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RESUMO

As equagoes de campo da Relatividade Geral, quando linearizadas fornecem solugoes que
descrevem perturbacgoes ondulatérias do espago-tempo, e tém a forma de radiacao de qua-
drupolo quando se utiliza a aproximacao de campo fraco e consideram-se pontos distantes
da fonte. Teoricamente, qualquer massa ou arranjo de massas que sofra aceleracoes trans-
lacionais ou apresente rotagao (neste caso, apenas para objetos sem simetria radial), emite
ondas gravitacionais. Porém ha quatro tipos de fontes de especial interesse em astrofisica:
os sistemas periddicos por apresentarem perfis de emissao duradouros e aproximadamente
constantes - como por exemplo sistemas binarios e estrelas deformadas em rotagao; os
bursts, que sao caracterizados por emissoes altamente energéticas em curtos intervalos de
tempo, como explosoes de supernovas e colisao de buracos-negros; os fundos, que podem
ser de natureza cosmolodgica, gerados por eventos como o big bang ou gerados por um
grande nimero de sistemas periédicos ou bursts; e as fontes “chirp”, como sistemas bina-
rios em fase nao-peridédica. O presente trabalho trata da geragao de fundos por sistemas
binarios compactos formados por estrelas de néutrons e buracos-negros. E realizado, em
particular, um estudo dos sistemas binarios compactos cosmolégicos e sua evolugao. O
objetivo é obter o espectro de energia do fundo quando se consideram as emissoes simul-
taneas das binarias compactas situadas a distancias cosmoldgicas, ou seja, sera realizada
a soma dos espectros de toda a populagao para se obter o espectro total.






STOCHASTIC BACKGROUND OF GRAVITATIONAL WAVES
GENERATED BY COMPACT BINARY SYSTEMS

ABSTRACT

General Relativity’s equations when linearized yield solutions which describe wavy per-
turbations in space-time and that have quadrupolar radiation form when one utilizes the
weak field approximation and considers points far from the source. Theoretically, any
masses or arrangement of masses that undergo translational accelerations or that have
rotation (in the case of radially asymetrical objects, only) are able to emit gravitational
waves. Nevertheless, there are four kinds of sources of special interests in Astrophysics:
the periodic systems, because they present lasting and approximately constant emission
profile, e.g., binary systems and rotating deformed stars; the bursts, which are characte-
rized by sharply energetic emissions in a short time interval, as supernovae’s blasts and
merging of black holes; the background, which may be of cosmological kind, generated
by events as the big bang, or generated by a great number of periodic or burst sources;
“chirp” sources, as non-periodic binary systems. This dissertation addresses, in particular,
the background radiation generated by compact binary systems formed by neutron stars
and black holes. It is studied the cosmological compact binary systems and their evolu-
tion. The aim is to calculate the background’s energy spectrum when one considers the
simultaneous emissions from all binaries situated at cosmological distances, that is, it will
be carry out the sum of the spectra of all population of these stellar systems to obtain
the total spectrum.
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1 INTRODUCAO

A Teoria da Relatividade Especial postulou a velocidade da luz como um limite absoluto,
sendo que nem corpos massivos nem perturbagoes de campo podem ultrapassé-la. Obvi-
amente uma teoria de gravitacao compativel com a Relatividade Especial deve obedecer
a este postulado e prever a existéncia de perturbagoes gravitacionais que se propagam a
velocidades finitas.

No caso da Relatividade Geral, estas perturbacoes surgem como solugoes das equacoes de
campo linearizadas, e tém a forma de radiagdao de quadrupolo quando se utiliza a aproxi-
macao de campos fracos e consideram-se pontos distantes da fonte.

Teoricamente, qualquer massa ou arranjo de massas que sofra aceleragoes translacionais
ou apresente movimentos de rotacao pode emitir ondas gravitacionais. Porém, ha qua-
tro tipos de fontes astrofisicas mais importantes: os sistemas periédicos, por apresenta-
rem perfis de emissao duradouros e aproximadamente constantes, emitindo ondas muito
aproximadamente harmonicas, como os sistemas binarios, estrelas deformadas em rota-
¢ao, anas-brancas deformadas em rotacao e pulsagoes de anas-brancas seguindo explosoes
de novas; os chamados bursts, que sao caracterizados por emissoes altamente energéti-
cas em curtos intervalos de tempo, sendo possiveis fontes de tais emissoes nascimentos de
buracos-negros, colisoes entre buracos-negros e entre buracos-negros e estrelas de néutrons
em aglomerados globulares, nticleos galacticos e quasares e coalescéncia final e destruicao
de sistemas binarios; os fundos estocasticos, gerados pelo big bang, inomogeneidades e
transicoes de fase no universo jovem e buracos-negros formados pelas estrelas de popula-
cao III; os “chirps” cuja origem pode ser os sistemas bindrios em fase de rapida evolucao.
Aqui se deve notar que um sistema binario pode representar tanto uma fonte periddica
quanto uma fonte “chirp™ se esse sistema emite energia suficiente em forma de radiacao
gravitacional tal que sua orbita diminua por uma quantidade observavel em um intervalo
de tempo da ordem de, por exemplo, 1 ano, j4 nao pode ser considerado uma fonte pe-
riddica e passa a ser um “chirp”. De fato, se uma bindaria é compacta o suficiente para
irradiar em 10Hz ou mais, ela coalescerd em um curto intervalo de tempo.

Os sistemas binarios sao as mais bem conhecidas de todas as fontes de ondas gravitacio-
nais. Através da medicao das massas e dos parametros orbitais de um sistema binario e de
sua distancia, pode-se calcular com seguranca as caracteristicas das ondas emitidas. Siste-
mas formados por estrelas da seqiiéncia principal ou anas-brancas, por exemplo, possuem
periodos orbitais de no minimo uma hora, gerando ondas de freqiiéncias nao superiores a
1 mHz. Porém os sistemas formados por estrelas de néutrons e buracos-negros por terem
em geral distancias orbitais pequenas, podem apresentar freqiiéncias de emissao mais ele-
vadas.

Na tentativa de se detectar a radiagao gravitacional, foram projetados e construidos di-
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versos modelos de detectores, os quais podem ser classificados em dois tipos: os de massa
ressonante e os interferométricos. Os de massa ressonante tém como principio de funciona-
mento uma peca de metal, que é em geral cilindrica ou esférica, cujos modos de oscilagao
sao excitados pela passagem de ondas gravitacionais de determinadas freqiiéncias, sendo
estas oscilagoes detectadas por transdutores. Os interferométricos funcionam de forma
similar ao interferometro de Michelson-Morley, onde as ondas gravitacionais sao captadas
através da interferéncia entre feixes de laser. Ha projetos de detectores interferométricos a
serem construidos no espago, para a eliminacao de ruidos mecanicos que possam dificultar
a deteccao. Exemplos de projetos de detectores interferométricos espaciais sao o LISA, o
BBO e o DECIGO; o LIGO ¢ construido no solo.

O presente trabalho trata das emissoes de radiacao por sistemas binarios compostos por
estrelas de néutrons e buracos-negros gerados em um cenario de formacao de estruturas,
em que a formacao de estrelas ocorre em halos, ou ilhas de formagao, cujas massas tipicas
consideradas estao entre 10° e 10'° massas solares. Para uma precisa descricao das massas
dos halos, existe o formalismo de Press-Schechter, que fornece basicamente uma distribui-
¢ao de massas para estes halos. Porém aqui sera feita uma aproximacgao, que consiste em
se considerar todos os halos com uma mesma massa. Serao considerados os sistemas que
estao em fases iniciais de existéncia, ou seja, onde a radiacao emitida pode ser considerada
aproximadamente periddica e de amplitude constante. Sistemas nessas condig¢oes possuem
freqiiéncias de emissao de até aproximadamente 1 Hz, sendo que acima desse valor ja se
inicia a fase de rapida evolugao, ou fase chirp. Na verdade, a passagem do regime periédico
para o regime chirp nao é descontinua, e sim gradual, porém o valor de 1Hz mostra-se um
limite seguro. O objetivo é obter o espectro de energia resultante quando se consideram as
emissoes simultaneas de toda a populacao de bindarias situadas a distancias cosmolégicas,
ou seja, sera realizada a soma dos espectros de toda a populacao para se obter o espectro
total. Em outras palavras, sera obtido o fundo estocastico gerado por sistemas binéarios
compactos.

O trabalho esta organizado da seguinte forma: no capitulo 2 é feita uma breve revisao
da teoria da relatividade geral (RG) e do formalismo de ondas gravitacionais, como apro-
ximacao linear das equagoes de campo da RG que geram solugoes do tipo ondulatorio,
determinacao da poténcia irradiada por sistemas bindrios e célculo do espectro de energia
para o sistema; o capitulo 3 tratara do calculo do fundo propriamente dito; no capitulo 4
serao apresentados e analisados os resultados. Finalmente, o capitulo 5 apresenta a con-
clusao geral do trabalho, sua validade, seus resultados e algumas sugestoes para futuros
aperfeicoamentos. Portanto, este trabalho se divide basicamente em trés etapas: a teoria
das ondas gravitacionais, o desenvolvimento do célculo do fundo e a apresentacao dos

resultados.
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2 ONDAS GRAVITACIONAIS

Este capitulo mostra como a equacao de campo de Einstein gera solugoes ondulatérias
quando se utiliza aproximacao de campo fraco e, fazendo-se uma escolha apropriada do
gauge e tomando-se pontos distantes da fonte, chega-se a uma equagao particularmente
simples cujas solucoes descrevem a radiagao de quadrupolo. Logo apds introduzir estes
conceitos, sao calculadas grandezas relativas a radiacao gravitacional para sistemas
bindrios, como poténcia total irradiada e espectro de energia. Esta parte traz também

uma breve descricao do funcionamento basico dos detectores de ondas gravitacionais, em
especial BBO, DECIGO,LISA e LIGO.

