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IntroduzioneNel 1905 Einstein rivoluziona il mondo della �si
a pubbli
ando la teoria dellaRelatività Spe
iale. Quello 
he egli subito sa è 
he, a di�erenza delle leggi dell'e-lettromagnetismo di Maxwell, la teoria della Gravitazione Universale di Newton,
on il suo 
on
etto di in�uenza istantanea, non è 
ompatibile 
on questa sua nuovateoria. Einstein non pensò però di adeguare la teoria di Newton alla RelativitàSpe
iale ma si sforzò di ideare una teoria tutta nuova. La prima idea da 
ui parti è
he tutti i 
orpi sono in�uenzati dalla gravità e 
he quindi 
adono tutti nello stessomodo quando si trovano in un 
ampo gravitazionale (Prin
ipio di Equivalenza).Essendo il moto indipendente dalla natura dei 
orpi, il 
ammino di 
orpi in 
adutalibera de�nis
e un set di 
urve preferenziali nello spazio-tempo, proprio 
ome, inrelatività spe
iale, il 
ammino di 
orpi inerziali de�nis
e un set preferenziale di
urve (geodeti
he della metri
a dello spazio-tempo), indipendente dalla natura dei
orpi. Questo suggerì la possibilità 
he le proprietà di un 
ampo gravitazionalefossero asso
iabili alla struttura stessa dello spazio-tempo: esso 
orrisponderebbea una deviazione della geometria dello spazio-tempo dalla geometria minkovskianadella relatività spe
iale.Einstein, partendo da queste idee, des
rive un universo nuovo, visto 
ome un
ontinuo spazio-tempo in
urvato dalla presenza di 
orpi dotati di massa. Il 
on-
etto 
lassi
o di forza tra i 
orpi las
ia il passo a una des
rizione delle relazioni trageometria dello spazio-tempo e gravitazione.Ma qual è la 
onseguenza di un 
ambiamento, an
he pi

olo, nella massa (onell'energia) della sorgente del 
ampo gravitazionale? Intuitivamente si 
ompren-de 
he debba realizzarsi una perturbazione e 
he questa debba propagarsi allospazio-tempo: le onde gravitazionali sono appunto queste pi

ole in
respature del-lo spazio-tempo. La pi

olezza di queste in
respature rende altamente problemati-
a l'osservazione diretta delle onde gravitazionali. Esistono 
omunque osservazioniindirette, osservazioni 
he sono valse an
he il premio Nobel agli autori (R. Hulse eJ. Taylor). Dagli anni '60 si è 
omin
iato an
he a sviluppare metodi di osservazio-ne diretta, grazie soprattutto al lavoro di Weber. In questo lavoro di tesi, grazieproprio ad uno di questi nuovi rivelatori di onde gravitazionali, si è provato a fareun'osservazione sperimentale . Ma 
osa si può misurare infatti di queste pi

ole7



in
respature? Il passaggio di un'onda gravitazionale ha 
ome e�etto quello di va-riare la distanza relativa tra due 
orpi in 
aduta libera, quella 
he in relatività,
ome detto, va sotto il nome di deviazione geodeti
a. Per fare questo sono statepensate due famiglie di rivelatori: quelli risonanti, in 
ui le due masse in 
adutalibera sono legate da una forza elasti
a, e quelli non risonanti in 
ui le masse sonoe�ettivamente in 
aduta libera. Della famiglia dei rivelatori risonanti fanno partele barre di Weber. Basano il loro funzionamento sulla misura dell'energia depostanella barra a 
ausa del passaggio dell'onda. Nella famiglia dei rivelatori non riso-nanti fanno parte inve
e gli interferometri, in 
ui si misura lo spostamento dellefrange di interferenza tra due raggi 
he hanno viaggiato tra le due masse in 
adutalibera. Lo sfasamento è 
ausato appunto dal passaggio dell'onda gravitazionale
he provo
a una variazione tra le distanze relative delle due masse. Le sorgenti dionde gravitazionali sono varie, 
omunque si tende a distinguerle in tre tipi, sor-genti impulsive, sorgenti periodi
he e sorgenti sto
asti
he. In questo lavoro di tesi
i siamo fo
alizzati solo su uno spe
i�
o tipo di emissione di onde gravitazionali,l'emissione di tipo impulsivo. Inoltre, visto i numerosi arti
oli 
he parlano del Cen-tro Galatti
o 
ome di un posto ri

o di oggetti 
ompatti, 
i siamo posti il quesitose una regione 
osì pe
uliare non passa dare luogo a una emissione stazionaria dionde gravitazionali. Grazie ai rivelatori ora esistenti e quelli 
he presto entrerannoin funzione, sarà inoltre possibile aprire an
he in astronomia una nuova �nestraosservativa, non più legata alla radiazione elettromagneti
a. Questo farà si 
henon si studieranno più eventi astro�si
i attraverso la radiazione prodotta a livelloatomi
o, ma si studieranno i moti su grandi s
ale dove appunto agis
ono le forzegravitazionali.Nel 
apitolo I◦, dopo una breve des
rizione della teoria della relatività 
hesta alla base di questo lavoro, si passano in rassegna i vari tipi di rivelatori, lebarre risonanti e gli interferometri. La nostra attenzione si fo
alizzerà quindi sulrivelatore attraverso il quale abbiamo ra

olto i dati usati per questo lavoro di tesi,il rivelatore a barra risonante AURIGA 
he si trova presso i Laboratori Nazionalidi Legnaro dell' Istituto Nazionale di Fisi
a Nu
leare. Di tutte le 
aratteristi
hedi questo rivelatore, tratteremo in parti
olare quella alla base del nostro lavoro,
ioè la direzionalità del rivelatore, ri
avandone in parti
olare la forma d'antenna(antenna pattern) e la dipendenza dal tempo sidereo.Nel 
apitolo II◦ des
riviamo inve
e la regione attorno al 
entro galatti
o, inparti
olare 
i so�ermiamo su SgrA∗, dove sembra essere presente un bu
o nerosuper massi

io, e sugli oggetti 
ompatti dei suoi dintorni. Passiamo quindi inrassegna le possibili sorgenti di onde gravitazionali, i me

anismi di emissione el'energeti
a ad esse asso
iate.Il 
apitolo III◦ riporta i risultati dell'analisi dati ra

olti dal rivelatore nel perio-do 
ompreso tra maggio e novembre 2005. Abbiamo infatti svolto un'analisi basata8



sul tempo siderale e sulla modulazione del segnale dovuta alla forma d'antenna delrivelatore. Per fare questo abbiamo fatto uso del test di Kolmogorov-Smirnov, 
hedes
riviamo in questo 
apitolo. Dai risultati non è emersa la presenza di segnalegravitazionale, questo 
i ha portato a veri�
are la validità del metodo attraversodelle simulazioni. I risultati di queste simulazioni sono riportati nel 
apitolo IV◦.

9
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Capitolo 1Onde gravitazionali e rivelatoriLa forza gravitazionale è 
ertamente la forza 
he è nota all'uomo da più tempoma nonostante questo è an
ora una delle più ignote nei suoi me

anismi fonda-mentali. Analogamente alle onde elettromagneti
he 
he sono prodotte da 
ari
hein moto, si può dire, sempli�
ando, 
he masse a

elerate produ
ano onde gravi-tazionali attraverso un 
ambiamento lo
ale del 
ampo gravitazionale. Le analogieterminano però a questo punto. In generale, il fatto 
he le interazioni non sipossano propagare a velo
ità in�nita impone, all'interno della trattazione relativi-sti
a della gravitazione, l'esistenza di un 
ampo gravitazionale non legato ai 
orpi,
ioè un 
ampo di onde gravitazionali. Per inquadrare meglio questa problemati
a,fa

iamo un breve ex
ursus sulla teoria della Relatività Generale.1.1 Teoria della relatività generaleAlla base della Relatività Generale abbiamo il prin
ipio di equivalenza, il quale
i di
e 
he un sistema di riferimento non inerziale equivale lo
almente a un 
ampogravitazionale, 
ioè le proprietà del moto in un sistema non inerziale sono le stessedi quelle del moto in un sistema inerziale 
on un 
ampo gravitazionale (Landauand Lifshits, 1985).In un sistema di riferimento inerziale della relatività spe
iale, l'intervallo ds
he esprime la distanza tra eventi nello spazio tempo di Minkowsky si s
rive
ds2 = c2dt2 − dx2 − dy2 − dz2 = ηikdx

idxk, (1.1)dove ηik = diag(1,−1,−1,−1). La generalizzazione dell'intervallo a ds ad unqualunque sistema di 
oordinate si s
rive ds2 = gijdx
idxj dove le gik sono funzionidelle 
oordinate spaziali xα 
on α = 1, 2, 3 e della 
ordinata temporale x0 = cdt.Le gik de�nis
ono la metri
a dello spazio-tempo e sono note 
ome tensore metri
o.Introdu
iamo ora al
uni elementi fondamentali della Relatività Generale.11



12 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI1. Simboli di Christo�el
Γi

kl =
1

2
gim(∂lgmk + ∂kgml − ∂mgkl) (1.2)2. Tensore di 
urvatura o tensore di Riemann

Ri
klm = ∂lΓ

i
km − ∂mΓi

kl + Γi
nlΓ

n
km − Γi

nmΓn
kl. (1.3)3. Tensore di Ri

i

Rik = glmRlimk = Rl
ilk (1.4)4. Curvatura s
alare

R = gikRik = gilgkmRiklm (1.5)5. Azione del 
ampo gravitazionale
Λ =

∫

dΩ
√−gR+ Λm (1.6)Dal prin
ipio di minima azione si ri
avano le equazioni del 
ampo gravitazio-nale, le 
osidette equazioni di Einstein(qui espresse nella 
omponente 
ovariante):

Rik −
1

2
gikR =

8πG

c4
Tik (1.7)dove Tik rappresenta il tensore energia-impulso e G è la 
ostante di gravitazioneuniversale. Consideriamo un 
ampo gravitazionale debole nel vuoto (un 
ampogravitazionale può essere 
onsiderato debole se lo spazio-tempo è quasi piatto).Allora possiamo immaginare il tensore metri
o 
ome quello di Minkowsky più unapi

ola perturbazione de�nita da hik:

gik = ηik + hik (1.8)I simboli di Christo�el, s
ritti al primo ordine rispetto alla perturbazione hiksaranno
Γi

kl =
1

2
ηim(∂lhmk + ∂khml − ∂mhkl). (1.9)A questo punto il tensore di Ri

i diventa:

Rik =
1

2
(2hik + ∂i∂mh

m
k − ∂k∂mh

m
i − ∂i∂kh) (1.10)in 
ui 2 = − ∂

∂t∂t
= ∆− 1

c2
∂
∂t
è l'operatore di d'Alembert ()e h = gik(0)hik è la tra

iadella perturbazione del tensore metri
o. Le equazioni di Einstein diventano quindi

2hik + ∂i∂mh
m
k − ∂k∂mh

m
i − ∂i∂kh = −16πG

c4
Sik (1.11)



1.1. TEORIA DELLA RELATIVITÀ GENERALE 13
on
Sik = Tik −

1

2
ηikT

m
m (1.12)tensore 
he des
rive le sorgenti del 
ampo. Quando 
onsideriamo le onde gravita-zionali, 
onsideriamo la propagazione del 
ampo in assenza di sorgenti, 
ioè doveil tensore energia impulso è nullo (T k

i = 0).A 
ausa della generale 
ovarianza delle equazioni di Einstein, non possiamoperò aspettar
i 
he il 
ampo des
ritto da (1.11) abbia una uni
a soluzione: infattipossiamo sempre e�ettuare una trasformazione di gauge
xi −→ x′ i = xi + ǫi(x) (1.13)in 
ui ∂ǫi

∂xk deve essere dell'ordine di grandezza di hik. In questo nuovo sistema diriferimento, il tensore metri
o diviene
g′ik = ∂mx

′i∂lx
′kgmle quindi, in�ne otteniamo per la perturbazione del tensore metri
o

h′ik = hik − ∂kǫi − ∂iǫk. (1.14)S
egliamo allora una invarianza di gauge 
he 
i permetta di 
al
olare il piùsempli
emente possibile l'equazione omogenea asso
iata a (1.11). Ci poniamo inun sistema di riferimento armoni
o (Weinberg, 1972), per il quale vale
ηikΓl

ik = 0e otteniamo, al primo ordine,
∂l(hik −

1

2
ηikh) = 0. (1.15)In�ne le equazioni di Einstein omogenee diventano

2hik = 0. (1.16)Questa gauge 
i permette di de�nire un sistema di 
oordinate (T,X,Y,Z) in 
uile onde gravitazionali piane sono trasverse e a tra

ia nulla, 
ioè rispettivamente
∂ihik = 0 (1.17)
h = 0. (1.18)Se per esempio s
egliamo l'asse Z 
ome direzione di propagazione dell'onda, alloraotteniamo

TThik = h+(e+)ik sin(kZ − ωT ) + h×(e×)ik sin(kZ − ωT + φ) (1.19)



14 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI
on ki vettore d'onda tale 
he kiki = 0, h+ e h× le ampiezze dei due stati di pola-rizzazione dell'onda , e+- e× tensori 
he rappresentano i due stati di polarizzazionedell'onda + ×

e+ =









0 0 0 0
0 1 0 0
0 0 −1 0
0 0 0 0









e× =









0 0 0 0
0 0 1 0
0 1 0 0
0 0 0 0









.A questo punto il tensore di Riemann linearizzato ha 
omponenti non nulle:
R0

i0k = − 1

2c2
ḧik, (1.20)dove ḣ indi
a la derivata rispetto al tempo.Nella approssiamzione di 
ampo debole possiamo risolvere le equazioni (1.11)attraverso i potenziali ritardati di Lienard-Wie
hert (Weinberg, 1972; Misner et al.,1973)

hik(t, ~x) = 4G

∫

d3x′

|~x− ~x′|Sik exp (−iωt+ |~k||~x− ~x′|) (1.21)in 
ui Sik è la 
omponente di Fourier del tensore 
he des
rive le sorgenti del 
ampo.Grazie a (1.21) possiamo 
al
olare lo pseudo tensore energia impulso
tik =

1

32πG
∂ihlm∂kh

lm .Esso è riferito al 
ampo debole prodotto da una onda gravitazionale. Possiamoallora 
al
olare il �usso di energia-impulso in una data direzione ~n 
he attraversal'elemento di super�
ie dS = r2dΩ sarà dato da
dE

dtdΩ
= r2nit0i (1.22)Lo sviluppo in multipoli di (1.22) ha 
ome primo termine non nullo quello diquadrupolo, 
he dominerà in presenza di sorgenti non relativisti
he.La potenza irraggiata dal quadrupolo su tutto l'angolo solido è

dE

dt
=

G

5c5

∑

ij

(
d3QTT

ij

dt3
)2 (1.23)dove QTT

ij è il tensore di quadrupolo della distribuzione di massa espresso nellagauge TT, e 
orrispone a
QTT

ij =

∫

d3xρ(t, ~x)(xixj − 1

3
δijxixj). (1.24)



1.2. RIVELATORI DI ONDE GRAVITAZIONALI 15Come si vede il fatto 
he la potenza sia proporzionale a G/c5 fa in modo 
he nonsia possibile produrre in laboratorio onde gravitazionali rivelabili e quindi bisognane
essariamente rivolgersi a sorgenti astro�si
he relativisti
he.Le potenziali sorgenti astro�si
he di onde gravitazionali possono essere divisein tre 
ategorie a se
onda del me

anismo di emissione e dello spettro emesso:sorgenti periodi
he, fondo sto
asti
o 
osmi
o e burst (non periodi
he e impulsive).Poi
hè quest'ultime sono le sorgenti a 
ui 
i rivolgiamo nel nostro lavoro di tesi,ne parleremo ampiamente in 2.2.1.2 Rivelatori di onde gravitazionaliDa quanto detto nella sezione pre
edente, e in parti
olare 
ome si vede da(1.23), una variazione nella distribuzione di massa si tradu
e in una perturbazionedel tensore metri
o. Se queste perturbazioni sono pi

ole veri�
ano una equazioned'onda e quindi, essendo perturbazioni della geometria dello spazio-tempo 
he sipropagano a velo
ità della lu
e, interagis
ono 
on la materia. Le onde gravita-zionali possono quindi essere rilevate studiando le alterazioni dello spazio tempoprodotte al loro passaggio. Osserviamo quindi al loro passaggio una variazionedella distanza far una qualunque 
oppia di punti materiali 
he si trovino in 
adu-ta libera, e paralleli al fronte d'onda 
on frequenza proporzionale alla frequenzadell'onda. L'ampiezza è pari al prodotto tra l'ampiezza dell'onda e la distanzastessa. Questa distanza tra i punti aumenta e diminuis
a alternatamente, 
ioè unavvi
inamento in una direzione 
orrisponde all'allontanamento in quella perpen-di
olare. Il risultato è mostrato in Fig.1.1 dove la radiazione ha direzione z e lemasse gia

iono sul piano xy.

