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RESUMO

Desde a predigao tedrica das ondas gravitacionais (OGs), derivadas das equagoes
de campo da Teoria da Relatividade Geral (TRG), surgiram grandes esforgos
para sua deteccao direta. No entanto, apesar do avanco de detectores da radiagao
gravitacional e modelos tedricos que sugerem cenarios propicios para a observagao
das ondas gravitacionais, ainda nao houve a deteccao desse sinal. Nesse aspecto,
os objetivos deste trabalho sao as estimativas dos horizontes de detectabilidade
para os detectores interferométricos terrestres (LIGO, VIRGO, KAGRA e ET),
espaciais (LISA, BBO, DECIGO e GEOGRAWI) e o experimento Pulsar Timing
Array (PTA) e as estimativas das taxas de coalescéncia de binarias de buracos
negros para esses interferdmetros. Dessa forma, abordamos neste trabalho os
buracos negros, desde massas estelares até supermassivos (~ 10 — 10°M), como
candidatos a fontes astrofisicas emissoras da radiagao gravitacional. Consideramos
a coalescéncia de sistemas binarios de buracos negros como um cenario bastante
promissor para a deteccao de ondas gravitacionais. Analisamos cada fase deste
processo de coalescéncia, que sdo marcadas pela inspiral, fusao (merger) e ringdown,
para obtermos as estimativas dos horizontes de detectabilidade. Para isso, foram
utilizadas formas de onda analiticas para cada fase da coalescéncia. Adotamos ainda,
varios modelos de formacgao para a evolugao de bindrias de buracos negros para a
obtencao das taxas de eventos para alguns detectores. Os resultados obtidos para
os horizontes de detectabilidade dos detectores espaciais forneceram alcances em
redshifts muito altos, para os detectores terrestres, o que mostrou-se mais promissor
foi o projeto ET, enquanto o experimento PTA apresentou-se em acordo com outros
trabalhos da literatura. Quanto aos modelos de formacgao, os buracos negros de
massas estelares (BNEs) mostraram maiores taxas de detecgoes em interferometros
terrestres, como alLIGO. Os buracos negros de massas intermediarias (BNMIs)
necessitam de mais estudos, uma vez que os modelos apresentam-se imprecisos,
enquanto os modelos de buracos negros supermassivos (BNSMs) apresentaram taxas
mais promissoras para os detectores espaciais. A deteccao direta das OGs proveniente
de buracos negros em sua ampla faixa de massa podera validar e/ou descartar véarios
modelos tedricos de formacao existentes.
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BLACK HOLES COALESCENCE FROM STELLAR MASS TO
SUPERMASSIVE: DETECTABILITY HORIZON AND EVENT RATE

ABSTRACT

Since the theoretical prediction of the gravitational waves (GWs), derived from the
field equations of the General Relativity Theory (GRT), there have been great
efforts for their direct detection. However, despite the progress of the detectors
of gravitational waves and the theoretical models that suggest favorable scenarios
for the observation of such waves, there has been so far no direct detection of
this signal. In this respect, the aim of this work is to estimate: a) the horizons
of detectability for terrestrial (LIGO, VIRGO, KAGRA and ET) and space (LISA,
BBO, DECIGO and GEOGRAWTI) interferometric detectors, and the Pulsar Timing
experiment Array (PTA); and b) the coalescence rates of binary black holes for these
interferometers and PTA. Thus, we consider in the present work the black holes,
from stellar to supermassive ones (10 — 10°My), as candidates for astrophysical
sources of gravitational radiation. Thus, we consider that the coalescence of binary
black hole systems is a very promising scenario for the detection of gravitational
waves. We then analyze each phase of the coalescence process, which consists of
inspiral, merger and ringdown, to obtain estimates of the horizons of detectability.
To this end, analytical waveforms are used for each phase of coalescence. We also
adopted various models of formation and evolution for the binary black holes for
obtaining event rates for some detectors. The results obtained for the horizons of
detectability for space-based detectors provide high redshifts ranges, for terrestrial
detectors the most promising is the ET project, whereas for the PTA experiment
the results are in accordance with other studies in the literature. Concerning the
models of formation, black holes of stellar masses (BHSMs) show higher detection
rates for terrestrial interferometers, such as ALIGO and ET. The black holes of
intermediate masses (BHIMs) require further studies, since the present models are
inaccurate, whereas models for supermassive black holes (BNSMs) present the most
promising rates for space-based interferometers. The direct detection of GWs from
black holes (stellar, intermediate and supermassive) can validate and/or discard
several theoretical models of their formations.
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1 INTRODUCAO

As ondas gravitacionais (OGs) foram previstas pela Teoria da Relatividade Geral
(TRG) de Einstein, em 1916. As OGs, seriam causadas pelo movimento acelerado
de massas distorcendo o espaco-tempo e propagando-se a velocidade da luz. As OGs
na TRG possuem natureza quadrupolar, nao sendo possiveis os padroes monopolar
(devido a Lei de Conservagao de Massa) e dipolar (pois nao existe massa negativa e

devido a conservagao de momento).

Diferentes técnicas sdo usadas para a detecgao das OGs. Atualmente, existem alguns
tipos de detectores, os de massa ressonante, com barras, como o Auriga e o Nautilus,
ambos instalados na Italia e os que utilizam esferas, sendo desenvolvidos por dois
grupos, o Mario Schenberg no Brasil e o MiniGRAIL na Holanda. Outro tipo de
detector utiliza interferometria a laser semelhante ao experimento de Michelson-
Morley. Destacamos os interferdometros terrestres, LIGO, VIRGO, KAGRA, ET,
GEO600 e TAMAS300, apresentando-se competitivos cientificamente. Ha ainda
projetos para interferdmetros espaciais, como LISA, BBO, DECIGO e GEOGRAWTI,

todos ainda em fase de estudo.

Uma forma alternativa de deteccao surge por meio do experimento Pulsar
Timing Array (PTA). Este experimento utiliza o monitoramento de pulsares
por radiotelescopios, conduzido pelos projetos, EPTA (FERDMAN et al., 2010),
NANOGrav (JENET et al., 2009) e PPTA (MANCHESTER et al., 2012) formando jun-
tos o IPTA (HOBBS et al., 2010). Futuramente também serd construida uma rede de
radiotelescépios dirigida pelo projeto SKA. O PTA podera ser capaz de observar
sistemas binarios de buracos negros supermassivos (BNSMs) inspiralando, fundos
estocasticos gerados pela populacao desses sistemas e fontes exdticas (JENET et al.,
2009; SESANA et al., 2008; SESANA, 2013).

Algumas fontes astrofisicas candidatas a emissao de OGs, como objetos compactos
(estrelas de néutrons - ENs e buracos negros - BNs), compoem cenérios bastante
promissores para a deteccao da radiagao gravitacional. Um dos cenarios mais espe-
rados para essa deteccao sao os sistemas binarios coalescendo, formados por EN-EN|,
BN-BN e EN-BN (RILES, 2013).

Para um estudo mais detalhado desses objetos compactos, as ENs sao fontes mais
complexas de serem estudadas, pois necessitam-se de mais informagoes sobre suas
propriedades e equagoes de estado, ja que suas regioes mais internas nao sao bem

conhecidas. Além disso, o intervalo de massa das ENs é muito restrito, sendo em



torno de 1,4M,, dificultando a deteccao de OGs por meio de alguns detectores
especificos. Por sua vez, BNs sdo objetos de estudo mais simples, pois envolvem
dois pardmetros: massa (M) e spin (a)!, e sua ampla faixa de massa se estende
desde os estelares até os supermassivos (~ 10 — 10?M). Quanto & massa dos BNs,
esta fornece cenarios de formacao e evolugao distintos, possibilitando a analise de
modelos tedricos mais promissores para futuras detecgoes de OGs. Dessa forma,
considerando a simplicidade dos BNs, os escolhemos como nossos objetos de estudo

neste trabalho.

Sistemas binarios formados por BNs sao observados somente por efeitos gravita-
cionais (quando nao ha significante quantidade de energia eletromagnética sendo
emitida), tais como lentes gravitacionais ou emissao de OGs oriundas da coalescén-
cia desses sistemas (BULIK; BELCZYNSKI, 2009). No entanto, este ultimo mostra-se
mais promissor, pois ha emissao da radiagao gravitacional durante todo o processo
de coalescéncia?. Este processo ¢ composto por trés fases classificadas como: inspi-

ralagao, fusdo (merger) e ringdown.

A primeira fase do processo de coalescéncia de um sistema binario composto por BNs
¢ marcada pela inspiralacdo, possuindo érbitas da duragao de séculos (em particular,
para BNSMs) levando a uma fase que pode ser bastante longa. A aproximagao pos-
Newtoniana (PN) permite uma descricaio da evolugao dindmica do sistema. Mas
a medida que o sistema vai perdendo energia via emissao de OGs, esses BNs vao
aproximando-se entrando em um regime chamado plunge, havendo o toque dos dois
BNs, encontrando-se em uma instabilidade dindmica até comegar a fusao. As OGs
emitidas nesta fase merger carregam informagoes sobre todo o processo altamente
dindmico. A fase ringdown resulta do produto final da fusao do sistema, contribuindo
para um BN altamente perturbado produzindo oscilagoes dominadas pelo modo de

vibracao quase-normal.

Muitos modelos envolvendo a formagao de BNs em sua larga faixa de massa sao
discutidos na atualidade, porém ainda ha muitos problemas em aberto. A teoria
de evolugao estelar aponta a formacao de BNs com massa estelar (BNEs, com até
40 M) a partir do colapso do ntcleo de estrelas massivas. Outros processos, como

acre¢ao de objetos compactos (por exemplo, ENs), e ainda a fusdo de bindrias de

1830 discutidos na literatura, os trés pardmetros dos BNs que sio, massa, spin e carga. No
entanto, por simplicidade neste trabalho consideramos BNs sem carga e com spin nulo.

20 processo de coalescéncia de uma binéria ocorre em um tempo bastante longo, para algumas
binarias formadas por BNSMs esse tempo pode chegar préximo do tempo de Hubble, cerca de
~ 10° anos.



ENs (BENSs), podem resultar no surgimento de um BNE (PACHECO, 2010).

Observagoes indicam que no centro de quase todas as galdxias (se ndo todas)
habita um BNSM com > 10°M, (REINES et al., 2014). Essas observacdes estdo
em concordancia com alguns modelos tedricos quando se referem ao processo de
formacao destes objetos compactos. Tais modelos propdéem que o crescimento de
sementes primordiais via acrecao de matéria leva a formacao desses objetos. As
sementes com 100M, sdao possivelmente formadas por estrelas primitivas bastante
massivas (FILLOUX et al., 2011). Enquanto grandes sementes, com ~ 103 M, formam-
se de fusoes de binarias de BNMIs (MATSUBAYASHI et al., 2004).

Outra hipdtese sugere que sucessivas coalescéncias apds a fusao de galdxias levam
a subsequente formagado de um BNSM (PACHECO, 2010), ou ainda de um sistema
bindrio de BNSMs (MAYER et al., 2007). No processo de fusao do par de galéxias,
ha uma grande quantidade de gas sujeito a instabilidade dindmica, que pode
ocasionar entre outros fatores, um acréscimo na massa do BN (SESANA, 2013). Outra
possibilidade é o processo de coalescéncia de bindria de BNs (possivelmente com
massa intermedidria, BNMI) levando a formaciao de um BNSM (~ 10% — 10°M,,) e,

consequentemente, a emissao de OGs.

No entanto, ha ainda muitas controvérsias entre o intervalo que compreende
BNEs e BNSMs. Algumas observagoes apontam que aglomerados estelares densos
fornecem subsidios para a existéncia de BNMIs entre ~ 102 — 10*M,,. Simulacdes
feitas por Matsubayashi et al. (2004) sugerem que BNMIs, formados de estrelas
massivas em aglomerados densos, podem habitar o centro de galaxias devido a
friccao dindmica desses aglomerados. Sucessivas coalescéncias de binarias de BNMIs
(BBNMIs) poderiam levar a formagao de BNSMs (> 105M,).

Para a estimativa da taxa com que ocorre a coalescéncia de binarias, alguns fatores
devem ser levados em consideragao, como o redshift da fonte, a frequéncia emitida,
o horizonte de detectabilidade e o modelo adotado para a formacao dos BNs.
Nesse aspecto, os objetivos deste trabalho sao as estimativas dos horizontes de
detectabilidade (para uma dada razao sinal-ruido e espectro de energia apropriado
para cada fase de coalescéncia) para os detectores terrestres (LIGO, VIRGO,
KAGRA e ET), espaciais (LISA, BBO, DECIGO e GEOGRAWI) e o experimento
PTA e as estimativas das taxas de eventos de BBNs (j& que essa taxa é fungao da
massa e redshift do BN) para esses detectores interferométricos. Para isso, foram

utilizadas formas de ondas analiticas para cada uma das fases de coalescéncia.



Para a obtencao dessas taxas consideramos varios modelos de formacao de BN,
desde massas estelares até supermassivos e a coalescéncia de binarias de BNs (BBNs)
cobrindo todo esse intervalo de massa. A escolha de diversos cenérios de crescimento
de BNs, fornece um amplo quadro de estimativas das taxas de eventos observaveis

por detectores atuais e futuros.

Sendo assim, distribuimos esta dissertagao da seguinte maneira: no Capitulo 2, apre-
sentamos as Equacoes de Campo e em seguida obtemos a equagao de onda, logo
apds mostramos as principais fontes emissoras de OGs. O Capitulo 3 foi destinado a
descrigao de detectores de massa ressonante, interferométricos terrestres e espaciais,

e experimento PTA, respectivamente.

No Capitulo 4 descrevemos as fases do processo de coalescéncia de uma binaria de
BNs. Apresentamos as curvas de sensibilidade para os detectores terrestres (LIGO,
VIRGO, KAGRA, ET, GEO 600 e TAMA 300), espaciais (LISA, BBO, DECIGO e
GEOGRAWI) e experimento PTA e em seguida estimamos os horizontes de detec-

tabilidade desses interferometros e da técnica PTA.

No Capitulo 5, apresentamos uma revisao sobre os principais modelos de formacao de
BNs, fazendo uma comparacgao entre as taxas de coalescéncia estimadas na literatura
com as obtidas por nés para diversos detectores. Por fim, no Capitulo 6, discutimos os
resultados obtidos nas estimativas dos horizontes de detectabilidade dos detectores

atuais e futuros e dos modelos mais promissores para futuras deteccoes de OGs.



2 ONDAS GRAVITACIONAIS

Neste capitulo sao apresentadas as equagdes de campo e em seguida é obtida a
equagao de onda. Tomaremos para isto, a abordagem feita por D’'Inverno (1992).

Por fim, apresentamos algumas fontes candidatas a emissao de OGs.
2.1 Equagoes de Campo da Relatividade Geral

As equagdes de campo obtidas por Einstein podem ser escritas como:

G
Guy = 87TET‘W,, (21)

onde G, ¢ o tensor de Einstein, que descreve a curvatura do espago-tempo, a
quantidade xk = 87G/c? representa a constante de acoplamento (obtida a partir do
limite Newtoniano) e 7}, é o tensor de energia-momento, que define a composigao da
matéria e energia que causam a curvatura do espaco-tempo. Esta expressao possui

dez equagoes diferenciais acopladas, de segunda ordem e nao lineares.

Podemos reescrever a Equacao (2.1) da seguinte forma:

1 G
R/“, - §gij = 87T674Tu,/, (22)

onde Ry, é o tensor de curvatura de Ricci (ou simplesmente tensor de Ricci) e R
¢ o escalar de curvatura de Ricci. Dessa forma, tomaremos estas quantidades para

obtermos a equagao de onda que serd apresentada a seguir.
2.2 Equagao de Onda

A linearizacao das equagoes de campo ocorre pela aproximacao de campo fraco,

considerando que a fonte de OGs esta suficientemente longe:

Guv = Ny + hum (23)

onde 7, ¢ o tensor métrico do espaco-tempo plano de Minkowski e h,,, representa

uma pequena perturbagao, sendo |h,, | < 1.



Essa aproximacao simplifica o calculo do tensor de Riemann, que é escrito assim!:

R¥ —=T#

vpo vop

—T*#

p[j?U

+T TG, — ThT (2.4)

P pv>

onde os simbolos de Christoffel assumem a seguinte forma na aproximacao linear:

[0 1 a « [e%
By = §(h57’)’ +h'yvﬁ _hﬂ’)'? )7 (25)

substituindo (2.5) em (2.4), e desconsiderando os termos de segunda ordem em h,,,,

temos:

1
Ry, = 7(hg7l/p _hl/mfé _hl;wo +hpzz7g ) (26)

vpo 2

Dessa forma, dado que:

Rucr - n“pR vpo s 2.7
pvp

pela contragao dos indices (i, p), obtemos o tensor de curvatura de Ricci:

1
RVO' = §(huwu _hyaulf _hwa +h57u0 ) (28)

g

Por meio da contracao do tensor de Ricci, encontramos ainda o escalar de curvatura

de Ricci:

R=h" ,,he- (2.9)

De modo que, substituindo (2.8) e (2.9) em (2.2), obtemos as equagdes de campo

linearizadas:

G
hpa,,‘f _h,uwg _ha,uz/ +ho¢y7fj _n#yhag,aﬂ +7]#Vh7g = 16WCjTMV' (210)

! Assumiremos os indices depois da virgula como derivadas parciais.



