) MINSTERIO DA CIENCIA € TECNOLOGIA
< ‘@“ CHq {’"’E ’ INSTITUTO NACIONAL DE PESQUISAS €SPACIAIS

FUNDOS ESTOCASTICOS DE ONDAS GRAVITACIONAIS
PRODUZIDOS POR SISTEMAS BINARIOS EM COALESCENCIA

RELATORIO FINAL DE PROJETO DE INICIACAO CIENTIFICA
(PIBIC/CNPq/INPE)

Eduardo da Costa Paul (UNITAU, Bolsista PIBIC/CNPq)
E-mail: eduardo.paul @ gmail.com

Dr. Oswaldo Duarte Miranda (DAS/INPE, Orientador)
E-mail: oswaldo@das.inpe.br

Julho de 2008






SUMARIO

RESUMO

RESUMO DO RELATORIO PARCIAL

CAPITULO 1 - INTRODUCAO

CAPITULO 2 - AS ONDAS GRAVITACIONAIS

CAPITULO 3 - DETECTORES DE ONDAS GRAVITACIONAIS
CAPITULO 4 - FORMULACAO DO PROBLEMA

4.1 A taxa de coalescéncia de sistemas bindrios em espiralacdo para a Galéxia
4.2 A taxa de coalescéncia de sistemas binarios cosmoldgicos

4.3 O fundo estocastico de ondas gravitacionais

4.4 A razdo sinal/ruido S/N

CAPITULO 5 - RESULTADOS ALCANCADOS E CONCLUSOES

5.1 Taxa de coalescéncia para a Galdxia
5.2 Taxa de formacao césmica e a razao sinal/ruido






Resumo

O objetivo deste trabalho foi estudar a assinatura de fundos estocdsticos de ondas
gravitacionais gerados por sistemas bindrios compactos, constituidos por estrelas de
néutrons, em espiralacdo. Para a formulacdo tedrica do problema, nés definimos, em
primeiro lugar, a taxa de coalescéncia de estrelas de néutrons em sistemas binarios. Em
seguida, esse formalismo foi expandido para o caso de sistemas bindrios cosmolégicos.
A partir da taxa de coalescéncia de sistemas bindrios cosmoldgicos, nds calculamos as
caracteristicas, em termos de amplitude adimensional, densidade de energia, e
freqiiéncia observada, do fundo estocéstico gerado e a razdo sinal/ruido, que representa
a detectabilidade do sinal. Para esses calculos, nés desenvolvemos dois programas,
escritos em linguagem FORTRAN: o primeiro com o objetivo de obter a taxa de
coalescéncia de sistemas bindrios, e o segundo com o intuito de obter as caracteristicas
do fundo estocdstico em ondas gravitacionais. A partir desses resultados, ndés geramos
grificos para a andlise do comportamento dessas fungdes, variando pardmetros como o
expoente da funcdo de massa inicial, o tempo minimo necessario para a coalescéncia de
um dado sistema bindrio e a escala de tempo para a formagdo estelar. As razdes
sinal/ruido obtidas para o detector LIGO III ddo uma perspectiva positiva para algumas
das combinagdes dos parametros de entrada dos nossos modelos, chegando a um
maximo de cerca de 2,36. Esse resultado mostra que existe uma possibilidade real de
deteccao do fundo estocéstico em ondas gravitacionais estudado a partir da correlagao

dos sinais de saida de dois interferometros do tipo LIGO III.






Resumo do relatério parcial

A primeira parte desse projeto foi basicamente constituida por um periodo de estudo da
teoria envolvida. Isso foi feito com o intuito de se desenvolver o conhecimento analitico
necessdrio para a realizacdo do projeto. Para isso, estudaram-se os fundamentos da
Teoria da Relatividade Geral, e suas previsdes a respeito das ondas gravitacionais. Em
seguida, nés iniciamos a formula¢do do problema da taxa de coalescéncia de sistemas

bindrios, a partir do formalismo proposto por de Freitas Pacheco em 1997.






1 - Introducio

A Teoria da Relatividade Geral prevé a existéncia de ondas gravitacionais como sendo
perturbacdes da métrica do espago-tempo que se deslocam com a velocidade da luz.
Tais ondas podem ser geradas pelos mais diversos eventos astrofisicos, como transi¢oes
de fase no Universo primordial, a formagdo das primeiras estrelas do Universo e coales-
céncia de objetos compactos. A deteccao direta das ondas gravitacionais é considerada
um dos grandes desafios para a fisica experimental deste século. Existem vérios detecto-
res ja em operagdo espalhados pelo mundo, tanto do tipo interferométrico (como o pro-
jeto americano LIGO - Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory, € o
europeu VIRGO), quanto do tipo massa ressonante (como o projeto Schenberg, liderado

pela Divisao de Astrofisica do INPE).