Figura 1.1: Deformazione di un anello di masse al passaggio di una ondagravitazionale: sono mostrate le due possibili polarizzazioni.



16 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORIFinora sono stati realizzati due tipologie di rivelatori: i rivelatori di tipointerferometri
o e quelli a barra risonante.1.2.1 InterferometriI rivelatori di tipo interferometri
o basano il loro funzionamento sulla misuradello spostamento indotto dal passaggio dell'onda gravitazionale su tre masse diprova (spe

hi) poste all'estremità di due bra

i posti a 90◦. Lo s
hema di uno diquesti rivelatori (VIRGO) è mostrato nell'Fig. 1.2.

Figura 1.2: S
hema del rivelatore interferometri
o VIRGOLe minus
ole variazioni della lunghezza dei due bra

i sono misurate sfruttan-do il fenomeno dell'interferenza: infatti il primo spe

hio semitrasparente (beamsplitter, BS) posto all'ingresso dei due bra

i divide il fas
io in due 
omponentiuguali. Queste due 
omponenti proseguono il loro 
ammino nei due bra

i, ven-gono ri�essi indietro dagli altri spe

hi e ri
ombinati in opposizione di fase su unrivelatore di lu
e, in modo 
he normalmente non si osservi radiazione sul fotodiodo.Il passaggio di un'onda provo
a una pi

olissima variazione di 
ammino otti
o 
hesi tradu
e in uno sfasamento tra i fas
i, produ
endo una alterazione della �gura diinterferenza.



1.2. RIVELATORI DI ONDE GRAVITAZIONALI 17Poi
hè lo sfasamento è pi

olissimo si ri
hiedono bra

i molto lunghi, quin-di si rimedia utilizzando 
avità risonanti otti
he di Fabry-Perot, 
he attraversori�essioni multiple permettono di aumentare arti�
ialmente an
he di 40 volte lalunghezza del bra

io. La super�
ie degli spe

hi ri�ettenti devono essere levigate
on altissima pre
isione, pre
isone dell'ordine del 
entesimo di mi
ron, e deve avereun 
oe�
iente di assorbimento e una di�usione bassissimi. Il problema maggioresta nell'isolamento sismi
o degli spe

hi raggiunto per mezzo di �ltri sismi
i 
on-tenuti in una torre da vuoto. Questa è a sua volta sospesa ad una piattaformastabilizzata attivamente in grado di 
orreggere moti sismi
i di grande ampiezza abassa frequenza. La larghezza di banda a 
ui operano gli interferometri va dallede
ine di Hz a qual
he de
ina di kHz .In realtà la risposta di un interferometro a onde gravitazionali mono
romati
heè dovuta a due di�erenti 
ontributi: uno dovuto al 
ambiamento della geometriadello spazio, l'altro dovuto al red o blue shift del fotone (Fortini and Ortolan,1991). In appendi
e vedremo 
ome.Gli interferometri attualmente operativi sono:
• LIGO 1 e LIGO 2, (Hanford e Livingstone-USA) bra

i di 4 km
• VIRGO (Pisa-Italia) bra

i da 3 km
• TAMA 300 (Tokio-Giappone) bra

i da 300 m
• GEO 600 (Hannover-Germania) bra

i da 600 mBisogna ri
ordare inoltre il programma LISA (Laser Interferometer Spa
e An-tenna), 
ollaborazione tra ESA e NASA per la 
ostruzione del primo osservatoriodi onde gravitazionali nello spazio. La missione prevede la messa in orbita di tresatelliti identi
i posizionati a 
inque milioni di 
hilometri uno dall'altro sui treverti
i di un triangolo equilatero. Formeranno prati
amente un gigantes
o inter-ferometro di Mi
helson an
he se opereranno 
omunque in modo diverso rispettoagli interferometri a terra.1.2.2 Barre RisonantiQuesta tipologia di rivelatori basa il suo funzionamento sulla misura della de-formazione indotta da una onda gravitazionale su di un 
orpo elasti
o,solitamenteuna barra di metallo, di forma 
ilindri
a, 
on un altro fattore di merito e di grandemassa (Weber, 1960). Si misurano quindi le vibrazioni indotte dall'assorbimentodell'energia da parte di uno dei modi normali del sistema al passaggio dell'on-da gravitazionale. In 
aso di 
oin
idenza tra frequenza dell'onda e primo modolongitudinale della barra l'assorbimento è massimo. Per poter 
onsentire una ope-ratività e�
a
e le barre devono essere isolate e portate a temperature 
riogeni
he.



18 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI

Figura 1.3: Rappresentazione artisti
a del rivelatore LISAIntrodu
iamo allo s
opo una nuova gauge, la FNC-gauge (Fermi Normal Coordi-nate), 
he 
i permette di passare da una des
rizione geometri
a dell'interazionegravitazionale a una des
rizione 
he reintrodu
e il 
on
etto di forza del'onda gra-vitazionale 
he agis
e sul rivelatore (?). Questa gauge viene �ssata s
egliendo lageodeti
a di un osservatore in 
aduta libera nel 
ampo gravitazionale (geodeti
a�du
iale) 
ome 
oordinata temporale t, mentre le 
oordinate spaziali (x, y, z) sonodate da tre geodeti
he di tipo spazio mutualmente ortogonali, la 
ui direzione è�ssata da tre giros
opi (Misner et al., 1973). Per 
ostruzione questo sistema diriferimento è lo
almente inerziale, quindi FNCΓα
βγ(

−→
0 , t). In questo sistema di rife-rimento, l'equazione della deviazione geodeti
a ξµ tra due masse in 
aduta liberasi ridu
e a

ξ̈i = −R0
i0jξ

j ≡ 1

2c2
TT ḧijξ

j. (1.25)Poi
hè il tensore di Riemann è una grandezza gauge invariante abbiamo potutoutilizzare a se
ondo membro la sua espressione 1.20 
al
olata nella gauge TT at-traverso 
al
oli più sempli
i. Il prin
ipio alla base dei rivelatori a barra risonanteè quello di misurare la deviazione geodeti
a tra due masse, masse 
he in questo
aso sono a

oppiate da una forza elasti
a f i
e = −Mω2

0ξi e sono immerse in unaforza vis
osa f i
v = Mβξ̇i. La (1.25) diviene allora

ξ̈i + βξ̇i + ω2
0ξ

i =TT ḧijξ
j. (1.26)dove ω0 è la pulsazione 
aratteristi
a del sistema.



1.2. RIVELATORI DI ONDE GRAVITAZIONALI 19De�niamo la funzione di trasferimento del sistema 
ome
T (ω) =

Ξ(ω)

Fgω
(1.27)
on Ξ(ω) trasformta di Fourier di ξ(t), Fg = −m(l/2)ω2H(ω) e H(ω) trasformatadi Fourier di h(t). Risolvendo (1.27) otteniamo quindi

T (ω) = −(1/m)
1

(ω2 − ω2
0) − 2iβω

. (1.28)E' evidente la presenza di un pi

o di risonanza alla frequenza ω0. De�niamoil Q-fattore 
ome Q = ω0

2β
. Si nota 
he più grande è Q, meglio è de�nito il pi

odi risonanza. In prossimità di questa frequenza la 
urva di sensibilità mostra unminimo. Quanto detto per le due masse separate è valido an
he per la barra:utilizzando la legge di Hooke generalizzata infatti si può estendere il tutto ai mezzi
ontinui. Infatti si ries
e a dimostrare 
he le estremità della barra os
illano 
onuna funzione di trasferimento simile per forma a (1.27): la barra di lunghezzaL e massa M, in un intorno della frequenza fondamentale longitudinale, risultaessere assimilabile a due masse 
ollegate da una molla di lunghezza a riposo l =

4L/π2 e frequenza 
aratteristi
a ω0 = πvs/L in 
ui vs è la velo
ità del suono nellabarra. Inoltre si dimostra 
he l'energia assorbita dalla barra al passaggio dell'ondagravitazionale è la stessa di quella assorbita dal sistema di due masse se vale larelazione m = M/2. Studiamo ora il 
omportamento di (??) per Q ≫ 1 e ondegravitazionali di tipo impulsivo, 
ioè onde per le quali vale H(ω) = H0 
on H0
ostante. Troviamo, se l'onda gravitazionale ha banda maggiore della banda delrivelatore,
ξ(t) ≃ 2L

π2
e−βtH0ω0 sinω0t, (1.29)
ioè una os
illazione smorzata 
on tempo di smorzamento pari a τ ≡ 1/β = 2Q/ω0.La sensibilità del rivelatore è de�nita dall'ampiezza del minimo segnale rivela-bile a rapporto segnale rumore unitario e per migliorare la sensibiltà è importanteaumentare la massa e la lunghezza della barra. La lunghezza però, 
ome già vi-sto, è legata alla frequenza di os
illazione del modo longitudinale del rivelatoree deve essere prossima a 1 kHz (essendo questa la frequenza attesa per sorgentiastro�si
he di tipo impulsivo). Le barre al momento in funzione sono:

• AURIGA (Padova-Italia)
• NAUTILUS (Roma-Italia)
• EXPLORER (Ginevra-Svizzera)
• ALLEGRO (Baton Rouge-USA)



20 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI1.3 Il rivelatore AURIGAAnalizziamo più in dettaglio uno di questi rivelatori, in parti
olare quello usatoper questo lavoro di tesi, AURIGA, 
onsiderandone le varie 
omponenti.1. La barra è un 
ilindro lungo 3 m, di raggio pari a 60 
m e del peso di 2300kg. E' 
ostituita da una lega di alluminio e magnesio (Al5056), lega 
hera�reddata a temperature 
riogeni
he ha un Q-fattore dell'ordine di 106÷7legato al minimo della 
urva di sensibilità del rivelatore dalla relazione Shh ∝
T

QM

on T temperatura della barra e M massa della stessa. Vista la debolezzadel segnale, il problema maggiore è quello di isolare il più possibile la barra darumori esterni e ridurre al minimo il rumore termi
o. Per quanto riguarda irumori esterni, si devono seguire due strade, una per i rumori di tipo a
usti
oe una per i rumori di tipo me

ani
o. Per rimuovere il più possibile i rumoria
usti
i, si pone la barra in un 
ontenitore in 
ui si 
rea il vuoto. I rumorime

ani
i sono molto più di�
ili da gestire e per ridurli il più possibile èstato ne
essario eseguire al
uni a

orgimenti. Il primo a

orgimento è statoquello di porre la barra sopra una piattaforma di 200 tonnellate, separatadal resto del laboratorio e poggiante su uno strato di sabbia 
he ridu
esseulteriormente il livello di rumore. Il se
ondo a

orgimento è stato quello diusare delle sospensioni spe
iali assimilabili a una serie di os
illatori armoni
i(Fig. (1.4)). Grazie a queste sospensioni il guadagno totale alla frequenza dirisonanza della barra è di 
ir
a -240 dB in direzione verti
ale.

Figura 1.4: S
hema delle sospensioni del rivelatore AURIGAPer quanto riguarda i rumori termi
i il rivelatore opera a temperature 
rio-



1.3. IL RIVELATORE AURIGA 21geni
he attraverso l'uso di elio liquido. Grazie a questo si minimizzano ledeformazioni prodotte dal moto browniano di agitazione termi
a delle mo-le
ole della barra e, in se
ondo luogo il Q-fattore aumenta. Attualmente latemperatura a 
ui opera AURIGA è di 4.5 Kelvin2. Alla barra è poi 
ollegato il trasduttore risonante formato da una se
on-da massa, a

oppiata dinami
amente ad una base del 
ilindro, 
on stessafrequenza di risonanza della barra. Si sfrutta il fatto 
he la frequenza dirisonanza sia la stessa per trasduttore e barra, per ampli�
are il segnaleproveniente da quest'ultima. Il trasduttore risonante rappresenta an
he unafa

ia del 
ondensatore 
he forma il trasduttore 
apa
itativo.3. Il trasduttore 
apa
itativo (il 
ui s
hema è visibile in Fig. 1.5) ha il 
ompito ditradurre in segnale elettri
o il segnale me

ani
o 
he es
e dalla barra e vieneampli�
ato dal trasduttore risonante. Infatti, 
ome già detto, il trasduttorerisonante è an
he una fa

ia di un 
ondensatore e vibrando a 
ausa dellevibrazioni della barra ries
e a modulare la 
apa
ità del 
ondensatore stesso.Il 
ondensatore ha massa totale pari a mt = 0.4kg e 
apa
ità C0 = 2.7 nF .Quando il trasduttore risonante vibra, la fa

ia del 
ondensatore è soggettaa uno spostamento dalla posizione di equilibrio pari a x(t) 
he provo
a unavariazione di 
apa
ità. La legge 
he regola questo 
omportamento (al primoordine) è data da
V (t) =

q(t)

C(t)
≃ E0x(t) +

q(t)

C0
, (1.30)dove V (t) è la di�erenza di potenziale ai 
api del 
ondensatore, q(t) la 
ari
ae E0 il valore del 
ampo elettri
o all'interno delle armature. Il trasduttore sitrova a pressioni molto basse 
osì da poter 
ari
are il 
ondensatore 
on un
ampo elettri
o molto elevato (�no a 107V/m).

Figura 1.5: S
hema di trasduttore 
apa
itativo



22 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI4. Una volta 
he il segnale da vibrazionale diventa un segnale elettri
o arri-va all'ampli�
atore di tipo SQUID. Lo SQUID (Super
ondu
ting QUantumInterfa
e Devi
e) è un tipo di ampli�
atore 
he alla temperatura dell'elioliquido o�re il vantaggio di avere un bassisimo rumore termi
o e soprattuttoun'alta sensibilità. Il segnale elettri
o passando attraverso questo dispositivorimane an
ora prorporzionale al segnale me

ani
o della barra
V (t) = α(x(t) − y(t)) (1.31)dove α è una 
ostante 
he rappresenta il guadagno dell'ampli�
atore e y(t)−

x(t) è la di�erenza tra lo spostamento della fa

ia mobile del trasduttore elo spostamento della barra.Questa è la struttura 
omplessiva del rivelatore AURIGA.

Figura 1.6: Immagine del rivelatore AURIGALa banda di sensibilità di AURIGA va da ∼ 800 �no a 1500 Hz, ma la partepiù sensibile, 
ome si può vedere dalla Fig. (1.7) 
ade nell'intervallo 850-950 Hz.In questo intervallo la sensibilità non varia di più di un fattore 4 in ampiezza.Nel suo se
ondo run di a
quisizione, iniziato a Maggio 2005, il rivelatore presentaper la maggior parte del tempo �uttuazioni di rumore gaussiane e stazionarie,
ome previsto dal teorema �uttuazione/dissipazione per un sistema all' equilibriotermodinami
o a 4.5 K.
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Figura 1.7: Sorgenti di rumore intrinse
o per il Rivelatore AURIGA 
onfrontati
on lo spettro di rumore sperimentale (linea rossa)
La sensibilità di AURIGA, espressa 
ome rumore equivalente in ampiezza dionde gravitazionali è (Baggio et al., 2005
)

(2 · 10−21 < S
1/2
hh < 5 · 10−21)Hz−1/2. (1.32)Il duty-
y
le è del 98% e gli eventi spuri, 
ioè gli eventi 
he mostrano un rapportoampiezza su deviazione standard del rumore (SNR)> 6, sono una de
ina al giorno
ome si vede da 1.9.Le �gure 1.9, 1.8 mostrano inve
e SNR 
ome istogramma e serie temporalerispettivamente, per tutto il periodo di presa dati utile per questo lavoro di tesi(maggio-novembre 2005).La Fig. 1.10 mostra il rumore del rivelatore nel periodo di presa dati tra maggioe novembre 2005.Il metodo di indi
are l'ampiezza degli eventi 
andidati 
ome il rapporto SNRrisulta utile in quanto, grazie alla 
alibrazione del rivelatore (Zendri et al., 2002),abbiamo 
he SNR = 1 per un impulso pari a 1.4 · 10−19, pari 
ioè un'energia di

10−6M·c
2 emessa a 10 Kp
.1.4 Antenna Pattern.Vogliamo studiare la direzionalità della risposta del rivelatore AURIGA a unsegnale gravitazionale. Un rivelatore gravitazionale non ha infatti una risposta
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Figura 1.8: SNR: istogramma riferito a tutti i run dal maggio a novembre 2005

Figura 1.9: SNR: serie temporale riferita al periodo di presa dati 
ompreso tramaggio e novembre 2005. Le bande vuote 
orrispondono ai periodi di interventosul rivelatore per lavori di manutenzione. Al �ne della nostra ri
er
a questo nonin�uis
e sul risultato �nale: siamo infatti in 
er
a non di un singolo segnale ma diun'emissione stazionaria. Come si può vedere, gli eventi spuri 
on rapporto SNR> 6 sono 
ir
a die
i al giorno
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Figura 1.10: Deviazione standard del rumore del rivelatore riferito a tutto il pe-riodo di presa dati tra maggio e novembre 2005: i pi

hi 
he si notano sono dovutiagli interventi sul rivelatore per le operazioni di re�lling dell'elio liquido.onnidirezionale, ma è 
aratterizzato da un'antenna pattern 
he modula il segnalein ampiezza durante il giorno sidereo (S
hutz and Tinto, 1987; Baryshev andPaturel, 2001). Vediamo 
ome.Prendiamo 
ome riferimento la Fig. (1.11) e de�niamo:
• Zenith Z
• Polo Nord Equatoriale P
• la direzione di provenienza dell'onda OS
• l'orizzonte lo
ale, 
ioè la perpendi
olare a OZ
• il piano equatoriale (la perpendi
olare a OP)
• γ de�nis
e il tempo sidereo rispetto al meridiano meridionale
• α = γ̂OH as
ensione retta della sorgente
• δ = ĤOS de
linazione della sorgente
• ζ = ẐOS distanza zenitale
• φ0 azimuth misurato in senso antiorario dal Nord
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Figura 1.11: Sistema di riferimento usato per ri
avare la forma d'antenna delrivelatore



1.4. ANTENNA PATTERN. 27La barra è orientata in direzione OX. L'angolo importante da tenere in 
onsi-derazione è θ = X̂OS, inoltre ψ rappresenta l'angolo di polarizzazione dell'onda,misurato nel piano dell'onda a partire dalla linea dei nodi de�nita 
ome intersezionetra il piano dell'onda e il piano orizzontale. In queste 
ondizioni si ottiene
cos ζ = sinL sin δ + cosL cos δ cos t− α (1.33)dove L è la latitudine del rivelatore, t il tempo siderale e ζ è de�nita nel range[0, π℄. Alla �ne troviamo

cos θ = sin ζ cosφ (1.34)Allora se 
onsideriamo il segnale proveniente dalla sorgente posta in una direzioneformante un angolo θ 
on l'asse longitudinale della barra, la risposta sarà data da
h̃(ν) = sin2 θ(h̃+ cos 2ψ + h̃× sin 2ψ). (1.35)Quindi la risposta del dete
tor è proporzionale a sin2 θ. Se 
onsideriamo ondegravitazionali mediando su tutte le polarizzazioni, l'e�etto dell'angolo ψ s
ompare,quindi resta solo la dipendenza dall'angolo θ, angolo 
he risente della rotazionedella terra (θ = θ(t)).

