. Entre os fenomenos peridédicos, o mais conhecido e estudado ha mais
tempo é a variacao da taxa de aparecimento de manchas solares e o seu ciclo de
11 anos. Os fenomenos nao-periddicos, por outro lado, sao aqueles que nao estao

aparentemente associados a nenhum tipo de periodicidade, cujos principais exemplos
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sao as explosoes solares, as ejecoes de massa coronal e o aparecimento e evolucao

dos buracos coronais.

Os fendomenos solares de interesse para este trabalho, descritos em detalhes a seguir,
sao Explosoes Solares e Buracos Coronais, cuja ocorréncia esta fortemente associada
a dinamica do campo magnético solar. Estes fendomenos apresentam escalas de tempo
que podem variar de dezenas ou centenas de milisegundos em explosoes solares até

alguns meses, no caso de buracos coronais.
1.1.1 Explosoes solares

A primeira observagao de explosoes solares foi realizada por Carrington e Hodgson
em 1859. As explosoes solares, que ocorrem nas regioes ativas!, sdo fenomenos em
que uma grande quantidade de energia — tipicamente 10%¢ a 1032 erg — é liberada
em um curto intervalo de tempo — as maiores duracoes sao da ordem de dezenas de
minutos. A hipotese mais aceita atualmente para a origem das explosoes solares é
o processo denominado reconexao magnética, no qual uma configuragao magnética
instavel, com uma grande quantidade de energia armazenada, é subitamente reor-
ganizada em uma configuracao de mais baixa energia, resultando na liberacao de
energia magnética. Uma extensa revisao sobre processos de reconexao magnética e

sua aplicacdo a explosoes solares é apresentada por Aschwanden (2005).

Em sua maior parte, as explosoes sdo compostas por trés fases (Figura 1.1), de

acordo com a descri¢ao apresentada por McLean e Labrum (1985):

e Precursora: a energia é armazenada nas estruturas magnéticas cuja comple-
xidade aumenta de forma gradual. O aumento da emissao em H-a, Raios-X
Moles (RXM) e ondas centimétricas (3 — 30 GHz) também é gradual. A
duragao média da fase precursora das explosoes é da ordem de alguns minu-

tos, e a temperatura maxima na regiao onde ocorre a explosao é da ordem

de 3 - 10 x10° K.

e Impulsiva: as particulas sao aceleradas e o plasma é aquecido devido a
reconexao magnética e a consequente liberagao da energia armazenada no

campo magnético. H4 um aumento repentino da emissao em H-«, raios-X

1Regides Ativas sdo as estruturas da atmosfera solar onde sdo observados os campos magnéticos
com maior intensidade (centenas a milhares de Gauss) e complexidade, e cuja contrapartida visivel
sao as manchas solares
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duros, radio e ultravioleta. Esta fase tem duracao tipica menor do que 5
minutos, sendo caracterizada pela emissao de radiagao por processos nao-
térmicos. O aumento de emissao em instantes diferentes em cada banda
do espectro eletromagnético, conforme representado na Figura 1.1, indica

a ocorréncia de processos fisicos distintos.

e Gradual: ocorre um aumento gradual da emissao em raios-X moles devido
ao preenchimento dos arcos magnéticos pelo plasma aquecido. E nesta fase,
cuja duragao tipica é da ordem de dezenas de minutos, que ocorre a libe-
racao da maior quantidade de energia e a regiao onde isto ocorre atinge
também a sua maior area. As temperaturas maximas do plasma sao da
ordem de 1 — 3 x107 K. Também sao observados diferentes perfis tempo-
rais de emissao (Figura 1.1), também atribuidos & ocorréncia de diferentes

processos fisicos.

De uma forma geral, a emissao da maior parte da radiacao pode ser entendida de
acordo com o cendrio descrito a seguir e representado de forma esquematica na Fi-
gura 1.2. Uma parcela dos elétrons acelerados ¢é aprisionada pelo campo magnético,
seguindo orbitas helicoidais ao redor das linhas de campo e emitindo radiacao giro-

sincrotronica em ondas milimétricas (30 — 300 GHz) e centimétricas (3 — 30 GHz).

Uma outra parcela dos elétrons escapa na forma de um feixe, viajando ao longo das
linhas de campo magnético e excitando o plasma local, que emite radiacao em ondas
métricas e decimétricas através do processo de emissao de plasma. De um modo
geral, as ondas métricas sao emitidas por feixes de elétrons que se propagam para
cima na atmosfera, em direcao a alta coroa, enquanto as ondas decimétricas estao
associadas aos feixes de elétrons que se propagam em diregao a fotosfera (ver Figura
1.2).

Os raios-X moles sao emitidos devido ao aquecimento do plasma confinado as linhas
de campo da regiao onde ocorre a explosao, através do processo bremsstrahlung tér-
mico. Os raios-X duros, por outro lado, sao emitidos através do mecanismo bremss-
trahlung de alvo espesso (nao-térmico), quando os feixes de elétrons que se propagam
em direcao a fotosfera incidem sobre os “pés” dos “loops” de campo magnético, com

densidades superiores a cerca de 10 cm™3.

O estudo das explosoes solares em radio contribuiu de forma significativa para a
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Figura 1.1 - Representacdo esquematica das fases de uma explosdo solar tipica nas observacdes de
diferentes regides do espectro eletromagnético e de particulas energéticas.

Fonte: Fernandes (1997)

compreensao atual destes fenomenos. Contudo, foi apenas apds as observagoes da
missao “Skylab” (1973,1974) que as explosoes solares em radio, sobretudo na regiao
métrica e decimétrica, foram identificadas como contrapartidas das explosoes solares
observadas em raios-X, ja que estas tém origem em regioes da atmosfera localizadas
a mais de 2 x 10* km acima da fotosfera, onde as densidades eletronicas sao da
ordem de 10? — 10 cm ™2, que correspondem & emissao de plasma na regiao métrica

e decimétrica.

Bastian et al. (1998) apresentam uma revisao detalhada sobre a emissao em ondas
de rédio associada a explosoes solares, enquanto Aschwanden (2005) apresenta uma
complementacao desta revisao, incluindo descrigoes detalhadas e referéncias para

todos os processos radiativos citados nesta discussao.
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Figura 1.2 - Representacdo esquemdtica de um modelo de flare onde a regido de aceleragdo esta loca-
lizada na regido associada a emissdo de plasma em ondas métricas, indicando também as
fontes de emissdo de plasma em ondas decimétricas, emissdo girossincrotrénica em micro-
ondas, emiss3o livre-livre térmica em raios-X moles (RXM) e emiss3o livre-livre ndo-térmica
de alvo espesso em raios-X duros (RXD).

Fonte: Adaptado de Aschwanden e Benz (1997)

Apesar do grande conhecimento que se tem atualmente sobre a dinamica e os pro-
cessos radiativos associados as explosoes solares, ainda ha diversos problemas relaci-
onados as explosoes solares que nao foram completamente resolvidos. Os principais
problemas em aberto associados as explosoes solares que demandam observagoes

com alta resolucao espacial e por isso serao abordados neste trabalho, sao:

a) Onde a energia da explosao ¢ liberada?

b) O que acontece com a energia apds a liberagao?
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1.1.2 Buracos Coronais

Os Buracos Coronais sao estruturas em grande escala na atmosfera solar cuja tempe-
ratura e densidade sao inferiores as das suas vizinhancas, com temperaturas tipicas
de T'~ 0,78 — 0,93 MK entre 1,02 e 1,07 R, enquanto as temperaturas tipicas da
Coroa solar nas vizinhangas dos Buracos Coronais sao T ~ 0,94 — 1,2 MK (HAB-
BAL et al., 1993). As densidades no interior dos Buracos Coronais sao inferiores as

densidades ambientes nas suas vizinhancas por um fator ~ 2 — 3.

Devido a estas propriedades fisicas, os Buracos Coronais manifestam-se como regioes
com brilho menos intenso do que o brilho médio da Coroa na maior parte do espectro
eletromagnético. As principais excecoes sao os mapas da linha de absorcao de He I
em 1083 nm, e alguns comprimentos de onda decamétricos, onde apresentam maior
intensidade com relacao ao brilho coronal médio, como observado por Lantos et al.
(1987) em 30,9, 50 e 73,8 MHz. Um exemplo de Buraco Coronal em RXM é apre-
sentado na Figura 1.3, onde pode ser visualizado como uma regiao escura proxima

ao polo Norte solar.

Os limites dos Buracos Coronais normalmente sao determinados a partir dos mapas
da linha de He T em 1083 nm, onde a menor densidade no interior do Buraco Coronal
implica uma menor absorcao da radiacao neste comprimento de onda, resultando
em uma regiao mais brilhante do que a média do disco solar. As caracteristicas dos
limites dos Buracos Coronais sao descritas em detalhes por Kahler e Hudson (2002),
enquanto Malanushenko e Jones (2005) apresentam um método para identificar e

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

A menor densidade e temperatura dos Buracos Coronais com relagao as suas vizi-
nhancas solares indicam que estas estruturas estao diretamente associadas ao campo
magnético de grande escala da Coroa. Devido a extensao das linhas de campo mag-

nético associadas aos buracos coronais — que podem se estender além da érbita da

[©N

Terra (LANTOS, 1999) — é comum dizer que o campo magnético nestas regioes

gj/

“aberto”. Naturalmente, esta denominagao é apenas uma simplificacao, referente

configuragao local do campo magnético na regiao préxima ao Sol (distancias < 2R).

Devido a associagao com o campo magnético localmente aberto na Coroa solar, os
Buracos Coronais tém grande importancia para o Clima Espacial, uma vez que sao

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

Fonte: Aschwanden (2005)

propagar-se na direcao da Terra atinge-a em cerca de 2 a 3 dias, interagindo com seu
campo magnético e provocando tempestades geomagnéticas. Os Buracos Coronais
sao ainda, segundo Hewish et al. (1985), as fontes de um fluxo intermitente de
particulas que d& origem a choques interplanetarios em grande escala na regiao da

orbita da Terra.

A sua presenca nos pélos solares é constante ao longo do ciclo de atividade solar, e
durante os periodos de descréscimo da atividade, os Buracos Coronais estendem-se
em direcao ao Equador solar, podendo cobrir boa parte da superficie da estrela,
quando sao denominados Buracos Coronais Equatoriais. Estas estruturas estao as-
sociadas a longas escalas de tempo, podendo manter-se estaveis por periodos de 1 a

2 meses ou mais.

Os estudos combinando observacoes em radio frequéncias na banda de ondas mé-
tricas e em Ultra Violeta Extremo (UVE), feitos por Dulk et al. (1977), Wang et

al. (1987) e mais recentemente por Chiuderi-Drago et al. (1999), foram todos reliza-
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dos com radio telescépios com resolucao angular muito inferior a dos telescépios de
UVE. Por este motivo, a modelagem dos buracos coronais ainda nao esta completa
no que diz respeito as relacoes entre a emissao de radiacao nestas bandas do espectro
eletromagnético, que se supoe ser devida a mesma populagao de elétrons tanto em

radio quanto em UVE.

Observagoes de alta resolugao de Buracos Coronais utilizando o GMRT sao impor-
tantes para que se estude a emissao de radiacao na faixa de ondas métricas com uma
resolucao angular 2 20”. Apesar de ainda estar aquém da resolugao dos telescopios
de UVE (da ordem de poucos segundos de arco), ainda nao foram realizados em ra-
dio estudos de Buracos Coronais com esta resolucao. Tais estudos podem contribuir
para a modelagem fisica dos Buracos Coronais, por exemplo no que diz respeito a
dinamica dos seus limites e a sua rotagao com comportamento aproximado de corpo

rigido, ao contrario do observado para as demais estruturas coronais.
1.2 Observacoes solares interferométricas

O inicio da histdria das observacoes solares interferométricas em radio se confunde
com o inicio da historia da prépria interferometria de ondas de radio. A primeira
observacao em radio que fazia uso do principio interferométrico foi realizada por
McCready et al. (1947), que utilizaram uma antena instalada no alto de um pe-
nhasco na costa para observar o Sol nascendo sobre o mar. Através da observagao
do padrao de interferéncia formado pela radiagao proveniente diretamente do Sol e
a sua reflexao no mar, foi possivel mostrar a presenca de uma intensa fonte de ondas

de radio nas vizinhancas de um grande grupo de manchas solares.

Os diversos instrumentos dedicados a observagoes solares produziram, ao longo de
mais de 50 anos, resultados que contribuiram de forma importante para o avanco do
conhecimento sobre os fenémenos solares. Por exemplo, Sawant et al. (1982), Kundu
et al. (1986) utilizaram observagoes interferométricas para estudar, respectivamente,
as posicoes das fontes de emissao associadas a explosoes do tipo Il e a associacao en-
tre emissao em raios-X duros e explosoes em radio nas bandas métrica e decamétrica.
Entre estes instrumentos, podem ser citados os ja desativados radio heliégrafos de
Culgoora (LABRUM, 1972) e Clark Lake (KUNDU et al., 1983), e os rddio heliégrafos
em operagao atualmente em Nancay — NRH (KERDRAON; DELOUIS, 1997) —, No-
beyama — NoRH (NAKAJIMA et al., 1995a) — e Gauribidanur — GRH (RAMESH et al.,
1998; RAMESH et al., 2006), além do “Owens Valley Solar Array” — OVSA (HURFORD;
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GARY, 1989).

No entanto, a evolugao da Fisica Solar resultou na necessidade de se estudar os
fenémenos solares com maior resolu¢ao (KUNDU; WHITE, 2003), levando diversos as-
tronomos solares a realizar observagoes com os grandes interferometros (com linhas
de base 2 10 km e resolugoes de segundos de arco),com o objetivo de investigar deta-
lhes morfologicos destes fenomenos em comparacao com outras bandas do espectro
eletromagnético (por exemplo UVE e RXM) onde se costuma obter resolugoes desta

mesma ordem de grandeza.

Uma caracteristica importante que pode ser inferida a partir de observagoes em ra-
dio, sobretudo na regiao métrica e decimétrica, é a formacao de feixes de elétrons
com distribui¢ao nao-térmica, conforme discutido na Secao 1.1.1, em explosoes so-
lares nas diversas escalas de energia liberada associadas as explosoes. Por exemplo,
Kundu et al. (1980) utilizaram o Rédio Helidégrafo de Clark Lake para procurar por
explosoes em radio do tipo-III associadas a fontes de raios-X compactas identificadas

em imagens da missao Skylab.

Estas fontes de raios-X sao denominadas XBPs (“X-ray Bright Points”) e estao
associadas a campos magnéticos bipolares. Naquele estudo, no entanto, Kundu et al.
(1980) encontraram uma associagao de apenas 10% entre XBPs e explosoes do tipo-
ITI. Mais tarde, utilizando imagens em raios-X moles obtidas com o experimento
SXT, a bordo do satélite Yohkoh e imagens em rdadio obtidas com o NRH em 5
frequéncias fixas no intervalo 150-450 MHz, Kundu et al. (1994) obtiveram uma
correlagao maior, indicando que as XBPs sao capazes de acelerar elétrons a energias
nao-térmicas, sugerindo um mecanismo semelhante ao de liberagao de energia das

explosoes solares, e uma possivel associacao entre estes fenomenos.

Os abrilhantamentos transientes em regioes ativas (ARTBs), descobertos por Shi-
mizu et al. (1992) através de observagoes em raios-X moles, sdo uma outra forma
de liberacao de energia em pequena escala, também possivelmente associada as ex-
plosdes solares. A associacao destes eventos aos micro-flares descobertos por Lin et
al. (1984) tem sido investigada através da busca de uma contrapartida ndo-térmica
para os ARTBs, principalmente em ondas métricas e decimétricas. Devido a versa-
tilidade do instrumento, Gary et al. (1997) utilizaram o OVSA para procurar por
contrapartidas para ARTBs em diversas frequéncias em radio, com uma cobertura

espectral que inclui frequéncias correspondentes a ondas métricas, decimétricas e
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microondas. Naquele estudo, Gary et al. (1997) concluiram que a emissao em parte
dos eventos é o resultado de uma populagao nao-térmica de elétrons, indicando que
os ARTBs podem ser identificados como micro-flares, e portanto como extensoes de

baixa energia da distribuicao geral de explosoes solares.

Este problema, contudo, continua em aberto, e tentativas tém sido feitas por Sawant
et al. (2006) para encontrar contrapartidas para estes eventos em ondas decimétricas
utilizando o “Giant Metrewave Radio Telescope” — GMRT (SWARUP et al., 1991;
ANANTHAKRISHNAN; RAO, 2002) —, em conjunto com observagoes em raios-X duros
do satélite Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager (RHESSI).
Até o momento, no entanto, nao foi possivel concluir sobre esta associagao, devido a
baixa atividade solar do periodo atual, e também devido & nao-ocorréncia de eventos

simultaneos dentro do campo de visada de ambos os telescopios.

A busca por fontes compactas, contudo, nao é um objeto de estudo recente em Fisica
Solar. Kerdraon (1979) utilizou o NRH para obter perfis de brilho unidimensionais
do Sol a uma cadeéncia de 0,02 s e resolucao angular de 1,2 em 169 MHz. Mais
tarde, o “Very Large Array” — VLA (THOMPSON et al., 1980) — foi utilizado por
diversos autores e em diversas faixas de frequéncia e configuragoes para produzir
imagens do Sol com alta fidelidade (uma discussao sobre fidelidade das imagens
interferométricas serd apresentada adiante neste trabalho), também buscando por
fontes compactas associadas a uma grande variedade de fenomenos solares. Alguns
exemplos de resultados obtidos nestas observacoes sao apresentados por Gopalswamy
et al. (1991), White et al. (1992), Zlobec et al. (1992), Willson (2000).

Buscando obter imagens solares em frequéncias de ondas métricas e decimétricas
que combinassem alta resolucao e alta fidelidade, Mercier et al. (2006) realizaram
observagoes simultaneas com o NRH e o GMRT. Os dados resultantes destas ob-
servacoes foram combinados de forma pioneira, sintetizando o comportamento de
um telescépio que retne a alta resolugao e sensibilidade do GMRT (descrito em
detalhes no Capitulo 3), ao imageamento solar de alta fidelidade alcangado pelo
NRH, resultando em mapas solares cuja fidelidade é cerca de 10 vezes melhor do
que a previamente alcancada em qualquer mapa solar de alta resolucao em ondas

métricas.

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

uso de observacoes interferométricas em radio, mostram que a utilizacao de grandes
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interferometros tem grande importancia para o avanco do conhecimento atual sobre
os problemas atuais da Fisica Solar. Contudo, conforme discutido na Secao 1.2.1 a
seguir, ainda ha dificuldades quanto a calibracao e a fidelidade das imagens solares
obtidas por estes grandes telescopios, que apds superadas permitirao a obtencao de

resultados ainda melhores a partir destes instrumentos.

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

télites artificiais como fontes calibradoras

Quando se utiliza um interferometro de ondas de radio para realizar observagoes
solares, deve-se tomar cuidado especial com fatores operacionais que podem degradar
a qualidade das observagoes, conforme discutido por Bastian (1989). Os principais

Sa0:

e a necessidade de fontes de ruido com temperatura adequada para a calibra-
¢ao da resposta do sistema receptor no regime de operagao correspondente

ao das observacoes solares;

e a necessidade de acomodar as grandes variagoes de fluxo solar (> 10% Jy)

devido as explosoes solares; e,

e a falta de fontes celestes calibradoras com fluxo comparéavel ao do Sol,
para garantir que a calibragao das visibilidades seja feita em condigoes de

operacao semelhantes as condicoes das observacgoes solares.

Para garantir uma boa calibracao das visibilidades? em amplitude e fase, é necessario
incluir no projeto do telescopio fontes de ruido com alta temperatura e dispositi-
vos dimensionados para nao interferir nas fases das visibilidades. Os atenuadores e
controladores automaticos de nivel, por exemplo, devem ser especialmente projeta-
dos para que sua operacao nao insira flutuagoes de fase nas visibilidades medidas
(BASTIAN, 1989).

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

vel ao do Sol logicamente nao pode ser resolvido através de alteragoes no projeto do

2Visibilidades complexas é o termo normalmente utilizado para designar as medidas complexas
de correlagao entre os sinais das antenas de um interferémetro, conforme descri¢ao apresentada no
Capitulo 2.

37



interferometro. Neste contexto, surgiu a proposta (D. Gary e G. Hurford, comuni-
cacao pessoal) de se observar satélites do “Global Positioning System” (GPS) como

fontes calibradoras em observagoes solares.

Além dos resultados apresentados neste trabalho, apenas Liu et al. (2007) publi-
caram resultados de observagoes de satélites de GPS utilizando um interferémetro.
Tais observagoes foram realizadas utilizando o protétipo do “Frequency Agile Solar
Radiotelescope” — FASR (HURFORD et al., 1999), com o objetivo de testar os diversos

sub-sistemas que integram o telescopio.

No caso do protétipo de 5 antenas do “Brazilian Decimetric Array” — BDA, as
observagoes de GPS em 1575 MHz foram realizadas pelo autor nao s com o objetivo
de testar o sistema de rastreio e as partes analdgica e digital do receptor do BDA,
mas também de estudar as propriedades de recepcao do sinal de GPS para validar a
hipétese de que estes satélites poderiam ser boas fontes para a calibracao dos dados
de observagoes solares interferométricas. As observagoes foram ainda utilizadas para
o desenvolvimento do método para calibragao utilizando satélites de GPS como

fontes calibradoras que é proposto de forma pioneira neste trabalho.

As observacoes de satélites de GPS sao de particular importancia para o desenvolvi-
mento do BDA pois s@o fontes puntuais para o feixe do protétipo do BDA (PBDA
— detalhes serao apresentados no Capitulo 6) que produzem franjas de interferéncia
com alta relagao sinal/ruido (2 10), ao contrario das fontes celestes mais intensas
que se pode observar com o PBDA (Cygnus-A e Taurus-A), cujas franjas produzidas

tém relagao sinal /ruido < 10.
1.3 Contexto, motivacao e objetivos

Este trabalho esta intimamente relacionado ao desenvolvimento do “Brazilian Deci-
mentric Array” — BDA (SAWANT et al., 2000; SAWANT et al., 2000; SAWANT et al., 2002;
SAWANT et al., 2003; CECATTO et al., 2004; SAWANT et al., 2005; SAWANT et al., 2007)
— que é o projeto pioneiro em interferometria de ondas de radio no Brasil, desenvol-
vido pelos pesquisadores da Divisao de Astrofisica do INPE, em colaboragao com
diversas instituicoes Brasileiras e estrangeiras e descrito em detalhes no Capitulo 3.
Devido a esta relacao, o trabalho tem uma forte énfase nas técnicas experimentais
associadas a interferometria em radio, sobretudo aquelas destinadas especificamente

as observagoes solares.

38



A investigacao de fenomenos solares é motivada pelas questoes associadas a sua
compreensao sobre as quais as observagoes em ondas métricas e decimétricas com
alta resolugao angular podem contribuir de forma significativa. No caso das explosoes
solares, a possibilidade de obtencao de informacoes detalhadas sobre a evolucao
temporal e a morfologia das fontes de emissao compactas, principalmente aquelas
associadas aos eventos de liberacao de energia em pequena escala, permitindo a
investigacao da associacao entre a evolucao temporal e morfoldgica entre as fontes
de emissao de ondas decimétricas e as fontes de emissao nas demais bandas do
espectro eletromagnético. No caso dos Buracos Coronais, por outro lado, pretende-
se investigar em detalhes a sua morfologia em diferentes faixas de frequéncias, com

uma resolugao angular sem precedentes (de ~ 20" a ~ 1').

Neste contexto, através da colaboracao estabelecida com o “National Centre for
Radio Astrophysics” , este trabalho inclui realizacao de observacoes solares com o
GMRT, telescopio onde o autor do trabalho permaneceu pelo periodo de Fevereiro
a Dezembro de 2005 com o objetivo de aprofundar seus conhecimentos sobre teoria

e técnicas experimentais em interferometria de ondas de radio.

No que se refere as observacoes solares realizadas com o GMRT, buscando alcancar
uma resolucao angular sem precedentes em estudos de estruturas da atmosfera solar
em ondas métricas, é importante lembrar que ha um compromisso entre alta resolu-
¢ao espacial e temporal e alta fidelidade dos mapas solares que podem ser obtidos.
Isto se deve as dificuldades de calibracao mencionadas na Secao 1.2.1, e também
apresentadas e discutidas por Bastian (1989), que também descreve em detalhes as
modificagoes realizadas nos sistemas do VLA para viabilizar a calibragao dos dados

de observacoes solares.

No desenvolvimento deste trabalho, por outro lado, as dificuldades associadas a ca-
libragao de dados de observagoes solares interferométricas motivaram a investigagao
de um método alternativo para a calibracao de dados interferométricos. Os deta-
lhes desta investigacao sao apresentados neste trabalho e constituem uma fracao

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

Desta forma, os objetivos deste trabalho sao:

e Obtencao de conhecimento especializado sobre a aplicacao das técnicas

observacionais de interferometria para o estudo de problemas atuais em
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radioastronomia, com énfase nos estudos de fenomenos solares — buracos

coronais e explosoes solares — com alta resolucao espacial,

e Obtencao de imagens solares com alta resolucao angular e com a mais alta
fidelidade possivel utilizando o GMRT em diferentes faixas de frequéncias,
para realizacao de estudos multi-espectrais de fenomenos solares, com ob-
servagoes em radio do GMRT, e utilizando dados em raios-X e ultravioleta

provenientes de observatérios solares em orbita,

e Realizacao de testes da resposta do PBDA através da realizacao de obser-

vacoes de fontes calibradoras,

e Realizacao de estudos multi-espectrais da morfologia de Buracos Coronais
com alta resolucao (segundos de arco) em radio (150 MHz), UVE e RXM,

e Realizacao de estudos multi-espectrais da evolucao temporal, dinamica e
morfologia de fontes de emissao associadas a explosoes solares, cuja contra-
partida em radio (244 e 610 MHz) apresenta estruturas finas possivelmente

associadas a ondas estacionarias,

e Desenvolvimento de um método geral para calibracao de observagoes sola-
res interferométricas, demonstrado pelos mapas da distribuicao de brilho

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

A seguir, os aspectos fundamentais deste trabalho sao apresentados e discutidos em
detalhes. O Capitulo 2 apresenta uma discussao didatica sobre os fundamentos de
interferometria. No Capitulo 3, sao apresentadas em detalhes as caracteristicas dos
principais telescopios utilizados para a elaboracao deste trabalho: GMRT e BDA. A
metodologia empregada nas observagoes, bem como na reducao dos dados obtidos
com o GMRT sao descritos em detalhes no Capitulo 4, enquanto os resultados ob-
tidos sao apresentados no Capitulo 5. No Capitulo 6, um método alternativo para a
calibracao de dados de observacoes interferométricas solares é proposto pelo autor,
e é apresentada uma discussao detalhada sobre a sua viabilidade. Finalmente, as

conclusoes deste trabalho sao apresentadas no Capitulo 7.
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2 FUNDAMENTOS DE INTERFEROMETRIA

Interferometros de ondas de radio sao instrumentos que combinam as propriedades
de recepgao de duas ou mais antenas através da soma ou da correlacao cruzada dos
sinais coletados por cada uma das antenas. Isto permite a realizacao de observagoes
de fontes astrofisicas em que a resolugao espacial e a sensibilidade sao melhores do
que aquelas obtidas quando apenas uma das antenas ¢é utilizada. Um exemplo de

interferometro é apresentado na Figura 2.1.

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

Fonte: NRAO (2007)

A utilizacao de interferometros em radioastronomia teve inicio em meados do século
XX, através da realizacao de observagoes solares (MCCREADY et al., 1947). A princi-
pal razao pela qual sua utilizagao tornou-se comum em radioastronomia é a grande
diferencga de resolugao espacial entre telescépios Opticos (por exemplo) e os radiote-
lescépios, pois devido a diferenca entre os comprimentos de onda correspondentes a
estas faixas do espectro eletromagnético, enquanto um telescépio 6ptico de 1m de
diametro facilmente alcanca o limite de resolucao de ~ 1” imposto pela atmosfera
da Terra, a resolugao do radiotelescépio de Arecibo (Figura 2.2), a maior antena
j& construida, com 305 m de diametro, é de apenas ~ 7' operando no intervalo de
frequéncias 690 — 730 MHz (NAIC, 2004).

Neste capitulo, é apresentada uma discussao detalhada sobre os interferometros ima-
geadores, em que os sinais de diferentes antenas sao combinados através da sua cor-
relacdo cruzada em todos os pares de antenas. A razao pela qual a grandeza medida
¢ a correlagao entre os sinais coletados por cada uma das antenas ¢é discutida em

detalhes na Secao 2.1, enquanto as propriedades de recepcao de sinais dos interfero-
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Figura 2.2 - Radiotelescépio de Arecibo, localizado em Porto Rico.

Fonte: NAIC (2004)

metros sao apresentadas na Segao 2.2. As Secoes 2.3 e 2.4 apresentam uma discussao

sobre particularidades do processo de imageamento interferométrico.

E importante lembrar que uma extensa discussdo sobre os principios e técnicas de
radioastronomia é apresentada por Kraus (1986), enquanto discussoes completas
sobre interferometria sdo apresentadas por Thompson et al. (1986) e Taylor et al.
(1999).

2.1 Coeréncia espacial em radio astronomia

A principal forma de observar os fenomenos astrofisicos atualmente é através da ra-
diacao eletromagnética incidente na Terra. De forma geral, um fenomeno astrofisico
ocorre em uma posicao R, distante no Universo, e é observado na posicao r, neste
caso na superficie da Terra, através do campo eletromagnético irradiado durante a
sua ocorréncia. No caso particular dos radiotelescopios em operacao atualmente, o
observavel medido é a intensidade do campo elétrico incidente sobre as antenas, bem

como a sua polarizagao.

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

descrita através de uma série de Fourier onde os coeficientes E,(R), associados a
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cada frequéncia que compoe o sinal, sao funcao apenas da posicao, e a variacao
temporal é descrita através de exponenciais simples, de forma que o campo elétrico

é representado por:
ER,t) =) E,(R)e*™ (2.1)

em que a soma ¢ realizada sobre todas as frequéncias v no espectro de E(R, 1), e

E,(R) é a componente do campo elétrico na frequéncia v, na posi¢ao R;

t é o tempo associado a ocorréncia do fenomeno observado.

O campo elétrico na posigao do observador, E,(r), pode ser escrito na forma:

E,(r) / / / P,(R, v)E, (R)dzdyd: (2.2)
em que,

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

para a posicao r,

dxdydz ¢é o elemento de volume no espaco Euclideano.

Uma propriedade importante do campo elétrico estd associada a correlagao entre
. . - . . .

suas medidas realizadas em duas posi¢oes distintas, ou seja, (E,(r;)E}(r2)), em

que os colchetes, (), denotam a média no tempo, e o asterisco denota o complexo

conjugado. Para descrever a correlagao, as seguintes hipéteses simplificadoras serao

adotadas:

a) A polarizagado serd ignorada, assim como a natureza vetorial do campo

elétrico, que sera descrito como um escalar;

b) As fontes estao distantes o suficiente para que seja possivel medir apenas
o seu brilho superficial, sem nenhuma informacao sobre a sua estrutura na

diregao radial da esfera celeste;
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c¢) O espago entre o observador e a superficie da esfera celeste é vazio (vdcuo),
de forma que toda a radiagao é produzida na posicao da fonte e chega ao

telescopio inalterada;

d) A radiagdo proveniente de fontes astrofisicas ndo apresenta coeréncia es-
pacial, ou seja, a radiacao proveniente de uma fonte nao sofre qualquer

influéncia das fontes vizinhas.

A hipdtese 1 é utilizada principalmente por questoes didaticas, pois a forma do
termo de propagagao, P,(R,r), é simplificada quando a polarizacao e a natureza
vetorial do campo elétrico nao sao levadas em conta. Este tratamento mantém,
contudo, a importancia fisica deste termo, que é o interesse principal nesta discussao.
Apesar de estar fora do escopo deste texto, é possivel mostrar que nao ha perda
de generalidade associada a esta hipdtese, pois os resultados obtidos considerando
o termo de propagacao simplificado podem ser generalizados para cada modo de

polarizagao isoladamente (como discutido por Clark (1999)).
Fazendo uso das hipdteses 1 e 3, a equacao 2.2 pode ser reescrita na forma:

e (R)

— |R - r| ei27rV|R—r\/cdS (23)

E,(r)

em que,
e,(R) é aintensidade do campo elétrico na superficie da esfera celeste, na diregao
do vetor R;
¢ ¢é a velocidade da luz no vacuo; e,
dS é o elemento de area na superficie da esfera celeste.
Assim, considerando a hipétese 4, que implica que o valor de (¢, (R;)e%(Rz)) se anula

quando R; # Ry, a correlagao, V,(ry,re) = (E,(r1), EX(r2)), entre sinais medidos

nas posicoes ry e rq, é descrita através da equacao:

ei2m/\R—r1\/c 6—i27r1/|R—r2\/c

Vo) = (e ®PRF s (24)
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Fazendo uso da hipétese 2, os termos de ordem |r/R| podem ser desprezados.

Além disso, substituindo o vetor unitario R/|R| por s, a intensidade observada
IR|?{|e,(R)|?) por I,(s), e o elemento de drea dS por |R|?d(2, obtém-se:

V, (r1,r2) & /Iy(s)e_iQWVS'(rl_r2)/°dQ (2.5)

A Equagao 2.5 é chamada fungao de correlagao espacial ou func¢ao de coeréncia
espacial, e depende apenas da posicao relativa entre os pontos onde sao realizadas
as medidas, (r; — ra). A fungdo de coeréncia espacial é a grandeza medida por um

interferometro.

E importante notar que a Equacao 2.5 pode ser invertida em diversos casos, permi-
tindo a obtencao de I,(s) a partir da medi¢do de V. Particularmente, os casos de
interesse sao aqueles em que a equagao se reduz a uma transformada de Fourier,
principalmente quando as fontes astrofisicas estudadas estdao confinadas em uma
pequena regiao do céu (por exemplo, os campos de visada dos interferometros em

operacao atualmente, com extensoes da ordem de alguns graus ou menores).

Neste caso, pode-se encontrar um sistema de coordenadas (conforme representado de
forma esquemaética na Figura 2.3) em que a equagao se reduz a uma transformada de

Fourier em duas dimensdes, fornecendo diretamente o valor de I,,(s) ap6s a inversao.

A discussao pode ser realizada através da adocao de um modelo em que as antenas do
interferometro estao apontadas para a direcao sy, e que a direcao da fonte observada
és =sy+ 0, como < 1. A geometria associada a este modelo é apresentada na
Figura 2.4. A diregao sy é denominada direcao de referéncia, e a forma como se pode

alterar a direcao de referéncia em um interferometro é discutida na secao 2.2.

Os vetores s e sy sao unitarios, entao

1 = [s| = [sol
= s-s
= 1+2sy-0+0-0, (2.6)
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Figura 2.3 - Representacao esquematica dos sistemas de coordenadas normalmente utilizados em inter-
ferometria para a obtenc3do de imagens da distribuicdo de brilho de fonte fontes celestes.

Fonte: Thompson (1999)

e considerando que ¢ - 0 = 0, conclui-se que sy - ¢ = 0 para que a igualdade re-
presentada na equagao 2.6 seja verdadeira. Isto implica que os vetores sy e o sao

perpendiculares entre si.

Assim, adotando um sistema de coordenadas especial em que sy = (0,0, 1), pode-
se escrever 0 = (I,m,0) e s = (I,m,n), onde [, m denotam, no plano do céu, a
posicao da fonte observada com relagao ao centro de referéncia de fase, definido pela
direcao sg. Com base na discussao apresentada e na equacao 2.6, pode-se afirmar
que n ~ 1. Escrevendo também r; — ry = A(u,v,w) (A = ¢/v é o comprimento de
onda da radiacao observada e u, v e w sao as componentes do vetor linha de base nas
direcoes Leste, Oeste e sg, respectivamente) e substituindo estes termos na equagao

2.5, obtém-se:

V) (u,v,w) = e *™ / / L (1, m)e” 2 ttvm) qrdm, (2.7)

em que a fungdo V,(ry,ry) tornou-se V/(u,v,w) e a intensidade, I,(s), foi escrita

na forma I,,(I,m), onde a dependéncia com relagao a n foi omitida em consequéncia
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Q4

Figura 2.4 - Esquema apresentando os vetores utilizados para derivar a funcdo de coeréncia espacial
no caso em que as fontes de interesse estdo confinadas a uma pequena regido do céu. Os
contornos representam a distribuicdo de brilho I, (s).

Fonte: Thompson (1999)

da hipdtese (ii). Para explicitar a independéncia da integral com relagao a variavel

w, a equagao 2.7 pode ser modificada através da definicao da quantidade V,(u,v) =

V! (u, v, w)e?™:

Vi(u,v) = / / 1,(1, m)e 2 utem) g1 gm (2.8)

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

inversao fornece:

L(l,m) = // V, (u, v)e 2™ H0m) gy dy (2.9)

Desta forma, a medicao da funcao V,(u,v) permite, em principio, a reconstrugao da
distribuicao de brilho de uma regiao do céu através da observagao da sua funcgao
de coeréncia espacial. A se¢ao a seguir mostra como os interferometros em operagao

atualmente sao utilizados para a realizacao destas medidas.
2.2 Resposta de um interferometro
Considere um interferometro de duas antenas em que a separagao entre elas define

uma linha de base, a qual associa-se um vetor b, cujo modulo ¢é a distancia entre as
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antenas. Em um dado instante ¢, as antenas estao apontadas para uma certa direcao
s no céu, formando um angulo # com relacao a direcao vertical, conforme indicado
na Figura 2.5. Considerando que o sinal coletado pelas antenas é devido a frentes
de onda planas incidentes a partir da direcao #, o sinal é coletado antes pela antena

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

T, = T (2.10)

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

ser escritos na forma:

vy = Ajcos(2mv(t — 1))
vy = Agcos(2mvt) (2.11)

em que,

v é a frequéncia de observacao (note que neste caso o sinal é monocromatico);

(S

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

Devido a conveniéncia da descricao dos fenomenos ondulatoérios através de expo-
nenciais complexas, conforme discutido em diversos livros sobre eletromagnetismo
(por exemplo Griffiths (1999)), o sinal coletado pelas antenas dos interferometros
modernos é dividido em dois canais apds a sua digitalizacao, e um atraso de fase
correspondente a 90° é inserido em um destes canais. Este processo é denominado
quadratura e permite a construcao de um sinal que pode ser representado na forma

exponencial complexa:

o = AleiQﬂu(tf‘rg)

Ty = Ape®™ (2.12)
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Figura 2.5 - Geometria de um interferémetro simples

E o resultado da correlagao entre os sinais 07 e 0y €é:

(1) = (5105) = (A1 Ay)e 2™ (2.13)

Substituindo 7,, a equagao 2.13 pode ser reescrita na forma:

r,(s) = (A1A2>e’i27”’b's/c (2.14)

em que ¢ explicitada a dependéncia da resposta com relacao a direcao s.

Contudo, as antenas de um radio telescépio operam em uma determinada banda de
frequéncias Av, centrada em uma frequéncia ry. Integrando a Equacao 2.14 para

todas as frequéncias no intervalo [vy — Av/2, vy + Av/2], obtém-se:

vo+Av/2 b
r(s) = / (A1 Ag)e™2msleqy — Ay AyAvsine (AIJ—‘S> e~imobss/e (9 15)
c
vo—Av/2
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em que vy é o valor da frequeéncia central da banda Av.

A Equacao 2.15 mostra que o efeito da largura de banda sobre a resposta do in-
terferometro ¢ o de modular as franjas de interferéncia por uma fungao sinc (x). A
Figura 2.6 mostra a simulacao da parte real da resposta de um interferometro com

frequéncia central vy = 1200 MHz, para 4 larguras de banda distintas.

Nos interferometros em operacao atualmente, os atrasos geométricos sao compen-
sados através da utilizacao de médulos de atraso instrumental. Este procedimento
permite minimizar o efeito da largura de banda através da utilizacao de atrasos
instrumentais apropriados, mantendo a resposta do instrumento sempre préxima ao
maximo central do padrao das franjas. Note que, segundo representado na Figura
2.6, quanto maior a largura de banda, mais rapida deve ser a variacao do atraso ins-
trumental para compensar o atraso geométrico. Além disso, o procedimento permite
ainda que os sinais coletados por diferentes antenas sejam correlacionados em fase e

o padrao de interferéncia seja constante.