O inicio da astronomia de ondas gravitacionais certamente produzird novos e importan-
tes testes para a Teoria da Relatividade Geral e para as teorias alternativas de gravitacio
no regime de campo forte. Em particular, foi estudada a assinatura (em termos de ampli-
tude e frequéncia) de fundos estocésticos de ondas gravitacionais gerados por sistemas
bindrios compactos em espiralacdo. A obten¢do das caracteristicas desses fundos esto-
casticos configura-se numa importante via de determinacdo da época exata em que as
primeiras estrelas foram formadas no Universo, de forma a colocar alguma luz sobre o

instante em que terminou a chamada “‘era cosmoldgica das trevas”.

No presente trabalho, foi estudada a coalescéncia de sistemas bindrios de estrelas de
néutrons e seus respectivos sinais em ondas gravitacionais, e calculadas as razdes si-

nal/ruido para detectores interferométricos do tipo LIGO.
2 - As ondas gravitacionais
As equagdes de campo da Relatividade Geral (RG) sdo

R —lgWRzgﬁT (1)
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em que R, € o tensor de Ricci, g, € a métrica do espago-tempo, R € o escalar de
Ricci, G € a constante da gravitacdo universal, ¢ € a velocidade da luz e T, ¢é o tensor

energia-momento.

O lado esquerdo dessa equacdo estd relacionado com a geometria do espago-tempo,
representando a sua curvatura, enquanto o lado direito contém o tensor energia-
momento e representa as fontes fisicas de gravitacao. Essas equacdes (16, no total) ndo
sdo lineares, o que muitas vezes torna os cédlculos na teoria da RG extremamente com-
plexos. Além disso, a ndo linearidade das equagdes também implica que o principio de

superposicao nao € vélido.

Considerando-se campos gravitacionais fracos em locais suficientemente distantes de

fontes, a métrica do espago-tempo pode ser aproximada como
g,uv = 77/41/ + h,uv (2)

em que 77,, € a métrica de Minkowski e 7, € um perturba¢do muito pequena. Nesse

regime de campo fraco, as equacdes de campo podem ser reduzidas a uma forma simpli-
ficada, dada por

— o G
hﬂvﬂ’ = —167L'c—4T/W 3)

No vécuo, o tensor energia-momento, Tﬂv, € nulo, e as equacdes assumem uma forma

ainda mais simples, h,, /“ =0, que é a forma matemética de uma equacio de onda. As

uv.o

suas solucdes t€m a forma

/’_l L= Aﬂve[ik(z—cr)] (4)

u

que representa uma onda gravitacional se propagando na dire¢cdo + z com velocidade c.

Essas ondas possuem dois modos de polariza¢do, dados por



h =R A+e‘{‘”("?ﬂ 5)
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Nessas equacdes, toma-se apenas a parte real; A, e A, s@o as amplitudes de cada pola-
rizagdo, @ ¢ a freqii€ncia da onda e z € uma coordenada espacial. Essas solucdes re-
presentam uma onda se movendo radialmente para fora da fonte. Os efeitos
caracteristicos dessas polarizacdes podem ser vistos na figura 1. Nessa figura, a onda
gravitacional atravessa o plano de um anel de particulas perpendicularmente. A polari-
zacdo h, faz com que o anel seja esticado e comprimido em seu plano. A deformagdo
gerada apresenta um formato de cruz, justificando o nome dado a polarizacdo. A com-

ponente i, tem um efeito similar, porém rotacionado em 45°.

N,
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Figura 1 - Efeitos dos dois tipos de polarizacdo em um anel de particulas. (a) Anel em repouso, sem a
influéncia de ondas gravitacionais. (b) Efeito da polarizacdo & , - (¢) Efeito da polarizag¢do hX .

Fonte: Hendry, 2007



O efeito de uma onda gravitacional € de esticar € comprimir o0 espago-tempo na regiao
que ela atravessa. Dessa forma, a distancia entre dois objetos oscila quando uma onda
passa por eles. Apesar disso, a aceleragdo ndo é detectdvel, devido ao Principio de E-

quivaléncia. Apenas a aceleracdo relativa pode ser observada.
3 - Detectores de ondas gravitacionais

As duas formas mais exploradas de detec¢do de ondas gravitacionais consistem na me-
dicao de oscilagdes em alguma espécie de antena sdlida provocadas por tensdo mecani-

ca, e no monitoramento da distancia entre dois ou mais pontos.