Definimos:

— 1
hyo = hyo — inwh, (2.11)

e para encontrarmos uma forma mais compacta das equagoes de Einstein, tomaremos

o gauge de Lorentz 1., = 0. Sendo assim, a equacdo (2.10) se reduz a:

— G
Ohy = —167— T, (2.12)
C

onde o simbolo [0 é o operador D’Alembertiano e pode ser representado como:

o 0 1 82
uv — 72 3 a
O = n 7# S = c t2 . A expressao 2.12 representa a equacao de Onda.

2.3 Radiagao Gravitacional

Definimos as OGs, como oscilagdes no espago-tempo que se propagam a velocidade
da luz ¢ em uma dada diregdo e frequéncia. Estas ondas sdo geradas a partir da
aceleracdo de massas. A TRG prevé apenas dois estados de polarizagdo para as
OGs: hy (plus) e hy (cross), (ver Figura 2.1).
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Figura 2.1 - Uma onda se propagando transversalmente na dire¢ao z, causando efeitos que
distorcem um anel de particulas em um plano xy. A polarizacdo cross difere
de uma rotacao de 45° da polarizacao plus.

Ressaltamos que nao existe o padrao monopolar, devido a Lei de Conservacao de

Massa, nem dipolar, pois nao existe massa negativa e devido a conservacao do



momento. A OG possui no minimo natureza quadrupolar. Definindo o momento
de quadrupolo, temos (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009):

Qij = /p$7;$jd3$, (213)

onde p é a densidade de massa. Logo, podemos inferir a amplitude da onda utilizando

a aproximacao de quadrupolo:

_1GdQ;
et A2

(2.14)

onde r é a distancia da fonte, e o fator G/c* (~ 107*kg™'s?/m ) evidencia que a
amplitude do sinal dessas ondas é muito pequena, necessitando que a variacao de Q

seja bem grande (originado por objetos compactos) para ter efeitos detectaveis.

Como um exemplo, a frequéncia caracteristica da radiacdo emitida por fontes
compactas com massa M é dada por (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009):

fo ~ 10* (Z\]\?) Hz (2.15)

J& para sistemas binarios em rotacao, a poténcia irradiada via OGs, pode ser escrita

da seguinte forma:

orb

505 M1+MQ

_ 32Gw; < M, M, )2 A

L (2.16)

onde L é a luminosidade, w,; é a velocidade orbital do sistema, M; e My sdo as

massas das componentes da binaria e r é a separagao entre as componentes.

Embora nenhuma detecgao direta da radiagao gravitacional tenha sido obtida até o
presente momento, uma evidéncia indireta relacionada com o pulsar binario PSR
1913416, monitorado durante muitos anos por Russell Hulse e Joseph Taylor,
mostrou um decréscimo no periodo orbital do sistema, resultante da perda de energia
e momento angular via emissao de OGs, que concorda plenamente com as previsoes

da TRG, como pode ser visto na Figura 2.2.
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Figura 2.2 - Esta figura mostra uma prova indireta da emissao de OGs por meio do pulsar
binario PSR 1913 4 16 com periodo de 7,75 horas, que rendeu o prémio nobel
a Hulse e Taylor em 1993.

Fonte: Weisberg e Taylor (2004)

2.4 Fontes Emissoras de Ondas Gravitacionais

A faixa de frequéncia onde espera-se detectar as OGs é bem larga (~ 1071% — 104
Hz), e dentro deste intervalo ha varias fontes astrofisicas bastante promissoras para
esta detecgao. Podemos classifica-las como periddicas, impulsivas e chirp. Alguns
cenarios envolvendo fontes periddicas sao: sistemas binarios de objetos compactos
inspiralando, como estrelas de néutrons duplas (EN-EN), buracos negros duplos
(BN-BN) ou ainda EN-BN. Como também, ENs em rotacao (ou vibracao) e BNs
vibrando (RILES, 2013).

Para o caso de fontes impulsivas, temos a fusdao ou choque de objetos compactos
(EN-EN, BN-BN e EN-BN) e o colapso de estrelas compactas explodindo em um

evento de supernova (tipo II). Entretanto, estes eventos de supernova exibem uma



taxa de ocorréncia na nossa Galaxia muito baixa, sendo um a cada 30 anos. Ja o
chamado chirp, ha um aumento de amplitude e frequéncia com o tempo, ocorrendo
nas etapas finais da vida de bindarias de objetos compactos, considerado uma etapa
intermedidria entre a periddica e impulsiva (ARAUJO, 2013; RILES, 2013). A radiacao
da energia perdida pelo movimento orbital da bindria causa o encolhimento da
orbita. Esse encolhimento pode fazer as OGs aumentarem em frequéncia com o
tempo (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

Ressaltamos ainda, fundos estocasticos de origem cosmolégica, provenientes de OGs
primordiais, ou seja, dos instantes iniciais do Universo, e de origem astrofisica,
produzidos por uma superposicao de fontes individuais, por exemplo, por populagoes
de objetos compactos (SESANA et al., 2008). Outra categoria de candidatos a emissao
de OGs, sao as fontes exdticas, como cordas coésmicas que sao defeitos topologicos,
que podem ter sido formadas durante uma fase de transicdo de quebra de simetria
no inicio do Universo (DAMOUR; VILENKIN, 2000).

Entre todas as fontes mencionadas acima, as que compdem cenarios bastante
promissores para a deteccao de OGs sao os objetos compactos. Sem contar que
essas fontes, como ENs e BNs emitem em um amplo intervalo de frequéncia,
devido a diferentes massas e distancias?. Por isso, varios detectores tem passado
por aperfeicoamentos com a finalidade de detectar a radiagao gravitacional emitida
dos diversos cenarios de evolugao dessas fontes. Escolhemos para este trabalho, em
particular BNs, devido a sua ampla faixa de massa, desde estelares até supermassivos
e, além disso, sao objetos simples de serem estudados, sendo descritos por dois
parametros, massa e spin. O cenario envolvido aqui refere-se ao processo de

coalescéncia de sistemas formados por tais objetos.

2Em alguns casos, ENs e BNs encontram-se a distdncias cosmolégicas, sendo levado em conta o
redshift da fonte. Estes efeitos cosmolégicos acarretam a emissdo de OGs, frequéncias mais baixas
(< 107! Hz)
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3 DETECTORES DE ONDAS GRAVITACIONAIS
3.1 Detectores de Massa Ressonante

Com um trabalho pioneiro, Joseph Weber na década de 1960 construiu um
experimento para a deteccao de OGs, chamado detector de massa ressonante. Este
detector se constitui basicamente, em um transdutor que converte as vibragoes
mecanicas da barra (apés a chegada da OG) em sinais elétricos que sdo amplificados
e enviadas as informacgoes para um sistema de gravagao. Esta amplificacdo ocorre
quando a frequéncia caracteristica da OG é proxima da frequéncia de ressonancia
da barra (THORNE, 1987).

A partir do primeiro detector construido, muitas melhorias aconteceram no que se
refere ao isolamento da barra dos ruidos indesejaveis. Desde entao, surgiram técnicas
de resfriamento para minimizar esses ruidos, proporcionando avangos tecnologicos
no instrumento. Além do detector de massa ressonante de Weber, outros tiveram
bastante destaque no final de 1990 como Allegro, Auriga, Explorer, Nautilus e
Niobe, chegando a resultados muito bons (~ 10-2'Hz Y 2), porém atuando em uma
banda de frequéncia estreita (~ 1 — 30 Hz), o que comprometia outras faixas de
frequéncia (RILES, 2013).

Todas as antenas em barras possuiam parametros semelhantes, como massa da
barra, acima de 2200 Kg, composicao de aluminio e resfriamento a temperatura
da ordem de poucos Kelvin, exceto o Niobe que possuia menor massa de todas,
com 1500 kg, composi¢do de nidébio e era resfriado a uma temperatura de 5 K.
Atualmente, somente o Auriga e o Nautilus estao ativados. Temos ainda detectores
que utilizam esferas, onde destacam-se o Mario Schenberg no Brasil e o MiniGRAIL
na Holanda. O detector Schenberg possui uma antena esférica composta por uma
liga de CuAl(6%) com didmetro de 65 cm, massa de 1150 kg e pretende-se resfria-
lo a uma temperatura menor ou préxima de 2 K. Enquanto o MiniGrail possui
um didmetro de 68 cm, massa de 1400 kg e composicao da antena semelhante ao
Schenberg. Ambos os detectores podem observar eventos em altas frequéncias em
uma faixa entre 2,7 — 3,4 kHz (AGUIAR, 2011).

3.2 Detectores Interferométricos Terrestres

Outra forma de deteccao é por meio de interferometria a laser, semelhante ao
experimento de Michelson-Morley. O detector interferométrico consiste basicamente

na emissao de um feixe de laser que ao chegar em um divisor de feixes separa-o em
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direcoes perpendiculares para cada brago do detector encontrando um espelho ao

final, onde sao refletidos e coletados por um fotodetector (ver Figura 3.1).

MingOR

LIGHT STORAGEH ARM

-
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MiIRROR

Beam
SPLITTER

Figura 3.1 - Esta imagem ilustra o processo de um interferémetro basico.

Fonte: LIGO Scientific Collaboration (2014)

Os detectores interferométricos terrestres, sao:

a) Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory (LIGO) possuindo
4 km de brago com dois detectores em locais distintos, um em Hanford no
estado de Washington e outro em Livingston, na Louisiana, separados por
uma distancia de 3000 km (ver Figura 3.2). A banda de frequéncia desse
detector é de ~ 10 — 10* Hz, alcancando melhor sensibilidade em ~ 200
Hz, com uma densidade espectral ~ 10~23Hz /2. Esse interferdometro pode
observar, por exemplo, OGs provenientes de sistemas binarios compactos

e do colapso de estrelas com formacao de BNs (RILES, 2013).

Ressaltamos que o LIGO passou por uma série de modificagoes desde a
sua primeira geragdo, chamada initial LIGO (iLIGO), seguindo para o
Enhanced LIGO (eLIGO) e atualmente estd passando por atualizagdes
para uma versao avangada, conhecido como Advanced LIGO (aLIGO), com
retorno previsto para 2015. Um terceiro detector serd construido na India

(IndIGO) com sensibilidade semelhante aos detectores em Hanford e Li-
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vingston. O alLIGO ira integrar a segunda geragdo de detectores terrestres.

A diferenca da primeira para a segunda geracao de detectores estd na
tecnologia empregada. Na segunda geracao de interferémetros, como o
aLLIGO, sera empregada, por exemplo, reciclagem do sinal, multiplas
suspensoes de péndulo e sistemas de isolamento ativos, para alcangar
sensibilidade cerca de 10 vezes melhor que o detector inicial LIGO
(WHITCOMB, 2008).

b) O VIRGO na Itélia, apresenta 3 km de braco (ver Figura 3.2), possuindo
maior sensibilidade em frequéncias abaixo de 40 Hz (devido ao isolamento
sismico), permitindo a detecgdo de OGs de objetos compactos entre ~
10 — 20 Hz. Esse detector possui melhor isolamento sismico comparado ao
LIGO (RILES, 2013). Atualmente, este detector também esté passando por
fase de atualizagdo que serd denominado Advanced VIRGO (aVIRGO) e

ird compor juntamente com alLIGO a segunda geracao de interferdmetros

terrestres.

LiE0 Lok irgoe

Figura 3.2 - Observatérios LIGO em Livingston (LA), a esquerda e em Hanford (WA) ao
centro e VIRGO na Itélia, a direita.

Fonte: LIGO Scientific Collaboration (2014)

c) O KAGRA' no Japao, com 3 km de brago, pretende alcangar 3 x
10-2Hz Y2 em 102 Hz. Espera-se que 0 KAGRA possa detectar OGs de
objetos compactos, como ENs, BNs e anas-brancas. Este interferémetro
apoés sua finalizagao ird compor também a segunda geracao de detectores
terrestres, sendo sua construcao subterranea, como pode ser visto em um

desenho artistico na Figura 3.3.

Thttp://gw.icrr.u-tokyo.ac.jp/legt/
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d)

O Einstein Telescope (ET) com 10 km de comprimento de brago, deve ope-
rar na banda de ~ 1 Hz a alguns kHz, mas aguarda-se maior sensibilidade
na faixa ~ 1 —60 Hz, com a possivel detecgao do sinal de OGs proveniente
da coalescéncia de binarias entre 10 — 20 Hz (FILLOUX et al., 2011). O
diferencial do ET com relacao aos outros interferometros terrestres é seu
projeto de construcao subterranea com detectores criogénicos, que marcara
a terceira geracao de detectores terrestres. Com dois detectores, o ET atu-
ard em bandas de frequéncias distintas, uma acima e outra abaixo de 40
Hz (ver Figura 3.3; Abernathy (2011)).

J KAGRA

Image

Figura 3.3 - Visoes artisticas dos interferometros subterrdneos: KAGRA no Japao (a

esquerda) e ET (a direita).

Fonte: Abernathy (2011)

e)

O GEO 600 na Alemanha, com bracgo de 600 m (ver Figura 3.4), atingiu
uma sensibilidade de 2 x 10722Hz /2. Aguarda-se a deteccio de OGs
provenientes de objetos compactos. Atualmente, o GEO 600 testa as

atualizagoes na tecnologia que serd implantada no alLIGO.

O TAMA 300 no Japao (ver Figura 3.4)3, estd entre os detectores de
menor comprimento de brago (com 300 m), com uma sensibilidade de h
= 1072'Hz %2 em 1 kHz. Espera-se a deteccio da radiacdo gravitacional

originada de binarias de ENs em nossa Galaxia.

Atualmente, iLIGO e initial VIRGO (iVIRGO) estdao desligados em fase de
aperfeicoamento, para integrar o aLIGO e aVIRGO, e o0 KAGRA esta em fase de

construcao. O GEO 600 e TAMA 300 estao operando, testando novas tecnologias

Zhttp:/ /www.geo600.org/
3http://tamago.mtk.nao.ac.jp/spacetime/
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Figura 3.4 - Interferdmetros terrestres: GEO 600 na Alemanha (& esquerda) e TAMA 300

no Japao (parte interna ao centro e & direita).

que serao empregadas nos detectores avancados, enquanto que o ET cogita-se sua

possivel construgao.

3.3 Detectores Interferométricos Espaciais

Destacamos ainda, os detectores interferométricos espaciais, como:

a)

FEvolved Laser Interferometer Space Antenna (eLISA), um projeto con-
duzido atualmente pela Agéncia Espacial Europeia (ESA, do inglés Fu-
ropean Space Agency) também conhecido como eLISA/NGO (NGO, do
inglés New Gravitational-Wave Observatory)?. Esse detector possui uma
configuracio triangular com uma distancia de 10 km entre os trés satélites,
podendo operar entre ~ 107% — 1 Hz (ver Figura 3.5)%. Com essa faixa de
frequéncia o eLISA, poderd detectar a coalescéncia de BNSMs e estrelas
acretadas por BNs galacticos centrais, além de varios sistemas e eventos
por todo o Universo. Essa missao podera ter duracao de dois anos (AMARO-
SEOANE et al., 2012). Entretanto, estd previsto apenas para ser lan¢ado em
2034.

O projeto DECIGOS, propde a construcao desse detector japonés similar
ao LISA, porém com algumas diferencas, como menor distancia entre os
satélites (10° km) e uso de cavidades Fabry-Perot (ver Figura 3.6). Com
o principal objetivo de observar OGs primordiais produzidas no inicio do
Universo e formagao de BNs em centros galacticos. Podera atuar na faixa
entre 0.1 - 10 Hz.

40 projeto LISA com parceria entre NASA e ESA foi rompido em 2011, sendo desde entdo,
dirigido pela ESA. O atual projeto (eLISA) passou por algumas mudancas (por exemplo, redugio
do comprimento dos bragos), mas estd mantendo os mesmos objetivos cientificos.

Shttps://www.elisascience.org/

Shttp://tamago.mtk.nao.ac.jp/decigo/
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Figura 3.5 - Imagem artistica do eLISA (& esquerda) e configuragido do LISA no espago (a
direita).

¢) Outra alternativa de detector espacial ¢ o Big Bang Observatory (BBO)
que possuird quatro configuragoes triangulares (duas delas sobrepostas),
onde cada configuracio é composta por trés satélites (ver Figura 3.6).
Os satélites estarao separados por uma distancia de 50 x 10® km. Com a
finalidade de observar OGs primordias e sistemas binarios formados por
objetos compactos. Espera-se que o BBO possua maior sensibilidade no
intervalo 0.1 - 10 Hz.