A
n
te

n
n
a
P

a
tt

er
n

ts(ore)Figura 1.12: Antenna Pattern del rivelatore AURIGA per sorgenti lo
alizzate nelCentro Galatti
o.In Fig. (1.12) è riportata la �gura di antenna di AURIGA per sorgenti postenel Centro Galatti
o: 
ome si può vedere si notano due massimi di risposta attor-no alle ore sideree 4 e verso le ore 14, 
ioè nel momento di passaggio del 
entro
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o sulla perpendi
olare all'asse longitudianle della barra sin2 θ = 1. Il mini-mo, nel 
aso del Centro Galatti
o, è 
ompreso tra le ore 20 e 22 e 
oin
ide 
on ilpassaggio dello stesso lungo la direzione de�nita dall'asse longitudinale del rivela-tore (sin2 θ = 0. Questa proprietà dei rivelatori di modulare il segnale in funzionedel tempo sidereo, è molto importante in quanto permette di s
orrelare il rumoresismi
o lo
ale essendo questo non modulato dal tempo sidereo ma piuttosto daltempo solare, rendendo quindi possibile la ri
er
a di segnale gravitazionale sen-za e�ettuare 
oin
idenze 
on altri rivelatori (Weber, 1969; Baryshev and Paturel,2001; Paturel and Baryshev, 2003; Paturel and Baryshev, 2003).

Figura 1.13: Antenna Pattern di AURIGA per sorgenti 
on as
ensione retta α =
266.05◦Bisogna inoltre dire 
he oltre alle sorgenti di onde gravitazionali impulsive, 
isono una varietà di sorgenti gravitazionali irrisolte 
he generano un ba
kgrounddi onde gravitazionali. Una di queste 
omponenti ha un'origine 
osmologi
a: sitratta del ba
kground 
osmi
o di onde gravitazionali, ma più in generale si trattadi sorgenti troppo deboli 
he si sovrappongono. Vogliamo ora ri
avare la mappadel 
ielo della luminosità in onde gravitazionali partendo dall'output del rivelatore.L'output del rivelatore è la 
onvoluzione di tre 
omponenti(Cornish, 2002): la lu-minosità in onde gravitazionali del 
ielo, la funzione di trasferimento del rivelatorestesso e l'antenna pattern: il problema da risolvere è dunque la de
onvoluzione diquesto output. Questo è stato fatto per AURIGA da Liguori e Ortolan (2006). Si



1.4. ANTENNA PATTERN. 29ipotizza una distribuzione di luminosità stazionaria ma anisotropa in onde gravi-tazionali L(α, δ). La risposta del dete
tor è data da F(α, δ, ν, t), e quindi l'outputè dato da
C(t, ν) =

∫

S2

L(α, δ)F(α, δ, ν, t)dΩ, (1.36)dove S2 è la sfera unitaria e dΩ = sinαdαdδ. Bisogna quindi invertire (1.36)per estrarre l'informazione 
he 
i serve, 
ioè L(α, δ), e per fare questo bisognade
omporre sia L(α, δ), sia F(α, δ, ν, t) in armoni
he sferi
he Ylm(α, δ) e si trova
L(α, δ) =

∞
∑

l=0

l
∑

m=0

[qm
l (ν) cosmδ + pm

l (ν) sinmδ]Pm
l (cosα), (1.37)dove Pm

l (cosα) sono i polinomi di Legendre asso
iati. Attraverso una simulazione,ipotizzando le sorgenti lo
alizzate nel CG, si sono trovato i parametri pm
l e qm

lottenendo quanto si vede nell'Fig. 1.14.Per quanto riguarda l'antenna pattern è stato trovato inve
e
F(α, δ, ν, t) =

∞
∑

l=0

l
∑

m=0

[Am
l (ν, t) cosmδ +Bm

l (ν, t) sinmδ]Pm
l (cosα). (1.38)Il risultato è mostrato in Fig. 1.15. Si noti 
he l'antenna pattern è esattamenteri
ostruita 
on i soli 
oe�
ienti l = 0, 2, 4, ri�ettendo in tal modo la natura qua-drupolare delle onde gravitazionali. Inoltre sempre in 1.15 appaiono evidenti ledirezioni 
orrispondenti al 
entro galatti
o e all'anti
entro.
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Figura 1.14: Mappa del 
ielo per sorgenti dal CG(Liguori and Ortolan, 2006)

Figura 1.15: Antenna Pattern di AURIGA ri
ostruita(Liguori and Ortolan, 2006)



Capitolo 2Sorgenti di onde gravitazionaliIn questo 
apitolo des
riveremo la nostra Galassia (una spirale di tipo Sb for-mata da 
ir
a 150 miliardi di stelle), in parti
olare la sua zona 
entrale, ri

a dinumerosi fenomeni astro�si
i 
he potrebbero portare all'emissione di onde gravita-zionali. Non 
i so�ermeremo sulle strutture 
lassi
he(bulge, dis
o, bra

i e alone),ma des
riveremo solamente quelle 
he si trovano nei pressi del 
entro galatti
o, inparti
olare della regione nominata SgrA∗, dove si pensa sia lo
alizzato un bu
onero super massi

io. Des
riveremo an
he i lavori 
he hanno permesso di stimarel'esistenza di numerosi (∼ 104 − 105) oggetti 
ompatti nel parse
 
ubo attorno al
entro galatti
o.2.1 Il 
entro galatti
oLa regione 
entrale di una galassia è un oggetto estremamente interessante dastudiare: densità stellare altissima, nu
lei galatti
i attivi(AGN), bu
hi neri supermassi

i, quasar, et
. Per il fatto 
he il 
entro galatti
o della Via Lattea è almenoun 
entinaio di volte più vi
ino rispetto a quello della galassia esterna grande piùvi
ina, esso è stato oggetto di numerosissimi studi e ri
er
he, 
he hanno permesso lostudio di fenomeni �si
i 
on un dettaglio non raggiungibile nello studio, appunto,di galassie esterne. La regione 
entrale della nostra Galassia 
ontiene in po
hianni lu
e densi 
luster, regioni di formazione stellare e, soprattutto, un bu
o nero(bla
k hole 
entrale) di 
ir
a 3.6 × 106M⊙. Fino a trent'anni fa però lo studio del
entro galatti
o era limitato dall'assorbimento dovuto a polveri e gas interstellarisituate sul piano lungo la linea di vista tra Terra e nu
leo: le osservazioni nellebande visibili, ultraviolette e soft-X ray erano prati
amente impossibili. Daglianni 70, grazie però ad una nuova 
lasse di strumenti,sono possibili osservazionidi alta sensibilità e pre
isione in raggi γ, hard-X ray , infrarosso (IR) e radio.Grazie a queste osservazioni si sono potuti determinare al
uni elementi strutturali31
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he 
aratterizzano questa regione(Genzel et al., 1994; Morris, 2003; Alexander,2005): una zona di qual
he 
entinaia di parse
 di raggio 
ontenente dense nuvolemole
olari immerse in un mezzo interstellare 
aldo abbastanza rarefatto permeatoda forti 
ampi magneti
i, ammassi stellari di breve vita (< 109anni), un 
luster distelle di media età 
entrato attorno al nu
leo, al
uni resti di supernova, un dis
o digas 
he orbita attorno al 
entro a qual
he parse
 e appunto il bla
k hole 
entrale
he gia
e nel 
entro dinami
o di tutta la regione.

Figura 2.1: Il 
entro galatti
o: immagine nell'infrarosso ripresa dallo Spitzer Spa
eTeles
ope della NASAPoi
hè il 
entro galatti
o non può essere studiato nel visibile, la 
omponentestellare è stata studiata nel vi
ino infrarosso (Be
klin and Neugebauer, 1975) da
ui si è ri
avato 
he la distribuzione stellare tra qual
he ar
ose
ondo e qual
hegrado s
ala 
ir
a 
on l'inverso della distanza R dal 
entro 
on un rapporto massasu luminosità nel vi
ino IR pari a M
L

(1.2 − 1.8)M⊙

L⊙
, la densità stellare va 
ome

ρ ∼ R−2. La temperature delle stelle 
he dominano questo tipo di emissione in IRè Teff ∼ 3000 − 4000K, mentre la luminosità è L ∼ 102 − 104L⊙ e in generale si



2.1. IL CENTRO GALATTICO 33tratta di stelle giganti di massa 
ompresa tra (0.8-5) M⊙ e di tipo spettrale K eM. Già questa prima osservazione del 1968 mostrò l'esistenza di 
lusters di stelleirrisolte distribuite 
on un raggio 
he s
ala 
ome r−1.8 in al
une 
entinaia di parse
.Questo regione viene 
hiamata Nu
lear Bulge e si ritiene plausibile una densitàmassima pari a 107M⊙/pc
3 entro un raggio di 
ore rc ∼ 0.06pc (Alexander, 1999;Genzel et al., 2003). La storia del Nu
lear Bulge è strettamente legata alla presenzadella regione mole
olare 
entrale, il 
ui tasso di formazione stellare può spiegare
ome esso sia stato popolato in un tempo di vita pari all'età della galassia. Leooservazioni hanno evidenziato 
he la formazione stellare della regione mole
olareè in grado di spiegare la formazione del Nu
lear Bulge. Oltre alle stelle di etàintermedia 
he risiedono nel 
ore del Nu
lear Bulge, il parse
 
entrale 
ontiene ungiovane 
luster molto luminoso dominato da stelle 
on linee di emissione (Krabbeet al., 1995; Paumard et al., 2001). La di�
oltà nello stimare il raggio di 
ore èproprio dovuta alla presenza di queste stelle. La massa totale del Nu
lear Bulge èstimata in ∼ 109M⊙ entro 100 pc e domina il potenziale gravitazionale al di fuoridel parse
 
entrale.Esiste poi un ammasso po
o luminoso vi
ino a SgrA∗, formato da giovani emassive stelle. Su questi ammassi torneremo più avanti.Abbiamo già a

ennato all'esistenza di una zona di gas mole
olare: ora latratteremo in modo un po' più approfondito. Varie prove parlano di una massa perquesta regione pari a 5×107M⊙ distribuita in ∼ 150 pc attorno al 
entro galatti
o.L'esistenza di nubi mole
olari in questa zona, nonostante le intense forze mareali,si spiega solo 
on la grande densità delle nubi stesse e 
on un 
ontinuo infall di gasdalle regioni esterne: Guesten (1989)ha ri
avato il valore per la densità di questenubi a�n
hè esse possano sopravvivere alle forze mareali :

nc ≥ 104cm−3(75
pc

R
)1.8 (2.1)Solo le nubi 
on densità maggiore di nc sono immuni alla vis
osità e in al
uni
asi questo avviene solo nelle regioni più interne. La regione mole
olare risultaasimmetri
a, nel senso 
he la maggior parte del gas gia
e a longitudini positive.Le nubi sono transienti in questa regione, per
hè il loro momento angolare è persoa 
ausa della frizione dinami
a su s
ale di al
une 
entinaia di milioni di anni.La regione mole
olare risulta, 
ome già detto, immersa in una di�usa regionedi gas 
aldo a bassa densità 
he o

upa la maggior parte del volume della zona
entrale: questo viene rilevato dalle osservazioni X. Le re
enti osservazioni e�et-tuate 
on Chandra mostrano una di�usa emissione e un gran numero di sorgentipuntiformi, la maggior parte delle quali risultano essere binarie X. Grazie a Chan-dra è stata messa in dubbio an
he l'ipotesi 
he l'emissione a 6-7 keV fosse dovuta
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Figura 2.2: Vista s
hemati
a del 
entro galatti
o: a sinistra sono rappresentatele posizioni dei densi 
luster stellari, delle nube mole
olari e dei radio ar
hi. Adestra abbiamo inve
e in parti
olare l'ingrandimento della regione 
ompresa neldis
o mole
olare 
he 
ir
onda il nu
leo della galassia(Genzel et al., 1994)
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on temperatura ∼ 108K: infatti Wang et al. (2002) hanno trovato 
he lamaggior parte di queste righe è prodotta da sorgenti dis
rete, probabilmente bina-rie strette.La temperatura del gas dovrebbe essere quindi di 107K, impli
ando 
heil gas è legato alla galassia ed es
ludendo di fatto un vento galatti
o 
he avrebbespiegato la temperatura in pre
edenza ipotizzata.Per quanto riguarda i 
ampi magneti
i del 
entro galatti
o, essi risultanoparti
olarmente intensi rispetto a quanto misurato nel dis
o (si parla di milligauss
ontro qual
he mi
rogauss) e inoltre risultano parti
olarmente ordinati e 
aratte-rizzati da una geometria dipolare, mentre nel dis
o risulta una geometria toroidale.Per studiare questi 
ampi si sono usati vari metodi osservativi: si è osservato l'ef-fetto Zeeman nelle righe spettrali di OH e HI, si sono studiati la rotazione diFaraday dell'emissione radio di fondo e l'orientazione del vettore di polarizzazionedell'emissione termi
a dai grani di polvere magneti
amente allineati; si sono poistudiate le emissioni di sin
rotone, da 
ui si sono ri
avate informazioni sia sulleforma delle strutture emettitri
i, sia sulla polarizzazione.L'emissione radio dal 
entro galatti
o è stata s
operta già negli anni '30 da Jan-sky e da allora numerosi sono stati gli studi e�ettuati in questa banda non soggettaad assorbimento. Ora grazie al Very Large Array (VLA) e al Very Long Baselineradio Interferometry (VLBI)abbiamo delle mappe radio di alta qualità 
he vannoda risoluzioni 
omprese tra il millise
ondo d'ar
o e il primo d'ar
o. L'emissioneradio del 
ontinuo alle lunghezze d'onda del 
entimetro e de
imetro è dovuta auna serie di pro
essi sia termi
i 
he non termi
i: emissione di sin
rotone da elet-troni relativisti
i e bremsstrahlung. Un dis
orso a parte deve essere fatto per lasorgente Sagittarius A (SgrA): la più luminosa sorgente radio 
oin
idente 
on ilmassimo della densità stellare. Essa può essere divisa in una 
omponente nontermi
a dovuta a sin
rotone delle dimensioni di 
ir
a 1′ 
hiamata SgrA East e inuna 
omponente prin
ipalmente termi
a 
haiamta SgrA West di dimensioni simili.Ad alta risoluzione risulta 
he SgrA West è 
omposto da sottosistemi a �lamento(
he vengono 
hiamati Bra