Os detectores do primeiro tipo citado sdo chamados de detectores de massa-ressonante.
O pioneiro nesse método de detec¢ao foi Joseph Weber, na década de 60. O seu primei-
ro dispositivo de detecc@o era um cilindro de aluminio de 1,2 ton, 1,5 m de comprimen-
to e 61 cm de diametro, suspenso em uma camara a vicuo [Aguiar, 2008]. Ainda na
década de 60, Weber alegou possiveis deteccdes de sinais de ondas gravitacionais. Ape-
sar disso, outros experimentadores nunca conseguiram reproduzir esses resultados,
mesmo usando detectores mais sensiveis. Atualmente, a divisao de astrofisica do INPE
estd desenvolvendo um detector do tipo massa-ressonante esférico, chamado de Mério
Schenberg, o unico detector de ondas gravitacionais do Brasil. A figura 2 mostra um

desenho esquematico do detector Mdrio Schenberg.

O segundo tipo de detector consiste basicamente em monitorar a distancia em dois ou
mais pontos através de métodos interferométricos. Alguns projetos conhecidos sdo o
norte-americano LIGO e o europeu VIRGO. A figura 3 mostra fotos aéreas dos detecto-
res LIGO. Além desses, a NASA e a ESA estdo desenvolvendo em conjunto um novo
detector chamado de LISA (Laser Interferometer Space Antenna), que estara situado em
orbita no espaco e consistird em trés aparelhos posicionados nos vértices de um tridngu-

lo eqiiilatero, com lados medindo cerca de 5 milhdes de quilometros.
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Figura 2 - Detector Mdrio Schenberg da Divisdo de Astrofisica do INPE

Hanford, Washington Livingston, Louisiana

Figura 3 - Detectores LIGO nos sitios em Hanford e Livingston (Estados Unidos)

Fonte: Livingston Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory
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4 - Formulacio do problema

O objetivo deste trabalho foi estudar a assinatura de fundos estocdsticos de ondas gravi-
tacionais gerados por sistemas bindrios de estrelas de néutrons em coalescéncia. Para a
formulacao desse problema, foram consideradas quatro etapas principais: a taxa de coa-
lescéncia de sistemas bindrios para a Galédxia, a taxa de coalescéncia de sistemas biné-
rios cosmoldgicos (generalizando a taxa de coalescéncia para a Galdxia), o fundo
estocastico de ondas gravitacionais gerados por esses sistemas e a razdo sinal/ruido para
detectores interferométricos do tipo LIGO. A descri¢do de cada uma dessas etapas serd

dada nas se¢Oes a seguir.
4.1 - A taxa de coalescéncia de sistemas bindrios em espiralacdo para a Galdxia

As coalescéncias de duas estrelas de néutrons (NS-NS), dois buracos negros (BH-BH)
ou de um buraco negro e uma estrela de néutron (BH-NS) estdo entre as fontes mais
importantes de ondas gravitacionais, devido a imensa quantidade de energia liberada no
processo. Em particular, a coalescéncia de sistemas bindrios NS-NS pode irradiar cerca
de 10> erg no dltimo segundo de sua trajetéria espiral, em frequéncias de até 1,4-1,6

kHz [Freitas-Pacheco, 2006].

A coalescéncia de duas estrelas de néutrons (NS-NS) constitui uma possibilidade bas-
tante atraente devido a enorme quantidade de energia envolvida no processo e do bom

conhecimento do seu comportamento dinamico.

Sendo P(z) a probabilidade por unidade de tempo da formagio de um sistema NS-NS
com uma escala temporal de coalescéncia 7, e R(t) a taxa de formacdo de estrelas de

néutrons (que exprime quanto de gis € convertido em estrelas por unidade de tempo) na
época t, o numero de bindrias NS-NS por intervalo de coalescéncia hoje € [Freitas-

Pacheco, 1997]

==& [R()P(e. + (T 1))t 7
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onde & é a fracdo de estrelas de néutrons que correspondem a pares NS-NS e T € a
idade da Galaxia. O parAmetro & é tomado como constante durante a evolugéo da Ga-

ldxia. Nessa integral, 7, € a escala temporal de coalescéncia contada a partir do presente

instante. Dessa forma, o argumento da fun¢do de probabilidade representa a idade do

sistema bindrio somada com a escala de tempo de coalescéncia observada.