Drag-free SIC

Arm cavity

Figura 3.6 - Tlustragdo bésica da configuracao triangular do DECIGO (& esquerda) e
configuragdo do BBO no espaco (a direita).

Fonte: Kawamara et al. (2008)

d) Uma proposta de interferometro espacial geoestacionario é o GEOGRAWI,
com trés satélites formando um tridngulo equilatero com uma distéancia de

73 x 10% km entre cada satélite. Esse detector poderd operar em uma

Thttp://trs-new.jpl.nasa.gov/dspace/bitstream/2014/37836,/1/05-2157.pdf
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banda de ~ 10~* — 10 Hz, no entanto sua maior sensibilidade alcancada
serd entre 2 x 1072 — 10 Hz. O GEOGRAWI operando nessas frequéncias
podera detectar: BBNs massivos e supermassivos extra-galacticos, fundos
estocasticos de origem cosmoldgica e astrofisica e fontes exéticas (TINTO
et al., 2013).

3.4 Experimento Pulsar Timing Array (PTA)

O experimento PTA surge como uma alternativa de detec¢do direta do sinal de
OGs, por meio do monitoramento de pulsares® por radiotelescopios. Alguns projetos
trabalham para detecgao desse sinal, como o Furopean Pulsar Timing Array (EPTA)
uma colaboracao européia (FERDMAN et al., 2010), o North American NanoHertz
Observatory (NANOGrav) uma colaboragdo norte americana (JENET et al., 2009),
o Parkes Pulsar Timing Array (PPTA) na Australia (MANCHESTER et al., 2012)
formam juntos o International Pulsar Timing Array (IPTA) (HOBBS et al., 2010).
Futuramente também serd construida uma rede de radiotelescopios conduzida pelo

projeto Square Kilometre Array® (SKA).

Esse monitoramento viabilizard a possivel observacao de OGs provenientes de
bindrias de BNSMs em inspiralacao (JENET et al., 2009) e fundos gerados por popu-
lagoes de BNSMs, em baixo redshift (SESANA, 2013). Esses sinais acarretam uma
perturbacgao na propagacao do pulso e a diferencga entre o tempo de chegada do pulso
esperado (atribuido através de modelos) e observado provoca timing residuals’® que
podem ser causados por efeitos nao modelados!!, inclusive o sinal da OG (HOBBS et
al., 2010; SESANA et al., 2008).

Existem grandes esforcos para modelar o timing residual observado em uma medida
da amplitude do fundo de OGs. Fundos estocasticos produzidos pela superposicao de
fontes individuais, mostram-se bastante promissores dentro da faixa de frequéncia do
experimento PTA, onde espera-se alcancar sensibilidade na faixa de ~ 107 — 107°

Hz.

Sesana et al. (2008) assumiram alguns cenarios de formacao de BNSMs, onde o fundo

8Pulsares de milisegundos sdo observados por serem os mais estaveis por um longo periodo.
Esses pulsares sao escolhidos por sua alta precisao para deteccao da radiagdo gravitacional.

Yhttps://www.skatelescope.org/

10A sensibilidade alcancada est4 diretamente relacionada com a precisio do tempo de chegada
dos pulsos, dada pelo rms (root-mean-square) dos timing residuals (6trms = /{0t?)).

HDevem ser atribuidos ao modelo quaisquer desvios no tempo de chegada esperado, como
movimento da Terra, movimento proprio do pulsar ou pardmetros do sistema binario onde se
encontra o pulsar.
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estocéastico das OGs gerado pela populacao dessas fontes levou a uma amplitude do
sinal A ~ 107!, Esse resultado estd em concordincia com outros modelos por
eles analisados. Cabe ressaltar que o sinal emitido dentro da faixa de frequéncia
1072 — 107" Hz nao depende fortemente do cendrio de formacao de BNSMs adotados
por esses autores, ou seja, nao importa se BNSMs crescem por meio de pequenas
(~ 10°Mg) ou grandes (~ 10°M) sementes. Isso ocorre porque as principais
contribuicdes para o sinal surgem de bindrias de alta massa M > 10®M, e em baixo
redshift z < 2. Desse modo, o efeito causado por diferentes cenarios de crescimentos

de BNSMs, ao sinal na banda do PTA é muito pequeno.

Ferdman et al. (2010) estimaram, segundo os dados do EPTA | a amplitude do fundo
estocastico de OGs como sendo 1,9 x 107*. No entanto, o EPTA ainda nao alcancou
sensibilidade suficiente para a detecgao desse fundo. A Figura 3.7 mostra a densidade
espectral (Sp,(f)) alcangada pelo PTA, detectores espaciais e terrestres em funcao da
frequéncia (f) e na Figura 3.8 temos as faixas de massas de BNs mais sensiveis para
deteccao utilizando essas diferentes técnicas. Atualmente a sensibilidade do PTA
tem alcancado cerca ~ 10~ 1'Hz Y 2 mas espera-se que até 2020 seja detectada a

emissao de OGs proveniente de binarias de BNSMs ou até mesmo fontes exdticas.

| 1 | 1 ] 1 | I l 1 | L
107+ pTa _— L
1075 ] eLISA -
E — —
N i :
= i LISA i
< . ./ L
W 1020 - = -
J GEOGRAWI L
. aLlco -+
i DECIGO ,.f-ﬂ‘—
i " - ~L
1025 — BBO ET |
'I T | T I T | T I T | T

108 10® 104 102 10° 10? 104
f (Hz)

Figura 3.7 - Sensibilidades projetadas em funcao da frequéncia para as diferentes técnicas
de deteccao das OGs.

Alguns fatores podem ser incrementados & longo prazo a fim de minimizar possiveis
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efeitos na faixa do PTA, como a reducao no ruido do tempo de chegada dos pulsos
ou acréscimo de mais pulsares (SESANA, 2013). Dessa forma, um dos principais
objetivos do projeto EPTA é a descoberta de novos candidatos a pulsares (FERDMAN
et al., 2010). Da mesma maneira, o projeto NANOGrav considera que com o
aprimoramento da instrumentagao e razao sinal-ruido podera ser visto para proxima
década, uma rede de PTA com cerca de 100 pulsares com uma precisao do tempo
melhor que 100 ns (JENET et al., 2009).

| 1 1 I 1 | I L 1
-
10710 PTA - -
_-- ""'H—\.\__,-"". L
: BNSM i
E'ID'IS ) -
..IT. J Espaciais L
c - [
Vf 10 20 | -
7 BNMI-BNSM Terrestres [~
] N i
1025 — --/_
ENE-BNMI
' 1 T 1 T T T 1T T© 1 1

10® 10¢ 104 1072 10° 102 104
F (Hz)

Figura 3.8 - Sensibilidades projetadas em funcao da frequéncia, dadas as faixas de massas
mais sensiveis para os diferentes tipos de deteccao.
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4 HORIZONTES DE DETECTABILIDADE

Nesta secao apresentamos as estimativas dos horizontes de detectabilidade para
os interferometros terrestres, espaciais e o experimento PTA. Para isso adotamos
as diferentes fases do processo de coalescéncia de um sistema bindrio de BN,
considerando sua ampla faixa de massa que se estende desde massas estelares até

supermassivos (~ 10 — 10°My,).
4.1 Processo de Coalescéncia

A observagao de binérias de BNs (nao emitindo considerdvel quantidade de energia
eletromagnética, diferente de BNs individuais que acretam matéria e emitem em
raio-X), somente é possivel por meio de lentes gravitacionais ou emissao de OGs
(proveniente da coalescéncia de binarias). Esta tltima torna-se mais promissora,
pois lentes gravitacionais desses objetos sao bastante raros (BULIK; BELCZYNSKI,
2009).

O processo de coalescéncia sofrido por uma binaria é marcado por trés fases. Pode-
mos classifici-las como: inspiralagao, fusdo (merger) e ringdown. Para determinar
o maximo horizonte (redshift) que podemos encontrar esses eventos é necessario

calcular a expressao da razao sinal-ruido (SNR, do inglés Sinal-to-Noise Ratio).

Usando a técnica matched-filtering' obtém-se a média quadratica da SNR, represen-
tada pela quantidade (R?) (FLANAGAN; HUGHES, 1998)

(R = 2 [ gy (090 (4.1

onde dj, é a distancia de luminosidade como funcao do redshift (z) da fonte, Si(f) é
a densidade espectral de ruido do detector, dFE/df é a energia total por unidade de
frequéncia da fonte transportada via OGs e (1 + z)f é a frequéncia redshifted medida
no detector. De modo que, (R?) aplica-se para todas as orientagoes e diregoes da

fonte.

Podemos inferir diretamente da Equacgao 4.1 o horizonte de detectabilidade, fixando
a SNR para um dado detector, S,(f) e utilizando o espectro de energia apropriado
para cada fase. Definimos o horizonte de detectabilidade como a distancia maxima

observada por um detector, essa distdncia pode ser expressa em redshift (z) ou em

IEsta técnica utiliza uma correlacio entre o sinal observado e templates tedricos, que representa
a forma de onda esperada com a finalidade de obter a melhor SNR.
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distancia de luminosidade (Dy). Muitas vezes o alcance de um interferdmetro é bem
alto, mas isso nao implica que havera detecgdo de OGs. A Figura 4.1 apresenta
esquematicamente a forma de onda para cada fase do processo de coalescéncia, que

sera descrito em mais detalhes a seguir.

v v v
Inspiral Merger Ringdown
post-Newtonian (PN) theory no analyt. model perturbation theory
Effective-one-body (EOB)

Numerical Relativity (NR)

Figura 4.1 - Forma de onda completa do sinal de OGs de dois BNs coalescendo como
uma fun¢do do tempo. As diferentes técnicas de aproximagoes analiticas e
numéricas e os intervalos de validade sdo indicados. A linha ondulada preta
ilustra o regime proximo a fusdo (plunge). Enquanto que a linha ondulada
cinza mostra a fase merger onde é descrita pela Relatividade Numérica.

Fonte: Ohme (2012)

4.1.1 Fase de Inspiralacao

Essa fase é marcada pela inspiralacdo de um sistema binario composto por BNs,
possuindo érbitas com duragao de séculos (para o caso de BNSMs) levando a uma
fase bastante longa. A aproximagao p6s-Newtoniana (PN) permite uma descri¢ao da
evolugao dinamica do sistema. Mas, a medida que o sistema vai perdendo energia via
emissao de OGs, essa aproximacao vai tornando-se muito imprecisa, necessitando de
outro método. Tal método utilizado quando aproxima-se o fim da inspiralacao é o
formalismo effective-one-body (EOB), onde acrescentam-se parametros livres para
utilizar a Relatividade Numérica (RN) (OHME, 2012).

O espectro de energia para a fase de inspiralacao é dado por (THORNE, 1987):

dE 1,
— /3 _]‘[2/3 -1/3 4.9

onde p é a massa reduzida e M é a massa total do sistema?. Essa expressao é 1til

2A massa reduzida e massa total de um sistema podem ser obtidas por meio das expressdes:
w= MiMy/M; + My e M = My + Ms, respectivamente. As quantidades M; e My representam as
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para calcular a relagdo SNR para esse estagio. Dessa forma, equagao (4.1) se reduz

a.:

(R?) =

[(1 4+ 2)MP/3 pim/(+2)  df
~30mY3d,(2)? / ' (4:3)

/(42 fTBS(S)

A integragdo entre as frequéncias da fase merger (f,,/(1+ 2)) e inspiral (f;/(1+ z))
se faz necessaria, pois estamos considerando o tltimo ano de inspiralagdo de BBNs
(com massas iguais) antes da fusdo e o fator (1 + z) considera a dilatagdo temporal.
Onde a frequéncia f; em um tempo T pode ser escrita como (FLANAGAN; HUGHES,
1998):

oy [ eesss L 04 s34 0573 5/3 73/8.
fill) = \|fn +57T M?PP(1+ 2)°°T (4.4)

Com a evolucao da binaria, a frequéncia e a amplitude da onda aumentam, fazendo
o sistema evoluir mais rapidamente, o chamado chirp. A medida que a fase inspiral
evolui e os BNs mantém-se a uma distancia de R = 6M, denominada de tultima
6rbita estavel (LSO, do inglés Last Stable Orbit), podemos inferir a frequéncia do
sinal imediatamente antes da fusdo, dada na forma (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ,
2009):

20M,
@> Hz, (4.5)

frso ~ 220 (

onde M é a massa da binaria. Essa expressao nos da um valor da frequéncia da
ultima 6rbita estavel circular do sistema, uma vez que a frequéncia merger é obtida
por meio de simulagoes numéricas. Consideramos, entao, a frequéncia encontrada
por Ajith et al. (2011), que sugere f,, ~0,04/M.

4.1.2 Fase Merger

Para esse estagio, com o fim da inspiralacao, os dois BNs passam pelo regime plunge,
encontrando-se em uma instabilidade dinamica até comecgar a fusdo, denominada
merger. Resultando em uma fase nao-linear, somente resolvida por métodos da
RN. No entanto, cabe ressaltar que para o caso de BNs com mesma massa e sem

rotagdo, toma-se uma aproximagao analitica para a forma de onda dessa fase (AJITH

massas primaria e secundaria dos BNs.
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et al.,, 2008). Simulagoes por Ajith et al. (2011) pertimiram construir uma familia de
formas de onda analitica para os trés estagios de coalescéncia, resolvendo o problema
da abordagem analitica para fase merger. As OGs emitidas nesta fase carregam
informagoes sobre todo o processo altamente dinamico. Dessa forma, para o espectro

de energia, temos:

dbs 1 2/3 ]\/[2/3f2/3-

= - 4.6
73 i 40
Sendo assim, a equagao (4.1) para esse caso fica:
1 M>3/3 fr/(142) d
30743 frnd (2)? Jgm/1+2) [H3SR(S)

onde f,. é a frequéncia ringdown. Pode ser inferido da expressdao (4.7) o maximo
horizonte alcancado pelos detectores, para uma dada razao sinal-ruido, para

observacoes de eventos merger envolvendo BNs.
4.1.3 Fase Ringdown

A fase ringdown resulta do produto final da fusdao do sistema, contribuindo para
um BN altamente perturbado produzindo oscilacées dominadas pelo modo de
vibracio quase-normal. E no modo fundamental® (I, m, n) = (2, 2, 0), onde
maior quantidade de energia é emitida. Logo, a contribuicao de n > 0, torna-se
desprezivel em amplitude com relagdo ao modo n = 0 (AAST et al., 2014). As OGs
emitidas dessa fase sao uma superposicao senoidal exponencialmente amortecida. As
informacoes carregadas pelas OGs do sinal ringdown a respeito dos parametros do
BN remanescente e forma de onda sdo extremamente valiosas (FLANAGAN; HUGHES,
1998).

Sendo assim, para um amortecimento senoidal, a forma de onda é escrita como:
h(t) ~ e eos(2m ft), (4.8)

onde t é o tempo, 7 é o tempo de amortecimento da onda e f, é a frequéncia do

sinal emitido.

3Temos que 1 e m, denotam os indices dos harménicos esferoidais e n representa os overtones
de cada modo.
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O BN remanescente é descrito pela métrica de Kerr, pois envolve o parametro
spin (a) que possui uma dependéncia direta com fator de qualidade (Q) dada pela
expressao (ECHEVERRIA, 1989):

1
Q= QWi T = 7 for ~2(1 —a) "%, (4.9)

e f, esta relacionada com os parametros do BN, massa final do processo de fusao
(M) e (a):

1

fro [1-0.63(1 = a)*"] Eaye

(4.10)
nessa expressao foram adotadas unidades geometrizadas G = ¢ = 1. O espectro de
energia que descreve a forma de onda do sinal ringdown é dada por (FLANAGAN;
HUGHES, 1998):

de 1

W ~ éAQQMerd(f - fr)? (411)

onde A é a amplitude de perturbacao ao iniciar o ringdown.

A radiacdo de um BN excitado é fortemente amortecida, durando apenas alguns
ciclos nesta frequéncia natural, de modo que inferimos a frequéncia do BN
(SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009):

fBn ~ 1000 < ) Hz, (4.12)

10M,,

onde M é a massa do BN resultante da fusao.

Podemos ainda, escrever a energia radiada do processo na forma:

E, ~ ;AQMQ Q- (4.13)

A fracao de massa total do BN remanescente convertida em energia radiada na fase
ringdown, pode ser representada pela eficiéncia de emissao da radiagao gravitacional

(e,). Essa eficiéncia depende de como ocorreu o mecanismo inicial para formacao do
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BN.