io Nord, Bra

io Est, Ar
o Ovest) 
on una sorgentea spettro piatto al suo 
entro 
hiamata SgrA∗(vedi una trattazione più di�usa alparagrafo 2.1.1)e da una emissione di�usa.Queste strutture sono rappresentative di 
ir
a una dozzina di sistemi radio. Le
omponenti non termi
he hanno al
une 
aratteristi
he prin
ipali:l'emissione ra-dio è radiazione di sin
rotone altamente polarizzata, 
on vettore di polarizzazioneperpendi
olare al �lamento (questo indi
a 
he il 
ampo è allineato 
on i �lamentistessi). I �lamenti sono abbastanza lunghi e stretti (20-50 p
 di lunghezza e 0.3-3 p
 di spessore), sono po
o deformati e in
urvati e prati
amente perpendi
olarial piano. Il fatto 
he siano po
o in
urvati viene usato (Yusef-Zadeh and Morris,1987) per dimostrare la grande rigidità dei 
ampi magneti
i: la forza del 
ampomagneti
o deve essere almeno dell'ordine del milligauss per resistere alle intera-
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Figura 2.3: La regione di SgrA: sono indi
ati SgrA East, SgrA*, SgrA West.Immagine ripresa dal teles
opio Chandra. Ogni lato 
orrispnde a 8.4 minuti d'ar
o(NASA, Bagano� et. al.)zioni 
on il mezzo interstellare. Questo però impli
a 
he questi �lamenti debbanonon essere isolati, visto 
he la pressione eser
itata da un 
ampo magneti
o del ge-nere 
onfrontata 
on la pressione generata dal mezzo interstellare, li porterebbe adesplodere. Il 
on�namento del 
ampo è assi
urato se il 
ampo magneti
o nei 150p
 
entrali della galassia è di�uso e uniforme: in questo 
aso i �lamenti rappre-sentano i luoghi in 
ui i 
ampi magneti
i sono illuminati dalla lo
ale iniezione dielettroni relativisti
i, elettroni 
he sono 
ostretti a di�ondersi solo in modo paral-lelo alle linee del 
ampo. Questi �lamenti spiegano il 
ampo magneti
o nel mezzointerstellare. Nelle nubi mole
olari, misure nel lontano infrarosso hanno mostratoun andamento abbastanza diverso, parallelo al piano galatti
o, ma 
on intensitàabbastanza simili. Ma 
ome si produ
ono questi 
ampi magneti
i intensi? Perquanto riguarda la 
omponente perpendi
olare al piano, essa può essere prodottada una lenta migrazione verso il 
entro di gas parzialmente ionizzato in 
ui si trova'
ongelata' la 
omponente verti
ale del 
ampo magneti
o protogalatti
o. inoltre,bisogna poi dire 
he tutte le osservazioni su larga s
ala indi
ano 
he la materia
he a

res
e sul bla
k hole 
entrale è altamente magnetizata, e poi
hè la maggiorparte della materia a

res
iuta proviene da stelle, questo impli
a 
he esse si sianoformate re
entemente in un substrato fortemente magnetizzato.Abbiamo detto dell'esistenza di un dis
o di gas mole
olare 
he 
ir
onda e
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k hole 
entrale. Questo dis
o ha una 
avità interna di 
ir
a1 pc all'interno della quale abbiamo gas ionizzato ma meno gas mole
olare e unraggio stimato in 7 pc grazie allo studio delle righe mole
olari; il fatto 
he sia poiin
linato di 
ir
a 60 gradi rispetto alla linea di vista e quindi al piano galatti
o,
i permette di studiare in modo migliore la 
omponente stellare del p
 
entrale.L'emissione 
he ha permesso di s
oprirlo è quella in vi
ino infrarosso, emissionedovuta al ris
aldamento delle polveri 
ausato dalle stelle estremamente 
alde nel
luster 
entrale. Il dis
o è poi 
aratterizzato da una 
urva di rotazione relativa-mente piatta 
he parte 
on una velo
ità di rotazione nell'anello più 
entrale paria 110km · s−1 (su questi dati l'in
ertezza è forte in quanto molto dipende dall'in-
linazione del piano di rotazione). Il dis
o è approssimativamente 
ir
olare, mai bordi esterni sono fortemente irregolari, deviando fortemente dalla simmetria.Questi dis
hi sono 
aratteristi
i di numerose galassie spirali ri

he di gas e 
onnu
lei galatti
i attivi. L'Hubble Spa
e Teles
ope (HST) ne ha osservate nume-rose trovando dis
hi molto più estesi, �no a 100p
, an
he se questo può esseredovuto ad un e�etto di selezione. Nel 
aso della nostra galassia esso è ritenuto ilprin
ipale 
andidato nel fornire materia per la formazione stellare. SgrA West è,inve
e, il nome dato a tutto il gas ionizzato e il plasma nella 
avità 
entrale deldis
o 
ir
umnu
leare. Come detto, nelle immagini radio e del vi
ino infrarosso sinotano tre bra

i, frutto probabilmente della sovrapposizione di più strutture piùo meno indipendenti. Il bra

io Nord e quello Est sembrano ospitare un �ussodi gas, e la loro 
inemati
a è stata modellata 
ome, appunto, un gas 
he sta a
-
res
edo sul bla
k hole 
entrale su un'orbita fortemente e

entri
a. Da questo siries
e a dedurre 
he su tempi s
ala pi

oli (�no a 104 anni) almeno uno dei duebra

i sarà autointeragente e formerà un anello all'interno della 
avità del dis
o
ir
umnu
leare (Morris, 2003). Se i due bra

i 
ollideranno la dinami
a sarà più
omplessa, ma 
omunque in entrambi i 
asi avverrà a

res
imento sul bla
k hole
entrale, aumentando notevolmente il tasso di a

res
imento attuale. Sull'originedi questi �ussi di materia 
i sono varie ipotesi: una instabilità magnetoidrodinami-
a nel limite interno del dis
o 
ir
umnu
leare, 
ollisioni di pi

ole nubi sempre 
onil dis
o 
ir
umnu
leare e quindi infall a 
ausa di perdita del momento angolare,et
.Per quanto riguarda la formazione stellare nella zona mole
olare 
entrale, bi-sogna dire 
he è molto diversa da quella delle altre parti della galassia, infatti inquesta zona abbiamo 
luster di stelle giovani, 
ome ad esempio l' Ar
hes Cluster,il Quintuplet Cluster e il 
luster del p
 
entrale. Tutti questi 
luster hanno etàminori ai 107 anni e masse dell'ordine di 104M⊙, 
aratterizzati da stelle moltomassi

e, 
on forti venti e 
on an
he stelle di tipo Wolf-Rayet, variabili luminoseblu e un grande numero di stelle di popolazione OB. La maggior parte di questesono stelle 
he emettono le righe dell'elio a 2.06 µm, righe 
he indi
ano forti venti



38 CAPITOLO 2. SORGENTI DI ONDE GRAVITAZIONALIstellari.

Figura 2.4: Ar
hes Cluster e Quintuplet Cluster ripresi dall' Hubble Spa
eTeles
opeL' Ar
hes Cluster è il più giovane e il più estremo, 
on le sue 
ir
a 160 stelledi tipo O e 
on una luminosità 
he supera le 108L⊙. Grazie a questo 
ampo diradiazione, il 
luster 
ontrolla il ris
aldamento lo
ale e la ionizzazione del mezzointerstellare, rendendo la regione 
he lo 
ir
onda la più luminosa in infrarosso,oltretutto an
he i �lamenti ad ar
o visti in radio sono attribuibili a questo 
luster.A 
ausa delle forze mareali a 
ui è soggetto vista la vi
inanza del 
entro galatti
o (∼
40 pc), la sua età non può essere maggiore di 107 anni. An
he la sua 
omposizionestellare ne favoris
e la breve vita:stelle di grande massa perdono velo
emente massa
on un tasso stazionario ridu
endo in questo modo il raggio di marea del 
luster.Per quanto riguarda il 
luster del parse
 
entrale, esso non è soggetto adistruzione mareale in quanto non è un oggetto legato, ma 
onsiste di gruppi distelle massi

e 
he sono soggette alla bu
a di potenziale 
reata dal bla
k hole 
en-trale. La giovinezza di queste stelle pone un problema su 
ome sia siano formate,visto 
he l'ipotesi di segregazione di massa prevede tempi maggiori a�n
hè le stellearrivino qui, mentre la formazione in lo
o è resa problemati
a dalle forze marealiprodotte dal bla
k hole 
entrale: questo è noto 
ome paradosso delle stelle gio-vani. Alla distanza minima dove si osservano stelle 
on emissione di He, il limite
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he per la densità è 104 − 105volte maggiore di quanto 
'è di più denso vi-
ino al 
entro galatti
o e non si 
apis
e 
ome possa essere il gas 
ompresso a taledensità in una regione 
osì turbolenta.Una possibilità è il rilas
io istantaneo dienergia me

ani
a a 
ausa di un a

res
imento sul bla
k hole 
entrale 
entrale.Morris,Ghez and Be
klin ((1999) )hanno ipotizzato 
he il dis
o 
ir
umnu
leare siauna struttura stazionaria, alimentata dall'esterno e hanno ipotizzato 
he gli stratiinterni si muovano verso il bla
k hole 
entrale a 
ausa degli e�etti di vis
osità. Essiritengono 
he tutti i venti stellari delle stelle giovani 
he si trovano nel p
 
entra-le generino una pressione d'ariete su questi strati interni, pressione su�
iente afermare la migrazione verso il bla
k hole 
entrale. Quando però le stelle giovani�nis
ono la loro evoluzione, i venti 
essano e gli strati interni pre
ipitano verso ilbla
k hole 
entrale, generando un improvviso aumento del tasso di a

res
imento,
on un rilas
io di energia esplosivo e la 
onseguente enorme 
ompressione del di-s
o 
ir
umnu
leare nella regione interna. Questa 
ompressione può essere tale dagenerare una nuova formazione stellare e quindi nuovi venti stellari 
he possonoripristinare l'equilibrio dinami
o iniziale.Alternativamente Gerhard (1996) ritiene 
he le giovani stelle siano parte di un 
lu-ster originariamente lo
alizzato a qual
he de
ina di parse
 dal 
entro.Per il fatto
he il tempo s
ala del 
luster per spiraleggiare verso l'interno è inversamente pro-porzionale alla massa,un 
luster abbasatanza massi

io si muove nel p
 
entralein tempi abbastanza lunghi. Gerhard trova un valore della massa ne
essaria perspiegare la presenza di stelle giovani pari a 106M⊙.Un altro fatto importante dovuto alla presenza di questi giovani 
luster, è
he il 
ollasso del loro nu
leo può spiegare la formazione di bu
hi neri di massaintermedia attraverso la 
oales
enza stellare. Bu
hi neri 
he 
ol tempo sono portatoa 
oales
ere 
on il bla
k hole 
entrale. Oltre ai 
luster, sono state trovate numeroseregioni HII in 
ui può avvenire formazione stellare.
SgrAEast è un apparente resto di supernova lo
alizzato relativamente vi
inoal bla
k hole 
entrale. Sul fatto 
he si tratti di un reale resto di supernova si èdibattuto molto, visto 
he le ri
hieste energeti
he sono molto grandi. Si pensa 
hesia il risultato del rilas
io di energia dal bla
k hole 
entrale, rilas
io 
he potrebbeessere stato 
ausato dalla distruzione mareale di una stella. Questo tipo di evento,
he si prospetta avvenga una volta ogni 104 − 105 anni, 
onsistente 
on la velo
itàdi espansione di SgrAEast di 104 anni, provo
a l'eiezione di metà della massastellare all'interno di un angolo solido de�nito, ma 
on energia maggiore di quantoavviene per una sempli
e supernova; l'espansione seguente 
reerebbe una shell deltipo di SgrAEast. Re
enti osservazioni sono state svolte grazie a Chandra, e la
ombinazione di queste immagini X 
on quelle radio già disponibili ha suggerito 
heesso sia un un gus
io radio sferi
o 
he 
ir
onda una sorgente X 
ontinua 
ompatta.



40 CAPITOLO 2. SORGENTI DI ONDE GRAVITAZIONALI2.1.1 SgrA∗Nel 1971 Lynden-Bell and Rees (1971)ipotizzarono l'esistenza di un bu
o neromassi

io non attivo an
he nel nu
leo della maggior parte delle galassie non atti-ve. La sorgente radio 
ompatta non termi
a 
hiamata SgraA∗ al 
entro del 
oredel 
luster 
entrale è stata la prima sorgente asso
iata al bla
k hole 
entrale, inanalogia 
on quanto avviene per le sorgenti radio nelle altre galassie. An
he lepiù re
enti osservazioni hanno 
onfermato la natura pe
uliare di SgrA∗. Graziealle ultime osservazioni 
on il VLBI a 7mm, si è ri
avata la dimensione di questasorgente, grande non più di qual
he unità astronomi
a. Il moto proprio rispetto aun fondo di quasar è di almeno 5 volte più pi

olo rispetto alla dispersione stellare.Le osservazioni spettros
opi
he hanno messo in evidenza la probabile esistenza diun 
ore radio 
ompatto di ∼ 1012cm.Le ultime mappe nel vi
ino infrarosso hanno evidenziato l'esistenza di una sor-gente nelle prossimità di SgrA∗, sorgente poi risolta in al
une sorgenti 
ompattesingole: una di queste potrebbe essere la 
ontroparte otti
a di SgrA∗. In mediaqueste sorgenti 
ompatte hanno una magnitudine assoluta nella banda K di ∼ −3.L'emissione X è 
onsiderata la �rma di un bla
k hole 
entrale, soprattutto se asso-
iatà a rapida variabilità. Per quanto riguarda SgrA∗, l'emissione è troppo debole:Watson,Willingale,Hertz and Grindlay (1981) hanno trovato infatti 
he a energie
≤ 2.5keV la luminosità 
orretta per l'estinzione stellare è solo qual
he L⊙e an
henei raggi X più energeti
i (tra i 2.5 e i 100 keV)l'emissione è solo qual
he 
entinaiodi L⊙(per un bla
k hole 
entrale di 2.6×106M⊙ la luminosità bolometri
a dovreb-be essere dell'ordine dei 1044erg, ma SgrA∗ ha una luminosità di soli1037 erg).In X si è 
er
ata una 
ontroparte del bla
k hole 
entrale, grazie a vari satelliti.Con il satellite EINSTEIN è stata trovata una 
ontroparte di SgrAWest (
on unaa

uratezza di ±0.5′),
ontroparte 
he però il satellite ROSAT inve
e non ha tro-vato. ROSAT ha trovato in realtà un di�uso assorbimento, portando a ipotizzare
he la sorgente possa essere fortemente assorbita dal gas 
ir
ostante, oppure sem-pli
emente 
he essa sia variabile. Altre osservazioni fatte 
on GRANAT, hannotrovato,inve
e, una sorgente lo
alizzata a 1′ da SgrA∗, ma la bassa risoluzionenon permetteva di 
apire se l'emissione venisse da una sorgente singola o da piùsorgenti.Con l'arrivo del satellite Chandra la sensibilità è aumentata e an
he larisoluzione. Bagano� et. al. (2003) hanno monitorato SgrA∗, ottenedo la pri-ma spettros
opia nella banda 0.5- 7 keV 
on risoluzione pari al se
ondo d'ar
odei 17′ × 17′ 
entrali, 
orrispondenti a una area di 40pc × 40pc. Grazie a que-ste osservazioni è stata trovata una 
onntroparte di SgrA∗ 
hiamata CXOGCJ174540.0-290027, il 
ui �usso è ∼ 2.4 × 1033ergs−1. L'emissione risulta estesa,estensione 
he è 
ompatibile 
on il raggio di a

res
imento di Bondi per un bla
khole 
entrale di 3.6 × 106M⊙. Le osservazioni spettrali alle lunghezze d'onda del
m e mm mostrano uno spettro piatto 
on indi
e spettrale pari a 0.25, ma questo
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ende sotto il mm: questo si può spiegare o 
on una sorgente
ompatta autoassorbita o 
on un inviluppo di polveri. Proprio grazie a Chandra èstato possibile osservare fenomeni di rapida variabilità. Infatti durante osservazio-ni e�ettuate nell'ar
o di un paio di settimane per un totale di 164 ore, SgrA∗ hamostrato pi

hi nell'emissione X ripetuti. Le 
ause sono s
onos
iute, 
omunque larapida variabilità fa pensare 
he i fenomeni siano a

aduti al limite dell'orizzontedegli eventi. Pur essendo relativamente debole, l'emissione ha permesso una stimadella massa del bla
k hole 
entrale di ∼ 3 × 106M⊙. La Fig. 2.5, sempre ripresadal satellite Chandra, evidenzia l' esisitenza di un getto di parti
elle lungo 
ir
aun anno lu
e 
he potrebbero essere state espulse in vi
inanza dell'orizzonte deglieventi durante pro
essi durati molti anni.