A taxa de coalescéncia em uma determinada época é dada por
v.(6)=& [ Re—1)P(r)dr 8)

onde 7, é o tempo minimo necessdrio para que um sistema bindrio de estrelas de néu-
trons coalesca, tomado como sendo igual a 0,1 Gyr. Essa equacdo exige o uso de uma
lei especifica para a taxa de formacdo estelar e para a distribuicdo de probabilidade
P(r). Tomando a taxa de formacdo estelar como sendo proporcional a massa de gés
disponivel, tanto ela quanto a taxa de formacdo de estrelas de néutrons decaem expo-
nencialmente em funcio do tempo. Fazendo com que P(r)= B/t [Regimbau, 2006],

onde B € uma constante de normalizagdo, tem-se

t o B(T+x—t)

V(1)=& BR(T)[ ———adx ©)

Normalizando-se essa funcdo no intervalo de 2x10° yr até 20Gyr , o valor obtido é de
B =0,087. Na sec¢do seguinte utilizaremos as idéias bdsicas colocadas acima para cons-

truir a “taxa de coalescéncia cosmoldgica”. Isto €, generalizando a taxa de coalescéncia

da nossa Galaxia (Via Léctea) para todo o Universo.
4.2 - A taxa de coalescéncia de sistemas bindrios cosmologicos

Além da emissdo de ondas gravitacionais por sistemas bindrios proximos, espera-se que
a superposicao das ondas geradas por um nimero muito grande de sistemas bindrios

distantes produza um fundo estocdstico detectdvel. Para a determinacdo desse fundo, é

13



necessario que o formalismo anterior seja ampliado para estabelecer-se o sinal de um
fundo estocdastico de ondas gravitacionais gerado pela coalescéncia de sistemas bindrios

cosmolégicos.

Sendo B, a fracdo de bindrias que permanecem ligadas ap6s o segundo evento de su-
pernova, f, a fragcdo de bindrias massivas formadas entre todas as estrelas e A, a fra-

cdo de massa das progenitoras de estrelas de néutrons, define-se
Ap = Bs o As (10)

onde A, € a fragdo de massa convertida em sistemas bindrios de estrelas de néutrons.

Segundo Regimbau e de Freitas Pacheco [Regimbau, 2006], B, =0,024 e f, =0,136,

valores obtidos através de simula¢des numéricas. Os autores comentam que esses nime-
ros dependem da velocidade de dispersdo adotada para a explosdo do sistema. Se eles
tivessem adotado um valor de 230 km's'l, ao invés de 80 km's'l, a fracdo de sistemas
mantidos unidos seria reduzida em cerca de uma ordem de grandeza, para

B =0,0029.

Supondo-se que estrelas progenitoras com massa superior a 25 massas solares dao ori-
gem a buracos negros, tomando-se o valor minimo da massa de progenitoras para a
formacdo de estrelas de néutrons como sendo de 8 massas solares [Pereira, 2008] e to-

mando-se uma funcdo de massa inicial &(m), que exprime a freqiiéncia de formagdo de

estrelas para um dado intervalo de massa, da forma
E(m) = Am™) (11)

onde x =1,35 (chamado de expoente de Salpeter), normalizada no intervalo de 0,1 M®

a 140 M, de tal forma que Imf(m)dm =1, temos que

25
Ays = j E(m)dm =539x10" M, (12)
10
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Tomando-se os valores conhecidos de S, e de f, e o valor calculado de A4, obtém-

se para A, o valor de
A,=176x10" M (13)

Finalmente, a razdo diferencial “cosmoldgica” de formacgdo de sistemas bindrios de es-
trelas de néutrons pode ser escrita como
t eB(T+x—r

dv )
dRs s =\, Ba, (z)d—ZdZ | ——dx (14)

onde ab(z) € o fluxo de matéria baribnica para as estruturas primordiais (em

M, Mpc™ yr'). Essa funcdo foi obtida diretamente do trabalho de mestrado de Pereira
[Pereira 2008] e € fruto de um cendrio para a formacao das estruturas em grande escala
do Universo estudado por esse autor. Na (14) dV/dz representa a variacdo do volume co-
movel do Universo (isto €, vincula o particular modelo cosmolégico. No nosso caso € o
chamado modelo A-CDM), e a conversao de tempo césmico para “redshift” € feita atra-

vés de

dt _ 9,78h"'Gyr
A (1+2Q, +Q,(1+2)

15)

sendo Q\ e Q, os chamados parametros de densidade cosmoldgicos para, respectiva-
mente, a energia escura e a matéria total presente no Universo. J4 h representa o para-

metro de Hubble em unidades de 100 km s™ Mpc™.