2.1 Equagao de Einstein e Solucao Ondulatoria

As equacoes de Einstein em sua forma completa sao escritas como:

1 871G
Ruy - EgMVR - _7TMV (21)
ou em termos do tensor de Einstein:
G
GH‘V — _?TMV (22)

Estas equagoes sao nao-lineares, porém podem ser linearizadas através da aproximacao
de campo fraco, e desta aproximacao surgem as solugoes ondulatérias. Sera considerada
a assinatura da métrica igual a —2. Outra convencao adotada serd a utilizacao de letras
gregas para designar numeros variando de 0 a 3, e letras latinas para designar nimeros
variando de 1 a 3, além disso é utilizada a convencao de Einstein, na qual indices mudos
representam somas.

As solugoes ondulatérias surgem quando se faz a aproximacao linear no tensor métrico.
Isso é feito considerando-se o tensor g,, como sendo o tensor de Minkowski com uma

pequena perturbacao de primeira ordem:

g/.LZ/ - 77,u,1/ + ghp,y (23)

cuja versao contravariante é dada por g = n*¥ —eh*. Este tensor métrico serd utilizado
no célculo do tensor de Einstein G, .

O tensor G, ¢ formado pelo tensor de Ricci e sua contragao e pelo tensor métrico. O
tensor de Ricci, por sua vez, é funcao dos simbolos de Christoffel. Portanto, deve-se
calcular primeiramente os simbolos de Christoffel, para posteriormente calcular-se o

tensor de Ricci, sendo o tensor de Einstein calculado por ultimo.
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Os simbolos de Christoffel sao representados como:

D, = 50" Out + 008y — Dp00) (2.4)
Substituindo-se o tensor g, dado e calculando-se as derivadas, obtém-se:
mfiﬂ@@+@M—ymg (2.5)
9 i
O tensor de Ricci é uma contragao do tensor de Riemann, que é representado por:
N = O0ulS, — 0,15, + T3, T, — FZuFZV (2.6)

Substituindo o tensor métrico e calculando, tem-se:
Apv

1
o = 5= (OuONN + O, Dah, = D,0:h; = D,0,5 + Oy, — Ishay) (2.7)

Manipulando indices, tem-se:

Rn)\w/ = grc&Rs,\uy = 77K§R6)\l“/ + 5hm§ = nnéRiw/ + O(EZ)

portanto,

Rn)\yu = Tks R(S,\w/ (2 : 8)

Aplicando o abaixamento de indices acima, chega-se a:
1
RI{)\}U/ = 55(6;16)\}%@1/ + al/a%h/\,u - a)\auhnu - auaﬁhz\l/) (29)

Utilizando o mesmo raciocinio anterior para a manipulacao de indices, pode-se contrair o

tensor de Riemann para se obter o tensor de Ricci:
Ry = 0" Ry (2.10)
donde se obtém:
R\ = %E(OMOAh’; + 0,0xh — 0x0xh — Ohy,y) (2.11)
Contraindo-se mais uma vez os indices, obtém-se o escalar de curvatura:

R = nHARn)\
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ou seja,

R = ¢(0,0,h"" — Oh) (2.12)
Substituindo-se as grandezas calculadas acima na expressao do tensor de Einstein, tem-se:

1
GHA = 55(3M3Ah’,§ + a,ua,.;hl)f - Dhl‘i)\ - a;-;a)\h - nmAauauhw/ + nnADh) (2'13)

A expressao acima pode ser simplificada através da escolha de um gauge apropriado, da
mesma maneira que se faz no eletromagnetismo.

Neste caso, pode-se utilizar as coordenadas harmonicas, que obedecem a igualdade

g™ T =0 (2.14)
a relagao acima fornece, em primeira aproximacao, a expressao

|

que é conhecida como gauge de Einstein, Fock, de Donder ou Hilbert.

Definindo-se uma nova variavel 1, tal que

1
wn)\ = hn)\ - EnnAh (216)
o gauge acima pode ser escrito como
Iy =0 (2.17)

Considerando-se estas condigoes no tensor de Einstein, este se torna simplesmente:
1
Gn)\ = _§€Dwn)\ (218)
Como a equagao de Einstein pode ser escrita como
Gy = ——Tx (2.19)

e dado o tensor calculado anteriormente, fica-se com:

1 87
§€|:|’l7bﬁ)\ = ?TH)\ (220)

Para o vécuo, esta equagao se torna simplesmente

Other =0 (2.21)
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tomando-se o traco

N *Open = O(h —2h) = —0h =0 (2.22)

e notando-se que a partir da definicao de ., conclui-se que h,) deve satisfazer
Uhgy =0 (2.23)

Que representa a equacao de ondas para a perturbacao h da métrica. Dessa forma veé-se que
a equacao de Einstein linearizada conduz naturalmente a solugoes do tipo ondulatério.

Pode-se calcular, a partir das solucoes da equacao de onda acima, grandezas como a
poténcia total irradiada pelos diversos tipos de fonte. No presente trabalho, as fontes
consideradas serao os sistemas bindrios compactos formados por estrelas de néutrons e

buracos-negros, cujo calculo do espectro e poténcia irradiada sera feito a seguir.
2.2 Aplicagcao a Sistemas Binarios

De acordo com Weinberg (1972) , a poténcia total irradiada em forma de ondas gravita-

cionais por um objeto é dada por:

p_ 2Gw°([Dyj- Dy — 5| Dyil”]

2.24
5c5 ( )
onde P ¢ a poténcia total irradiada, w ¢ a freqiiéncia da onda e D;; ¢ dada por:

D;j(w) = /xixjp(x)d% (2.25)

Mais especificamente, se o objeto estiver em rotagao, e expressao para a poténcia fica:

32GO6[%e?
p=-———""" 2.2
5¢P (2.26)
onde
3
I=>"1I; (2.27)
e
Ly — I
e = ————

I
e (1 é a freqiiéncia de rotacao do objeto. Esta expressao pode ser utilizada no calculo da
poténcia irradiada por um sistema bindrio, bastando para isso que se calcule o tensor D;;
para esse sistema.
Para isso, pode-se considerar o sistema como duas massas (m; e ms) ligadas por uma

barra de massa desprezivel, considerar que esse sistema gira em torno de seu centro de
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massa e escolher um sistema de coordenadas fixo ao sistema binario e cuja origem esteja
no centro de massa. Dessa forma, pode-se considerar que as coordenadas das duas massas

sejam:

m; = (xl =711,T2 = 0,23 = 0) (228)

moy = ([El = —T9,To = 0,1’3 = O)

O tensor D;; para esse sistema fica:

Dij = / d*rr; ka&”(? —77) (2.29)
k
assim,
Dy =my /d?’x:v%ég(? —77) 4+ my / Praid® (T +73)
portanto,

Dy = m1’7’_1>‘2 + m2‘7"—2>’2

Apenas a componente Dq; serd diferente de zero, pois apenas as coordenadas no eixo x;
sao diferentes de zero. Deve-se agora escrever Dq; em funcao de r; ou ry. Isso pode ser

feito utilizando-se a definicao de centro de massa:

miry — Malg
T = - = 2.30
oM mi + me ( )

Como no sistema utilizado o centro de massa esta na origem, tem-se:

ry = (%) - (2.31)

D11 = mlr% <1 + m)

mo

dessa forma:

Definindo-se a separagao dos corpos como r = ry + ry, pode-se escrever Di; em termos

dessa separacao, colocando-se r; em funcao de r

f () o)

mo
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substituindo na expressao para o momento de inércia, tem-se

D, = (M) 2 (2.33)

mi + Mo

Agora, considerando as expressoes 2.26, e o momento de inércia calculado acima, tem-se:

2GS 2
po 3¢ ( el ) rt (2.34)

5¢5 my + mo

O calculo da poténcia irradiada mostrado tem carater apenas didatico no presente traba-
lho, pois ajuda a ilustrar o mecanismo de emissao e fornecer uma estimativa da intensidade
da radiagao emitida. O que sera de fato utilizado é o espectro de emissao, cujo calculo é

exibido a seguir.
2.3 Calculo do Espectro de Energia

A energia emitida via ondas gravitacionais pode ser separada em contribuicoes para di-
ferentes freqiiéncias. Considerando-se a energia associada a um intervalo infinitesimal de
freqiiéncia (v, v + dv), pode-se denotar esta quantidade por E(v,v + dv). Se dv é infini-
tesimal, entdo F(v,v + dv) serd proporcional a dv, ja que as propriedades do fundo nao
variarao apreciavelmente entre v e v + dv.
Pode-se entao definir

E(v,v+dv) = E(v)dv (2.35)

onde E(r) tem dimensao de energia por unidade de freqiiéncia. Uma conseqiiéncia desta

definicao é que a energia no intervalo finito de freqiiéncias é dada pela integral:
V2
E(v, 1) = / E(v)dv (2.36)
v

Pode-se ainda utilizar outra definicao para o espectro de energia, denotando-se a quanti-

dade infinitesimal E(v,v + dv) por dE, e a defini¢ao 2.35 pode ser reescrita como

dE = E(v)dv (2.37)
ou de forma equivalente
B =& (2.38)
Cdv .