Figura 2.5: Il getto di parti
elle da Sgr A*, immagine ripresa dal satellite Chandra(NASA, Bagano� et al.)An
he dallo studio della dinami
a delle stelle e del gas si può provare a risalirealla massa del bla
k hole 
entrale. La Fig. (2.6) mostra la massa in funzione delraggio.Le stime dei vari parametri sono ri
avate dalla dinami
a del gas e della 
ompo-nente stellare, 
onfrontate 
on la distribuzione di massa derivata dalla 
omponentestellare luminosa (
on un rapporto massa-luminosità 
ostanteM/L ∼ 1).Fin dal 1992 il 
entro galatti
o è stato monitorato in IR,prima grazie al NTTdi La Silla e poi 
on il VLT al Cerro Paranal. Grazie a queste osservazioni è statopossibile determinare i moti propri delle stelle del 
entro galatti
o,e in parti
olare
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Figura 2.6: Massa ra

hiusa in un raggio R attorno al 
entro galatti
o.(Genzel et al., 1994)
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omprese in un raggio di 30 giorni lu
e attorno a SgrA∗. Grazie allo studiodei moti kepleriani di queste stelle è stato possibile determinare massa e posizionedi SgrA∗ in modo a

urato (?).Le orbite di queste stelle sono state determinate 
ongiuntamente per poter me-glio ri
avare le proprietà del bla
k hole 
entrale. La lo
alizzazione del bla
k hole
entrale 
on SgrA∗ è stata 
onfermata 
on un' in
ertezza 8 volte minore rispettoalle pre
edenti determinazioni. Questi studi hanno permesso di determinare 
onpre
isione an
he le dimensioni della sorgente e la densità nella regione. La dimen-sione risulta minore a 10 UA, mentre la densità è di almeno 6.5 × 109M⊙pc
−3, lestime sulla massa sono 
omprese tra i (2.6 − 3.6) × 106M⊙ 
he 
onfermano an
hele osservazioni in X di 
ui abbiamo appena parlato. In Tab. 2.1 riportiamo lemigliori stime 
he sono state ri
avate sul bla
k hole 
entrale.Dimensioni 1012 6 d 6 5 × 1013cmLuminosità radio 100.4L⊙Luminosità X ≤ 102.4L⊙Massa (2.6 − 3.6) × 106M⊙Tabella 2.1: Tabella riassuntiva delle prin
ipali 
aratteristi
he del bla
k hole al
entro della nostra galassia2.1.2 I dintorni di SgrA∗: oggetti 
ompatti.Come già detto, la messa in orbita di nuovi satelliti ad alta sensibiltà e risolu-zione ha aperto un nuovo sguardo sul 
entro galatti
o. Muno et al. ((2004; 2005)),ad esempio, hanno usato le osservazioni di SgrA∗ fatte da Chandra per s
opriresorgenti X transienti nei dintorni.Il loro studio ha permesso di identi�
are ben 7 di queste sorgenti a una distanza

< 1 pc da SgrA∗. Questo impli
a 
he la densità stellare nella sfera di 1 p
 di raggio
entrata su SgrA∗ è pari a 2×106M⊙, mentre nella sfera tra 1 e 23 p
 la densità è
3×107M⊙. Quindi avremmo una sovvrabbondanza di un fattore 20 di X transientibrillanti a un p
 da SgrA∗. Questa sovrabbondanza si nota an
he nei 
ore degliammassi globulari e in questo 
aso la 
ausa sembra essere dovuta a interazionea tre 
orpi tra stelle binarie e oggetti 
ompatti, già presenti nel 
ore per e�ettodella segregazione di massa. Se un pro
esso avvenisse an
he nel 
entro galatti
opotremmo avere ≥ 104 stelle di neutroni e bla
k hole 
entrale di massa stellaresolo nel pc3.Questo fatto è per altro ipotizzato an
he da Miralda-Es
oudè e Gould (2000),i quali parlano addirittura di un 
luster di venti
inquemila bla
k hole 
entrale
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entro galatti
o. A questo risultato si giunge assumendo 
he la maggiorparte delle stelle nella regione 
entrale siano ve

hie e 
he stelle di massa1− 8M⊙formino nane bian
he 
on 0.6M⊙8 − 30M⊙, stelle 
on 8 − 30M⊙formino stelle dineutroni 
on 1.4M⊙, mentre stelle 
on ≥ 30M⊙ formino bu
hi neri di 7M⊙. Lafrazione di bu
hi neri, sotto queste ipotesi, risulta essere del 1.6%, mentre il tempodi frizione dinami
a risulta essere, per un raggio r0 = 1.8pc

tdf,0 = 1.4 × 109anni. (2.2)L'alta massa di questi oggetti impli
a 
he il tempo 
he impiegano per muoversi a
ausa della frizione dinami
a sia minore del tempo di Hubble. Questo tempo s
alain modo diverso:
tdf = tdf,0(

r

r0
)1/4 (r < r0) (2.3)

tdf = tdf,0(
r

r0
)17/8 (r > r0) (2.4)Sotto queste ipotesi si arriva ad avere un numero di bu
hi neri pari a ∼ 2.4 × 104
he sono migrati verso SgrA∗, formando un 
luster.2.2 Burst di Onde GravitazionaliLa grande densità di oggetti 
ompatti in una regione 
osì ristretta 
ome ilparse
 
ubo attorno al 
entro galatti
o 
i permette di ipotizzare l'esistenza di unaemissione stazionaria di onde gravitazionali, soprattutto se abbiamo a 
he fare 
onsorgenti 
ompatte 
he emettono ripetuti burst. I me

anismi di emissione sonospiegati in seguito.A

res
imento su NS Poi
hè spesso in astro�si
a eventi 
he si ripetono sono
ollegati al fenomeno dell'a

res
imento, 
ome prima possibilità 
onsideriamo unastella di neutroni (NS) 
he a

res
e. Un esempio di a

res
imento su NS viene daiX-ray bursters, 
ioè NS 
he a

res
ono da un 
ompagno(Shapiro and Teukolsky,1983; Co

ia et al., 2004). A 
ausa del 
ampo magneti
o non abbastanza intensola materia non viene in
analata attraverso i poli ma a

res
e 
on simmetria sferi
a.Ogni volta 
he uno strato di materia di un metro di spessore viene a

res
iuto (iltempo per
hè 
iò avvenga varia da qual
he ora a qual
he giorno in base alla stella)ha luogo un �ash termodinami
o 
he viene osservato 
ome X-ray burst.Riferendo
i a questo esempio, possiamo 
er
are di 
apire se un fenomeno delgenere in 
ui la struttura della NS viene 
ambiata a 
ausa di un a

res
imentostazionario possa o meno generare onde gravitazionali. Bisogna osservare 
he ilrapporto massa-raggio di una NS dipende dall'equazione di stato, ma 
omunque



2.2. BURST DI ONDE GRAVITAZIONALI 45maggiore è la massa minore è il raggio. Quindi a 
ausa dell'a

res
imento il raggiodi equilibrio diminuis
e, ma poi
hè la NS ha una 
rosta rigida, questa de
res
itanon può avvenire in modo 
ontinuo. Il raggiungimento del nuovo raggio di equili-brio avviene quindi attraverso la rottura della 
rosta e al rilas
io di una notevolequantità di energia. Questo avviene quindi ogni volta 
he uno strato su�
iente dimateria è a

res
iuto.

Figura 2.7: Evoluzione temporale del raggio di una stella di neutroni a 
ausadell'a

res
imentoBisogna però 
apire quanta energia viene rilas
iata ogni volta e quanta di questaè sotto forma di onde gravitazionali. La perturbazione di una NS viene des
rittain termini di perturbazione dei modi normali, modi normali 
he possono esseree

itati attraverso vari me

anismi: terremoti, rottura della 
rosta, a

res
imen-to, et
. In parti
olare l'e

itazione dei modi quasi normali des
ritti dall'armoni
asferi
a 
on l = 2 è legata all'emissione di onde gravitazionali. Inoltre se la NSruota, l'os
illazione radiale indu
e una variazione temporale del momento di qua-drupolo e questo porta all'emissione di onde gravitazionali 
on un tempo s
ala dismorzamento (Marranghello et al., 2002)
τGW = 1.8

M

M⊙

(Prot)
4(

1

R
)2s ≃ 9

M

M⊙

(Prot)
4(

14km

R
)2ms (2.5)dove Prot è il periodo di rotazione espresso in millise
ondi.Se Prot è dell'ordine di qual
he ms, τGW è più pi

olo del tempo s
ala di smor-zamento dovuto alla vis
osità e l'energia è irradiata prin
ipalmente sotto forma dionde gravitazionali.La questione su

essiva è quanta energia è emessa ad ogni riassestamento dellastella. La sorgente di energia è l'energia potenziale della NS. Come ordine di



46 CAPITOLO 2. SORGENTI DI ONDE GRAVITAZIONALIgrandezza troviamo, per una tipi
a NS (Co

ia et al., 2004),
|U | ∼ 3

5
(
GM2

R
) =

3

10
(
2GM/c2

R
)Mc2 ∼ 0.1Mc2. (2.6)Quindi possiamo s
rivere la variazione dell'energia potenziale 
ome:

∆U

U
∼ 2

∆M

M
− ∆R

R
(2.7)La dipendenza dal quadrato della massa si espli
a nel fattore 2 nel primo terminea destra, mentre la variazione di R è tras
urabile. Stimiamo quindi 
he, per valoritipi
i di una stella di neutroni, una massa a

res
iuta pari a ∆M , l'energia irradiatasia pari a

Erad ∼ |∆U | ∼ 0.2∆Mc2.Bisogna quindi stimare ∆M e per fare questo 
onsideriamo la pressione P eser
i-tata da ∆M , 
ioè
P =

GM∆M

R2

1

4πR2
, (2.8)e la eguagliamo al massimo stress 
he la 
rosta può sopportare prima di rompersi

Smax. Per fare questo 
onsideriamo la 
omposizione tipi
a della 
rosta: essa 
on-siste prin
ipalmente di un latti
e di metalli pesanti 
on un super�uido di neutroni
he riempiono gli spazi internu
leari.Il modulo di taglio sarà
µ . 1030dyn cm−2 (2.9)nella regione della 
rosta più interna. Da studi empiri
i su materiali terrestri 
hepossano ri
ordare questa struttura si è trovato 
he il massimo angolo di sforzosopportato prima della rottura è dato da θm . 10−2, ma in questo 
ontesto puòessere rilevante an
he un θm ≪ 10−2 ed è stato stimato (Smolu
howski and Wel
h,1970) 
he nello strato più interno della 
rosta abbiamo
θm ∼ 10−5 − 10−3.Da questo si ri
ava 
he il massimo stress 
he una 
rosta di spessore l ≃ 1km puòsopportare prima di rompersi è dato da

Smax ∼ l

R
µθm ≈ 2 × 1026erg cm−3 ≈ 10−28M⊙c

2 cm−3 (2.10)in 
ui R è il raggio della NS e il valore numeri
o risulta in questo modo usando
ome densità della 
rosta il valore ∼ 5 × 1013g cm−3. Prendendo quindi l
R
∼ 0.1otteniamo

∆M ∼ 4 × 10−9M⊙(
R

14km
)4(
M⊙

M
)(
θm

10−3
) (2.11)
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∆Erad ∼ 8 × 10−10M⊙c

2(
R

14km
)4(
M⊙

M
)(
θm

10−3
). (2.12)Usando i valori più favorevoli otteniamo

∆Erad ∼ 8 × 10−8M⊙c
2ma usando i più probabili otteniamo

∆Erad ∼ 8 × 10−10 − 10−12M⊙c
2.Un'altra possibilità data dalla rottura della 
rosta è 
he questo tipo di eventipiuttosto 
he generare onde gravitazionali dia il via a un pro
esso 
he porta a
ambiamenti strutturali interni alla NS, in parti
olare la transizione da un nu
leoadroni
o a un nu
leo 
omposto da quark. In questa transizione, una NS di massa

M ∼ 1.5M⊙ guadagna un'energia pari a 0.15M⊙, energia 
he può e

itare i modiquasinormali ed essere liberata attraverso un burst di onde gravitazionali, 
onalta e�
ienza se la NS ruota velo
emente. In realtà è più probabile 
he questatransizione di fase non avvenga in modo istantaneo, ma piuttosto ad ogni terremotouno strato attorno al nu
leo passi da adrone a quark, e ogni volta avvenga unpi

olo burst 
he liberi una parte delle 0.15M⊙.Soft Gamma Repeaters I Soft Gamma Repeaters (SGR) sono sorgenti X 
onuna luminosità 
ostante dell'ordine di 1035−1036 erg · s−1. O

asionalmente emet-tono un burst di raggi γ 
on luminosità di 1045 erg · s−1 della durata di 0.1 s. Adesempio, SGR 1900+14 dopo anni di quies
enza, emise una serie di burst di pi
-
ola intensità 
he 
ulminarono però in un �are gigante nell'agosto del 1998. Dopoquella data ha an
ora emesso almeno mille burst di intensità minore, ma an
orarivelabili.L'ultimo �are gigante osservato risale al 27 di
embre 2004, proveniente dallasorgente SGR 1806-20. Su questo evento è stato possibile an
he ottenere un limitesuperiore sull'emissione in onde gravitazionali, grazie proprio ad AURIGA (Baggioet al., 2005a; Baggio et al., 2005b).Si ritiene 
he questi oggetti siano magnetar (Thompson and Dun
an, 1995;Thompson and Dun
an, 1996), 
ioè NS 
on 
ampi magneti
i ≥ 1014G: infattiil tipo di spettro, la luminosità del burst e an
he il fatto 
he per tre di esse èstata trovata 
ome 
ontroparte un resto di supernova giovane portano a questa
on
lusione. Si 
rede 
he il periodo della vita della magnetar 
ompreso tra ∼
104 − 105 anni sia la fase in 
ui si 
omporta 
ome SGR: quando la NS si ra�reddasotto una data soglia 
essa l'attività di dissipazione del 
ampo magneti
o. La stelladiventa quindi una dead magnetar, 
omunque sempre fortemente magnetizzata:questo suggeris
e 
he una larga frazione di NS siano state magnetar, forse an
hela metà.
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anismo permette di liberare tanta energia? I 
ampi magneti
iinterni alla magnetar stressano fortemente la 
rosta, portando a una forte deforma-zione di taglio. Per 
ampi magneti
i ≥ 1014 G lo stress indotto è tale da romperela 
rosta; questo provo
a l'istantaneo rilas
io dell'energia immagazzinata sotto for-ma di raggi gamma soft. Il 
omportamento statisti
o di un SGR è molto similea quello di un terremoto, seguendo la legge di Gutenberg-Ri
hter. Vediamolo indettaglio. Quanto già detto per le NS 
he a

res
ono è valido an
he in questo
aso: abbiamo un 
ore super�uido e una 
rosta rigida dello spessore l ∼ 1km. Ilmassimo stress 
he la 
rosta può sopportare è sempre
Smax ∼ l

R
µθm ≈ 2 × 1026erg cm−3 ≈ 10−28M⊙c

2 cm−3. (2.13)Esiste la possibilità 
he i 
ampi magneti
i del 
ore si strutturino in tubi di�usso 
he terminano alla base della 
rosta 
on un 
ampo medio Bq ≈ 1015 Gauss.Questi 'tubi' sono però forzati a muoversi 
on il super�uido e questo genera unostress sulla 
rosta interna dell'ordine di (de Freitas Pa
he
o, 1998)
SB ≈ BBq

8π
(2.14)in 
ui B è il 
ampo magneti
o globale della magnetar. Se SB ≥ Smax, 
ioè

B ≥ 5 × 1012 θm

10−2 Gauss, la 
rosta può rompersi.Con l'avanzare dello stress magneti
o, la 
rosta può deformarsi o rompersi: in
aso di rottura abbiamo un ris
aldamento del mezzo e un rilas
io istantaneo difotoni. Una stima di questa energia è data da (de Freitas Pa
he
o, 1998)
Eγ = 1.2 × 1042fs(

B

5 × 1012
)2fM erg ≈ 1.2 × 10−12fs(

B

5 × 1012
)2fM M⊙c

2 (2.15)in 
ui fs rappresenta la frazione di super�
ie 
orrispondente alla faglia e fM lafrazione di energia magneti
a dissipata nell'evento.Oltre il rilas
io di una frazione di energia magneti
a sotto forma di fotonidi alta energia, vi sarà an
he il rilas
io dell'energia elasti
a immagazzinata nella
rosta 
onvertita in vibrazioni 
on frequenze dell'ordine del kHz. Questo tipo divibrazioni possono e

itare i modi di os
illazioni non radiali, in parti
olare p ed fmode, 
he vengono smorzati 
on l'emissione di onde gravitazionali an
he esse allafrequenza dei kHz.Per burst normali si trova 
he l'energia rilas
iata è dell'ordine dei 1045erg ∼
5.6 × 10−10M⊙c

2, 
he dipende solo dalla massima energia immagazzinata dalla
rosta. Nei �are giganti, però si è trovato (Blaes et al., 1989; Ioka, 2001) 
hela 
on�gurazione di equilibrio è raggiunta solo dopo un rilas
io di energia Etot >
5.6 × 10−8M⊙c

2 ma si può arrivare �no a Etot > 5.6 × 10−6M⊙c
2. L'e�
ienza diemissione in onde gravitazionali può essere molto alta.
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anismi di emissione sono dati dalla instabilitadegli r-mode nelle stelle strange, 
ioè in quelle stelle dotate di un 
ore formatoda quark strange: infatti in una stella di questo tipo 
he a

res
e, l'evoluzionedell'ampiezza delle onde gravitazionali generate dagli r-mode nel primo anno dievoluzione, 
onsiste in una serie di burst ripetuti su tempi s
ala di qual
he ora omese (Fig. 2.8).