Nas equagoes apresentadas até este ponto, o termo (A;As) é proporcional ao fluxo
coletado pelas antenas, ja que depende apenas das amplitudes dos sinais em cada
antena. Dado I(s), o brilho da fonte observada, e A(s), o padrao de poténcia da
antena como funcao da direcao s, o fluxo incidente a partir de uma regiao d§2 do
céu é A(s)I(s)AvdS). Assim, considerando que o efeito da largura de banda pode
ser compensado como descrito anteriormente, pode-se escrever a resposta de um
interferometro integrada sobre todo o angulo sélido subtendido pela regiao observada

no céu:

r= Al//A(s)](s)e_i%”ob's/cdﬁ (2.16)
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Ao fazer o rastreamento da fonte observada através do movimento das antenas e da
utilizagao dos médulos de atraso instrumental, define-se uma direcao de referéncia,
so. Os atrasos instrumentais, 7;, sdo ajustados para o valor 7; = 7,(sg). A direcao
sp coincide com o maximo do padrao de poténcia sintetizado pelos elementos que
formam o interferometro. Contudo, os sinais coletados pelas antenas contém contri-
buicao de toda radiagao proveniente da regiao subtendida pelo feixe de cada antena.
Os pequenos atrasos geométricos das diregoes proximas a sy podem ser representados

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

s = (l,m,n)

So — (O, 0, 1)

e neste sistema, o elemento de area associado a superficie da esfera celeste é:

dldm = nd2 (2.17)

Considerando que as antenas estao localizadas nas posigoes r; e ry, tem-se b =
r; — ro. Assim, de forma andloga ao desenvolvimento apresentado na Secao 2.1,
pode-se escrever b = A(u, v, w). Substituindo estes valores na equacao 2.16, obtém-

se:

\ydldm

n

r= Ayefi%rw // A(la m)I(l, m)efi27r(ul+vm+w(n71 (218)

Por definigdo, o integrando na Equacao 2.7 é zero quando [*> +m? > 1 (THOMPSON,
1999). Restringindo a discussao a pequenas regides do céu, para as quais pode-se

considerar [? + m? < 1, a equacao 2.7 se reduz a:

T€i27rw

—i27 (ul+vm)
Ny //A(l,m)[(l,m)e dldm (2.19)

A Equacao 2.19 é equivalente a Equacao 2.8, com a diferenca que na primeira a

distribuicao de brilho da fonte observada aparece ponderada pelo padrao de poténcia
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dos elementos do interferometro. Portanto, pode-se afirmar que

Vi, (u,v) = &eizm (2.20)

em que

r é a resposta do interferometro;

V,(u,v) é a fungao de coeréncia espacial, denominada visibilidade, e neste caso

V=1,

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

A(l,m)I(I,m) = // V, (w, v)e2mMom) qudy (2.21)

A partir deste resultado, a distribuicdo de brilho I(l,m) pode ser obtida simples-
mente dividindo o resultado da integral na Equacgao 2.21 pelo padrao de poténcia

A(l,m).
2.3 Amostragem das visibilidades

O desenvolvimento apresentado na Secao 2.2 é valido para o caso em que as Vi-
sibilidades no plano uv sao amostradas de forma continua. Contudo, os arranjos
interfermétricos sao compostos por um numero finito de antenas, o que implica uma
amostragem discreta das visibilidades. Isto faz com que a representacao do inter-
valo de visibilidades amostradas numa observagao seja um parametro importante
que esta diretamente relacionado a qualidade dos mapas que podem ser obtidos,

conforme sera descrito adiante nesta Secao.

Uma forma particularmente interessante de representar as propriedades de amostra-
gem das visibilidades de um interferometro ¢ através das frequéncias espaciais u, v, w.
Expressas em termos do comprimento de onda e relacionadas ao comprimento das
linhas de base do interferometro, as frequéncias espaciais fornecem diretamente a
resolucao do feixe sintetizado e as escalas espaciais que sao amostradas através da

utilizagao de um determinado arranjo de antenas.
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A relacao entre escalas espaciais e frequéncias espaciais pode ser obtida da seguinte
forma: supondo v, w = 0 por simplicidade, a fase da resposta do interferometro em
uma determinada linha de base com comprimento uX é —27ul. A escala espacial L
associada a frequéncia espacial v é a distancia entre dois maximos consecutivos da
resposta do interferometro dada pela equacao 2.14, o que ocorre quando 27ul = n2m.

Isto implica que L = 1/u.

Assim, a maior frequéncia espacial, U,,q, associada a maior linha de base em um
interferometro, estd associada a menor escala espacial que se pode observar com
aquele interferometro, ou seja, sua resolu¢ao angular. A resolucao angular de um

interferometro é, entao,

Lyes = - (2.22)

U’maaﬂ Bmax

em que

L,es € a resolucao do interferometro;
A é o comprimento de onda da radiacao observada; e,

Bipar € 0 comprimento da maior linha de base do interferometro.

Da mesma forma, conclui-se que a maior escala angular sobre a qual se pode ob-
ter informacao com um interferometro esta associada a menor linha de base. Por
outro lado, o campo de visada de um interferometro é a regiao do céu de onde é
emitida toda a radiacao coletada por cada uma das antenas, e o valor normalmente

considerado é a largura a meia poténcia do feixe primario destas antenas.

A representacao grafica da projecao sobre o plano tangente a esfera celeste na direcao
so do conjunto de frequéncias espaciais amostradas pelo interferometro durante a
observagao é obtida desprezando a componente w (que é perpendicular ao plano do
céu na linha de visada) e representando as frequéncias espaciais associadas a cada
visibilidade como pontos em um plano uv. O conjunto de visibilidades amostradas

por um interferometro no plano uv é normalmente denominado cobertura uw.

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

antenas sao representadas em um sistema de coordenadas x, ¥, z cujos eixos apon-
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tam nas seguintes dire¢oes de angulo horario (h) e declinagao (0): X = (h =0, =
0),Y = (h=-6"6=0),Z = (6 =90°), conforme representado na Figura 2.7. Se
Lx, Ly e Ly sao as projecoes das linhas de base sobre os eixos X,Y e Z, respecti-

vamente, entao as componentes u, v, w sao dadas por:

U sen hg cos hg 0 Lx
v =3 —sendg coshg sendgsenhy cosdy Ly (2.23)
w cosdgcoshyg —cosdgsen hg sen dg Ly

ho ¢é o angulo horario da posi¢ao do centro de fase, e

do € a declinagao da posicao do centro de fase.

8=90°
AZ

h=0, 8=0
X

h=-6" 8:0
Y

Figura 2.7 - Representacdo da transformacdo das coordenadas das posicdes das antenas do sistema
cartesiano, X, Y, Z, para o sistema equatorial, h,d. X é a direcdo do meridiano no equador
celeste, Y coincide com a direcdo Leste e Z coincide com a direcdo do pélo Norte do céu,
de forma que o plano X Z coincide com o plano meridiano.

Fonte: Thompson (1999)

Manipulando as expressoes para as componentes u e v na Equacao 2.23, obtém-se:

5 v—(L,/\)cosdy 2 L2+ Lz
= 2.24
v ( sen d A2 (224)

A Equagao 2.24 independe do valor de hgy, mostrando que a cobertura uv associada
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a uma linha de base ao longo de uma rotacao da Terra é descrita por uma elipse
no plano uv, como representado na Figura 2.8. A Figura 2.9 mostra a cobertura uv

associada as linhas de base do GMRT para fontes em diferentes declinagoes.

O desenvolvimento apresentado na Secao 2.2 mostra que a distribuicao de brilho de
uma fonte observada por um interferometro esta relacionada as visibilidades amos-
tradas com o interferometro através de uma transformada de Fourier. Como a dis-
tribuicao de brilho de uma fonte celeste é uma funcao real, entao as visibilidades sao
tais que V(—u, —v) = V*(u,v), e a resposta do interferometro fornece dois valores

de visibilidade a cada instante durante as observagoes.

Figura 2.8 - Representacdo esquemdtica da cobertura uv associada a uma linha de base (Lx, Ly, Lz),
obtida quando uma fonte é rastreada ao longo do intervalo de tempo das observacdes.
A curva inferior corresponde a reversdo do sentido do vetor associado a linha de base,
representando os pontos do plano uv para os quais as visibilidades sdo dadas pelo complexo
conjugado das visibilidades observadas.

Fonte: Thompson (1999)

O numero de linhas de base em um interferometro é o nimero de pares que podem ser
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Plot file version 4 created 13-MAR-2007 15:26:25
V vs U for SUNO60405_N.UVDATA.1 Source:0521+166
Ants*-* Stokes RR IF#1 Chan#6

Plot file version 4 created 13-MAR-2007 15:22:39
V vs U for SUNOB0405_N.UVDATA1 Source:SUN
Ants*-* Stokes RR IF#1 Chan# 6
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Figura 2.9 - Cobertura uv do GMRT obtida das observacdes realizadas pelo autor, para fontes em
diferentes declinagBes e tempos de observagdo: (acima, a esquerda) Fonte calibradora
0521+166 em 04/06/2005, a 16° de declinagdo; (acima, a direita) Sol em 04/06/2005,
a 22° de declinagdo; (abaixo, a esquerda) Fonte calibradora 1822-096 em 10/12/2005, a
—9° de declinag3o; (abaixo, a direita) Sol em 10/12/2005, a —22° de declinaggo.

formados entre as antenas. Assim, se N, é o nimero de antenas de um determinado

arranjo, o nimero de linhas de base é V,(N, —1)/2. Como cada linha de base fornece

duas medidas de visibilidade, entao o nimero de visibilidades é N, (N, — 1).



O numero de visibilidades amostradas por um interferometro é um nimero finito,
implicando uma amostragem discreta do plano uv onde o niimero de pontos é da
ordem do quadrado do nimero de antenas do arranjo. Esta amostragem pode ser
representada por uma fungao S(u,v) que tem valor 1 nos pontos (u, v) amostrados e
é nula em todos os outros pontos do plano. Inserindo a funcao S(u, v) e considerando

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

IP(l,m) = // S(u, v)V (u, v)e 2 ™ dydy (2.25)

A fungao IP(I,m) é conhecida como imagem suja e contém a contribuicio do feixe

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

B(l,m) = //S(u,v)ei%(“l”m)dudv (2.26)

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

IP(1,m) = I(l,m) x B(l,m) (2.27)

A Equacao 2.27 é importante pois mostra que as imagens obtidas por interferéme-
tros estao sempre convoluidas com o feixe sintetizado. Atualmente, os arranjos tém
sido dimensionados quanto ao nimero de antenas e posi¢ao das linhas de base de
tal forma que a cobertura uv seja otimizada, reduzindo o efeito do feixe sintetizado
sobre os mapas interferométricos. Contudo, mesmo nestas configuracoes otimizadas,
os feixes sintetizados ainda produzem efeitos que devem ser removidos das ima-
gens. Os métodos que foram criados com este objetivo sao denominados métodos de

deconvolugao e sao discutidos na segao 2.4, a seguir.
2.4 Meétodos de deconvolugao

Conforme descrito nas secoes anteriores, a necessidade de utilizar métodos de de-
convolucgao no processo de imageamento interferométrico deve-se principalmente a
cobertura finita e discreta do plano uv. Devido a cobertura incompleta do plano
uv, é impossivel determinar uma solugao unica para o problema de inversao das

visibilidades amostradas por qualquer interferometro.
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Outro efeito da discretizacao do plano uv é a replicacao da imagem em escalas
angulares relacionadas a menor linha de base do interferometro. A intensidade da
imagem replicada em uma determinada posicao angular (I, m) é reduzida com relagao
a imagem original de acordo com o valor do padrao de poténcia, A(l,m), de cada

elemento do arranjo.

Além de discreta, a cobertura uv associada as linhas de base dos interferometros em
operagao atualmente nao é uniforme (ou seja, os pontos amostrados nao estao distri-
buidos uniformemente no plano uv), o que implica a formacgao de estruturas espirias
ou artefatos na imagem, com dimensoes angulares associadas as irregularidades da

fungao de amostragem.

Os métodos de deconvolugao mais utilizados em interferometria sdo o CLEAN (HOG-
BOM, 1974) e o Método da Entropia Maxima (MEM) (FRIEDEN, 1972). O CLEAN é
um algoritmo através do qual a forma do feixe sintetizado é subtraida da imagem de
forma iterativa, até que o nivel de ruido desejado seja alcancado. Por outro lado, o
MEM baseia-se num modelo para encontrar a solucao do problema da inversao das
visibilidades que maximiza uma quantidade denominada entropia do mapa, e que é

equivalente a minimizar a quantidade de informagao contida no mapa.
2.4.1 O método CLEAN

O método CLEAN tornou-se mais popular entre os radio astronomos, principalmente
por ser mais rapido quando aplicado a imagens pequenas (até 1024 x 1024 pixels)
e de fontes com estruturas simples. Desde a sua criagao, foram desenvolvidas diver-
sas variantes do método, que procuravam principalmente otimizar seus resultados
no imageamento de estruturas com emissao extensa. Contudo, as implementacoes
seguem as linhas gerais do procedimento desenvolvido por Hégbom (1974), que sao

as seguintes:

a) Determina a posi¢ao e intensidade do pixel de maior brilho na imagem

suja.

b) Subtrai da imagem suja o feixe sintetizado de forma que a posi¢ao de
resposta maxima coincida com a posicao do pico encontrado no passo an-
terior, multiplicando a intensidade do feixe pela do pico da imagem suja e
um fator ~, chamado ganho do CLEAN.
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¢) Armazena a informacao referente a intensidade e a posigao da fonte puntual

subtraida no passo anterior.

d) Retorna ao passo 1 a menos que nao reste na imagem suja nenhum pico
com intensidade maior do que um certo nivel, estabelecido pelo usuario.
O que resta da imagem suja apds a subtracao das componentes recebe o

nome de residuos ou imagem residual.

e) As informagbes armazenadas sobre as fontes subtraidas sao convoluidas
com o feixe CLEAN, normalmente uma gaussiana ajustada ao l6bulo cen-

tral do feixe sintetizado.

f) Os residuos sao adicionados & imagem produzida no passo 5 a partir das
componentes CLEAN.

O conhecimento que se tem sobre o comportamento do método CLEAN deve-se a
sua grande popularidade entre os rddio astronomos. Ao longo de mais de 25 anos, as
diversas variantes que foram desenvolvidas tém como objetivo a correcao dos efeitos
percebidos devido a sua utilizacao. O principal algoritmo implementado no sistema
computacional AIPS (“Astronomical Image Processing System”), por exemplo, foi
desenvolvido por Schwab (1984) e procura reduzir o custo computacional associado
as operacoes de translacao e escalonamento do feixe sintetizado através da utilizagao
de um segmento deste feixe que se estende até o 16bulo lateral de maior intensidade.
A subtracao do padrao do feixe é realizada no dominio das frequéncias espaciais, o

que faz com que o algoritmo seja menos sensivel a discretizacao das visibilidades.

Um dos maiores problemas da utilizacao do CLEAN manifesta-se quando o método
é aplicado na deconvolucao de imagens de fontes com emissao extensa. Neste caso,
devido ao fato do procedimento sempre escolher o pixel de maior intensidade e
atribuir uma componente a posigao daquele pico (ou seja, uma fonte puntual), a
componente extensa de uma distribuicao de brilho faz com que sejam criadas fontes
puntuais na regiao da imagem final correspondente a fonte com emissao extensa.
Nos casos mais simples, esse viés pode ser evitado com a convolucao da imagem com
um feixe gaussiano de largura um pouco maior do que a do feixe CLEAN, diluindo
as fontes puntuais e fornecendo uma melhor aproximacao para a emissao extensa.
Contudo, os resultados nem sempre sao satisfatorios, e foram desenvolvidas variantes

do CLEAN com o objetivo de resolver o problema da emissao extensa.
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Os dois principais algoritmos que procuram resolver o problema de imageamento
de fontes extensas através do método CLEAN foram desenvolvidos por Steer et al.
(1984), Wakker e Schwarz (1988). O primeiro é uma adaptacao do método de Schwab
(1984), em que todos os pixels com fluxo acima de um determinado limiar em uma
determinada regiao sao considerados como componentes, cuja subtracao da imagem
suja é realizada no dominio das frequéncias espaciais. No CLEAN Multi-resolugao
(WAKKER; SCHWARZ, 1988), sao definidos vérios feixes CLEAN, com diferentes re-
solugoes; a deconvolucao ¢ realizada para cada um desses feixes, e os resultados sao
combinados em um mapa final, onde a contribuicao devido a emissao extensa esta

presente gracas a deconvolucao realizada em baixa resolucao.

O grande conhecimento empirico adquirido ao longo de 3 décadas de utilizacao
do CLEAN ¢é provavelmente o maior motivo para a sua populariadade. Contudo,
o CLEAN é um procedimento, e a imagem final nao pode ser descrita matemati-
camente como uma funcao simples da imagem suja, o que dificulta a sua andlise

tedrica.
2.4.2 O Método da Entropia Maxima (MEM)

Uma abordagem completamente diferente do problema de deconvolugao é fornecida
pelo MEM (FRIEDEN, 1972), no qual uma grandeza matemadtica, conhecida como
entropia do mapa, é definida como funcao da imagem obtida a cada iteracao e de
uma imagem modelo, através da qual pode ser introduzido conhecimento sobre a
fonte imageada. Diversas propriedades do método foram discutidas por Narayan e
Nityananda (1986), onde sao apresentadas diversas formas para a entropia do mapa.

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

I
= — I In —— 2.28
H ; anke ( )

em que

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

M, é o valor da intensidade da imagem modelo no pixel k.

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

a fonte é introduzido através da imagem modelo M;. A maximizagao da entropia do
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mapa é realizada sob dois vinculos: (1) todos os pixels devem ter brilho positivo e
(2) a diferenca entre as visibilidades observadas e as previstas pelo modelo deve ser
minimizada. Dentre os algoritmos propostos para realizar a deconvolugao através da
aplicacdo do MEM, o de Cornwell e Evans (1985) foi implementado no AIPS.

As grandes diferengas entre os métodos CLEAN e MEM, os mais utilizados na de-
convolugao de imagens de interferometros, impedem que seja feita uma comparagao
detalhada entre eles. Do ponto de vista computacional, o CLEAN é mais rapido que
o MEM para imagens pequenas e de campos razoavelmente simples (com emissao
dominada por fontes puntuais). O MEM torna-se mais réapido para imagens com
nimero de pixels superior a 10°%, e, em geral, fornece melhores resultados do que o
CLEAN quando a fonte imageada possui estruturas com significativa emissao ex-
tensa. Por ser baseado na maximizacao de uma funcao do mapa, o MEM ¢é melhor
conhecido teoricamente, ao passo que o CLEAN foi testado de forma mais exaustiva,
sendo mais conhecido e utilizado, no dia a dia. Atualmente, gracas ao avanco dos
recursos computacionais, testes tém sido realizados com métodos hibridos, que pro-
curam se valer das vantagens de ambos os algoritmos para obter os melhores mapas

possiveis a partir das visibilidades observadas.

Apesar de ambos os métodos CLEAN e MEM terem sido descritos neste capitulo,
apenas o CLEAN foi utilizado para a producao das imagens utilizadas neste trabalho,

por razoes que serao discutidas adiante, nos Capitulos 4 e 6.
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3 INSTRUMENTACAO

Este capitulo é dedicado a apresentar uma descricao detalhada dos principais ra-
diotelescopios utilizados para a coleta de dados deste trabalho: o Giant Metrewave
Radio Telescope (GMRT — se¢ao 3.2) e o Brazilian Decimetric Array (BDA — secao
3.3). O “Gauribidanur Radio Heliograph” (GRH) também foi utilizado para coleta
de dados deste trabalho e é descrito por Ramesh et al. (1998), Ramesh et al. (2006).

Conforme discutido no Capitulo 2, os interferometros sao intrumentos que combinam
as propriedades de recepcao de diversos elementos (antenas). Nos interferometros em
operacao atualmente, esta combinacgao é feita através da utilizacao de correlaciona-
dores digitais, que sao os principais componentes dos sistemas receptores destes

interferometros.

Assim, é importante apresentar uma breve descrigao sobre correlacionadores (Segao
3.1), suas principais caracteristicas e os principais tipos de implementagao, antes de

descrever a instrumentagao interferométrica utilizada neste trabalho.
3.1 Correlacionadores Digitais

Os correlacionadores sao dispositivos que combinam os sinais das diversas antenas
de um interferémetro, computando a fungao de coeréncia espacial (equagao 2.5) para
cada par de antenas que compoe o interferometro. Uma discussao detalhada sobre
correlacionadores e seus aspectos principais de implementacao e funcionamento é
apresentada por Romney (1999). Os principais tipos de implementagao de correla-
cionadores sao denominados FX e XF, devido a sua arquitetura, conforme descrito

nesta Secgao.

Os correlacionadores em operacao atualmente sao implementados utilizando eletro-
nica digital. Em comparacao com sistemas analdgicos, os sistemas digitais tém a
vantagem do seu funcionamento estar menos sujeito as condicoes climéticas de ope-
racao, como temperatura e umidade. Além disso, os circuitos digitais podem ser
replicados com mais facilidade do que os analdgicos, o que é uma caracteristica
extremamente vantajosa no caso dos interferometros. As perdas associadas a di-
gitalizacao do sinal podem ser calculadas e corrigidas, como descrito por Vleck e
Middleton (1966).

Nos correlacionadores FX (CHIKADA et al., 1987), cujo esquema é apresentado na
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Figura 3.1, o processamento do sinal é realizado de forma que primeiro é feita a
transformada de Fourier rdpida (FFT - “Fast Fourier Transform”) dos sinais prove-
nientes de cada antena, que sao separados em canais espectrais. No estagio posterior
do processamento, a correlagao entre os sinais é computada para cada um dos ca-

nais espectrais. O nome FX ¢é devido & ordem das operagoes (F para FFT e X para

correlagao).
= = FFT
CH1 CH2 CH3 CHn
I FFT

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

Fonte: Adaptado de Romney (1999).

A implementagao de um correlacionador XF (ou “lag-correlator”), por outro lado, é
tal que em cada par de antenas, 77, o sinal de apenas uma delas, v;, passa por um
banco com n unidades de atraso em série, cada unidade inserindo um atraso AT,
cujo valor minimo é o inverso da frequéncia de digitalizacao do sistema. Apds passar
por cada uma das unidades de atraso, o sinal v; ¢ multiplicado pelo sinal v;, que
nao sofre atrasos. A correlagao é obtida computando a média temporal dos sinais
multiplicados apés cada unidade de atraso. Os valores de correlagao sao processados
por um bloco de FF'T através do qual sao obtidos os valores correlagao para diferentes
canais espectrais. Um diagrama simplificado de um correlacionador XF para um par

de antenas é apresentado na Figura 3.2.
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Figura 3.2 - Esquema simplificado do processamento dos dados de cada par de antenas em um correla-
cionador XF. 7; representa um mddulo de atraso instrumental para compensacao de atraso
geométrico.

Fonte: Adaptado de Romney (1999).

3.2 Giant Metrewave Radio Telescope (GMRT)

O GMRT (SWARUP et al., 1991; ANANTHAKRISHNAN; RAO, 2002) é um arranjo inter-
ferométrico composto por 30 antenas parabdlicas, cada uma com 45 m de diametro.
O arranjo é formado por 14 antenas distribuidas de forma aleatéria na regiao cen-
tral (com drea de aproximadamente 1 km? e 16 antenas dispostas na configuragao
externa em forma de “Y”, contida em uma circunferéncia com aproximadamente
14 km de raio, conforme representado na Figura 3.3. O arranjo esta localizado a
aproximadamente 80 km de Pune, India (19°05'48" N, 74°03'00" L).

As antenas foram desenvolvidas para operar no intervalo de frequéncias entre 50 e
1450 MHz, construidas de tal forma que a sua superficie refletora é formada por
painéis de uma tela de fios de metal presos a estrutura por cabos de ago. O ajuste
apropriado destes cabos de ago permite que seja obtida uma superficie parabdlica
com a precisao adequada as frequéncias de operacao do telescopio. Esta técnica
de construcao altamente economica, da qual sera apresentada uma discussao mais
detalhada adiante, faz com que as antenas sejam muito leves e estejam pouco sujeitas

ao regime de ventos da regiao.

O sistema receptor foi desenvolvido para operar nas bandas cujas frequéncias de
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referéncia sao 50, 150, 233, 327, 610 e 1000-1450 MHz. Além disso, o correlacionador
é capaz de operar com até 256 canais espectrais, com uma largura de banda maxima
de 32 MHz para observagoes de apenas uma polarizacao ou 16 MHz em observacoes

de ambas as polarizacoes.
3.2.1 Aplicagoes do GMRT

O GMRT ¢ o maior radio telescépio de ondas métricas em operacao no mundo atu-
almente. A area coletora das 30 antenas de 45 metros de diametro é equivalente
a area coletora de uma antena parabdlica de aproximadamente 250 metros de di-
ametro, portanto préxima da area coletora da antena de Arecibo, a maior antena
parabdlica em operacao atualmente, com 300 m de diametro. Além disso, o GMRT é
o interferometro de elementos conectados com as maiores linhas de base atualmente,
consequentemente sendo aquele com melhor resolugao angular nas suas frequéncias

de operacao.

Devido a sua alta sensibilidade (entre alguns mJy em 150 MHz e centenas de pJy
em 1420 MHz em intervalos de integragao de 16.9 s) e alta capacidade espectral, o
GMRT ¢ utilizado para diversas aplicagoes astrofisicas. No modo de observagao de
pulsares, a sensibilidade é ainda maior, podendo chegar a alguns pJy em intervalos

de integragao tao curtos quanto 128 us.

Algumas das aplicagoes cientificas do GMRT sao (GMRT, 2006):

e Levantamento de curvas de rotacao de galaxias espirais,

e Estudos de variabilidade em fontes extragalaticas compactas,

e Busca de fontes fracas em altos redshi fts,

e Observagoes de atividade solar e também de estruturas do Sol calmo,

e Estudos da relagao entre a atividade solar e disturbios no meio inter-

planetario,

e Busca e estudo de pulsares.
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3.2.2 Configuragao do Arranjo

A configuracao hibrida do GMRT foi planejada de forma que os lobulos laterais
do feixe sintetizado sejam minimizados devido a configuragao central aleatoéria, ao
mesmo tempo que as maiores linhas de base formadas pelas antenas da configuragao
externa com a forma aproximada de um “Y” fornecem alta resolucao espacial. As
linhas de base variam entre 100 m no arranjo central e 26 km na configuracao externa
mas devido a efeitos de projecao, a menor linha de base pode ser reduzida até 60 m

A configuragao do arranjo é exibida na figura 3.3.
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Figura 3.3 - Configuracdo e localizacdo do arranjo de antenas do GMRT

Fonte: Arquivo do NCRA

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

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

Leste, Oeste e Sul'.

!As antenas C07, E01 e SO5 constavam no plano inicial, mas foram retiradas do projeto final

de construcao do arranjo.
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3.2.3 Antenas

O GMRT é composto por antenas parabdlicas de 45 m de diametro. Uma foto de
uma destas antenas é apresentada na Figura 3.4. A razao focal, f/D = 0,412, foi
definida com base tanto em consideracoes de projeto estrutural quanto em estudos
dos padroes de poténcia de diferentes alimentadores. Algumas das vantagens da

utilizacao de antenas parabdlicas sao:

a) Facilidade para acoplar receptores as antenas;

b) Alto ganho: um ganho de ~ 25 dB para antenas com diametros pequenos

(~ 10X) pode ser facilmente alcangado;

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

podem ser apontadas para praticamente todo o céu; e,

d) Possibilidade de utiliza¢ao para observagao de um amplo intervalo de com-

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

Figura 3.4 - Foto de uma das antenas do GMRT.

68



No caso do GMRT, as antenas foram construidas com os suportes para os alimen-
tadores no foco primario. Esta montagem mostrou-se mais viavel do que uma mon-
tagem do tipo Cassegrain (com um refletor no foco primério e alimentadores no
foco secundério), pois a ultima requer um refletor secundario de dimensoes muito
grandes (da ordem do comprimento de onda da radiagao observada), implicando um
alto bloqueio do refletor primario, uma vez que o telescopio opera em comprimentos

de onda métricos. Desta forma, o bloqueio da superficie refletora é minimizado nas
antenas do GMRT.

A superficie refletora das antenas é composta por painéis de uma tela fina formada
por fios de metal de expessura 0,55 mm. Os painéis que formam a tela podem ser
identificados na Figura 3.5 , que mostra também a fixagao da tela a estrutura da
antena. As dimensoes da tela sao 10 x 10 mm para o 1/3 central da antena, 15 x 15
mm para o 1/3 intermedidrio e 20 x 20 mm para o 1/3 externo (SANKAR, 2003). As
perdas de transmissao associadas a superficie sdo apresentadas para dois diferentes

comprimentos de onda na Tabela 3.1.

o

7
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Figura 3.5 - Detalhe da superficie refletora e da sua fixagdo a estrutura das antenas do GMRT.

A frequéncia maxima de observacao das antenas do GMRT, associada ao desvio da
superficie refletora com relacao a uma superficie parabdlica ideal é ~ 3000 MHz.

Por outro lado, a frequéncia minima de observacao esta associada as dimensoes da
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Tabela 3.1 - Perdas de transmiss3o das antenas do GMRT

Dimensoes da tela | A\=21 cm | A =50 cm
10 mm -15,8 dB -23,3 dB
15 mm -11,4 dB -18,4 dB
20 mm -8,1 dB -14,6 dB

Fonte: Adaptado de Sankar (2003)

estrutura que suporta os alimentadores e, no caso das antenas do GMRT, é ~ 6
MHz (SANKAR, 2003).

3.2.4 Alimentadores e “Front-Ends”

Os alimentadores para as diferentes faixas de frequéncias de operacao do GMRT
sao montados em um suporte giratorio fixado a antena de forma que os centros de
fase de todos os alimentadores coincidem com o foco do paraboléide. O suporte tem
formato cubico, do qual duas faces sao utilizadas para a montagem a estrutura da
antena e os alimentadores sao montados nas 4 faces restantes. A Figura 3.6 mostra
o suporte dos alimentadores, na posi¢ao em que o alimentador de dupla frequéncia
esta voltado para a superficie refletora da antena. Esta configuracao é possivel gracas

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

Os “Front-Ends” sao compostos por um primeiro estagio de processamento dos sinais
que ¢ especifico para cada intervalo de frequéncias de operagao. Este primeiro bloco
de eletronica ¢ montado junto ao alimentador. Os alimentadores sao sensiveis a
polarizacao circular, a exce¢ao do alimentador da banda L, sensivel a polarizagao
linear. O segundo estagio dos “Front-Ends” é um bloco comum a todas as frequéncias
cuja fungao é adequar o sinal a transmissao para a central eletronica (“Central
Electronics Building” — CEB).

Os alimentadores que operam em 150 MHz sao compostos por quatro dipolos do-
brados, dispostos em uma configuragdo com a forma de um quadrado de lado A/2
e montados sobre um refletor plano. Os sinais coletados pelos dipolos paralelos (es-
pacados de \/2, onde A é o comprimento de onda) sdo combinados, compondo o
sinal de uma das polarizagoes, enquanto a outra polarizacao é composta pelos sinais

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

Uma vantagem da utilizacao deste tipo de alimentador é a operacao em banda larga.
Neste caso particular, os alimentadores operam no intervalo de frequéncias entre 117
e 247 MHz. Por outro lado, este alimentador apresenta um alto grau de “cross-talk”
entre as polarizagoes (—17 dB), uma caracteristica indesejavel ja que reduz a precisao

das medidas de polarizacao realizadas com este sistema.

Os alimentadores que operam na frequéncia de 327 MHz sao dipolos cruzados aos
quais foram adicionados anéis de formagao de feixe que tém a propriedade de equali-
zar os campos F e H do padrao de poténcia dos alimentadores. Este tipo de monta-
gem foi inicialmente proposto por Kildal e Skyttemyr (1982) e é altamente desejdvel
para garantir que o alimentador tenha um baixo grau de “cross-talk” entre as polari-

zacoes. O intervalo de frequéncias de operacao destes alimetadores é 286 — 424 MHz.

Os alimentadores multi-frequéncias de 235 e 610 MHz sao guias de onda coaxiais
dimensionados de forma que os condutores externos dos alimentadores de 610 MHz
servem de condutores internos para os alimentadores de 235 MHz, cujas dimensoes
sao maiores. Este tipo de alimentador tem a vantagem de permitir a recepcao de
sinais de frequéncias suficientemente distantes (a separagao entre as frequéncias deve

ser maior do que uma oitava). Por outro lado, a largura de banda utilizavel neste
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tipo de alimentador é menor do que nos outros tipos empregados nas demais bandas
de operagao do GMRT, fornecendo, neste caso, uma largura de banda de 12 MHz. O

nivel maximo de “cross-talk” entre as polarizacoes destes alimentadores é —22.8 dB.

Os alimentadores que operam no intervalo de frequéncias 1000 — 1450 MHz sao do
tipo corneta corrugada e foram desenvolvidos e construidos no Laboratério de Ondas
Milimétricas do “Raman Research Institute”. Estes alimentadores tém uma largura
de banda de 580 MHz, no intervalo 1000 — 1580 MHz e o nivel maximo de “cross-talk”

entre as polarizacoes é —24 dB.
3.2.5 Sistema Receptor

O sistema receptor do GMRT tem inicio nos alimetadores e “front-ends” localizados
em suportes giratorios no foco primario de cada uma das antenas e sensiveis a
duas polarizagoes (conforme descrito na Segao 3.2.4), denominadas CH1 e CH2, em

referéncia aos canais em que sao transmitidas.

A conversao de frequéncia é feita através de quatro osciladores locais, com diferentes
propdsitos. O primeiro dos osciladores locais (LO I, localizado na base de cada
antena) realiza a conversao do sinal de radio-frequéncia (RF) para uma banda de
frequéncia intermedidria (IF) centrada em 70 MHz. O sinal ¢ convertido pelo segundo
oscilador local (LO II) para 130 e 175 MHz, respectivamente para CH1 e CH2. Estes
sinais sao enviados para o CEB através do mesmo cabo de fibra-éptica, cujo sistema

¢ descrito em detalhes por Sankararaman (2003).

Apés a sua recepgao no CEB, os sinais sofrem mais duas conversoes em frequéncia,
primeiro para a “baseband” centrada em 70 MHz pelo terceiro oscilador local (LO
IIT) e depois para as duas bandas laterais (superior — USB — e inferior — LSB, cada
uma com largura de 16 MHz) pelo quarto oscilador local (LO IV), cuja frequéncia é

ajustavel para observacoes de linhas espectrais.

Além dos osciladores locais, hd também controladores automaticos de nivel (“Au-
tomatic Level Controllers” — ALCs), cuja fun¢do é manter o sinal com a poténcia
apropriada para a transmissao através da fibra. ALCs também sao utilizados na en-
trada do correlacionador, de forma que o nivel do sinal fornecido ao correlacionador

seja aproximadamente constante.
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3.2.6 Correlacionador

O Correlacionador utilizado no GMRT é de arquitetura FX. Na sua implementacao,
¢ utilizado um circuito integrado desenvolvido especificamente para interferometria
pelo “National Radio Astronomy Observatory” (NRAO) para fazer as FFTs e cor-
relagoes. A amostragem é feita com 4 bits, o que aumenta a faixa dinamica do

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

O sistema processa os sinais obtidos na saida do receptor, apds a conversao de
frequéncia do LO IV. Neste estdgio, o sinal é composto por quatro componentes
(LSB e USB em cada uma das polarizagdes), o que significa que ha 120 (4 x 30)
entradas no correlacionador, cada uma com um conversor analégico-digital (ADC),
uma unidade de compensag¢ao de atraso integral, uma unidade de compensagao de
atraso fracional e uma unidade de FFT. O nimero de unidades multiplicadoras em
cada um dos canais esta relacionado ao nimero de elementos e incluindo as auto-
correlagoes, é dado por n(n+1)/2. Além disso, em um correlacionador FX, todos os
produtos devem ser medidos em cada um dos canais espectrais. Desta forma, seriam
necessarias 952320 unidades multiplicadoras para possibilitar observagoes espectrais
com determinacao de todos os parametros de Stokes?. Contudo, como uma forma
de reduzir o custo de fabricacao, o correlacionador do GMRT foi desenvolvido com
238080 unidades multiplicadoras e possui diferentes modos de operagao altamente
configuraveis de forma a minimizar o efeito da diminuicao do ntimero de unidades

multiplicadoras.

O sinal de entrada no correlacionador ¢ digitalizado por ADCs de 6 bits que operam
a frequéncia maxima de 32 MHz, de forma que o sinal é amostrado na frequéncia
de Nyquist quando a largura de banda é 16 MHz (largura maxima das bandas —
LSB e USB — do GMRT). Apés a digitalizagao, o sinal é processado por unidades
de atraso e preparacao de dados, cada uma com capacidade para 4 sinais de entrada
(duas polarizacoes em cada uma das bandas LSB e USB) e também 4 saidas. O
sinal previamente quantizado com 6 bits é novamente quantizado com 4 bits, ja
que o correlacionador foi implementado com 4 bits por questoes de viabilidade de
implementagao. O atraso do sinal em cada par de antenas é entao corrigido de acordo

com o atraso geométrico associado a posicao da fonte observada.

20s parametros de Stokes I, Q, U, V constituem uma forma de descricio completa da polarizacio
da radiacao observada, e em medidas interferométricas sao medidos através de todos os produtos
entre os sinais de polarizagao de cada uma das antenas, RR, LL, RL, LR.
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O sinal com os atrasos corrigidos é enviado para as unidades de FFT, que tém
capacidade para aplicar uma funcdo de ponderagao (selecionada por “software”) e
aplicar corregoes de atrasos menores do que o intervalo de amostragem, além de
obter a FFT dos sinais de entrada. A saida das unidades de FFT é fornecida aos
Multiplicadores e Acumuladores (MAC), que computam os produtos entre os sinais
de saida de FFT e podem acumula-los por um intervalo de 4 a 128 ms. Os MACs
tém uma grande flexibilidade de configuracao, de forma que o sinal de saida obtido
é composto de acordo com um dos modos de operacao do correlacionador descritos

a seguir.

Os principais modos de operacao do correlacionador sao denominados “Nao-polar”,
“Polar-indiano” e “Polar”. No modo “Nao-polar”, os MACs sao configurados de forma
que o sinal de apenas uma das polarizagoes pode ser medido ao longo de 256 canais
espectrais (utiliza ambas as bandas LSB e USB), com largura de banda maxima de
2 x 16 MHz, sendo mais indicado para observacoes espectrais com alta resolucao.
Por ser sensivel a apenas uma polarizagao, este modo esta restrito a metade da
sensibilidade total do GMRT. No modo “Polar-indiano”, a configuracao ¢é tal que os
sinais de ambas as polarizagoes sdo medidos nas duas bandas (USB e LSB), com o
numero de canais espectrais restrito a 128, enquanto a largura de banda maxima ¢é de
32 MHz. Este ¢ o modo mais comumente usado para observagoes interferométricas,
fornece o parametro de Stokes I para uma fonte nao-polarizada e os sinais sao
adquiridos com a sensibilidade total do GMRT. No modo “Polar”; o correlacionador
é configurado de forma que todos os produtos necessarios para medir os quatro
parametros de Stokes sdo medidos, em apenas uma das bandas (USB ou LSB), com

128 canais espectrais e largura de banda maxima de 16 MHz.

A coleta dos dados utilizados neste trabalho foi realizada utilizando o modo “Polar-
indiano”. Uma descricao detalhada do processo de coleta de dados utilizando o
GMRT é apresentada no Capitulo 4.

3.2.7 Controle e Aquisicao de Dados

Os diferentes sistemas descritos nas secoes anteriores deste capitulo estao integrados
e sao totalmente controlados por programas computacionais desenvolvidos para este
fim no GMRT. Estes programas, bem como os computadores em que sao executados
e as interfaces de comunicacao com os demais sistemas, constitutem os sistemas de

controle e aquisi¢ao de dados do GMRT.
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O sistema de controle é o responsavel por ajustar as configuracoes e monitorar
o funcionamento dos sistemas analdgicos, em sua maioria instalados nas antenas.

Através do sistema de controle, é possivel desempenhar as seguintes fungoes:

e Posicionar todas as antenas em azimute e elevacao e rastrear fontes no céu,

e Rotacionar o suporte dos alimentadores para posicionar o alimentador de-

sejado no foco da antena,

e Ajustar os parametros do sistema “front-end”; tais como a frequéncia de
observagao, a atenuacao dos sinais e o nivel de ruido desejado para cali-

bragao,

e Controlar os parametros do sistema de frequéncia intermediaria (IF), tais
como as frequéncias dos osciladores locais, as larguras de banda e atenuagao

do sinal de IF e a operacao dos ALCs,

e Monitorar centenas de parametros de operacao do sistema em diversos
pontos ao longo do caminho dos sinais, através de um sistema de telemetria
que permite ainda o monitoramento das condiges climaticas (vento, por

exemplo) em todas as antenas, e,

e Estabelecer comunicacao entre o CEB e cada uma das antenas através de

uma rede telefonica interna.