O lado direito é a derivada de

E = / N E(v)dv (2.39)

v

28



Portanto, a expressao para o espectro de energia utilizada sera 2.38, tratada aqui como
a derivada da energia irradiada em relacao a freqiiéncia da radiagao gravitacional, que a
partir de agora serd escrita como vgw:

dE

espectro de energia = (2.40)
dvaw

Para o calculo desse espectro, utilizam-se apenas as expressoes para a terceira lei de Kepler

aplicada ao sistema e a energia total do sistema:

Terceira Lei de Kepler: w® = G(ml—:w (2.41)
r
G
energia total do sistema: FE = —% (2.42)
r
Derivando-se w e F em relacao a r obtém-se:
dE Gm1m2
—_— = — 2.43
dr 2r2 (243)
dw 3 [G(my + may) 3
= - o=t 2.44
dr 2 l rd (244)

Além disso, pode-se isolar r na terceira lei de Kepler e lembrar que w = 27v, para se

chegar a:

. [G(ml + 7”2)] : (2.45)

4722

Uma caracteristica importante da radiagao de quadrupolo para sistemas binérios é que a
freqiiéncia da onda emitida é o dobro da freqiiéncia de rotacao do sistema, de forma que

a expressao anterior fica:

r = {M} (2.46)

25,2
T™“Vow

onde vgw € a freqiiéncia da onda gravitacional. E necessario salientar que essa relagao
entre freqiiéncia de rotacao e freqiiéncia emitida vale para orbitas circulares; para érbitas

elipticas os harmonicos superiores sao importantes. Além disso:

E E
dE _, d

o= 2.47
dv dl/GW ( )
¢ d d
T r
B 2.4
dv de (2.48)
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Utilizando-se a regra da cadeia e as derivadas calculadas acima, pode-se calcular o espectro

de energia:
dE dE dr
dv  dr dv
portanto,
dE dE dr
= T——
dvaw dr dw
fica-se com

Wl

G

ol

(2.49)

dE s 1 6 (i + ma)"
——— | myma(mi+m
dvaw 3 \ 2y P 2
Introduzindo a grandeza denominada “chirp mass” definida como Moy = p3/°M3/5 onde
i € a massa reduzida do sistema e M ¢é a massa total do sistema, a expressao para o

espectro de energia torna-se:

r_(Z )1/3 (M) (2.50)

dVGW 3 TVaw

o que concorda com a expressao utilizada em por exemplo Schneider et al. (2001), lem-

brando que ai foi utilizado G = 1, e o sinal negativo foi omitido.
2.4 Detectabilidade

Uma vez que se tenha calculado o espectro do fundo estocastico em ondas gravitacionais,
deve-se verificar sua detectabilidade, ou seja, verificar se os detectores hoje operantes, ou
ja previstos em projeto, tém capacidade de detectar tais espectros.

Mas as dificuldades técnicas envolvidas na deteccao de ondas gravitacionais sao grandes,
porque as amplitudes das perturbagoes na métrica previstas para fontes distantes sao
muito pequenas. Porém, apesar das dificuldades, tem-se realizado varios projetos de
detectores, sendo o mais antigo deles o oscilador ressonante construido por J. Webber
na década de 1960. Um oscilador ressonante, ou detector de massa ressonante, consiste
basicamente em uma pega de metal, geralmente em forma de cilindro ou esfera, que pode
ser feita de aluminio, silicio ou niébio e varios transdutores ligados a essa peca. Quando
uma onda gravitacional atinge o detector, excita seus modos normais de vibracao, e estas
vibragoes mecanicas sao captadas e convertidas em sinais elétricos pelos transdutores.
Por seu proprio principio de funcionamento, este tipo de detector possui uma banda de
deteccao muito estreita, pois os valores das freqiiéncias normais de vibracao sao bem
definidos.

Para diminuir vibragoes indesejaveis que possam prejudicar a deteccao, resfria-se o
detector a temperaturas de até 2K e colocam-se amortecedores mecanicos para filtrar

vibragoes do ambiente.
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Voltando ao detector de Webber, é conveniente mencionar alguns detalhes do instrumento:
foi utilizado um cilindro de aluminio de massa 1, 4ton, comprimento de 1, 5m e freqiiéncia
ressonante de 10kHz. Uma onda cuja amplitude adimensional fosse de h = 102" excitaria
um modo normal de vibracao da barra, cuja energia de oscilacao seria de 1072°J, e a
amplitude de oscilacao da barra seria de 107 m. Além do detector pioneiro de Webber,
ha outros detectores que utilizam barras ressonantes, como por exemplo Allegro, Nautilus
e Auriga. Dos detectores de massa ressonante que utilizam esferas, podem ser citados o
detector Mario Schenberg no Brasil e o miniGRAIL na Holanda.

Existem outros tipos de detectores, como os interferométricos, cujo principio de funciona-
mento é a interferometria a laser. Esses detectores, ao contrario dos de massa ressonante,
possuem larga faixa de freqiiéncia. O primeiro protétipo foi testado em 1972 com uma
sensibilidade r.m.s. de h ~ 10~'* para uma faixa de v ~ 1 — 10kHz.

Esse tipo de detector consiste basicamente em um interferometro semelhante ao de
Michelson-Morley: uma fonte dispara um feixe de laser em direcao a um espelho
semi-refletor, do qual emergem dois raios perpendiculares, que viajam por dois bragos
e sao refletidos por dois espelhos colocados nas extremidades desses bracos. Esses raios
sao entao captados por fotodiodos e somados. Uma onda gravitacional que altere o com-
primento de um dos bragos, ou ambos, causara uma variagao no padrao de interferéncia
dos raios. Para estes detectores, existe uma limitacao: em baixas freqiiéncias (v < 1Hz),
¢ praticamente impossivel isolar o detector das vibracoes parasitas, e a tnica solucao é
monta-los no espaco.

Uma caracteristica importante dos detectores é a utilizacao de dois ou mais instrumentos
colocados em locais diferentes e geralmente distantes entre si, porque além de aumentar
a sensibilidade na deteccao, fornecem meios de se deduzir se um dado sinal provém de
uma fonte real, através da comparagao entre os dados de cada detector.

Aqui serao considerados quatro detectores: LIGO, LISA, BBO e DECIGO. Todos sao
interferométricos e apenas o LIGO é terrestre; os outros sao projetados para funcionarem
no espaco.

Mais detalhes sobre detecgdo podem ser encontrados em D’Inverno (1992) e Schutz (1990).

2.4.1 Caracteristicas Basicas do Detector LIGO

O detector LIGO (Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory) tem como
finalidade detectar ondas gravitacionais de origem cosmoldgica e astrofisicas em geral, tais
como sistemas binarios compactos e colapso de estrelas com formacao de buracos-negros.
Este detector é formado por dois observatorios operando em sintonia: um situado em Li-

vingston, Louisiana e outro localizado na reserva de Handford, situada perto de Richland,
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Washington, a 3.002 quilometros de distancia do primeiro observatério. A finalidade de
se ter dois sistemas distantes operando em conjunto é que se pode determinar a posi¢cao
da fonte de ondas no céu através de triangulagao e medida do tempo de atraso entre as
deteccoes realizadas pelos dois observatérios. A utilizacao de dois detectores operando em
conjunto também é necessaria pelo fato de as ondas terem amplitude muito pequena para
que um detector apenas possa detectar. Além disso, um par de detectores correlacionados
apresenta maior confiabilidade, ja que se pode comparar as observagoes de ambos e
analisar as coincidéncias. Assim, mesmo que a amplitude do sinal detectado seja muito
baixa e o ruido seja alto, através da andlise das coincidéncias pode-se distinguir um sinal
proveniente de uma fonte real.

Cada observatorio LIGO possui uma camara de alto vacuo em forma de L, medindo
4 quilometros em cada braco. Dentro dessa camara estd instalado o interferometro,
semelhante ao interferometro de Michelson-Morley: ha espelhos em cada extremidade
da camara, um feixe de laser com 10 Watts de poténcia viaja através de um colimador
antes de passar por um espelho semi-refletor localizado no vértice da camara. O feixe
entao se divide em dois, cada um viajando através de um brago do sistema. Cada brago
contém cavidades do tipo Fabry-Perot que aprisionam os raios e aumentam sua distancia
percorrida.

Quando uma onda gravitacional passa através do interferometro, o espaco-tempo local é
deformado. Dependendo da fonte e da polarizacao, o resultado é uma mudanca efetiva no
comprimento de uma ou ambas cavidades. Esta mudanca afasta ligeiramente a cavidade
da ressonancia, e a luz ali aprisionada fica levemente fora de fase em relacao a luz
incidente na cavidade. Esta diferenca de fase é detectada por sistemas eletronicos, que
interpretam os sinais e fornecem dados sobre a radiagao gravitacional incidente. Segue

uma imagem exibindo um dos detectores:

Figura 2.1 - Um dos detectores LIGO
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Para uma descrigao do LIGO, pode-se consultar Thorne (2007).
2.4.2 Caracteristicas Basicas do Detector LISA

O detector LISA é projetado para detectar ondas gravitacionais através de interferometria
a LASER. O LISA sera formado por trés satélites, arranjados de tal maneira que formem
os vértices de um triangulo equilatero, cujos lados medirao 5 milhoes de quilometros.

Segue uma imagem com a concepcao artistica do LISA.

Figura 2.2 - Concepcdo artistica do LISA

Cada satélite emitira e recebera feixes de laser, de forma que todo o sistema se comportara
como um interferometro de Michelson-Morley. Quando uma onda gravitacional perturba
o espaco-tempo entre dois dos satélites, pequenas diferencas nos comprimentos relativos
entre os bragos podem ser medidos.

O LISA sera adequado para a deteccao de radiacao gravitacional em baixas freqiiéncias,
mais especificamente na faixa entre 0,1 e 100 mHz, faixa em que os sistemas binarios
compactos podem apresentar emissoes. Para mais detalhes, indica-se Cornish e Porter
(2007).