Dessa forma, mediante as expressoes apresentadas para esta fase, a equagao 4.1 fica:

o 8 & (1+ 2)3M3
R = 5 P do S, J L+ 2] (4.14)

sendo F(a) = [1 — 0.63(1 — a)3/'].
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4.2 Curvas de Sensibilidade e Maximos Horizontes
4.2.1 Detectores Interferométricos Terrestres

Além das equagoes da razao sinal-ruido e espectro de energia, sdo necessérias
ainda as expressoes analiticas das densidades espectrais de ruido do detector®, para
a obtencao dos maximos horizontes de detectabilidade. Utilizamos as expressoes
das curvas de sensibilidade (apresentadas no Apéndice A), para os detectores
terrestres em suas configuracoes iniciais e avangadas, e plotamos suas sensiblidades
na Figura 4.2 (MANZOTTT; DIETZ, 2012; SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

Definimos ainda, 2,,5.(Mp,) € Dr(My,), como o redshift e distancia de luminosidade
maximos que uma binaria com uma dada massa é detectavel com SNR=8. Adotamos
esse valor de SNR para todos os detectores terrestres, seguindo o valor utilizado pelos
observatorios LIGO. Para SNR < 8, a taxa de falso alarme é bem alta (CORVINO et
al., 2012).

1021 1 III| IIIII 1 III| 1 |

1021

TTT]

1023

il
T

TAMAZ0D
— GEO&00
iLIGOD —
— alGo
IVIRGO
aVIRGO
—— KAGRA
p ET -

Sn(F) (Hz /%)

1024

T

102% T —— T T T T T T T T
10° 101 102 102 104
F (Hz)

Figura 4.2 - Curvas de sensibilidade para varios detectores terrestres.

A Figura 4.2 apresenta a densidade espectral de ruido do detector (em unidades
de 1/vHz) em fungao da frequéncia. Os interferdmetros TAMA300 e GEO600 da

primeira geracao de detectores terrestres, possuiam um intervalo limitado em altas

4As expressoes analiticas das Sp,(f) sdo compostas por ruidos que afetam a sensibilidade do
detector, como ruido quantico, ruido sismico, ruido térmico nas massas de teste, entre outros.
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frequéncias, enquanto iVIRGO e iLIGO?® alcancaram sensibilidade de ~ 10~22Hz /2,

Ja 0 aVIRGO e o aLLIGO aumentaram suas sensibilidades por um fator de 10 e
juntamente com o KAGRA chegaram a atingir uma densidade espectral da ordem
de ~ 10~23Hz /2. Estes detectores sio esperados para entrar em operacio em breve e
irdo compor a segunda geracao de interferometros terrestres, mostrando-se bastante

promissores na faixa de frequéncia de ~ 10 — 10* Hz.

Sabendo da sensibilidade que o projeto ET podera alcancar, caso seja construido,

~1/2 cobrindo uma ampla faixa do espectro de

seu Sy,(f) aproxima-se de 10~ Hz
OGs, desde ~ 1 — 10* Hz, sendo mais sensivel na regido entre ~ 10% — 103 Hz.
Devido a sua alta sensibilidade alcangada, o ET podera detectar praticamente todo

o intervalo de massa dos BNs.

Temos a seguir os graficos dos horizontes alcancados, utilizando as Equacgoes 4.3, 4.7

e 4.14, pelos detectores terrestres para a forma de onda completa e a contribuicao

de cada fase para maximas distancias®.
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Figura 4.3 - Distancia de luminosidade (Dy) em funcdo da massa do BN para a forma de
onda completa do processo de coalescéncia para os detectores terrestres em
suas configuragoes iniciais: iLIGO, iVIRGO, GEO600 ¢ TAMA300, com SNR
= 8.

5A denominacio iVIRGO e iLIGO, correspondem as configuracdes iniciais de detectores
terrestres.

6Neste trabalho, utilizamos uma rotina para a obtencdo dos horizontes de detectabilidade,
com as seguintes opgoes: inspiral+merger+ringdown (forma de onda completa), inspiral+merger,
merger+ringdown, inspiral, merger e ringdown. Algumas dessas op¢oes podem ser verificadas nos
graficos das distancias de luminosidade e redshifts maximos
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A Figura 4.3 mostra as distdncias maximas alcancadas pelos interferometros iniciais:
iLIGO, iVIRGO, GEO600 e TAMA300, obtidas a partir das Equacoes 4.3, 4.7 e 4.14.
Neste grafico, utilizamos SNR = 8 e forma de onda completa, ou seja, abrangendo
todas as fases do processo de coalescéncia (inspiral+merger+ringdown). A distancia
de luminosidade atingida pelo iLIGO e iVIRGO para BNEs com ~ 40M, foi ~ 100
Mpc, enquanto para BNs com ~ 100M o horizonte obtido foi ~ 230 Mpc para
iLIGO e ~ 210 Mpc para iVIRGO. O GEO600 apesar de possuir sensibilidade
inferior aos detectores citados acima, conseguiu atingir ~ 150 Mpc para BNs
com massas proximas de 100Mg,. O TAMA300 nao apresentou-se competitivo em

comparacgao aos outros interferdbmetros.
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Figura 4.4 - Distancia de luminosidade (Dy) alcancada em fungdo da massa do BN para
cada fase (inspiralagao, fusdo e ringdown) para o detector iLIGO, com SNR
= 8. Esse interferémetro detectaria qualquer emissao de OGs no intervalo de
massa entre ~ 10 — 500M.

Na Figura 4.4 temos a distdncia de luminosidade obtida pelo iLIGO” para cada
fase da coalescéncia de BBNs, neste caso utilizamos as Equagoes 4.3 (inspiral),
4.7 (merger) e 4.14 (ringdown), individualmente. A méaxima distancia de ~ 150
Mpc é alcancada pelas fases merger e ringdown de BNs entre ~ 100 — 200M),
mas essas fases sao dominantes sobre boa parte do intervalo de massa. Enquanto

a fase de inspiralacao chega a ~ 120 Mpc, sendo mais sensivel para BNs de menor

7Apresentamos apenas a méxima distdncia alcancada pelo iLIGO, ji que o iVIRGO possui
sensibilidade semelhante. Além disso, ambas sensibilidades sdo superiores aos detectores iniciais,
GEO600 e TAMA300.
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massa, restrigindo a deteccao das OGs proveniente de BNs com massas acima
de 300Ms. A nao deteccao das OGs pelos interferdmetros em suas configuragoes
iniciais estd relacionada, entre outros fatores, com a falta de sensibilidade em
frequéncias abaixo ~ 40 Hz (correspondendo aos BNs de maior massa), como
mostrado em Sathyaprakash e Schutz (2009).

0.8 1 L 1 1 I 1 1 1 1 1 1 1 1
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Figura 4.5 - Méximo redshift (zmasrz) como funcdo da massa do BN das fases merger
e ringdown para os detectores terrestres em suas configuracbes avancadas:

aLLIGO, aVIRGO e KAGRA, com SNR = 8.

A Figura 4.5 apresenta o maximo horizonte atingido pelos interferémetros avangados:
aLLIGO, aVIRGO e KAGRA. Utilizamos SNR=8, intervalo de massa desde BNEs
até BNMIs (~ 10 — 10*M,,) considerando o redshift da fonte e forma de onda das
fases merger+ringdown, a partir das Equagoes 4.7 e 4.14. Houve um aumento na
sensibilidade do aLIGO e aVIRGO por um fator de 10, podendo ser observado
um volume cerca de 1000 vezes maior em relacdo ao iLIGO e iVIRGO. O
aperfeicoamento desses interferometros acarretara uma maior sensibilidade em
baixas frequéncias (~ 10 Hz) que é importante, em particular, para a detecgao

de boa parte do espectro de massa dos BNMIs.

Isso pode ser verificado, j& que 0 zy4, foi de ~ 0,6 (Dp ~ 3,5Gpc®.) para os

8Para fazer a conversio de redshift para distdncia de luminosidade (Dp)
ha uma calculadora cosmoldgica disponivel na  web, mno endereco eletronico:
http://www.astro.ucla.edu/~wright /CosmoCalc.html, que possibilita a entrada de pardmetros
cosmolégicos dependendo do modelo utilizado. Utilizamos para esse caso, Hy = 70 km/s/Mpc,
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Figura 4.6 - Maximo redshift (zms,) como fungdo da massa do BN para os detectores
aLIGO (superior) e KAGRA (inferior), com SNR = 8.

detectores aLIGO e aVIRGO na faixa de ~ 100 — 800M. Nosso resultado para o
aLLIGO esta plenamente de acordo com o obtido por Amaro-Seoane e Santamaria

(2010) que estimaram para a faixa de massa total ~ 200 — 700My, um redshift de
até ~ 0, 8.

O KAGRA também mostra-se bastante promissor quando entrar em operacao.

Apesar desse detector ter um intervalo de massa sensivel um pouco menor do que o

QA:O,7eQm=0,3.
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aLIGO (ver, por exemplo, Figura 4.6), seu maximo redshift ~ 0,65 (D ~ 3,8Gpc)

ultrapassa-o na faixa de ~ 100 — 250M,,, como mostra a Figura 4.5.
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Figura 4.7 - Maximo redshift (zmaz) alcangado como fungdo da massa do BN utilizando a
forma de onda completa para o futuro detector subetrraneo ET, com SNR =
8.

A Figura 4.7 mostra o horizonte de detectabilidade alcancado pelo ET como func¢ao
da massa do BN. Para esse caso também adotamos SNR = 8, intervalo de massa
dado o redshift da fonte e forma de onda completa (inspiral+merger—+ringdown).
O méximo redshift encontrado para o ET foi ~ 7,7 para a faixa de massa entre
~ 300—400M. A estimativa do nosso valor aproxima-se daquele obtido por Amaro-
Seoane e Santamarfa (2010) que encontraram z ~ 9,4 para BNs com ~ 300M,.
A alta sensibilidade atingida pelo ET serda devido ao seu sistema de detectores
criogénicos com construgdo subterranea que minimizard os ruidos causados ao
instrumento. Esse detector, caso seja construido ird integrar a terceira geracao de

interferometros terrestres.

Podemos ver na Figura 4.8, o horizonte alcancado pelo ET por cada fase no intervalo
de massa desde BNEs até BNMIs. As fases merger e ringdown chegam a atingir
cerca de 2,4, ~ 5,0 na faixa de massa entre ~ 300 — 500M,. Este valor de 2,5,
concorda com o redshift de ~ 4,0 encontrado por Filloux et al. (2011) para a fase
ringdown para BNs com massa abaixo de 5000/, embora tenham utilizado SNR =
5. Isto implica que o ET pode averiguar diferentes cenarios para formacao de BNs,

inclusive o crescimento de BNSMs a partir de sementes primordiais como apontado
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Figura 4.8 - Méximo redshift (zmaz) em funcdo da massa do BN para cada fase do processo
de coalescéncia detectavel pelo ET, com SNR = 8.

por Filloux et al. (2011).
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4.2.2 Detectores Interferométricos Espaciais

De forma analoga aos detectores terrestres, utilizamos as expressoes analiticas dos
Sk(f) (encontradas no Apéndice A) que fornecem as curvas de sensibilidade para
todas as propostas de detectores espaciais apresentadas na Figura 4.9 (AMARO-
SEOANE et al., 2012; YAGI; SETO, 2011; ESTABROOK et al., 2000).

GEOGRAWI

DECIGO

1024 —_— ~
BBO
T T T I"| T T T I] T UL 1| T T 1 I| T L
104 103 102 107 100 101
F(Hz)

Figura 4.9 - Curvas de sensibilidade para todos os futuros detectores espaciais.

A Figura 4.9 mostra a densidade espectral de ruido do detector em fungao
da frequéncia, para o eLISA, LISA, GEOGRAWI’, BBO e DECIGO. Devido
as mudancas sofridas no projeto, o detector eLISA perdeu um pouco de sua
sensibilidade em comparagio ao LISA, em frequéncias mais baixas (~ 107% — 1072
Hz), o que comprometeu sua curva de sensibilidade e passou a ter um Sy(f) ~

107 9Hz~ Y% em relacao com S, (f) ~ 10720Hz~Y/2 obtido pelo antigo projeto.

O GEOGRAWTI almeja atingir uma larga banda de frequéncia que se estende desde
~ 107* — 10 Hz, mas com melhor sensibilidade na banda de 2 x 1072 — 10 Hz,
alcancando ~ 10-20Hz /2, ocupando uma faixa de frequéncia maior que o LISA.
Os detectores BBO e DECIGO pretendem atuar entre 10~ — 10 Hz, chegando a
um Sp(f) ~ 10724Hz"Y2 o que possibilitard um alcance muito alto em redshift.

Entretanto, o BBO mostra-se mais sensivel na faixa de ~ 107! — 1 Hz com relacao

90 GEOGRAWI ndo possui uma expressdo analitica para a sensibilidade Sy,(f), sendo adotado
aqui o célculo numérico feito por Tinto et al. (2013).
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ao DECIGO. Essa diferenca de sensibilidade se deve ao maior comprimento do braco
planejado para o BBO (50000 km), o que favorecem mais detecgoes em frequéncias

mais baixas.
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Figura 4.10 - Maximo redshift (zns,) em funcdo da massa do BN para a forma de onda
completa para os detectores espaciais: BBO e DECIGO (superior); eLISA,
LISA, e GEOGRAWI (inferior), com SNR 5 e 10.

A Figura 4.10 apresenta o redshift maximo em funcao da massa redshifted do BN,
alcancado pelos futuros detectores: BBO, DECIGO, LISA, eLISA e GEOGRAWI.
Para a estimativa dos horizontes desses detectores, consideramos SNR iguais a

5 e 10 e as Equagoes 4.3, 4.7 e 4.14 para a forma de onda completa (inspi-
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ral+merger+ringdown). O redshift maximo, 2,4, ~ 10% atingido pelo BBO esta
préximo da faixa de ~ 10° M, com SNR = 5. Enquanto o maximo horizonte obtido
pelo DECIGO, foi cerca de z,z, ~ 103 entre ~ 10* — 10° M, com SNR = 10. A
sensibilidade de ambos os detectores permite observar apenas BNs com massas in-
termediarias, ja que BNs supermassivos, possuem frequéncia de emissao abaixo de
102 Hz, fazendo com que ndo haja contribuicdo do sinal de OGs para banda do
BBO ou DECIGO. Suas sensibilidades permitem testar os modelos de formacao de
binarias de BNMIs.

Alguns fatores levam a uma sensibilidade extremamente alta para o DECIGO. Tais
fatores estao relacionados a sua tecnologia inovadora, como uso de cavidade Fabry-
Perot, um laser com alta estabilidade e sistema drag-free das espagonaves. Essas
e outras tecnologias serao testadas a bordo de um prototipo da missao DECIGO,
chamado DECIGO Path Finder (YAGI, 2012). Tanto o DECIGO quanto o BBO
estao sendo projetados para ocuparem o gap em frequéncia entre os interferometros
terrestres e o LISA. Esse intervalo que compreende entre ~ 107! — 10 Hz é livre do
confusion noise que se d4 em torno de ~ 10~2 Hz, possibilitando o alcance de altos
redshifts (KAWAMARA et al., 2008).

Devido as baixas frequéncias em que atuard o LISA (107%—10"! Hz), a faixa de massa
mais sensivel para deteccdo estd entre ~ 10 — 10 M, com um méximo horizonte
aproximando-se de zys, ~ 10%, com SNR = 5. Enquanto o eLISA atuando na mesma
faixa de frequéncia, concentra maior parte de sua sensibilidade no intervalo entre
~ 10% — 10"M,, podendo alcancar um zns, ~ 10?2, com SNR = 5, cerca de 10
vezes menor que o atingido pelo LISA. Essa sensibilidade cai ainda mais, proximo

de 10°M,,, chegando a atingir um z,,s, ~ 1, com SNR = 5 e 10.

O GEOGRAWI apresenta um z,,z, ~ 10 em um intervalo de massa sensivel entre
~ 10°—10" M, em ambas SNR. No entanto, o redshift aproxima-se de 1 para BNSMs
com massas acima de 10" My, com SNR = 10. Essa diminuicdo em redshift ocorre,
pois esse interferdbmetro perde em sensibilidade em frequéncias entre ~ 107 — 1072

Hz, onde concentra-se a emissao de OGs de BNs com alta massa.