As diversas informacoes sobre o sistema coletadas pelo sistema de telemetria sao
enviadas para o CEB através de uma rede computacional que utiliza protocolo de
internet (IP), com taxa de transferéncia total (incluindo a rede telefénica) de 250
kbps. Os comandos do CEB para os diferentes sistemas e antenas sao enviados

através da mesma rede.

O sistema de aquisicao de dados, por outro lado, é responsavel nao sé por transferir os
dados providos pelo correlacionador para o computador em que serao armazenados
em arquivos, como também por controlar as configuracoes e o funcionamento do
préprio correlacionador. E através do sistema de aquisicao de dados que se pode
configurar o correlacionador para funcionar em um dos diferentes modos de operagao

descritos na Secao 3.2.6, além de controlar o inicio e fim de cada ciclo de aquisigao

de dados.
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A saida de dados do correlacionador é feita na forma de um nimero complexo codi-
ficado com 32 bits (2 nimeros reais de 16 bits) através dos MACs (ver Segao 3.2.6).
Cada chip MAC possui dois “buffers”, sendo um deles utilizado para acumular os da-
dos durante um ciclo de aquisicao, enquanto o outro transmite os dados adquiridos

durante o ciclo anterior para o computador de aquisicao.

Os dados sao registrados juntamente com a informacao do tempo em que os sinais
astronomicos correspondentes foram recebidos. Para garantir uma precisao melhor
do que 100 pus na marcagao destes tempos, o sistema empregado no GMRT utiliza
dois padroes de tempo bem conhecidos, através de um sistema com trés referéncias

de tempo.

A primeira referéncia de tempo é fornecida juntamente com os dados, uma vez que o
tempo do computador de aquisi¢ao de dados é lido ao final de cada 16 kB de dados e
a localizacao do bit de sincronizagao (um bit que marca o inicio de cada integracao)
com relacao a este tempo permite que seja estabelecida uma relacao fornecendo os
instantes de tempo em que as integragoes foram armazenadas. A segunda referéncia
de tempo ¢ fornecida por um sistema de GPS com pulsos a cada minuto. O sistema
armazena uma lista destes pulsos e compara com os tempos de registro de cada
integracao, utilizando os instantes coincidentes em intervalos menores do que 100 us
para estabelecer uma relacao entre o tempo do computador e o padrao de tempo do
GPS. A terceira referéncia é fornecida através de um pulso enviado ao sistema de
aquisicao ao inicio de cada ciclo de aquisicao e, portanto, coincidente com o tempo
do bit de sincronizacao, permitindo que seja estabelecida uma relacao entre o tempo
do computador de aquisicao de dados e os tempos de envio dos pulsos de inicio dos

ciclos de aquisicao de dados.
3.3 Brazilian Decimetric Array (BDA)

O BDA é um arranjo interferométrico em desenvolvimento no campus do INPE
em Cachoeira Paulista, atualmente composto por 5 antenas parabdlicas em funci-
onamento e outras 17 instaladas, cada uma com 4 m de didmetro. As antenas em
operacao estao dispostas em uma configuracao linear na diregao Leste-Oeste (Figura
3.7), e sua superficie refletora é formada por uma tela de metal, diretamente fixada
a estrutura. A Figura 3.8 mostra as antennas do BDA instaladas no campus de

Cachoeira Paulista, em Dezembro de 2004.
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O sistema receptor foi desenvolvido para operar no intervalo de frequéncias 1,2 —
1,7 GHz, com largura de banda de 2,5 MHz. O correlacionador do protétipo do
BDA tem capacidade para 6 antenas, com resolucao temporal de ~ 100 ms e sem

capacidade espectral.

Os sistemas descritos nesta se¢ao sao aqueles que atualmente compoem o telescépio,
sendo integrantes do projeto do Protétipo do BDA (PBDA), uma versao simplificada
do telescépio que foi construida com o objetivo de demonstrar a viabilidade de
implementacgao total do projeto BDA. Na sua fase final, com conclusao prevista
para 2012, o BDA sera composto por 38 antenas parabdlicas, cada uma com 4 m de
diametro, dispostas em uma configuragao em forma de “T” nas diregoes Leste, Oeste
e Sul.

O BDA é um projeto pioneiro em radio astronomia no Brasil, e sua construgao repre-
senta um importante desenvolvimento da drea no pais no que diz respeito ao desen-
volvimento cientifico, a transferéncia e desenvolvimento de tecnologia e a formacao
de pessoal em diversos niveis. O projeto tem auxilio da FAPESP, na modalidade
projeto tematico, e foi concebido para o desenvolvimento em trés fases, das quais a
segunda encontra-se em andamento atualmente (SAWANT et al., 2000; SAWANT et al.,
2000; SAWANT et al., 2002; SAWANT et al., 2003; CECATTO et al., 2004; SAWANT et al.,
2005; SAWANT et al., 2007). A primeira fase encerrou-se com a conclusao da constru-
¢ao do protétipo de 5 antenas do BDA (PBDA), que encontra-se em operagao no

campus de Cachoeira Paulista.
3.3.1 Configuragao do arranjo

O BDA opera atualmente na posigao cuja latitude e longitude sao 22°45'35" S e
45°00'15” W, respectivamente, em uma configuragao linear na qual os comprimen-
tos das linhas de base sao multiplos de 18 m, com espacamento regular entre as
antenas até 144 m e uma linha de base com 216 m, conforme mostra a Figura 3.7.
O comprimento das linhas de base formadas por cada par de antenas é apresentado
na Tabela 3.2.

Esta configuracao foi determinada a partir de simulagoes de cobertura uv para di-
ferentes posi¢oes de antenas, procurando uma configuracao otimizada no que diz
respeito a cobertura uv e também ao padrao de poténcia do feixe sintetizado. Deta-

lhes do processo de otimizagao sdo apresentados em (FARIA, 2006).
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Tabela 3.2 - Comprimento das linhas de base do PBDA

Par de Antenas | Linha de base (m)
3x4 18
2x3 36
2x4 o4
1x2 72
4x5 90
1x3 108
3xH 108
1x4 126
2x5 144
1x5 216
Oeste Leste
® & & & ®
A1 A2 43 A4 A5
72m 36m | 18m | 90 m
Centro de
controle Sul

Figura 3.7 - Configuracdo das antenas do PBDA, incluindo a posicdo do centro de controle e aquisi-
¢3o de dados. As posicOes das antenas 1 a 5 sdo indicadas por Al, A2, A3, A4 e A5,
respectivamente.

3.3.2 Antenas, rastreio e alimentadores

O PBDA é composto por 5 antenas parabdlicas com 4 metros de didmetro, com
montagem alt-azimutal (Figura 3.8). A superficie refletora das antenas é formada
por uma tela de metal com porosidade® 0,33, razao focal f/d = 0,38 e drea efetiva
de aproximadamente 7,9 m?, associada a uma eficiéncia de abertura de aproxima-

damente 60% e um ganho aproximado de 33 dB.

Os alimentadores (Figura 3.9) operam na faixa de frequéncias 1,2 — 1,7 GHz e séo
do tipo log-periddico, tendo sido desenvolvidos e testados no INPE de Sao José
dos Campos. O alimentador é composto por 8 elementos cujo comprimento varia

segundo um padrao logaritmico entre 31,0 mm e 56,5 mm e o espagamento varia

3a porosidade de uma malha é um parametro adimensional, definido como a razdo entre o
volume dos poros e o volume total ocupado pela malha.
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Figura 3.8 - Antenas do BDA instaladas no campus do INPE em Cachoeira Paulista, SP, em 12/2004.

também segundo um padrao logaritmico entre 10 mm e 17 mm (SAWANT et al.,
2005).

O angulo de iluminacao de borda, ou seja, o angulo méximo sobre o qual a radiacao
coletada pelo refletor parabdlico incide sobre o alimentador é de 66,7°, e neste angulo
as atenuagoes dos diagramas de radiagao dos alimentadores nos planos E(polarizagao
horizontal) e H(polarizacao vertical) sao 15 dB e 5 dB, respectivamente. O nivel
maximo de “cross-talk” entre as polarizagoes é -25 dB (SAWANT et al., 2005).

Figura 3.9 - Foto de um dos alimentadores log-periddicos do BDA, cujo intervalo de frequéncias de
operacdo é 1,2 — 1,7 GHz.

Fonte: Sawant et al. (2005)
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O movimento das antenas é controlado pelo sistema de rastreio desenvolvido pela
empresa Inteltek Automation Ltd. — India, em colaboracao com cientistas e enge-
nheiros do GMRT. O sistema utiliza servo-motores AC sem escova e controladores
NextMove-BX, ambos fabricados pela empresa Baldor Electric Company — EUA.
Este sistema permite que as antenas sejam apontadas em poucos minutos para
qualquer posigdo no céu (desde que respeitado o limite de aproximadamente 25°
em elevagao), além de permitir o rastreio de fontes celestes a partir da leitura de
suas coordenadas de um arquivo contendo os valores decimais de hora local, azi-
mute e elevacao, conforme exemplificado na Tabela 3.3. O sistema tem precisao de
apontamento menor do que 3 minutos de arco e é controlado por um programa

computacional, também desenvolvido pela Inteltek.

Tabela 3.3 - Exemplo das entradas do arquivo de coordenadas do BDA

Hora local | Azimute | Elevacao
10.000000 | 216.375275 | 25.783325
10.016666 | 216.261383 | 26.150284
10.033334 | 216.149994 | 26.518616
10.050000 | 216.041382 | 26.888062
10.066667 | 215.935547 | 27.259171

3.3.3 Sistema receptor

O receptor de cada uma das antenas do BDA é composto por 3 blocos que realizam
o processamento analdgico do sinal desde a sua coleta no foco de cada antena até
a sua conversao para a banda base, que ocorre no contéiner onde esta instalado o

centro de controle.

O primeiro bloco, “front-end”, de cada unidade receptora, localizado no foco de
cada antena, é composto pelo amplificador de baixo ruido (“Low Noise Amplifier”
- LNA), que foi desenvolvido utilizando um chip de circuito integrado T01217N
(MiniCircuits Lab). Estes amplificadores possuem ganho de cerca de 22 dB e figura
de ruido de 1,6 dB (SAWANT et al., 2005). Além do LNA, hd um filtro passa-altas
que rejeita frequéncias abaixo de 1000 MHz (HP-1000). Os sinais amplificados sao

entao enviados através de cabos de RF para a base da antena.
Na base de cada antena, esta localizado o segundo bloco das unidades receptoras,
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onde a convesao de frequéncia de RF (1,2 a 1,7 MHz) para IF (70 MHz) ¢ feita em
dois estéagios. Este bloco é composto por 2 sintetizadores de frequéncia que fazem o
batimento do sinal de entrada com o sinal de referéncia dos osciladores locais (LO)
1 e 2. O sinal do LO 1 tem frequéncia variavel e o seu batimento com o sinal de RF
produz um sinal de IF intermediario com frequéncia de 836,5 MHz. O frequéncia
do sinal do LO 2, por outro lado, ¢é fixa em 906,5 MHz, produzindo, através do seu
batimento com o sinal de IF intermediario, um sinal de IF com frequéncia de 70
MHz que ¢ transportado para o centro de controle através de cabos coaxiais com

comprimento aproximado de 125 m.

A conversao de frequéncias é concluida no terceiro bloco das unidades receptoras,
onde o sinal da banda base é obtido através do batimento do sinal de IF' com o sinal
do LO 3, cuja frequéncia é 70 MHz. A largura da banda base é de 2,5 MHz. Além da
ultima conversao, neste bloco também ¢é feita a atenuagao do sinal através do uso de
atenuadores de até 11 dB que sao configurados manualmente. Os atenuadores tém
a funcao de adequar o nivel do sinal a entrada do correlacionador (descrito na segao

3.3.4), que opera na faixa de —32 a —38 dBm.

Também é neste bloco que é feita a quadratura do sinal*, de forma que a saida do
receptor seja composta por uma componente real e uma imaginaria em cada uma
das unidades. O diagrama detalhado do sistema receptor do PBDA é apresentado
na Figura 3.10.

4No processo de quadratura, o sinal de entrada é separado em duas componentes e uma delas
sofre um atraso de fase correspondente a 90°. Este processo é utilizado para construir um sinal
complexo a partir de um sinal real.
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3.3.4 Correlacionador e aquisicao de dados

O correlacionador do PBDA é uma implementacao simples de um correlacionador
XF onde nao ha um moédulo de FFT para separar o sinal em diferentes canais
espectrais apds a correlagao. Este correlacionador foi idealizado para uso com 6
antenas, podendo entao ser utilizado para o prototipo de 5 antenas e para testes de
grupos de antenas durante a construcao do arranjo, de forma que foi implementado
sem capacidade espectral por questao de simplicidade e reducao de custos. Este tipo
de implementacao elimina a necessidade das diversas unidades de atraso em série
e unidades multiplicadoras para cada par de antenas (Figura 3.2), de forma que o
correlacionador computa a multiplicacao dos sinais de cada par de antenas apenas

uma vez.

Este sistema tem capacidade para processar as partes real e imaginaria do sinal
amostrado (obtidas ap6s a quadratura), através de 6 canais que correspondem as
partes reais dos sinais de cada uma das antenas e outros 6 canais que correspondem
as partes imaginarias dos sinais de cada antena. Além disso, hd 2 canais de auto-
correlacao para computar a poténcia total do sinal coletado por 2 das antenas do

arranjo (atualmente das antenas 2 e 5).

O processamento de sinal feito pelo correlacionador tem inicio através da digitaliza-
¢ao e amostragem do sinal proveniente do tltimo bloco do sistema receptor analégico.
A digitalizacao é feita através de um comparador que tem como saida um nivel 16-
gico baixo (0) ou alto (1), quando o sinal anal6gico de entrada tem um nivel abaixo
ou acima de um valor de referéncia, respectivamente. O sinal digital produzido pelo
comparador é entao amostrado a uma taxa de 5 MHz, satisfazendo o critério de

Nyquist para uma banda base com largura de 2,5 MHz (SAWANT et al., 2005).

Os atrasos dos sinais provenientes de cada antena sao entao ajustados por unidades
de atraso instrumental (7;). Sua fun¢ao é compensar os atrasos geométricos entre
as diferentes antenas para observagoes de fontes localizadas distantes do zénite. O
valor de 7; pode ser ajustado entre 0,2 e 3 us, em passos de 0,2 us, que é o inverso

da frequeéncia de amostragem de 5 MHz do correlacionador.

A base do sistema correlacionador sao os chips correlacionadores de 1 bit desen-
volvidos para o Rédio Heli6grafo Nobeyama (NAKAJIMA et al., 1995b) e também
utilizados no Radio Helidgrafo Gauribidanur (RAMESH et al., 1998), cujo esquema do

83



circuito é apresentado na Figura 3.11. Cada chip é capaz de realizar as operacgoes de
multiplicagao e acumulacao para os sinais de até 4 antenas, conforme representado
na Figura 3.12, fornecendo como saida os valores das componentes real e imagindaria
das correlagoes em cada par de antenas (SAWANT et al., 2005). Por exemplo, se Cf,
S1 e Cy, Sy correspondem respectivamente as componentes real (cosseno — C') e ima-
ginaria(seno — S) das antenas 1 e 2, entdo a correlacdo produzida na saida sera igual
a C1® Cy+ 516 Sy para a componente real e Cy @ Sy — S1 @ Cs para a componente

imaginaria.

Adigio Contador 22 bils Latch Multiplexador
o1 {Parte real) {1nte gragio)

Ex-OR

51 —|_

o .

Ex-OR

Adigio = Saida

ca {Parte 1maginaria)
o—e| L

Ex-OR
o2 +
o— | L—

Ex-MOR

Fulso de clear
L

Fulsa de Latch
[

Fulso de switching
fu

Figura 3.11 - Esquema representando as opera¢des realizadas pelo chip correlacionador do PBDA.

Fonte: Sawant et al. (2005)

O periodo de integracao é de cerca de 105 ms, ao final do qual os dados das cor-
relacoes em cada par de antenas sao armazenados em uma das duas unidades de
memoria existentes no sistema. Os dados sao armazenados sequencialmente em uma
das unidades de memoria durante 256 ciclos de integracao. Durante este periodo, a
leitura dos dados armazenados na outra unidade de meméria é feita por um com-
putador conectado ao correlacionador. O processo de leitura e gravacao se inverte
com relagao as unidades de memdria ao final de cada 256 ciclos de integragao, de
forma que ha sempre uma unidade armazenando dados e a outra sendo lida pelo

computador de aquisi¢ao.
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Figura 3.12 - Diagrama funcional do chip correlacionador.

Fonte: Sawant et al. (2005)

3.3.5 Aplicagcoes do PBDA

O PBDA ¢ um instrumento com baixa resolucao angular e baixa sensibilidade. As
cinco antenas em operagao atualmente no sitio de Cachoeira Paulista foram desen-
volvidas com o objetivo de realizar testes de engenharia de todos os sub-sistemas
(rastreio, receptor, sintetizador de frequéncias, digital, correlacionador e aquisigao
de dados) e testes operacionais em campo, nas condigoes reais de funcionamento,

mostrando a viabilidade da construcao do BDA na sua versao final, com 38 antenas.

As aplicacoes cientificas da versao final do BDA sao diversas e foram apresentadas em
detalhes em Sawant et al. (2005). Contudo, apesar das limitagoes em sensibilidade e
resolugao, é possivel realizar observagoes de interesse astrofisico com o BDA na sua

forma atual. Algumas destas aplicacoes sao:

e Estudos da contrapartida em radio (1,2 a 1,7 GHz) das estruturas solares
de grande escala observadas em outras bandas do espectro eletromagnético,

a partir da comparacao dos perfis unidimensionais do Sol,

e Estudos de variabilidade temporal das estruturas de grande escala obser-
vadas nos perfis unidimensionais do Sol obtidos com o BDA através de

observagoes solares no modo rastreio, cuja calibracao é feita com observa-
cao de satélites do GPS (“Global Positioning System”) em 1575,42 MHz,
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e Produgao de mapas sinddicos do Sol em uma dimensao a partir do seu

monitoramento ao longo de uma rotacao de Carrington completa.
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4 OBSERVACOES SOLARES COM ALTA RESOLUCAO ESPACIAL

Observagoes solares inéditas com resolugao espacial de até 20” em frequéncias de
ondas métricas e decimétricas foram realizadas com o GMRT operando na frequéncia
157 MHz nos dias 03 e 04 de Junho e 10 e 12 de Dezembro de 2005, e no modo de
frequéncia dupla (244/614 MHz) nos dias 26 de Novembro e 17 de Dezembro de
2005.

Este capitulo é dedicado a apresentar em detalhes a metodologia empregada na rea-
lizacao das observacoes, bem como na reducao dos dados obtidos em cada uma das
sessoes de observacgao, desde a determinacao das solugoes de calibracao das visibi-
lidades complexas até o refinamento dos mapas, através do processo denominado
auto-calibracao. A reducao dos dados obtidos nestas observacoes foi feita utilizando
o programa computacional “Astronomical Image Processing System” (AIPS) (FOMA-
LONT, 1981), desenvolvido pelo “National Radio Astronomy Observatory”(NRAO).
Uma descri¢ao detalhada do processo de reducao dos dados no AIPS é apresentada

no apéndice A.
4.1 Metodologia empregada nas observacoes

Conforme descrito no Capitulo 3, o GMRT é um instrumento versatil, oferecendo
ao usuario uma grande diversidade de configuracoes, ajustadas de acordo com os
objetivos cientificos das observagoes. Devido a esta versatilidade, é possivel utilizar
o instrumento para fazer observagoes de varios tipos distintos de fontes de interesse
astrofisico, com fluxos que podem ser tao baixos quanto alguns uJy, em observagoes
de pulsares, ou tao intensos quanto dezenas ou centenas de Unidades de Fluxo Solar
(UFS)', em observagoes de atividade solar (NCRA, 2006).

Observagoes solares normalmente requerem alta resolugao temporal (da ordem de
segundos, ou menor) e uma faixa dinamica ampla o suficiente para acomodar as
variacoes de fluxo que ocorrem durante uma explosao e que podem ultrapassar trés
ordens de grandeza. Em todas as observagoes solares realizadas com o GMRT, é
comum ajustar os atenuadores para que o sinal de cada antena seja reduzido por um

fator equivalente a 30 dB, mas em casos extremos, a atenuacao pode ser ajustada
para 44 dB.

O processo de alocagao de tempo do GMRT é descrito em detalhes no apéndice B.

11 UFS = 10* Jy = 10722 Wm—2Hz!
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As observagoes realizadas nos dias 03 e 04 de Junho de 2005 — descritas a seguir
— foram alocadas em uma janela de tempo ocioso do telescépio. Apds a obtencao
de imagens com alta faixa dinamica® (2 70) e a deteccio de um Buraco Coronal a
partir dos dados destas observagoes (como descrito no Capitulo 5), foi elaborado um
pedido de tempo para o 92 ciclo observacional do GTAC (GMRT Time Allocation
Commitee, apéndice B), cujo objetivo era a utilizaggo do GMRT nas frequéncias
157 e 244 MHz para a observacao de estruturas do Sol calmo, sobretudo buracos
coronais, pois naquele periodo a atividade solar aproximava-se do minimo, quando

a ocorréncia dos buracos coronais torna-se mais frequente.

A proposta, intitulada “Quiet Sun mapping: Tracing coronal features with GMRT”,
foi aprovada, com a alocacao das 36 horas solicitadas para as observagoes, distribui-
das entre os dias 26 de Novembro e 10, 12 e 17 de Dezembro de 2005, no intervalo
das 08 as 17 horas, horério local. As particularidades de configuracao do telescopio e
do processo de reducao dos dados obtidos em cada grupo de observagoes, separados

por data e frequéncia de operacao, sao descritas a seguir.

Todas as observagoes foram realizadas no modo “Polar-indiano” do correlacionador.
Este modo foi escolhido por permitir a obtenc¢ao dos parametros de Stokes I (RR +
LL)eV (RR— LL), que descrevem respectivamente a intensidade total de radiacao
emitida pela fonte e a intensidade da polarizagao circular da radiagao, permitindo
ainda a metade da capacidade espectral do GMRT, suficiente para os objetivos

cientificos destas observacoes.
4.1.1 Observacoes de 157 MHz em 03 e 04 de Junho de 2005

As observacoes foram realizadas das 08:06 UT as 11:52 UT no dia 03 de Junho de
2005, e das 07:21 UT as 11:30 UT no dia 04 de Junho de 2005. A frequéncia de
observagao foi ajustada para 157 MHz, e a largura de banda disponivel neste dia
era de 6 MHz>. Dos 128 canais do correlacionador do GMRT, foram registrados os
dados de 13 canais com um intervalo de 10 canais entre aqueles dos quais os dados
foram registrados, para que nao fosse gerado um grande volume de dados, conforme

discutido a seguir.

2A faixa dindmica em um mapa é definida como a razio entre a intensidade méxima e o nivel
do ruido rms do mapa.

3A largura de banda dos receptores do GMRT em 157 MHz é normalmente 8 MHz, mas este
valor estd sujeito as condigoes de RFI, podendo ser alterado para minimizar a contaminagao dos
dados das observagoes.
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O objetivo principal destas observacoes era a producao de um mapa de todo o Sol
utilizando a técnica de sintese por rotagao, na qual todos os dados de visibilidades
complexas obtidos ao longo do periodo das observagoes sao combinados a fim de
produzir uma unica imagem, de forma que a rotacao da Terra é utilizada para
que seja obtida uma amostragem mais completa do plano wv. Por isso, o tempo de
integracao foi mantido com o valor padrao de 16,9 segundos, utilizado na maioria
das observagoes com o GMRT no modo interferométrico. Para possibilitar a anélise
de eventuais explosoes solares durante as observacoes, uma aquisicao paralela dos
dados foi realizada com tempo de integracao de 2 segundos. O procedimento de
aquisicao dos dados em intervalos de 10 canais ao longo da banda foi adotado para
manter o volume de dados abaixo de ~ 1 GB, mesmo com o tempo de integragao

de 2 segundos.

As fontes calibradoras primérias (de fluxo) 3C48 e 3C147 foram observadas respec-
tivamente no inicio e no final das observacgoes no dia 03 de Junho de 2005, enquanto
apenas 3C48 foi observada como calibradora primaria no inicio das observacoes em
04 de Junho de 2005. Estas fontes sao normalmente utilizadas como calibradores
de fluxo em interferometria por apresentarem fluxos altos (da ordem de dezenas de

Janskys) e aproximadamente constantes no tempo.

As observagoes foram realizadas de acordo com a sequéncia apresentada na Figura
4.1, normalmente adotada em observacoes interferométricas e nas quais a fonte ca-

libradora secundaria (de fase) e a fonte alvo sdo observadas em ciclos.

A denominacao de primdria e secunddria para as fontes calibradoras nao é precisa
e é utilizada para diferenciar os calibradores utilizados para estabelecer uma escala
absoluta de fluxo (primdrios) dos calibradores secundérios, utilizados para calibrar
as amplitudes e fases de acordo com o comportamento do sistema durante as obser-
vagoes. Por este motivo, é altamente recomendavel que os calibradores secundarios
estejam a uma distancia méxima de cerca de 20° da fonte alvo, sem restrigoes quanto
ao fluxo. Os calibradores primarios, por outro lado, devem ter um fluxo superior a

cerca de 10 Jy, mas nao é necessario que estejam préoximos a fonte alvo.

A fonte 05214166 foi utilizada como calibrador de fase (secundario) e foi selecionada
através do uso da ferramenta “VLA Calibrator Search”~ VLACS — (VLA, 2003c),
descrita em detalhes no Apéndice C. Em cada ciclo de aproximadamente 30 minutos,

a fonte calibradora secundéria foi observada durante cerca de 5 minutos, enquanto
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Figura 4.1 - Fluxograma mostrando a sequéncia normalmente adotada para as varreduras em observa-
¢des interferométricas. Os ciclos de varreduras da fonte alvo e do calibrador secundario sdo
repetidos até o final das observagdes.

o Sol foi observado por aproximadamente 20 minutos, e o tempo restante foi gasto

com o posicionamento das antenas e inicializacao das varreduras.

O sinal das fontes calibradoras foi atenuado em 14 dB, enquanto o sinal do Sol
foi atenuado em 30 dB. A diferenca de atenuacao é devida a grande diferenca de
fluxo entre os sinais do Sol e das demais fontes, e é necessaria para garantir que
os sinais processados pelo receptor tenham o nivel adequado ao funcionamento do

correlacionador.

Apesar da utilizacao dos atenuadores solares, o sistema do GMRT precisaria passar
por modificacoes para que fosse possivel a calibracao do fluxo em observagoes sola-
res. Bastian (1989) descreveu em detalhes as diferencas entre observagoes de fontes

astrofisicas “fracas” (a temperatura de antena é muito menor do que a temperatura
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do sistema) e observagoes do Sol (a temperatura do sistema é dominada pela tempe-
ratura de antena), apresentando em detalhes as modificagoes feitas no “Very Large
Array” (VLA) para possibilitar a calibracao completa das visibilidades e a estabili-
dade do sistema em observagoes solares. Como um sistema desse tipo ainda nao foi
implantado no GMRT para permitir a calibragao do fluxo solar, os arquivos de da-
dos no formato FITS-IDI (“Flexible Image Transport System — Interferometric Data
Interchange” — Flatters (2000)) foram gerados com as amplitudes das visibilidades
normalizadas com relagao as auto-correlagoes em cada uma das antenas, e nao foi

possivel estabelecer uma calibragao absoluta em fluxo a partir destas observagoes.

O formato original dos dados do GMRT ¢ chamado “Long Term Accumulation”
(LTA) e foi desenvolvido pelos técnicos do observatério. Por outro lado, o formato
FITS-IDI é uma extensao do formato FITS (WELLS et al., 1981), criado para padroni-
zar o formato em que sao escritos os dados provenientes de diferentes interferometros.
Este formato foi utilizado para viabilizar a leitura dos dados do GMRT pelo AIPS.

4.1.2 Observagoes de 244/614 MHz em 26 de Novembro e 17 de Dezem-
bro de 2005

As observagoes foram realizadas das 05:13 UT as 11:24 UT no dia 26 de Novembro
de 2005, e das 2:53 UT as 11:40 UT no dia 17 de Dezembro de 2005. A frequéncia
central foi ajustada para 614 MHz na polarizacao RR (produto entre as saidas RCP
— “Right-handed Circular Polarization” em cada par de antenas) e para 244 MHz na
polarizacao LL (produto entre as saidas LCP — “Left-handed Circular Polarization”
em cada par de antenas). Ao contrario das observagdes de Junho de 2005 (secao

4.1.1), o registro dos dados foi feito do canal 20 ao canal 40 dos 128 canais disponiveis
ao longo da banda de 16 MHz.

A decisao de registrar os dados em canais adjacentes deve-se a constatacao, em
observagoes anteriores, de que a visualizacao de canais adjacentes facilita a identifi-
cacao de canais afetados por RFI. A escolha dos canais 20 a 40, por outro lado, foi
feita com base na analise do espectro da banda passante no inicio das observagoes,

de onde se concluiu que esta era a regiao da banda menos afetada por RFI.

Assim como nas observagoes anteriores (segao 4.1.1), foram feitas duas aquisigoes
simultaneas com tempos de integracao diferentes. O tempo de integracao padrao de

16,9 s do GMRT foi mantido em um dos arquivos de dados, enquanto as amostras
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foram registradas a cada 0,528 s em outro arquivo de dados. Este tempo de integracao
foi escolhido para fornecer resolucao temporal suficiente para permitir a observagao

de fenomenos transientes solares, caso ocorressem durante as observagoes.

Devido ao tempo de integracao de 0,528 s, as observacoes foram realizadas com os
ALCs desligados, pois sua constante de tempo é de 2 s. No entanto, para garantir uma
alimentacgao uniforme do correlacionador, foi utilizada uma rotina computacional do
GMRT para equalizar a poténcia do sinal proveniente de todas as antenas na entrada
do correlacionador. Este procedimento foi realizado a partir de observacoes da fonte

3C286, que nao ¢ resolvida pelas linhas de base do GMRT nestas frequéncias.

As observacoes tiveram inicio apds a equalizacao de poténcia e foram realizadas com
os atenuadores ajustados para 0 dB em 614 MHz e 14 dB em 244 MHz para as fontes
calibradoras e 30 dB em ambas as frequéncias para o Sol. A fonte 3C286 foi utilizada
como calibrador primario, enquanto 3C298 e 1822-096 foram utilizadas como cali-
bradores secunddrios (apenas 1822-096 foi utilizada como calibrador secundério no
dia 17 de Dezembro), tendo sido selecionadas usando a VLACS. Devido a ocorréncia
de uma explosao solar B8.9 na classificagao do “Geostationary Operational Environ-
mental Satellites” (GOES) (ACHUTUNI; MENZEL, 1999; LUDWIG; JOHNSON, 1981),
com pico as 07:05 UT na curva de luz em Raios-X moles do GOES, os atenuadores
foram ajustados através do sistema de controle do GMRT para 44 dB em 244 MHz
durante as observagoes de 26 de Novembro de 2005, no intervalo entre 07:01 UT e

08:46 UT, sendo ajustados novamente para 30 dB apds o decaimento do evento.
4.1.3 Observacoes de 157 MHz em 10 e 12 de Dezembro de 2005

As observagoes foram realizadas das 03:43 UT as 11:49 UT no dia 10 de Dezembro
de 2005, e das 03:06 UT as 11:35 UT no dia 12 de Dezembro de 2005. A frequéncia
central foi ajustada para 157 MHz, e os dados foram registrados do canal 20 ao canal

40 dos 128 canais disponiveis ao longo da banda de 8 MHz.

Da mesma forma como nas observagoes em 244/614 MHz, os dados foram registrados
em canais adjacentes para possibilitar a identificacao de RFI, e os canais de 20 a 40
foram escolhidos por serem os menos afetados por interferéncia ao longo da banda. O
tempo de integracao foi igualmente ajustado para 16,9 e 0,528 s, possibilitando tanto
o imageamento de estruturas do Sol calmo quanto o monitoramento de fendmenos

transientes solares.
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Os ALCs foram mantidos desligados, portanto, a equalizacao de poténcia foi nova-
mente realizada com base nas observagoes de 3C286, posteriormente utilizada como
calibrador primario, enquanto a fonte 1822-096 foi utilizada como calibrador secun-

dario, também selecionada usando a VLACS.

Os niveis de atenuacao foram ajustados para 14 dB nas varreduras das fontes ca-
libradoras e para 30 dB nas varreduras do Sol. Nao foram registrados fendmenos
transientes durante as observagoes, entao nao houve mudanga de atenuacao ao longo

das varreduras do Sol.

Um resumo dos principais parametros das observacoes realizadas com o GMRT neste

trabalho é apresentado na Tabela 4.1.

Tabela 4.1 - Principais parametros das observacdes com o GMRT

Horario (UT) | Frequéncia | Banda | Integragao
Data Inicial | Final (MHz) (MHz) (s)

03/06/2005 | 08:06 | 11:52 157 6 16,9 / 2
04/06/2005 | 07:21 | 11:30 157 6 16,9 / 2
26/11/2005 | 05:13 | 11:24 | 244 /614 16 16,9 / 0,528
10/12/2005 | 03:43 | 11:49 157 8 16,9 / 0,528
12/12/2005 | 03:06 | 11:35 157 8 16,9 / 0,528
17/12/2005 | 02:53 | 11:40 | 244 /614 16 16,9 / 0,528

4.2 Reducao de dados

A reducao dos dados no formato FITS-IDI foi realizada utilizando o AIPS. O pro-
cesso de reducao de dados interferométricos pode ser descrito como composto por
3 etapas distintas: edi¢ao dos dados, calibragao e imageamento — complementadas
pelas operacoes de preparacao dos dados e auto-calibracao, a iltima podendo ser
considerada parte da etapa de imageamento. As tarefas do AIPS utilizadas em cada
uma das etapas da reducao sao apresentadas em detalhes no Apéndice A. Os deta-
lhes do processo de reducao de dados, por outro lado, sao descritos a seguir, e um

fluxograma deste processo é apresentado na Figura 4.2.
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Figura 4.2 - Fluxograma mostrando as etapas do processo de redu¢do de dados interferométricos. Note
que os processos de edicdo de dados e calibracdo, assim como os processos de imageamento
e auto-calibracdo, s3o realizados de forma iterativa até que resultados satisfatdrios sejam
alcangados.

4.2.1 Edicao

A etapa de edicao dos dados consiste em identificar as amostras do conjunto de dados
que foram afetadas por falhas no sistema (como variagoes de ganho em amplitude ou
fase) ou por fatores externos (como RFI e més condigoes climaticas, por exemplo),

e que contribuem de forma prejudicial para o processo de calibracao.

O conhecimento sobre as fontes calibradoras é muito importante nesta etapa, pois
as amostras afetadas pelos problemas mencionados sao identificadas com base no
conhecimento sobre a resposta do interferometro para as fontes calibradoras utiliza-
das. Estas fontes sao normalmente puntuais (ou seja, possuem dimensoes angulares

menores do que as dimensdes do feixe sintetizado) de forma que a resposta do inter-
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ferometro deve ser constante em amplitude (proporcional ao fluxo da fonte) e fase

(proporcional a distancia angular entre as posigoes da fonte e do centro de fase).

A calibracao através da utilizacao de fontes nao-puntuais também é possivel. Neste
caso, um modelo da fonte é utilizado, possibilitando a modelagem da resposta do in-
terferometro, que é entao utilizada para a calibracao. Nas observagoes com o GMRT,
h& diversas fontes que sao normalmente utilizadas como calibradoras, mas que sao
resolvidas pelas maiores linhas de base. Neste caso, basta utilizar para a calibracao
apenas as linhas de base em que a fonte é nao-resolvida e a resposta do interferome-
tro é a mesma de uma fonte puntual. Como sera discutido adiante neste capitulo,
este era o caso de apenas uma das fontes calibradoras observadas durante todos os

dias de observacoes com o GMRT.

A anélise simultanea dos dados das diferentes linhas de base do arranjo é importante
na identificacao das amostras que se desviam do conjunto de dados, considerando a
resposta esperada para as fontes calibradoras. Os desvios normalmente observados
sao variagoes abruptas de fase ou amplitude, cujas origens mais provaveis sao falhas

no funcionamento do sistema e RFI.

Através da comparacao entre as linhas de base é possivel identificar antenas ou li-
nhas de base com mal funcionamento (resposta aproximadamente nula, ou ordens
de grandeza maior do que nas outras), intervalos de tempo em que houve falhas no
sistema e canais espectrais afetados por RFI ou que apresentem falhas no funciona-
mento. Os dados cuja qualidade foi afetada por estes efeitos sao espurios e devem

ser removidos do conjunto antes da calibracao.

A edicao e calibragao dos dados constituem um processo iterativo, pois pode haver
amostras no conjunto de dados cujos problemas sao mais faceis de identificar apos
a obtencao e aplicacao da calibracao. Apds a re-edicao dos dados, é recomendavel

refazer também a calibracao.

A seguir é apresentada uma lista das principais operacoes de edicao de dados em
cada uma das sessoes observacionais realizadas no GMRT. As operagoes consideradas
como principais sao a remoc¢ao parcial ou completa de antenas do arranjo, ou de todos

os dados adquiridos em um certo intervalo de tempo.

e (03 de Junho de 2005
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— Antenas completamente removidas por mal funcionamento: C00, C02,
C03, C08, C10 e S03.

— Antena parcialmente removida por mal funcionamento: E05, no inter-
valo 10:25:33 UT - 11:52:35 UT.

— Intervalo de tempo removido devido a interferéncia: 11:30:54 UT -
11:35:24 UT.
e 04 de Junho de 2005

— Antena completamente removida por mal funcionamento: C00.

— Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C08, no in-
tervalo de tempo 07:22:02 UT - 08:57:14 UT; C10, no intervalo de
tempo 07:22:02 UT - 09:28:30 UT.

— Intervalo de tempo removido devido a interferéncia: 08:46:32 UT -
08:50:12 UT.
e 26 de Novembro de 2005
— Antenas completamente removidas por mal funcionamento: C09, C11
e S02.

— Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C04, no in-
tervalo 08:48:13 UT - 08:52:27 UT; E03, no intervalo 05:22:53 UT -
05:43:10 UT; S04, no intervalo 08:48:13 UT - 08:58:39 UT.

e 10 de Dezembro de 2005

— Intervalo de tempo removido devido a interferéncia: 08:26:01 UT -
08:30:06 UT.

e 12 de Dezembro de 2005

— Antena completamente removida por mal funcionamento: E03

— Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: C04, no in-
tervalo 03:07:09 UT - 03:09:24 UT; C12, no intervalo 03:07:09 UT -
03:16:10 UT.

— Intervalo de tempo removido devido a interferéncia: 09:22:37 UT -

09:24:35 UT.
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e 17 de Dezembro de 2005

— Antenas completamente removidas por mal funcionamento: E02, E03
e S02.

— Antenas parcialmente removidas por mal funcionamento: S04, nos
intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07 UT, 05:12:19 UT - 06:09:29 UT,
07:17:22 UT - 07:19:04 UT e 11:05:48 UT - 11:09:11 UT; S06, nos
intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07 UT, 07:17:22 UT - 07:19:04 UT e
11:05:48 UT - 11:09:11 UT; WO05, nos intervalos 03:15:42 UT - 03:17:07
UT e 11:05:48 UT - 11:09:11 UT.

— Intervalo de tempo removido devido a interferéncia: 06:48:55 UT -
06:52:35 UT.
4.2.2 Calibracao

A calibragao de dados interferométricos é discutida em detalhes no Capitulo 6. De
forma geral, as visibilidades complexas, \N/ij, medidas por um par de antenas 17,
podem ser descritas através da equagao (FOMALONT; PERLEY, 1999):

Vij(t) = G () Vi (1) + €3 (t) + iz (t) (4.1)
em que,

t é o tempo durante as observagoes,
Gi;(t) é o ganho complexo na linha de base 77,
\N/ij (t) sao as visibilidades complexas observadas, em fungao do tempo,
Vi;(t) sao as visibilidades complexas verdadeiras, também em fungao do tempo,

€;;(t) é uma componente de deslocamento complexo? na linha de base ij, e

n:;(t) é o ruido complexo associado a medida.