2.4.3 Caracteristicas Basicas do Detector DECIGO

DECIGO ¢ o futuro detector espacial japonés de ondas gravitacionais. O principio de
funcionamento, semelhante ao LISA, consistirda em trés satélites configurados de modo
que formem os vértices de um triangulo equilatero de 1000 quilometros de lado, conforme

a figura a seguir:
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Figura 2.3 - Esquema bésico do DECIGO

Os deslocamentos relativos entre os satélites serao medidos através de interferome-
tros de Fabry-Perrot Michelson. A sensibilidade maior do detector estara na faixa entre
0,1 e 10 Hz, porém este se destinara a detectar radiacao na faixa entre 1 mHz e 100 Hz,
o que faz com que seja especialmente apropriado para a deteccao de sistemas binarios
coalescentes formados por buracos-negros de massas intermediarias. Este detector possui
dimensoes bem menores do que as do LISA, e isso é obtido fazendo os feixes de laser
sofrerem varias reflexoes nos interferometros, tornando os comprimentos efetivos grandes.
Porém isso exige lasers de poténcia bem mais elevada do que os utilizados no LISA. Para

mais detalhes, indica-se Kawamura (2006).
2.4.4 Caracteristicas Basicas do Detector BBO

O Big Bang Observer (BBO) serda um sucessor do LISA. O principal objetivo do detector
serd a observacao de ondas gravitacionais provenientes da época imdiatamente apds o
big bang, mas também podera ser utilizado para detectar fontes mais jovens de radiacao
gravitacional, como sistemas binarios. A alta sensibilidade do BBO sera obtida a partir
de lasers de alta intensidade, e da correlagao entre varios interferometros ao redor do
Sol. A faixa de maior sensibilidade do BBO sera de 0,1 a 10Hz. Basicamente, o design
do detector BBO é uma uniao de quatro detectores como o LISA, isto é, cada detector
é composto por trés satélites arranjados na forma de um triangulo equilatero. Dois dos
detectores ficarao sobrepostos, formando uma estrela de Davi, conforme figura a seguir.

A principal diferenca entre os interferometros do BBO e do LISA é o fato de o primeiro
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Figura 2.4 - Esquema biésico do BBO

utilizar lasers com poténcia muito mais elevada. Além disso, cada triangulo formado pelos
satélites serda menor que os triangulos do LISA. Segue a ilustracao mostrando o esquema
bésico do detector.

Para mais detalhes, vide Crowder ¢ Cornish(2005).
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3 CALCULO DO FUNDO

Para o desenvolvimento do calculo do fundo, é necessario que se conhecam caracteristicas
populacionais dos sistemas, como distribuicao de massas, distribuicao de separagoes,
freqiiéncias maximas e minimas e taxa de formagcao de sistemas. Portanto, este capitulo
comeca com uma descricao das funcoes distribuicao a serem utilizadas.

Primeiramente a distribuicao para as massas, onde é adotada a de Salpeter, seguida
pela distribuicao inicial de separagoes. A distribuicao de separacoes é particularmente
interessante para o trabalho, porque contém uma das idéias centrais do projeto: a
evolucao temporal dos sistemas. Na verdade, o que se faz é converter a distribuicao inicial
de separacoes em distribuicao de freqiiéncias de emissao de ondas a partir da terceira lei
de Kepler, para entao se aplicar a lei de evolucao temporal para estas freqiiéncias. Além
disso, o elemento de volume comdével necessario para o calculo do fundo é descrito.

O préximo topico abordado é a taxa de formacao inicial de sistemas binarios, a qual foi
deduzida a partir da taxa de formacao de estrelas individuais. Além disso, sao deduzidas
as separacoes maxima e minima dos sistemas.

E mostrado como as distribuicoes, o elemento de volume e a taxa de formacao inicial
sao utilizados no célculo do fundo. Este tépico comeca com a exposicao do cédlculo do
fluxo em ondas gravitacionais para uma fonte, sendo entao deduzida a expressao para o
calculo do fundo. Porém, do ponto de vista experimental, ou seja, para comparagao com
as curvas de sensibilidade dos detectores, as grandezas mais interessantes sao a amplitude
adimensional, o parametro de densidade de energia e a densidade espectral. Todas elas
podem ser derivadas da expressao para o fluxo, e este capitulo mostra como isso é
realizado, além de ser exibida uma tentativa de se calcular o fundo para sistemas em
fases de evolucao rapida, ou em fase “chirp”. Essa tentativa de uma nova abordagem para
o calculo do fundo torna-se necessaria em regimes de alta freqiiéncia porque, conforme
explicado, os sistemas ja se encontram em rapida evolugao, e a analise anterior, que supoe

perfis de emissao basicamente constantes, deixa de ser precisa.

3.1 Funcgoes Distribuicao

Esta secao apresenta as funcoes distribuicao que serao necessarias para o calculo do fundo

e apresenta também o elemento de volume.
3.1.1 Distribuicao de Massas

No capitulo 2 foi mostrado como calcular o espectro de energia para fontes isoladas, porém

o objetivo do trabalho é a determinacao de fundos estocésticos, que sao a soma da radiacao
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emitida por toda uma populagao de fontes. O primeiro passo para a realizagao dessa soma
sera a determinacao das diversas funcoes distribuicao referentes as populagoes de binarias.
A distribuicao inicial das massas utilizada é a lei de poténcia de Salpeter, cuja definicao

pode ser encontrada em Salpeter (1955), cuja normalizacao é:

mpmAX
/ mo(m)dm =1 (3.1)
onde
P(m) = Am~(1+) (3.2)
com
x=1,35 (3.3)

Os limites de integragao seguirao Araujo et al. (2000), onde:
mmax = 125M® e MyIN = 0,1M© (34)

A constante deve ser escolhida de forma que se verifique a equagao 3.1. Este valor, dado

em unidade de massa solar (M), é:
A=0,17(Mg)*® (3.5)

E importante ressaltar que ao se adotar uma funcao de massas como a de Salpeter, estamos
considerando a formacao das primeiras estrelas de populacao II.

Serao utilizadas simultaneamente duas distribuicoes idénticas, uma para cada massa do
sistema, em que cada massa serd descrita como mq e my. Além disso, as massas m; e mo
serao tratadas como variaveis independentes, ja que duas estrelas de massas arbitrarias
podem se ligar gravitacionalmente e formar um sistema binario, ou seja, a probabilidade
de uma estrela do sistema possuir uma companheira de massa ms nao dependerd de sua

massa mq. Dessa forma, tem-se:
dn(ml, mz) = m1m2¢(m1)¢(m2)dm1dm2 (3-6)

onde dn(my, msy) é a fragao de sistemas com massas entre dm; e dms.
3.1.2 Distribuicao de Separagoes

Neste trabalho as excentricidades das érbitas serao desprezadas, ou seja, todos as Orbi-

tas serao consideradas circulares, onde a distancia entre os componentes do sistema é
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constante. A distribuicao inicial de separagoes utilizada seguird Nakamura et al. (1997):

3| /r\3/4 r\3/2| dr
s =3[ (5)" - (5)"] (37)
2 |\T T r
A expressao acima foi deduzida considerando-se que as estrelas nasceram em halos, cujas
dimensoes tipicas sao representadas como 7. Mais detalhes sobre os halos serao fornecidos
na secao 3.2.2. Dessa forma, 7 na expressao acima representa a maxima separacao que duas
estrelas podem ter entre si. Entretanto, para o calculo do fundo é conveniente substituir
a variavel de separacao r pela freqiiéncia da radiacao gravitacional emitida vgy . Isso é
facilmente obtido com auxilio da terceira lei de Kepler, que para um sistema binario pode

ser escrita como:

G(my +m
w2 = Gl tms) - 2) (3.8)
T
onde w ¢é a freqiiéncia angular de rotacao do sistema e m; e my sao as massas dos objetos
do sistema.
Considerando que

w =27V (3.9)

vaw = 2v (3.10)

o que é uma caracteristica bésica da radiacao de quadrupolo: freqiiéncia das ondas emitidas
é o dobro da freqiiéncia de rotacao do sistema.

Agora, obtém-se imediatamente

2 G<m1 + m2)

cuja derivada em relacao a separacgao é:
dvaw 3vaw
=— 3.12
dr 2r ( )

Além disso, pode-se deduzir uma relagao diferencial entre f(vgw) e f(r) observando-se
a expressao da terceira lei de Kepler e notando que variagoes positivas de r produzem

variacoes negativas em vgw . Isso expresso através de diferenciais fica:

f(r)dr = —f(vew)dvew (3.13)
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Relacionando-se 3.12 e 3.13, tem-se

2r

3VGW

f(VGW) =

f(r) (3.14)

Substituindo f(r) na expressao acima, tem-se:

ran) = ()" - (5)"] 2 (5,19

T vow
Fazendo oM
= (3.16)
T2y,
¢ GM
= (3.17)
T2V

e sustituindo na expressao para a distribuicao fica-se com

flvaw) = K@)m - @] L (3.18)

vaw vaw | Vaw

A distribuicao de separacgoes varia em funcao do tempo, ja que os sistemas binarios
emitem radiagao gravitacional e os dois componentes do sistema se aproximam. Portanto,

as grandezas que aparecem na distribuicao variarao no tempo:

1 0 —8/3 8 e

vaw(t) = - (Tvaw) — gK(t — 1) (3.19)

G(m1 + mg) 1/2
71-2?3

TG = [ (3.20)

onde 7 é a distancia maxima caracteristica do sistema, a qual serd explicada em detalhes

na secao 3.2.2 e K é uma constante dada por

96m1m2 5/3

K =
5¢%(my + mo)l/3

(3.21)

Interpretando-se a freqiiéncia da funcao inicial como a freqiiéncia inicial, pode-se colocar

em evidéncia vy, e sustituir em f(vdy):

Vow = p (7TVGVV)_8/3 + gK(t — o) (3.22)
Substituindo-se em f(v2y,), tem-se uma nova distribuigao, que por simplicidade pode-se

simbolizar por f(vgw,t — to).
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Mas ha varias geracoes de sistemas, cada uma nascendo em um dado instante inicial ;.
Portanto, para obtermos a fracao total de sistemas em dado instante ¢ devemos somar
(integrar) todas as fungoes f(vew,t — to), tomando-se como varidvel de integracdo o

instante de criacao do sistema ty. Para isso, é adequado definir uma nova funcao tal que
dn = g(vaw,t — to)dty (3.23)

represente a fracao de sistemas que surgiram no intervalo dt.