A Figura 4.11 apresenta o méaximo redshift em funcao da massa do BN para
diferentes fases da coalescéncia, detectaveis pelo BBO e DECIGO. Para ambas
antenas utilizamos SNR = 5, o que nos oferece horizontes bem otimistas e as
Equagoes 4.3, 4.7 e 4.14 foram utilizadas individualmente para as fases: inspiral,
merger e ringdown, respectivamente. Por apresentarem caracteristicas semelhantes,

como mesma faixa de frequéncia e fontes potenciais similares, seus horizontes sdo
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Figura 4.11 - Maximo redshift (zma,) em fungdo da massa do BN para cada fase do
processo de coalescéncia para os detectores BBO (superior) e DECIGO
(inferior), com SNR = 5. As distancias alcancadas sdo praticamente as
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mesmas para esses detectores.

praticamente os mesmos. A contribuicio para o méaximo horizonte, zpnz, ~ 10%
para o BBO e zns, ~ 10° para o DECIGO, vem da fase de inspiralacio com
BNs entre ~ 10?2 — 10°M,,. J4 que podemos encontrar sistemas com essa faixa de
massa no inicio do processo de coalescéncia. Para o caso de BNs com massas entre
~ 10°—10° M, a contribuicdo para redshifts maximos, surge durante as fases merger
e ringdown, mas nem o BBO e DECIGO possuem sensibilidade em frequéncias tao
baixas (~ 107> — 1072 Hz).
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Figura 4.12 - Maximo redshift (zma,) em fungdo da massa do BN para cada fase do
processo de coalescéncia para o detector LISA (superior) e eLISA (inferior),

com SNR =

A Figura 4.12 mostra que o intervalo de massa dos BNs é mais estreito quando
consideramos a contribuicao de cada fase do processo de coalescéncia, para os
detectores LISA e eLISA. Para o LISA, a fase inspiral contribui para um maxima
distancia de 2,4, ~ 3 x 10% entre ~ 10° — 10°M,,. Esse redshift maximo estd de
acordo com o obtido por Tinto et al. (2013), onde encontraram z,s, ~ 10 para o
tltimo ano de inspiralacdo, com SNR = 10. Entre ~ 105 —10°M,, as fases que passam
a dominar sao merger e ringdown, contribuindo para um 2,4, ~ 3,5 x 102. Enquanto

para o eLISA, ha uma queda em redshift em relacao ao dominio de cada fase. Para

5.
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~ 105 —10%M, a fase dominante é a inspiral, contribuindo para um 2,5, ~ 50, ja no
intervalo de massa de ~ 10°® — 10®M,, as fases dominantes sdo merger e ringdown,

que contribuem para um z,,z, ~ 60.
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Figura 4.13 - Maximo redshift (zma;) em fungdo da massa do BN para cada fase da
coalescéncia de BNs com o detector GEOGRAWI, com SNR 5.

Na Figura 4.13 apresentamos a contribuicao para o maximo redshift de cada fase
de coalescéncia em funcido da massa do BN, para o detector GEOGRAWI. Para
o intervalo de massa de ~ 10* — 10°M,, a fase de inspiralacio domina para um
valor maximo do horizonte de detectabilidade, com cerca de z,,5, ~ 15. Tinto et al.
(2013) encontraram z,s, ~ 10 para a inspirala¢do de binérias, com SNR = 10, onde
aproxima-se do valor estimado por nés com SNR = 5. As fases merger e ringdown

passam a ser dominantes entre ~ 10® — 1080, contribuindo para um z,,4, ~ 18.

Podemos perceber que para os detectores espaciais, LISA, eLISA e GEOGRAWI, o
horizonte aumenta para as duas fases finais da coalescéncia da BBN, isso é devido
a maior emissao da radiagao gravitacional, ja que os merger e ringdown sao as
fases mais dindmicas do processo, isto é, fusdao seguida da formacao de um BN

remanescente perturbado.
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4.2.3 Experimento PTA

Para a obtencao do maximo horizonte é necessaria a expressao analitica da sensibi-
lidade da técnica PTA (ver no Apéndice A), levando em consideragao alguns ruidos
fundamentais, como da instrumentacao da rede PTA e propagacao dos pulsos para
a deteccao das OGs na faixa de nHz-pHz (JENET et al., 2011).
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Figura 4.14 - Maximo redshift (zns,) em funcdo da massa do BN para o experimento
PTA para fase de inspiralagdo de BNSMs, com SNR=1. Para esse caso foi
considerado um tempo de integracdo de 10 anos.

A Figura 4.14 apresenta o maximo redshift em funcao da massa do BNSM para o
experimento PTA. Para este caso, utilizamos a Equacgao 4.3 para a contribuicao
da fase inspiral e SNR=1. O maximo horizonte obtido para a técnica PTA foi
Zmaz ~ 2,0, na faixa de 1078 — 107 Hz. Esse horizonte estd plenamente de acordo
com aquele apresentado por Sesana et al. (2008) para o intervalo de 1072 — 107 Hz,
para BNs entre 10® — 10°M.

O PTA atua em uma faixa de frequéncia que vai desde ~ 1072 — 1076 Hz, e dentro
desse intervalo as fontes mais promissoras sao BNSMs, e a emissao de OGs ocorre
da inspiralacao da binaria. O maximo horizonte do PTA pode aumentar para cerca
de zmse ~ 3,0, se aumentarmos o tempo de integragao, ja que poderiamos observar
a evolucao do sistema por mais tempo. Isso ocorre pois o tempo que a bindaria leva
dentro de uma faixa de frequéncia é muito longo (> 10'° anos), devido as altas

massas e a grandes distancias entre os BNs envolvidos.
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5 TAXAS DE COALESCENCIA
5.1 Modelos de Formacao de BBNs

Nesta secao descreveremos alguns modelos de formagao de BNs e suas respectivas
taxas de coalescéncia esperadas por ano para os detectores terrestres e espaciais. Para
isso, usamos os horizontes de detectabilidade (utilizada a técnica matched-filtering)
obtidos anteriormente, para diversos interferometros mediante o modelo discutido.
Comparamos ainda, nossos resultados com aqueles encontrados na literatura. B
importante ressaltar, os intervalos de massa dos BNs adotados neste trabalho, para
BNEs ~ 10 — 40M, BNMIs ~ 10* — 10*M,, e BNSMs, entre ~ 105 — 10° M,

5.1.1 Buracos Negros Estelares (BNEs)
5.1.1.1 Evolucao de Binarias com BNEs e Estrelas Wolf-Rayet

Um cendrio bastante discutido na literatura, envolvendo BNs com massa estelar (BO-
GOMAZOV, 2014; BELCZYNSKI et al., 2011; BULIK; BELCZYNSKI, 2009), trata da
evolugdo de um sistema binario formado por um BN com massa ~ 20 — 30M e
uma estrela massiva denominada Wolf-Rayet (WR) com massa < 35M. Por meio
do mecanismo da perda de massa, a estrela WR chegara a um ponto onde iré co-
lapsar sobre seu ntcleo, levando ao surgimento de um BN e a sucessiva formacao de

uma binaria composta por dois BNs de massa estelar.

H& trés candidatos a BNs em binarias de raio-X com a presenca de uma estrela
WR: Cyg X-3, IC 10 X-1 e NCG 300 X-1, localizadas na Via Lactea, IC 10 e NGC
300, respectivamente. Bogomazov (2014) simulou os caminhos evolucionérios dessas
binarias (além dos sistemas SS 433 e M33 X-7), desde quando suas componentes

eram estrelas da sequéncia principal até a formagao de um tnico BNE.

A Figura 5.1 apresenta o resultado dessa simulacao da evolugao seguida pelo sistema
NGC 300 X-1. A notagao utilizada na figura representa: I - estrela da sequéncia
principal, III - estrela preenchendo o lobe de Roche, CE - do inglés, Common
Envelope, SN - supernova, BH - do inglés, Black Hole, SBH - do inglés, Superaccreting
Black Hole, My e M, sao as massas primaria e secundaria, respectivamente, a - semi-
eixo maior, T - tempo decorrido (em Mega anos) desde a formagao da bindria e e -

excentricidade da dOrbita.

Podemos acompanhar na Figura 5.1 cada estdgio da bindria: apds exaurido o

hidrogénio (H) no nucleo (I41), a M; preenche o lobe de Roche (III+1]) e a transfe-
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réncia de massa na companheira leva um tempo muito curto, resultando na perda
do envelope de M; e na formagao de uma estrela WR (WR+I), que apds a explosao
de uma SN (SN) forma um BN (BH+I). Ja a estrela M,, apds sair da sequéncia
principal preenche o lobe de Roche (BH+III), formando rapidamente um envelope
comum (SBH+III). O envelope da M, é perdido resultando na formacao de uma
estrela WR (BH+WR), nesse momento temos o sistema formado por um BN e uma
estrela. WR. O colapso da WR seguido da explosdo de uma SN (SN) resulta na
formagao de um BN (BH+BH). Dessa forma, temos uma binaria de BNs formada
apos cerca de 4,6 milhoes de anos, que ird fundir impulsionada pela emissao de OGs
(ap6s 90 milhoes de anos), resultando num tnico BN com massa estelar (BH, fase

ringdown).

Além do estudo realizado por Bogomazov (2014), outra pesquisa feita por Bulik
e Belczynski (2009) apresentam alguns pardmetros do sistema bindrio 1C10 X-1,
bem conhecido observacionalmente. A estrela WR apresenta um tempo de vida de
~ 0,5 milhoes de anos e ao formar um BNE o tempo de fusao da binaria sera ~ 3
bilhoes de anos. Esse sistema esta a uma distancia observavel de 2 Mpc, da onde
obtemos o volume detectdvel para essa bindria, sendo Vs =~ 33, 5Mpc® e a taxa de
formacdo de cada binaria como IC10 X-1, é de ~ 0,06Mpc *Myr . Considerando
que em galaxias jovens (como a galdxia ana irregular IC10) e de baixa metalicidade a

formacao estelar é bem alta, que nesse caso, IC10 possui um alto niimero de estrelas
WR.

A evolugao desses sistemas leva a formagao de dois BNEs, que podem se fundir via
emissao de OGs. Estas OGs podem ser detectadas pelos interferometros terrestres.
Para os detectores iniciais, como iLIGO e iVIRGO, os maiores horizontes alcancados
sdo da fase de inspiralagdo, ja que a faixa de massa sensivel (massa chirp) vai até
M ~ 25M (ver Figura 5.2), para esse modelo de BNEs.

Segundo esse cenario de formacao de BBNEs, a estimativa da taxa de coalescéncia
esperada por ano é dada por (BULIK; BELCZYNSKI, 2009):

T =0,69D3 MUS R (5.1)

obs”obs)

onde D; = D1 /18 Mpc é a distancia de luminosidade’, Mppn = Mppn/14,3M

IA faixa de detectabilidade de 18 Mpc foi obtida apés a quinta corrida cientifica do LIGO,
esse valor corresponde ao horizonte médio detectdavel. Os autores utilizaram tanto estimativas para
bindrias de BNs quanto estrelas de néutrons (ENs), por isso foi adotado essa distancia média.
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Figura 5.1 - Caminho evolucionéario para NGC 300 X-1. As colunas dos parametros M,
Ms, a, T e e acompanham a evolucao do sistema.

Fonte: Bogomazov (2014)

é a massa chirp da BBN?, Rups = Rops /2 Mpc é a distancia observavel do sistema
progenitor do BN e s = tops/0,5 Myr?,

2Para o sistema IC10 X-1 foi obtida a M = 14,3M,.

3Myr representa Mega anos ou ainda milhdes de anos. Os autores consideraram de forma
conservadora, que o tempo de observabilidade é igual ao tempo de vida da estrela Wolf-Rayet,
e ap6s formada a BBNE o tempo de fusio leva cerca de 3 bilhdes de anos.
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Figura 5.2 - Distancia de luminosidade (Dy,) alcangada por cada detector na fase inspiral
(com SNR=8), para o intervalo de massa chirp 10 - 25 M), sendo 25 Mg a
massa chirp maxima alcangada por binarias como 1C10 X-1.

Consideramos esse modelo de envelope comum para diferentes massas chirp e as
distancias de luminosidade, estimadas na Figura 5.2. Este grafico foi obtido a partir
da Equacao 4.3 para a contribuicao da fase inspiral para a distancia maxima.
Assumimos na Equacao 5.1 as estimativas apresentadas na Figura 5.2, e valores
conservadores sugeridos pelos autores, como R,s = 2 Mpc e tempo de fusdo de 3
bilhoes de anos. Através dessas consideragoes obtemos as estimativas do niimero de

eventos detectaveis por ano, para o iLIGO e iVIRGO, apresentadas na Figura 5.3.

A Figura 5.3 mostra a taxa de eventos esperada para o intervalo de massa chirp entre
10 — 25M,. As estimativas das taxas alcancaram valores muito baixos, sendo cerca
de 2 x 1073 eventos para uma M = 15M), tanto para o iLIGO quanto iVIRGO,

sendo para todo o intervalo de massa chirp menos de 1 evento por ano.

Extrapolamos o valor da massa chirp (acima de 14M) para esse modelo, pois
segundo Bulik et al. (2011) uma estrela WR com massa de ~ 35M, formaria um BN
com massa de ~ 26 M, (ver Figura 5.4). Ainda, considerando que sua companheira
tenha uma massa de ~ 30M, a massa chirp desse sistema seria aproximadamente

24,3M. Assumindo essas consideragoes, adotamos a massa chirp até 25M,.

A estimativa da taxa feita por Bulik e Belczynski (2009) é baseada em um tnico

sistema binario, adotando uma massa chirp bastante conservadora, M ~ 14M,.
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Figura 5.3 - Taxa de eventos detectdveis por ano em funcio da massa chirp de binarias
de BNEs para as configurag¢bes iniciais dos detectores terrestres: iLIGO e
iVIRGO.

Em contrapartida, apresentamos como essa taxa se comportaria para binarias mais
massivas (Figura 5.3), utilizando as estimativas das D; em especifico para os
detectores iniciais (Figura 5.2), diferente daquele obtido por Bulik e Belczynski
(2009) que utilizam uma distancia média observada pelo iLIGO para ENs e BNs.

Os valores obtidos tanto por Bulik e Belezynski (2009) (0,69 evento por ano) quanto
por nos estdo de acordo (menos de 1 evento por ano), ja que para a configuragao
inicial dos detectores terrestres nao houve nenhuma deteccdo de OGs proveniente
de binarias seguindo esse modelo. Para a geracao de detectores avancados, Bulik et
al. (2011) propde a estimativa da taxa para NG300 X-1, sendo cerca de 3,36 eventos
por ano, detectaveis pelo aLIGO e aVIRGO. Esse resultado mostra-se mais otimista

para futuras detecgoes de OGs proveniente do modelo de envelope comum.
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Figura 5.4 - Taxa de perda de massa (em massas solares por ano) de estrelas WR em
funcdo do tempo de vida da estrela para dois sistemas: 1C10 X-1 e NGC300
X-1. No lado esquerdo temos a massa inicial da estrela e no lado direito a
massa final da WR e a massa do BNE formado como resultado da evolucao.
Foram utilizadas, pelos autores, diferentes metacilidades para as estrelas.

Fonte: Bulik et al. (2011)

5.1.1.2 Binarias de BNEs Habitando em Aglomerados Globulares

Buracos negros proveniente da evolucao de estrelas massivas podem ser formados em
aglomerados globulares (SIPPEL; HURLEY, 2013; BANERJEE et al., 2009). Algumas
observagoes exibem fortes evidéncias desse cenario de crescimento de BNs, como
os dois BNs com massa estelar (~ 10 — 20Mg) descobertos no aglomerado
M22 (STRADER et al., 2012). Estes BNs estao acretando matéria a uma taxa pequena,
em binarias com estrelas da sequéncia principal e habitam no nicleo do aglomerado
globular, M22 (ver Figura 5.5).

Como um suporte para evidéncias observacionais como essa, varias simulacoes vem
sendo realizadas para estudar como ocorre a formacao desses objetos compactos.
Além da formacgao, outro questionamento vem sendo levantado, sobre qual mecanis-

mo levaria a ejecao do BN do aglomerado.
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Figura 5.5 - No lado esquerdo, a imagem em optico do aglomerado M22 mostrando
a localizagdo dos candidatos a BNEs. No lado direito, as duas imagens
(superior e inferior) apresentam as fontes de radio candidatas & companheira
dos dois BNEs. Crédito da imagem M22-VLA1l: Doug Matthews/Adam
Block/NOAO/AURA/NSF.

Fonte: Strader et al. (2012)

Um modelo de aglomerado semelhante a M22 foi feito por Sippel e Hurley (2013),
que mostraram a evolucao do aglomerado até 20 bilhdes de anos, mas concentraram
a analise na idade de 12 bilhGes de anos, pois é em média a idade dos aglomerados
globulares na Via Lactea, como M22. Os resultados obtidos desta simulagao foram
cerca de 16 BNEs ap6s a evolugdo de 12 bilhoes de anos (ver Figura 5.6), alguns
em sistemas bindrios com estrelas da sequéncia principal ou com outros BNEs (com
~ 22My). Estimaram que a populagdo de BNEs em um aglomerado como M22 pode
chegar a centenas. Concluiram ainda, que sistemas binarios formados por BNEs e
ENs nao sao produzidos eficientemente por interagoes dinamicas em aglomerados

globulares.

A Figura 5.6 mostra a maioria dos BNEs localizados no centro do aglomerado. Sippel
e Hurley (2013) explicam que isso ¢é resultado da eficiéncia dos aglomerados
globulares em equilibrar a distribuicdo de energia, resultando na segregacao de

massa’.

4Segregacdo de massa é um processo que esté relacionado com a queda de objetos massivos para
o centro do aglomerado.
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Figura 5.6 - Localizacdo dos BNs (em cruzes vermelhas) em um modelo de aglomerado
com 12 bilhoes de anos.