4Este termo estd normalmente associado a erros sisteméaticos cujo efeito é inserir valores cons-
tantes em amplitute e fase nas visibilidades complexas.
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A calibracao dos dados de um interferometro consiste em determinar o valor de G;; a
partir das visibilidades medidas em cada par de antenas, possibilitando a determina-
cao de V;;. O valor de G;; depende dos ganhos independentes em cada antena, g;(¢)
e de um ganho residual associado a cada linha de base, ¢;;(tf) (FOMALONT; PERLEY,
1999), podendo ser representado por:

G (1) = 9i(8)g5 (915 (1) = as(D)a(asy (@O O+ (42)
em que,

a;(t) é o ganho em amplitude independente na antena i, e

¢;(t) é o ganho em fase independente na antena i.

Utilizando uma fonte calibradora puntual com densidade de fluxo S Jy, a visibilidade
verdadeira se torna V;; = S. Note que neste caso, a visibilidade tem apenas parte
real, pois a posicao da fonte coincide com a direcao do centro de fase, implicando

valor zero para a fase.

A equagao de calibracao (equagao 4.1) é normalmente resolvida através do método de
minimos quadrados (discutido, por exemplo, por Bevington e Robinson (1992), onde
as solucoes sao obtidas separadamente para amplitudes e fases. As fases podem ser
resolvidas diretamente através de um método linear, e uma discussao detalhada sobre
um método para a solugao é apresentada no Capitulo 6. No caso das amplitudes,
é necessdrio linearizar a equagao (por exemplo utilizando a fungao log(x)) antes de

utilizar o método de minimos quadrados.

O intervalo de solucao ¢é o intervalo de tempo em que é tomada a média dos dados
para a determinacao de cada uma das solucoes de calibragao durante o periodo das
observagoes. Este intervalo deve ser determinado a partir da analise dos dados antes
da calibracao, observando as escalas de tempo de variacao de ganho do telescépio
durante as observagoes. Intervalos de solugao muito menores de que as escalas de
tempo de variacao observadas implicam um gasto desnecessario de recursos com-
putacionais, enquanto intervalos de solucao maiores do que as escalas de tempo de

variacao podem degradar as solugoes de calibragao, implicando uma ma calibracao

dos dados.
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As solucgoes de calibracao sao obtidas a partir das observacoes das fontes calibrado-
ras nas linhas de base em que tais fontes nao sao resolvidas pelo feixe sintetizado
do arranjo. As visibilidades da fonte alvo sao calibradas através da interpolacgao
das solucoes de calibracao determinadas para as varreduras das fontes calibrado-
ras adjacentes a cada varredura da fonte alvo. A sequéncia padrao das observagoes

interferométricas esquematizada na Figura 4.1 deve-se a este esquema de calibragao.

As fontes utilizadas como calibradores nas observacoes deste trabalho nao sao re-
solvidas por nenhuma das linhas de base do GMRT, exceto a fonte 3C298 em 614
MHz, que é resolvida pelas linhas de base com comprimento maior que 20 kA. Assim,
a calibracao foi realizada utilizando todas as linhas de base do arranjo, exceto no
caso de 3C298 em 614 MHz, para cuja calibracao foram utilizados apenas os dados
amostrados pelas linhas de base com comprimento menor que 20 kA. As solugoes de
calibracgao para as fases sao relativas, pois o parametro relevante em dados interfero-
métricos é a diferenca de fase entre as antenas. Assim, as fases sao computadas com
relacdo a uma antena de referéncia. Através da comparacao entre os dados em todas
as linhas de base, é possivel identificar a antena que apresenta maior estabilidade
de fase (menor taxa de variacao) ao longo de uma observacao, que é normalmente

escolhida como referéncia de fase para a calibragao.

Os parametros utilizados na calibracao dos dados deste trabalho provenientes das
observagoes com o GMRT sao apresentados na Tabela 4.2, a seguir, na qual sao
utilizados os acronimos solint e refant para fazer mencao ao intervalo de solucao e
a antena de referéncia, respectivamente. As Figuras 4.3 e 4.4 mostram o resultado
da calibracao em fase e amplitude dos dados das observacoes de 26 de Novembro de
2005.

Tabela 4.2 - Pardmetros da reducdo dos dados do GMRT.

Data Calibradores solint (min) | refant
03/06/2005 | 3C48 / 3C147 / 05214166 | 0,5 /0,5 /1 17
04,/06,/2005 3C48 / 05214166 05/1 17
26,/11,/2005 3C286 / 3C298 0,2/0,2 10
10/12/2005 3C286 / 1822-096 0,5/1 17
12/12/2005 3C286 / 1822-096 05/1 17
17/12/2005 3C286 / 1822-096 05/1 10
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Os graficos das amplitudes e fases das visibilidades complexas apresentados nas
Figuras 4.3 e 4.4 indicam uma boa calibragao dos dados das fontes calibradoras, uma
vez que foi possivel, através da calibracao aplicada, obter os fluxos das fontes 3C286
(28,15 Jy em 244 MHz) e 3C298 (41,31 Jy em 244 MHz), e reduzir a média das fases
de ambas as fontes a zero. Desvios elevados com relagao a estes valores sao observados
em algumas distancias uv (por exemplo ~ 7 e 13 kA nos dados de 3C286 e ~ 4 kA nos
dados de 3C298). Os dados correspondentes a estes desvios deveriam ser removidos
caso o objetivo das observagoes fosse o imageamento das fontes calibradoras com
alta faixa dinamica. No entanto, como estas fontes sao utilizadas aqui apenas como
calibradoras e as solugoes de calibracao sao obtidas através da média de grupos
de aproximadamente 20 amostras das visibilidades das fontes calibradoras, o efeito

destes dados esptrios sobre a faixa dinamica dos mapas solares é desprezivel.

Apesar de nao se obter uma calibracao absoluta em amplitude para os dados solares,
conforme mencionado anteriormente, é importante garantir que os ganhos de cali-
bracao obtidos sao satisfatorios para a obtencao dos fluxos das fontes calibradoras.
Isto é uma indicacao de que estes ganhos reproduzem de forma adequada o com-
portamento do telescopio, podendo, pois, ser aplicados aos dados solares, apesar da

arbitrariedade da escala de fluxo, neste tltimo caso.
4.2.3 Imageamento

A etapa de imageamento consiste inicialmente na realizacao de operagoes de ordena-
¢ao e interpolagao das visibilidades (THOMPSON; BRACEWELL, 1974) para que seja
possivel resolver as equagcoes 2.25, 2.26 e 2.27 através da aplicagao de um algoritmo
de FFT. As imagens podem ser obtidas a partir de todas as distancias uv que com-
poem o conjunto de dados em todos os instantes de observacao, bem como a partir

de quaisquer subconjuntos destes.

Por exemplo, podem ser obtidas imagens a cada instante de observagao (imagens
instantaneas ou “snapshots”) ou limitadas a qualquer subconjunto do intervalo de
tempo total das observacoes. Por outro lado, também podem ser obtidas imagens

de qualquer subconjunto da cobertura uv do arranjo durante as observacoes.

Apos a realizacao da FF'T e consequente obtencao da imagem suja, aplica-se um mé-
todo de deconvolugao para remover os efeitos de replicacao provocados pela amostra-

gem incompleta das visibilidades, conforme discutido no Capitulo 2, onde também
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se afirma que o método mais utilizado é o CLEAN e suas variantes, por exemplo
(STEER et al., 1984) e (WAKKER; SCHWARZ, 1988). A implementagao do CLEAN uti-
lizada para produzir os mapas apresentados neste trabalho é a principal disponivel
no AIPS, referente ao algoritmo de Schwab (1984).

No processo de auto-calibragao, cada imagem obtida é utilizada como modelo para
melhorar a precisao da calibracao em fase, o que aumenta a precisao da posi¢ao
das fontes nas imagens. O refinamento da posi¢ao é alcancado através da utilizagao
das visibilidades associadas a imagem modelo como referéncia de fase. O processo é
iterativo, de modo que um modelo (uma imagem) com maior precisdo em posi¢ao
leva a melhores solugoes de calibragao, implicando uma imagem onde a precisao em

posi¢ao ¢ ainda maior do que na primeira.

A auto-calibracao fornece ainda uma melhor resposta do sistema em fluxo, ja que
maior precisao na posicao das fontes implica uma determinagao mais precisa da
distribuicao de brilho observada, associada a uma melhor resposta do sistema em
amplitude. O processo é normalmente interrompido quando o aumento do fluxo das
componentes principais da imagem resultante de uma iteracao de auto-calibracao é

menor do que o nivel de ruido nas imagens.

O método de imageamento por sintese de rotacao foi aplicado para a obtencao de
todos os mapas resultantes das observacoes deste trabalho realizadas com o GMRT,
exceto no caso de 26 de Novembro de 2005, quando foi necessario fazer imagens do
tipo “snapshot” devido a ocorréncia de uma explosao solar, ja que a comparacao
entre diversas imagens sequenciais é interessante para o estudo deste tipo de evento,
permitindo a determinacao da localizacao da sua principal fonte de emissao, assim

como o estudo da dinamica desta fonte.

O método de auto-calibragao implementado no AIPS foi aplicado a todas as imagens
obtidas através de sintese de rotagao, sendo responsavel por um aumento da faixa

dinamica dos mapas correspondente a um fator maior ou da ordem de 2.

No caso dos dados de 26 de Novembro de 2005, foram obtidas imagens a cada
segundo, utilizando os dados com resolucao temporal de 0,528 s. Estas imagens
foram reunidas em um cubo, a partir do qual foi obtida a curva de luz associada a
explosao observada, conforme descrito no Capitulo 5. O método de auto-calibragao

nao foi aplicado a estas imagens pois nao é esperada uma melhora significativa em
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imagens do tipo “snapshot” através da sua aplicacao.

As imagens produzidas a partir das observacoes com o GMRT sao apresentadas no
Capitulo 5, juntamente com os resultados obtidos da analise destas imagens e uma

discussao a respeito destes resultados.
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Figura 4.3 - Resultados de calibracdo dos dados da fonte 3C286 em observagées com o GMRT em
26/11/2005. As figuras representam as amplitudes e fases das visibilidades como fun¢3o
da distdncia wv. (Acima, a esquerda) Amplitude das visibilidades antes da calibrag&o;
(Acima, a direita) Amplitudes das visibilidades apds a calibragdo; (Abaixo, a esquerda)
Fases das visibilidades antes da calibragcdo; (Abaixo, a direita) Fases das visibilidades apés
a calibrac3o.
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Figura 4.4 - Resultados de calibracdo dos dados da fonte 3C298 em observagées com o GMRT em
26/11/2005. As figuras representam as amplitudes e fases das visibilidades como fun¢3o
da distdncia wv. (Acima, a esquerda) Amplitude das visibilidades antes da calibrag&o;
(Acima, a direita) Amplitudes das visibilidades apds a calibragdo; (Abaixo, a esquerda)
Fases das visibilidades antes da calibragcdo; (Abaixo, a direita) Fases das visibilidades apés
a calibrac3o.
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5 RESULTADOS DAS OBSERVACOES SOLARES COM ALTA RESO-
LUCAO ESPACIAL

Este capitulo é destinado a apresentar os resultados obtidos a partir das observagoes
solares realizadas com o GMRT nos dias 03 e 04 de Junho, 26 de Novembro e 10, 12 e
17 de Dezembro de 2005. Os principais resultados apresentados sao provenientes das
observagoes da contrapartida em réadio (157 MHz) de um Buraco Coronal (“Coronal
Hole” - CH) localizado no Hemisfério Norte Solar nos dias 03 e 04 de Junho de 2005,
e também das observagdes da contrapartida em radio (244 e 611 MHz) da explosao
Solar que ocorreu por volta das 07:00 UT (com pico em Raios-X Moles registrado
as 07:05 UT) do dia 26 de Novembro de 2005.

Como o objetivo é realizar um estudo multi-espectral dos fenomenos, visando a sua
melhor caracterizagao, foi feito um levantamento dos dados de imageamento e curvas
de luz disponiveis em diferentes faixas do espectro eletromagnético, o que possibilitou
a amostragem, através de imagens da emissao radio em 115 MHz do “Gauribidanur
Radio Heliograph” (GRH) (RAMESH et al., 1998; RAMESH et al., 2006) e 157, 244 e 611
MHz do GMRT, em Ultra Violeta Extremo (UVE — 195 A) do “Extreme ultra-violet
Imaging Telescope” (EIT) (DELABOUDINIERE et al., 1995) e Raios-X Moles (RXM —
6 — 65 A), do “Solar X-Ray Imager” (SXI) a bordo do satélite GOES-12 (HILL et al.,
2005; PIZZO et al., 2005).

5.1 O Buraco Coronal observado em 04/06/2005

Os resultados apresentados a seguir foram obtidos através da comparacao entre os
mapas da distribuicao de brilho do Sol de observagoes realizadas em 157 MHz com
o GMRT, em 115 MHz com o GRH, na linha de emissao de 195 A do Fe XII com
o “Extreme ultra-violet Imaging Telescope”’(DELABOUDINIERE et al., 1995) a bordo
do satélite “Solar and Heliospheric Observatory” (SoHO), e na banda 6 — 65 A com
o GOES-12/8X1.

5.1.1 Mapas solares do GMRT em 157 MHz

Os mapas do GMRT nos dias 03 e 04 de Junho de 2005, respectivamente nos interva-
los 08:06 — 11:52 UT e 07:21 — 11:30 UT, foram obtidos a partir dos dados calibrados
conforme descrito no Capitulo 4. Os mapas finais apresentados na Figura 5.1 tém
1024 x 1024 pixels, onde cada pixel corresponde a 3’5, e as dimensoes do feixe sao
60,90 x 57,09 e 63723 x 52780 (Ascensao Reta x Declinagio), respectivamente nos
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dias 03 e 04 de Junho. A diferenca entre as dimensoes dos feixes deve-se as diferentes
posicoes do Sol nos dois dias, implicando diferentes direcoes de referéncia de fase e
com isso diferentes projecoes das linhas de base no plano do céu. As faixas dinamicas
sao aproximadamente 70:1 e 120:1, nos mapas dos dias 03 e 04, respectivamente. O
circulo branco indica a posicao e o diametro do disco Solar nos comprimentos de
onda na faixa visivel do espectro eletromagnético, e os nimeros no mapa do dia
04 denotam as regioes de depressao na distribuicao de brilho que sao discutidas a

seguir.

O mapa de 04/06 foi escolhido para o estudo do Buraco Coronal devido a maior faixa
dindmica em comparacao ao mapa de 03/06. No entanto, é comum que mapas inter-
ferométricos apresentem estruturas espurias (normalmente denominados artefatos)
em decorréncia da amostragem incompleta das visibilidades complexas e também
das particularidades do método de deconvolucao utilizado, conforme discutido no
Capitulo 2. Assim, para garantir a credibilidade da depressao de brilho associada ao
Buraco Coronal, foi feita uma comparacao entre as 4 maiores estruturas com brilho
menor do que o médio observadas sobre o disco solar. Outras estruturas nao foram
consideradas por sua area ser menor do que 3 % do disco solar, ja que nesta andlise

o interesse é em estruturas de grande escala.

A depressao no brilho indicada com uma seta e identificada como regiao 1 na Figura
5.1 é o Buraco Coronal estudado, enquanto as regioes 2, 3 e 4 sao artefatos devidos
a cobertura incompleta do plano uv em baixas frequéncias espaciais, cujo grafico no
intervalo [—300,300]A (onde A é o comprimento de onda da radiagdo observada) é
apresentado na Figura 5.2. A Tabela 5.1 apresenta uma comparagao entre alguns
parametros do mapa em cada uma das regices e também em toda a regiao correspon-
dente ao disco Solar visivel. Os parametros comparados sao o fluxo médio, minimo

e a densidade de fluxo (todos em unidades arbitrérias) e a drea (em pixels).

Através da andlise dos niimeros da Tabela 5.1, verifica-se que a regiao 1 é a segunda
maior depressao de brilho, e que o fluxo médio nesta regiao é aproximadamente 3
vezes menor do que o fluxo médio do disco Solar. Além disso, a regiao 1 é a tinica que
nao apresenta componentes negativas, o que reforca a afirmacao de que esta regiao
nao é um artefato, estando associada a uma caracteristica Fisica. Por outro lado, a
regiao mais extensa (3, no limbo a Oeste) é também a que apresenta o valor minimo
(negativo) de toda a distribuigao de brilho na regiao correspondente ao disco Solar.

As regides 2 e 4 também apresentam valores negativos, o que reduz a credibilidade
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Figura 5.1 - Mapas do Sol em escala de tons de cinza obtidos com o GMRT em 157 MHz nos dias 03
(acima) e 04 (abaixo) de Junho de 2005, respectivamente nos intervalos 08:06 — 11:52 UT e
07:21 — 11:30UT. O circulo branco no centro das imagens tem 32’ de didmetro, indicando
a posicdo e tamanho aproximados do disco Solar visivel. Por outro lado, os pequenos
circulos brancos no canto inferior esquerdo das imagens representam as dimensdes do feixe
sintetizado. A regido escura no Hemisfério Norte indicada com uma seta é o Buraco Coronal
estudado.
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Figura 5.2 - Cobertura uv do GMRT (157 MHz) em baixas frequéncias espaciais para a posi¢do do Sol
em 04 de Junho de 2005, no intervalo 07:21 — 11:30 UT.

Tabela 5.1 - Parametros do mapa do GMRT em 157 MHz

Regiao | Fluxo médio ‘ Fluxo minimo ‘ Densidade de fluxo | Area
(Fluxos em unidades arbitrarias) (pixels)
Disco Solar | 1,2624 x107% | -1,6572 x10~%2 9,5156 x 1079t 232778
1 4,2897 x107%2 | 1,5427 x107%2 2,1790 15687
p 2,8455 x10792 | -2,1557 x 1004 1,1944 12962
3 2,1682 x10792 | -1,6572 x 1072 1,4406 20518
4 1,4779 x107%% | -1,8927 x107%2 3,6068 x1079 7537

destas estruturas. Em particular, uma grande depressao de brilho foi observada nos

mapas de UVE e RXM localizada préoxima a regiao 2 do mapa do GMRT; contudo,

devido a presenca de valores negativos nesta regiao no mapa do GMRT, evitou-se

fazer quaisquer afirmacoes sobre uma possivel identificacao com as caracteristicas

Fisicas apresentadas nos mapas em outros comprimentos de onda.
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5.1.2 Mapa solar do SOHO/EIT em 195 A

Um mapa de todo o Sol em UVE, no comprimento de onda de 195 A correspondente
a linha de emissao do Fe XII com pico em 1,6 MK, foi obtido com o SOHO/EIT as
07:13 UT do dia 04 de Junho de 2005.

O mapa original era uma imagem pré-processada de 1024 x 1024 pixels, cada um
correspondente a 2,6. Este mapa foi obtido do arquivo cientifico de dados processados
e software do website do SOHO (NASA, 2007a). O mapa foi pés-processado no AIPS,
onde foi aplicada uma transformacao de escala para que cada pixel correspondesse
a 375, viabilizando a sua sobreposicao ao mapa do GMRT. Este mapa ¢ apresentado
na Figura 5.3, onde também estao representados os contornos correspondentes ao

nivel de brilho dos limites do Buraco Coronal.

Kilo ARC SEC

1.0 0.5 0.0 05 BET) 1
Kilo ARC SEC o

Figura 5.3 - Mapa em UVE do SoHO/EIT em 195 A obtido 3s 07:13 UT do dia 04/06/2007. O nivel do
contorno é 880 contagens/pixel e indica os limites do Buraco Coronal. A escala de cinzas,
cujo valor inicial é 800 contagens por pixel, estd representada no topo, em unidades de
1000 contagens por pixel.
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5.1.3 Mapa solar do GOES-12/SXI em Raios-X Moles

Um mapa de todo o Sol em Raios-X Moles (RXM), no intervalo de comprimentos
de onda de 6 a 65 A foi obtido com o GOES-12/SXT as 10:00 UT do dia 04 de Junho
de 2005.

O mapa original era uma imagem pré-processada (“Level_1"!) de 512 x 512 pixels,
cada um correspondente a 5”. Este mapa foi obtido do arquivo de dados do website
do GOES/SXI (NOAA, 2007b) e foi pds-processado no AIPS aplicando uma trans-
formacao de escala para que cada pixel correspondesse a 35, e a imagem final foi
preenchida com pixels de valor nulo onde necessario para que tivesse as mesmas di-
mensoes das imagens obtidas nos outros comprimentos de onda, ou seja, 1024 x 1024
pixels. Além disso, para que fosse possivel a sua sobreposicao ao mapa do GMRT, o
mapa do GOES-12/SXI foi rotacionado por 14927 no sentido anti-horario para que
seu eixo vertical correspondesse a direcao Norte-Sul Solar. Este mapa é apresentado

na Figura 5.4.
5.1.4 Mapa solar do GRH em 115 MHz

As observagbes com o GRH foram realizadas as 08:30 UT do dia 04 de Junho de
2005, resultando no mapa apresentado na Figura 5.5, que foi processado e cedido
pelo Dr. R. Ramesh, do Instituto Indiano de Astrofisica (ITA), que opera o GRH.
Os dados foram registrados com tempo de integracao de 256 ms, e o mapa foi obtido

tomando a média das visibilidades de 16 amostras sucessivas (aproximadamente 4

s).

As fases das visibilidades complexas dos dados do GRH sao calibradas através de
uma técnica que faz uso das linhas de base redundantes do instrumento para deter-
minar solugoes de calibragao em cada uma das linhas de base (RAMESH et al., 1999).
As amplitudes das visibilidades complexas, por outro lado, sao calibradas utilizando
observagoes de fontes calibradoras padrao, catalogadas e com fluxo conhecido. Neste
caso, foi usada a fonte 3C144, cujo fluxo em 115 MHz é ~ 1827 Jy (BRAUDE et
al., 1970) e a posigao no sistema de coordenadas equatoriais é 05"34™50° (2005.5) e

22°01’ (2005.5), respectivamente em Ascensao Reta e Declinagao.

1As imagens classificadas como “Level_1” passam por um pré-processamento antes de serem
disponibilizadas. As operacoes de pré-processamento envolvem a correcao de pixels defeituosos
através de interpolacao, identificagdo dos pixels saturados e também dos pixels nulos, além da
adicao de informagoes sobre as condigoes de operagao do instrumento no momento da aquisigao
dos dados.
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Figura 5.4 - Mapa em RXM do GOES-12/SXI no intervalo de comprimentos de onda 6 — 65 A obtido
as 10:00 UT do dia 04/06/2005. A escala de tons de cinza esta representada no topo, em
unidades de DN/s, onde o valor inicial é 0,7 DN/s.

5.1.5 Caracteristicas morfolégicas do Buraco Coronal

Os limites do Buraco Coronal foram associados ao nivel de 905 contagens por segundo
no mapa de UVE (195 A) e medidos em 17 cortes radiais entre o centro do disco Solar
e o limbo Oeste, nas direcoes em que estes cortes interceptam o Buraco Coronal. Este
nivel de brilho foi escolhido por ser o valor médio entre o brilho médio de todo o Sol e
o brilho médio dentro da regiao identificada visualmente como o Buraco Coronal. Os
cortes foram feitos em passos de 795, no intervalo 0-120°, com a origem do angulo de
posicao na direcao do limbo Oeste, conforme representado na Figura 5.6. Da mesma
forma como descrito por Moran et al. (2001), estes valores sao utilizados aqui como

os limites de referéncia da regiao associada ao Buraco Coronal.

Os mesmos cortes radiais também foram utilizados para medir os limites do Buraco
Coronal nos mapas em RXM e 157 MHz, nos quais os niveis associados a estes limites

foram determinados da mesma forma como no mapa de EUV, e sao 0,87 DN/s? e

2DN ¢ a sigla correspondente a “data numbers”, e é uma medida da quantidade de fétons
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Figura 5.5 - Mapa de contornos do Sol em 115 MHz obtido com o GRH as 08:30 UT do dia 04 de Junho
de 2005. O pico de temperatura de brilho é ~ 1.1 x 10% K e corresponde a fonte puntual
préxima ao limbo no quadrante Sudoeste, e o intervalo entre os niveis dos contornos é
5.5 x 10* K. A circunferéncia indica a posicio e tamanho aproximados do disco Solar
visivel, e o feixe do instrumento estd representado no canto inferior direito da figura. A
regido hachurada corresponde ao Buraco Coronal.

8,45 % 1072 unidades arbitrarias, respectivamente. Os resultados sdo apresentados na
Tabela 5.2, onde os limites internos do Buraco Coronal sao denominados CHj;, e os
limites externos sao denominados CH,,:. Nao foi encontrada nenhuma contribuigao
do Buraco Coronal nos cortes em 0° e 120°. O mapa obtido com o GRH nao foi
levado em conta nesta analise, devido a grande diferenca de resolugao entre este e os
demais mapas. Uma discussao mais detalhada sobre os efeitos do feixe sintetizado

do GRH sobre a forma do Buraco Coronal é apresentada na segao 5.1.6

Através da andlise dos niimeros apresentados na tabela, verifica-se que os limites in-
ternos do Buraco Coronal em 157 MHz sao sempre mais proximos ao centro do disco
Solar do que aqueles em UVE e RXM, respectivamente. Apresentadas no grafico da
Figura 5.7 est@o as linhas definidas pelos pontos médios (de posi¢ao) do Buraco Co-

ronal em cada um dos mapas, onde também é possivel verificar que as estas linhas

incidentes no detector do SXI, conforme descrito por Pizzo et al. (2005).
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Figura 5.6 - Representacdo dos 17 cortes radiais utilizados para medir os limites do Buraco Coronal em

diferentes angulos de posicdo, com a origem no limbo Oeste no mapa de UVE em 195 A
obtido as 07:13 UT do dia 04/06,/2005. A escala de cinzas é o inverso da representada na
Figura 5.3, e as direcdes Norte e Oeste estdo respectivamente no topo e no lado direito da
figura.

sao sistematicamente mais proximas do centro do disco Solar. Para a determinacao
destes pontos médios, convencionou-se que CH,,; = 16’ nos cortes radiais onde o Bu-
raco Coronal esta conectado ao polo Norte solar. Estas caracteristicas sugerem que
as diferencas na posicao dos limites do Buraco Coronal, assim como na sua extensao
nos mapas em diferentes faixas do espectro eletromagnético podem ser explicadas

através de um efeito de projecao simples.

A sobreposicao dos contornos do mapa em 157 MHz aos mapas de UVE e RXM ¢é
apresentada na Figura 5.8. Nesta figura, é possivel verificar as diferengas na posicao
do Buraco Coronal nos diferentes mapas, e verificar de forma qualitativa a hipotese

do efeito de projecao entre eles.

Estudos prévios de Buracos Coronais feitos em RXM por Aschwanden e Acton (2001)
levaram a um modelo em que a densidade eletronica na base da Coroa na regiao de

um Buraco Coronal é n, = (0,8 — 1,1) x 10® ecm™3. Por outro lado, Chiuderi-Drago
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Tabela 5.2 - Limites do Buraco Coronal em diferentes comprimentos de onda

157 MHz UVE RXM
Angulo | CH,, | CH,,, | CH,, | CH,,, | CH,, | CH,
(graus) (Todas as unidades s@o arc min)

0,0 - - - - - -
75 422 | 801 | 513 | 998 | 4,73 | 9,08
150 | 4,68 | 825 | 510 | 10,83 | 4,85 | 10,30
225 | 472 | 733 | 522 | 11,10 | 4,75 | 10,57
30,0 | 436 | 6,78 | 536 | 10,66 | 4,91 | 9,45
375 | 3,85 | 6,59 | 6,14 | 14,08 | 534 | 10,04
450 | 426 | 731 | 6,53 | 14,68 | 6,21 | 10,69
525 | 494 | 793 | 628 | 12,82 | 6,07 | 10,08
60,0 | 515 | 925 | 6,25 | 1241 | 6,94 | 11,16
67,5 | 6,00 | 986 | 7.74 | 12,71 | 742 | 11,31
750 | 587 | 9,95 | 7,98 | 14,03 | 8,27 | 12,06
825 | 550 | 9,73 | 859 | 13,36 | 8,82 | 12,37
90,0 | 5,56 | 10,03 | 8,44 | CP* | 839 | CPa
97,5 | 6,16 | 10,25 | 851 | CPe | 7,04 | 14,31
1050 | 6,49 | 10,02 | 6,88 | CP* | 10,16 | 13,73
12,5 | 7,25 | 11,17 | 7,70 | CP* | 10,48 | 14,62
120,0 _ . _ _ _ _

2Conectado ao pélo

et al. (1999) encontraram um valor mais alto — n, = (2,75 — 3,31) x 10% cm™ -

utilizando dados de observagoes em radio e UVE. Apesar da diferenga por um fator
de aproximadamente 3, estes resultados indicam que o nivel de emissao de plasma em
157 MHz, para o qual a densidade eletronica correspondente é n, = 3,04 x 108 cm ™3,
estd proximo a base da Coroa de acordo com os resultados de Chiuderi-Drago et al.
(1999), ou abaixo da base da Coroa de acordo com os resultados de Aschwanden e
Acton (2001).

5.1.5.1 Associagao entre o efeito de projecao e a direcao do campo mag-
nético

A discussao apresentada nesta secao baseia-se na hipétese de que a atmosfera So-
lar calma estd em equilibrio hidrostatico, ou seja, a pressao térmica do plasma da
atmosfera solar é balanceada pela pressao associada a forca gravitacional. Esta con-

dicao implica a estratificagao gravitacional, ou seja, a atmosfera Solar calma pode
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Figura 5.7 - Posicdo dos pontos médios do Buraco Coronal sobre o disco Solar (indicado pelo circulo)
em diferentes comprimentos de onda.

ser descrita como sendo composta por camadas esféricas concéntricas onde a den-
sidade e a temperatura variam de uma camada para a outra. A escala de altura
em que estes parametros variam é denominada escala de altura hidrostatica, e uma

discussao detalhada é apresentada por Aschwanden (2005).

A proposta mais simples para explicar os deslocamentos observados na posicao do
Buraco Coronal nos diferentes mapas apresentados nesta secao baseia-se na hipotese
de que a dire¢ao das linhas de campo magnético abertas associadas ao Buraco Co-
ronal coincide com a direcao radial. A geometria associada a esta configuracao estd
representada na Figura 5.9, e esta hipdtese sera tratada como Hipdtese I no decorrer

do texto.

Na geometria apresentada na Figura 5.9, a projecdo dos limites (internos ou ex-
ternos) do Buraco Coronal na camada de raio Ry pode ser escrita em fungao do
parametro « e do limite do Buraco Coronal, C Hy, na camada de raio R; segundo a

equacao
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Figura 5.8 - Mapa de contornos obtido com o GMRT em 157 MHz no dia 04/06/2005 sobreposto
aos mapas em escala de tons de cinza em UVE (acima), em unidades de 1000 contagens
por pixel, e em RXM (abaixo), em unidades de DN/s. A escala de tons de cinza estd
representada no topo, enquanto o feixe sintetizado do GMRT estd representado no canto
inferior esquerdo de cada mapa. Os niveis dos contornos em 157 MHz s3o -3, 3, 5, 10,
15, 20, 25, 30, 35, 40, 45, 50, 60, 70, 80, 90, 100, 125, 150 e 170 vezes o nivel do ruido
rms. O contorno tracejado corresponde ao nivel —3 X rms, e indica que poucos artefatos
foram criados na imagem devido a cobertura uv incompleta no nivel reciproco ao primeiro
contorno.
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Figura 5.9 - Geometria associada a Hipétese |. LV denota a direcdo da linha de visada, enquanto O
representa o centro geométrico do Sol, onde tem origem o angulo 6.

CHQ == OéCHl (51)
em que
a ¢ a razdo entre os raios das camadas externa (Ry) e interna (R;), a =
RQ/Rla

CH; é o limite do Buraco Coronal na camada de raio Ry, e

CH, é o limite do Buraco Coronal na camada de raio Rs.

De acordo com a Hipodtese I, o deslocamento observado entre as posicoes do Buraco
Coronal nos mapas de 157 MHz, UVE e RXM ¢ devido apenas as diferentes alturas

das fontes emissoras de radiagao nestas faixas do espectro eletromagnético.

Com base na Figura 5.7 e na discussao apresentada no final da secao 5.1.5, a ca-
mada associada a emissao em 157 MHz é a mais interna (préxima a base da Coroa),
enquanto as camadas de emissao em UVE e RXM, associadas a temperaturas mais
elevadas, possuem alturas maiores, respectivamente, com relacao a camada de emis-
sao em 157 MHz.

O parametro « pode ser estimado por minimos quadrados (BEVINGTON; ROBINSON,

1992) a partir das medidas dos limites do Buraco Coronal apresentadas na Tabela
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5.2. Omitindo a dependéncia com os erros de medida (constantes e ~ 1), o parametro

x? pode ser escrito na forma

X2 X Z (CHQJ‘n — OéCHLin)z =+ Z (CHZ,out — aCHl,out)2 (52)

pa pa

em que

pa € o angulo de posicao de cada corte radial,
CH,, i, ¢ o limite interno do Buraco Coronal na camada de raio R, e

CH, ot € o limite externo do Buraco Coronal na camada de raio R,,.

Variando o valor do parametro « no intervalo [1,2], pode-se utilizar os valores
medidos dos limites do Buraco Coronal para determinar o valor de a que mini-
miza o valor de 2, fornecendo a melhor estimativa para a razao entre os raios
das camadas da atmosfera. Considerando CH, = CHi57pp., € CHy = CHyyg e
CHy, = CHgxy, pode-se determinar, respectivamente, os melhores ajustes para
0S parémetros QAUvE — RUVE/R157MHZ € ORxXM — RRXM/R157MHZ' A Figura 5.10

mostra a variagao dos valores do parametro x? no intervalo « € [1,2].

A partir dos dados de UVE, o valor minimo de y? é 29,63, associado ao valor
ayyve =1,32. O que implica que o raio da camada de emissao de UVE é 32% maior
do que o da camada de emissao em 157 MHz. O valor minimo do x? a partir dos
dados de RXM, por outro lado, é 75,62, associado ao valor agxy =1,40, implicando
que o raio da camada de emissao em RXM é 40% maior do que o da camada de

emissao em 157 MHz.

Um outro modelo que poderia explicar as diferencas de posi¢ao observadas através
de um efeito de projecao preve que, além da diferenca entre os raios das camadas
da atmosfera associadas a emissao em diferentes faixas de comprimento de onda,
as linhas abertas de campo magnético apresentam um certo desvio com relagao a
direcao radial, sendo o angulo de inclinagao do campo com relacao a direcao radial

o outro parametro livre associado ao modelo.

Acreditava-se que este segundo modelo, com 2 parametros livres, poderia reduzir

as diferencas de altura encontradas através da aplicacao da Hipdtese I. No entanto,
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Figura 5.10 - Minimizagdo do parametro x? calculado a partir dos valores dos limites do Buraco Coronal
em UVE e RXM.

através da aplicacao da mesma metodologia de minimizacao do x? para o modelo
com dois parametros, as estimativas para os angulos de inclinacao obtidas foram
todas ~ 0, de modo que o modelo é apenas mais complexo, ajustando-se tao bem
as observacgoes quanto a Hipotese I. Neste caso, o modelo mais simples é favorecido,
de modo que as diferencas de altura associadas a Hipdtese I sao os resultados finais

encontrados ao tentar explicar as observagoes através de um efeito de projecao.

Estes resultados, contudo, indicam uma diferenca de altura muito grande entre as
camadas da atmosfera associadas a emissao nos diferentes comprimentos de onda
investigados neste trabalho. A verificagao de que, nas ocorréncias de Buracos Coro-
nais sobre o limbo, a emissao em RXM e UVE proveniente dos limites dos Buracos
Coronais se estende até alturas da ordem das alturas encontradas neste trabalho
(por exemplo, na discussao apresentada por Aschwanden e Acton (2001)) nao é con-
clusiva, pois a medida de emissao — grandeza medida nos mapas de RXM e UVE
— é sensivel a densidade eletronica integrada ao longo da linha de visada, fazendo

com que a emissao nestas faixas de comprimentos de onda seja maior na dire¢ao do
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limbo.

Assim, a continuidade deste trabalho, através de observacoes de outros Buracos Co-
ronais, com caracteristicas semelhantes, ¢ importante para que seja possivel realizar
um estudo com maior base estatistica sobre as diferencas entre os limites dos Bu-
racos Coronais em diferentes comprimentos de onda. No entanto, até o presente
momento, nao foi possivel realizar observacoes de outros Buracos Coronais com o
GMRT, devido a nao ocorréncia destes fenomenos nas janelas de tempo alocadas
para os projetos relacionados a este trabalho, de forma que os resultados apresen-
tados aqui sao apenas preliminares, demonstrando a capacidade do GMRT para o

imageamento de estruturas do Sol calmo com alta faixa dinamica.
5.1.6 Parametros de Plasma do Buraco Coronal

Devido a escala de fluxo arbitraria do mapa do GMRT, é impossivel estimar qualquer
parametro Fisico associado a temperatura utilizando apenas este mapa. Por outro
lado, o mapa obtido com o GRH foi calibrado com relacao a uma escala absoluta
de fluxo e consequentemente temperatura de brilho, Tz, que é a grandeza associada

aos contornos do mapa apresentado na Figura 5.5.

A analise do mapa do GRH permite identificar claramente uma depressao de brilho
neste mapa (representada pela regido hachurada na Figura 5.5), e a coincidéncia na
posicao do centréide desta regiao com a posicao do centréide do Buraco Coronal no
mapa obtido com o GMRT indica que a depressao de brilho no mapa obtido com o
GRH ¢ a contrapartida em 115 MHz do Buraco Coronal estudado.

A diferenca na forma do Buraco Coronal pode ser explicada através da analise do
feixe sintetizado do GRH. Quando comparado a sua contrapartida no mapa obtido
com o GMRT, o Buraco Coronal aparece alongado preferencialmente na direcao
Norte-Sul no mapa obtido com o GRH. Isto ocorre devido a grande diferenga de
resolucao entre os dois instrumentos, ja que as dimensoes do feixe do GMRT sao
63723 x 52780, enquanto as do feixe do GRH sao aproximadamente 7/ x 10’. Assim,
enquanto o feixe do GMRT é aproximadamente circular, o feixe do GRH ¢ eliptico,
com o eixo maior (com largura de 10’) orientado na diregdo Norte-Sul, o que explica

a maior extensao do Buraco Coronal no mapa de 115 MHz obtido com o GRH.

Devido a diferenca de cobertura uv entre os dois telescopios, nao é possivel degradar

o feixe do GMRT até que suas dimensoes coincidam com as dimensoes do feixe do
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GRH. Além disso, ha estruturas brilhantes naquele mapa entre o limbo Noroeste e
o Buraco Coronal, e estas estruturas dominam sobre o brilho menos intenso prove-
niente da regiao do Buraco Coronal, o que faz com que ele praticamente desapareca
quando se tenta convoluir o mapa do GMRT com um feixe Gaussiano de dimensoes

maiores do que a resolucao do mapa apresentado.

Uma outra caracteristica a ser mencionada é o maior contraste do Buraco Coronal
no mapa obtido com o GRH, em comparacao com o mapa obtido com o GMRT.
Além da maior faixa dinamica no primeiro mapa, o maior contraste do Buraco
Coronal neste mapa pode estar associado ao aumento da temperatura de brilho em
funcao do aumento da frequéncia até cerca de 500 MHz, um efeito que foi previsto
através do uso de modelos e verificado experimentalmente (PAPAGIANNIS; BAKER,
1982; KUNDU et al., 1987). De acordo com este efeito, o Buraco Coronal deve ter uma
temperatura de brilho maior em 157 MHz, em comparacao com a temperatura de
brilho em 115 MHz, o que implica um maior contraste entre o Buraco Coronal e o

nivel de emissao do Sol calmo no mapa obtido em 115 MHz.

A temperatura de brilho do Buraco Coronal em 115 MHz foi estimada em aproxi-
madamente 7,70 x 10° K. Este valor é menor do que os valores normalmente obtidos
para a temperatura eletronica na Coroa Solar (> 10° K), o que sugere que a atmos-
fera na regido do Buraco Coronal é opticamente fina (WANG et al., 1987). Assim, é
possivel determinar a densidade eletronica na regiao do Buraco Coronal utilizando

a seguinte aproximagao descrita por Sheridan et al. (1978)

Ty =021"2072 <n?> p'L (5.3)
em que,

v é a frequéncia de observacao em Hz,
L ¢ a profundidade do Buraco Coronal ao longo da linha de visada em cm,
ne ¢ a densidade eletronica média na regiao do Buraco Coronal em cm ™3,

1 é o indice de refragao do meio associado ao Buraco Coronal, e

T, é a temperatura eletronica, T, ~ 0,82 x 10°K, na regiao do Buraco Coronal
(FLUDRA et al., 1999).
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Substituindo na equacao 5.3 os valores T, = 7,70 x 10° K, T, = 0,82 x 10° K,
v =115 x 10% Hz, e supondo p ~ 1 e L = 10'%m, o valor obtido para a densidade
eletronica no interior do Buraco Coronal é n. = 6,79 x 10” cm~3. Por outro lado,
a densidade eletronica associada & frequéncia de plasma v = 115 MHz ¢ 1,63 x 108
cm 3. Desta forma, a densidade eletronica estimada no interior do Buraco Coronal

¢ menor do que a ambiente por um fator de cerca de 2,5.