Isso pode ser obtido facilmente através de mudanca de varidveis na fungao f(vew,t —to):

dv,
fvew,t —to)dvew = [(vaw,t —to)=— "ty
0
dv,
g(vew,t —to) = flrvaw,t—to) dGW
Lo
(3.24)
com s
dVGW —k 0 -8/3 8 -
= — ——K(t—t
dtg - (Tvew) 3 ( 0)
ou p
TOW sy L0 (3.25)
dty
portanto, a distribuicao em termos da nova variavel t, fica:
g(to) = =K aw ' (vew)*° — vaw (vew)*) (3.26)
onde
1 8 /8
Vaw = - (7TVGW)78/3 + gK(t —t,) (3.27)

Mas deve-se levar em consideracao a taxa de formacao, que em geral é diferente para cada
to. Uma maneira direta de se acrescentar a taxa de formagao é multiplicando-se a funcao
g(vew,t — ty) por N(ty), que é o numero de sistemas bindrios gerados por unidade de
volume e unidade de tempo, para entao integrar em t.

Assim, tem-se a integral que representa o nimero total de sistemas com freqiiéncia vy

no instante t:

I(vaw. ) = / C N(t)a(vew. t — to)dts (3.29)

tinicial
A integral acima deve ser calculada tomando-se como limites de integracao t;niciar, que
¢ o instante de surgimento da geracao mais antiga e ¢, que é o instante de nascimento
da ultima populacao que contribui para o calculo do espectro. Por exemplo, se se quer

calcular o nimero de sistemas que contribuem para o fundo no redshift igual a 8, deve-se
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integrar do instante correspondente ao redshift igual a 20 até o instante correspondente
ao redshift 8. Dessa maneira, o limite superior de integracao é a prépria variavel ¢t. A
utilizagao do valor redshift igual a 20 como limite maximo ficara clara na secao 3.2.3.

Como a taxa de formagao N(ty) é definida por unidade de tempo e volume, deve-se
integrar a distribuicao I(vgw,t) sobre o elemento de volume para que se tenha o nimero
total de fontes na regiao considerada. Porém o elemento de volume, gragas a expansao
do Universo, é funcao do redshift. Assim, o elemento de volume dV pode ser colocado em

funcao de z, de acordo com a regra da cadeia:

av
dV = —d 2
V R (3.29)

A relacao entre o elemento de volume e o redshift que serd utilizada para o calculo do

fundo é fornecida a seguir:

av c .\
i 47T(FO)TZF(QM7 g, 2) (3.30)
com .
F(Qar, Qn, 2) = (3.31)

VI +2)2(1+ Qarz) — 22+ 2)Qa

e a distancia comoével dada por

c z dz’
r,=———5 || / —} 3.32
HO\/‘le |: ’ k| 0 F(QMaﬂA?Z/) ( )

sendo estas expressoes deduzidas em Padmanabhan (1993).
Os parametros de densidade presentes nas equacoes acima relacionam-se da seguinte ma-
neira:

Qu=p+0Q5 ¢ Qu+Qr+Q, =1 (333)

estas relagoes envolvem os parametros de densidade para a matéria (M), ou seja, matéria
escura (DM) mais matéria barionica (B), curvatura (k) e constante cosmolégica (A). A
funcao S ¢é definida por:
sinx fechado
S(z) = x  plano

stnhx  aberto
Estas relagoes sao validas em um cendrio onde o universo é critico (29 = 1), sendo Hy o
valor atual da constante de Hubble e os termos “fechado”, “plano” e “aberto” referindo-se
ao modelo de universo adotado.

Na verdade, uma caracteristica fundamental dos calculos de fundos é o fato de nao serem

fortemente dependentes da cosmologia adotada. Se se utilizar um elemento de volume
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simplificado, considerando-se por exemplo 24 = 0 e 3, = 1, os resultados nao se alte-
rariam significativamente. Finalmente, acrescentando-se as distribui¢oes de Salpeter e a
derivada ‘fi—‘z/ a I(vgw,t) fica-se com:

dVv

n(my, mg,v) = I(U,t)m1m2¢(m1)¢<m2)£ (3.34)

que representa o nimero de sistemas com massa m; em dm;, massa my em dmsy € com
redshift em dz.

3.2 Taxa de Formacao Inicial de Estrelas e Dimensoes Maxima e Minima dos

Sistemas
3.2.1 Separacao Minima

Neste trabalho, esta-se considerando o estégio inicial dos sistemas binarios, caracterizada
pela emissao aproximadamente constante em amplitude e freqiiéncia de radiacao gravi-
tacional. Para este caso, a abordagem pds-newtoniana fornece descrigao satisfatéria. De
acordo com Mikoczi (2006), esta descrigao é valida até que o sistema atinja a separagao
igual a ISCO (drbita circular estdvel mais interna), ou seja, a méxima aproximagao entre
os dois componentes do sistema tal que ainda se tenha érbitas estdaveis. O limiar ISCO nao
¢ definido com precisao, e Mikoczi (2006) considera que sistemas NS-NS emitam radiagao
gravitacional de freqiiéncia na faixa de 800 a 1230H z quando as duas estrelas se encon-
tram justamente no limiar ISCO. Porém, Oechslin et al. (2004) considera tal freqiiéncia
no valor de 900H z. Utilizando a terceira lei de Kepler e lembrando que neste trabalho as

estrelas de néutrons sao consideradas como tendo massas de 1,4Mq), pode-se calcular o
valor de ISCO:

o {G(ml + mﬂ} v (3.35)

24,2
T™Veow

utilizando-se G em unidades de MélM pc3ty?, my e my iguais a 1,4Mg e a freqiiéncia
em unidade de t4 ! onde tg é a unidade de tempo utilizada e que vale 10° anos, obtém-se

para o valor da ISCO:
r = 35,95km (3.36)

Para sistemas tipo BH-BH, considera-se como separagao minima a tltima érbita estavel
para um buraco-negro de Schwarzschild, sendo que no caso de um sistema binario é con-

siderada a ISCO do objeto de maior massa. A expressao que fornece o raio da ISCO é
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mostrada a seguir:

6GM
r1sco = 3Tseh  , OU  TIsco = 2 (3.37)

onde M representa a massa do buraco-negro e r,., o raio de Schwarzschild.
E necessario mencionar que a massa dos buracos-negros é obtida a partir da massa das

estrelas originais através da expressao:

13
Mgy = 5 (M, —20Mp) (3.38)

sendo M, a massa da estrela que origina o buraco-negro. Esta expressao pode ser encon-
trada em Heger e Woosley (2002).

Para sistemas NS-BH, a separacao minima do sistema sera definida como o raio de ISCO
do buraco-negro. Neste caso imagina-se a estrela de néutrons como um objeto orbitando
o buraco-negro.

As freqiiéncias maximas podem ser obtidas de forma direta através da terceira lei de

Kepler se se conhecem as separagoes minimas.
3.2.2 Separagao Maxima

De acordo com o cenario de matéria escura fria para a formacao de galaxias, as estruturas
observadas no universo, incluindo as préprias galdxias, sao formadas seguindo o modelo
hierarquico, que descreve como estruturas menores unem-se umas as outras para formarem
estruturas maiores. Assim, inicialmente sao formados halos de matéria escura, que entao
formam galaxias, aglomerados, e assim por diante. Como a formacao de galdxias ocorreu
muito tempo apds o surgimento das primeiras estrelas, durante uma grande parte do
periodo considerado entre a reionizacao (que aqui foi considerada ocorrendo no redshift
z = 20) e a época atual, o universo foi povoado basicamente pelos halos de matéria escura.
Acredita-se que as primeiras estrelas se formaram nesses halos, os quais por sua vez se
formaram da fusao de estruturas menores. Tais halos consistem, de acordo com Spolyar et
al. (2008), em 85% de matéria escura e 15% de matéria barionica na forma de hidrogénio
e hélio, formados na nucleossintese do big bang.

Para uma descricao analitica do processo de formacao de estruturas, existe o formalismo
desenvolvido por Press e Schechter em 1974. Esse formalismo descreve, por exemplo, a
distribuicao de massas dos halos. No entanto, no presente trabalho, eles serao tratados
como tendo todos a mesma massa, que serd considerada como sendo de 10%, 10% e 10'°
massas solares. Além disso, como se esta considerando que todas as estrelas em uma
dada populacao sejam integrantes de sistemas bindrios, é razoavel supor que a maxima
separacao possivel, ainda que pouco provavel, seja dada pela dimensao desses halos.

O célculo das dimensoes desses halos pode ser realizado considerando-se que eles se formam
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com as massas tipicas dadas acima, e possuam densidade aproximadamente igual a do
Universo. Como o Universo estd em expansao, a densidade de uma dada regiao tende a
decrescer com o tempo, desde que se considere constante a massa contida nessa regiao.
Portanto, para se determinar o raio tipico das ilhas e sua variacao em funcao do tempo
(ou redshift) deve-se determinar a expressao para a densidade, e como esta varia.