Veja que o integrando da equagdo (14) leva em conta que a formacgao estelar € uma fun-
cdo que varia exponencialmente com o tempo. A equacdo (14) nada mais € do que a
“generaliza¢do cosmoldgica” da taxa de coalescéncia inferida para a nossa Galéxia, con-

forme representada pela equagao (9).
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4.3 - O fundo estocdstico de ondas gravitacionais

O fluxo de energia especifico (em erg cm™ Hz ") no referencial do observador para uma

determinada coalescéncia de sistema binario €

1 dE

fo =g 2l g,) (16)
dmd,” dv

onde z, é o redshift em que ocorre a coalescéncia, d, =(1+z, )r é a distancia de lumi-

nosidade até o sistema que coalesce, r € a distncia propria, que depende do modelo

cosmoldgico adotado, dE,, /dv é a densidade espectral de energia gravitacional e

v=(1+z,)v, éa fregiiéncia emitida pela fonte.

Usando-se a aproximagdo quadrupolar e tomando-se um sistema com massas m, € m,,

em Orbita circular, tem-se

Eow _ gyt (17)
dv
onde foi levado em conta o fato de que a freqii€éncia da onda gravitacional é o dobro da

freqiiéncia orbital. Segue entdao

(e )% mm,

K =
3 (ml +m2)%

(18)

Se ambas as estrelas tiverem massa equivalente a 1,4 massas solares, temos

K =520x 10" erg-Hz "

As propriedades espectrais do fundo estocdstico de ondas gravitacionais € caracterizado

por £, , um pardmetro adimensional definido como

(19)
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em que Vv, € a freqiiéncia medida na Terra e p, € a densidade critica para se fechar o

Universo, relacionada com o parametro de Hubble por

3H,’
871G

P, = (20)

e FVO € o fluxo de ondas gravitacionais recebido na Terra, integrado sobre todas as fon-

tes desde o redshift inicial z; até o redshift final z,

if
Fvo = .[fvodRNS—NS (21

4.4 - A razao sinal/ruido S/N

Como a amplitude de qualquer onda gravitacional que se espera receber na Terra € mui-
to pequena, surge o problema referente a sua detectabilidade. Com valores tdo pequenos
para a amplitude recebida, os sinais detectados podem acabar sendo camuflados pelo
ruido local gerado nas proximidades do detector. Por esse motivo, € de fundamental
importancia que se conhega a razao sinal/ruido (S/N) esperada de um determinado de-
tector para que se possa saber qual € a real expectativa de deteccdo de alguma onda gra-

vitacional.

Se essa razdo tiver o valor de 1, a amplitude do sinal € igual a amplitude do ruido. Esse
seria o valor minimo necessdrio para que haja a possibilidade de se detectar o sinal. Para

aumentar a expectativa de detec¢do, o ideal € que a razdo atinja valores ainda mais altos.

Uma forma de se aumentar a razao S/N € através da correlagdo dos sinais de detectores
diferentes. Dessa maneira os sinais detectados se reforcam, j4 que t€m a mesma origem.
O mesmo ndo acontece com os ruidos dos detectores, pois nao sdo relacionados um com

0 outro.

Para o caso de dois detectores do tipo interferométrico, os sinais dos fundos estocésticos

detectados serao

17



s,(1)=h +n; e 5,(t)=h, +n, (22)

em que ;e h, sdo os sinais detectados e n, € n, sdo os ruidos internos de cada detec-
tor. Se os dois detectores estiverem localizados no mesmo ponto e tiverem a mesma
orientagdo no espago, i, e h, terdo o mesmo valor. O sinal efetivo obtido a partir des-

ses sinais € dado por [Pereira, 2008]

T/2

S = <sl,s2> = J._msl (t)s, (r)dr (23)

em que T € o tempo de integragao.

Levando-se em conta que o sinal é pequeno se comparado com o ruido, obtém-se

S =(h, hy)+(n, by )+ (b, ny ) +(ny,ny) = (b, b))+ (ny,my) (24)

Esse resultado, porém, é apenas uma idealizacdo do caso em que os bracos dos detecto-
res estdo perfeitamente alinhados e os sinais sdo detectados sem nenhum atraso nos dois
aparelhos. Em um caso mais realista, € necessario que seja definida uma funcao de re-

dugdo para a sobreposi¢ao dos sinais, dada por [Pereira, 2008]

7/(]") = % § dQeZZJfZA% (Fi+F2+ + F1><F2><) (25)

em que Q é um vetor unitdrio, A¥ € a distincia entre os dois detectores ¢ F,"™ sdo as

respostas dos detectores as duas polarizagdes da onda recebida, dadas por

Fr = %(2 R =77 e (0) (26)

em que X, e Y“ sdo as direcOes dos bragos de cada detector, e ezz;x( ) € o tensor de

polarizacio da onda.