Apesar desta estimativa estar de acordo com os valores normalmente reportados de
densidade eletronica e temperatura de brilho no interior de Buracos Coronais (DULK;
SHERIDAN, 1974), é importante fazer algumas consideragdes sobre os valores de p e

L utilizados nos calculos apresentados.

O valor de L nao pode ser obtido diretamente a partir das observacoes e nao ha
meios de estima-lo a partir dos dados disponiveis. Contudo, considerando que a
emissao da Coroa Solar em 115 MHz tem origem essencialmente na regiao onde a
densidade eletronica estd associada a esta frequéncia, foi utilizado para L o valor

correspondente a escala de altura de densidade na Coroa, isto é, L = 100 cm.

O calculo do indice de refracao, por outro lado, envolve a utilizacao de um modelo
de densidade eletronica na Coroa. Contudo, o objetivo desta analise é a obtencao de
uma estimativa independente da densidade eletronica no interior do Buraco Coronal.
Assim, foi considerado o valor p &~ 1 (CHAMBE, 1978), o que implica uma estimativa
que é um limite superior para n., ja que o indice de refracao pode ser menor do que
1 préximo a camada da atmosfera cuja frequéncia de plasma é igual a frequéncia de

observacao.

Estes resultados mostram que é possivel utilizar dados de observacoes com o GMRT
e o GRH em frequéncias préximas para obter estimativas independentes para a tem-
peratura de brilho e a densidade eletronica no interior do Buraco Coronal observado
em radio. A consisténcia destas estimativas com os valores de temperatura e den-
sidade conhecidos no interior de Buracos Coronais (citados no Capitulo 1), obtidos
através de métodos diferentes, indica que a combinacao de resultados do GMRT e do
GRH fornece resultados robustos, podendo complementar de forma importante as
observagoes realizadas com outros telescopios, possibilitando uma modelagem mais

completa dos Buracos Coronais.
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5.2 Explosao solar observada utilizando o GMRT em 26/11/2005

Os resultados apresentados nesta secao foram obtidos através da andlise multi-
espectral (244 e 6113 MHz — GMRT; 195 A — EIT; ¢ 1 — 8 A — GOES-12) da
explosao solar que ocorreu no intervalo de tempo 06:31 — 07:49 UT e com pico de
emissao em RXM (1 — 8 A) as 07:05 UT do dia 26 de Novembro de 2005.

O evento foi classificado como B8.9 de acordo com o fluxo em Raios-X no intervalo
de comprimentos de onda 1 — 8 A, e a curva de luz obtida com o satélite GOES-12 é
apresentada na Figura 5.11. A explosao ocorreu na posi¢ao S13E04, na regiao ativa
NOAA 10824, e foram observadas contrapartidas em 245 e 410 MHz pela estacao
de San Vito (Itdlia) da rede “Radio Solar Telescope Network” (RSTN), conforme
representado na Figura 5.12 e publicado no “Solar Geophysical Data” — SGD (NOAA,
2007a).

Também de acordo com o SGD, nao ha registros de observacoes de imageamento
em H-a para este evento. O satélite RHESSI nao realizou observacoes do evento por
estar em um dos intervalos de “noite” associados ao seu periodo de rotacao (Krucker,

comunicacao pessoal).

A anélise da evolugao temporal, da dinamica e da morfologia das fontes associadas ao
evento foi realizada a partir dos dados obtidos em 244 e 611 MHz (mapas e curvas de
luz), em 195 A (mapas) e em 1 — 8 A (curva de luz). E muito importante mencionar
que esta é atualmente a explosao mais fraca em raios-X cuja contrapartida em radio
foi observada com o GMRT, estando provavelmente proxima ao limiar de deteccao

de explosoes solares deste telescopio.

5.2.1 Mapas solares do GMRT em 244 e 611 MHz

Os mapas do GMRT no intervalo 06:50 — 07:12 UT foram obtidos com resolucao
temporal de 1 s, a partir dos dados calibrados conforme descrito no Capitulo 4.
Este intervalo de tempo foi escolhido por conter o pico de emissao do evento em
RXM, além dos picos e a maior parte da atividade registrada nas duas frequéncias

de investigacao.

3 As observacoes foram realizadas na frequéncia central de 614 MHz, no entanto, o canal espectral
correspondente a 611 MHz foi escolhido para o estudo aqui apresentado. A escolha foi baseada na
qualidade dos dados no que diz respeito & uniformidade das amplitudes e fases das visibilidades
dos calibradores, inspecionados visualmente.

123



GOES Xray Flux (5 minute data) Begin: 2005 Nov 24 0000 LTC

1072 E EZNN i E
_3 B - - 1
e : : g < <
= z z dx =@ =
4 } j 1 77
e = = 3 o9
= - - dM = =
7 o - - 4 o o
£ 10~ = = El o
o = : : RS
% C z z 1 o &
= 107" E 5 5 o =
E = = = B =L
C Z Z ] o
1077 | M
; = Ty
C 34 <
1078 E E - . 3 o
E A ){_\ = 3]
E JLI & . %
Temed PO |1 T a7 o TPV | SRR AR, | 3
Mow 24 How 25 Mo 26 Mow 27
Universal Time
Updated 2005 Mov 268 23:01:04 UTC NOAA/SEC Boulder, CO USA
1e-06 T T T T T
GOES-10 RXM 1-8 A ———
%
=3
o
3
[T
1e-07 1 1 1 1 !
6:00 6:30 7:00 7:30 8:00 8:30 9:00

Tempo (horas UT)

Figura 5.11 - Curva de luz do monitor de Raios-X dos satélites GOES-10 e GOES-12, mostrando a
variagdo do fluxo solar entre os dias 24 e 26/11/2005 (acima), onde o pequeno retangulo
tracejado na curva em vermelho indica o evento estudado neste trabalho, representado
em detalhes (abaixo).

Os mapas finais tém 1024 x 1024 pixels, onde cada pixel corresponde a 85 em 244
MHz e 2" em 611 MHz. As dimensoes dos feixes sao 77,71 x 5083 e 17,73 x 13749,
respectivamente em 244 e 611 MHz.
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Figura 5.12 - Curvas de luz obtidas pela estacdo de San Vito, ltilia, da rede “Radio Solar Telescope
Network” (RSTN), nas frequéncias de 245 e 410 MHz.

As faixas dinamicas das imagens variam entre aproximadamente 20:1 nos mapas em
que nao ha registros de atividade coronal, e cerca de 80:1 proximo aos maximos
de intensidade registrados para o evento observado. Estes valores estao de acordo
com os que tém sido reportados por outros autores, conforme discutido por Mercier
et al. (2006). Isto indica que as imagens produzidas tém qualidade suficiente para
que as estruturas apresentadas possam ser consideradas caracteristicas Fisicas e nao

artefatos do processo de imageamento.

Os mapas obtidos nos instantes de maxima intensidade do evento em 244 e 611
MHz, respectivamente as 07:01:30 UT e 06:59:31 UT, sao apresentados nas Figuras
5.13 e 5.14, respectivamente. Nestas figuras, a circunferéncia verde indica a posi¢cao
e o diametro do disco solar visivel. As regioes indicadas por linhas tracejadas e
denominadas D1, D2, D3, U1, U2 e U3, foram identificadas como as principais fontes

de radiagao associadas a explosao estudada, e serao descritas em detalhes adiante.
5.2.2 Curvas de luz do GMRT em 244 e 611 MHz

Os mapas do GMRT foram gerados com intervalos de 1 s para possibilitar a producao
de curvas de luz do evento com esta resolucao temporal. Em cada uma das duas

frequéncias de observacao do GMRT, foram produzidas 1320 imagens, a partir das
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Figura 5.13 - Mapa do Sol obtido com 0 GMRT em 244 MHz as 07:01:30 UT do dia 26 de Novembro
de 2005. A circunferéncia verde tem 32' de didmetro, indicando a posi¢ao e o didmetro
aproximados do disco solar visivel, enquanto seu centro é indicado pela cruz. As regides
demarcadas por linhas tracejadas e denominadas U1, U2 e U3 foram identificadas como
as principais fontes de radiagdo associadas a explosdo estudada. O pequeno circulo branco
no canto inferior esquerdo da imagem representa as dimensdes do feixe sintetizado.

quais é possivel obter a evolucao temporal de qualquer estrutura dentro do campo
de visada imageado, que é de 2942 em 244 MHz e de 34,13 em 611 MHz.

Para cada uma das frequéncias, foram obtidas as curvas de luz de cada uma das
fontes identificadas na regiao onde a explosao ocorreu. As fontes D1, D2, D3, U1, U2 e
U3, mencionadas na secao 5.2.1, foram identificadas a partir da anélise da evolugao
temporal da distribuicao de brilho da regiao onde ocorreu a explosao, durante o

intervalo de tempo escolhido para a obtencao das curvas de luz.

Os parametros das regioes correspondentes as curvas de luz obtidas a partir dos
mapas do GMRT sao apresentados na Tabela 5.3. As curvas de luz correspondentes
as fontes U1, U2 e U3 sao apresentadas na Figura 5.15, enquanto as correspondentes

as fontes D1, D2 e D3 sao apresentadas na Figura 5.16.
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Figura 5.14 - (3 esquerda) Mapa do Sol obtido com 0 GMRT em 611 MHz as 06:59:31 UT do dia 26 de
Novembro de 2005. A circunferéncia verde tem 32" de didmetro, indicando a posi¢do e o
didmetro aproximados do disco solar visivel, enquanto seu centro é indicado pela cruz. (a
direita) Detalhe das principais fontes de radiacdo associadas a explos3o estudada, denomi-
nadas D1, D2 e D3 e demarcadas por linhas tracejadas. Os segmentos de reta que formam
a cruz verde tém 400", indicando a escala da imagem. Os pequenos circulos brancos no
canto inferior esquerdo das imagens representam as dimensdes do feixe sintetizado.

Tabela 5.3 - RegiGes correspondentes as curvas de luz do GMRT

Fonte | Frequéncia (MHz) X (" Y (")
Ul 244 -110,5 ; 42,5 -102,0 ; 51,0
U2 244 -93,5 ;42,5 | -238,0 ; -127,5
U3 244 127.5 : 314,5 | -238,0 : -850
D1 611 _178,0 : -98,0 | -240,0 ; -172,0
D2 611 -246,0 ; -134,0 | -356,0 ; -248,0
D3 611 -70,0 ; 34,0 | -244,0 ; -148,0

5.2.3 Dinamica das fontes de emissao em radio

A anélise das curvas de luz apresentadas mostra que as fontes de emissao evoluiram
de forma diferente durante a explosao. As fontes Ul, D1 e D3 apresentam eventos
com duracao menor que 5 minutos e um pico de emissao bem definido. As fontes U2,
U3 e D2, por outro lado, apresentam perfis com uma leve variagao inicial (apenas
U2 e U3) e diversos picos com duracao < 1 s sobre um fundo aproximadamente
constante ao longo do periodo investigado. As caracteristicas temporais deste evento

sao descritas na Tabela 5.4, para cada uma das fontes identificadas.
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Figura 5.15 - Curvas de luz obtidas a partir dos mapas do GMRT em 244 MHz, correspondentes as
fontes U1, U2 e U3, associadas a explosdo solar observada no intervalo 06:50 — 07:12 UT
no dia 26/11/2005.
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Figura 5.16 - Curvas de luz obtidas a partir dos mapas do GMRT em 611 MHz, correspondente as
fontes D1, D2 e D3, associadas a explosao solar observada no intervalo 06:50 — 07:12 UT
no dia 26/11/2005.
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Tabela 5.4 - Caracteristicas temporais da explosdo em cada uma das fontes

Fonte | Inicio (UT) | Maximo (UT) | Final
D1 06:58:05 07:03:52 07:05:11
D2 06:58:54 06:59:33 07:04:00
D3 06:58:13 06:58:43 07:01:59
Ul 06:58:04 07:01:30 07:04:03
U2 06:57:59 07:01:30 -
U3 06:58:20 07:06:45 -

Como uma forma de quantificar a diferenca de comportamento entre as fontes de
emissao, foram obtidos os coeficientes de correlacao entre as curvas de luz associadas,
e o resultado é apresentado na Tabela 5.5. Os resultados apresentados na tabela
confirmam o que pode ser verificado visualmente, ou seja, que as fontes Ul e D1
sao as que apresentam mais semelhancas de comportamento, com um coeficiente
de correlacao ~ 0,79. Apesar de apresentar uma duragao muito menor, a fonte D3
apresenta também uma forte correlagdo (= 0,71) com a fonte U1, e consequentemente
com a fonte D1 (= 0,68).

Tabela 5.5 - Coeficientes de correlagdo entre as curvas de luz

Fonte D1 D2 D3 Ul U2 U3
D1 | 1.00000 | 0.61541 | 0.68216 | 0.78860 | 0.59842 | 0.36955
D2 | 0.61541 | 1.00000 | 0.43178 | 0.57338 | 0.54086 | 0.55713
D3 | 0.68216 | 0.43178 | 1.00000 | 0.70550 | 0.52262 | 0.32184
U1l | 0.78860 | 0.57338 | 0.70550 | 1.00000 | 0.63088 | 0.36221
U2 | 0.59842 | 0.54086 | 0.52262 | 0.63088 | 1.00000 | 0.67612
U3 | 0.36955 | 0.55713 | 0.32184 | 0.36221 | 0.67612 | 1.00000

Este grau de correlacao entre as curvas de luz D1 e Ul sugere uma dinamica se-
melhante dessas fontes de radiacao, e ainda a possibilidade de que as emissoes
observadas tenham origem no mesmo fenéomeno de liberacao de energia. Em um
dos possiveis cenarios para verificar esta hipotese, as posigoes centrais das regioes
identificadas com cada fonte sao consideradas como representativas destas fontes e
apresentadas na Figura 5.17, sobrepostas ao mapa obtido com o SOHO/EIT em 195
A, as 06:48 UT, que ¢é o horario mais proximo disponivel nos registros de dados do

EIT neste comprimento de onda.
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Figura 5.17 - Diagrama mostrando as posi¢des adotadas para as fontes de radiagdo em 244 MHz (U1,
U2 e U3 - quadrados) e 611 MHz (D1, D2 e D3 - tridngulos) sobre o mapa obtido com
0 SoHO/EIT em 195 A as 06:48:10 UT do dia 26/11/2005.

Uma estimativa da distancia entre as fontes representadas na Figura 5.17 pode ser
obtida através do calculo das distancias entre os centrdides das regides definidas
na Tabela 5.3. A distancia projetada no plano do céu entre as fontes Ul e D1
¢ 0,22 R.. Para a obtengao da distancia entre estas fontes a partir da distancia
projetada, foi adotado o modelo de Baumbach-Allen (por exemplo (ASCHWANDEN,
2005)) de variacao da densidade eletronica em fungao da altura na Coroa solar,
que foi multiplicado por um fator ~ 2,5 com o objetivo de reproduzir o perfil de
densidade sobre uma regiao ativa, que é maior do que a densidade eletronica sobre
as regioes do disco solar, externas as regioes ativas, devido a maior intensidade do

campo magnético.

Supondo ainda que a emissao de radiacao nas frequéncias estudadas ocorre no se-
gundo harmonico da frequéncia de plasma ambiente, pode-se obter as densidades

eletronicas correspondentes as fontes da emissao observada, através da equagao (por
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exemplo, McLean e Labrum (1985)):

fo~9x 107/ N.Jem3]MHz (5.4)

em que,

fp € a frequéncia de plasma da fonte de radia¢ao, em MHz, e,

N, é a densidade eletronica da fonte de radiacao, em cm™3.

A partir da equacgao 5.4, foram obtidas as densidades eletronicas correspondentes
aos niveis de emissao em 244 MHz (N, 944 = 1,84 x 108 cm™2) e 611 MHz (N, 611 =
1,15 x 10° cm™3). Assim, com base no modelo de densidade eletronica adotado, a

distancia entre as fontes Ul e D1 foi estimada em aproximadamente 0,297 R.

Com base nesta estimativa de distancia entre as fontes e supondo que a emissao de
plasma nas fontes Ul e D1 foi provocada por um feixe de elétrons com velocidade
~ 0,3 ¢, que é o valor normalmente aceito para esta velocidade (MCLEAN; LABRUM,
1985), pode-se obter uma estimativa da posigao da regiao de liberacao de energia da
explosao. Tal estimativa foi obtida também com base na hipdtese simplificadora de
que os feixes de elétrons descrevem trajetérias retilineas no espaco entre as fontes
(Ul e D1) e a regiao de liberagao de energia e aceleracao do feixe de elétrons. O

resultado obtido foi o seguinte:

d(Ree, D1) = 0,716d(U1, D1) = 0,213R,,
d(Ree, U1) = 0,284d(U1, D1) = 0,084R,

em que,

d(X,Y) denota a distancia entre os pontos X e Y, e,

R,. é a regiao de liberacao de energia, onde ocorre a aceleragao do feixe de

elétrons.
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A partir deste resultado, pode-se estimar que a liberagao de energia e aceleracao
de particulas ocorreu, para esta explosao, a uma altura de ~ 0,144 R, ou 100 Mm

acima da Fotosfera.

As curvas de luz associadas as fontes U2, U3 e D2, por outro lado, indicam a presenca
de um mecanismo de aprisionamento das particulas aceleradas na explosao que dao
origem aos picos de emissao. Este cendrio é evidénciado também pelos mapas de
evolucao temporal das fontes associadas a explosao, apresentados nas Figuras 5.18
e 5.19.
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Figura 5.18 - Mapas de contornos mostrando a evolugdo temporal das fontes de emissdo em 244 MHz
associadas a explosdo estudada. O niimero no canto superior direito de cada painel equivale
ao tempo decorrido (em segundos) apds as 06:50:00 UT de 26/11/2005. As posicBes
aproximadas das fontes U1, U2 e U3 estdo indicadas no painel 510.

No mapa de 244 MHz, apresentado na Figura 5.18, a fonte U1 apresenta um deslo-
camento aparente no sentido Sudeste, resultando no aumento do fluxo da fonte U2.
Apods o pico do evento, representado nesta figura pelo quadro 690, este movimento
aparente de Ul fica mais evidente, de forma que a emissao fica logo concentrada

nas fontes U2 e U3. Entre estas, ha também um movimento aparente, que sugere a
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Figura 5.19 - Mapas de contornos mostrando a evolugdo temporal das fontes de emissdo em 611 MHz
associadas a explosdo estudada. O nldmero no canto superior direito de cada painel equivale
ao tempo decorrido (em segundos) apds as 06:50:00 UT de 26/11/2005. As posicBes
aproximadas das fontes D1, D2 e D3 estdo indicadas no painel 540.

transferéncia de fluxo entre as regices U2 e U3.

Este movimento sugere que, conforme proposto por Willson e Groff (2008), o campo
magnético conectando as fontes U2 e U3 pode atuar sobre os elétrons acelerados
na explosao como um duto condutor e os elétrons, aprisionados nesta estrutura
magnética excitam o plasma por um periodo maior do que nas regioes onde nao ha
aprisionamento. Este cenario pode explicar ainda os diversos picos impulsivos nas
curvas de luz de U2 e U3.

No caso do mapa de 611 MHz, apresentado na Figura 5.19, o movimento das fontes é
menor, e as fontes D1 e D3 desaparecem logo apds o pico de emissao, representado na
figura pelo quadro 570. A emissao passa a ser dominada pela fonte D2, cuja posigao
apresenta uma leve oscilagao na diregdo SE-NO, em torno da posigao (-300”,2007)

com relagao ao centro do disco solar. Esta oscilacao indica, como no caso de 244
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MHz, o aprisionamento das particulas energéticas, produzindo os picos impulsivos

também observados na curva de luz de D2.

O cenédrio de aprisionamento das particulas em linhas de campo fechado é ainda
reforcado pela posicao relativa entre as fontes e as estruturas do campo magnético
reveladas pelos mapas do GMRT em 244 MHz apresentado na Figura 5.13 e do EIT
em 195 A apresentado na Figura 5.17. A posicao coincide com o topo de um loop,
de acordo com o cendrio apresentado, inferido a partir da analise das imagens em
radio. De forma similar, a fonte U2 encontra-se préxima ao topo de um loop, e o
alinhamento entre U2 e U3 parece coincidir com a projecao do loop, também de

acordo com o cenario proposto.
5.2.4 Analise temporal dos dados do GMRT em 244 e 611 MHz

A verificagdo quantitativa deste cenario proposto foi feita através da analise de peri-
odicidades, utilizando transformada Morlet Wawvelet, segundo o método desenvolvido
pela Dra. Hana Mészdrosovd e pelo Dr. Jan Rybdk e descrito por exemplo em (MES-
ZAROSOVA et al., 2005; MESZAROSOVA et al., 2006). Esta andlise foi realizada e cedida
pela Dra. Hana Mészarosova. As Figuras 5.20 e 5.21 correspondem aos espectros de
poténcia Wavelet de cada uma as fontes em 244 e 611 MHz, respectivamente, onde
também estao representados os periodos encontrados em cada uma das curvas de

luz.

Conforme indicado nas Figuras 5.20 e 5.21, apenas a fonte U3 nao apresenta ne-
nhuma periodicidade no intervalo de periodos avaliados (32 a 512 s). Entre as demais
fontes, U1, U2 e D2 apresentam exatamente o mesmo periodo, 214,8 s, enquanto a
fonte D1 apresenta um periodo ligeiramente maior, de 283,4 s, e a fonte D3 apresenta
dois periodos, ambos menores, de 93,5 e 187,0 s. O periodo de 93,5 s, contudo, nao
sera considerado nessa analise pois além de ser um harmoénico do sinal de 187,0 s,

sua intensidade esta no limiar de deteccao, o que reduz a confiabilidade deste sinal.

Os sinais de periodicidade encontrados nos demais espectros Wavelet tém sua origem
mais provavel em modos de oscilacao estacionarios das estruturas do campo mag-
nético solar. Neste caso, conforme discutido em detalhes por Aschwanden (2005),
o periodo das oscilagoes, P, esta relacionado a extensao do arco magnético, [, e a

temperatura, 7T', através da equacao:
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Tabela 5.6 - Possiveis extensdes das fontes de sinais periddicos

Fonte | Periodo (s) |/ (km) (T'=4 MK) | [ (km) (T =9 MK)

Ul 2148 31575,6 47363.,4
U2 214,8 31575,6 47363.,4
U3 — - .

D1 283,4 41659,8 62489,7
D2 214,8 31575,6 47363,4
D3 187.,0 27489,0 41233,5

21 21
Tjes 14TVT >

em que,

P ¢é o periodo das oscilagoes, em segundos,
[ é a extensao do arco magnético, em km,

j ¢ oindice harmonico das oscilacoes, considerado igual a 1 nesta analise para
estimar a extensao da maior estrutura associada aos periodos observados,

(¢

cs ¢ a velocidade do som no interior do arco magnético, que ¢ funcao da
temperatura, T, e pode ser aproximada por ¢; = 147\/T[M K].

Desta forma, supondo que as temperaturas possiveis para a regiao onde ocorreu esta
explosao estao na faixa entre 4 e 9 MK, os valores obtidos para [ sao apresentados
na Tabela 5.6.

Estes resultados indicam a presenca de estruturas magnéticas de grande escala as-
sociados a uma explosao solar de baixa energia em raios-X moles. A investigacao
da evolugao temporal e da morfologia das fontes revelou fontes de emissao em ra-
dio com caracteristicas diferentes, que foram associadas a propagacao livre ou ao
aprisionamento dos elétrons associados a emissao nas frequéncias de radio corres-
pondentes. No entanto, nao foi possivel afirmar sobre os mecanismos de emissao ou a
distribuicao de velocidades destes elétrons, apesar da indicacao de que a emissao em

244 e 611 MHz esta associada a uma distribuicao nao-térmica de elétrons, devido ao
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carater impulsivo das curvas de luz associadas a explosao e suas escalas de tempo.
Além disso, o pico de emissao em UVE ocorreu cerca de 30 minutos apds o pico de
emissao nas radio frequéncias estudadas, de forma que as escalas temporais domi-
nantes nos processos de emissao em radio sao muito mais curtas, indicando também

consisténcia com processos nao-térmicos de transporte de energia.

Caso houvesse disponibilidade de dados de raios-X duros, de outras frequéncias em
radio, assim como de imagens em H-a, o cenario proposto neste trabalho poderia
ser comprovado observacionalmente. Assim, a sua continuidade através de observa-
¢oes de eventos semelhantes, com uma cobertura maior em frequéncias, pode levar
a obtengao de resultados importantes relacionados a explosoes de baixa energia e

estruturas magnéticas de grande escala na Coroa solar.
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Figura 5.20 - Espectros de poténcia Wavelet referentes as curvas de luz das fontes Ul (acima), U2
(meio) e U3 (abaixo). O tempo em segundos relativo ao inicio da curva de luz, as 6:50:01
UT, é representado no eixo horizontal, enquanto o intervalo de periodos avaliados é repre-

sentado no eixo vertical. Os periodos encontrados, estdo representados sobre as regiGes
correspondentes em cada um dos espectros.
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Figura 5.21 - Espectros de poténcia Wauvelet referentes as curvas de luz das fontes D1 (acima), D2
(meio) e D3 (abaixo). O tempo em segundos relativo ao inicio da curva de luz, as 6:50:01
UT, é representado no eixo horizontal, enquanto o intervalo de periodos avaliados é repre-
sentado no eixo vertical. Os periodos encontrados, estdo representados sobre as regiGes
correspondentes em cada um dos espectros.
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6 UM NOVO METODO PARA CALIBRACAO DE DADOS INTER-
FEROMETRICOS

O problema da calibracao de dados interferométricos, que é discutido em detalhes em
(FOMALONT; PERLEY, 1999), consiste na determinagao dos parametros de operagao
do instrumento que fazem com que as visibilidades observadas, V;j, se desviem das

visibilidades verdadeiras da fonte estudada, V;;.

No caso mais simples, fontes celestes puntuais para o instrumento sao observadas por
interferometros com capacidade para ajustar os atrasos instrumentais (que definem
a diregao de referéncia sg, também denominada diregao do centro de rastreio de fase)
a cada instante das observacoes, através dos processos denominados rastreio de fase
(“phase tracking”) e travamento de franjas (“fringe stopping”), que s@o discutidos
por exemplo em (TAYLOR et al., 1999).

Por definicao, as fases das visibilidades complexas verdadeiras de uma fonte puntual
cuja posicao coincide com o centro de rastreio de fase tém valor zero, enquanto as
amplitudes tém valor proporcional ao fluxo total da radiacao emitida pela fonte.
Este é o caso ideal, que é convenientemente utilizado como referéncia para calibrar
as medidas realizadas com interferometros. Neste caso, os ganhos de amplitude e fase
em cada linha de base serao simplesmente os desvios das medidas destas grandezas
com relacao aos valores de amplitude e fase das visibilidades verdadeiras da fonte

calibradora a cada instante das observacoes.

No sistema atual do correlacionador do BDA (ver Capitulo 3), contudo, o centro
de rastreio de fase é ajustado apenas uma vez durante cada varredura (em geral
para coincidir com a direcao da posicao da fonte observada no instante central da
varredura). Assim, a diregao da posicao da fonte varia com relacao a diregao do centro
de rastreio de fase, implicando uma variacao das fases das visibilidades complexas

ao longo das varreduras do correlacionador.

Por outro lado, uma vez que as antenas do BDA podem ser operadas no modo de
rastreio, é possivel rastrear as fontes de modo que estejam sempre proximas a dire¢ao
de resposta maxima do padrao de poténcia das antenas, o que implica em amplitudes
aproximadamente constantes, apesar da variacao em fase. Por este motivo, sera dada
énfase, ao longo deste capitulo, a calibracao das fases das visibilidades observadas

com o BDA.
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Neste caso, ha necessidade de modelar a variacao das fases, a partir do conhecimento
dos instantes de cada aquisicao de dados, do comprimento das linhas de base, da
frequéncia de observagao e principalmente da posicao da fonte observada. A partir
do modelo obtido, o problema de determinagao dos ganhos de fase em cada linha
de base se reduz ao caso anterior, sendo simplesmente a diferenca entre as fases

observadas e aquelas previstas no modelo.

Apesar da obtencao dos ganhos de fase em cada linha de base através do processo
descrito, as causas para os desvios das visibilidades observadas com relacao ao mo-
delo sao, em geral, anteriores a correlacao e associados, pois, a particularidades do
funcionamento dos receptores de cada uma das antenas que compdem o arranjo, o
que requer a determinacao de ganhos associados a cada uma das antenas. A partir
dos ganhos nas linhas de base formadas com uma dada antena, é possivel determinar
os ganhos associados ao funcionamento daquela antena, como serd descrito adiante

neste capitulo.

Outra particularidade do sistema atual do BDA, operando com apenas 5 antenas
de 4 m de diametro, é a limitacao em sensibilidade. O protoétipo do arranjo foi
desenvolvido para ser testado principalmente através de observagoes solares, de modo
que podem ser observados apenas os calibradores Cygnus-A e Taurus-A, que sao os

mais intensos entre os calibradores visiveis a partir do hemisfério Sul.

No entanto, mesmo em um telescépio com alta sensibilidade (por exemplo o GMRT),
a observacao de calibradores padrao — aqueles extraidos dos catalogos de fontes ca-
libradoras celestes, dos quais a lista mais extensa é proveniente de levantamentos
realizados utilizando o VLA(VLA, 2003b) — em geral pode levar a resultados equivo-
cados em observacoes solares, ja que as fontes compactas mais intensas ja catalogadas
apresentam fluxos cerca de 6 ordens de grandeza inferiores aos do Sol. Devido a esta
grande diferenca de fluxo, os componentes eletronicos que compoem o receptor de
um telescopio podem operar em regimes distintos para observagoes solares e nao-
solares, surgindo a necessidade de se atenuar os sinais provenientes do Sol. Tanto a
insercao de atenuacgao sem garantia de estabilidade de fase quanto a operacao fora
da faixa dinamica dos componentes dos receptores podem inserir erros nas medidas

(sobretudo nas fases das visibilidades) que sao dificeis de caracterizar.

Como uma alternativa a estes problemas, foi proposta a observagao de satélites de

GPS como fontes calibradoras. As o6rbitas destes satélites (~ 20200 km)sao altas
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o suficiente para que eles estejam no campo distante do feixe sintetizado do BDA
(h > 245 km, onde h é a distancia minima para que a aproximacao de campo
distante! seja valida para a maior linha de base do BDA, em 1575 MHz) e também
para que, dadas as dimensoes dos transmissores, eles possam ser considerados fontes
puntuais (dada a resolugdo do BDA em 1575 MHz, qualquer fonte com dimensoes
inferiores a 17 km ¢é puntual na distancia correspondente a altitude das orbitas dos
satélites de GPS). Além disso, a poténcia dos sinais de radio na superficie da Terra é
de -166 e -160 dBW — 1 dBW = 10 x log P, em que P ¢é a poténcia do sinal em Watts
(W) (RI1ZOS, 1999) — respectivamente nas frequéncias 1227,60 MHz e 1575,42 MHz,
sendo a segunda bastante proxima da frequéncia de 1,6 GHz, na qual a maior parte
das observagoes solares com o prototipo do BDA é realizada. Para comparagao com
a poténcia do Sol, um sinal com fluxo especifico de 1 UFS integrado ao longo da
largura de banda de 2,5 MHz do receptor do PBDA é equivalente a -156 dBW. Estas
caracteristicas levam a formulacao da hipétese de que os satélites de GPS podem ser
as melhores fontes disponiveis atualmente para a calibracao de observagoes solares

interferométricas em torno de 1 GHz.

Este processo de calibracao é complementar ao que é realizado atualmente nas ob-
servacoes com o PBDA no modo transito, uma vez que destina-se a calibracao de
observagoes no modo de rastreio. Por possuirem aplicacoes diferentes, nao é possivel
comparar os resultados de calibragao obtidos a partir destes métodos. A calibragao
de observacoes interferométricas no modo transito possui uma metodologia prépria,
descrita em detalhes por Sawant et al. (2005) e que esta fora do escopo deste traba-
lho.

Neste capitulo, as etapas do procedimento desenvolvido para a calibragao das vi-
sibilidades complexas do BDA através de observagoes de satélites de GPS serao
apresentadas em detalhes. A viabilidade de aplicacao deste método de calibracao é
demonstrada através dos resultados obtidos em observacoes solares realizadas com o
BDA entre os dias 24 e 28 de Setembro de 2007 — um periodo de interesse particular

também para os testes do BDA por ser péroximo ao Equinécio de Primavera.

!Para uma antena de diAmetro D, a aproximacdo de campo distante é vélida para a recepcao
dos sinais provenientes de fontes de radiagao localizadas a distancias da antena maiores do que
D?/X\ (X é o comprimento de onda da radiacdo). Esta é a regido onde, para efeitos praticos, a
distribuicao angular do campo de radiagao independe da distancia entre a fonte e a antena.
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6.1 Etapas da calibracao

O processo de calibracao das fases do BDA a partir de observagoes de satélites de

GPS tem como principais etapas (Figura 6.1):

a) Determinagdo da variacdo da posigao do satélite no céu em um sistema
de coordendas esféricas fixo na linha de base, tal que o valor do atraso
geomeétrico seja fungao apenas do angulo formado entre a direcao da posicao

da fonte e o plano perpendicular a direcao da linha de base.

b) Obtencao de um conjunto de fases tedricas a partir da variagdo de fase

associada & variacao da posigao do satélite obtida em (i).

¢) Obtencao da dispersao em fase com relacao ao modelo, através da subtra-

¢ao do conjunto de fases tedricas das fases das visibilidades medidas.

d) Determinacao dos ganhos de fase em cada linha de base e aplicacao para

o calculo dos ganhos de fase independentes para cada antena.

Nas secoes a seguir, é apresentada uma descricao detalhada do procedimento asso-

ciado a cada uma destas etapas.
6.2 Coordenadas dos satélites

A construcao do modelo de variacao das fases das visibilidades complexas em ob-
servacoes de satélites de GPS requer o conhecimento das suas orbitas, o que leva a
determinacao das posicoes dos satélites como funcao do tempo, durante o periodo

das observagoes.

2 ¢ utilizado para a determinacao das ér-

O software de efemérides “XEphem”
bitas dos satélites de GPS nas observagoes com o BDA, a partir de arqui-
vos de coordenadas frequentemente atualizados e disponiveis no endereco eletro-
nico http://celestrak.com/NORAD/elements/gps-ops.txt. As posi¢oes sao calcula-
das através da estimativa TLE (do inglés, “Two Line Elements”), cuja precisao é
limitada a minutos de arco, conforme discutido por Chan e Navarro (2001) e Liu et
al. (2007). Além de determinar as posigoes de apontamento das antenas adequadas
ao rastreio da fonte, as érbitas sao utilizadas também na construgao do modelo de

variacao das fases.

http:/ /www.clearskyinstitute.com /xephem/
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Variagao da Modelo de
posicao do satélite variagao de fase

d

Disperséo em fase
(observacao — modelo)

Solugdes de fase
“Antenna-based"”

J

Ganhos em amplitude Ganhos em fase por
por linha de base linha de base

Aplicacao aos dados
solares por interpolagéao

Figura 6.1 - Fluxograma mostrando as etapas do processo de calibragdo dos dados do BDA a partir de
observacdes de satélites de GPS.

O sistema de rastreio utilizado para controlar o movimento das antenas do BDA é
baseado no sistema horizontal de coordenadas (azimute — az — e elevacao — el). O
sistema horizontal padrao de coordenadas — com a origem do azimute na direcao do
Norte geografico — foi utilizado na construgao do modelo, de forma que as coordena-
das fornecidas pelo XEphem, também no sistema horizontal, podem ser utilizadas

diretamente.

Utilizando um sistema de coordenadas cartesianas com eixos x, y, z coincidentes com
as diregoes Leste, Norte e Zenital (ver Figura 6.2), respectivamente, e definindo o
angulo distancia zenital (dz), relacionado a elevagao na forma dz = 90° — el, a

posi¢ao de um ponto (z,y, z) pode ser escrita em fungao de az e dz, na forma:
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T = sendzsenaz

y =sendz cosaz

z = cosdz (6.1)

A partir das coordenadas locais, é feita uma transformacao de coordenadas para
determinar a posicao da fonte em um sistema atrelado a linha de base. Considerando
um par de antenas posicionadas sobre a dire¢ao Leste-Oeste, definimos um angulo 6,
com origem na diregao Leste, conforme mostra a Figura 6.2. Cada valor de 6" define
na superficie da esfera celeste uma circunferéncia sobre a qual todos os pontos estao
associados a um mesmo valor de atraso geométrico entre os sinais recebidos pelas
duas antenas. O angulo ¢ ¢é definido apenas para representar de forma completa
a posicao das fontes celestes neste sistema de coordenadas, nao sendo incluido no
calculo do atraso geométrico. Neste sistema, a posicao da fonte é dada pelos angulos
6 — o complemento de 8 — e ¢ — o angulo que a direcao da fonte faz com a direcao
Norte-Sul sobre o plano do meridiano local, com origem no Norte. Neste sistema, as

coordenadas (x,y, z) de um ponto na esfera celeste podem ser escritas como:

x = senf
y = cosf cos ¢

z = cosfsen ¢ (6.2)

Dados os dois sistemas de coordenadas e as transformagoes para o sistema cartesiano
x,y, z, podemos obter as transformagoes diretas do sistema de coordenadas (6, ¢)

para o sistema (az, el):

senf = coselsenaz

tan ¢ = tand (6.3)

cosaz
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Figura 6.2 - Sistemas de coordenadas utilizados na modelagem: az,dz (a esquerda) e 6, ¢ (a direita)

6.3 Variacao da fase do interferometro

No sistema de coordenadas descrito na se¢ao 6.2, a diferenca de caminho entre os
sinais que chegam a diferentes antenas — ou seja, o atraso geométrico — é a mesma
para todos os valores de ¢ quando o angulo # é mantido constante. Desta forma,
de acordo com o desenvolvimento apresentado no Capitulo 2, o atraso geométrico é

funcao apenas de 6, e as fases das visibilidades complexas sao dadas por:

D..
®,;(0) = arg <exp (i27r1/l sen 6)) (6.4)
c
em que,

0 é o angulo formado entre a direcao da fonte e o plano Norte-Zeénite repre-
sentado na Figura 6.2,
v ¢ a frequéncia central das observagoes,
D;; é o comprimento da linha de base formada pelas antenas ¢ e j.

Este é o caso dos interferometros mais simples, em que nao ha rastreio de fase e

travamento de franjas, ou quando os atrasos instrumentais sao ajustados para ter
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valor nulo, e as fases sao computadas com a direcao zenital como referéncia.

Por outro lado, quando os atrasos instrumentais sao ajustados para valores diferentes
de zero e inseridos pelo correlacionador no sinal digitalizado da banda base, os sinais

apresentados na equagao 2.12, tornam-se:

o = A1€i27r1/(tf‘rg)

,172 — A2€i27r(1/t71/33n) (65)

em que,

vgp ¢ a frequéncia do sinal da banda base, ou seja, apds todos os estagios de
conversao de frequéncia,
7; é o atraso instrumental inserido no sinal da antena 2 para que os sinais

coletados pelas duas antenas sejam correlacionados em fase.

Assim, através do cédlculo da correlagao entre os sinais, (0103), a equacao 6.4 se torna:

D, D..
®,;(0) = arg (exp (i27r |:VBB Y sen fy — v—= sen 0])) (6.6)
c c

em que foram feitas as substituigoes:

D;;
7, = —ZLsenb,
c
D;;
T, = —ZXsenf (6.7)
c

e By é o angulo associado a direcao de referéncia sy, conforme o sistema de coorde-

nadas apresentado no Capitulo 2.