Serd considerado o Universo como tendo densidade critica (€29 = 1). De acordo com Souza
(2004), a densidade de uma regido do Universo neste caso fica:

_ 3HA(t)

pe= g7 (3.39)

onde H(t) é a constante de Hubble.
Além disso, a constante de Hubble estd relacionada ao fator de escala R e ao redshift z

através das expressoes:
1 dR

(t) = T (3.40)
¢ 1
E =14z (341)

No caso presente, é mais conveniente definir uma nova variavel no lugar de z, variavel que

sera utilizada daqui por diante nos calculos do espectro:

(NI

to = 13(1+2)~ (3.42)

Esta varidvel corresponde a idade do Universo em giga-anos.
Combinando-se as trés tltimas expressoes acima, tem-se a expressao do parametro de

Hubble:
H(t)=— (3.43)

substituindo-se na expressao para a densidade do Universo, fica-se com:

1

pe(t) = 6rCE (3.44)

Conhecida a densidade e a massa da regiao considerada, pode-se considerar a ilha como

esférica e obter seu raio de maneira direta, através da definicao de densidade:

M
= — 4
N (3.45)
sendo A
AV = gm’B (3.46)
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Substituindo-se a expressao para a densidade e resolvendo para r, chega-se a:

MG\ ? »

Este é o 7 da equacao 3.7.

3.2.3 Taxa de Formacao Inicial de Estrelas

A taxa de formacao inicial a ser utilizada seguird Springel e Hernquist (2003) , sendo

dada por:
ﬁea(zfzm)
+ = Pm 3.48
onde
3
14
=1
Zm = 5,4

Pm = 0,15M©cm0_1Mpc_3

Esta fungao, quando tracada em funcao do redshift, possui a forma dada pela figura 3.1.
Os autores do artigo citado derivaram esta espressao através de simulacoes hidrodinamicas
de formacao de estruturas em uma cosmologia de matéria escura fria e com constante
cosmoldgica. A expressao derivada descreve a histéria da formacao estelar desde a era
escura, ou dark age, no redshift z ~ 20 até o presente. O modelo utilizado considera
o aquecimento e o resfriamento radiativo de gas, formacao estelar e ventos galdcticos,
ao invés de se considerar somente a gravitacao e a hidrodinamica. Além disso, foram
considerados os Q3 = 0,3 e 24 = 0,7 como valores para os parametros de densidade
barionica e de costante cosmoldgica, respectivamente.

A expressao deduzida apresenta-se em funcao apenas do redshift e, a partir do valor inicial,
cresce até seu valor maximo em z ~ 5—6, onde o valor da taxa de formagao é cerca de dez
vezes maior do que o valor atual (em z = 0). A partir daf a taxa decresce até o redshift
2 ~ 20. O modelo é véalido para uma larga faixa de massas de halo, abrangendo de 108 a
10"°h ' M.
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Figura 3.1 - Taxa de formagdo de estrelas em fungdo de z

Nesse modelo, cerca de 50 por cento das estrelas se formaram até o redshift z ~ 2,14,
sendo portanto mais velhas do que 10,4 Gano, enquanto apenas cerca de 25 por cento se
formaram em redshifts menores do que z ~ 1. Em z = 0, o parametro em densidade em
estrelas estimado é de €2, = 0,004, o que corresponde a 10 por cento de todos os barions
presentes em estrelas de vida longa, o que concorda com determinacoes da densidade de
luminosidade do Universo.

Entretanto, a expressao acima fornece a taxa de formacao em massas solares por volume
e por tempo, e é conveniente obter-se a taxa de formagao dada em nimero de estrelas por
volume e por tempo.

Isto pode ser feito com auxilio da funcao de massa inicial de Salpeter:

01?5 d(m)dm
n(z) = p.(z % 3.50
(2) = p(2) T () (3.50)

Essa expressao pode ser encontrada em Madau et al. (1998).
3.2.4 Taxa de Formacao de Sistemas Binarios

Dada a taxa de formacao de estrelas dada pela equacao 3.50, pode-se determinar a taxa de

formacao de sistemas binarios supondo-se que todas as estrelas formadas a cada momento
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sejam componentes de sistemas binarios. Dessa maneira, tem-se:

npiy(z) = %n(z) (3.51)

Porém esta taxa se refere ao niimero total de sistemas binarios formados, nao os classifi-
cando por valores de massa inicial, e neste trabalho apenas sistemas formados por estrelas
de néutrons e buracos negros serao considerados.

Assim, é necessario extrair da taxa de formacao total apenas as fragoes de sistemas que
originem duplas do tipo: estrela de néutron-estrela de néutron, buraco negro-buraco negro
ou estrela de néutron-buraco negro, que por simplicidade serao citados daqui por diante
como NS-NS, BH-BH e NS-BH, respectivamente. Estrelas com massas iniciais entre 8
massas solares e 25 massas solares (detalhes no tépico seguinte) gerarao estrelas de néu-
trons no estagio final da evolugao. Pode-se entao utilizar a fungao de massa inicial de

Salpeter para estimar a fracao de sistemas do tipo NS-NS:

25 25
nNS—NS(Z) = nB[N(Z>/8 m1¢(m1)dm1\/g mggb(mg)dmg (352)

H& controvérsias a respeito do valor limite de massa inicial que uma estrela deve ter para
dar origem a um buraco-negro. Os valores podem variar entre 25 e 45 massas solares,
geralmente. Entretanto neste trabalho serd utilizado o valor de 25 massas solares, o que
concorda com o valor do limite superior de massa inicial para geracao de estrelas de
néutrons utilizado no topico acima.

Como se estd considerando 125 massas solares como limite maximo para o valor da massa

inicial de uma estrela, a expressao para a taxa de formagcao de sistemas BH-BH fica:

125

125
nBH_BH(z) = nB[N(z)/ m1¢(m1)dm1/ mgqb(mg)de (353)
25 2

5

Para sistemas BH-NS, segue-se o mesmo raciocinio anterior, porém agora a fracao re-
sultante devera ser multiplicada por dois, ja que se esta considerando sistemas NS-BH e
BH-NS:

125

npy-ns(2) :2nBIN(z)/8 m1¢(m1)dm1/2 ma@(ms)dme (3.54)

5

3.3 Fundos de Ondas Gravitacionais das Binarias Compactas

Qualitativamente, o fundo é formado pela soma da radiagao emitida por todos os sistemas
bindrios, e dependera das caracteristicas intrinsecas de cada sistema (separagao, massas e

elipticidade da 6rbita) e das caracteristicas populacionais dos mesmos (taxas de formagao,
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distribui¢ao de separagoes, distribui¢ao de massas e redshift).

Gragas a Relatividade Geral as caracteristicas intrinsecas sao conhecidas precisamente
para cada sistema, pelo menos na aproximacao de quadrupolo. J& as caracteristicas po-
pulacionais sao abordadas apenas estatisticamente através de fungoes distribuicao, o que
confere ao fundo o cardter estocéstico.

Quantitativamente, o fundo é calculado como a soma do fluxo de energia de todas as
fontes da populagao considerada, levando-se em consideracao as caracteristicas populaci-
onais e intrinsecas. O fluxo de energia emitido por uma fonte que se situa a uma distancia
cosmoldgica (redshift nao pode ser desprezado), é dado, de acordo com Schneider et al.
(2001):

floow) = 1= [ a5 (o) (3.55)
Flvaw) = L2 dEe ) (3.56)

N 47TdL(Z)2 dI/GW

Onde d(z) é a distancia de luminosidade da fonte, vy = vew (1 + 2)~! é a freqiiéncia
observada. Nota-se que o fluxo foi calculado como uma média sobre o angulo sélido, ja
que em geral o fluxo proveniente de uma fonte possui valores diferentes para cada direcao
observada. Para se obter o fundo multiplica-se a expressao 3.55 por 3.34 e integra-se no

redshift, em my e mo.

Flugw) = / / / Fvew )n(my, ma, v)dmadmads (3.57)

onde F'(vgw) representa o fluxo de energia por freqiiéncia.

No entanto, toda a andlise exposta até aqui é adequada apenas para regimes de baixa
freqiiéncia. A razao disso é evidenciada através da expressao 3.19: um sistema composto,
por exemplo, por duas estrelas de néutrons evolui de 1 a 100 Hz em cerca de 2 dias apenas.
Assim, para freqiiéncias acima de cerca de 1 Hz, os sistemas ja comecam a deixar a fase
inicial de vida e a entrar na fase de coalescéncia caracterizada pela nao-periodicidade e
evolucao rapida. Portanto, os resultados deduzidos a partir do formalismo desenvolvido
até aqui serao aplicados somente para a faixa de maior sensibilidade do detector LISA,
que esta entre 0,1 mHz e 100 mHz. Para freqiiéncias maiores, especialmente nas regioes
de maior sensibilidade do DECIGO, BBO e LIGO, é necessaria uma nova maneira de
se calcular a amplitude do fundo estocastico. Na proxima secao serd apresentada uma
tentativa de se calcular esse fundo.

Embora o objetivo do trabalho até aqui tenha sido o calculo do espectro como densidade
espectral de energia, ou fluxo de ondas gravitacionais, e a determinacao desta quantidade
traga muitas informacoes sobre as propriedades fisicas da radiacao, é importante obterem-

se outras quantidades referentes ao fenomeno, tais como a amplitude adimensional das
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ondas (hpg), a densidade de energia (Qqw) e a amplitude espectral (Sy,). A razao disso é
a posterior utilizacao deste espectro na analise dos sinais captados pelos detectores, tais
como LIGO, VIRGO, etc., ja que em geral seus dados de saida e limites de sensibilidade
sao dados em termos das grandezas citadas acima. De acordo com, por exemplo, Araujo
et al. (2000) o fluxo em ondas gravitacionais pode ser dado por:

3 Spw?

P, = Son% 3.58
167G ( )

onde a densidade espectral .S;, é definida como

h2
Sy, = B¢ (3.59)

Vo

e w, é a freqiiéncia angular da onda observada, sendo dada por w, = 27v,,.

