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Introduzione

Nel 1905 Einstein rivoluziona il mondo della fisica pubblicando la teoria della
Relativita Speciale. Quello che egli subito sa é che, a differenza delle leggi dell’e-
lettromagnetismo di Maxwell, la teoria della Gravitazione Universale di Newton,
con il suo concetto di influenza istantanea, non ¢ compatibile con questa sua nuova
teoria. Einstein non penso perd di adeguare la teoria di Newton alla Relativita
Speciale ma si sforzo di ideare una teoria tutta nuova. La prima idea da cui parti é
che tutti i corpi sono influenzati dalla gravita e che quindi cadono tutti nello stesso
modo quando si trovano in un campo gravitazionale (Principio di Equivalenza).
Essendo il moto indipendente dalla natura dei corpi, il cammino di corpi in caduta
libera definisce un set di curve preferenziali nello spazio-tempo, proprio come, in
relativita speciale, il cammino di corpi inerziali definisce un set preferenziale di
curve (geodetiche della metrica dello spazio-tempo), indipendente dalla natura dei
corpi. Questo suggeri la possibilita che le proprieta di un campo gravitazionale
fossero associabili alla struttura stessa dello spazio-tempo: esso corrisponderebbe
a una deviazione della geometria dello spazio-tempo dalla geometria minkovskiana
della relativita speciale.

Einstein, partendo da queste idee, descrive un universo nuovo, visto come un
continuo spazio-tempo incurvato dalla presenza di corpi dotati di massa. Il con-
cetto classico di forza tra i corpi lascia il passo a una descrizione delle relazioni tra
geometria dello spazio-tempo e gravitazione.

Ma qual ¢é la conseguenza di un cambiamento, anche piccolo, nella massa (o
nell’energia) della sorgente del campo gravitazionale? Intuitivamente si compren-
de che debba realizzarsi una perturbazione e che questa debba propagarsi allo
spazio-tempo: le onde gravitazionali sono appunto queste piccole increspature del-
lo spazio-tempo. La piccolezza di queste increspature rende altamente problemati-
ca l'osservazione diretta delle onde gravitazionali. Esistono comunque osservazioni
indirette, osservazioni che sono valse anche il premio Nobel agli autori (R. Hulse e
J. Taylor). Dagli anni ’60 si é cominciato anche a sviluppare metodi di osservazio-
ne diretta, grazie soprattutto al lavoro di Weber. In questo lavoro di tesi, grazie
proprio ad uno di questi nuovi rivelatori di onde gravitazionali, si é provato a fare
un’osservazione sperimentale . Ma cosa si puo misurare infatti di queste piccole
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increspature? Il passaggio di un’onda gravitazionale ha come effetto quello di va-
riare la distanza relativa tra due corpi in caduta libera, quella che in relativita,
come detto, va sotto il nome di deviazione geodetica. Per fare questo sono state
pensate due famiglie di rivelatori: quelli risonanti, in cui le due masse in caduta
libera sono legate da una forza elastica, e quelli non risonanti in cui le masse sono
effettivamente in caduta libera. Della famiglia dei rivelatori risonanti fanno parte
le barre di Weber. Basano il loro funzionamento sulla misura dell’energia deposta
nella barra a causa del passaggio dell’onda. Nella famiglia dei rivelatori non riso-
nanti fanno parte invece gli interferometri, in cui si misura lo spostamento delle
frange di interferenza tra due raggi che hanno viaggiato tra le due masse in caduta
libera. Lo sfasamento ¢ causato appunto dal passaggio dell’onda gravitazionale
che provoca una variazione tra le distanze relative delle due masse. Le sorgenti di
onde gravitazionali sono varie, comunque si tende a distinguerle in tre tipi, sor-
genti impulsive, sorgenti periodiche e sorgenti stocastiche. In questo lavoro di tesi
ci siamo focalizzati solo su uno specifico tipo di emissione di onde gravitazionali,
I’emissione di tipo impulsivo. Inoltre, visto i numerosi articoli che parlano del Cen-
tro Galattico come di un posto ricco di oggetti compatti, ci siamo posti il quesito
se una regione cosi peculiare non passa dare luogo a una emissione stazionaria di
onde gravitazionali. Grazie ai rivelatori ora esistenti e quelli che presto entreranno
in funzione, sara inoltre possibile aprire anche in astronomia una nuova finestra
osservativa, non piu legata alla radiazione elettromagnetica. Questo fara si che
non si studieranno piu eventi astrofisici attraverso la radiazione prodotta a livello
atomico, ma si studieranno i moti su grandi scale dove appunto agiscono le forze
gravitazionali.