O efeito dos atrasos instrumentais é que as fases sao computadas com relacao ao
angulo de referéncia de fase, 6y. Contudo, a insercao de atrasos instrumentais é feita

no correlacionador, onde a frequéncia do sinal foi convertida para a banda base.
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No caso do sistema de conversao de frequéncias do BDA, vgg = 0 (ver capitulo 3),

entao a fase em funcao do angulo 6 é obtida através da equacao 6.4.
6.4 Dispersao em fase e ganhos de calibracao

A obtencao do modelo de variacao de fase associada a trajetéria do satélite de
GPS permite a determinacao da dispersao em fase das visibilidades observadas.
Denotando a fase observada por (iDij e a fase do modelo por ®;;, podemos representar

©ij, o desvio de ®;; com relacao a ®;;:

Bij(t) = i (t) — By (t) (6.8)

A dependéncia temporal das variaveis, explicitada na equagao 6.8, sera omitida daqui

em diante para simplificar a notagao.

Para fontes calibradoras puntuais, o valor tedrico do desvio das fases com relagao ao
modelo é, ¢;; = 0. O valor de ¢;; corresponde, portanto, ao ganho de fase em cada
linha de base. Contudo, conforme mencionado, os erros normalmente associados aos
desvios da visibilidade observada com relacao a visibilidade verdadeira sao anterio-
res a correlacdo e portanto independentes para cada antena. Assim, é conveniente

escrever ¢;; em fungao dos ganhos em cada uma das antenas:

Pij = i — 5 + Py (6.9)

em que

¢; ¢ o ganho independente na antena i,
¢; ¢ o ganho independente na antena 7,

¢i; € a fase residual na linha de base ij, que pode ser considerada nula de

acordo com a discussao apresentada por Fomalont e Perley (1999).

Os ganhos independentes em cada uma das antenas, ¢;, podem ser estimados através

do método de minimos quadrados, amplamente discutido na literatura, por exemplo
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Bevington e Robinson (1992). A distribuicao x? no caso do arranjo de 5 antenas do

BDA pode ser escrita como:

X Y (B2 — b1+ b — d12)’ + Y (Prs — d1 + b3 — d13)

+ Y (Pru— b1+ 61— bu) + Y (F15 — ¢1+ b5 — d15)’

t

+ 2@23 — o + b3 — ba3)* + Z(@M — ¢g + g — P24)?

t

+ 2(9525 — o+ 5 — P35)° + Z(@?A — &3+ s — d31)”

t

+ 2(9535 — ¢35+ 5 — ¢35)° + Z(@m — ¢y + b5 — bus)’ (6.10)

t

Na equacao 6.10, t indica que a soma é realizada ao longo do tempo das observagoes.
Aplicando a condi¢ao de minimizacao dos parametros ¢;, isto é, que as derivadas
parciais de x? com relacdo a ¢; devem ser nulas onde y? é minimo, e considerando

que os termos ¢;; tém valor nulo, sao obtidas as equagoes de calibracao do sistema:

4oy — P2 — P35 — G4 — @5 = Q12+ P13+ P14 + P15

—01+4¢2 — 3 — Ps— @5 = —P12 + Paz + Poas + Pas
—01— P2+ 4dds — P — 5 = —P13 — P23+ P3a + P35
—P1— P2 — @3+ 4ds — 5 = —Puu— P — D3+ Pus
—01— P2 — Q3 — pat 405 = —Q15 — Pas — P35 — Pas (6.11)

A solugao do sistema de equagoes 6.11 é um vetor de componentes ¢, ¢, @3, @4
e ¢5, que simultaneamente minimizam o valor de y? em cada uma das amostras
coletadas. Os termos de deslocamento em cada linha de base podem ser estimados

através de Q;; — ¢; + @;.

Os ganhos obtidos através deste procedimento sao validos para as varreduras das
fontes calibradoras. Para as fontes de interesse, os ganhos sao estimados através da

interpolagao dos ganhos obtidos em varreduras de fontes calibradoras adjacentes as
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varreduras da fonte de interesse. Por este motivo, as varreduras da fonte de interesse
em uma observagao devem sempre ser precedidas e sucedidas por varreduras de uma
fonte calibradora. Este procedimento é baseado na hipotese de que o comportamento
dos componentes eletronicos do telescépio, assim como da atmosfera, varia de forma
continua. Por este motivo, é importante editar os dados para remover quaisquer

discontinuidades ou variagoes abruptas nas fases ou amplitudes antes da calibragao.

Para a calibracao das amplitudes, o procedimento usual é analogo, com a diferenca
de que os ganhos independentes por antena se multiplicam ao invés de se somar para
formar os ganhos em amplitude em cada linha de base. Assim, é necessario linearizar
as equagoes de amplitude antes de aplicar o método de minimos quadrados para

estimar as solugoes de calibracao.

No entanto, como o objetivo principal deste trabalho é a calibragao das fases, foi
adotado um procedimento mais simples, no qual os ganhos em cada uma das linhas
de base sao obtidos diretamente através da normalizacao das amplitudes para que se
ajustem ao fluxo esperado dos satélites. Os coeficientes utilizados nesta normalizacao
sao também interpolados para os instantes de observacao da fonte de interesse, e

aplicados diretamente as visibilidades.
6.5 Aplicacao da calibracao

De acordo com a equagao de calibragao (equagdo 4.1), os ganhos s@o aplicados sobre

as visibilidades de forma multiplicativa. Em particular, o valor das visibilidades

verdadeiras, V;; € obtido a partir das visibilidades observadas, V;, e dos ganhos em

cada linha de base, G;;, através de:

.
Vi, = g_J (6.12)
ij

Pode-se entao fazer as substituicoes

Viy = Aye'u
gij _ gijei(¢i_¢j+¢ij) (6_13)
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em que,

A;; ¢ a amplitude observada na linha de base formada pelas antenas ¢ e j, e,

gi; ¢ o ganho em amplitude associado a linha de base 7j.

Desta forma, as visibilidades calibradas em cada linha de base ij sao dadas por:

Vi = i gilou—(0i-0, ) (6.14)
9ij

em que ¢ importante lembrar que os valores de ¢;, ¢; e ¢;; foram obtidos durante
o processo de calibracao, sendo os melhores estimadores para os termos ¢;;, de
modo que as fases das visibilidades calibradas nao sao necessariamente nulas. No
entanto, os resultados obtidos nas fontes calibradoras podem ser utilizados como
qualificadores da calibracao, que é melhor quanto mais as fases calibradas das fontes

calibradoras se aproximam de zero.
6.6 Testes preliminares com o BDA

Com o objetivo de realizar testes preliminares e assim verificar a viabilidade da
aplicacao do método as observagoes com o BDA, foram realizadas diversas obser-
vagoes de satélites de GPS no periodo entre Maio e Setembro de 2007. Ao todo,
foram realizadas cerca de 20 horas de observacoes de satélites de GPS, das quais
as menos sujeitas a falhas instrumentais, interferéncia ou outros fatores que afetam
a qualidade dos dados foram selecionadas por inspecao visual para utilizacao no

desenvolvimento do método sao apresentadas de forma sintética na Tabela 6.1.

Tabela 6.1 - Resumo das observacdes de satélites de GPS com o BDA

Data (2007) Satélite Intervalo de tempo (hora local)
21/05 BITA-21 (PRN 09) 10:04 — 10:58
24/05 BITA-21 (PRN 09) 10:23 — 11:16
31/05 BITA-21 (PRN 09) 10:38 — 11:31
13/07 BITA-21 (PRN 09) 09:51 — 10:44
13/07 BIIA-22 (PRN 05) 12:02 — 12:55
16/08 BIIA-16 (PRN 01) 15:45 — 16:22
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As observacoes foram realizadas no modo de rastreio, e os atrasos instrumentais
foram ajustados para o valor zero por simplicidade, para utilizar o zénite como
referéncia de fase. A atenuacao em cada uma das antenas foi ajustada para que os
sinais tivessem niveis aproximadamente iguais na entrada do correlacionador, dentro

da sua faixa ideal de operacao.

Os arquivos de dados sao ordenados na forma de matrizes de 22 colunas, das quais as
primeiras 20 correspondem as partes real e imaginaria das visibilidades complexas,
em ordem crescente do ntimero da linha de base (real(1x2), imag(1x2), real(1x3),
imag(1x3)... real(4x5), imag(4x5) — onde os numeros identificam as 5 antenas do
arranjo). Nas duas tltimas colunas, sdo armazenados os dados de poténcia total

(auto-correlacao) dos sinais das antenas 2 e 5, respectivamente.

Cada linha da matriz corresponde a um instante de observacao, contendo, portanto,
uma amostra completa do conjunto de visibilidades complexas observadas em um
dado instante de tempo. Apods a reordenacao, a média de cada 4 amostras sucessivas
no conjunto de dados foi computada com o intuito de aumentar a relagao sinal /ruido

por um fator ~ 2. Com isso, a resolucao temporal passa a ser de ~ 420 ms.

Todas as operacoes referentes a reducao, calibragao, visualizacao e anélise dos dados
do BDA apresentados neste capitulo foram realizadas utilizando programas com-
putacionais desenvolvidos pelo autor, no ambiente GNU/Octave (EATON, 1998). O
cédigo dos programas, assim como uma breve descri¢ao, sao apresentados no Apén-
dice D.

Os resultados apresentados a seguir foram obtidos a partir das observagoes do satélite
BIIA-22 (PRN 05) realizadas no dia 13 de Julho de 2007, e s@o representativos de

todos os testes realizados, ja que os resultados obtidos sao equivalentes.

Inicialmente, as fases das visibilidades complexas foram computadas e a restri¢cao dos
seus valores ao intervalo [—m, 7| radianos foi removida, permitindo a variagao livre
no intervalo [—o0, co] radianos. Este processo, denominado desenrolamento de fase,
foi aplicado para facilitar as operacoes com as fases, assim como a sua visualizagao,
ja que o rastreio de fase e o travamento de franjas nao estao implementados para o

sistema receptor do Protétipo do BDA.

Neste ponto, verificou-se que a linha de base 4x5 apresentava fases cuja variacao em

funcao do tempo era muito maior do que nas demais linhas de base, indicando a
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presenca de interferéncia ou mal-funcionamento. Computando as transformadas de
Fourier das visibilidades em todas as linhas de base e analisando os seus espectros
de poténcia, concluiu-se que o comportamento das fases na linha de base 4x5 era
devido a componentes espurias no espectro de poténcia, como mostra a Figura 6.3,
onde o espectro de poténcia das visibilidades na linha de base 1x2 é exibido para

comparacao.
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Figura 6.3 - Espectros de poténcia das visibilidades complexas obtidas nas observa¢Ges do satélite de
GPS BIIA-22 (PRN 05) no dia 13/07/2007, nas linhas de base 1x2 (esquerda) e 4x5
(direita).

Estas componentes espurias no espectro de poténcia das visibilidades na linha de
base 4x5 foram removidas simplesmente através da anulacao das amostras corres-
pondentes no espectro de poténcia, nos intervalos ~ (—1,5;0) kHz e ~ (0,2;1,5)
kHz. A sua origem, contudo, nao foi encontrada. Este efeito afetou os dados obtidos
na maioria das observacoes entre Maio e Agosto de 2007, e deixou de manifestar-se
apds a manutencao periddica dos sistemas receptores em todas as antenas, quando
diversos componentes foram substituidos, o que sugere uma origem instrumental

para tais componentes espurias.

As fases desenroladas observadas em todas as linhas de base, apés a remocao das
componentes espurias do espectro de poténcias das visibilidades na linha de base

4x5 sao apresentadas na Figura 6.4.

A partir das coordenadas do satélite, foi computado o modelo de variagao de fase
correspondente. Assim como as fases observadas, as fases do modelo foram desenro-

ladas, e sao apresentadas na Figura 6.5.
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Figura 6.4 - Fases desenroladas das visibilidades complexas das observacdes do satélite de GPS BIIA-22
(PRN 05) em 13/07/2007. Os rétulos dos dados (linel-10) estdo ordenados por nimero
da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3, 2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).
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Figura 6.5 - Fases desenroladas do modelo de variagdo de fase associado a variagdo de posicdo do
satélite de GPS BIIA-22 (PRN 05) em 13/07,/2007. Os rétulos de dados (linel-10) estdo
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Conforme descrito na Secao 6.4, as fases do modelo foram subtraidas das fases obser-
vadas, e as fases resultantes foram utilizadas para determinar os ganhos independen-
tes por antena. Como as fases residuais nas linhas de base, ¢;; nao sao conhecidas, os
valores iniciais de dispersao em fase foram utilizados como estimativas destes para-
metros. A Figura 6.6 apresenta a dispersao de fase em cada linha de base, enquanto

a Figura 6.7 mostra o resultado da aplicacao da calibracao sobre as fases observadas.

A analise da Figura 6.7 indica que a calibracao foi eficiente ao reproduzir o com-
portamento das fases observadas em todas as linhas de base. Este conjunto de fases
calibradas foi formado a partir da aplicagao da calibragao levando em conta os termos
residuais por linha de base, além dos ganhos independentes por antena, conforme

descrito na Segao 6.4.

Para as amplitudes, considerou-se apenas que, uma vez que os satélites de GPS sao
fontes puntuais, as amplitudes das visibilidades complexas em todas as linhas de
base devem ter o mesmo valor, constante e igual a densidade de fluxo do sinal na
superficie da Terra. Foi definida uma escala arbitraria de fluxo na qual a densidade
de fluxo do sinal dos satélites de GPS tem valor unitario, e as amplitudes foram

simplesmente normalizadas para ajustar-se a este valor.

Ao contrario das fases, a calibragao aplicada as amplitudes é feita a partir de ganhos
por linha de base, nao tendo sido determinados os ganhos independentes por antena.
Este procedimento foi adotado pois o objetivo principal deste trabalho é a verificagao

da viabilidade de utilizacao dos satélites de GPS como calibradores de fase.

As amplitudes e fases calibradas foram utilizadas para construir um mapa da dis-
tribuicao de brilho unidimensional do satélite, além da sua evolugao temporal ao
longo das observacoes. O primeiro pode ser comparado ao feixe sintetizado tedrico,
obtido a partir da transformada de Fourier inversa do conjunto de componentes uv
amostradas pela configuracdo do BDA, sendo um diagnéstico tanto da qualidade
da calibracao como da consisténcia entre as posicoes das antenas determinadas no
projeto e as posicoes em que estas foram instaladas. O segundo é uma forma de

verificar a estabilidade da resposta do telescépio ao longo das observagoes.

Uma particularidade importante do processo de imageamento diz respeito a orde-
nacao das visibilidades complexas para utilizar o algoritmo de FFT implementado

no Octave. O formato de ordenacao dos dados mais conveniente para a calibragao é
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Figura 6.7 - Representacdo das fases em cada linha de base apds a aplicacdo da calibragdo nos dados
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dados (linel-10) est3o ordenados por niimero da linha de base (1x2, 1x3, 1x4, 1x5, 2x3,
2x4, 2x5, 3x4, 3x5, 4x5).

157



o de ordem crescente do nimero das antenas que formam as linhas de base, isto é,
1x2, 1x3, 1x4,..., 3x5, 4x5. Por outro lado, o algoritmo de FFT do Octave é baseado
na hipétese de que os dados sobre os quais é aplicado estao dispostos em ordem

crescente de frequéncia, no caso interferométrico, de distancia wuw.

Assim, antes de aplicar o algoritmo de FFT aos dados, é necessario alterar a sua or-
denacao. Além disso, o algoritmo é construido de forma que as frequéncias negativas
— no caso interferométrico, os complexos conjugados das visibilidades — ocupem os
indices maiores do que N/2, em que N é o nimero de elementos do vetor que con-
tém os dados de visibilidades. Para obter uma imagem suave, é importante também
que o numero de posigoes seja maior do que o numero de visibilidades amostradas.
No caso do BDA, sao amostradas 18 visibilidades independentes, e o vetor utilizado
para imageamento possui 128 posigoes, um nimero que foi determinado de forma
empirica. A Figura 6.8 é uma representacao da ordenacao correta do vetor utilizado

para imageamento.

0 |3xa|2x3 [2x4 [1x2 [4x5 ;;g 14|25 0|00 |1x5 1x5*| 0|0 |0 |2x5 1x4*;§g: 4x5*{1x2*{ 2x4*{ 2x3*{ 3x4*

0 |18 |36 |54 |72 |90 |108 126|144 |162 180|198 |216 -216]-198-180 162 |- 1441126 |-108-90 | -72 |-54 | -36 | -18

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14116 117 118 119 120 121 122 123 124 125 126 127 128

Figura 6.8 - Representacio da ordenagdo das visibilidades apropriada para a aplicagdo do algoritmo de
FFT do Octave para obten¢do de mapas interferométricos a partir de dados do BDA. A
linha superior indica a linha de base, a central indica o comprimento da linha de base, € a
linha inferior, a posicdo no vetor.

Os mapas de distribuicao de brilho unidimensional do satélite a cada instante das
observagoes sao obtidos através do calculo da transformada de Fourier inversa de
cada amostra do conjunto de visibilidades complexas. O perfil de brilho unidimen-
sional médio do satélite, que deve ser igual ao feixe sintetizado tedérico do BDA ja
que o satélite é uma fonte puntual, é obtido através do calculo da média de todos os
mapas obtidos ao longo das observagoes. Este mapa é apresentado na Figura 6.9. A
Figura 6.10 representa a evolucao temporal da distribuicao de brilho unidimensional

do satélite.

A comparagao entre o perfil de brilho unidimensional médio do satélite com o feixe

teérico do BDA mostra que a calibracao foi eficiente em reconstruir o perfil do
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feixe sintetizado, o que indica que é possivel calibrar os dados do BDA através de
observagoes utilizando GPS. Da mesma forma, a evolucao temporal deste perfil de
brilho, ou seja, a resposta instantanea do telescépio (Figura 6.10), ndo apresenta
grandes variacoes de ganho ao longo da maior parte do intervalo das observacgoes,
reforcando a viabilidade de calibracao através deste procedimento, cuja aplicacao a

observagoes solares com o BDA é discutida na Segao 6.7, a seguir.
6.7 Observacoes solares com o BDA

As observacoes solares utilizadas para o desenvolvimento deste trabalho foram reali-
zadas entre os dias 24 e 28 de Setembro de 2007. Os satélites utilizados como fontes
calibradoras foram observados em intervalos de aproximadamente 10 minutos, antes
e depois das varreduras do Sol com duracao de cerca de 40 minutos. Um resumo

destas observagoes é apresentado na Tabela 6.2.

Tabela 6.2 - Resumo das observacdes solares realizadas com o PBDA

Data Fonte Intervalos de Tempo (Hora Local)
BIIR-03 (PRN 11) 14:23 — 14:33
24./09/2007 Sol 14:42 — 15:19
BIIR-03 (PRN 11) 15:20 — 15:39
BIIR-03 (PRN 11) 14:18 — 14:28
25/09/2007 Sol 14:37 — 15:14
BIIR-03 (PRN 11) 15:29 — 15:39
BITA-25 (PRN 03) 12:44 — 12:54
26,/09,/2007 Sol 12:59 — 13:35
BIIA-25 (PRN 03) 13:42 — 13:51
BIIR-11 (PRN 19) 12:40 — 12:49
27/09,/2007 Sol 13:05 — 13:40
BIIR-11 (PRN 19) 13:49 — 13:58
BIIR-11 (PRN 19) 12:37 — 12:46
28/09/2007 Sol 12:53 — 13:29
BIIR-11 (PRN 19) 13:41 — 13:50

Os dados foram calibrados segundo o procedimento descrito ao longo deste capitulo,
tendo sido obtidas solucoes de calibracao independentes por antena para a calibra-
cao em fase e solucoes por linhas de base para as amplitudes das visibilidades. Os
ganhos em amplitude foram obtidos através da normalizacao das amplitudes das

visibilidades associadas as observacoes dos satélites, para que estas tivessem valor
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médio unitério (arbitrario).

Nao foram encontradas componentes espirias nos espectros de poténcia das visi-
bilidades como aquelas apresentadas na Figura 6.3, de modo que o procedimento
apresentado na se¢ao anterior para correcao das visibilidades nao foi necessario em

nenhuma das observagoes solares realizadas.

As solucoes de calibracao foram obtidas para os instantes correspondentes as observa-
coes das fontes calibradoras e aplicadas aos instantes correspondentes as observagoes
solares através da interpolacao linear das solucoes obtidas para os calibradores. Um
exemplo das solucgoes de fase obtidas para todas as 5 antenas, ao longo do periodo

de observacoes do dia 24 de Setembro de 2007 é apresentado na Figura 6.11.

Anlerlm 1
Antena 2
Antena 3
Antena 4
Antena 5

Fase (radianos)
o
T

-5 ! 1 ! ! ! ! 1
14.2 14.4 14.6 14.8 15 15.2 15.4 15.6 158
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Figura 6.11 - Solucoes de calibragdo em fase obtidas a partir das observacdes do satélite de GPS BIIR-03
(PRN 11) no dia 24/09/2007.

A aplicacao da calibracao as observacoes solares foi realizada conforme descrito na
Secao 6.5. No entanto, como os termos ¢;; associados ao sistema receptor do PBDA
nao sao conhecidos, apenas os ganhos independentes por antena foram aplicados as
fases das visibilidades das observagoes solares. Apesar de desconhecidos, sabe-se, a
partir do processo de calibracao, que os termos ¢;; sao constantes, de modo que um

efeito claro de nao incorporé-los a calibracao é o deslocamento da posi¢ao do Sol com
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relacao ao centro do mapa, que é um efeito que pode ser corrigido facilmente. Por
outro lado, é possivel ainda que ocorra um deslocamento das estruturas de brilho
presentes no mapa, e este efeito somente poderia ser corrigido através da utilizagao

dos valores corretos dos termos ¢;;.

Os mapas sujos do Sol obtidos apds a aplicagao deste método de calibracao sao
apresentados na Figura 6.12. A andlise destes mapas indica que em apenas dois
casos (27 e 28/09), foi possivel obter uma distribui¢ao de brilho associada ao Sol com
posicao constante ao longo das observagoes, sugerindo que o processo de calibragao
foi eficiente ao remover quaisquer derivas na fase das visibilidades ao longo das

observagoes.

Os mapas obtidos em 25 e 26/09, também exibidos na Figura 6.12, apresentam
uma deriva de cerca de 10’ ao longo do periodo de observacao de ~ 1 hora. No
entanto, é possivel identificar nestes mapas a distribuicao de brilho do Sol, associada
a estrutura de brilho com extensao de cerca de 30’. Apenas no primeiro mapa, obtido
em 24/09/2007, também apresentado na Figura 6.12, ndo é possivel relacionar a
estrura de brilho extensa a distribuicao de brilho do Sol, devido a alta deriva de
posicao e também a diversas fontes de interferéncia, que podem ser identificadas na

parte superior do mapa.

Uma possivel explicagao para a deriva em posi¢ao apresentada nos mapas sujos
do Sol obtidos nos dias 24 a 26/09/2007 vem da analise da dispersao em fase das

visibilidades solares nas observacoes correspodentes, apresentadas na Figura 6.13.

A partir dos graficos apresentados na Figura 6.13, nota-se que existe uma correlagao
entre a variacao das fases calibradas e a deriva das estruturas presentes nos mapas
correspondentes. Em particular, o mapa obtido no dia 24/09/2007 é o que apresenta
a maior deriva, e as fases correspondentes sao as que apresentam maior variagao -
sendo possivel visualizar uma pequena variagao até mesmo na fase da menor linha

de base (3x4 — “line 8”), representada por uma linha laranja.

Por outro lado, o grafico que apresenta a menor variacao das fases é correspondente
as observagoes do dia 27/08/2007. Nestes dados, conforme esperado, apenas as mai-
ores linhas de base — 1x4 (126 m), representada por uma linha azul; 2x5 (144 m),
representada por uma linha preta; e 1x5 (216 m), representada por uma linha roxa

— apresentam uma taxa alta de variacao das fases, enquanto as fases nas demais li-
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nhas de base tém variacoes muito menores ao longo do intervalo das observacoes. O
mapa solar correspondente (Figura 6.12) é o que apresenta a distribui¢ao de brilho
mais coerente com o esperado para uma fonte com a extensao do Sol (ou seja, uma
estrutura de brilho com cerca de 30’, que contém toda a emissao presente no campo

de visada observado).

A correlagao entre a taxa de variacao das fases calibradas e a deriva e qualidade dos
mapas sujos apresentados é valida também para os mapas obtidos nos dias 25, 26
e 28/09/2007, como pode ser verificado através da anédlise das Figuras 6.12 e 6.13.
Entre estes, o mapa do dia 28/09 é o que apresenta menor deriva e esta associado
as menores variagoes de fase, enquanto o do dia 25/09, que é o que apresenta maior
deriva, estd também associado as maiores variagoes de fase. No mapa do dia 25/09,
pode-se também visualizar oscilagoes nos contornos correspondentes a até 0,8 unida-
des arbitrarias de fluxo, e estas oscilagoes também estao correlacionadas a oscilagoes

nas fases.

Os mapas dos dias 26, 27 e 28/09 que estao associados as fases com menor variagao
foram escolhidos para a aplicagao do algoritmo CLEAN implementado pelo autor
no ambiente Octave (Apéndice D), com o objetivo de obter uma aproximagao para
a distribuicao de brilho unidimensional do Sol em 1575 MHz melhor do que aquela
fornecida pelos mapas sujos. Os mapas obtidos apods a aplicacao do CLEAN sao

apresentados na Figura 6.14.

Os mapas apresentados na Figura 6.14 sao a melhor reconstrugao que se pode obter
da evolucao temporal do perfil de brilho unidimensional do Sol a partir das obser-
vagoes correspondentes em 1575 MHz. Estes mapas indicam que nao houve grandes
variacoes de brilho ao longo destas observagoes, de acordo com o fato de nao te-
rem sido detectadas explosoes solares por nenhum observatério solar durante estes

periodos, como pode ser verificado em (NASA, 2007h).

Também nao foram detectadas regioes ativas sobre o disco Solar durante o periodo
destas observacoes, de modo que a unica caracteristica marcante a ser comparada
entre os mapas obtidos das observacoes realizadas com o PBDA e mapas obtidos em
outros comprimentos de onda é a presenca de um Buraco Coronal no Hemisfério Sul
solar, que pode ser visualizado na Figura 6.15, onde sao apresentados mapas do Sol
obtidos pelo SOHO/EIT (DELABOUDINIERE et al., 1995) em 195 A.
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A caracteristica em comum que pode ser apontada entre os mapas obtidos das
observagoes com o PBDA em 1575 MHz e os mapas obtidos com o SOHO/EIT em
195 A é a presenca de uma depressao de brilho com extensao de ~ 5. A presenca
desta depressao de brilho nos mapas do PBDA, com aproximadamente a mesma
intensidade e com uma variacao de posicao consistente com o sentido da rotagao
solar, indica que esta estrutura pode ser associada ao Buraco Coronal observado
nos mapas do SOHO/EIT. A grande diferenca entre a posigao do Buraco Coronal
observado em UVE nos mapas do SOHO/EIT e os mapas em 1575 MHz do PBDA
pode ser atribuida por exemplo a erros nas fases das visibilidades amostradas pelo
PBDA mesmo apés a calibracao. No estado atual deste trabalho, acredita-se que a

principal fonte para tais erros de fase sao os termos ¢;;.

Desta forma, pode-se afirmar que o método de calibracao aqui apresentado reproduz
e corrige de forma satisfatoria as variagoes de fase observadas nos dados de observa-
¢oes solares realizadas com o PBDA em 1575 MHz, fornecendo bons resultados de
calibracao relativa destas fases. No entanto, melhores resultados podem ser obtidos
apos a determinacao das fases residuais por linha de base, ¢;;, que nao foi possivel a
partir das observacoes realizadas neste trabalho. Estratégias para determinar estes
termos sao discutidas por (FOMALONT; PERLEY, 1999), e tentou-se aplicar algumas
delas durante o desenvolvimento deste trabalho. Os resultados obtidos, contudo, nao
foram suficientes para determinar os valores destes termos, que continuam desconhe-

cidos.

A continuidade deste trabalho estd diretamente ligada a determinacao dos termos
¢i; e a implementagao da calibracao das amplitudes com base também em solugoes
independentes por antena, ao contrario do que foi realizado até aqui, com solucoes de
calibragao em amplitude para cada linha de base. A obtencao de uma escala absoluta
em amplitude, baseada no fluxo dos satélites de GPS, é outra funcionalidade a ser

implementada na versao final dos programas para andalise de dados do BDA.

Assim, os resultados aqui apresentados demonstram a viabilidade da utilizagao de
observagoes de satélites de GPS para obter solugoes de calibracao independentes por
antena para observagoes solares com o PBDA | validando a hipétese de que os satélites
de GPS sao fontes adequadas a calibracao de dados solares interferométricos. Nao
ha, em principio, restrigcoes para a aplicacao deste procedimento de calibragao em

quaisquer dos interferometros que realizam observagoes solares.
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Figura 6.15 - Mapas do Sol em 195 A obtidos pelo SoHO/EIT nos dias 26 (acima), 27 (meio) e
28/09/2007 (abaixo). 168



7 CONCLUSOES

O conteudo apresentado ao longo deste trabalho mostra que os objetivos do traba-
lho proposto foram alcancados de forma satisfatéria, constituindo uma importante
contribuicao para as areas em que o trabalho estd inserido. Relacionando-os aos ob-
jetivos listados no Capitulo 1, os resultados deste trabalho podem ser resumidos da

seguinte forma:

e Foi obtido conhecimento sobre técnicas observacionais de interferometria
suficiente para elaborar os mapas solares e os demais produtos de dados
interferométricos apresentados ao longo desta Tese, além dos textos des-
critivos de aspectos tedricos apresentados nos capitulos introdutérios (Ca-

pitulos 1 e 2).

e As imagens solares obtidas nas diferentes faixas de frequéncias em que o
GMRT foi utilizado para a obtencao dos dados deste trabalho (Capitulo 5)
apresentam faixas dinamicas comparaveis as imagens que vém sendo obti-
das por outros autores utilizando este telescopio para observagoes solares
(Prasad Subramanian, comunicagao pessoal). Desta forma, pode-se afirmar
que a qualidade destas imagens esta proxima a mais alta qualidade que
pode ser obtida para imageamento solar com o GMRT. Imagens de mais
alta qualidade utilizando dados do GMRT foram obtidas apenas através
da sua combinagao com dados do “Nancay Radio Heliograph” (NRH) por
Mercier et al. (2006).

e Foram realizados estudos multi-espectrais dos fenomenos solares observa-
dos com o GMRT, através da obtencao de dados de outros telescépios em
diversas faixas de frequéncias. Os principais telescopios utilizados em com-

plemento as observacoes realizadas com o GMRT foram os observatorios
orbitais GOES e SoHO.

— No caso do Buraco Coronal observado em 04 de Junho de 2005, o mapa
obtido com o GMRT), cuja faixa dinamica é 120:1, foi utilizado para a
realizacao de um estudo da morfologia e dos parametros de plasma do
Buraco Coronal. Mostrou-se que existe semelhanca morfolégica entre
as contrapartidas em radio (157 MHz), ultravioleta extremo (195 A) e
raios-X moles (6 — 65 A), das quais os parametros morfolégicos foram

obtidos a partir dos mapas, e uma comparac¢ao mostrou que apesar da
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semelhanca qualitativa, um efeito de projecao geométrica nao é sufici-
ente para explicar de forma satisfatoria as diferencas entre as posigoes

do Buraco Coronal nas diferentes faixas do espectro eletromagnético.

— No caso da Explosao Solar observada em 26 de Novembro de 2005, os
mapas e curvas de luz obtidos com o GMRT foram utilizados para a
realizacao de um estudo da dinamica e morfologia das fontes de emis-
sao associadas ao evento. Estes mapas e curvas de luz foram analisados
em conjunto com curvas de luz em 245 e 410 MHz do patrulhador de
explosoes solares de San Vito (RSTN) e no intervalo 1 — 8 A com os
satélites GOES, além dos mapas em 195 A obtidos com o telescopio
EIT, a bordo do satélite SoHO.

A explosao, classificada como B8.9 na escala de fluxo dos satélites
GOES, ¢é possivelmente a de menor intensidade em raios-X para a qual
foram observadas contrapartidas em radio com o GMRT. A anélise
da evolugao temporal das fontes identificadas nas imagens do GMRT
em 244 e 611 MHz indica que a liberagao de energia e aceleracao
de particulas nesta exlposao ocorreu a uma altura de cerca de 100
Mm. A analise dos resultados indica que ha modos de oscilacao com
periodos ~ 200 s nas fontes de emissao nas frequéncias de radio. Estas
oscilagoes sao consistentes com arcos magnéticos cuja extensao é da

ordem de dezenas de Mm, no intervalo de ~ 30 a ~ 60 Mm.

e A contribuicao do autor para o desenvolvimento do BDA, além da sua
participagao em campanhas observacionais com o objetivo de produzir re-

sultados cientificos com este telescopio sao resumidas como se segue;

— Participagao na programacao e realizagao de observagoes solares e de
fontes calibradoras desde Dezembro de 2004, tendo realizado observa-
coes dedicadas a este trabalho entre os meses de Maio e Setembro de
2007.

— Realizacao de um estudo da viabilidade de observagao de fontes cali-
bradoras extraidas da lista de calibradores do VLA com declinagao no
intervalo entre -40° e 20°, com o objetivo de compilar uma lista de ca-
libradores conhecidos para uso em observacoes do BDA. Os resultados
obtidos mostram que apenas as fontes com fluxo = 1000 Jy podem

ser observadas com o protétipo do BDA, mostrando a necessidade de
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calibradores alternativos.

Participagao no desenvolvimento de rotinas computacionais para a
obtencao de perfis unidimensionais do Sol a partir de dados de obser-
vacoes com o PBDA, tendo desenvolvido programas préprios para a
reducao e anélise dos dados das observagoes de satélites de GPS, ja
que a metodologia empregada é diferente da metodologia empregada

usualmente para os dados obtidos regularmente com o PBDA.

Observacoes de satélites de GPS e desenvolvimento de um método
para calibragao das fases das visibilidades complexas do BDA a partir
destas observagoes, cujos resultados indicam que os satélites de GPS
sao fontes apropriadas para a calibragao de visibilidades complexas do
BDA provenientes de observagoes no modo de rastreio. A comparacao
entre o mapa da distribuicao de brilho unidimensional dos satélites de
GPS com o feixe sintetizado teérico do PBDA mostra uma excelente

concordancia entre previsoes e observagoes.

Realizacao de observagoes solares no modo rastreio para testar a vi-
abilidade da aplicacao do método de calibracao por sinais de GPS,
através das quais foram obtidos os primeiros mapas da evolucao tem-
poral da distribuicao de brilho unidimensional do Sol, calibrados a
partir de observagoes de satélites de GPS como fontes calibradoras,
de acordo com o método proposto. A andlise destes mapas indica que
os resultados sao consistentes, mas ainda ha parametros do BDA a
serem determinados e ajustes a serem feitos no método para que se

obtenha imagens solares confidveis.

7.1 Perspectivas futuras

No estagio de desenvolvimento atual deste trabalho, ha varios pontos em que a

realizagao de mais observagoes é necessaria para a confirmacao de alguns resultados

e o refinamento dos modelos aqui propostos.

No caso das observacoes do Buraco Coronal com o GMRT e dos resultados aqui

apresentados, é importante que sejam observados outros Buracos Coronais com ca-

racteristicas semelhantes, para que seja possivel estudar as diferencas de morfologia

entre as contrapartidas dos Buracos Coronais em diferentes faixas do espectro ele-

tromagnético. Até o presente momento, nao foi possivel realizar mais obsevacoes

171



com o GMRT, pois nao surgiram Buracos Coronais nos periodos correspondentes as

janelas de tempo do GMRT alocadas para este projeto.

Por outro lado, no caso das observagoes de explosoes solares com o GMRT como
parte de estudos multi-espectrais, a obtencao de dados também em raios-X duros e
H-a, além de outras frequéncias em radio seria de grande importancia para verificar
o cenario proposto neste trabalho para o evento observado com o GMRT em 26 de
Novembro de 2005. A continuidade deste trabalho através da observacao de eventos
semelhantes pode levar a importantes resultados sobre a dinamica e morfologia das

fontes de emissao associadas a explosoes solares de baixa energia.

Finalmente, no que diz respeito ao método de calibracao de dados de observagoes
interferométricas solares utilizando satélites de GPS, é importante que os termos
associados as fases residuais nas linhas de base sejam determinados (hé necessidade
de se estabelecer uma metodologia prépria, com base nas discussoes apresentadas
neste trabalho e também por Fomalont e Perley (1999)) e incorporados ao processo
de calibracao dos dados das observacoes com o PBDA, pois espera-se que estes
termos permitam uma calibragao totalmente confiavel dos mapas solares obtidos de

observagoes no modo de rastreio com o BDA.

Além disso, é necessario implementar a calibracao independente por antena também
para as amplitudes, juntamente com a obtengao de uma escala de calibragao abso-
luta em fluxo, para que os mapas obtidos com o BDA sejam totalmente calibrados.
Considera-se ainda que a verificacao do método proposto em outros telescépios seja
de grande importancia para que a viabilidade deste método seja totalmente verifi-
cada. Uma vez totalmente verificado para a frequéncia principal dos sinais de GPS,
este método pode, em principio, ser escalonado para as demais frequéncias emiti-
das por estes satélites, e sera interessante verificar a possibilidade de interpolar as
solugoes de calibracao obtidas para as frequéncias de GPS para toda a banda de

operacao do BDA.