Fonte: Sippel e Hurley (2013)

A simulagdo mostra que esse nimero de BNs nao foi constante durante toda a
evolu¢ao do modelo de algomerado, pois o nimero inicial de BNs quando o aglome-
rado tinha 200 milhdes de anos eram de 48 caindo para 16 com 12 bilhoes de anos e
chegando a 10 BNs quando o aglomerado alcangar 20 bilhdes de anos. O responséavel
pela diminui¢do desses objetos é o mecanismo de interagao (ou interagoes de trés
corpos) entre uma bindria e um tnico BNE levando a ruptura da binéria, mas mesmo
assim verificou-se que esses objetos ainda sdo mantidos no aglomerado. Mas essas
interagdes podem levar em uma longa escala de tempo ao esgotamento dos BNs, ja
que é atingida uma velocidade suficiente para serem ejetados do aglomerado (SIPPEL;
HURLEY, 2013).

Em comparacdo, o resultado apresentado por Banerjee et al. (2009) sugere que
BNEs com ~ 10M, segregam rapidamente em ~ 100 milhdes de anos no centro do
aglomerado, formando um sub-aglomerado de BNs. Neste sub-aglomerado, BBNs
podem ser formadas por interagoes de trés corpos, e que em contrapartida muitas
bindrias sao ejetadas do aglomerado por recuos recebidos durante interagoes super
elasticas com um tnico BN. Mas quando tais interagoes sao suficientes para fortalecer
("endurecer'?) a bindria pode levar a fusdao do sistema impulsionada pela emissio
de OGs. Miller (2002) também menciona que se a velocidade de recuo recebida

pela bindria excede a velocidade de escape do ntcleo de um aglomerado, a binaria

50 "endurecimento"de uma bindria ocorre quando sua energia de ligacio é maior que a energia
cinética tipica do campo estelar.
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é ejetada antes de coalescer. No entanto, uma velocidade de recuo baixa pode ser
originada por um aglomerado com baixa densidade, ou de uma supernova se a massa
do BN é grande ou ainda se a formacao do BN parte de um colapso direto sem

nenhum evento de supernova (STRADER et al., 2012).

Um fator bastante importante esta relacionado a idade dos aglomerados e suas
contribui¢oes quanto a taxa de fusdoes de BBNEs. Aglomerados globulares velhos
nao contribuem de forma significativa para a coalescéncia de binérias (em detecgoes
atuais), ja4 que essas fusdes ocorreram quando o aglomerado ainda era jovem.
Enquanto aglomerados muito jovens com idade menor que 50 milhoes de anos nao
tem levado a evolucao de sistemas para contribuir com uma taxa significativa de
coalescéncias. No entanto, foram encontradas cerca de 1 a 2 fusdes de BBNs nas
simulagbes de Banerjee et al. (2009) com ~ 4 bilhdes de anos de evolugao do
aglomerado. Seguindo a evolugdo desses sistemas binarios os autores estimaram as
taxas de eventos para os detectores terrestres iLIGO e aLIGO, com ~ 7,4 x 1073 e

~ 31 eventos por ano, respectivamente.

Miller (2002) propde que BBNEs em aglomerados estelares sao cendrios propicios
para a deteccao da radiacao gravitacional. A estimativa da taxa de eventos depende
da frequéncia de encontros dos BNs (seja por interagoes de dois ou trés corpos).
Nesse aspecto, é obtido o calculo da taxa do sinal ringdown dessas binarias com

diferentes massas, detectaveis pelo aLIGO:

-1 3/2
~ 3 ftot 2 5//2 Minax €r
T~ 0,07h (O, 1) oM, s <ln Mmin) (O, 03) , (5.2)

onde h é o pardmetro de Hubble (em unidades de Hy = 70 km/s/Mpc; h = 0,7), fior
é fragao total de aglomerados globulares que possuem BNs (f;o; = 0,1), 110 é a massa
reduzida do sistema (19 = 1) e €, é a eficiéncia do sinal ringdown (e, = 3 x 1072 ).

A expressao acima foi obtida pelo autor, para um horizonte de detectabilidade do

aLLIGO de até 3 Gpc, utilizando SNR=10.

Considerando a Equacao 5.2, iremos estimar a taxa de eventos para o modelo
discutido aqui, que sugere interacoes entre BNEs, levando a fusdao do sistema e
a emissao do sinal ringdown. Os valores utilizados para os parametros da equagao

acima sao conservadores, propostos por Miller (2002).

Na Figura 5.7, apresentamos as taxas de eventos esperadas pelo aLIGO para a fase
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Figura 5.7 - Taxa de coalescéncia por ano detectavel pelo aLIGO para bindrias formadas
por dois BNEs com diferentes massas.

ringdown. Fixamos o valor de M,,;, = 10M; para o BN secunddrio e variamos a
M5, do BN primario entre 20—40M,, na Equagao 5.2. As taxas encontradas variam
entre ~ 14 - 28 eventos por ano. A maior contribuicao vem da fase ringdown, ja que
a emissao das OGs seria detectada em alta frequéncia (~ 1 kHz) pelo aLIGO. A
fase de inspiralacao nao contribue para a detecgao, pois essas fontes possuem baixas
massas e a frequéncia emitida em OGs sairia da sensibilidade desse detector, além
disso as componentes da bindria teriam que estar proximas o suficiente para haver

eficiéncia na emissao da radiagao gravitacional.

A estimativa das taxas obtidas aqui (com até ~ 28 eventos por ano) estao de acordo
com aquelas encontradas por Banerjee et al. (2009) (~ 31) e Miller (2002) que estima
que poderiam ser detectadas algumas dezenas de eventos por ano pelo aLIGO para
as fases merger e ringdown. Apesar das taxas encontradas por Banerjee et al. (2009)
terem sido resultado da simulacdo de aglomerados globulares e ndo possuirem uma
fase do processo de coalescéncia especifica, foram considerados episdédios de emissao

de OGs apéds a fusao das binarias.
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5.1.2 Buracos Negros com Massa Intermediaria (BNMIs)
5.1.2.1 Evolucao de Aglomerados com BNMIs

Buracos negros com o intervalo de massa entre ~ 10* — 10*M,, tém sido objetos de
varias trabalhos. Estes estudos buscam o entendimento sobre a origem e o ambiente
propicio para a formacao destes BNs. As evidéncias observacionais que se tém,
consideram-os fontes de raio-X ultra-luminosas (ULX, do inglés Ultra-Luminous
X-ray). Uma descoberta recente na galaxia M82 de uma fonte de raio-X altamente
luminosa e com caracteristicas de variabilidade tem elevado a discussao sobre BNs
com massa intermedidria (PASHAM et al., 2014). Os autores dessa pesquisa sugeriram
existir um BN (ou chamado, M82 X-1) com ~ 400Mg, no centro de M82 (ver
Figura 5.8). A M82 X-1 possui uma luminosidade ~ 5 x 10%° erg/s e est4 acretando

préximo do limite de Eddington®.

Figura 5.8 - Galdxia M82 destacado o centro galactico pelo circulo branco (a esquerda). E
a direita uma ampliacdo do centro de M82 das duas fontes em raio-X, sendo
M82 X-1 o candidato & BNMI e M82 X-2 um pulsar. Crédito: NASA /JPL-
Caltech.

Pasham et al. (2014) mencionam que M82 X-1 possui uma periodicidade de 62 dias,
o que indica ser um BN com faixa de massa intermediaria. Outro resultado das
observagoes apontam que essa fonte esta acretando matéria via Lobo de Roche de
uma estrela companheira com massa entre 22—25M,. Sugerem ainda, que este BNMI

formou-se de um aglomerado estelar proximo (MCG-11) por colisdes estelares.

Além das observacoes, algumas simulagoes sugerem que o cendario colisional é

6H4 toda uma discussdo sobre o pulsar M82 X-2 descoberto nessa galaxia M82 como fonte ULX,
mas nao iremos discutir sobre isso neste trabalho.
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um ambiente favoravel para a formacao de BNMIs. A evolucao detalhada de um
aglomerado estelar feita por Gurkan et al. (2006) apresentou estrelas primordiais
muito massivas (> 10? — 103M) formadas entre colisdes de estrelas individuais
em um tempo menor que 3 milhoes de anos. Essas estrelas seguiram sua evolucao
separadamente e formaram eventualmente um BNMI. Os autores sugeriram essas

estrelas massivas como sementes primordiais para a formacao desses BNs.

Outros modelos tedricos de formacao de BNMIs indicam que binarias podem surgir
por canais diferentes em aglomerados. Estes canais sdo chamados a) canal de um
aglomerado duplo: com a fusdo de dois aglomerados, cada um com um BNMI ou b)
canal de um tnico aglomerado: que surge a partir do colapso do niicleo de um aglome-
rado estelar jovem e denso. O crescimento desses BNMIs tornam-se um mecanismo
de formagao de BNSMs em aglomerados globulares ou niicleo de galaxias (MAZZOLO
et al., 2014).

O modelo que propoe o canal de aglomerado duplo é sustentado por observacoes
que sugerem que aglomerados estelares podem constituir em binarias ou em grupos
maiores ligados gravitacionalmente. Amaro-Seoane e Freitag (2006) consideram que
a fusdao de aglomerados, cada um com um BNMI central pode levar a formacao de
um par de BNMIs e a subsequente emissao da radiagao gravitacional. Vale ressaltar
que os dois canais de formacao de binarias estao relacionados, ja que o surgimento
do BNMI central aconteceu pelo colapso do niicleo do aglomerado. Este fato explica

porque alguns aglomerados sdo mais compactos.

Nas simulagoes de Amaro-Seoane e Freitag (2006) sdo considerados aglomerados
compactos, cada um contendo 63 mil estrelas (com 1M cada) havendo a fusao dos
dois aglomerados quando aproximam-se a uma distancia minima de 2 pc. Apos cerca
de ~ 7 milhoes de anos os dois aglomerados fundiram formando uma BBNMI. Cada
BNMI contido no aglomerado possui uma massa de 300My. A evolugao da binaria é
impulsionada pela emissiao de OGs levando cerca de ~ 10°® anos para coalescer.
Os autores encontraram que interagoes com estrelas do aglomerado aumenta a

excentricidade do sistema. Mas a orbita vai decrescendo pela perda de energia em
OGs.

Considerando essas fontes emissoras de OGs, a fase mais importante para os
detectores espaciais é a inspiralacdo. A estimativa da taxa de eventos detectavel
pelo LISA, para os tltimos anos da fase inspiral, para BNMIs da ordem de 102M,,
levando em conta esse cendrio é (AMARO-SEOANE; FREITAG, 2006):
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P\’
Ti=4-5 (0 1) Pfus, (5.3)

onde P,, ¢ a probabilidade da evolugao de um aglomerado para uma fase de colisao

e Py,s ¢ a probabilidade de fusao entre dois aglomerados.

Para a Equacao 5.3, adotaremos um quadro otimista, seguindo as consideragoes
assumidas por Amaro-Seoane e Freitag (2006) e para um quadro conservador,
seguiremos Giirkan et al. (2006). Dessa forma, os valores de P,, tornam-se altamente
incertos, pois dependem das condigoes iniciais atribuidas ao aglomerado, seguindo
um valor otimista apresentado em simulagoes, consideramos P,, = 0,4, na expressao
acima. Enquanto para Py, temos um valor de 0,3 sustentado por modelos teoricos,
que consideram que colisoes entre aglomerados sao eficientes para formacao de

bindrias, e que cada aglomerado possui um BNMI levando a coalescéncia do sistema.

Dadas essas condigoes, e atribuindo os valores de P,, e Py, do quadro otimista, na
Equacao 5.3, as estimativas obtidas, variam entre 19 a 24 eventos por ano detectaveis
pelo LISA, para a fase inspiral. Esses valores podem variar mediante as mudangas
de P, e Py, e essas variacoes dependem das consideracoes adotadas pelo modelo.
Suponhamos agora, valores conservadores para a Equagao 5.3 com P, = 0,3 € Pjys
= 0,1, temos que as taxas encontradas estao entre 3,6 a 4,5 eventos. Vejamos que
nesse caso, as colisdes entre os aglomerados nao foram suficientes (nem eficientes)
para formar muitas bindrias e consequentemente ndo houve tantas coalescéncias (em

particular, inspiralagoes) dos BNMIs.

Como era esperado, as taxas de detecgoes de BNMIs sao bastante incertas. Apesar
de haver algumas evidéncias observacionais, as lacunas em torno desses objetos
sao bem grandes o que tornam necessarias mais observagoes para confirmar alguns
aspectos associados a formacao de BBNMIs. Além disso, algumas simulagdes adotam
certas extrapolacoes que comprometem seus resultados realistas. Essas extrapolacoes
assumem valores muito otimistas no que se refere a fracdo de BNs em aglomerados,
altas taxas da probabilidade de fusao entre aglomerados e um canal de crescimento
dependente de outro canal (AMARO-SEOANE; SANTAMARIA, 2010). Sem contar que,
a expressao adotada para estimar a taxa de eventos nao possui dependéncia com
distancia de luminosidade ou redshift, tornando ainda mais incerta a precisao dos

resultados.
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5.1.2.2 Interacoes entre BNMIs

Durante o tempo de vida de uma binaria ocorrem diversas interagoes dinamicas.
Estas interacgoes envolvem outras binarias ou apenas um tinico BN. Os ambientes que
suportam essas interagoes sao os aglomerados, como mencionamos anteriormente.
Observacoes sugerem esses ambientes, pois geralmente os BNs estao no centro do
aglomerado denso e devido a segregacao de massa, a probabilidade desses BNs
encontrarem outros BNs aumenta a chance de formarem bindrias. Os sucessivos
encontros podem ser tao eficientes que leva o sistema a fusdo movido pela radiagao

gravitacional e a formacao de BNMIs.

Os vestigios deixados por essas interagoes sao as OGs, que marcam a evidéncia
tanto dos encontros quanto do processo de coalescéncia sofrido por sistemas
binarios. Muitas simulagbes envolvendo sucessivos encontros mostram que as OGs
sao um fator importante que levam a mudancas nos parametros da binaria, como

excentricidade e separagao entre as componentes (semi-eixo maior).

Os resultados da simulagao realizada por Giltekin et al. (2004) mostram que
um encontro intenso entre BNs favorece a grandes decréscimos ou aumentos da
excentricidade enquanto o semi-eixo maior muda em quantidades relativamente
constantes. Se a excentricidade da binéria atinge um alto valor depois do encontro,
pode ocorrer a fusdo da BBN antes do préximo encontro. Isso ocorre pois as
sucessivas interacoes entre BNs depositam energia formando a binaria e quanto
maior o numero de encontros, maior sera a excentricidade final do sistema. Essa

excentricidade vai diminuindo devido & emissdo de OGs durante a coalescéncia.

Os autores mencionam ainda que quanto a separacao da binaria, os dois BNs tendem
a fusao antes que acontega outro encontro e seja depositado mais energia ao sistema
dificultando a coalescéncia. A ejecao de BNs também ¢é discutida, segundo Giiltekin
et al. (2004) a conservagao de energia assegura que mesmo que encontros aumente a
energia de ligacao do sistema, resulta em um aumento da velocidade relativa entre
a binaria e o inico BN. Caso a velocidade do BN seja maior que a velocidade de
escape do nicleo do aglomerado (o valor sugerido para ves. ~ 50km/s), ele poderd
ser ejetado. Além disso, pela conservacao do momento quando o BN é ejetado com
uma velocidade muito alta (a velocidade de recuo da bindria pode ser obtida, como

Vree ~ (M1/ms)?), a bindria também pode ser ejetada.

Este cenario de encontros parte das multiplas interagoes sofridas entre BNs com

massa estelar, levando para um caminho de crescimento de BNMIs. Miller (2002)
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considera que interagdes entre BBNs com um tnico BNE, tornam-se sementes para
a formagao de BNMIs. A formacao da binaria pode se constituir de BNEs e BNMIs
ou dois BNMIs havendo a emissao de OGs das fases de inspiralagao. A frequéncia
emitida por essas OGs preenchem a banda de sensibilidade de futuros detectores
espaciais, como LISA. Mas a parte da frequéncia mais promissora desses sistemas
refere-se a chamada frequéncia da érbita circular estdvel mais interna (ISCO, do
inglés Innermost Stable Circular Orbit) que acontece no tltimo ano ou a poucos

meses do sistema entrar em fusao.

Sabendo da importéncia da radiacdo gravitacional emitida nessa fase, Miller (2002)
obteve a expressao para a taxa de eventos do ultimo ano de inspiralacao antes da
fusdo, detectavel pelo LISA. Para esse calculo o autor seguiu as consideragoes feitas

por Flanagan e Hughes (1998), de modo que a expressao fica:

i = U, Ol/ho maz nm ) (5.4)

onde h é o pardmetro de Hubble (em unidades de Hy = 70 km/s/Mpc; h = 0,7),
fior € fracao total de aglomerados globulares que possuem BNs (fio; = 0,1) e g0 €
a massa reduzida do sistema (u10 = 1). Para o cdlculo da expressdo acima, o autor

adotou o tempo de integracao de 1 ano, distancia de luminosidade de até 3 Gpc e
SNR=10.