18



A equagdo (25) € normalizada de maneira a fazer com que o valor de ¥ seja 1 quando

os bracos dos detectores estiverem alinhados e a separacao entres eles for 0. A parte

exponencial da equagdo leva em conta o atraso temporal na resposta dos detectores.

Por outro lado, uma equagdo mais geral que relacione os sinais dos detectores é

S = J'T/Za,’tJ'T/2 s,(1)s, (e)Q(r —1')ar' (27)

T2 J-1)2

em que Q(r—1') é uma funcdo filtro, que também depende da configuragdo espacial dos
detectores, dos seus ruidos e do espectro de poténcia do fundo estocdstico. Em condi-
¢oes ideais, usa-se como filtro a funcdo delta de Dirac Q(r—1)=J(r—1'). Assim, a e-

quacdo fica
T /2 00 , , '
§= I_T/zdtL. 5,(£)s, ()0t = 1')dt (28)
Essa equacdo também pode ser escrita no dominio das freqii€éncias como
s=["ar[ s,(r- 5 (50 29)
com &,(f — ') dado por

5 ()= e =% (30)

Se o sinal for isotrépico, ndo polarizado e Gaussiano, as transformadas de Fourier do

sinal e do ruido serao

<}_ll(f)}_l(f)> 5(f -1 |f| Qe (A7) G1)

202

<ﬁf‘,> o(f - 1)5,R(r) (32)
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em que i e j representam a posi¢cdo do detectores e E( f) é a funcdo densidade de

espectro de poténcia do ruido.

A partir das equacdes (31) e (29), chega-se a

(S)=["ar[" &.(r =N (P12 (f)ef (33)
23(1;102 T AN Qo (F12(F) (34)

O nivel de ruido é definido como
N=5-(S) (35)

Levando-se em consideracdo que o ruido em cada detector € significativamente maior

do que o sinal, tem-se que

N[ [ 8- (Dm0 (36)
Ja que os ruidos de cada detector sdao independentes um do outro, tem-se que

(N)=0 (37)
(V?)=(5%)=(s) (38)

Por fim, obtém-se

(%)=L (DR o )
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Agora, é necessario se achar uma funcao filtro que maximize a razdo S/N para aumentar

as chances de se observar o fundo estocastico. Define-se, entdo, a razdo S/N como

()-8 o

Define-se o niimero complexo (A, B), tal que

j A (BRI [ar (41)

em que A(f) e B(f) sdo fun¢des complexas arbitrarias. Com esse definicdo, o sinal

detectado pode ser expresso como

oo p e @

e o ruido como

1 /— —
<N2>=Z(Q,Q)T (43)
A partir dessas expressdes, a equagdo para a razao sinal/ruido pode ser escrita como

j { YQfI)QGWQfIJ

el
(0.0)

(44)

2
S\ (3H;
N 107°
Lembrando que o produto interno entre dois vetores ¢ maximo quando eles t€ém a mes-

ma dire¢ao, tem-se que

o(r)= 2% (1)
TR r) “
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Finalmente, a expressdo para a razdo sinal/ruido € dada por

SY _oH ()R, (f)
(Nj ‘SOfr“To feB(f 4 (#0)

]
=

onde Q., € adensidade de energia em ondas gravitacionais, dado pela equacdo (19).

5 - Resultados alcancados e conclusoes
5.1 - Taxa de coalescéncia para a Galdxia

A primeira etapa do desenvolvimento deste trabalho consistiu na determinagdo da taxa
de coalescéncia de sistemas bindrios compactos em espiralagdo constituidos por estrelas

de néutrons que, como foi descrito na se¢do (4.1), é dada por

t B(T+x—t)
v.(0)= &, BRT)]

Ty

dx

em que & ¢ a fragdo de estrelas de néutrons que correspondem a pares NS-NS, B ¢
uma constante de normalizacio, R(r) é a taxa de formagio de estrelas de néutrons na
época t, T € aidade da Galaxia, ¢, € o tempo minimo necessdrio para que um sistema
bindrio de estrelas de néutrons coalesga e f é o inverso da escala de tempo para a for-

macao estelar, que depende do tipo da galéxia.