172



REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

ACHUTUNI, R.; MENZEL, P. Space systems considerations in the design of
advanced geostationary operational environmental satellites. Advances in Space
Research, v. 23, p. 1377-1384, 1999. 92

ANANTHAKRISHNAN, S.; RAO, A. P. The Giant Metrewave Radio Telescope.
In: MANCHANDA, R. K.; PAU, B. (Ed.). Multi color universe. Mumbai:
Ebenezer Printing House, 2002. p. 233. 36, 65

ASCHWANDEN, M. J. Physics of the solar corona. An introduction with
problems and solutions. 2. ed. Secaucus, NJ: Springer, 2005. 28, 30, 33, 115,
131, 135

ASCHWANDEN, M. J.; ACTON, L. W. Temperature Tomography of the Soft
X-Ray Corona: Measurements of Electron Densities, Tempuratures, and
Differential Emission Measure Distributions above the Limb. Astrophysical
Journal, v. 550, p. 475-492, mar. 2001. 113, 114, 119

ASCHWANDEN, M. J.; BENZ, A. O. Electron Densities in Solar Flare Loops,
Chromospheric Evaporation Upflows, and Acceleration Sites. Astrophysical
Journal, v. 480, p. 825—, maio 1997. 31

ASCHWANDEN, M. J.; POLAND, A. I.; RABIN, D. M. The New Solar Corona.
Annual Review of Astronomy and Astrophysics, v. 39, p. 175-210, 2001. 27

BASTTAN, T. S. Solar Imaging with a Synthesis Telescope. In: PERLEY, R. A.;
SCHWAB, F. R.; BRIDLE, A. H. (Ed.). Synthesis Imaging in Radio
Astronomy. San Francisco, CA: Astronomical Society of the Pacific, 1989.
(Astronomical Society of the Pacific Conference Series, v. 6), p. 395—. 37, 39, 90

BASTIAN, T. S.; BENZ, A. O.; GARY, D. E. Radio Emission from Solar Flares.
Annual Review of Astronomy and Astrophysics, v. 36, p. 131-188, 1998. 30

BEVINGTON, P. R.; ROBINSON, D. K. Data reduction and error analysis
for the physical sciences. 2. ed. New York: McGraw-Hill, 1992. 98, 117, 150

BRAUDE, S. Y.; MEGN, A. V.; RYABOV, B. P.; ZHOUCK, 1. N. The Spectra of
Some Discrete Radio Sources in 10-5000 MHz Frequency Range. Astrophysics
and Space Science, v. 8, p. 275—+, 1970. 110

173



CECATTO, J. R.; FERNANDES, F. C. R.; NERI, J. A. C. F.; BETHI, N
FELIPINI, N. S.; MADSEN, F. R. H.; ANDRADE, M. C.; SOARES, A. C;
ALONSO, E. M. B.; SAWANT, H. S. Protétipo do primeiro interferometro
brasileiro - BDA. Bulletin of the Astronomical Society of Brazil, v. 23, p.
25-38, abr. 2004. 38, 77

CHAMBE, G. Comparison of EUV and Radioelectric Diagnostics of the Solar
Chromosphere-Corona Transition Region. Astronomy and Astrophysics, v. 70,
p. 255—, nov. 1978. 122

CHAN, J. C.; NAVARRO, D. Comparisons of NORAD two-line elements with
INTELSAT orbital elements. In: SAWAYA-LACOSTE, H. (Ed.). Proceedings...
Noordwijk, Netherlands: ESA Publication Division, 2001. (ESA Special
Publication, v. 473), p. 771-779. 144

CHIKADA, Y.; ISHIGURO, M.; HIRABAYASHI, H.; MORIMOTO, M.;
MORITA, K.-1.; KANZAWA, T.; IWASHITA, H.; NAKAZIMA, K.; ISHIKAWA,
S.-1.; TAKAHASHI, T.; HANDA, K.; KASUGA, T.; OKUMURA, S;
MIYAZAWA, T.; NAKAZURU, T.; MIURA, K.; NAGASAWA, S. A 6x320-MHz
1024-channel FFT cross-spectrum analyzer for radio astronomy. Proceedings of
the IEEE, v. 75, p. 1203-1210, 1987. 63

CHIUDERI-DRAGO, F.; LANDI, E.; FLUDRA, A.; DELOUIS, J. M.;
KERDRAON, A. Comparison Between EUV And Radio Observations : A Powerful
Diagnostic For The Upper Solar Atmosphere. In: ESA SP-446: SOHO
WORKSHOP: PLASMA DYNAMICS AND DIAGNOSTICS IN THE SOLAR
TRANSITION REGION AND CORONA, 8., 1999, Paris, France. Proceedings...
Paris, France, 1999. p. 287—+. 33, 114

CLARK, B. G. Coherence in Radio Astronomy. In: TAYLOR, G. B.; CARILLI,

C. L.; PERLEY, R. A. (Ed.). Synthesis Imaging in Radio Astronomy II. San
Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 1999. (Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, v. 180), p. 1—. 44

CORNWELL, T. J.; EVANS, K. F. A simple maximum entropy deconvolution
algorithm. Astronomy and Astrophysics, v. 143, p. 77-83, fev. 1985. 62

DELABOUDINIERE, J.-P.; ARTZNER, G. E.; BRUNAUD, J.; GABRIEL, A. H.;
HOCHEDEZ, J. F.; MILLIER, F.; SONG, X. Y.; AU, B.; DERE, K. P.;

174



HOWARD, R. A.; KREPLIN, R.; MICHELS, D. J.; MOSES, J. D.; DEFISE,

J. M.; JAMAR, C.; ROCHUS, P.; CHAUVINEAU, J. P.; MARIOGE, J. P,
CATURA, R. C.; LEMEN, J. R.; SHING, L.; STERN, R. A.; GURMAN, J. B;;
NEUPERT, W. M.; MAUCHERAT, A.; CLETTE, F.; CUGNON, P.; DESSEL,
E. L. van. Eit: Extreme-ultraviolet imaging telescope for the soho mission. Solar
Physics, v. 162, p. 291-312, 1995. 105, 163

DUIJVEMAN, A.; HOYNG, P.; IONSON, J. A. Fast plasma heating by
anomalous and inertial resistivity effects in the solar atmosphere. Astrophysical
Journal, v. 245, p. 721-735, abr. 1981. 27

DULK, G. A.; SHERIDAN, K. V. The structure of the middle corona from
observations at 80 & 160 MHz. Solar Physics, v. 36, p. 191-202, 1974. 122

DULK, G. A.; SHERIDAN, K. V.; SMERD, S. F.; WITHBROE, G. L. Radio and
EUV observations of a coronal hole. Solar Physics, v. 52, p. 349-367, maio 1977.
33

EATON, J. W. Octave. 1998. Disponivel em: <http://www.octave.org>.
Acesso em: 10 Fevereiro 2008. 153, 205

FARIA, C. Uma nova estratégia de otimizagao de arranjos
interferométricos aplicada ao Brazilian Decimetric Array. 198 p.
(INPE-14171-TDI/1086). Tese (Doutorado em Computacao Aplicada) — Instituto
Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE), Sao José dos Campos, 2006. 77

FERNANDES, F. C. R. Espectrégrafo digital decimétrico de banda larga e
invetigacoes de “flares” solares em ondas decimétricas e raios-x. 178 p.
(INPE-6396-TDI/612). Tese (Doutorado em Astrofisica) — Instituto Nacional de
Pesquisas Espacias, Sao José dos Campos, 1997. 30

FLATTERS, C. ATPS Memo 102: The FITS Interferometry Data
Interchange format. 2000. Disponivel em:
<ftp://ftp.aoc.nrao.edu/pub/software/aips/TEXT/PUBL/FITS-IDI.pdf>.
Acesso em: 07 Outubro 2007. 91

FLUDRA, A.; ZANNA, G. D.; ALEXANDER, D.; BROMAGE, B. J. I. Electron
density and temperature of the lower solar corona. Journal of Geophysical
Research, v. 104, p. 9709-9720, maio 1999. 121

175


http://www.octave.org
ftp://ftp.aoc.nrao.edu/pub/software/aips/TEXT/PUBL/FITS-IDI.pdf

FOMALONT, E. Astronomical Image Processing System / AIPS.
NEWSLETTER. NRAO NO. 3, P. 3, 1981, v. 3, p. 3—, 1981. 87, 187

FOMALONT, E. B.; PERLEY, R. A. Calibration and Editing. In: TAYLOR,

G. B.; CARILLI, C. L.; PERLEY, R. A. (Ed.). Synthesis Imaging in Radio
Astronomy II. San Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 1999. (Astronomical
Society of the Pacific Conference Series, v. 180), p. 79—. 97, 98, 141, 149, 164, 172

FRIEDEN, B. R. Restoring with Maximum Likelihood and Maximum Entropy.
Journal of the Optical Society of America (1917-1983), v. 62, p. 511-518,
1972. 39, 61

GARY, D. E.; HARTL, M. D.; SHIMIZU, T. Nonthermal Radio Emission from
Solar Soft X-Ray Transient Brightenings. Astrophysical Journal, v. 477, p.
958+, mar. 1997. 35, 36

GIANT METREWAVE RADIO TELESCOPE. Giant Metrewave Radio
Telescope (GMRT) Home Page. 2006. Disponivel em:
<http://www.gmrt.ncra.tifr.res.in/gmrt_hpage/GMRT/goals_gmrt.html>.
Acesso em: 22 Abril 2008. 66

GOPALSWAMY, N.; WHITE, S. M.; KUNDU, M. R. Large-scale features of the
sun at 20 centimeter wavelength. Astrophysical Journal, v. 379, p. 366380, set.
1991. 36

GREISEN, E. W. AIPS CookBook short table of contents. 2007. Disponivel
em: <http://www.aips.nrao.edu/cook.html>. Acesso em: 30 Junho 2008. 187

GRIFFITHS, D. J. Introduction to Electrodynamics. 3. ed. Upper Sadle
River, NJ: Prentice Hall, 1999. 48

GUILLERMIER, P.; KOUTCHMY, S. (Ed.). Total eclipses : science,
observations, myths, and legends. New York: Springer, 1999. 27

HABBAL, S. R.; ESSER, R.; ARNDT, M. B. How reliable are coronal hole
temperatures deduced from observations? Astrophysical Journal, v. 413, p.
435-444, ago. 1993. 32

HEWISH, A.; TAPPIN, S. J.; GAPPER, G. R. Origin of strong interplanetary
shocks. Nature, v. 314, p. 137140, mar. 1985. 33

176


http://www.gmrt.ncra.tifr.res.in/gmrt_hpage/GMRT/goals_gmrt.html
http://www.aips.nrao.edu/cook.html

HILL, S. M.; PIZZO, V. J.; BALCH, C. C.; BIESECKER, D. A.; BORNMANN,
P.; HILDNER, E.; LEWIS, L. D.; GRUBB, R. N.; HUSLER, M. P
PRENDERGAST, K.; VICKROY, J.; GREER, S.; DEFOOR, T.; WILKINSON,
D. C.; HOOKER, R.; MULLIGAN, P.; CHIPMAN, E.; BYSAL, H.; DOUGLAS,
J. P.; REYNOLDS, R.; DAVIS, J. M.; WALLACE, K. S.; RUSSELL, K.;
FREESTONE, K.; BAGDIGIAN, D.; PAGE, T.; KERNS, S.; HOFFMAN, R.;
CAUFFMAN, S. A.; DAVIS, M. A.; STUDER, R.; BERTHIAUME, F. E.; SAHA,
T. T.; BERTHIUME, G. D.; FARTHING, H.; ZIMMERMANN;, F. The noaa
goes-12 solar x-ray imager (sxi) 1. instrument, operations, and data. Solar
Physics, v. 226, n. 2, p. 255-281, 2005. 105

HOGBOM, J. A. Aperture Synthesis with a Non-Regular Distribution of
Interferometer Baselines. Astronomy and Astrophysics, Supplement, v. 15,
p. 417, jun. 1974. 59

HOLMAN;, G. D. Acceleration of runaway electrons and Joule heating in solar
flares. Astrophysical Journal, v. 293, p. 584-594, jun. 1985. 27

HURFORD, G. J.; GARY, D. E. The Owens Valley Solar Array. In: Bulletin of
the American Astronomical Society. New York, NY: AIP, 1989. (Bulletin of
the American Astronomical Society, v. 21), p. 861—. 35

HURFORD, G. J.; GARY, D. E.; BASTIAN, T. S.; WHITE, S. M. FASR - A
Frequency-Agile Solar Radiotelescope. In: Bulletin of the American
Astronomical Society. New York: AIP, 1999. (Bulletin of the American
Astronomical Society, v. 31), p. 956—. 38

KAHLER, S. W.; HUDSON, H. S. Boundary Structures and Changes in Long-lived
Coronal Holes. Astrophysical Journal, v. 574, p. 467-476, jul. 2002. 32

KERDRAON, A. Observation of small size solar radio bursts at metric
wavelengths. Astronomy and Astrophysics, v. 71, p. 266268, jan. 1979. 36

KERDRAON, A.; DELOUIS, J.-M. The Nancay Radioheliograph. In: TROTTET,
G. (Ed.). Coronal Physics from Radio and Space Observations. Berlin:
Springer Verlag, 1997. (Lecture Notes in Physics, v. 483), p. 192—+. 34

KILDAL, P. S.; SKYTTEMYR, S. A. Dipole-Disk Antenna with Beam-Forming
Ring. IEEE Transactions on Antenna & Propagation, AP-30, n. 4, p.
529-534, 1982. 71

177



KRAUS, J. D. Radio astronomy. Powell, Ohio: Cygnus-Quasar Books, 1986. 42

KUNDU, M. R.; ERICKSON, W. C.; GERGELY, T. E.; MAHONEY, M. J.;
TURNER, P. J. First results from the Clark Lake Multifrequency Radioheliograph.
Solar Physics, v. 83, p. 385—-389, mar. 1983. 34

KUNDU, M. R.; GERGELY, T. E.; GOLUB, L. Association of flaring X-ray bright
points with type III bursts. Astrophysical Journal, Letters, v. 236, p.
L87-1.90, mar. 1980. 35

KUNDU, M. R.; GERGELY, T. E.; KANE, S. R.; SAWANT, H. S. A study of
hard X-ray associated meter-decameter bursts observed on December 19, 1979.
Solar Physics, v. 103, p. 153-164, jan. 1986. 34

KUNDU, M. R.; GERGELY, T. E.; SCHMAHL, E. J.; SZABO, A.; LOIACONO,
R. Large-scale structure of the sun’s corona from radio observations using the
Clark Lake Radioheliograph. Solar Physics, v. 108, p. 113-129, 1987. 121

KUNDU, M. R.; STRONG, K. T.; PICK, M.; WHITE, S. M.; HUDSON, H. S;
HARVEY, K. L.; KANE, S. R. Nonthermal processes in flaring X-ray-bright
points. Astrophysical Journal, Letters, v. 427, p. L59-1.62, maio 1994. 35

KUNDU, M. R.; WHITE, S. M. Radio observations of explosive energy releases on
the Sun. In: DWIVEDI, B. N. (Ed.). Dynamic sun. Cambridge: Cambridge
University Press, 2003. p. 288-313. 35

LABRUM, N. R. The Culgoora Solar Radio Observatory. Solar Physics, v. 27, p.
496-504, dez. 1972. 34

LANTOS, P. Low Frequency Observations of the Quiet Sun: a Review. In:
NOBEYAMA SYMPOSIUM, 1., 1998, Kiyosato, Japan. Proceedings... [S.1.]:
Nobeyama Radio Observatory, 1999. v. 479, p. 11-24. 32

LANTOS, P.; ALISSANDRAKIS, C. E.; GERGELY, T.; KUNDU, M. R. Quiet
sun and slowly varying component at meter and decameter wavelengths. Solar
Physics, v. 112, p. 325-340, 1987. 32

LIN, R. P.; SCHWARTZ, R. A.; KANE, S. R.; PELLING, R. M.; HURLEY, K. C.
Solar hard X-ray microflares. Astrophysical Journal, v. 283, p. 421425, ago.
1984. 35

178



LIU, Z.; GARY, D. E.; NITA, G. M.; WHITE, S. M.; HURFORD, G. J. A
Subsystem Test Bed for the Frequency-Agile Solar Radiotelescope. Publications
of the Astronomical Society of the Pacific, v. 119, p. 303-317, mar. 2007. 38,
144

LUDWIG, G.; JOHNSON, D. Geostationary operational environmental satellite
system performance. Advances in Space Research, v. 1, p. 23-31, 1981. 92

MALANUSHENKO, O. V.; JONES, H. P. Differentiating Coronal Holes from the
Quiet Sun by He 1083 nm Imaging Spectroscopy. Solar Physics, v. 226, p. 3-16,
jan. 2005. 32

MCCREADY, L. L.; PAWSEY, J. L.; PAYNE-SCOTT, R. Solar Radiation at
Radio Frequencies and Its Relation to Sunspots. Proceedings of the Royal
Society of London. Series A, Mathematical and Physical Sciences, v. 190,
n. 1022, p. 357, ago. 1947. 34, 41

MCLEAN, D. J.; LABRUM, N. R. Solar radiophysics: Studies of emission
from the sun at metre wavelengths. Cambridge: Cambridge University Press,
1985. 28, 132

MERCIER, C.; SUBRAMANIAN, P.; KERDRAON, A.; PICK, M.;
ANANTHAKRISHNAN;, S.; JANARDHAN, P. Combining visibilities from the
giant meterwave radio telescope and the Nancay radio heliograph. High dynamic
range snapshot images of the solar corona at 327 MHz. Astronomy and
Astrophysics, v. 447, p. 1189-1201, mar. 2006. 36, 125, 169

MESZAROSOVA, H.; KARLICKY, M.: RYBAK, J.; FARNIK, F.; JIRICKA, K.
Long period variations of dm-radio and X-ray fluxes in three X-class flares.
Astronomy and Astrophysics, v. 460, p. 865-874, dez. 2006. 135

MESZAROSOVA, H.; RYBAK, J.: ZLOBEC, P.: MAGDALENIC, J.;
KARLICKY, M.; JIRICKA, K. Statistical Analysis of Pulsations and Pulsations
with Fibers in the Range 800-2000 MHZ. In: The dynamic sun: challenges for
theory and observations. Leuven, Belgium: [s.n.], 2005. (ESA Special
Publication, v. 600). 135

MORAN, T.; GOPALSWAMY, N.; DAMMASCH, I. E.; WILHELM, K. A
multi-wavelength study of solar coronal-hole regions showing radio enhancements.
Astronomy and Astrophysics, v. 378, p. 10371045, nov. 2001. 111

179



NAKAJIMA, H.; NISHIO, M.; ENOME, S.; SHIBASAKI, K.; TAKANO, T;
HANAOKA, Y.; TORII, C.; SEKIGUCHI, H.; BUSHIMATA, T.; KAWASHIMA,
S.; SHINOHARA, N.; IRIMAJIRI, Y.; KOSHIISHI, H.; KOSUGI, T.; SHIOMI,
Y.; SAWA, M.; KAI, K. NEW NOBEYAMA RADIO HELIOGRAPH. Journal of
Astrophysics and Astronomy Supplement, v. 16, p. 437—+, 1995. 34

. Journal of Astrophysics and Astronomy Supplement, v. 16,
p. 437+, 1995. 83

NARAYAN, R.; NITYANANDA, R. Maximum entropy image restoration in
astronomy. Annual Review of Astronomy and Astrophysics, v. 24, p.
127-170, 1986. 61

NATIONAL AERONAUTICS AND SPACE ADMINISTRATION (NASA). The
SoHO Archive. 2007. Disponivel em:
<http://soho.nascom.nasa.gov/data/archive.html>. Acesso em: 22
Novembro 2007. 109

. www.SolarMonitor.org. 2007. Disponivel em:

<http://www.solarmonitor.org>. Acesso em: 06 Junho 2008. 163

NATIONAL ASTRONOMY AND IONOSPHERIC CENTER. Arecibo
Observatory Home. 2004. Disponivel em:

<http://www.naic.edu/index.htm>. Acesso em: 16 Dezembro 2007. 41, 42

NATIONAL CENTRE FOR RADIO ASTROPHYSICS (NCRA). The GMRT:
System Parameters and Current Status. 2006. Disponivel em:
<http://www.ncra.tifr.res.in/"gtac/spec.pdf>. Acesso em: 28 Setembro
2007. 87, 200

NATIONAL OCEANIC AND ATMOSPHERIC ADMINISTRATION. Solar
Geophysical Data Main Page. 2007. Disponivel em:
<http://sgd.ngdc.noaa.gov/sgd/jsp/solarindex. jsp>. Acesso em: 11 Junho
2008. 123

NATIONAL OCEANIC AND ATMOSPHERIC ADMINISTRATION (NOAA).
GOES Solar X-ray Imager. 2007. Disponivel em:
<http://www.swpc.noaa.gov/sxi/index.html>. Acesso em: 22 Novembro 2007.
110

180


http://soho.nascom.nasa.gov/data/archive.html
http://www.solarmonitor.org
http://www.naic.edu/index.htm
http://www.ncra.tifr.res.in/~gtac/spec.pdf
http://sgd.ngdc.noaa.gov/sgd/jsp/solarindex.jsp
http://www.swpc.noaa.gov/sxi/index.html

NATIONAL RADIO ASTRONOMY OBSERVATORY. NRAO Very Large
Array. 2007. Disponivel em: <http://www.vla.nrao.edu>. Acesso em: 16
Dezembro 2007. 41

PAPAGIANNIS, M. D.; BAKER, K. B. Determination and analysis of coronal hole
radio spectra. Solar Physics, v. 79, p. 365-374, ago. 1982. 121

PIZZO, V. J.: HILL, S. M.; BALCH, C. C.. BIESECKER, D. A.; BORNMANN,
P.. HILDNER, E.; GRUBB, R. N.; CHIPMAN, E. G.: DAVIS, J. M.; WALLACE,
K. S.: RUSSELL, K.: CAUFFMAN, S. A.: SAHA, T. T.; BERTHIUME, G. D.
The noaa goes-12 solar x-ray imager (sxi) 2. performance. Solar Physics, v. 226,
n. 2, p. 283-315, 2005. 105, 112

RAMESH, R.; RAJAN, M. S. S.; SASTRY, C. V. The 1024 channel digital
correlator receiver of the Gauribidanur radioheliograph. Experimental
Astronomy, v. 21, p. 31-40, fev. 2006. 34, 63, 105

RAMESH, R.; SUBRAMANIAN, K. R.; RAJAN, M. S. S.; SASTRY, C. V. The
Gauribidanur Radioheliograph. Solar Physics, v. 181, p. 439-453, ago. 1998. 34,
63, 83, 105

RAMESH, R.; SUBRAMANIAN, K. R.; SASTRY, C. V. Phase calibration scheme
for a “T” array. Astronomy and Astrophysics, Supplement, v. 139, p.
179-181, out. 1999. 110

RIZOS, C. Principles and Practice of GPS Surveying. 1999. Disponivel em:
<http:

//www.gmat .unsw.edu.au/snap/gps/gps_survey/principles_gps.htm>. Acesso
em: 15 Maio 2008. 143

ROMNEY, J. D. Cross Correlators. In: TAYLOR, G. B.; CARILLI, C. L.;
PERLEY, R. A. (Ed.). Synthesis Imaging in Radio Astronomy II. San
Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 1999. (Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, v. 180), p. 57—. 63, 64, 65

SANKAR, G. GMRT Antennas and Feeds. In. CHENGALUR, J. N.; GUPTA, Y ;
DWARAKANATH, K. S. (Ed.). Low Frequency Radio Astronomy. [S.l.: s.n.,
2003. p. 255-284. 69, 70

181


http://www.vla.nrao.edu
http://www.gmat.unsw.edu.au/snap/gps/gps_survey/principles_gps.htm
http://www.gmat.unsw.edu.au/snap/gps/gps_survey/principles_gps.htm

SANKARARAMAN, M. R. The GMRT Optical Fiber System. In: CHENGALUR,
J. N.; GUPTA, Y.; DWARAKANATH, K. S. (Ed.). Low Frequency Radio
Astronomy. [S.l.: s.n.], 2003. p. 313-322. 72

SAWANT, H. S.; CECATTO, J. R.; FERNANDES, F. C. R.; ALONSO, E. M. B;
ANDRADE, M. C.; CICCONELLO, L. F. S.; CASSIANO, A. B.; MADSEN,

F. R. H.; SILVA, M. J. B.; BOAS, J. W. S. V.; SOUZA, K. L. R.; COSTA,

C. A. A;; SOUZA, A. O.; ROSA, R. R.; FARIA, C.; STEPHANY, S.; BETHI,

N. K.; SILVA, J. D. S.; CIVIDANES, L. B. T.; MIRANDA, C. A. I; VILA,

I. O. G;; AO, B. S. M. C. G.; BOAS, J. V. V,; RIBEIRO, M. S.; SATO, N.;
BOTTI, L. C. L.; SILVA, C. M.; SAITO, J. H.; MORON, C. E.; MASCARENHAS,
N. D.; AO, I. C. A,; SUBRAMANTIAN, K. R.; RAMESH, R.; SUNDARARAJAN,
M. S. I.; EBENEZER, E.; SWARUP, G.; ANANTHAKRISHNAN, S.;
SANKARARAMAN, M. R.; NAGARATHNAM, N. V.; SONDUR, A. V.; GARY,
D. E.; WELCH, W. J. “Brazilian Decimetric Array” — BDA: O primeiro
interferometro decimétrico da América Latina. Sao José dos Campos:
INPE, 2005. 71 p. (INPE-13051-RPQ/252). 38, 77, 79, 80, 82, 83, 84, 85, 143

SAWANT, H. S.; FERNANDES, F. C. R.; NERI, J. A. C. F.; CECATTO, J. R.;
FARIA, C.; STEPHANY, S.; ROSA, R. R.; ANDRADE, M. C.; LUDKE, E.;
SUBRAMANIAN, K. R.; RAMESH, R.; SUNDRARAJAN, M. S.;
SANKARARAMAN, M. R.; ANANTHAKRISHNAN, S.; SWARUP, G.; BOAS,
J. W. V.: BOTTI, L. C. L.; MORON, C. E.; SAITO, J. H.; KARLICKY, M.
Southern hemisphere solar radio heliograph. In: KUIJPERS, J. (Ed.). Solar
Variability: From Core to Outer Frontiers. Noordwijk: ARI, 2002. (ESA
Special Publication, v. 506), p. 971-974. 38, 77

SAWANT, H. S.; GERGELY, T. E.; KUNDU, M. R. Positions of type II
fundamental and harmonic sources in the 30-100 MHZ range. Solar Physics,
v. 77, p. 249-254, abr. 1982. 34

SAWANT, H. S.; KRUCKER, S.; MADSEN, F. R. H.; KANE, S.; KARLICKY,
M.; ANANTHAKRISHNAN, S.; SUBRAMANIAN, P. Investigations of spatially
resolved 1.28 GHz radio activity associated with solar X-Ray micro flares. In:
COSPAR, PLENARY MEETING, 36., 2006, Beijing, China. Proceedings... [S.1.],
2006. v. 36, p. 3365—+. 36

182



SAWANT, H. S.; LUDKE, E.; SUBRAMANIAN, K. R.; CECATTO, J. R.;
FERNANDES, F. C. R.; ROSA, R. R.; SOBRAL, J. H. A.; SWARUP, G.;
SCALISE JR., E.; BOAS, J. W. V.; BOTTI, L. C. L.; SAITO, J. H.; MORON,
C. E;; MUCHERONI, M. L. A High Resolution Decimetric Solar Radioheliograph.
In: RAMATY, R.; MANDZHAVIDZE, N. (Ed.). High Energy Solar Physics
Workshop - Anticipating Hessi. San Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 2000.
(Astronomical Society of the Pacific Conference Series, v. 206), p. 341—+. 38, 77

SAWANT, H. S.; NERI, J. A. C. F.; FERNANDES, F. C. R.; CECATTO, J. R;
SANKARARAMAN, M. R.; FARIA, C.; STEPHANY, S.; ROSA, R. R.;
ANDRADE, M. C.; ALONSO, E. M. B.; LUDKE, E.; SUBRAMANIAN, K. R.;
RAMESH, R.; SUNDARARAJAN, M. S.; ANANTHAKRISHNAN, S.; SWARUP,
G.; BOAS, J. W. V.; BOTTI, L. C. L.,; MORON, C. E.; SAITO, J. H. A low cost
steerable radio-telescope. Advances in Space Research, v. 32, p. 2715-2720,
2003. 38, 77

SAWANT, H. S.: RAMESH, R.: CECATTO, J. R.: FARIA, C.; FERNANDES,

F. C. R.; ROSA, R. R.; ANDRADE, M. C.; STEPHANY, S.; CIVIDANES,

L. B. T.. MIRANDA, C. A. L. BOTTL, L. C. L.: BOAS, J. W. S. V.: SAITO,

J. H.; MORON, C. E.; MASCARENHAS, N. D.; SUBRAMANIAN, K. R;
SUNDARARAJAN, M. S.; EBENEZER, E.; SANKARARAMAN, M. R. Brazilian
Decimetric Array (Phase-1). Solar Physics, v. 242, p. 213-220, maio 2007. 38, 77

SAWANT, H. S.; SUBRAMANIAN, K. R.; LUDKE, E.; SOBRAL, J. H. A_;
SWARUP, G.; FERNANDES, F. C. R.; ROSA, R. R.; GONZALEZ, W. D.;
CECATTO, J. R. Brazilian Decimetric Array. Advances in Space Research,
v. 25, p. 1809-1812, 2000. 38, 77

SCHWARB, F. R. Relaxing the isoplanatism assumption in self-calibration;
applications to low-frequency radio interferometry. Astronomical Journal, v. 89,
p. 1076-1081, jul. 1984. 60, 61, 101

SHERIDAN, K. V.; JACKSON, B. V.; MCLEAN, D. J.; DULK, G. A. Radio
observations of a massive, slow moving ejection of coronal material. Proceedings
of the Astronomical Society of Australia, v. 3, p. 249-250, 1978. 121

SHIMIZU, T.; TSUNETA, S.; ACTON, L. W.; LEMEN, J. R.; UCHIDA, Y.
Transient brightenings in active regions observed by the Soft X-ray Telescope on

YOHKOH. v. 44, p. L147-L153, out. 1992. 35

183



STEER, D. G.; DEWDNEY, P. E.; ITO, M. R. Enhancements to the
deconvolution algorithm "CLEAN’. Astronomy and Astrophysics, v. 137, p.
159-165, ago. 1984. 61, 101

SWARUP, G.; ANANTHAKRISHNAN, S.; KAPAHI, V. K.; RAO, A. P;
SUBRAHMANYA, C. R.; KULKARNI, V. K. The Giant Metre-Wave Radio
Telescope. Current Science, v. 60, p. 95—, jan. 1991. 36, 65

TAYLOR, G. B.; CARILLI, C. L.; PERLEY, R. A. (Ed.). Synthesis Imaging in
Radio Astronomy II. San Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 1999. 42, 141

THE MATHWORKS, INC. The Mathworks — MATLAB and Simulink for
Technical Computing. 2008. Disponivel em: <http://www.mathworks.com>.
Acesso em: 02 Julho 2008. 205

THOMPSON, A. R. Fundamentals of Radio Interferometry. In: TAYLOR, G. B.;
CARILLI, C. L.; PERLEY, R. A. (Ed.). Synthesis imaging in radio
astronomy II. San Francisco, CA: BookCrafters, Inc., 1999. (Astronomical
Society of the Pacific Conference Series, v. 180), p. 11—+. 46, 47, 52, 55, 56

THOMPSON, A. R.; BRACEWELL, R. N. Interpolation and Fourier
transformation of fringe visibilities. Astronomical Journal, v. 79, p. 11—+, jan.
1974. 100

THOMPSON, A. R.; CLARK, B. G.; WADE, C. M.; NAPIER, P. J. The Very
Large Array. Astrophysical Journal, Supplement, v. 44, p. 151-167, out. 1980.
36, 202

THOMPSON, A. R.; MORAN, J. M.; SWENSON, G. W. Interferometry and
Synthesis in Radio Astronomy. New York, NY: Wiley-Interscience, 1986. 42

VERY LARGE ARRAY (VLA). Calibrator Manual. 2003. Disponivel em:
<http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/>. Acesso em: 02 Julho 2008.
202

. The VLA Calibrator Manual. 2003. Disponivel em:
<http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/csource.html>. Acesso em:

02 Julho 2008. 142, 201

184


http://www.mathworks.com
http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/
http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/csource.html

. VLA Calibrator Search. 2003. Disponivel em:
<http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/search/>. Acesso em: 26 Junho
2008. 89, 201

VLECK, J. H. van; MIDDLETON, D. The spectrum of clipped noise.
Proceedings of the IEEE, v. 54, p. 2-19, 1966. 63

WAKKER, B. P.; SCHWARZ, U. J. The Multi-Resolution CLEAN and its
application to the short-spacing problem in interferometry. Astronomy and
Astrophysics, v. 200, p. 312-322, jul. 1988. 61, 101

WANG, Z.; SCHMAHL, E. J.; KUNDU, M. R. Meterwave observations of a
coronal hole. Solar Physics, v. 111, p. 419-428, 1987. 33, 121

WELLS, D. C.; GREISEN, E. W.; HARTEN, R. H. FITS - a Flexible Image
Transport System. Astronomy and Astrophysics, Supplement, v. 44, p.
363—+, jun. 1981. 91

WHITE, S. M.; KUNDU, M. R.; GOPALSWAMY, N. High dynamic range
multifrequency radio observations of a solar active region. Astrophysical
Journal, Supplement, v. 78, p. 599617, fev. 1992. 36

WILLSON, R. F. VLA, SOHO and TRACE Observations of Nonthermal Burst
Activity, Coronal Mass Ejections, and EUV Transient Events. Solar Physics,
v. 197, p. 399-419, dez. 2000. 36

WILLSON, R. F.; GROFF, T. D. Very Large Array, SOHO and RHESSI
observations of magnetic interactions and particle propagation across large-scale

coronal loops. Solar Physics, 2008. 134

ZLOBEC, P.; MESSEROTTI, M.; DULK, G. A.; KUCERA, T. VLA and Trieste
observations of type I storms, type IV and pulsations. Solar Physics, v. 141, p.
165-180, set. 1992. 36

185


http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/search/




A REDUCAO DE DADOS INTERFEROMETRICOS NO AIPS

O Astronomical Image Processing System (AIPS, (FOMALONT, 1981)) é um pro-
grama desenvolvido pelo National Radio Astronomy Observatory (NRAO, EUA)
para a reducao de dados interferométricos. O programa é composto por rotinas in-
ternas, denominadas tarefas e verbos. Estas rotinas sao controladas por parametros,
que no ambiente do AIPS sao denominados advérbios e que sao variaveis globais, ou

seja, tém o mesmo valor para todas as rotinas do programa.

A interface do AIPS é composta por quatro janelas principais, como representado
na Figura A.1, e o programa opera em sistemas operacionais de base UNIX (Linux,
Mac OS X, Sun/Solaris, etc). Das janelas que compoem o programa, a principal
é um terminal onde o usuario digita os comandos, e as demais sao os servidores
de TV (associado aos recursos graficos do programa), TEK e MSG, cuja descri¢ao
detalhada é apresentada no “Cookbook” do AIPS (GREISEN, 2007).

Os verbos sao programas destinados a operacgoes simples, como alterar os valores
dos advérbios ou carregar imagens no servidor de TV. As tarefas, por outro lado,
sao programas mais complexos, destinados aos diversos tipos de operacoes que o
ATPS permite ao usudario realizar sobre os dados. A execucao de uma tarefa é inici-
ada através do verbo go. As principais etapas de uma sessao de reducao de dados
interferométricos de observacoes no continuo sao apresentadas em detalhes a seguir.
O intuito é que este texto sirva como um guia rapido de referéncia para usuarios

Iniciantes.

O AIPS trabalha com um catalogo interno para o qual os dados devem ser carregados
antes do inicio do processamento. Tais dados devem estar registrados em formato
FITS ou no formato proprio dos telescépios administrados pelo NRAO. A tarefa
utilizada para carregar dados em formato FITS no catalogo interno do AIPS é a
fitld, enquando a tarefa fillm destina-se a cépia de dados no formato préprio do
NRAO. Apenas o caminho correto do arquivo (informado através do advérbio infile)
é suficiente para que os dados sejam carregados corretamente na grande maioria dos
conjuntos de dados interferométricos. Assim, os seguintes comandos sao suficientes

para carregar a maioria dos arquivos FITS no AIPS:

>task ’fitld’
>infile ’meusdados.FITS
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Figura A.1 - Imagem capturada de uma sessdo do AIPS. A janela a esquerda é a principal, onde sdo
digitados os comandos e também onde o programa imprime resultados e as mensagens
principais. No topo a direita estd a janela do servidor de TV, onde hd uma imagem ilustra-
tiva. As janelas na parte inferior direita sdo os servidores TEK e MSG — o dltimo destinado
a impressdo de todas as mensagens do programa na tela.

>go

Neste exemplo, o arquivo meusdados. FITS seré carregado a partir do diretério de
dados do AIPS, que é definido durante a instalacao. O primeiro comando altera o
valor do advérbio task para fitld, o que significa que esta é a tarefa ativa, que vai ser
executada pelo verbo go no terceiro comando. As aspas abertas no segundo comando
fazem com que o AIPS reconheca as letras minusculas do nome do arquivo, pois seu

padrao é trabalhar apenas com letras maitsculas.

Os verbos pcat, mcat e ucat exibem respectivamente na janela principal as listagens
de todos os arquivos do catalogo interno do AIPS, apenas dos arquivos de mapas
(MA) e apenas dos arquivos de visibilidades (UV), como ilustrado no exemplo a

seguir:
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>indi 1

>pcat

ATPS 1: Catalog on disk 1

ATPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat
ATPS 1: 1 35 MEUSDADOS .UVDATA. 1 UV 02-JUL-2008 00:37:20

>

>ucat

ATPS 1: Catalog on disk 1

ATPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat
ATPS 1: 1 35 MEUSDADOS .UVDATA. 1 UV 02-JUL-2008 00:37:20

>

>mcat

ATIPS 1: Catalog on disk 1

ATPS 1: Cat Usid Mapname Class Seq Pt Last access Stat
>

No exemplo, o primeiro comando foi utilizado para alterar o valor do advérbio indisk
para 1 (a forma curta, indi pode ser usada pois especifica este advérbio de forma
univoca), indicando que devem ser listados apenas arquivos do disco 1 do catédlogo
interno do AIPS (cujo caminho completo para o diretério é definido na instalagao).
Como ha apenas arquivos do tipo UV no disco 1, a listagem relativa ao verbo mcat

é vazia.

Apos carregar os dados no catalogo interno, a tarefa indzr deve ser utilizada para
indexar os dados, criando a tabela CL, que é anexada ao arquivo original e possibilita
as etapas posteriores da calibracao. O advérbio infile nao é mais utilizado, e passa-se
a trabalhar com os advérbios inname, inclass e inseq, utilizados para fornecer para
a tarefa respectivamente os nomes, classes (Class) e nimeros de sequéncia (Seq) de

arquivos ja carregados no catalogo interno do AIPS.

A forma mais direta de alterar todos os advérbios referentes ao arquivo sobre o qual
uma tarefa atua é o verbo getname, conforme o exemplo de utilizacao da tarefa

indxr, a seguir:

>getn 1
AIPS 1: Got(1) disk= 1 wuser= 35 type=UV  MEUSDADOS.UVDATA.1

>task ’indxr’
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>inp
AIPS
AIPS
ATPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS
AIPS
AIPS
ATPS

e e e e e T e e = e e e e e e e S N e i e e T e e Y S S

: Adverbs Values

: INNAME ’MEUSDADGS’

INCLASS >UVDATA’
INSEQ 1
INDISK 1
INFILE *all >

: PRTLEV 0
: CPARM *all O

: BPARM *all O

: INDXR Task to index a uv data base.

Comments

Input UV file name (name)
Input UV file name (class)
Input UV file name (seq. #)
Input UV file disk unit #
Input file for forced scan
breaks
Print level
1=> max. time gap (min).
0 => 10 min
2=> max scan length (min).
0 => 60 min
3=> CL/CS entry interval in
minutes. 0 => 5 min,
< 0 => don’t create a
new table.
4=> VLBA only: recalculate
CL entry group delays
using IM table data.
0 => No recalculation,
1 => Recalculate delays.
5=> VLBA only: recalculate
CL entry atmospheric
group delays and clock
offsets using MC table
data.
0 => No recalculation
1 => Recalculate delays
6=> single-dish only: maximum
"antenna"/"beam" number
in data set (if no AN)
VLA ONLY: Opacity and Gain

curve control (see help)
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ATPS 1: IN2FILE >

ATPS 1: Antenna gains file
>go

ATPS 1: Resumes

Neste exemplo, o verbo getname (getn) foi utilizado para alterar os valores dos
advérbios inname, inclass e inseq. O terceiro comando é o verbo inputs (inp), cuja
funcao é exibir a listagem de advérbios associados a tarefa ativa e seus valores,
conforme mostra o exemplo. Esta exibicao indica ainda quais sao os possiveis valores

destes advérbios, e qual o seu efeito sobre o arquivo quando a tarefa é executada.

Este exemplo resulta na exibicao das seguintes mensagens pelo servidor de mensa-
gens (AIPS_MSGSRYV), que indicam que a tarefa foi bem sucedida:

Athlon> INDXR1: Task INDXR (release of 31DEC08) begins
Athlon> INDXR1: Creating CL table with version number 1
Athlon> INDXR1: Appears to have ended successfully

A execucao da tarefa listr, quando o advérbio optype tem valor 'SCAN’, faz com que
o programa imprima uma lista das fontes observadas, com os respectivos intervalos
de tempo (UT), ntmero de visibilidades amostradas e posigoes. Utilizando valores
diferentes para o advérbio optype, pode-se obter uma lista das visibilidades ("LIST’)
e a média das visibilidades nas observacoes de cada uma das fontes "MATX’). As
diferentes possibilidades desta tarefa sao descritas no programa e podem ser visua-
lizadas através dos verbos inputs e explain. Este ultimo exibe uma longa explicacao

sobre a tarefa ativa.

A reducao dos dados inicia-se com a edicao das visibilidades para remover pontos
do conjunto de dados afetados por falhas ou flutuagoes no sistema ou interferéncia
dos diferentes sistemas de comunicacoes em radio frequéncias presentes na Terra
(RFI). A primeira etapa da edi¢do dos dados consiste na utilizagdo da tarefa quack
para a remocao dos dados espurios do inicio ou final de cada observagao. O advérbio
opcode com valor 'BEG’/’END’ informa a tarefa que os dados serao removidos do

inicio/final de cada varredura.

A edigao detalhada dos dados pode ser feita utilizando diferentes tarefas, a critério
do usuario. A tuflg permite a visualizacao simultanea dos dados de todas as linhas

de base em todos os intervalos de tempo em um modo gréafico interativo onde o
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usudrio pode controlar o contraste e a escala em que os dados sdo exibidos (escala
de cinzas ou de cores) e remover pontos isolados, intervalos de tempo ou linhas de
base. Esta tarefa utiliza o servidor de TV, no qual as teclas A,B,C e D tém funcoes
especiais que sao exibidas no servidor de mensagens. Por exemplo, as opcoes do menu
exibido (Figura A.2) sdo selecionadas através do clique do mouse e ativadas apds o
acionamento das teclas A, B ou C, enquanto a tecla D exibe, na janela principal,

um texto de ajuda sobre o item selecionado do menu.