Nel capitolo I°, dopo una breve descrizione della teoria della relativita che
sta alla base di questo lavoro, si passano in rassegna i vari tipi di rivelatori, le
barre risonanti e gli interferometri. La nostra attenzione si focalizzera quindi sul
rivelatore attraverso il quale abbiamo raccolto i dati usati per questo lavoro di tesi,
il rivelatore a barra risonante AURIGA che si trova presso i Laboratori Nazionali
di Legnaro dell’ Istituto Nazionale di Fisica Nucleare. Di tutte le caratteristiche
di questo rivelatore, tratteremo in particolare quella alla base del nostro lavoro,
cioé la direzionalita del rivelatore, ricavandone in particolare la forma d’antenna
(antenna pattern) e la dipendenza dal tempo sidereo.

Nel capitolo II° descriviamo invece la regione attorno al centro galattico, in
particolare ci soffermiamo su SgrA*, dove sembra essere presente un buco nero
super massiccio, e sugli oggetti compatti dei suoi dintorni. Passiamo quindi in
rassegna le possibili sorgenti di onde gravitazionali, i meccanismi di emissione e
I’energetica ad esse associate.

Il capitolo III° riporta i risultati dell’analisi dati raccolti dal rivelatore nel perio-
do compreso tra maggio e novembre 2005. Abbiamo infatti svolto un’analisi basata



sul tempo siderale e sulla modulazione del segnale dovuta alla forma d’antenna del
rivelatore. Per fare questo abbiamo fatto uso del test di Kolmogorov-Smirnov, che
descriviamo in questo capitolo. Dai risultati non ¢ emersa la presenza di segnale
gravitazionale, questo ci ha portato a verificare la validita del metodo attraverso
delle simulazioni. I risultati di queste simulazioni sono riportati nel capitolo IV°.
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Capitolo 1

Onde gravitazionali e rivelatori

La forza gravitazionale é certamente la forza che é nota all’'uomo da piu tempo
ma nonostante questo é ancora una delle piu ignote nei suoi meccanismi fonda-
mentali. Analogamente alle onde elettromagnetiche che sono prodotte da cariche
in moto, si puo dire, semplificando, che masse accelerate producano onde gravi-
tazionali attraverso un cambiamento locale del campo gravitazionale. Le analogie
terminano perd a questo punto. In generale, il fatto che le interazioni non si
possano propagare a velocita infinita impone, all’interno della trattazione relativi-
stica della gravitazione, ’esistenza di un campo gravitazionale non legato ai corpi,
cioé un campo di onde gravitazionali. Per inquadrare meglio questa problematica,
facciamo un breve excursus sulla teoria della Relativita Generale.

1.1 Teoria della relativita generale

Alla base della Relativita Generale abbiamo il principio di equivalenza, il quale
ci dice che un sistema di riferimento non inerziale equivale localmente a un campo
gravitazionale, cioé le proprieta del moto in un sistema non inerziale sono le stesse
di quelle del moto in un sistema inerziale con un campo gravitazionale (Landau
and Lifshits, 1985).

In un sistema di riferimento inerziale della relativita speciale, 'intervallo ds
che esprime la distanza tra eventi nello spazio tempo di Minkowsky si scrive

ds? = 2dt* — da® — dy?® — d2* = nyda'da”, (1.1)

dove ny = diag(1,—1,—1,—1). La generalizzazione dell’intervallo a ds ad un
qualunque sistema di coordinate si scrive ds* = g;;dz’'dz? dove le g, sono funzioni
delle coordinate spaziali 2% con o = 1,2,3 e della cordinata temporale 2° = cdt.
Le g;; definiscono la metrica dello spazio-tempo e sono note come tensore metrico.
Introduciamo ora alcuni elementi fondamentali della Relativita Generale.
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1. Simboli di Christoffel