Para a realizacdo de tal cdlculo, foi desenvolvido um programa escrito em linguagem
FORTRAN. Seguindo o trabalho de de Freitas Pacheco [Freitas-Pacheco, 1997], os va-
lores adotados foram de &, = 3 x 10*e B = 0,087. Os valores de T, t, e f foram
deixados como dados de entrada do programa, sendo que os valores tipicos, também
adotados por de Freitas Pacheco sdo 7' =15 Gyr, #, =0,1 Gyre S =0,2 Gyr™ para a
Galédxia. A figura 1 mostra um exemplo de grafico tragado a partir dos dados obtidos
através do programa para a Galdxia, usando os valores tipicos dos pardmetros de entra-

da. E possivel observar que o pico da curva ocorre aproximadamente no tempo equiva-

lente a 2,2 Gyr.
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Figura 4 - Taxa de coalescéncia de sistemas NS-NS para a Galaxia. Veja que a unidade é 10 yr™".

5.2 - Taxa de formacgdo cosmica e a razdo sinal/ruido

Um novo programa, também escrito em FORTRAN, foi desenvolvido para a determina-
cdo da taxa cosmica de coalescéncia, da assinatura do fundo estocéstico correspondente
e da razao sinal/ruido para os detectores LIGO nas suas configuracdes I (inicial), IT (mo-

dificada), e III (avancada).

Nesse novo programa, os parametros de entrada adotados foram o expoente da funcao
de massa inicial, o tempo minimo para a coalescéncia de sistemas bindrios e o inverso
da escala de tempo para a formagao estelar. A idade do Universo foi fixada em 15 Gyr.
A taxa de coalescéncia de sistemas bindrios foi calculada da mesma forma que no pri-
meiro programa. O formalismo desenvolvido nas se¢des (4.2), (4.3) e (4.4) foi utilizado

para o célculo do fundo estocdéstico e da razdo S/N.

As razdes sinal/ruido obtidas para o detector LIGO III dio uma perspectiva positiva

para algumas das combinagdes dos parametros de entrada. Por exemplo, considerando
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uma distribui¢do das massas das estrelas que geram o fundo estocdastico do tipo Salpeter
(x = 1,35 na equagdo (11)), o tempo minimo de coalescéncia 7, = 2,0 x 10° yr, e a
escala caracteristica de tempo para a formagdo estelar, no Universo, da ordem de
5,0 x 10° yr (B = 0,2 Gyr ), foi obtida uma razdo sinal/ruido de aproximadamente

2,34. Para um tempo minimo de coalescéncia de 1,00 x 10° yr, mantendo-se 0s mesmos

valores para os dois outros parametros, a razao S/N sobe para aproximadamente 2,36.

As figuras 5 e 6 mostram os graficos da densidade de energia e da amplitude adimensi-
onal do fundo estocéstico em fun¢do da freqiiéncia observada na Terra para a combina-
cdo de parametros correspondente a razao sinal/ruido de 2,34. As figuras 7 e 8 mostram
as mesmas caracteristicas para o caso em que a razio S/N é de 2,36. E possivel notar

que as curvas permanecem quase inalteradas para essa variacao de parametros.

4.8e-010 T T T T T

4e-010 q
eimf=1.35

taul = 2.00E+5

35e-010 beta =0.20 B

3e-010

2.8e-010

Densidade de energia

2e-010

1.5e-010

1e-010

5a-011 I I I I I
1} 200 400 600 a0o 1000 1200 1400

Frequéncia obserada (Hz)

Figura 5 - Densidade de energia correspondente a razao S/N ~ 2,34
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Figura 6 - Amplitude correspondente a razao S/N ~ 2,34
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Figura 7 - Densidade de energia correspondente a razao S/N ~ 2,36
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Figura 8 - Amplitude correspondente a razao S/N ~ 2,36

As figuras 9 e 10 mostram as taxas de coalescéncia para os dois casos acima citados.
Fica claro através desses graficos que a taxa tem um pico mais elevado e largo, e de-

cresce mais lentamente para o primeiro caso.
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Figura 9 - Taxa de coalescéncia correspondente a razao S/N de 2,34
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Figura 10 - Taxa de coalescéncia correspondente a razdo S/N de 2,36

As figuras 11, 12, 13 e 14 ilustram a variagdo do comportamento das funcdes de densi-
dade de energia e da amplitude adimensional para combinacgdes diferentes da fungdo de

massa inicial. Os valores adotados sdo 0,35 e 2,35. Para o primeiro valor, a razdo S/N
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assume o valor de aproximadamente 1,40. No segundo, a razao S/N € de 0,103. O valor
de x = 0,35 produz as maiores razdes S/N. O expoente de 2,35 gera os valores mais
baixos para a razdo sinal/ruido em qualquer combina¢do de parametros, chegando ao

valor mais baixo de 1,40 x 107 para o caso em que 7, =2,0 % 10°yre B =14 Gyr ™.