Substituindo S;, e w, na expressao para o fluxo, tem-se:

c? hie 2

F, = ora \ (2mv,)* . (3.60)
4G\ F,

2 . v

A densidade espectral também pode ser calculada através do fluxo, utilizando-se a expres-

sao anterior:

4G F,

med V2

S, = (3.62)
Ainda tomando como exemplo Araujo et al. (2000), o parametro de densidade de energia
aparece como

vol,

Qew = =y (3.63)

sendo p. a densidade critica do Universo. Substituindo a expressao para o fluxo dada
anteriormente, fica-se com:
4mr?
_ 272

QGW = Wyoh‘BG (364)

0
onde Hy é o valor atual da constante de Hubble. No caso de altas freqiiéncias, como
os sistemas evoluem rapidamente, podem ser interpretados como bursts, pois dado um
intervalo de freqiiéncia Av, os sistemas o cruzarao rapidamente, e seu comportmento
naquela faixa serd o de uma fonte que surge como uma emissao impulsiva de radiacao

e desaparece, ou seja, uma fonte tipo burst. Conseqiientemente, para altas freqiiéncias,
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deve-se somar a radiagao proveniente de cada sistema utilizando-se o formalismo para o
calculo do fundo gerado por fontes tipo burst.

Sera utilizada a expressao
1
h2BG = _/hffontedR (365)

I/O
que pode ser encontrada em, por exemplo, Araujo e Miranda (2005), onde A fonse € a am-
plitude adimensional produzida por um evento que gera um sinal com freqiiéncia v, e dR
é a razao diferencial de producao de radiacao gravitacional.
No artigo citado, esta expressao é utilizada para se calcular o fundo gerado por um con-
junto de fontes tipo burst, mais especificamente formacao de buracos-negros, cada uma
gerando um sinal impulsivo com freqiiéncia v, e de amplitude hopse. E dR corresponde a
razao diferencial de producgao dos eventos que geram os sinais.
Uma caracteristica importante dessa expressao é que nao é necessario que se conheca de-
talhadamente o fluxo de energia em ondas gravitacionais produzido em cada freqiiéncia.
Se os valores caracteristicos de amplitude adimensional e freqiiéncia forem conhecidos,
além da razao de ocorréncia dos eventos, é possivel se calcular o fundo.
No presente trabalho, a amplitude adimensional caracteristica utilizada sera, de acordo
com Thorne (1987):

Y2 M \Y? r100M 100H 2\ /¢
hfonte = 47 1 x 10_22 (L) (_) ( 00 pc) < 00 Z) (366)
M@ MO dL vaw

que ¢é valida para sistemas bindrios em fases de rapida evolucao. Na expressao acima, [

representa a massa reduzida do sistema, M representa a massa total, d; a distancia de
luminosidade e vgy a freqiiéncia de emissao das ondas gravitacionais. A taxa diferencial

dR utilizada serd a expressao 3.34 integrada sobre as massas m; e mo:

dR://n(ml,mg,U)dmldmg://I(U,t)m1m2¢(m1)¢(m2>%dmldm2 (3.67)

que representa o nimero total de sistemas gerados por unidade de tempo.

Deve-se admitir que a dedugao acima é somente uma tentativa de se calcular o fundo
gerado por sistemas em rapida coalescéncia, pois apesar da expressao para a amplitude
ser apropriada, nao hé garantia de que o método de contagem de sistemas desenvolvido
até aqui e que permitiu a determinacao de dR continue valido em regimes de alta

freqiiéncia.
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No préximo capitulo serao apresentados os resultados para os trés tipos de sistemas e

para os quatro detectores considerados.
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4 RESULTADOS E ANALISE

O célculo do fundo foi realizado para trés faixas do espectro. A faixa compreendida entre
0,1 mHz e 100 mHz corresponde a regiao de maior sensibilidade do LISA; a faixa entre
100 mHz a 10 Hz corresponde a regiao de maior sensibilidade do BBO, e para o DECIGO,
essa faixa estd compreendida entre 1 mHz e 100 Hz.

Para o detector LIGO, além da comparacao de curvas foi feito o calculo da relacao sinal-
ruido. Esta relagao existe para que se possa avaliar a capacidade de um detector em
captar a radiagao gravitacional, que depende tanto das caracteristicas do detector quanto
das caracteristicas da radiacao que se deseja detectar.

Para sistemas como LIGO, utiliza-se a expressao da relagao sinal-ruido para um par de

detectores interferométricos. De acordo com Flanagan (1993), esta expressao é dada por:

(S/N)? = [(go—lﬁ) T/OOO Mdy] (4.1)

550 S

onde S,(Li) ¢ a densidade espectral de ruido dos detectores, T' é o tempo de integracao, Qgw
¢ o parametro de densidade em ondas gravitacionais e v(v) é chamada de overlap reduction
function, que depende da posicao relativa e das orientacoes dos dois interferometros. E
interessante notar que esta equacao é valida para o par de detectores. Isso deve ficar
bem claro, pois as curvas de sensibilidade que serao exibidas para o LIGO sao os limites
de deteccao para um unico detector. Se a relagao sinal-ruido for maior do que um para
determinado espectro, significa que este pode ser detectado pelo equipamento em questao.
Além disso, como se esta considerando que as estrelas se formam em halos, é interessante
exibir os resultados para diferentes valores das massas do halo. Foram considerados, entao,
trés valores de massa para os halos de formacao estelar: 10%, 10® e 10'° massas solares. Os

resultados sao mostrados a seguir.
4.1 Espectros Para a Faixa do LISA

A seguir sao exibidos os graficos da amplitude espectral para os sistemas NS-NS, BH-BH
e BH-NS para os trés valores de massa das ilhas de formacao. Os graficos serao exibidos
separadamente para cada sistema. A curva de sensibilidade do LISA também é exibida
para comparagao. E mostrado também o fundo de ruido gerado por binarias formadas
por anas brancas galdcticas, também chamado de confusion noise. Este ruido representa
uma limitacao para a deteccao dos outros sinais, pois podem se superpor a estes e os
mascarar completamente. Apenas se for utilizado um tempo de integracao longo é que se
pode captar o sinal encoberto pelo ruido. Porém o tempo de integragao requerido pode

ser longo a ponto de ser impraticavel.
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Figura 4.1 - Curva de sensibilidade do LISA e espectros de sistemas NS-NS

As curvas de sensibilidade do LISA foram extraidas de www.srl.caltech.edu/~
shane/sensitivity /MakeCurve.html

Estes graficos podem ser comparados a Schneider et al. (2001), onde hé concordancia
entre os valores da densidade espectral para as freqiiéncias representadas. No entanto, no
artigo citado, o método de obtencao dos fundos apresenta diferencas em relacao a essa
dissertacao: a taxa de formacao de estrelas é diferente, além disso a taxa de formagao de
sistemas bindrios foi estimada através de contagem de supernovas. Também o método de

contagem de sistemas foi diferente.
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Figura 4.3 - Curva de sensibilidade do LISA e espectros de sistemas BH-BH
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4.2 Espectros Para a Faixa de BBO e DECIGO

A amplitude espectral para os trés tipos de sistemas é exibida a seguir para a faixa do
DECIGO. Como a faixa do BBO estd contida na faixa do DECIGO, as curvas para
os ambos detectores sao mostradas juntas. As curvas de sensibilidade para o BBO e o
DECIGO podem ser encontradas em Crowder e Cornish (2005) e Kawamura (2006),

respectivamente.
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4.3 Espectro Para a Faixa do LIGO

Os gréficos a seguir correspondem a faixa do LIGO. Ao contrario dos anteriores, aqui nao
foi utilizada uma faixa fixa de freqiiéncia para os trés tipos de sistemas. Apenas o limite
inferior foi estabelecido como sendo de 1 Hz. Os limites superiores foram baseados nas
freqiiéncias maximas caracteristicas de cada sistema: 900 Hz para sistemas NS-NS; 150
Hz para sistemas BH-NS e 2 kHz para sistemas BH-BH, conforme mencionado na segao

3.2.1. As curvas de sensibilidade para o LIGO podem ser encontradas em Dietz (2008).
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4.4 Relagao Sinal-Ruido Para o LIGO

Observando-se os graficos para o detector LIGO, nota-se que apenas sistemas BH-BH
se aproximam da curva de sensibilidade para o detector. No entanto, como estas curvas
sao os limiares de sensibilidade para um detector isolado e a expressao para a relacao
sinal-ruido apresentada vale para um par de detectores, torna-se conveniente calcular esta
relacao para todos casos, ja que a capacidade de deteccao de dois detectores operando em

sincronia é superior a de um detector isolado. O periodo de integracao considerado é de 1

ano.

As tabelas a seguir mostram os valores da relacao sinal-ruido para as situacoes conside-

radas.

Tabela 4.1 - Relagdo sinal-ruido para sitemas BH-BH

|

| LIGOT| LIGO II [ LIGO III |

10°Mg 5,1 7,5 x10% | 2,3 x 103
10°Mq 1,6 [2,4x10%|7,2x10?
101Mq 1,1 1,6 x 102 | 5,0 x 10?