OFFZ00M EMTER ELLC DISFLAY AMFLITUIE FLAG FIREL EXITI
OFFTRANES EMTER TRC DIEFLAYT FHASE FLAG~CONF IRM
OFFCOLOR EHTER aMF PIXRAHGCE | DISPLAY RHS FLaG aRER
TVFIDDLE EHMTER FPHS PIXRANGE | DISPLAY RMS-MEAN FLAG TIME RAMGE
TUTRANSF ENTER EMS PIKRRHGE | DISPLAY YECT RMS FLAG ANTEHHA-IT
TYPSEUTDOD EHMTER R/M PIXRAHGE | DISPLAY YRMS-VAYG FLAG A TIME

I WEDCE 7| EMTER SMOOTH TIME DILPLAY AMP % DIFF |FLAG EASELIME
LIST FLAGS | EMTER SCAN TIME DISFLAY AMFL DIFF |CLIF EY SET =5
UMDO FLAGS | EMTER CHAMMEL DIEFLAY FHASE DIFF |CLIF IMTERACTIY
REDD FLAGS | ENTER IF DISPLAY STOKES LL CLIF EY FORM
SET REASON | EMTER STOKES FLAG SORT EY LEMGTH

SWITCH SOURCE FLAG | OFF WIMDOW + LOAD
SWITCH ALL-CH FLAG | SET WINDOW + LORD

T

LT

1 ‘

AMPLTUDE <@ 12-46 33> CH 1 IF 1 AVYG 1 ALL-CH ALL-1F ALL-SOURCE
ELHUME ELC 1 1 TRC 425 52 SCAN 3 SHOW LL STOKES. FLAG LL

Figura A.2 - Exemplo dos menus e da visualiza¢do grafica da tarefa tufig.

Por outro lado, utilizando a tarefa wuflg o usudrio tem a opc¢ao de preparar um
arquivo de entrada contendo todos os comandos de edicao de dados, mas este ar-
quivo deve ser preparado com base na visualizacao fornecida por outras tarefas, por
exemplo a [istr, quando o advérbio optype tem valor 'LIST’. A tarefa uwvflg pode
ser particularmente 1til também para remover rapidamente todos os dados de uma

antena que apds a calibracao foi identificada como defeituosa, por exemplo.

A calibracao deve ser iniciada apods a realizagao da edicao dos dados conforme dis-
cutido no Capitulo 4. O fluxo do calibrador priméario deve ser calculado utilizando
a tarefa setjy, que ajusta as amplitudes para o fluxo apropriado, como no exemplo

a seguir:
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>task ’setjy’
>optype ’calc’
>sources ’3c286°°

>go

Neste exemplo, o valor do advérbio optype foi alterado para ’'CALC’, determinando
que o fluxo para o calibrador primario deve ser determinado a partir da expressao
padrao incluida no programa a partir do monitoramento das principais fontes ca-
libradoras primarias. O valor do advérbio sources indica a fonte para a qual deve
ser obtido o fluxo, neste caso 3C286, e as aspas duplas apds o nome da fonte indi-
cam o encerramento da lista de fontes. Como resultado, sao exibidas as seguintes

mensagens 1no servidor de mensagens:

Athlon> SETJY1: Task SETJY (release of 31DEC08) begins

Athlon> SETJY1: / Flux calculated using known spectrum

Athlon> SETJY1: BIF = 1 EIF = 1 /Range of IFs

Athlon> SETJY1: ’3C286 > IF = 1 FLUX =28.1461 (Jy calcd)
Athlon> SETJY1: / Using (1999.2) VLA or Reynolds (1934-638) coefficients
Athlon> SETJY1: Appears to have ended successfully

Indicando que a tarefa foi executada com sucesso, e que o fluxo obtido para 3C286

na frequéncia em que foram realizadas as observacoes é 28,1461 Jy.

As solugoes de ganhos complexos para cada antena sao determinadas pela tarefa ca-
lib. Os advérbios bchan e echan controlam, respectivamente, os canais inicial e final
que serao utilizados para determinar as solucgoes (em geral, as solugoes sao deter-
minadas para apenas um canal espectral, neste estdgio da calibragao). O advérbio
solint controla o intervalo de tempo dentro do qual os pontos serao utilizados para
tomar a média a partir da qual as solugoes sao determinadas, e deve ser ajustado

conforme discutido no Capitulo 4.

Apés a determinagao dos ganhos complexos, deve-se obter o fluxo dos calibradores
secundarios a partir dos fluxos dos calibradores primarios, o que é feito através da

execucao da tarefa getjy, de acordo com o exemplo a seguir:

>task ’getjy’
>calsour ’3c2867°

>sources ’3c298’°
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>go

Os valores dos advérbios indicam que o fluxo de 3C286 (calibrador primério) deve
ser utilizado pela tarefa como referéncia para calcular o fluxo de 3C298 (calibrador

secundario). O servidor de mensagens exibe o seguinte como resultado:

Athlon> GETJY1: Task GETJY (release of 31DEC08) begins

Athlon> GETJY1: Source:Qual CALCODE IF Flux (Jy)

Athlon> GETJY1: 3C298 0 1 41.31277 +/- 1.17341
Athlon> GETJY1: Appears to have ended successfully

Indicando que o fluxo obtido para 3C298 na frequéncia em que foram realizadas as
observagoes é 41,31277 + 1,17341 Jy.

A aplicagao da calibracao é feita através da tarefa clcal, cujos advérbios sao listados

no exemplo a seguir, utilizando o verbo nputs:

ATPS 1: CLCAL Task to manage SN and CL calibration tables

ATIPS 1: Adverbs Values Comments

ATPS 1: - ===
AIPS 1: INNAME ’MEUSDADOS’ Input UV file name (name)
ATPS 1: INCLASS ’UVDATA’ Input UV file name (class)
ATPS 1: INSEQ 1 Input UV file name (seq. #)
ATPS 1: INDISK 1 Input UV file disk unit #
ATPS 1: SOURCES *all ’ ° Source list to calibrate
ATPS 1: SOUCODE >0 Source "Cal codes"

ATPS 1: CALSOUR ?3C286” Cal sources for calibration
ATPS 1: ’3C298° *rest ’ ’

ATPS 1: QUAL -1 Source qualifier -1=>all
ATPS 1: CALCODE > Calibrator code ’ ’=>all
ATPS 1: TIMERANG *all O Time range to calibrate
ATPS 1: SUBARRAY 0 Subarray, 0=>all,

ATPS 1: ANTENNAS *all O Antennas selected, 0=> all
ATIPS 1: SELBAND -1 Bandwidth to select (kHz)
AIPS 1: SELFREQ -1 Frequency to select (MHz)
ATPS 1: FREQID -1 Freq. ID to select.

ATPS 1: OPCODE > Operation ’MERG’,’CALI’,
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ATPS 1 >CALP’; » 2> => ’CALI’

ATPS 1: INTERPOL > Interpolation function,

AIPS 1 choices are: ’2PT’,’SIMP’,
ATPS 1 ’AMBG’ ,’CUBE’, ’SELF’, ’POLY’,
AIPS 1 ’SELN’; see HELP for details
ATPS 1: CUTOFF 0 Interpolation limit in

AIPS 1 time (min); 0=> no limit.
ATPS 1: SAMPTYPE > Smoothing function

ATPS 1: BPARM *all O Smoothing parameters

ATIPS 1: ICUT 0.1 Cutoff for functional forms
ATPS 1: DOBLANK 0 Blanked value interpolation
ATPS 1: DOBTWEEN 1 > 0 -> smooth all sources
ATPS 1 together; else separate them
ATPS 1: SMOTYPE > Data to smooth

ATPS 1: SNVER 0 Input SN table, 0=>all.

ATPS 1: INVERS 0 Upper SN table vers in a
ATPS 1 range. O0=>3NVER

ATPS 1: GAINVER 0 Input Cal table 0O=>high
ATPS 1: GAINUSE 0 Output CAL table O=>high+1
ATPS 1: REFANT 0 Reference antenna 0O=>pick.
ATPS 1: BADDISK *all O Disks to avoid for scratch

Neste exemplo, o valor do advérbio calsour foi alterado para ’3¢28673¢298”, indicando
que estas sao as fontes calibradoras. Deixando o advérbio sources em branco, a tarefa
aplica a calibracao a todas as fontes contidas no arquivo ’'MEUSDADOS’. O advérbio
interpol é importante pois permite escolher o tipo de interpolacao que sera utilizado
para a aplicagdo da calibragao aos dados da fonte de interesse. O valor ’AMBG’,
por exemplo, permite a solucao de ambiguidades na calibracao em fase, a partir da
andlise da deriva em fase ao longo das observacoes, o que pode resultar em uma
melhor calibracao. A tarefa clcal cria uma nova tabela CL, que contém os valores

dos ganhos de calibracao que devem ser aplicados as fontes observadas.

Uma vez que a calibracao foi aplicada as visibilidades, pode-se utilizar a tarefa imagr
para obter o mapa da fonte observada. A imagr é controlada por muitos advérbios
e tem capacidade para aplicar trés implementagoes diferentes do método CLEAN,

além de oferecer a opgao de tomar a média de um certo niimero de canais espectrais
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definidos pelo usuério através do advérbio nchav. O CLEAN pode ser aplicado de
forma interativa: a tarefa aplica a transformada de Fourier as visibilidades e entao
exibe a imagem suja, para que o usudrio escolha as estruturas da imagem que serao

utilizadas pelo CLEAN para remover a contribuicao dos 16bulos laterais a imagem.

A seguir, é apresentado um exemplo simples da utilizacao da tarefa imagr para
obtencao de uma imagem de 3C298, a partir do arquivo 'MEUSDADOS”:

>task ’imagr’
>getn 1

ATPS 1: Got(1) disk= 1 user= 35 type=UV  MEUSDADOS.UVDATA.1
>sources ’3C298°°
>docalib 1
>gainuse 2

>bchan 1

>echan 1

>nchav 1
>cellsize 6
>imsize 1024
>uvrange 0 10
>niter 10000

>inp

>go

Neste exemplo, a listagem de advérbios exibida pelo verbo inputs foi suprimida,
devido a grande quantidade de advérbios que controlam a tarefa imagr. O valor 1
do advérbio docalib indica que a calibracao deve ser aplicada aos dados, enquanto
o valor 2 do advérbio gainuse indica que esta calibragao deve ser aplicada a partir
da tabela de calibragao (CL) 2. O advérbio nchav indica que serd utilizado apenas
1 canal para a producao da imagem, de acordo com os advérbios bchan e echan.
Os advérbios cellsize e uvrange devem ser alterados de forma consistente, por isso
os valores de 6 e 0 10, respectivamente. O uvrange especifica, respectivamente e em
unidades de kA (A é o comprimento de onda da radiagao observada), o comprimento
da menor e da maior linha de base a ser utilizada para produzir a imagem. A
inversao deste valor fornece a largura do feixe sintetizado utilizado para produzir a

imagem, e o valor de cellsize deve ser menor ou igual a 1/3 deste valor, para garantir
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a amostragem apropriada das estruturas de brilho na imagem. O advérbio niter
determina o nimero méaximo de iteragoes do método CLEAN, e deve ser sempre

inferior ao nimero de visibilidades utilizadas para obter a imagem.

A execucao da tarefa resulta em uma enorme quantidade de mensagens no servidor
de mensagens, e na exibicao do mapa sujo, acompanhado de menus graficos no
servidor de TV. Para prosseguir a aplicagao do método CLEAN a imagem, o usudrio
deve selecionar as estruturas reais da imagem através da opcao tvboz, e em seguida
selecionar a opgao continue clean. O processo pode ser interrompido a qualquer

momento, através da opcao stop cleaning do menu grafico.

O acompanhamento do procedimento apresentado neste texto deve levar o leitor a
obtencao de um mapa CLEAN calibrado a partir de dados interferométricos. No
entanto, é importante lembrar que este é um guia rapido, e que deve-se recorrer as
informacoes contidas no “Cookbook” do AIPS para utilizar corretamente todos os
recursos do programa. Espera-se que este texto auxilie também a compreensao da-
quele manual, ja que apresenta uma sintese das etapas mais importantes da reducgao
de dados utilizando o AIPS.
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B ALOCACAO DE TEMPO DO GMRT

O “GMRT Time Allocation Commitee” (GTAC) é um comité formado atualmente
por cientistas das instituicoes NCRA, “Tata Institute of Fundamental Research”
(TIFR), “Inter University Centre for Astronomy and Astrophysics” (IUCAA), “In-
dian Institute of Astrophysics” (ITA) e Universidade de Pune. Sua fungao é receber
os pedidos de tempo e avaliar o seu mérito e viabilidade (normalmente as propostas

sao encaminhadas a revisores), definindo a agenda observacional do telescépio.

A agenda anual de operagoes do GMRT é composta por dois ciclos observacionais
de 5 meses. Apds cada ciclo hd um meés reservado para manutencao, de forma que o
telescépio é utilizado para observacoes de interesse astrofisico durante 10 meses por

ano. Os meses de manutencao sao normalmente Abril e Outubro.

Além dos meses reservados integralmente para manutencao, a agenda observacional
é planejada de forma que exista pelo menos um dia por semana disponivel para
operacoes de manutencao, com o objetivo de garantir a boa operacao do telescopio
ao longo de todo o ciclo de 5 meses. A manutengao semanal é normalmente agendada

entre 12:00 de quarta-feira e 12:00 de quinta-feira (horario local).

A agenda também inclui janelas de tempo ocioso do telescopio, que sao destinadas
a acomodar servicos de manutencao necessarios ao longo do ciclo de observagoes,
projetos de oportunidade (“Target of Opportunity” — ToO), observagoes destinadas
a testes dos sistemas do telescépio e eventualmente projetos de estudantes vinculados
ao NCRA. A agenda de observagao do més de Dezembro de 2005, quando parte dos

dados deste trabalho foi coletada, é apresentada na Figura B.1.

Os pedidos de tempo para observacoes em 157 MHz recebem atencao especial do
GTAC, ja que o GMRT esta localizado numa area em que o nivel de interferéncia
em radio frequéncia ou RFI (“Radio Frequency Interference”)! é muito alto nesta
banda de frequéncias. Por este motivo, apenas equipes que contam com astronomos
com experiéncia em observacoes e reducao de dados com o GMRT tém suas pro-
postas aprovadas para observagoes na banda de 157 MHz. Por outro lado, projetos
relacionados a trabalhos de pds-graduagao (Dissertacoes de Mestrado ou Teses de
Doutorado) tém preferéncia no processo de avalia¢do, como uma forma de incentivo

aos estudantes.

! As fontes mais importantes de RFI sdo estacoes retransmissoras de sinais de TV, rddio (FM e
AM) e telefonia médvel.
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GMRET Observing Schedule Cycle 9 December 2005 Vis

LST 0012 3[4 5 6 7 (8 9 1011/12 1314 1516 17 18 19|20 21 22 23

IST 202122230 1 2 3045 6 7|8 9 10 11/12 13 14 15|16 17 18 19

1DectS | Thu | Lband: 095KGO1 (C) Fi |2Dec
2DeclS  Fii 09SKGOL (C) 095KGO1 sat | 3Dec
3Dec0S  sat 09BEbOL (P |  un 4D
4Dec0S  sun |0SDUSO2 (L) 09BELO2 (F) 09DJS02 (L Mon sDec
5DeclS Mo 00GKa01 (C) 09GKaDZ (C Tue 6Der

6Decds Tue
FDecls

wed  FDec

IST @5+ 16|20 21 /221230 1 |2 |3 4 5 &

BDecls Thu 089G Ka010C) [ - J_ Qa0 Kad (C) Fri  9Dec
G9Dec0S Fri 15¢ MHz-> 09EELOL (F) o MoFERMOI (T | I Sat  10Dec
100ecdS  Sat 0ACHIOL () Ly bapd> __0ONCa0T (1 I Sun  llDec
110ecdS  Sun 150 MHz= 09BEBbOE (F) — MOERMOI T3 | e Mon  12Dec
120ecdS  Mon 610235 = ** G9BEROL (F) QORDa0L () Tue |13Dec
1iDecds  Tue s QNOEELQZ wigd | L4Dec
14DeclS Wed PMOC _ 620> Thy  15Dec
IST 1020 |21 22230 |1 2 (3 4 5 |6 |7 |& O 10]11 12 13 14[15 16 17 18

15Decds  Thu pad oK Eall (D) _ l0ePDedl [ Fri  1EDec
1éDecdS  Fri o QOFRMOL (Cy [ __ I** Sat  L7Dec
170ecdS  Sat * '- 08FCadl () Sun | l&@0ec
18DecdS  Sun * 09K Eall (D) 08P Dans (Z) ** Mon | 18Dec
19DecdS  Mon P band > 09EELOL (F) L band = 098G Kal2 [ Tue |20Dec

¢0DeclS | Tue Fhamd = 09EEROZ (F OEMDan2 (C Mairmtenance wigd 210ec
Z1Decds Maintenance Thu 220ec
IST @5+ 1819 20 21(22 23 0 |1 |2

220ecls  Thu Lhamd = Fri  23Dec
23Decls | Fri Sat  24Dec
24Decls  =at P band > 250ec
250ecls  Sun 096 Ja0l (T 095 KG01 26D
260ecds  Mon 005K G01 Tue 27Dec
270ecls  Tue Wied 7180ec
280ecls Thu 290ec
IST 18 19 20 (21|22 230 (1 |2 3 4

290ecl5  Thu 235 = 09M Ja01 (T Fri  30Dec
30DecdS | Fri 09DEBa01 () TOO -¥G = Sat  31D0ec
31DecdS  Sat | O9MDa0L (O QoM Dall () £ band > Sun_ llan
LST 01 23145 & /7|8 9 10 11|12 1314 15|16 17 18 19(20 21 22 23

Figura B.1 - Exemplo de agenda observacional do GMRT, em Dezembro de 2005. O projeto do autor
é o 09FRMO1, indicado por linhas tracejadas.

Fonte: NCRA (2006)
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C BUSCA DE CALIBRADORES DO VLA

A busca de calibradores do VLA é uma ferramenta disponivel na internet (VLA,
2003c) para auxiliar a preparacao de observagoes interferométricas, simplificando a
busca por calibradores a partir do catdlogo de calibradores do VLA (VLA, 2003b).

A interface da ferramenta é exibida na Figura C.1.

4)
N0 National Radio Astronomy Observatory
Thuraday, June 26, 2008

MRAC Home > VLA > Tools for Astronomers = Calibrator Search

Calibrator Search

Source Position

RAponoompe Ded 00d00mp0 | 12000 |
or

AU Narnel

Mate: IaU convention for J2000 names is JHHMMEDDMM, for B1950 names HHMM=DDD.

Search Parameters

Search Radius (degrees)l 1pomdd Array Configuration IAny |

Band | S0cm [ S0cm I 20cm [ Bem [ 3.7am [ 2em | L3cm [ 7mm

Flux Limits (Jy} Lower| Upper|

Find all | code P [ code 5 | code W calibrators.

Search Position | Search JAU Name I Reset S=arch I

Return to Calibrator Manual

Staff | Contact Us | Careers | Directories | Site Map | Help | Palices | Diversity Policy | Search

; .
n : Adsociawll
. S Univergities e

4\
"qﬁ) 1 - \\ | ’ The Matiznal Radie Astroromy Ohservatory & a facility of the Mational Science Fourdation operated urd er

cooperative agreement by Associated Universities, Inc

Modified on Monday, 25-Feb-2008 12:58:27 MST

Figura C.1 - Formuldrio digital da busca de calibradores do VLA.

Fonte: VLA (2003c)

No primeiro bloco, o usuério especifica a fonte de interesse de suas observagoes,

a partir de cuja posicao o programa ira procurar por calibradores no catalogo do
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VLA. A fonte pode ser especificada através da sua posicao no sistema de coordenadas
Equatoriais (AR, Dec e época), ou através do seu nome segundo as convengoes da

Uniao Astronémica Internacional (IAU).

Os parametros da busca sao controlados pelo usudrio através do segundo bloco.
Neste, podem ser especificados a distancia maxima entre o calibrador e a posicao da
fonte de interesse (Search Radius), a configuracdo do arranjo (item valido apenas
para observagoes com o VLA), a banda de frequéncias, que pode corresponder aos
comprimentos de onda de 90, 50, 20, 6, 3,7, 2, 1,3 e 0,7 cm, os limites inferior e

superior de fluxo e os cédigos de classificagao dos calibradores.

A distancia maxima entre o calibrador e a posicao da fonte de interesse varia de
acordo com a banda de frequéncias e o tipo de observagoes que serao realizadas. No
caso de observagoes solares, por exemplo, nao se deve escolher fontes muito préximas
ao Sol, para evitar que fluxo proveniente do Sol seja coletado pelos l6bulos laterais
das antenas durante as observacoes do calibrador, o que impediria a realizacao da
calibracao. Por outro lado, fontes calibradoras muito distantes da fonte de interesse
sao observadas através de regioes diferentes da atmosfera, o que também reduz a
qualidade da calibracao. Assim, um valor tipico para a distancia maxima entre o
calibrador e o Sol é ~ 20°. No entanto, pode ser necessario aumentar este valor para

encontrar bons calibradores, de acordo com a posi¢cao do Sol.

A configuracao do arranjo é um item valido apenas para observagoes com o VLA,
pois as antenas deste telescépio podem ser distribuidas segundo quatro configuragoes
diferentes (THOMPSON et al., 1980), cada uma com suas propriedades de recepgao.
No caso de observacoes com o GMRT, por exemplo, basta deixar esse campo na
opc¢ao “Any”, que significa que os resultados da busca nao serao filtrados de acordo

com a configuracao do arranjo.

Os cédigos de classificacao dos calibradores sao discutidos no manual de calibracao
do VLA (VLA, 2003a). Estes codigos sao utilizados para distinguir as fontes quanto
a precisao da calibracao que pode ser obtida a partir da utilizacao da fonte como
calibradora. Os registros das fontes no catalogo do VLA sao exibidos de acordo com

o exemplo a seguir:

1733-130  J2000 A 17h33m02.7058s  -13d04’°49.546°°
1730-130 B1950 A 17h30m13.5352s  -13d02’45.837°°
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BAND ABCD FLUX(Jy) UVMIN(KL) UVMAX(kL)

20cm L SXXP 5.20 40 3
6cm C PPPP 5.00

3.7cm X PPSS 5.80 15
2cm U PPPP 3.70

Os calibradores tém sua classificagao exibida por banda de frequéncias e configuracao

do VLA, esao P, S, W, C, X e 7, nesta ordem. Seu significado é o seguinte:

P sao esperados erros de calibracao em amplitude menores do que 3%,
S sao esperados erros de calibracao em amplitude entre 3 e 10 %,

W sdo esperados erros de calibracao em amplitude maiores do que 10 %. Estes

calibradores devem ser utilizados apenas para calibracao de fases,
C Confuso,
X Nao utilize: a resolucao é muito alta, ou a fonte é muito fraca,

7 a fonte tem estrutura desconhecida.

Através destes cddigos, € possivel escolher qual calibrador é mais apropriado para
o objetivo das observacoes que se planeja realizar. Nas observagoes com o GMRT,
por exemplo, deve utilizar como referéncia os cddigos relativos as configuragoes A e
B do VLA, cujas propriedades se aproximam mais daquelas do GMRT. Em outros
telescopios, deve-se identificar a configuragao do VLA mais préxima da configuragao
do telescopio, e utilizar estes cédigos apenas como referéncia para auxiliar na escolha

do calibrador.
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D PROGRAMAS COMPUTACIONAIS PARA REDUCAO DOS DA-
DOS DO BDA

Os programas listados neste apéndice foram desenvolvidos pelo autor para realizar
a redugao de dados do BDA, utilizando o ambiente GNU/Octave (EATON, 1998),
que é um programa de licenga livre (GPL — General Public License) compativel
com o programa MATLAB (MATHWORKS, 2008). O programa oferece um ambi-
ente otimizado para solucao de problemas numéricos, principalmente de andlise de
dados e simulagao. O Octave (assim como o MATLAB) oferece ainda ao usudrio
a possibilidade de desenvolver programas que podem ser executados dentro do seu

ambiente.

Os programas sao listados aqui na sequéncia em que devem ser utilizados para a
reducao de dados do BDA. Inicialmente, o programa BDADAS.m é utilizado para
declarar as variaveis relativas a configuracao do BDA, como posicao das antenas,
comprimento das linhas de base, frequéncia e localizacao geografica. O programa

BDADAS.m é apresentado a seguir:

% Felipe Madsen, 22/10/2007

% Script que carrega as varidveis associadas as posigles das antenas e

% cobertura uv do BDA.

global fO base u0 s phi gr beam antennas

load antennas.dat

input (’RF Frequency (Hz): ’);

fO=ans;

% Linhas de base ordenadas por nimero das antenas

base = [ 72, 108, 126, 216, 36, 54, 144, 18, 108, 90 1];

u0 = base * f0 / 3e8;
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% Vetor para ordenacio das linhas de base por comprimento

s=[ 8,5,6,1, 10, 2,9, 3,7, 41,;

% Latitude do BDA

phi = - (22 + (41/60) + (35/3600));

% Grid e feixe

gr = zeros(1,128);
gr(13) = 1;
gr(117)=1;

gr(2:9) = 1;
gr(121:128)=1;

beam = fftshift(real (ifft(gr)));

% Retorno das variaveis

printf (’BDA - Data Analysis System -- Felipe Madsen, 2007 \n’)

printf(’  s****x*x Variables set for the BDA site *x¥**¥x\n’)

printf (’RF Frequency: %1.3f GHz \n’,f0/1e9)

printf (’Baselines: \n’)

printf(’ 1x2 | 1x3 | 1x4 | 1x56 | 2x3 | 2x4 | 2x5 | 3x4 | 3x5 | 4x5 \n’)
printf(° %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f | %3.0f |
%3.0f | %3.0f \n’, base(l),base(2),base(3),base(4),base(b),

base(6) ,base(7) ,base(8) ,base(9) ,base(10))

printf (’UV distances(zenith): \n’)

printf(° UVmin: %10.2f \n’, min(u0))

printf(’ UVmax: %10.2f \n’, max(u0))

printf (’Geographical Latitude(degrees): %f \n’, phi)
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Apoés executar o programa BDADAS.m, os dados brutos do BDA sao carregados
para a memoria do Octave através do programa satld.m. Este programa utiliza o
programa bda_ana.m, desenvolvido no Instituto Indiano de Astrofisica (juntamente
com o correlacionador), e adaptado para a linguagem do Octave pelo Dr. Ubiratan
Santos Freitas. O programa satld.m executa o bda_ana.m calculando a média de cada
4 amostras do conjunto de dados originais, um ntimero que foi obtido empiricamente
e otimiza a relagao sinal/ruido para observacoes solares e de satélites de GPS. A

seguir, € apresentado programa satld.m:

function [F,ac] = satld(raw)

%function [F,ac] = satld(raw)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Apenas chama o bda\_ana.m, tomando a média de cada 4 amostras.
d = load(raw);

[F,ac] = bda\_ana(d,4);

Para carregar o arquivo com as marcacoes de tempo da aquisicao de dados, utiliza-se

o programa timeld.m:

function t=timeld(timetag)
%sfunction t=timeld(timetag)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Carrega o arquivo de ’timetag’ do correlacionador, retornando

% o tempo em segundos a partir do inicio do dia
TE = load(timetag);

t = 3600*xTE(:,1)+60*xTE(:,2)+TE(:,3);

As coordenadas das fontes podem ser fornecidas em dois formatos. No primeiro, os
valores dos angulos azimute e elevacao sao registrados em graus, no formato decimal.

Além disso, é necessério desfazer uma transformacao de coordenadas associada ao
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sistema de apontamento do BDA. Neste caso, o arquivo contendo as coordenadas é

carregado através do programa coordld.m:

function coo = coordld(coord)

%function coo = coordld(coord)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Carrega o arquivo de coordenadas e retorna uma matriz com
% tempo em segundos a partir do inicio do dia na primeira coluna,

% azimute na segunda e elevagdo na terceira.

coo = load(coord);

% transformag3do de coordenadas
coo(:,1)=coo(:,1)*3600;

% Desfaz a transformagdo de coordenadas feita no programa ccsol:
coo(:,2)=coo0(:,2)-180;
coo(:,3)=180-coo(:,3);

No segundo caso, o arquivo contendo as coordenadas da fonte é gerado utilizando o
programa XEphem, e os valores dos angulos azimute e elevacao sao registrados em
graus, minutos e segundos. Neste caso, as coordenadas sao carregadas através do

programa xcoordld.m:

function coo = xcoordld(coord)

%function coo = xcoordld(coord)

% Felipe Madsen, 17/10/2007

% Carrega o arquivo de coordenadas gerado pelo XEphem e retorna uma matriz
% com tempo em segundos a partir do inicio do dia na primeira coluna,

% azimute na segunda e elevagdo na terceira.

coo = load(coord);
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% redugdo da matriz e conversdo das coordenadas para segundos a partir do

% inicio do dia, azimute e elevagdo em graus na base decimal.

coo(:,1) = coo(:,1)*3600 + coo(:,2)*%60 + coo(:,3);
coo(:,2) = coo(:,4) + coo(:,5)/60 + coo(:,6)/3600;
coo(:,3) = coo(:,7) + coo(:,8)/60 + coo(:,9)/3600;

coo=coo(:,1:3);

A etapa seguinte da reducao dos dados é o ajuste das coordenadas aos instantes das
amostras contidas no conjunto de dados. Este ajuste é realizado através do programa
coord_fit.m:

function cooi = coord_fit(t,F,coo)

%function cooi = coord_fit(t,F,coo)

% Felipe Madsen, 30/05/2007

% coord_fit faz a interpolagdo dos tempos a partir do arquivo timetag,
% obtendo os tempos absolutos de cada entrada da matriz F. 0 programa
% interpola os instantes de tempo linearmente, de acordo com as

% dimensdes das matrizes F e t. Para cada um dos instantes, o programa
% faz também a interpolagdo das coordenadas azimute e elevagdo,

% retornando uma matriz com tempo em segundos a partir do inicio do

% dia na primeira coluna, azimute em radianos na segunda e elevacgio

% em radianos na terceira.

% Modificacgdo em 21/05/2008

% Determinag3o dos instantes das amostras, ti

=
Il

length(t); Jnimero de tags de tempo

length(F); Jnimero de amostras

dt = mean(diff(t));
dtau = N * dt / M;

taul = t(end) - (M - 1) * dtau;
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ti = (taul:dtau:t(end))’;

cooi(:,1) = ti;

% Ajusta uma curva spline as coordenadas, dados os tempos ti

cooi(:,2) = spline(coo(:,1),co0(:,2),ti);
co0i(:,3) = spline(coo(:,1),co0(:,3),ti);
cooi(:,2) = cooi(:,2)*pi/180;
co0i(:,3) = cooi(:,3)*pi/180;

A partir das coordenadas ajustadas aos instantes das observagoes, é gerado um
modelo de variacao das fases, conforme discutido no Capitulo 6. Este modelo é

obtido através do programa phas_th.m:

function phasmod_th=phas_th(az,el,base)
% phasmod_th=phas_th(az,el,base)

% Felipe Madsen, 31/05/2007
% Modificado em 05/11/2007

for i=1:10
phasmod_th(:,i) = arg(exp(I*2*pix*1.575e9*base(i)*cos(el).*sin(az)/3e8));

end

phasmod_th = unwrap(phasmod_th) ;

A partir dos dados brutos carregados utilizando o programa satld.m, as visibilidades
complexas, suas fases e amplitudes corrigidas pela poténcia total medida nas antenas

2 e b sao obtidos através do programa cvis.m:

function [vobs,amp,phas] = cvis(F)

%function [vobs,amp,phas] = cvis(F)

% Felipe Madsen, 29/05/2007

% Lé a matriz F com todas as amostras e armazena as visibilidades
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% complexas no vertor vobs.

% Visibilidades complexas
for i=1:10
vobs(:,1i) = F(:,(2xi)-1) + I*F(:,2%1);

end

% Total power
TP(:,1) = F(:,21);
TP(:,2) = F(:,22);

tp = mean(TP,2);

% Visibilidades com as amplitudes corrigidas pelo Total Power

for i=1:10
vobs(:,i) = vobs(:,i) .* tp;

end

% Amplitudes

amp=abs (vobs) ;

% Fases

phas=arg(vobs) ;

A obtencao de um conjunto de fases observadas e de um modelo de variacao de fase
permite que seja obtida a dispersao das fases, conforme discutido no Capitulo 6. Apds
a obtencao do conjunto de dados de dispersao das fases, as solugoes de calibracao

de fase independentes por antena sao obtidas utilizando o programa calib.m:

function g = calib(phast,badbase)
% g = calib(phast,badbase)

% Felipe Madsen, 16/07/2007

% Modificado em 01/11/2007 -- Correcdo da matriz de minimos quadrados
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% Varidvel auxiliar, utilizada para desconsiderar linhas de base ruins na

% calibracgdo

g_aux = phast;

if (nargin < 2)
N=0;

else
N=length(badbase) ;

end
if (N > 0)
for i=1:N
g_aux(badbase(i)) = 0;
end
end
% ofs -- vetor que permite o ajuste de offsets por linha de base (radianos)

%ofs=[0,0,0,0,0,0,0,0,0,0];
ofs=phast(1,:);

for i=1:10
g_aux(:,i)=g_aux(:,i)-ofs(1,1);
end
% Y —— Vetor formado pelas fases observadas nas linhas de base com cada
% antena:

Y(:,1) = g_aux(:,1)
Y(:,2) = -g_aux(:,1)
Y(:,3) = —g_aux(:,2) .- g_aux(:,5) .+ g_aux(:,8) .+ g_aux(:,9);

¥

g_aux(:,2) .+ g_aux(:,3) .+ g_aux(:,4);

+

g_aux(:,5) .+ g_aux(:,6) .+ g_aux(:,7);

Y(:,4) = -g_aux(:,3) .- g_aux(:,6) .- g_aux(:,8) .+ g_aux(:,10);
Y(:,5) = -g_aux(:,4) .- g_aux(:,7) .- g_aux(:,9) .- g_aux(:,10);

% A -- Matriz equivalente do sistema de equagdes de minimos quadrados
A=1[[4,-1,-1,-1,-1];

(-1,4,-1,-1,-1];

212



[-1,-1,4,-1,-1];
[-1,-1,-1,4,-1];
[-1,-1,-1,-1,4]11;

% g -- ganhos independentes por antena
g = (A\Y’)’;

% g_bas -- Ganhos de calibragdo por linha de base

g_bas(:,1) = g(:,1) .- g(:,2);
g_bas(:,2) = g(:,1) .- g(:,3);
g_bas(:,3) = g(:,1) .- g(:,4);
g_bas(:,4) = g(:,1) .- g(:,5);
g_bas(:,5) = g(:,2) .- g(:,3);
g_bas(:,6) = g(:,2) .- g(:,4);
g_bas(:,7) = g(:,2) .- g(:,5);
g_bas(:,8) = g(:,3) .- g(:,4);
g_bas(:,9) = g(:,3) .- g(:,5);
g_bas(:,10) = g(:,4) .- g(:,5);

% closure - Erros closure em radianos

for i=1:10

closure(1,i)

mean(g_aux(:,i).-g_bas(:,1i));

closure(2,1) std(g_aux(:,i).-g_bas(:,1));

end

% Retorno da fungdo

printf (’\n\nAntenna-based solutions stored in an antenna gain matrix\n’)
printf (’Average closure error (degrees): ’)

printf(’%2.2f ’, mean(closure(1,:))*180/pi)

printf(’+/- )

printf(°%2.2f \n’,std(closure(2,:))*180/pi)

A combinacao dos ganhos independentes por antena e a sua aplicagao as fases ob-
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servadas é realizada pelo programa clcal.m:

function phas_cal = clcal(g,phast,offs)
%hfunction phas_cal = clcal(g,phast,offs)

% Felipe Madsen, 16/07/2007

if (offs == 0) % ndo calibrar offsets
ofs=zeros(1,10);
elseif (offs > 0) % calibrar offsets

ofs=phast(1,:);

end

g_bas(:,1) = g(:,1) .- g(:,2) + ofs(1,1);
g_bas(:,2) = g(:,1) .- g(:,3) + ofs(1,2);
g_bas(:,3) = g(:,1) .- g(:,4) + ofs(1,3);
g_bas(:,4) = g(:,1) .- g(:,5) + ofs(1,4);
g_bas(:,5) = g(:,2) .- g(:,3) + ofs(1,5);
g_bas(:,6) = g(:,2) .- g(:,4) + ofs(1,6);
g_bas(:,7) = g(:,2) .- g(:,5) + ofs(1,7);

g_bas(:,8) = g(:,3) .- g(:,4) + ofs(1,8);
g_bas(:,9) = g(:,3) .- g(:,B) + ofs(1,9);
g_bas(:,10) = g(:,4) .- g(:,5) + ofs(1,10);

phas_cal = phast .- g_bas;

Apds a obtencao dos conjuntos de fases e amplitudes calibradas através dos progra-
mas listados neste apéndice e dos procedimentos discutidos no Capitulo 6, a imagem

suja da fonte de interesse é obtida através da execucao do programa imagr.m:

function map = imagr (camp,cphas)
% function map = imagr(camp,cphas)

T

% Felipe Madsen, 25/01/2008

global s
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% Vetor ordenado por comprimento da linha de base

for i=1:10
cvl(:,i)=camp(:,s(i)).*exp(I*cphas(:,s(i)));

end

cvl(:,12)=cvl(:,10);
cvl(:,10)=0;

if (cvl(:,6) '= 0 & cvl(:,7 !'= 0))
cvl(:,6)=mean([cv1(:,6),cvl(:,7)],2);

elseif (cvl(:,6) == 0 & cvl(:,7) != 0)
cvl(:,6)=cvl(:,7);

else
cvl(:,6)=cvl(:,6);

endif

cvl(:,7:8)=cv1(:,8:9);

cvl(:,9)=0;

cvl(:,13:115)=0;
cvl(:,116)=conj(cvl(:,12));
cvl(:,117:117)=0;
cvl(:,120:127)=conj(cvl(:,8:-1:1));
cvl(:,2:128)=cv1(:,1:127);
cvl(:,1)=0;

N = length(cvl);

for i=1:N
map(i,:)=fftshift(real(ifft(cvl(i,:))));

end

Finalmente, a imagem suja pode ser modificada através da aplicacao do método
CLEAN. O programa clean.m permite a aplicacdo de uma implementacao simples

do método CLEAN na qual o usuédrio pode determinar a regiao do mapa que serd
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utilizada para procurar por componentes CLEAN e o ganho do algoritmo. Além
disso, € possivel interromper o processo de forma interativa, pois o programa exibe o
resultado da aplicacao do CLEAN ao final de cada 5 iteragoes. O programa clean.m

¢é apresentado a seguir:

function clmap = clean(map,gain,niter,11,12)

% function clmap = clean(map,gain)

% Felipe Madsen, 23/10/2007

% Modificado em 19/11/2007

% Desenvolvida para aplicar o CLEAN as imagens utilizando o feixe

% sintetizado declarado como varidvel global no BDADAS.m

% Varidveis

global beam

dmap = map;

N = length(dmap);

if (nargin < 4)
plot (dmap)
title(’Dirty Map’)
input (’1st coordinate of clbox: ’);
11 = ans;
input (’2nd coordinate of clbox: ’);
12 = ans;

end
% Procedimento
k = 0;

cont = 1;

maxmap = O;
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maxpos = 0;

while(cont == 1)
k++;
[maxmap (k) ,maxpos(k)] = max(dmap(11:12));
bmcl = max(dmap) * shift(beam,maxpos(k)-((N/2)+1)+(11-1))/max(beam);
dmap -= gain * bmcl;
if (nargin < 3)

if (rem(k,5) == 0)
plot (dmap)
title([’Total CLEANed flux density: ’, num2str(gain*sum(maxmap)),
> after ’, num2str(k),’ iterations’])
input (’Continue clean? 1 - YES, 2 - NO, 3 - Change clbox: ’);
if (ans == 2)
cont = 0;
else if(ans == 1)
cont = 1;
else if(ans == 3)
input (’1st coordinate of clbox: ’);
11 = ans;

input (’2nd coordinate of clbox: ’);

12 = ans;
cont = 1;
else

input (’Please type 1 or 2: ’);
end
end
end
end
end
if (nargin >= 3)
if (k == niter)
cont =0;
end
end

end
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% Mapa CLEAN

cmap = zeros(1,N);
for i=1:k

cmap (maxpos(i) + (11-1)) += gain * maxmap(i);
end

cmap += dmap;

% 0 mapa final é convoluido com o feixe CLEAN ==> feixe CLEAN com largura

% (HPBW) de aproximadamente 4 arc min
cbm = fftshift(exp(-(((1:N)-(1 + N/2)).72)/(2 * 372)));
clmap = real(ifft(fft(cbm).x*fft(cmap)));

if (nargin < 4)
plot(clmap)
title([’CLEANed map after ’, int2str(k),’ iterations’])

end

% Finalizagdo do programa

printf(’>  s*kx*k*x CLEAN has finished ***x*x \n’)

printf (’Total CLEANed flux density: %3.4f \n’, gain*sum(maxmap))
printf (’Total number of iterations: %3d \n’,k)
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