A Tabela 1 apresenta os valores das razdes sinal/ruido para todos os modelos gerados
em nosso trabalho. A partir dela fica evidente que o cendrio mais favordvel para a de-
tec¢do, em relac@o ao inverso da escala de tempo de formagao estelar, € aquele em que
o seu valor € de 0,2. Todos os outros valores deste parametro resultam em uma razdo
S/N menos favoravel quando sdao mantidas as combinacdes dos valores dos outros dados

de entrada. Em contraste, também € evidente que o valor de S igual a 1,4 é o que pro-

duz os piores resultados.

O tempo minimo de coalescéncia produz resultados um pouco mais favoraveis quando
tem seu valor definido em 1,00 x 10° yr. A diferenca, por exemplo, entre o modelo 1 ¢ o
modelo 5 citados acima deve-se a variagdo deste parametro. Neste caso, a diferencga é de
quase 1%. Essa propor¢do entre os valores obtidos mantém-se aproximadamente cons-
tante ao alterarmos apenas o valor do tempo minimo de coalescéncia, qualquer que seja
o expoente da fungdo de massa inicial. Isso também pode ser observado para os outros

valores do inverso da escala de tempo de formagao estelar. Para S = 0,6, essa diferenca

¢ de cerca de 14%; quando £ = 1,0, éde 16%; ¢ quando S = 1,4, também € de 16%.

O valor do expoente da fun¢do de massa inicial que gera os melhores resultados para a
razao sinal/ruido é o valor de 1,35, conhecido com expoente de Salpeter. Mantendo-se
todos os outros parametros constantes, o valor de 0,35 para o expoente de massa inicial
gera razdes S/N cerca de 40% menores do que o valor de 1,35. Adotando-se, por outro
lado, o valor de 2,35, o resultado obtido é aproximadamente 4,5% do que aquele obtido

com 1,35.
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Figura 11 - Amplitude adimensional para o valor do expoente da fun¢iio de massa inicial igual a 0,35
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Figura 12 - Amplitude adimensional para o valor do expoente da funcio de massa inicial igual a 2,35
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Figura 13 - Densidade de energia para o valor do expoente da fun¢do de massa inicial igual a 0,35
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Figura 14 - Densidade de energia para o valor do expoente da fun¢do de massa inicial igual a 2,35
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Tabela 1 - Modelos gerados e suas respectivas razdes sinal/ruido (S/N). O tempo de integracdo considera-
do foi 7= 1 ano para obten¢do das razdes S/N listadas abaixo.

expoente da fungdo tempo minimo de inverso da escala de tempo de
modelo de massa inicial coalescéncia (yr) formagao estelar (Gyr'l) razdo S/N
1 1,35 2,00x10° 0,2 2,34
2 1,35 2,00x10° 0,6 1,05
3 1,35 2,00x10° 1,0 0,472
4 1,35 2,00x10° 1.4 0,317
5 1,35 1,00x10° 0,2 2,36
6 1,35 1,00x10° 0,6 1,19
7 1,35 1,00x10° 1,0 0,548
8 1,35 1,00x10° 1.4 0,368
9 0,35 2,00x10° 0,2 1,40
10 0,35 2,00x10° 0,6 0,629
11 0,35 2,00x10° 1,0 0,284
12 0,35 2,00x10° 1.4 0,191
13 0,35 1,00x10° 0,2 1,42
14 0,35 1,00x10° 0,6 0,717
15 0,35 1,00x10° 1,0 0,330
16 0,35 1,00x10° 1.4 0,222
17 2,35 2,00x10° 0,2 0,103
18 2,35 2,00x10° 0,6 0,0463
19 2,35 2,00x10° 1,0 0,0209
20 2,35 2,00x10° 1.4 0,0140
21 2,35 1,00x10° 0,2 0,104
22 2,35 1,00x10° 0,6 0,0528
23 2,35 1,00x10° 1,0 0,0242
24 2,35 1,00x10° 1.4 0,0163

Os resultados obtidos demonstram que existe uma possibilidade real de deteccdao do
fundo estocastico de ondas gravitacionais estudado a partir da correlagdo dos sinais de
saida de dois interferdmetros do tipo LIGO III (configuracdo avangada que deve ser

atingida por volta de 2012), especialmente para os valores dos parametros x = 1,35, 7,

=1,00x10°e B =02 Gyr .
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