2. Tensore di curvatura o tensore di Riemann

3. Tensore di Ricci
Rir. = ¢" Ryini, = R (1.4)
4. Curvatura scalare ' '
R=g"Ri, = g"g"" Riim (1.5)

5. Azione del campo gravitazionale
A= /dQ\/_—gRjLAm (1.6)

Dal principio di minima azione si ricavano le equazioni del campo gravitazio-

nale, le cosidette equazioni di Einstein(qui espresse nella componente covariante):

R 1 R 871G

ik — ikt = ——

2 ct

dove T, rappresenta il tensore energia-impulso e G é la costante di gravitazione

universale. Consideriamo un campo gravitazionale debole nel vuoto (un campo

gravitazionale puo essere considerato debole se lo spazio-tempo é quasi piatto).

Allora possiamo immaginare il tensore metrico come quello di Minkowsky pitt una
piccola perturbazione definita da h;:

Tk (1.7)

it = Nire + i (1.8)

I simboli di Christoffel, scritti al primo ordine rispetto alla perturbazione h;;
saranno

. 1 .
S inlm(ﬁlhmk + Okhumi — Omhia). (1.9)

A questo punto il tensore di Ricci diventa:
1
Ry, = §(Dhik + 0;0mhy' — OO h" — 0;0h) (1.10)

incui 0 = — 5% = A—% 2 ¢ l'operatore di d’Alembert (Je h = g*(©hy & la traccia

della perturbazione del tensore metrico. Le equazioni di Einstein diventano quindi

167G

Ohig + 0;0mhy’ — OkOph" — 0;0kh = —TSik (1.11)
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con 1

tensore che descrive le sorgenti del campo. Quando consideriamo le onde gravita-
zionali, consideriamo la propagazione del campo in assenza di sorgenti, cioé dove
il tensore energia impulso ¢ nullo (TF = 0).

A causa della generale covarianza delle equazioni di Einstein, non possiamo
pero aspettarci che il campo descritto da (1.11) abbia una unica soluzione: infatti
possiamo sempre effettuare una trasformazione di gauge

v — 2 =2+ € (x) (1.13)

in cui g;k deve essere dell’ordine di grandezza di h;;. In questo nuovo sistema di

riferimento, il tensore metrico diviene

g/ik _ amljialljkgml
e quindi, infine otteniamo per la perturbazione del tensore metrico
;k = hzk - 8kei - 8¢€k. (114)

Scegliamo allora una invarianza di gauge che ci permetta di calcolare il piu
semplicemente possibile 'equazione omogenea associata a (1.11). Ci poniamo in
un sistema di riferimento armonico (Weinberg, 1972), per il quale vale

T, = 0

e otteniamo, al primo ordine,

1 .
8%hw——§nmh):(l (1.15)
Infine le equazioni di Einstein omogenee diventano
Ohg, = 0. (1.16)

Questa gauge ci permette di definire un sistema di coordinate (T,X,Y,Z) in cui
le onde gravitazionali piane sono trasverse e a traccia nulla, cioé rispettivamente

O'hy = (1.17)
h = 0. (1.18)

Se per esempio scegliamo 1’asse Z come direzione di propagazione dell’onda, allora
otteniamo

TThy, = hy(ep)asin(kZ — wT) + hy(ex)irsin(kZ — wT + ¢) (1.19)
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con k' vettore d’onda tale che k'k; = 0, hy e hy le ampiezze dei due stati di pola-
rizzazione dell’onda , e, - e, tensori che rappresentano i due stati di polarizzazione
dell’onda + X

00 0 O 0000
o, — 01 0 O o — 0010
7100 -10 “7 10100
00 0 O 0000
A questo punto il tensore di Riemann linearizzato ha componenti non nulle:
Ry L (1.20)
0k — 202 ik .

dove h indica la derivata rispetto al tempo.