Figura 2.8: Evoluzione degli r-mode nel primo anno di evoluzione, evoluzione dellafrequenza delle onde gravitazionali e ampiezza delle onde gravitazionali per unasorgente nel Virgo 
luster (Andersson et al., 2002)L'ampiezza delle onde gravitazionali è stimata da Anderson et al. (2002)
h ∼ 2 × 10−20α(

1 kpc

r
)(

M

1.4M⊙

)(
1ms

Prot
)3(

R

10 km
)3. (2.16)

α indi
a l'ampiezza del r-mode, ampiezza 
he nel primo anno di evoluzione os
il-la tra valori molto pi

oli (10−15) �no a valori dell'ordine dell'unità: è proprioquesta rapida variazione 
he dà origine ai burst di onde gravitazionali. Si tengapresente 
he però questi valori dipendono molto dai modelli usati e sono an
oraparti
olarmente in
erti.2.2.1 Energeti
aPer quanto riguarda l'energeti
a asso
iata all'emissione di onde gravitazionali,
onsideriamo una onde gravitazionali 
on spettro di Fourier h̃+,×(ν), dove + e ×indi
ano le polarizzazioni. Allora l'energia irradiata per unità di super�
ie e di



50 CAPITOLO 2. SORGENTI DI ONDE GRAVITAZIONALIfrequenza è data da (Misner et al., 1973; Co

ia et al., 2004):
dE

dAdν
=
πc3

2G
ν2[|h̃+(ν)|2 + |h̃×(ν)|2]. (2.17)In realtà il rivelatore non misura direttamente h̃+,×(ν), ma una 
ombinazione

h̃(ν) = F+h̃+(ν) + F×h̃×(ν), in 
ui F+ e F× sono funzione dell'antenna patterndel dete
tor: F+ = sin2 θ cos 2ψ, F× = sin2 θ sin 2ψ, in 
ui θ, ψ rappresentanoripettivamente l'angolo d'arrivo ripetto alla barra dell'asse e l'angolo di polarizza-zione della onde gravitazionali, 
ome già visto nel primo 
apitolo. Nella 
ondizionemigliore, 
ioè in quella in 
ui la barra è ortogonale al piano galatti
o, sin2 θ = 1e, ammettendo 
he la sorgente emetta in modo non polarizzato, o meglio 
onpolarizzazione 
asuale, mediando su ψ otteniamo:
< h̃2(ν) >∼ 1

2
[|h̃+(ν)|2 + |h̃×(ν)|2]. (2.18)Per questo avremo:

dE

dAdν
=
πc3

G
ν2h̃2(ν). (2.19)Per quanto rigurda i burst, in generale noi assumiamo 
he < h̃(ν) > sia 
ostantenell'intervallo 
ompreso tra una frequenza minima νmin e una frequenza massima

νmax e 
hiameremo questa 
ostante σh̃. Allora, 
hiamando r la distanza dellasorgente, assumendo isotropi
a l'emissione otteniamo 
he l'energia irradiata totaleè data da
∆Erad ≃ 4π2r2c3

3G
σ2

h̃
(ν3

max − ν3
min) (2.20)dove σh̃ ∼ 1.4 · 10−22Hz−1, per il rivelatore AURIGA.Sotto queste ipotesi troviamo 
he

∆Erad ≃ 5 · 10−5M⊙c
2(

r

8kpc
)2(

ν

930Hz
)3(

σh̃

1.4 · 10−22Hz−1
). (2.21)Altre ipotesi si possono fare sullo spettro di energia di eventi di tipo impulsivogenerati da sorgenti del tipo di quelle riportate nella sezione 2.2 (Dubath et al.,2005). Quei tipi di fenomeni, infatti, sono tutti 
aratterizzati dal rilas
io istantaneodi energia a 
ausa di un agente esterno 
he porta il sistema a una soglia 
riti
a.Per questo, si possono fare analogie 
on sistemi simili sulla Terra, tipo i terremoti.Infatti la legge di Gutenberg-Ri
ther dei terremoti 
i di
e 
he il numero di eventi

N(E) 
he rilas
ia energia E ha una distribuzione a legge di potenza del tipo
dN(E) ∼ E−γdE, (2.22)
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on indi
e 
he per varie regioni sismi
he è approssimativamente lo stesso γ ∼ 1.6±
0.2. L'analogia 
on i terremoti terrestri è stata veri�
ata sperimentalmente prima
on la sorgente SGR1806-20. Studiando 111 eventi prodotti da questo soft gammarepeater, si è trovata la stessa distribuzione, ma 
on γ = 1.66. In seguito ulterioristudi di SGR1627-41 e, attraverso i satelliti BATSE e RXTE, di SGR1900-14,hanno 
onfermato questi risultati (Cheng et al., 1996; Woods et al., 1999; Gö§ü³et al., 2000; Hurley et al., 1999). Quindi,
on 103 eventi, si è trovato γ = 1.66±0.05,valore trovato an
he in simulazioni al 
omputer.Il problema maggiore, an
he in questo 
aso, è lo s
arso numero di eventi : inparti
olare sarà impossibile 
onfrontare la distribuzione (2.22) 
on la distribuzionesperimentale a 
ausa del sotto
ampionamento. Per ovviare a questo problema si
onsidera allora il numero di eventi 
on energia maggiore di E:

N(> E) =

∫

∞

E

dE
′ dN

dE ′
. (2.23)Quindi se abbiamo uno spettro a legge di potenza, avremo

N(> E) ∼ E−k, k = γ − 1. (2.24)Se inve
e lo spettro fosse esponenziale, allora
N(> E) ∼ exp (− E

E0
). (2.25)Essendo l'andamento delle due distribuzioni diverso soprattutto alle alte ener-gie, per questo sono proprio gli eventi più energeti
i 
he permetteranno di distin-guerle.Limiti superiori sulla massa 
onvertita in onde gravitazionali nella ga-lassia. Ovviamente se abbiamo a 
he fare 
on un tasso stazionario di burst dionde gravitazionali , questo provo
a una perdita di massa della Galassia stessa.Possiamo ipotizzare 
he il tasso di perdita di massa si sia mantenuto più o meno
ostante in tutta la storia della Galassia, quindi possiamo 
onsiderare gli e�etti
umulativi su un periodo pari all'età della galassia stessa: questo impli
a 
he even-tuali e�etti a questa perdita di massa abbia e�etti sulla dinami
a galatti
a. Diseguito riassumiamo 
ome si possono studiare questi e�etti(Dubath and Maggiore,2006; Co

ia et al., 2004).

• Velo
ità radiale delle stelle. La perdita di massa della Galassia fa si 
he lestelle siano 
ol tempo sempre meno legate e quindi a
quisis
ano una 
ompo-nente di velo
ità radiale vr rispetto al sistema di riferimento della Galassia.
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a della Galassia, a 
ausa della rotazione di�erenziale, la vr èdata dalle formule di Oort
vr = AR sin 2l, (2.26)dove R è la distanza del Sole A = (−1/2)(R dω

dR
)⊙ è la 
ostante di Oort e

l la longitudine galatti
a. La perdita di massa, 
ome abbiamo, detto entraquindi 
ome un termine aggiuntivo in (2.26):
vr = AR sin 2l +KR, (2.27)
on K = −Ṁ

M
. Si è trovato in questo 
aso

−Ṁ < O(30)
M⊙

yr
.1 (2.28)

• Moto esterno del Lo
al Standard of Rest(LSR). In questo 
aso, al posto diosservare il moto di singole stelle 
ome fatto pre
edentemente, 
onsideriamoil moto di insieme di queste stelle 
he si ri�ette sul LSR. Per fare questoil miglior metodo è studiare la riga a 21 
m dell'idrogeno in direzione del
entro galatti
o. Questo studio mostra 
he il gas ha una velo
ità radialemedia lungo la linea di vista di vlos = −0.23 ± 0.06km/s. Il gas si trovaprobabilmente a 
ir
a 1-2 kp
 dal 
entro galatti
o mentre da (2.27) si vede
ome, da una espansione radiale dovuta alla perditadi massa, vr ∼ r, dove
r è la distanza radiale della dal 
entro galatti
o. Quindi 
i si deve aspettareuna di�erenza in velo
ità tra la posizione del Sole e quella del gas data da

∆vr = (−Ṁ
M

)∆r (2.29)dove ∆r ∼ 6kpc è la distanza tra il Sole e il gas assorbente. Si ottiene quindi,
ome limite sulla massa persa
−Ṁ < O(0.5)

M⊙

yr
. (2.30)

• Ammassi globulari. An
he dallo studio degli ammassi globulari si sono ri
a-vati limiti sulla massa persa, infatti se in passato la galassia fosse stata moltopiù massi

ia, le loro orbite sarebbero state molto più strette, �no a provo-
are una interazione 
on il nu
leo super massi

io e quindi una distruzionedell'ammasso stesso. Si ri
ava quindi
−Ṁ < O(10)

M⊙

yr
. (2.31)1Per O(n) intendiamo un numero dell'ordine di n.
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• Stelle binarie ve

hie. L'esistenza di stelle ve

hie binarie 
on orbite largheimpone an
he esso un limite sulla massa persa: infatti un nu
leo galatti
omolto più massi

io avrebbe imposto orbite molto più strette, 
on 
onse-guente aumento degli in
ontri ravvi
inati tra questo tipo di stelle e 
onse-guentemente un tempo di dissoluzione del legame molto più breve. Si trovaquindi

−Ṁ < O(10)
M⊙

yr
. (2.32)
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Capitolo 3Analisi dei datiIn questo 
apitolo riporteremo i risultati ottenuti 
on l'analisi dei dati ra

oltidal rivelatore AURIGA nel periodo 
ompreso tra Maggio e Novembre 2005 .3.1 Le sorgenti di rumorePrima di parlare dell'analisi vera e propria si deve parlare del rumore delrivelatore e delle metodologie usate per ridurre al minimo queste interferenze.Come sappiamo i segnali gravitazionali sono molto rari ed estremamente deboli,quindi i dati misurati all'us
ita del rivelatore sono prin
ipalmente dovuti al rumoreintrinse
o del rivelatore stesso. Questo tipo di rumore si divide in rumore a bandalarga e rumore a banda stretta.Il rumore a banda larga è dovuto prin
ipalmente all'ampli�
atore e in parti
o-lare all'agitazione termi
a dei suoi 
omponeti resistivi. Questo fa si 
he si tratti dirumore bian
o nella banda di rivelazione.Il rumore a banda stretta, 
he si 
on
entra inve
e in prossimità dei modi normalidi os
illazione del rivelatore, è dovuto prin
ipalmente a due 
ontributi:
• rumore termi
o dovuto al moto browniano legato alla temperatura dellabarra e della 
atena di trasduzione;
• rumore di ba
ka
tion dovuto all'ampli�
atore 
he agis
e sui mezzi risonanti:esso equivale ad un innalzamento della temperatura termodinami
a dei modidel sistema.Ovviamente entrambi questi rumori limitano la sensibilità del rivelatore. De-terminando la banda ottima per la ri
er
a del segnale gravitazionale, 
ome giàvisto nella �gura 1.7 dove è riportata la densità spettrale Shh(ω) della potenza delrumore equivalente all'ingresso del rivelatore e di 
ui parleremo tra po
o.55



56 CAPITOLO 3. ANALISI DEI DATIOltre a questo rumore di origine interna al sistema dato dalla generalizzazionedel teorema di Nyquist (Papoulis, 1971) sono presenti an
he rumori non modellabili
ome �uttuazioni spontanee del sistema. Essi sono indi
ati 
ome segnali spuri inquanto possono avere 
aratteristi
he simili a un segnale gravitazionale essendoinve
e di origine ambientale, e sono dovuti a varie 
ause:
• perdita di 
ari
a istantanea del trasduttore 
apa
itativo;
• interferenze elettromagneti
he sulle linee di trasmissione dei segnali;
• s
hermaggio non perfetto del trasformatore super
onduttore del d
-SQUID;
• raggi 
osmi
i 
he attraversano la barra;
• attività sismi
a della piattaforma su 
ui poggia il rivelatore;
• segnali a
usti
i.Per rivelare un segnale gravitazionale è dunque ne
essario separare i segnali dalrumore intrinse
o(attraverso appositi algoritmi) e quindi tra i segnali quelli spurida quelli e�ettivamente dovuti alle onde gravitazionali. Bisogna inoltre dire 
heil rivelatore non è 
onsiderato in misura nel momento in 
ui, a priori, è possibiledeterminare la presenza di segnali non gravitazionali dovuti all'attività umana, adesempio lavori di manutenzione, oppure a segnali rivelati dai 
anali ausiliari 
omesismogra�, a

elerometri, sonde elettromagneti
he, sonde della rete di alimenta-zione e mi
rofoni. Per questo tipo di problema è implementato un algoritmo 
heprevede a imporre veti temporali sui dati registrati.S
hema a blo

hi. Ci 
on
entreremo ora sul rumore intrinse
o del sistema.

xrwb(nTd)xrwb(nTc)xrw(nTc)xr(nTc)xr(t)sr(t)si(t)

R R R Z(Tc) Z(Tc) Z(Tc) Z(Td)
Hr(·) Γ(·)ADC

Passa

Banda
↓ D

η(t)

analogico digitale

≡

x[n]

Figura 3.1: S
hema a blo

hi del sistema di rivelazione.Un rivelatore generi
o a barra risonante 
ome AURIGA, può essere s
hematiz-zato in blo

hi: nella �gura 3.1 vediamo questa s
hematizzazione, 
on in su

es-sione:
• funzione di trasferimento+ 
atena di trasduzione;
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• 
onvertitore analogi
o/digitale;
• �ltro sbian
ante Γ(·);
• �ltro passa banda;
• de
imatore.Funzione di trasferimento. Analizziamo innanzitutto la funzione di tra-sferimento. Il rivelatore risulta formato da barra, trasduttore, risonatore elettri
o,ampli�
atore. Essendo valida per rumore e segnale gravitazionale l'ipotesi di pi
-
oli segnali, il sistema è linearizzabile attorno al suo punto di lavoro. Il segnale inus
ita dal rivelatore è elettri
o, quindi, matemati
amente, può essere interpretato
ome 
omponenti elettri
he equivalenti. Risolvendo lo s
hema elettri
o equiva-lente, si ottengono sia le la funzione di trasferimento del segnale Hr(ω), sia unmodello per il rumore η(t) all'us
ita del rivelatore. In generale si trova, 
he indi-pendentemente dall'ampli�
atore e dai �ltri analogi
i impiegati, nella banda utile,la funzione di trasferimento può essere approssimata 
ome

Hr(ω) = H0(ω)
(iω)Np

∏Np

k=1 (iω − pk)(iω − p∗k)
. (3.1)Qui, Np rappresenta il numero di poli 
he 
oin
ide 
on il numero di os
illatoripresenti nel sistema. La posizione nel piano 
omplesso del k-esimo polo è legataalla pulsazione 
aratteristi
a ωk e al fattore di merito Qk del rispettivo os
illatoreda:

pk = iωk −
ωk

2Qk

. (3.2)AURIGA possiede tre modi dovuti a due os
illatori me

ani
i e a un os
illatoreelettri
o.L'a
quisizione dei dati avviene mediante un 
onvertitore analogi
o/digitale(ADC) per
hè migliore è il rapporto segnale rumore e più fa
ile è la possibilitàdi memorizzazione e analisi.Rumore e �ltro sbian
ante. Passiamo ora al �ltro sbian
ante. A 
ausadel 
ontributo browniano e di ba
ka
tion il rumore equivalente a tempo 
ontinuoall'us
ita del rivelatore η(t) è 
olorato e bisogna sbian
arlo. Per fare questo siusa un �ltro sbian
ante digitale nel dominio del tempo dis
reto. Per sempli
ità
onsideriamo il 
aso in 
ui il �ltro sbian
ante sia implementato prima del 
onver-titore ADC. Per progettare il �ltro sbian
ante Γ(ω) bisogna innanzitutto saperela densità spettrale Sη(ω) della potenza del rumore all'us
ita del rivelatore 
he siottiene risolvendo il 
ir
uito equivalente 
ome già detto. Sη(ω) ha gli stessi poli
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omplessi 
oniugati pk e p∗k della funzione di trasferimento del rivelatore (3.1), main più ha an
he i poli −pk e −p∗k, in quanto è funzione reale di ω2. Soddisfa
endola 
ondizione di Paley-Wiener (Papoulis), Sη(ω) è an
he fattorizzabile, 
al
olandoad esempio i residui Spk
nei poli pk:
Spk