Assumindo os valores sugeridos por Miller (2002), na Equagao 5.4, estimamos as
taxas de eventos por ano, para o detector LISA. Consideramos sistemas binarios na
fase de inspiralacao, formados por um BNE e um BNMI, e em outro caso, por dois
BNMIs. Os valores das taxas obtidos a partir desse modelo de formagao, podem ser

encontrados na Figura 5.9.

A Figura 5.9 apresenta as taxas de eventos detectaveis ao LISA para bindrias
formadas por a) BNE-BNMI, onde fixamos M,,;, = 40M., para BNEs e variamos
a M, entre 100 — 300M, para BNMIs, na Equagao 5.4, detectando cerca de 1
evento por ano para binédrias com 40 Mg e 300 My, j4 na Figura b) mantivemos a
Mpin = 100M ¢ e M5, = 200—1000M, formando BNMI-BNMI, chegando a menos
de 3 eventos por ano para um sistema de 102M e 10°M,,. Esses valores estiao de
acordo com Miller (2002), onde é mencionado que para um tempo de integragao de
10 anos (com SNR=5), o LISA poderia detectar varias dezenas de fontes na fase

final da inpiral.
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Figura 5.9 - Taxa de coalescéncia por ano detectavel pelo LISA na fase de inspiralacio,
para bindrias formadas por a) BNEs e BNMIS (& esquerda) e b) bindrias de
BNMIs com massas diferentes (& direita).

O maior nimero de eventos detectaveis com BBNMIs se deve ao fato de haver
maior quantidade de BNs com massa acima de 100 M do que acima de 10 M, em
aglomerados (MILLER, 2002). A explicagao para este fenémeno esté relacionada com
o mecanismo de ejecao de BNEs nas intera¢oes de multi-corpos. A este mecanis-
mo, da-se o nome de Kozai e depende de muitos fatores que incluem, detalhes das
interagoes entre duas bindrias ou entre uma bindria e um unico BN (ou estrela),
ou ainda a fracdo de BNs em binarias, sem contar a dinamica do aglomerado
que habitam esses sistemas. A razao é porque o mesmo processo que fortalece
("endurece") uma bindria, segue para uma fusdo, concedendo também velocidade
ao BNE, impulsinando-o para fora da binaria e do aglomerado, antes mesmo de
ocorrer a fusdo (MILLER; HAMILTON, 2002).

5.1.3 Buracos Negros Supermassivos (BNSMs)
5.1.3.1 Binarias de BNMIs Formando BNSMs

Até agora, discutimos como BNMIs sao formados, suas evidéncias observacionais e
algumas simulacoes na tentativa de compreendé-los. Mas alguns estudos apontam
que esses objetos com uma faixa de massa tao larga podem ser considerados grandes
sementes para a formagao de BNSMs, ja que o crescimento de BNMIs se da em
galaxias e por meio de alguns mecanismos, como friccao dindmica, que os fazem cair
em direcao ao centro galactico, surgindo BNs altamente massivos. O intervalo de

massa estimado para BNSMs est4 entre ~ 106 — 10°M.,,.

Observagoes na galdxia starbust M82 feitas por Matsushita et al. (2000) encontraram
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evidéncias de um candidato & BNMI, com ~ 103M. Se a continua formacio de
estrelas massivas em BNEs for o principal mecanismo de acrecao para o crescimento
desse BNMI, ele podera afundar para o nicleo da starburst por fricgdo dinamica em
cerca de ~ 2 x 10% anos. Outras observacoes em raio-X realizadas por Matsumoto
et al. (2001) também evidenciaram a presenga de uma fonte com alta variabilidade
em sua luminosidade que indicou ser um BNMI com ~ 700M, em M82. Ambos
estudos propoem que a massa desse BN pode vir a crescer por fusdes com outros

BNs e tornar-se um BNSM com massa acima de 106M,.

Estas descobertas observacionais abriram novos caminhos para modelos tedricos
de BNSMs em centros de galdxias. Um cenario de formagdo de BNSMs sugerido
por Ebisuzaki et al. (2001), consiste na formacao de BNMIs a partir da fusdo de
estrelas massivas em aglomerados estelares densos. Enquanto os BNMIs estao sendo
formados, os aglomerados vao em dire¢ao ao nicleo galdctico (decaimento orbital)
por meio da friccao dindmica, depositando os BNMIs proximo do ntcleo da galaxia.
Entao, os BNMIs formam bindarias que coalescem via emissao de OGs levando a
formacao de BNSMs.

Esse cenario torna-se promissor, ja que sao considerados BNMIs formados de estrelas
massivas e nao de BNEs. Pois estes BNEs geralmente sao ejetados do aglomerado
(pelo mecanismo chamado slingshot) por interagoes com outros BNs antes que haja

a fusdo da BBNE e a sucessiva formagao de BNMIs.

Seguindo o cendrio de formagao proposto por Ebisuzaki et al. (2001), simulagoes
realizadas por Matsubayashi et al. (2004) sugerem sucessivas coalescéncias de
bindrias de BNMIs (com cada BNMI de ~ 10%M,) levando a formagao de BNSMs
(> 10°My). Para isso, sdo assumidas cerca N = 10? fusdes sofridas por um BNSM
central em uma galdxia. Essa analise nos ajuda a averiguar a emissao da radiagao
gravitacional através da taxa de coalescéncia esperada para diferentes cenarios de
crescimento de BNSMs.

A estimativa da taxa de eventos de BNMIs depende do modelo de distribuicao
de galaxias e do modelo de formagdo de BNSMs. Considerando as suposi¢oes
de Matsubayashi et al. (2004), temos dois modelos de distribuicdo de galdxias:
Modelo TH (do inglés, Thin Shell) assume que todas as galdxias nasceram e
cresceram em z = 2,5 e o Modelo HM (do inglés, Homogeneous) considera que cada

galdxia aparece a uma taxa constante entre 0 < 2z < 2,57, A formacdo de BNSMs

"Ambos os modelos de distribuiciio de galdxias sdo consistentes com a observacdo do pico de
distribuicao de quasares em z ~ 2, 5. Além disso, sao assumidas que todas as galdxias elipticas com
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estd relacionada com os modelos de crescimento hierdrquico e/ou monopolistico®
adotados para as BBNMIs.

Considerando o Modelo HM de distribui¢ao de galdxias e o cenario de crescimento

hierarquico, a taxa de eventos esperada por ano fica (MATSUBAYASHI et al., 2004):

T = 22

Ny ( Dy, )2 103M, M, (5.5)

10-3Mpc \ 4Gpc Mz 105M’

onde ny ¢é a densidade do nimero de galdxias (estimada para ser 10~3Mpc™?), Dy, é
a distancia de luminosidade alcancada pelo detector, My é a massa total do BN final
e M, é a massa do BNSM central. Para esse cenario de crescimento, consideramos

os dois BNMIs com massas iguais.

Para o cenario de crescimento monopolistico, adotando o Modelo HM, a taxa de
eventos ¢ (MATSUBAYASHI et al., 2004):

Tirnim = 22 x 1073

o (DL )2 My 10*°M (56)

103 Mpc \4Gpc ) 103Ms (m)

Enquanto para Modelo TH de distribuigao de galaxias, a taxa de coalescéncia é dada

por:

Trim = 67 x 1073

o (DL )2 My 103Msg (57)

10-3Mpc \4Gpc) 103My (m) '

onde (m) representa a massa do BN secundério (ou seja, a massa menor). Neste
modelo de crescimento monopolistico, fixamos (m) = 10°M e o BN primario re-

presenta a massa total na tultima fase.

As fusdes de BBNMIs entre ~ 10?2 — 10*M, podem produzir OGs na faixa de
frequéncia de ~ 1 — 10 Hz, nas fases merger e ringdown (ou apenas na fase
ringdown). A eficiéncia da radiagdo gravitacional para essas fases assumida aqui,
segue o mesmo valor adotado por Matsubayashi et al. (2004) de ¢ = 1072, Para

esse intervalo de frequéncia, a deteccdo do sinal ringdown seria observavel pelos

z= 2,5 possuem o mesmo cenario de evolucao.

8No cendrio hierdrquico, dois BNs de mesma massa sofrem repetidos processos de fusdes
formando um BNSM enquanto no caso monopolistico, um tnico BN cresce por meio de fusdes
continuas com BNs companheiros circundantes.
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detectores terrestres avangados: aLIGO e ET, para o Modelo HM de distribuicao de

galaxias e o modelo de crescimento hierarquico.

Taxa de evento (por ano)

10 T T T L T T T T
10° 10° 10%
MTstul

Figura 5.10 - Taxa de coalescéncia por ano em fun¢do da massa total do BNMI para as
fases merger e ringdown, adotando o Modelo HM de distribuicao de gala-
xias e o modelo de crescimento hierdrquico de BBNMIs para a formacao de
BNSMs. Assumimos SNR=8 para Dy do aLIGO e ET.

A Figura 5.10, apresenta as taxas de eventos para o Modelo HM de distribuicao de
galaxias e o crescimento hierarquico de formagao de BNSMs. Para isto, assumimos as
Equacoes 4.7 e 4.14 para a obteng¢ao dos horizontes de detectabilidade para o alLIGO
e ET, durante as fases finais (merger+ringdown). Entao, atribuimos as distancias de
luminosidade desses detectores a Equacao 5.5 e obtemos as taxas de eventos. Foram
plotadas estimativas para todo o intervalo de massa dos BNMIs a fim de analisarmos

quais faixas sao mais sensiveis para o aLIGO e ET.

Considerando que as observagoes feitas por Matsumoto et al. (2001) indicaram
existir um BNMI com massa de ~ 7T00M,, e que ele dara surgimento a um BNSM,
a Figura 5.10 mostra que o detector aLIGO esperaria cerca de ~ 7 eventos por ano
a uma distancia de ~ 1,9 Gpc, para a fase final da coalescéncia de um BN de tal

massa. Enquanto o ET detectaria praticamente todos os eventos envolvendo BNMIs.

Quanto a observacao da formagao de BNSMs seguindo esse modelo, o alLIGO nao
seria promissor, ja que possue melhor sensibilidade em torno de 10? — 10°M,,

correspondendo as frequéncias de 10 — 102 Hz, pois como vemos no grafico a taxa
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de eventos cai para massas mais altas, isso ocorre pois a massa desses BNs é
inversamente proporcional a frequéncia ringdown. Para o ET, o Modelo HM e o
crescimento hierarquico de BNSMs seria bastante promissor, pois sua sensibilidade
estende-se por toda faixa de frequéncia, desde 1 — 10? Hz, correspondendo a todo o

espectro de massa dos BNMIs.

Por esse fato, os detectores terrestres avancados poderao detectar apenas o
modelo de crescimento hierarquico para a formacao de BNSMs, pois a emissao
da radiagdo gravitacional aparece nesta regiao alta de frequéncia, enquanto no
cenério monopolistico os bursts de OGs surgem em baixa frequéncia (< 107! Hz).
Escolhemos apenas o Modelo HM de distribuicao de galaxias, pois com o horizonte
(2~ 0,7) alcangado pelo alLIGO néao haveria detecgao dos eventos ocorrendo a um

redshift constante (z = 2,5), como sugerido pelo Modelo TH.

As estimativas das taxas de eventos detectaveis pelos interferdmetros espaciais BBO
e DECIGO, considerando seus horizontes de detectabilidade, sao verificadas na
Figura 5.11.
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Figura 5.11 - Taxa de coalescéncia por ano detectivel pelo BBO ou DECIGO para a fase
ringdown. Adotamos o modelo de crescimento monopolistico de BBNMIs
para a formacao de BNSMs. Como esses detectores possuem horizontes
semelhantes, suas taxas de eventos detectaveis sdo praticamente a mesma

para esse modelo. Assumimos SNR=5 para Dy do BBO e DECIGO.

A Figura 5.11 mostra a taxa de eventos considerando o crescimento monopolistico
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de formacao de BNSMs tanto para o Modelo TH quanto o Modelo HM. Neste caso,
assumimos a Equagao 4.14 para obtermos os horizontes de detectabilidade para o
BBO e DECIGO, durante a fase ringdown. Apés as estimativas das distancias de
luminosidade desses detectores, atribuimos as Equagoes 5.6 e 5.7 para encontrarmos
as taxas de eventos anuais. Podendo ser detectado cerca de ~ 10 eventos para o
Modelo TH e ~ 3,17 eventos por ano para o Modelo HM, na faixa de BNMIs com
~ T00M,. Enquanto para BNMIs com ~ 10°M,, sdo esperados para o Modelo TH
~ 76 eventos e para o Modelo HM ~ 24 eventos por ano. O Modelo TH mostrou-se
mais eficiente para o crescimento de BNSMs quando considera que todas as galaxias
evoluiram a um redshift constante de 2,5 suportando os sucessivos eventos de fusoes

entre bindrias.

Devido ao méximo redshift de z ~ 10% alcancado na fase ringdown pelos detectores
BBO e DECIGO, suas deteccoes seriam de praticamente todas as coalescéncias
envolvendo BBNMIs, sondando a formacao de BNSMs em centros galacticos. Mas
como estamos interessados em BNs com ~ 700M e nao conhecemos muito bem o
que acontece no processo de formacao de BNs para redshifts muito altos, restringimos

o intervalo de massa até 103M,, seguindo o modelo aqui descrito.

A deteccao das taxas de eventos no cenario monopolistico sao muito importante para
acompanhar a fusdo de BBNMIs com diferentes massas. Como era de se esperar o
eLISA e GEOGRAWI nao possuem sensibilidade suficiente para detectar eventos da

fase ringdown para esse modelo, mas apenas da fase de inspiralacao de BNMIs.
5.1.3.2 Sementes Primordiais de BNSMs

Alguns modelos sugerem que a classe de BNMIs seriam as sementes que dariam
origem a BNSMs. Essas sementes podem conter pequenas ou grandes massas, que
variam mediante os modelos tedricos. Simulagoes cosmoldgicas feitas por Filloux
et al. (2010) mostram que sementes de BNs com 100 M, em proto-galaxias
podem crescer por acre¢ao de gés e fusdes, produzindo BNSMs com massa entre

10% — 109M,, em centros galdcticos.

Neste cenario de crescimento de BNSMs, as sementes de 100 My sdo o produto
final da evolugao de estrelas massivas primordiais. As simulagdes mostram que para
BNSMs com massas acima de 10° M, ocorreram cerca de 500 coalescéncias durante
o histérico evoluciondrio (FILLOUX et al., 2011). Esse histérico de fusoes sofridas por
uma binaria de BNs pode levar a deteccao de OGs da fase ringdown do processo

final de coalescéncia.
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Segundo Filloux et al. (2011), foi possivel derivar, por meio da simulagdo dos dife-
rentes mecanismos fisicos que afetam a hidrodinamica do BN, a taxa de coalescéncia
por unidade de volume e por intervalo de massa W(M, z), ver, por exemplo, Figura
3 de Filloux et al. (2011), que apresenta essa taxa como uma fungdo da massa do
BN resultante para redshifts diferentes. Por meio dessa taxa, é obtido o nimero
de eventos para os detectores interferométricos espaciais. A taxa de coalescéncia

diferencial como uma funcao da massa e redshift do BNSM, é dada por:

= U0 IMde, (5.8)

onde o fator (1 4 z) leva em consideragao a dilatagdo temporal, dada a distancia

cosmoldgica da fonte.

Considerando que as fontes movem-se junto com a expansao do Universo, assumem-
se para as equagoes a seguir, o parametro de Hubble, Hy = 70 km/s/Mpc, pardmetro
de densidade da constante cosmolégica, 2y = 0,7 e pardmetro de densidade de
matéria, €2, = 0, 3. Representando o elemento de volume comédvel dV para Universo

plano, temos:

o (C r?(2)dz
av =4 (HO) Yorer e (5.9)

a distancia comével r(z) fica:

)_i/z dz’
HoJo o, + 0,1+ 2)°

(5.10)

r(z

Como estamos interessados na frequéncia emitida da fase ringdown, faremos uma
mudanca de varidavel na Equacao 5.8 tomando a massa do BNSM em funcao da
frequéncia, assim a taxa de eventos por intervalo de frequéncia logaritmica é dada

por:

Tl —d (5.11)

i) (4 2) din(fa) dz

ar /mefm U(frg,2) dM  dV

onde f,q é a frequéncia ringdown.
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Consideramos redshift maximo de 20 para os detectores” eLISA, GEOGRAWI,
BBO e DECIGO, na Equacao 5.11, e estimamos as taxas de eventos por ano (ver
Tabela 5.1), seguindo esse modelo de formagao de BNSMs. Este modelo sugere
que nao ha contribui¢oes significativas de sinais ringdown acima desse valor de
redshift. Adotamos para todos os casos, BNs com spin nulo, eficiéncia da radiacao

gravitacional, €, = 1072 e diferentes SNR.