Nella approssiamzione di campo debole possiamo risolvere le equazioni (1.11)
attraverso i potenziali ritardati di Lienard-Wiechert (Weinberg, 1972; Misner et al.,
1973)

d3 /
4G/|ﬂ e (=it + [ = ) (1.21)

in cui Sy € la componente di Fourier del tensore che descrive le sorgenti del campo.
Grazie a (1.21) possiamo calcolare lo pseudo tensore energia impulso
t; ———O;hy O h™ .
ik = 32 G ImYEk
Esso é riferito al campo debole prodotto da una onda gravitazionale. Possiamo
allora calcolare il flusso di energia-impulso in una data direzione 7 che attraversa
I’elemento di superficie dS = r2d2 sara dato da

dE

710 r“n;to; (1.22)

Lo sviluppo in multipoli di (1.22) ha come primo termine non nullo quello di
quadrupolo, che dominera in presenza di sorgenti non relativistiche.
La potenza irraggiata dal quadrupolo su tutto ’angolo solido é

d3Q
dt 505 dt3

(1.23)

dove Z»T é il tensore di quadrupolo della distribuzione di massa espresso nella

gauge TT, e corrispone a

A
T — /dgxp(t, 7)(x'z! — §5’]x’xj). (1.24)

)
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Come si vede il fatto che la potenza sia proporzionale a G//c® fa in modo che non
sia possibile produrre in laboratorio onde gravitazionali rivelabili e quindi bisogna
necessariamente rivolgersi a sorgenti astrofisiche relativistiche.

Le potenziali sorgenti astrofisiche di onde gravitazionali possono essere divise
in tre categorie a seconda del meccanismo di emissione e dello spettro emesso:
sorgenti periodiche, fondo stocastico cosmico e burst (non periodiche e impulsive).
Poiché quest’ultime sono le sorgenti a cui ci rivolgiamo nel nostro lavoro di tesi,
ne parleremo ampiamente in 2.2.

1.2 Rivelatori di onde gravitazionali

Da quanto detto nella sezione precedente, e in particolare come si vede da
(1.23), una variazione nella distribuzione di massa si traduce in una perturbazione
del tensore metrico. Se queste perturbazioni sono piccole verificano una equazione
d’onda e quindi, essendo perturbazioni della geometria dello spazio-tempo che si
propagano a velocita della luce, interagiscono con la materia. Le onde gravita-
zionali possono quindi essere rilevate studiando le alterazioni dello spazio tempo
prodotte al loro passaggio. Osserviamo quindi al loro passaggio una variazione
della distanza far una qualunque coppia di punti materiali che si trovino in cadu-
ta libera, e paralleli al fronte d’onda con frequenza proporzionale alla frequenza
dell’onda. L’ampiezza € pari al prodotto tra ’ampiezza dell’onda e la distanza
stessa. Questa distanza tra i punti aumenta e diminuisca alternatamente, cioé un
avvicinamento in una direzione corrisponde all’allontanamento in quella perpen-
dicolare. II risultato ¢ mostrato in Fig.1.1 dove la radiazione ha direzione z e le
masse giacciono sul piano xy.

Y
" 4
:
i
2

t=0 t="T/4 t="T/2 t=3T/2

3
5
£
[
[N

Figura 1.1: Deformazione di un anello di masse al passaggio di una onda
gravitazionale: sono mostrate le due possibili polarizzazioni.
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Finora sono stati realizzati due tipologie di rivelatori: i rivelatori di tipo
interferometrico e quelli a barra risonante.

1.2.1 Interferometri

I rivelatori di tipo interferometrico basano il loro funzionamento sulla misura
dello spostamento indotto dal passaggio dell’onda gravitazionale su tre masse di
prova (specchi) poste all’estremita di due bracci posti a 90°. Lo schema di uno di
questi rivelatori (VIRGO) é mostrato nell’Fig. 1.2.