= lim
iω→pk

(iω − pk)Sη(ω) (3.3)e fa
endo poi il minimo 
omune multiplo dello sviluppo in frazioni parziali:
Sη(ω) =

Np
∑

k=1

(
Spk

iω − pk
− Spk

iω + pk
+

S∗

pk

iω − p∗k
−

S∗

pk

iω − p∗k
) + S0. (3.4)Da quest'ultima si vede 
he §η(ω) può essere s
ritta 
ome un 
ontributo 
ostante S0dovuto al rumore a banda larga all'us
ita dal rivelatore più i 
ontributi di rumorea banda stretta dovuti ai modi del sistema. Fattorizzando otteniamo in�ne:

Sη(ω) = L(ω)L(−ω) = S0

Np
∏

k=1

(iω − qk)(iω + qk)(iω − q∗k)(iω + q∗k)

(iω − pk)(iω + pk)(iω − p∗k)(iω + p∗k)
. (3.5)Gli zeri 
omplessi ±qk e ±q∗k sono in numero uguale ai poli ±pk e ±p+

k per ilfatto 
he quando ω → ∞, Sη(ω) → S0. Il �ltro formante è quindi:
L(ω) = S

1/2
0

∏

k

(iω − qk)(iω − q∗k)

(iω − pk)(iω − p∗k)
≡ S

1/2
0

Nη(ω)

D(ω)
, (3.6)il �ltro sbian
ante è inve
e dato da:

Γ(ω) =
1

L(ω)
= S

−1/2
0

D(ω)

Nη(ω)
= S

−1/2
0

∏

k

(iω − pk)(iω − p∗k)

(iω − qk)(iω − q∗k)
. (3.7)Consideriamo quindi in su

essione la funzione di trasferimento Hr(ω) e il �ltrosbian
ante appena ottenuto Γ(ω): si vede subito 
ome si ha la 
an
ellazione deipoli della funzione di trasferimento 
on gli zeri del �ltro sbian
ante, ottenendoquindi una sempli�
azione della funzione di trasferimento:

Hw(ω) = Hr(ω)Γ(ω) =
H0

D(ω)

S
−1/2
0 D(ω)

Nη(ω)
=

=
H0S

−1/2
0

Nη(ω)
=

= H0S
−1/2
0

Np
∏

k=1

1

(iω − qk)(iω − q∗k)
, (3.8)



3.2. ANALISI DI TEMPO SIDERALE 59dove qk e q∗k sono poli del �ltro sbian
ante.Alla risposta in frequenza Hw(ω) 
orrisponde una risposta impulsiva data da:
hw(t) =

{

0 t < 0
∑Np

k=1Rqk
eqkt +R∗

qk
eq∗

k
t t > 0,

(3.9)dove Rqk
sono i residui della funzione di trasferimento Hw(ω), dati da:

Rqw
= lim

iω→qk

(iω − qk)Hw(ω). (3.10)3.2 Analisi di tempo sideraleIl metodo usuale utilizzato nella ri
er
a di segnali gravitazionali 
onsiste nellari
er
a di 
oin
idenze tra più rivelatori. Infatti, tutti gli eventi spuri sono di originelo
ale e quindi fa
ilmente s
orrelabili nel 
aso di analisi in 
oin
idenza 
on altririvelatori. A questo s
opo è nato il 
onsorzio IGEC (International GravitationalEvent Collaboration), una 
ollaborazione internazionale tra i gruppi di ri
er
a deirivelatori ALLEGRO, AURIGA, EXPLORER, NAUTILUS, NIOBE.Un'altra possibilità 
onsiste in un'analisi 
he si basa sul tempo siderale, 
omegià a

ennato nel primo 
apitolo. Il vantaggio di questo metodo è 
he il rumorenon è 
orrelato 
on il tempo sidereo mentre il segnale gravitazionale proveniente daun 
erto numero di sorgenti risente della modulazione dovuta all'antenna patterndel rivelatore 
he dipende proprio dal tempo sidereo (Paturel and Baryshev, 2003;2003a). In questo lavoro di tesi abbiamo quindi e�ettuato un'analisi di questotipo.Considerando il fatto 
he sempre più arti
oli prospettano nel parse
 
ubo 
en-trale della nostra galassia la presenza di numerosi oggetti 
ompatti, 
ome detto nel
apitolo pre
edente, abbiamo ritenuto plausibile la possibilità 
he burst di ondegravitazionali qui si generino. Noi 
i proponiamo di analizzare segnali provenientidal 
entro galatti
o e 
on tempi di arrivo modellabili 
ome un pro
esso di Poissonuniforme sfruttando la parti
olarità dell'antenna pattern di AURIGA. Come sivede dall'equazione (1.35) l'antenna pattern (
al
olata mediando su tutte le possi-bili polarizzazioni delle onde gravitazionali) dipende dal tempo siderale. Il nostrometodo di analisi è quindi 
onsistito nel prendere in 
onsiderazione tutti gli eventi(an
he quelli spuri) entrati nel rivelatore AURIGA. A questo punto, una volta de-�nita la soglia del sistema, il nostro s
opo era 
onfrontare le distribuzioni di questieventi a ore sideree diverse e in parti
olare 
onfrontare le distribuzioni riferite alleore del minimo dell'antenna pattern, 
ioè quando nessun tipo di evento gravitazio-nale proveniente dal 
entro galattti
o può essere stato registrato (abbiamo quindia 
he fare 
on eventi di ba
kground, 
ioè sorgenti di rumore non modellato), 
on leore dei massimi di risposta del rivelatore. Infatti 
ome si può vedere dall'Fig. 1.12,



60 CAPITOLO 3. ANALISI DEI DATIil rivelatore AURIGA ha due massimi di risposta per sorgenti del CG attorno alleore sideree 4 e 14 e un minimo 
ompreso tra le ore 20 e 22. Collezionando almeno100 giorni di dati, il 
onteggio 
umulativo degli eventi registrati dovrebbe quindimostrare due pi

hi 
orrispondenti ai due massimi dell'antenna pattern. Il 
on-fronto tra le distribuzioni in queste ore pe
uliari 
i può dire se siamo in presenzadi segnale gravitazionale oppure solo di eventi spuri.3.2.1 Il test di Kolmogorov-SmirnovAbbiamo quindi s
elto 
ome test statisti
o atto a determinare la 
ompatibili-tà o meno delle distribuzioni il test di Kolmogorv-Smirnov (Massey, 1951; Presset al., 1992). Questo tipo di test si appli
a alle distribuzioni 
he sono funzio-ni di una singola variabile, 
ioè a quei set di dati in 
ui ogni punto può essereasso
iato a un singolo numero. In questi 
asi, quindi, si possono 
onvertire ledistribuzioni in distribuzioni 
umulative e asso
iare ad esse una funzione SN(x). Dati N eventi lo
alizzati a 
erti valori xi = 1, ....., N , SN(x) è la funzione 
he
he 
i da la frazione di punti a sinistra del valore x. Questa funzione è 
ostan-te tra xi 
onse
utivi e inoltre varia dello stesso valore 
ostante 1/N ad ogni xi.Ovviamente di�erenti distribuzioni danno di�erenti distribuzioni 
umulative. Iltest di Kolmogorov-Smirnov misura quindi la massima di�erenza assoluta tra duedistribuzioni 
umulative, di�erenza de�nita in questo modo:
D = max

−∞<x<+∞

|SN1
(x) − SN2

(x)|. (3.11)Per il 
al
olo della signi�
anza del test entra in gio
o la funzione monotona
QKS(λ) = 2

∞
∑

j=1

(−1)j−1e−2j2λ2

, (3.12)
on valori limite QKS(0) = 1 e QKS(∞) = 0.In termini di questa funzione il livello di signi�
anza per un valore osservato
D (
ome falsi�
azione dell'ipotesi nulla 
he le distribuzioni siano le stesse) è dataapprossiamtivamente da

PKS(D > Do) = QKS([
√

Ne + 0.12 + 0.11/
√

Ne]D). (3.13)Pur essendo l'eq. 3.13 solo una approssimazione valida per N ≫ 1, il test diKolmogorov-Smirnov può essere usato già per insiemi 
on N > 5. Nel nostro 
aso
onfrontiamo due distribuzioni indipendenti e quindi per il 
al
olo di PKS bisogna
onsiderare
N =

1
1

N1
+ 1

N2

=
N1N2

N1 +N2
. (3.14)



3.2. ANALISI DI TEMPO SIDERALE 61Un vantaggio ulteriore del test di Kolmogorov-Smirnov è 
he esso non fa as-sunzioni sulla distribuzione dei dati e inoltre è indipendente dalla variabile usata,ad esempio se al posto di x si usasse log x, D rimarebbe la stessa.Per quanto riguarda questo lavoro di tesi abbiamo s
elto 
ome valore limite perla signi�
anza PKS < 0.01, nel senso 
he per questi valori di PKS l'ipotesi nulla perla quale le due distribuzioni sono uguali viene rigettata: in questo 
aso avremmoa 
he fare 
on possibile segnale gravitazionale.Abbiamo quindi implementato un algoritmo attraverso il quale abbiamo 
o-struito istogrammi 
umulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA per
oppie su

essive di ore. Gli eventi sono stati s
elti in modo opportuno, attraversoil test del χ2 e 
on un opportuna soglia sul rapporto segnale rumore in modo daessere 
erti 
he essi fossero solo eventi impulsivi. Una volta fatto questo abbiamo�ssato la soglia del rivelatore a valori attorno a 
inque volte la deviazione standarddel rumore, pre
isamente a valori di h̃ = 0.68×10−21 e h̃ = 0.70×10−21 . A questopunto abbiamo 
ostruito degli istogrammi 
he 
ontenessero ognuno solo gli eventiregistrati ad una parti
olare ora siderea e su questi abbiamo e�ettuato il test diKolmogorov-Smirnov. Il test è stato fatto e�ettuando il 
onfronto tra le distri-buzioni di tutti gli istogrammi appena 
reati 
on la distribuzione dell'istogrammariferito agli eventi registrati durante le ore 21-22, 
ioè quando nessun segnale ditipo gravitazionale proveniente dal CG è entrato nel rivelatore. Per ogni 
onfronto,il test ha restituito un valore della probabilità PKS (refeq:probsmirnov).L'analisi è stata e�ettuata sugli eventi registrati tra il 30 maggio (run 679) eil 3 novembre 2005 (run 710)dal rivelatore AURIGA. Il tempo zero è stato �ssato
on l'equinozio d'autunno 2004. In questo periodo il duty-
i
le del rivelatore èstato del 98%. Il numero di eventi spuri 
on SNR > 6 è stato di una de
ina algiorno (Fig. 1.9). Come già mostrato nella sezione 1.3 il rivelatore ha funzionatoin modo quasi stazionario durante tutto il periodo di presa dati.3.2.2 RisultatiNella prima prova abbiamo �ssato la soglia di rivelazione ad un valore paria h̃ = 0.7 × 10−21. Una volta 
ostruiti gli istogrammi 
ontenenti il numero dieventi registrati dal rivelatore in funzione dell'ampiezza del segnale h̃, attraversoil test di Kolmogorov-Smirnov, abbiamo veri�
ato la 
ompatibilità o meno delledistribuzioni nel 
onfronto 
on la distribuzione nelle ore 21-22.Nelle �gure su

essive (Fig.3.2, ??) mostriamo, 
ome esempio, gli istogrammi
umulativi riferiti alle ore del massimo di risposta del rivelatore gravitazionale(abbiamo s
elto le ore 3-4) e alle ore del minimo (21-22) e il risultato del testdi Kolmogorov-Smirnov (Fig.3.3). Il test è stato e�ettuato su tutte le 
oppie diore 
ome veri�
a dell'uniformità del test, ma il nostro s
opo era 
onfrontare ledistribuzioni al massimo dell'antenna pattern 
on il minimo.
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Figura 3.2: Istogrammi 
umulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA:sopra riferito alla 
oppia di ore sideree 3-4 nei sei mesi maggio-novembre 2005;sotto riferito alla 
oppia di ore sideree 21-22 nei sei mesi maggio-novembre 2005.In as
issa abbiamo l'ampiezza della trasformata di Fourier dell'evento. La sogliadi partenza è pari a h̃ = 0.70 × 10−21 .
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Figura 3.3: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per distribuzioni 
on sogliaminima h̃ = 0.7 × 10−21. Il test è stato e�ettuato tra le distribuzioni di eventiregistrati alle varie ore sideree 
on quelli registrati nel minimo di risposta delrivelatore tra le ore 21 e 22 sideree. Come si vede l'ipotesi nulla (PKS < 0.01)non è stata falsi�
ata nè alle ore 3-4 nè alle ore 13-14, quando 
ioè massima è larisposta del rivelatore per sorgenti del 
entro galatti
o.



64 CAPITOLO 3. ANALISI DEI DATIDall'analisi del risultato del test di Kolmogorov-Smirnov si nota subito 
omel'ipotesi nulla non sia stata falsi�
ata, infatti la soglia PKS < 0.01 s
elta 
omelimite non è stata mai oltrepassata in nessuna delle ore in 
ui massima è la rispostadel rivelatore per sorgenti poste nel 
entro galatti
o.Per veri�
are ulteriormente questo dato abbiamo abbassato la soglia di rive-lazione, passando al valore h̃ = 0.68 × 10−21 e abbiamo nuovamente 
ostruito gliistogrammi ed e�ettuato il test di Kolmogorov-SmirnovQui di seguito, per la nuova soglia, sono riportati gli istogrammi 
umulativisempre per le 
oppie di ore 3-4 e 21-22 e il risultato del test di Kolmogorov-Smirnov(Fig. 3.4, 3.5).An
he in questo 
aso l'ipotesi nulla non è stata falsi�
ata.L'eventuale emissione stazionaria di onde gravitazionali dal 
entro galatti
o av-viene quindi a un tasso troppo pi

olo per essere rilevato dal rivelatore AURIGA,quindi visto 
he l'analisi dei dati reali non ha dato esisti positivi, per dimosta-re la validità del metodo abbiamo introdotto noi eventi 
he simulassero eventiprovenienti dal 
entro galatti
o. Inoltre, grazie all'analisi appena fatta, è statopossibile stabilire 
ome fondo del rivelatore gli eventi registrati alle ore sideree21-22 e, partendo da questo presupposto, rie�ettuare l'analisi attraverso il test diKolmogorov-Smirnov.
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Figura 3.4: Istogrammi 
umulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA:sopra riferito alla 
oppia di ore sideree 3-4 nei sei mesi maggio-novembre 2005;sotto riferito alla 
oppia di ore sideree 21-22 nei sei mesi maggio-novembre 2005.In as
issa abbiamo l'ampiezza della trasformata di Fourier dell'evento. La sogliadi partenza è pari a h̃ = 0.68 × 10−21 .
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Figura 3.5: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per distribuzioni 
on sogliaminima h̃ = 0.68 × 10−21. Il test è stato e�ettuato tra le distribuzioni di eventiregistrati alle varie ore sideree 
on quelli registrati nel minimo di risposta delrivelatore tra le ore 21 e 22 sideree. Come si vede l'ipotesi nulla (PKS < 0.01)non è stata falsi�
ata nè alle ore 3-4 nè alle ore 13-14, quando 
ioè massima è larisposta del rivelatore per sorgenti del 
entro galatti
o.