Tabela 4.2 - Relag3o sinal-ruido para sitemas BH-NS

\ | LIGOI | LIGOII | LIGO II |
10°Mg [[ 6,4 x 107" | 1,1 x 107! | 7,5 x 10"
10°Mg || 2,0 x 107 | 3,4 x 1072 | 2,4 x 10'
10°Mo || 1,4 x107* | 2,3 x 1072 | 1,6 x 10"

Tabela 4.3 - Relac3o sinal-ruido para sitemas NS-NS

[ LIGOT [ LIGO II [ LIGO I |

10°M || 1,8 x 1071 | 2,4 x 10" | 1,7 x 10
10°Me || 5,7 x 1072 7,6 5,5 x 10!
10"Mg || 3,9 x 1072 92,2 3,8 x 10!
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4.5 Analise dos Resultados

Através dos graficos mostrados, nota-se que os espectros calculados estao abaixo da
sensibilidade do LISA, porém para os detectores BBO e DECIGO, as curvas se apro-
ximam do limite de sensibilidade dos detectores, e em alguns casos até sao superiores.
Por exemplo, para sistemas NS-NS, o espectro correspondente a um halo de 10° massas
solares se aproxima da curva de sensibilidade do BBO na regiao em torno de 1 Hz; para
sistemas BH-NS, as trés curvas atingem o limite de sensibilidade do BBO, porém ainda
permanecem ligeiramente abaixo da faixa do DECIGO; para sistemas BH-BH, as trés
curvas estdao acima da faixa do BBO, em especial o espectro para 10° massas solares
ultrapassa o limite para o DECIGO. Esse comportamento se deve ao fato de o BBO
e o DECIGO serem projetos mais avancados, que apresentarao melhorias em relacao
ao LISA, as quais serdo obtidas através do aperfeicoamento das técnicas de analise
e processamento de sinais e ruidos, além de incremento na sensibilidade do detector.
Nota-se ainda que o BBO possui maior sensibidade do que o DECIGO para a faixa entre
0,1 Hz a 1 Hz. Para o LIGO, nota-se que apenas espectros para sistemas BH-BH atingem
o limite de sensibilidade, com a curva para 10° massas solares tocando o limite para o
LIGO III na regiao de 100 Hz.

Observando-se as tabelas, nota-se que sistemas BH-BH apresentam maior relacao
sinal-ruido para as trés geragoes do LIGO. Sistemas NS-NS apresentam maior relagao do
que sistemas BH-NS, mas estas sao menores do que para sistemas BH-BH. Isso ocorre
pois sistemas BH-NS situam-se ligeiramente fora da faixa de maior sensibilidade do
LIGO. Para o LIGO I, apenas sistemas BH-BH tém possibilidade de serem detectados;
para o LIGO II, os sistemas NS-NS também passam a ser detectaveis; para o LIGO III,
os tres tipos de sistemas podem ser detectados.

Deve-se admitir aqui que os resultados gerados para freqiiéncias acima de 1Hz podem
ser revistos, em vista do que ja foi discutido sobre o método de calculo do fundo para

freqiiéncias altas.
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5 CONCLUSAO E PERSPECTIVAS

A determinacao de fundos estocasticos é um dos principais assuntos quando se estudam
o espectro e a deteccao de ondas gravitationais. Tais fundos podem ser calculados para
fontes tipo burst, como formacao de buracos-negros, ou para fontes de emissao continua,
como os sistemas bindrios tratados nesta dissertacao. Ha ainda os fundos de natureza
cosmoldgica, gerados por eventos logo apds o Big Banyg.

H& uma vasta literatura sobre a determinacao de fundos para binarias, algumas citadas
aqui, como Schneider et al. (2001). Porém este trabalho apresenta diferengas em relagao
aos métodos ja utilizados: leva em consideracao a evolucao dos sistemas binarios, além
de empregar uma técnica diferente de contagem de sistemas, que se mostra especialmente
eficaz em baixas freqiiéncias. Apesar das diferencas, os resultados obtidos estao em con-
cordancia com outros trabalhos, especialmente em termos das magnitudes da densidade
espectral e da detectabilidade, embora as formas das curvas sejam em geral diferentes. Ou
seja, ha concordancia quanto aos fundos de binarias estarem abaixo da curva de sensibili-
dade do LISA, mas estarem acima do limiar de deteccao para BBO e LIGO II e III, por
exemplo.

Do ponto de vista cosmoldgico, nota-se que o fundo nao é fortemente dependente de pa-
rametros como densidade barionica (2z), densidade de energia escura (£2,), elemento de
volume e distancia comdveis, e isso pode ser percebido ao se utilizar o elemento de volume,
cujos parametros podem variar sem afetar significativamente os resultados. Além disso, a
massa dos halos também apresentam fraca influéncia na determinacao dos fundos, ja que
mesmo os considerando cem vezes mais ou menos massivos, as ordens de grandeza dos
espectros finais nao chegaram a se alterar em uma ordem de grandeza.

O célculo do fundo para sistemas binarios foi realizado satisfatoriamente para as fases ini-
ciais de coalescéncia, caracterizadas por freqiiéncias de emissao de até aproximadamente
1 Hz. Para além desse limite foi utilizado um novo formalismo, baseado na interpretacao
das fontes como bursts e nao como periddicas, porém os resultados gerados parecem su-
perestimar levemente o que se conhece na literatura. Sugere-se portanto que o método de
contagem de sistemas também deve ser modificado para regimes nao-periédicos, de forma
que se torna obrigatdorio mencionar que os resultados para altas freqiiéncias estao sujeitos
a revisao, ja que nao hé garantia de que o método de contagem de sistemas continue valido
para esse caso. No entanto, pode-se tirar uma conclusao 1til a esse respeito: os resultados
apresentados para essas freqiiéncias podem ser tratados como um limite superior.

Com a realizacao desse trabalho, obteve-se o roteiro basico e a experiéncia para o céalculo
de fundos e deixa espacgo para futuros aperfeicoamentos. Por exemplo, pode-se buscar um
novo método de contagem de sistemas para altas freqiiéncias, pode-se também, ao invés de

se utilizar halos com massas constantes, utilizar o formalismo de Press-Schechter, experi-
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mentar um novo modelo de taxa de formacao inicial, testar novas distribuigoes iniciais de
separacao e levar em consideracgao as excentricidades das orbitas. Em particular, a inclu-
sao das excentricidades no calculo deve gerar resultados interessantes, ja que nesse caso 0s
harmonicos superiores da freqiiéncia de emissao sao levados em consideracao. Resumida-
mente, o grande mérito do presente trabalho é a proposta de um novo método, a obtencao

de resultados coerentes com a literatura e a possibilidade de refinamentos futuros.
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7 APENDICE A - DEDUCAO DA EXPRESSAO PARA A EVOLUCAO DA
FREQUENCIA

Aqui seréd feita a dedugao da expressao 3.19, que descreve a evolugao temporal da freqiién-
cia das ondas gravitacionais emitidas.
Inicialmente, toma-se e expressao para a poténcia total emitida por um sistema binario,

conforme deduzida na secao 2.2:

p— 32GQ6 mime 2 4 71
C mi + mo
pode-se escrever a expressao acima em termos somente de r, através da terceira lei de
Kepler:
G
o Clm tma) (7.2)
r
uma substituicao direta na expressao para a poténcia leva a
dE  32G*
E = W(mlmg)z(ml + mg) (73)
Seja agora a energia total do sistema dada por
Gm1m2
E=- 7.4
2r (7.4)
cuja derivada em relacao a r é dada por
dE Gmlmg
i 7.5
dr 2r2 (7.5)

Conhecendo-se estas expressoes, pode-se escrever a taxa de variagao da freqiiéncia angular

das ondas emitidas como

dv dw dr dE
d " drdE d (76)
d,
onde d_w pode ser obtida facilmente a partir da terceira lei de Kepler:
r
dw . _3 G(m1+m2) 1/2 (7 7)
dr 2 rd '
substituindo-se as derivadas calculadas na expressao para Ccll—‘;’, fica-se com
dw  96mymy [G(my +my)? 1/2 (78)
dt 5 il '
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essa expressao pode ser colocada somente em funcao de €2, ja que r pode ser colocado em

funcao de €2, através da expressao 7.2:

a 1/3
= |G (7.9)
substituindo, fica-se com
d2  96mim
at 5015 G (my + my) 7O (7.10)

agora, isolam-se as variaveis e integra-se

Qf t
/ Q1340 = K/ dt (7.11)
Q th

/
0

onde K é dado por

96
K = =2 Gy 4 mg) (7.12)

integrando e tirando linhas dos limites de integragao, obtém-se

s 8
083 = % - K (t = to) (7.13)

Pode-se escrever 2 em termos da freqiiéncia da onda emitida, lembrando que esta é o

dobro da freqiiéncia de rotacao do sistema:
Q= 7mvew (7.14)

substituindo na equagcao 7.13, obtém-se finalmente

1 3 -3/8
vew = — ()~ — §K(t —tp) (7.15)
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Sdo os seriados técnico-cientificos:
boletins, periédicos, anuarios e anais
de eventos (simpdsios e congressos).
Constam destas publicacbes o
Internacional Standard Serial Number
(ISSN), que é um cbédigo Unico e
definitivo para identificacdo de titulos
de seriados.

Pré-publicactes (PRE)
Todos os artigos publicados em

periddicos, anais e como capitulos de
livros.

Manuais Técnicos (MAN)

Sdo publicacdes de carater técnico
gue incluem normas, procedimentos,
instrucdes e orientagdes.

Relatérios de Pesquisa (RPQ)

Reportam resultados ou progressos de
pesquisas tanto de natureza técnica
guanto cientifica, cujo nivel seja
compativel com o de uma publicacdo
em periddico nacional ou internacional.

Publica¢cdes Didaticas (PUD)

Incluem apostilas, notas de aula e
manuais didaticos.

Programas de Computador (PDC)

S80 a seqiéncia de instrucdes ou
codigos, expressos em uma linguagem
de programacdo compilada ou inter-
pretada, a ser executada por um
computador para alcancar um determi-
nado objetivo. S&o aceitos tanto
programas fonte quanto executaveis.
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