Resonant
3 km | Fabry-Perot
Cavity

Input Mirror | |

Recycling Mirror 2 km

1w

B
3
[—

—]
Photodiodes

Figura 1.2: Schema del rivelatore interferometrico VIRGO

Le minuscole variazioni della lunghezza dei due bracci sono misurate sfruttan-
do il fenomeno dell’interferenza: infatti il primo specchio semitrasparente (beam
splitter, BS) posto all’ingresso dei due bracci divide il fascio in due componenti
uguali. Queste due componenti proseguono il loro cammino nei due bracci, ven-
gono riflessi indietro dagli altri specchi e ricombinati in opposizione di fase su un
rivelatore di luce, in modo che normalmente non si osservi radiazione sul fotodiodo.
Il passaggio di un’onda provoca una piccolissima variazione di cammino ottico che
si traduce in uno sfasamento tra i fasci, producendo una alterazione della figura di
interferenza.
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Poiche lo sfasamento é piccolissimo si richiedono bracci molto lunghi, quin-
di si rimedia utilizzando cavita risonanti ottiche di Fabry-Perot, che attraverso
riflessioni multiple permettono di aumentare artificialmente anche di 40 volte la
lunghezza del braccio. La superficie degli specchi riflettenti devono essere levigate
con altissima precisione, precisone dell’ordine del centesimo di micron, e deve avere
un coefficiente di assorbimento e una diffusione bassissimi. Il problema maggiore
sta nell’isolamento sismico degli specchi raggiunto per mezzo di filtri sismici con-
tenuti in una torre da vuoto. Questa € a sua volta sospesa ad una piattaforma
stabilizzata attivamente in grado di correggere moti sismici di grande ampiezza a
bassa frequenza. La larghezza di banda a cui operano gli interferometri va dalle
decine di Hz a qualche decina di kHz .

In realta la risposta di un interferometro a onde gravitazionali monocromatiche
é dovuta a due differenti contributi: uno dovuto al cambiamento della geometria
dello spazio, 'altro dovuto al red o blue shift del fotone (Fortini and Ortolan,
1991). In appendice vedremo come.

Gli interferometri attualmente operativi sono:

e LIGO 1 e LIGO 2, (Hanford e Livingstone-USA) bracci di 4 km
e VIRGO (Pisa-Italia) bracci da 3 km

e TAMA 300 (Tokio-Giappone) bracci da 300 m

e GEO 600 (Hannover-Germania) bracci da 600 m

Bisogna ricordare inoltre il programma LISA (Laser Interferometer Space An-
tenna), collaborazione tra ESA e NASA per la costruzione del primo osservatorio
di onde gravitazionali nello spazio. La missione prevede la messa in orbita di tre
satelliti identici posizionati a cinque milioni di chilometri uno dall’altro sui tre
vertici di un triangolo equilatero. Formeranno praticamente un gigantesco inter-
ferometro di Michelson anche se opereranno comunque in modo diverso rispetto
agli interferometri a terra.

1.2.2 Barre Risonanti

Questa tipologia di rivelatori basa il suo funzionamento sulla misura della de-
formazione indotta da una onda gravitazionale su di un corpo elastico,solitamente
una barra di metallo, di forma cilindrica, con un altro fattore di merito e di grande
massa (Weber, 1960). Si misurano quindi le vibrazioni indotte dall’assorbimento
dell’energia da parte di uno dei modi normali del sistema al passaggio dell’on-
da gravitazionale. In caso di coincidenza tra frequenza dell’onda e primo modo
longitudinale della barra I’assorbimento ¢ massimo. Per poter consentire una ope-
rativita efficace le barre devono essere isolate e portate a temperature criogeniche.
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Figura 1.3: Rappresentazione artistica del rivelatore LISA

Introduciamo allo scopo una nuova gauge, la FNC-gauge (Fermi Normal Coordi-
nate), che ci permette di passare da una descrizione geometrica dell’interazione
gravitazionale a una descrizione che reintroduce il concetto di forza del’onda gra-
vitazionale che agisce sul rivelatore (7). Questa gauge viene fissata scegliendo la
geodetica di un osservatore in caduta libera nel campo gravitazionale (geodetica
fiduciale) come coordinata temporale ¢, mentre le coordinate spaziali (z,y, z) sono
date da tre geodetiche di tipo spazio mutualmente ortogonali, la cui direzione ¢
fissata da tre giroscopi (Misner et al., 1973). Per costruzione questo sistema di
riferimento & localmente inerziale, quindi FNCF%,Y(E), t). In questo sistema di rife-
rimento, I’equazione della deviazione geodetica £ tra due masse in caduta libera

si riduce a
1

0 i S
62 - _Ringj = @ hzjfj (125)