Apresentamos na Tabela 5.1 as taxas de eventos esperadas para os detectores
espaciais: eLISA, GEOGRAWI, BBO e DECIGO.

Tabela 5.1 - Taxas de coalescéncia esperadas para a geracido de detectores interferométri-

cos espaciais.

Detector SNR  Tazxa (por ano)
eLISA 5 20,7
- 10 17,7
GEOGRAWI 5 24,5
- 10 16,8
BBO/DECIGO 5 28,9

Embora o atual projeto eLISA tenha passado por mudancas que afetem a sua
sensibilidade, as taxas encontradas sao bastante animadoras, chegando a 20,7 eventos
por ano para SNR=5 e 17,7 eventos para SNR=10. Comparando-as com as taxas
obtidas para o antigo projeto LISA, temos cerca de 19,8 eventos por ano encontrados
por Tinto et al. (2013) e ~ 15 eventos (incluindo a contribuicao do confusion noise)
obtidos por Filloux et al. (2011), essas estimativas adotam SNR=10 e o mesmo

modelo de formacao para BNSMs.

O detector GEOGRAWI apresentando sua configuracao alternativa ao eLISA,
mostra-se bastante competitivo para a detecgdo do sinal ringdown, chegando a
superar os valores esperados para o eLISA com SNR=5, podendo detectar até 24,5

eventos por ano.

Os detectores BBO e DECIGO atuam na mesma faixa de frequéncia (~ 1071 —10 Hz)

e possuem similares horizontes de detectabilidade (2,5, ~ 104). Esse alcance faz da

9 A rotina para a obtencdo das estimativas das taxas de eventos do sinal ringdown para o modelo
de BNSMs a partir de sementes primordiais possibilita a entrada direta de um valor para os redshifts
inicial e final.
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sensibilidade desses detectores ser suficiente para detectar uma grande quantidade
de coalescéncias por ano. No modelo adotado aqui para BNSMs, a taxa de eventos
permaneceu a mesma de ~ 28,9 eventos por ano, para as diferentes SNR com ambos
os detectores. Se esses detectores tivessem sensibilidade planejada abaixo de 1071

Hz, poderiam observar muito mais eventos ringdown de BNSMs.

Enfatizamos apenas as taxas detectaveis para os interferdmetros espaciais para esse
modelo, pois as antenas que comporao a segunda e terceira geragao de detectores
terrestres, nao possuem alcance suficiente para observar BNSMs com massas proxi-
mas de 10° M, tdo pouco atuam na faixa de frequéncia emitida por essas fontes. Os
motivos para BNSMs estarem a redshifts tao altos, se da pelo préprio processo de

formagcao em nicleos galacticos e seu histérico evolucionéario de fusoes sofridas.
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6 CONSIDERACOES FINAIS

Nesta dissertacao apresentamos os objetos compactos, em particular BNs, como
fontes bastante promissoras de emissao da radiacao gravitacional. Como motivagao,
assumimos a simplicidade da descricao desses objetos por meio de dois parametros
(massa e spin), além de sua ampla faixa de massa, que se estende desde massas
estelares até supermassivos (~ 10My — 109My). Essas fontes compoem um dos
cenarios mais esperados para a deteccdo de OGs que consiste no processo de
coalescéncia de sistemas binarios formados por BNs. A andlise desse processo, ocorre
pelo estudo das fases de coalescéncia, que sao marcados pela inspiralacao, fusao e

ringdown.

Com o estudo de cada fase, estimamos os horizontes de detectabilidade para os inter-
ferometros terrestres, espaciais e o experimento PTA. Para os detectores terrestres
avancgados, como aLLIGO, aVIRGO e KAGRA suas sensibilidades aumentaram por
um fator de 10 em relagdo aos detectores iniciais, iLIGO e iVIRGO. O aperfeicoa-
mento desses detectores acarretarda numa maior sensibilidade em baixas frequéncias
(~ 10 Hz) que é importante, em particular, para a detecgao de boa parte do inter-
valo de massa dos BNMIs. Além disso, esses interferometros podem detectar OGs

provenientes de BNEs em coalescéncia e verificar os modelos que levaram a formagao
desses BNss.

A distdncia méxima encontrada para o aLIGO e aVIRGO é z,4, ~ 0,6 (D =~
3,5Gpc), ja para o KAGRA, temos zy,4, ~ 0,65 (D ~ 3,8Gpc), com SNR = 8§,
para BNs com massas acima de 100M. Esses resultados concordam com aqueles

apresentados por Amaro-Seoane e Santamaria (2010).

O detector ET, como ja era de se esperar, teve um alcance bem alto em redshift,
atingindo 2,1, ~ 7,7 para a faixa de massa entre ~ 300 — 400M, com SNR = 8.
Esse valor esta de acordo com outros trabalhos apresentados na literatura (FILLOUX
et al., 2011). A alta sensibilidade atingida pelo ET serd devido ao seu sistema
de detectores criogénicos com construcao subterranea que minimizara os ruidos
causados ao instrumento. O ET podera averiguar diferentes cenéarios para formagao
de BNs, inclusive o crescimento de BNSMs a partir de sementes primordiais (na
faixa de BNMIs).

As estimativas dos horizontes dos futuros detectores espaciais nos renderam redshifts
maximos bastante otimistas para os detectores BBO e DECIGO, proximos de

Zmaz ~ 10% — 10* para razdes sinal-ruido 5 e 10. Tais horizontes extremamente
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altos possibilitam a esses futuros detectores sondar modelos de formacao de BNMIs e
BNSMs ou ainda de BNEs primordiais. Tanto o DECIGO quanto o BBO estao sendo
projetados para ocuparem o gap em frequéncia entre os interferémetros terrestres e
o LISA. Esse intervalo que compreende entre ~ 10~ — 10 Hz ¢é livre do confusion

noise que é em torno ~ 1073 Hz, possibilitando o alcance de altos redshifts.

Devido as mudancas no atual projeto eLISA, sua sensibilidade diminuiu por um fator
de 10 comparado ao antigo projeto LISA, chegando a atingir atualmente 2,5, ~ 10?
no intervalo de massa de BNSMs com ~ 106—10" M, com SNR = 5. O GEOGRAWI
possui sensibilidade menor que o eLISA para massas entre ~ 10 — 109M,. Essa
diminuicao ocorre, pois esse interferometro perde em sensibilidade em frequéncias
entre ~ 107% — 1072 Hz, onde concentra-se a emissao de OGs de BNs com alta
massa, ja que o GEOGRAWI é penalizado por seu menor comprimento de braco
que o eLISA. Tanto o eLISA quanto o GEOGRAWI poderao averiguar modelos de
formacao de BNSMs que crescem a partir de sucessivas fusoes de BNMIs, como

também a evolugdo de BNSMs até massas proximas de 107 M.

O redshift maximo obtido para o experimento PTA foi 2,5, ~ 2,0, na faixa de
frequéncia de 1078 — 10~7 Hz. Esse horizonte estd plenamente de acordo com aquele
apresentado por Sesana et al. (2008). A técnica PTA poderd sondar sistemas binérios
de BNSMs inspiralando, fundos estocésticos de origem astrofisica ou ainda fontes
exoticas. No entanto, ainda tem que haver um aumento na sensibilidade do PTA

para alcancar a amplitude do sinal de OGs emitido por essas fontes.

Com a obtencao dos horizontes de detectabilidade, estimamos as taxas de eventos
esperadas por ano para alguns modelos de formacao de BNs. Para haver uma
estimativa realista da deteccao de OGs do modelo de binarias de BNEs habitando
em aglomerados globulares, pelo alLIGO e outros detectores terrestres, é necessario
saber quantos BNEs sao produzidos em aglomerados globulares e quantos deles
chegam a coalescer impulsionados pela emissao da radiacao gravitacional. Questoes
como essas sao discutidas na literatura, considerando fatores e parametros diferentes
para cada modelo de aglomerado, o que geram bastante controvérsias. A deteccgao

de OGs proveniente desse cenario poderia estabelecer a veracidade desse modelo.

As taxas de eventos de BNEs tornam-se mais eficientes dinamicamente quando estao
num cenario de aglomerados globulares do que quando estao em um cenario de
evolugao de envelope comum. Podemos evidenciar com as estimativas das taxas de
coalescéncia detectéveis pelo aLIGO de ~ 3,36 eventos por ano (BULIK et al., 2011)

para a evolucdo de um envelope comum, com até ~ 28 eventos obtidos por nés e
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~ 31 eventos por ano encontrados por Banerjee et al. (2009) para a evolugao de BNs

em aglomerados.

Considerando os modelos sobre a formacdo de BNMIs e suas respectivas taxas
esperadas para os detectores de OGs, classificamos o quadro conservador do canal
de aglomerados duplos (3,6 a 4,5 eventos por ano), com taxas de acordo com o mo-
delo de interag¢oes de multi-corpos (~ 3 eventos por ano). Mas se formos analisar as
incertezas nos parametros dos modelos, vemos que o canal de crescimento por tinicos
ou duplos aglomerados sao mais imprecisos que o modelo de interagoes entre BNs.
O canal de crescimento por aglomerados, adota condigdes iniciais aos ambientes
de formagao (os aglomerados) idealizadas, fragoes de BNMIs superestimadas em
aglomerados e altos nimeros de ejecoes de BNs comprometendo a estimativa das
taxas de eventos de OGs proveniente dessas fontes. Além disso, os modelos de
formacao de BNMIs possuem expressoes para a estimativa das taxas de eventos
sem dependéncia com distancia de luminosidade ou redshift, tornando ainda mais

incerta a precisao dos resultados.

Algumas simulagoes que assumem BNMIs formando-se em aglomerados, consideram
que todos os aglomerados jovens tornam-se aglomerados globulares, no entanto nao
¢ muito claro se as condig¢oes para a formagao de uma BBNMI em um aglomerado
estelar jovem levaria a aglomerado globular, como apontam as observacoes. A Tabela
6.1 mostra um quadro geral de todas as estimativas das taxas de eventos obtidas
neste trabalho. Apresentamos nesta tabela os maximos valores encontrados para
BNEs, ja para BNMIs mostramos as taxas com valores mais conservadores, devido
a imprecisao dos modelos e por fim, para BNSMs temos os maiores valores alcancados

por alguns detectores.

Tabela 6.1 - Taxas de coalescéncia esperadas para os detectores terrestres e espaciais.

Modelo Classe de BN Detector Taxa (por ano)
Env. Comum BNE iVIRGO/iLIGO (11 —14) x 1073
Form. em Ag. Glob. BNE alLIGO 28

Ev. de Aglomerados BNMI LISA 4,5

Mult. Interacoes BNMI LISA 3
BBNMI form. BNSM BNSM aLIGO/ET 7/Todos eventos
Sem. Primordiais BNSM BBO/DECIGO 28,9
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Se considerarmos a formagao de BNSMs, apenas ou em maior parte da acrecao de gas
circundante, como mecanismo para elevar a massa do BN para cerca de 109 M, esse
processo nao torna-se eficiente. Para elevar a uma massa tao alta sdo necessarios que
varios processos de fusdes ocorram entre binarias para produzir um BNSM. Filloux
et al. (2011) mostra em suas simulagdes que um BNSM com ~ 10°M,, sofreu cerca
de 500 coalescéncias, enquanto Matsubayashi et al. (2004) mostra que para gerar
um BNSM por vias de crescimentos diferentes sao necessarias cerca de 1000 fusoes
entre BNMIs de 10°M,,. E durante esses processos de fusdes que a emissao de OGs
torna-se promissora para futuros detectores espaciais, como eLISA, BBO, DECIGO
e GEOGRAWI e terrestres, como ET ou aLLIGO.

Considerando os cendrios de crescimento de BNSMs a partir de pequenas (FILLOUX
et al., 2010) ou grandes (EBISUZAKI et al., 2001) sementes, ambos mostram-se bastante
promissores para os detectores espaciais, apresentando taxas bem otimistas. Quanto
aos interferometros terrestres avancados, o iinico que podera detectar OGs das varias
fusoes entre BBNMIs levando a possivel producao de BNSMs com ~ 10°M,, serd o
ET. Ja a configuracao do aLIGO é desempenhada para detecgdo de OGs provenientes
de BNEs e BNMIs. Que fique claro, que esses detectores nao poderao observar
eventos de BNSMs; e sim os processos de formacao que poderao levar a um BN de

alta massa.
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APENDICE A - CURVAS DE SENSIBILIDADE
A.1 Expressoes Analiticas para Curvas de Sensibilidade

Como mencionado na Secao 4.2 para estimarmos os horizontes de detectabilidade
sao necessarias as expressoes analiticas das curvas de sensibilidade de cada detector.
Essas expressoes consideram os ruidos causados no detector. Temos a seguir as
expressoes utilizadas para todos os detectores terrestres em suas configuragoes
iniciais e avangadas (MANZOTTI; DIETZ, 2012; SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009),
os espaciais em fase de estudo (AMARO-SEOANE et al., 2012; YAGI; SETO, 2011;
ESTABROOK et al., 2000) e para o experimento PTA (JENET et al., 2011).

eGEOG00, para z = f/fy onde fo = 150 Hz e Sy = 1,0 x 10746 Hz~1,

S 20(1 — 2% + 0, 5z*
h(f) :(374x)_30+34x_1+ ( xr° + y ZE)

So (14 0.522) (A1)

¢ TAMAS300, para x = f/fy onde fy = 400 Hz e Sy = 7,5 x 10746 Hz1,

Su(f)
So

=27+ 1327 +9(1 + 2?) (A.2)
¢iLIGO, para z = f/fy onde fy = 150 Hz e Sy = 9,0 x 10746 Hz~1.

Su(f)
So

= (4,492) 7% 40,1622 40,52 + 0, 322> (A.3)
0alLIGO, para . = f/fy onde fo =215 Hz e Sy = 1,0 x 107 Hz~1.

S 111(1 — 22 + 0, 5a*
n(f) _ gl g2 (1 —2°+0,52%)

So 140,522

(A4)

¢iVIRGO, para z = f/fy onde fo = 500 Hz e Sy = 3,2 x 10716 Hz71.

Su(f)
So

= (7,82)° + 2271 4+ 0,63 + 2 (A.5)

¢aVIRGO, para =z = log(f/300 Hz), A = 0,07exp(—0,142 — 1,437x +
0,407x2), B = 3, 10exp(—0, 466—1, 043x—0, 548x2), C = 0, 40exp(—0, 304+
2,896x — 0,293x%)eD = 0, 09exp(1, 466 + 3, 722x — 0, 984x2).

Sp(f) =1,259 x 107*(A+ B+ C + D) (A.6)
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oKAGRA, para z = log(f/100 Hz), A =9,72 x 10 %exp(—1,43 — 9,88x —
0,23x%),B =1, 17exp(0, 14 — 3, 10x — 0, 26x?), C = 1, 70exp(0, 14 +1,09x —
0,013x?)eD = 1, 25exp(0, 071 + 2,83x — 4,91x?).

Sh(f) =6,499 x 107*(A+ B+ C + D) (A7)

oET, para x = f/fo, fo = 200 Hz, Sy = 1,5 x 10752Hz"!, a = -4,1, 8 =
20,69, ag = 186, by = 233, by = 31, by = -65, by = 52, by — 42, bs = 10, b
= 12, C1 = ]_4, Co = -37, C3 = 19, Cy = 27

Su(f) 4a xﬂ—f—bo(l + by + box? + by + bya* + bsa® + bga®)
SO B 0 1+ caxr + CQCEQ + 031‘3 + C4ZL’4

(A.8)

oDECIGO, para fig, = (1“sz>

Su(f) = 6,31 x 107 fig, 4 41,88 x 1078 4+ 5,88 x 107 f15,>  (A.9)

eBBO

/
1Hz

f

2 —4
Su(f) =2x10" 49( ) +4,58 x 1074 41,26 x 1072 <1HZ> (A.10)

ecLISA, sendo Sue(f) = 2,13 x 1072%(1 + 10~*Hz/f)m?s™*Hz~! é o ruido
da aceleragao da massa de teste, Sy, (f) = 5,25 x 107*m?*Hz ! é o shoite

noise e Sprm = 6,28 x 1072*m?Hz ! refere-se & outros ruidos medidos.

) - ATV CTI 50l F) ) (1 (S /QL))

3 L?
(A.11)

eLISA, onde S;™(f) refere-se ao ruido da aceleragdo para a massa de teste

individual e S;°(f) corresponde ao ruido do caminho 6ptico.

-2
S(f) =2,5x 107 (1{;2) Hz ! (A.12)
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2
Seo(f) =1,8 x 1077 <f> Hz ™! (A.13)
eExperimento PTA

S(f) =4,0x 1071 f71 + 3,41 x 107° f*Hz ™" (A.14)
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