Capitolo 4SimulazioniNelle sezioni su

essive riportiamo il metodo e i risultati delle simulazionie�ettuate per veri�
are la bontà e la sensibilità del metodo.4.1 Metodo delle simulazioniCome si è visto dal 
apitolo terzo, dall'analisi dei dati ra

olti dal rivelatoreAURIGA non è emersa una evidenza di onde gravitazionali emesse da sorgentiimpulsive del 
entro galatti
o. Questo può signi�
are non 
he non esistano, ma o
he il rivelatore non ha una sensibilità su�
iente per rivelarle oppure 
he il me-todo da noi appli
ato, l'analisi di tempo siderale, non sia e�ettivamente valido. Ilnostro s
opo era quindi valutare se il metodo funziona qualora sia presente segnalegravitazionale sopra il rumore gaussiano non modellato registrato dal rivelatore.Attraverso l'analisi dei dati registrati dal rivelatore è stato possibile determinareil fondo del rivelatore, nel senso 
he tutto quello 
he il rivelatore ha registrato alleore 21-22 è ora per noi fondo e da questo presupposto e�ettuiamo la nostra ana-lisi. Abbiamo dovuto quindi generare degli eventi da aggiungere in modo 
asualea quelli e�ettivamente registrati dal rivelatore. Per fare questo 
i siamo rivolti alre
ente lavoro di Co

ia et. al. (2004). Esso prevede, 
ome visto in 2.2.1 
he eventi
atastro�
i 
ome gli starquake 
he s
onvolgono le stelle di neutroni 
he a

res
onooppure le magnetar, rispettino la legge di Gutenberg-Ri
ther dei terremoti, quindil'emissione di energia avrà uno spettro a legge di potenza x−γ , 
on indi
e di potenza
γ = 1.66 . Una volta generati, questi eventi hanno dovuto essere modulati dal-l'antenna pattern del rivelatore prima di essere sommati agli eventi e�ettivamenteregistrati dal rivelatore. A questo punto siamo passati all'analisi vera e propria,
on lo stesso pro
edimento usato nel 
aso dei soli dati reali. Abbiamo quindi 
o-struito gli istogrammi 
umulativi per le varie 
oppie di ore e, attraverso il test diKolmogorov-Smirnov, abbiamo valutato la 
ompatibilità tra le distribuzioni alle67



68 CAPITOLO 4. SIMULAZIONIore 3-4 e 13-14, quando massima è la risposta del rivelatore, 
on la distribuzionealle ore 21-22, quando appunto nessun segnale proveniente dal 
entro galatti
o èentrato nel rivelatore. La soglia s
elta per il test di Kolmogorov-Smirnov a�n
hèl'ipotesi nulla non fosse veri�
ata è stata s
elta sempre pari a P < 0.01. La sogliaè stata s
elta 
osì bassa per una s
elta per 
osì dire 
onservativa, nel senso 
he ilnostro s
opo era quello di veri�
are la validità del metodo. S
egliendo una soglia
osì bassa eravamo 
erti 
he il segnale da noi generato fosse stato e�ettivamenterivelato. Il numero di eventi generati è stato fatto variare �no a ottenere appuntola falsi�
azione dell'ipotesi nulla del test di Kolmogorov-Smirnov. Ogni eventogenerato 
orrispondeva a una energia data da 2.21, pari quindi a ∼ 5× 10−5M⊙c
2per sorgenti nel 
entro galatti
o (Co

ia et al., 2004).4.2 RisultatiL'analisi è stata e�ettuata introdu
endo del segnale 
on un rate variabile, par-tendo da un evento al giorno, pari a ∼ 5×10−5M⊙c

2/giorno ∼ 2×10−2M⊙c
2/anno
onvertite in onde gravitazionali all'anno.Come esempio mostriamo gli istogrammi 
umulativi e il test di Kolmogorov-Smirnov(Fig.4.1) per, appunto, il rate di un evento al giorno. Il test è stato e�ettuato sututte le ore, ma la nostra analisi prevedeva solo il 
onfronto tra le 
oppie di ore
on massima risposta del rivelatore per sorgenti lo
alizzate nel 
entro galatti
o,
on il 
onfronto alle ore di minima risposta del rivelatore.Il rate di eventi introdotti è poi stato fatto variare �no al momento in 
uil'ipotesi nulla del nostro test statisti
o, 
ioè la 
ompatibilità tra le distribuzionidegli eventi durante le ventiquattro ore 
on la distribuzione degli eventi registratialle ore 21-22, non è stata falsi�
ata:questo è avvenuto ad un rate di 4.2 eventi algiorno introdotti.La Fig.(4.3) riportano appunto la distribuzione degli eventi alle ore 21-22 
onla distribuzione degli eventi nella 
oppia di ore per la quale il test di Kolmogorov-Smirnov ha restituito un valore di PKS 
he 
i ha imposto di rigettare l'ipotesinulla. La falsi�
azione dell'ipotesi nulla è avvenuta durante le ore 13-14, 
ome sivede dalla Fig.(4.3)Il rate di eventi da noi generato 
orrisponderebbe a un totale di∼ 1×10−1M⊙c

2/anno
onvertite in onde gravitazionali nel 
entro galatti
o.Abbiamo poi rie�ettuato la stessa analisi aumentando la soglia a h̃ = 0.70 ×
10−21. An
he in questo 
aso abbiamo fatto variare il rate partendo da un eventoal giorno. Abbiamo sempre e�ettuato il 
onfronto tra le distribuzioni 
orrispon-
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Figura 4.1: A sinistra: istogrammi 
umulativi degli eventi registrati dal rivelatoreAURIGA a 
ui sono sommati gli eventi da noi generati se
ondo una distribuzioneal legge di potenza (rate di 1 evento al giorno pari a 5 × 10−5M⊙ 
onvertite algiorno in onde gravitazionali): sopra quello riferito alla 
oppia di ore sideree 3-4 ,sotto quello riferito alle ore sideree 21-22 dove minima è la risposta del rivelatore.In as
issa abbiamo l'ampiezza della trasformata di Fourier dell'evento. La sogliadi partenza è pari a h̃ = 0.68 × 10−21 . A destra: risultato della probabilità deltest di Kolmogorov-Smirnov sempre per il rate di un evento al giono. Come si puònotare, an
he solo l'introduzione di un evento al giorno serve a popolare la 
odadegli istogrammi. Il gra�
o a desta mostra il valore della PKS us
ito dal 
onfrontodelle distribuzioni delle varie 
oppie di ore 
onse
utive 
on la distribuzione delleore 21-22. Come si vede l'ipotesi nulla (PKS < 0.01) non è stata falsi�
ata nèalle ore 3-4 nè alle ore 13-14, quando 
ioè massima è la risposta del rivelatore persorgenti del 
entro galatti
o.
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Figura 4.2: Istogrammi 
umulativi degli eventi riferiti alle ore 21-22 sideree (sopra)e alle ore 13-14 (sotto) per un rate pari a 4.2 eventi al giorno per un totale dimassa 
onvertita in onde gravitazionali (al giorno) di 2.1 × 10−4M⊙c
2. Le ore 13-14 sono quelle per le quali il test di Komogorov-Smirnov ha restituito un valore di

PKS < 0.01 fa
endo
i rigettare l'ipotesi nulla. La soglia minima è sempre pari a
h̃ = 0.68 × 10−21



4.2. RISULTATI 71

Figura 4.3: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per gli eventi simulati 
onrate di 4 eventi al giorno pari a 2 × 10−4M⊙ 
onvertite al giorno in onde gravi-tazionali. La soglia minima è pari a h̃ = 0.68 × 10−21. Il test è stato e�ettuatotra le distribuzioni di eventi registrati alle varie ore sideree 
on quelli registrati nelminimo di risposta del rivelatore tra le ore 21 e 22 sideree , ma per la nostra analisiabbiamo tenuto 
onto solo del 
onfronto 
on le 
oppie di ore in 
ui la risposta delrivelatore è massima, 
ioè le 
oppie di ore 3-4 e 13-14. Il 
onfronto tra queste
oppie di ore signi�
ative ha restituito un valore di P < 0.01, falsi�
ando quindila nostra ipotesi nulladenti alle ore 21-22 
on quelle 
orrispondenti alle ore del massimo di risposta delrivelatore per sorgenti del 
entro galatti
o, 
ioè 3-4 e 13-14. In questo 
aso perfalsi�
are l'ipotesi nulla è bastato introdurre un numero di eventi giornalieri paria 3.2, 
orrispondenti a 5 × 10−2M⊙c
2. An
he in questo 
aso l'ipotesi nulla è stata
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ata in 
orrispondenza del se
ondo massimo di risposta del rivelatore.4.3 Dis
ussioneIl problema emerso dopo l'analisi dei dati ra

olti da AURIGA era quello di
apire se e�ettivamente il rivelatore non avesse registrato nulla di rilevante perquanto riguarda l'emissione di onde gravitazionali dal 
entro galatti
o, oppure seil metodo da noi pensato per e�ettuare l'analisi fosse sbagliato. Ci siamo quindirivolti a delle simulazioni 
he 
i hanno permesso di veri�
are la bontà del metodoappli
ato.Introdu
endo eventi generati se
ondo una distribuzione a legge di potenza abbiamoveri�
ato 
he il 
onfronto tra le distribuzioni alle ore di massima risposta del rive-latore 
on quelle di minima risposta mostrava una loro in
ompatibilità, misuratada PKS, 
res
ente. Il metodo di analisi se
ondo il tempo siderale è quindi risultato
orretto e grazie a questo sarà possibile ri
avare un limite superiore sulla massa
onvertita in onde gravitazionali da eventi impulsivi dal 
ento galatti
o. I valori danoi trovati non possono a tutti gli e�etti de�nirsi limite superiore man
ando la fa-s
ia di 
on�denza entro 
ui essi possono essere ritenuti validi. Nonostante questo,i valori da noi ri
avati sono 
omunque 
ompatibili 
on quelli ri
avati attraversoaltri metodi da Dubath et al. (2006).



Con
lusioniPer 
on
ludere riportiamo al
uni punti 
hiave di questo lavoro di tesi.Innanzitutto bisogna ri
ordare la direzionalità del rivelatore, 
he è alla base delnostro appro

io alla ri
er
a di onde gravitazionali.Grazie a questo è stato possibiles
egliere un luogo privilegiato su 
ui e�ettuare la nostra analisi. La nostra s
eltaè ri
aduta sul 
entro galatti
o. Un bu
o nero super massi

io, 104 o forse piùoggetti 
ompatti ra

hiusi in un parse
 
ubo e una relativa vi
inanza lo rendono
andidato ottimo per la ri
er
a di onde gravitazionali prodotte da eventi impulsi-vi. L'analisi da noi e�ettuata è stata resa possibile solo dalla quasi stazionarietàe dal duty 
i
le del 98% del rivelatore AURIGA. Grazie a questo è stato possibilera

ogliere dati per più di sei mesi. Questo 
i ha permesso di provare ad e�ettuareuna ri
er
a sperimentale di onde gravitazionali. Purtroppo la sua sensibilità nonè an
ora abbastanza elevata per permetter
i una dete
tion diretta, ma siamo 
o-munque rius
iti a testare la validità dell'analisi di tempo siderale. La validità delnostro tipo di analisi è stata e�ettuata introdu
endo eventi generati se
ondo unapre
isa distribuzione sopra quello 
he per noi era il fondo del rivelatore. E' basta-to aggiungere un numero esiguo di eventi al giorno per
hè essi venissero rivelatiattraverso la falsi�
azione del test di Kolmogorov-Smirnov.In prospettiva, l'analisi di tempo siderale è risultata valida e, dipendendo solodall'antenna pattern, è appli
abile ad ogni tipo di rivelatore. Questo tipo di lavo-ro è quindi ulteriormente sviluppabile, �no ad ottenere un limite superiore sullamassa 
onvertita in onde gravitazionali. Infatti i valori da noi ri
avati non posso-no de�nirsi limite superiore in quanto non è stato possibile ri
avare una fas
ia di
on�denza per il risultato ottenuto.
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Appendi
e A
Risposta di un interferometro aun'onda gravitazionalemono
romati
a

Come si sa ogni sistema di riferimento è equivalente nel 
al
olo teori
o e perquesto si è soliti s
egliere quello 
he rende più sempli
e questo tipo di 
al
olo. Inrealtà, quando però si deve riportare la teoria al dato sperimentale, si è obbligatia riferir
i al sistema di riferimento dell'apparato strumentale. Ad esempio se aves-simo a 
he fare 
on urti di parti
elle su un bersaglio �sso le predizioni teori
he sipotrebbero fare nel sistema di riferimento del 
entro di massa ma alla �ne questepredizioni devono essere riportate nel sistema di riferimento del laboratorio. Inrelatività questo è an
ora più importante. Il sistema di riferimento del laborato-rio per gli vari interferometri e per le antenne gravitazionali è 
hiamato sistemadi 
oordiante normali di Fermi (FNC) e quindi proprio a questo sistema bisognariportare ogni ipotesi teori
a. Come abbiamo già visto il sistema di riferimentomigliore dove risolvere i nostri 
al
oli teori
i è la TT-gauge e quindi innanzituttobisogna indi
are le tarsformazioni di 
oordinate da un sistema all'altro. Consi-deriamo un'onda gravitazionale mono
romati
a 
he si propaga lungo l'asse z 
onpolarizzazione + (hTT
11 = −hTT

22 = A+ sin (kz
′ − ωt

′

), tutte le altre 
omponenti del-la metri
a perturbata sono zero (Fortini and Gualdi, 1982)). Le trasformazioni trale 
oordinate della gauge TT (
on api
e)e il sistema FNC (senza api
e) sono date75



da:
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







































t
′

= t− A+
x2

−y2

2cz
( cos (kz−ωt)

kz
− cos(ωt)

kz
− sin (ωt))

x
′

= x+ A+x(
cos (kz−ωt)

kz
− cos(ωt)

kz
− sin (ωt))

y
′

= y − A+y(
cos (kz−ωt)

kz
− cos(ωt)

kz
− sin (ωt))

z
′

= z − A+
x2−y2

2z
( cos (kz−ωt)

kz
− cos(ωt)

kz
− sin (ωt)).

(A.1)
Consideriamo allora un interferometro, 
ome pre
edentemente des
ritto, for-mato da un BS e da due spe

hi. L'onda gravitazionale si propaga lungo l'assez, perpendi
olare al piano (x,y) individuato dall'interferometro. Il sistema FNC
ollegato a questo apparato è rappresentato in �gura A.1 dove l'origine del siste-ma 
oin
ide 
on il BS e gli assi x e y passano per gli spe

hi posti a distanza Ldall'origine.

BS M1

M2

x'

y'

(t 1',x 1'=0)(t2',x2'=0)

(t'# ,x'#=L)
(t'# ,x'#=L)

Figura A.1: L'interferometro 
ome visto nella gauge TT: BS è il beam splitter,M1,M2 sono gli spe

hi. t′1 è il tempo in 
ui il fotone es
e da BS, mentre t′2 è iltempo d'arrivo dopo lo s
attering degli spe

hi alla distanza x′# e al tempo t′#Un raggio di lu
e 
he viaggi dal BS agli spe

hi risente di uno spostamentodi fase dovuto all'interazione 
on l'onda gravitazionale e allo spostamento deglispe

hi rispetto all'origine. Nel sistema FNC misurare questo spostamento di fase èparti
olarmente di�
ile, ma si può misurare fa
ilmente nella TT-gauge (Estabrookand Wahlquist, 1975). Di fatto gli spe

hi, inizialmente fermi, restano fermi nella76



TT-gauge ad ogni momento susseguente, 
osì 
he uno possa s
rivere, per un raggioluminoso 
he si muove lungo l'asse x (similmente per l'asse y) e 
he venga ri�essoall'indietro dallo spe

hio alla distanza �ssa x′# = L (y′# = L) al tempo t′#:










2x′
#

c
= t′2 − t′1 + A+L

c
sin η

η
sin (ωt′2 − η)

2y′
#

c
= t′2 − t′1 − A+L

c
sin η

η
sin (ωt′2 − η).

(A.2)Qui η = ω(t′2 − t′1)/2 ≈ ωL/c, mentre ωt′2 − η = (t′1 + t′2)/2 = t′#. Dall'equazioneA.2 si vede 
he l'un
o e�etto dell'onda gravitazionale è un ritardo provo
ato altempo di per
orrenza del fotone: questo è vero nella TT-gauge dove lo shift dellafase è dato da
∆φ = 4π(L/λe)(sin η/η)A+ sin (ωt2 − η) (A.3)
on λη lunghezza d'onda della lu
e.Per trovare lo shift della fase 
ome visto nel FNC, si devono appli
are A.1nel 
aso spe
iale z′ = 0 e y′ = 0. Le 
oordinate TT dei tre eventi (t′1, 0, 0, 0),

(t′#, 0, 0, 0), (t′2, 0, 0, 0) rappresentano rispettivamente la partenza di un fotone dalBS, la sua ri�essione dallo spe

hio e il ritorno al BS. Sono quindi 
ollegate alle
oordiante del FNC da (t′1 = t1, x′1 = x′ = 0, y′1 = 0, z′1 = 0), (t′# = t# +
A+ωL

2 cos (ωt#)/(4c2), x′# = x# + A+ωL sin (ωt#)/2, y′# = 0, z′# = 0), (t′2 = t2,
x′2 = x2 = 0, y′2 = 0, z′2 = 0). La variazione di distanza e il ritardo temporale datodal passaggio dell'onda sono quindi dati da:







∆tx ≡ t2 − t1 − (2x#/c) = A+L
c

(1 − sin η
η

) sinωt2 − η

∆x ≡ 2L− 2x# = A+L sin (ωt2 − η).

(A.4)Stesso ragionamento si deve fare 
on l'asse y e tenendo 
onto 
he lo shift to-tale della fase dovuto all'interazione dell'onda gravitazionale 
ol fotone è ∆φ =
(2π/λe)[(∆x− c∆tx) − (∆y − c∆ty)] abbiamo

∆φ = 4π(L/λe)
sin η

η
A+ sin (ωt2 − η). (A.5)Questo risultato mostra 
he l'interferometro misura e�ettivamente gli e�etti 
om-binati dovuti allo spostamento degli spe

hi e al ritardo di fase del fotone. In unasituazione �si
a reale, dove L ≈ 3 km, ω < 105 rad/s, si trova 
he η = ωL/c =

L/λ < 1 e per questo il ritardo temporale va 
ome sin η/η − 1 ≈ η2/6 < 1, quinditras
urabile rispetto allo spostamento spaziale.77
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