Poiche il tensore di Riemann ¢ una grandezza gauge invariante abbiamo potuto
utilizzare a secondo membro la sua espressione 1.20 calcolata nella gauge T'T at-
traverso calcoli piu semplici. Il principio alla base dei rivelatori a barra risonante
é quello di misurare la deviazione geodetica tra due masse, masse che in questo

caso sono accoppiate da una forza elastica f' = —nggi e sono immerse in una
forza viscosa f! = MpBE'. La (1.25) diviene allora

£+ B¢+ weg =" hijgj- (1.26)

dove wq € la pulsazione caratteristica del sistema.
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Definiamo la funzione di trasferimento del sistema come

T(w) = E}fg‘ju) (1.27)

con Z(w) trasformta di Fourier di £(t), F, = —m(l/2)w?*H (w) e H(w) trasformata
di Fourier di h(t). Risolvendo (1.27) otteniamo quindi

1
(W2 — wd) — 2ifw’

T(w)=—(1/m) (1.28)

E’ evidente la presenza di un picco di risonanza alla frequenza wy. Definiamo
il Q-fattore come @) = ;’—g Si nota che piu grande ¢ Q, meglio é definito il picco
di risonanza. In prossimita di questa frequenza la curva di sensibilita mostra un
minimo. Quanto detto per le due masse separate ¢ valido anche per la barra:
utilizzando la legge di Hooke generalizzata infatti si puo estendere il tutto ai mezzi
continui. Infatti si riesce a dimostrare che le estremita della barra oscillano con
una funzione di trasferimento simile per forma a (1.27): la barra di lunghezza
L e massa M, in un intorno della frequenza fondamentale longitudinale, risulta
essere assimilabile a due masse collegate da una molla di lunghezza a riposo [ =
4L/m? e frequenza caratteristica wy = wv,/L in cui v, ¢ la velocita del suono nella
barra. Inoltre si dimostra che ’energia assorbita dalla barra al passaggio dell’onda
gravitazionale ¢ la stessa di quella assorbita dal sistema di due masse se vale la
relazione m = M /2. Studiamo ora il comportamento di (?7) per Q > 1 e onde
gravitazionali di tipo impulsivo, cioé onde per le quali vale H(w) = Hy con H
costante. Troviamo, se ’onda gravitazionale ha banda maggiore della banda del

rivelatore,
2L

f(t) >~ ﬁe_ﬁtﬂowo sin u)()t, (129)
cioé una oscillazione smorzata con tempo di smorzamento paria T = 1/ = 2Q /wy.
La sensibilita del rivelatore é definita dall’ampiezza del minimo segnale rivela-
bile a rapporto segnale rumore unitario e per migliorare la sensibilta ¢ importante
aumentare la massa e la lunghezza della barra. La lunghezza pero, come gia vi-
sto, é legata alla frequenza di oscillazione del modo longitudinale del rivelatore
e deve essere prossima a 1 kHz (essendo questa la frequenza attesa per sorgenti
astrofisiche di tipo impulsivo). Le barre al momento in funzione sono:

e AURIGA (Padova-Italia)

e NAUTILUS (Roma-Italia)

e EXPLORER (Ginevra-Svizzera)
e ALLEGRO (Baton Rouge-USA)
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1.3 1l rivelatore AURIGA

Analizziamo pit in dettaglio uno di questi rivelatori, in particolare quello usato
per questo lavoro di tesi, AURIGA, considerandone le varie componenti.

1. La barra ¢ un cilindro lungo 3 m, di raggio pari a 60 cm e del peso di 2300
kg. E’ costituita da una lega di alluminio e magnesio (Al5056), lega che
raffreddata a temperature criogeniche ha un Q-fattore dell’ordine di 1057
legato al minimo della curva di sensibilita del rivelatore dalla relazione Sy, o
QLM con T temperatura della barra e M massa della stessa. Vista la debolezza
del segnale, il problema maggiore é quello di isolare il pitt possibile la barra da
rumori esterni e ridurre al minimo il rumore termico. Per quanto riguarda i
rumori esterni, si devono seguire due strade, una per i rumori di tipo acustico
e una per i rumori di tipo meccanico. Per rimuovere il piu possibile i rumori
acustici, si pone la barra in un contenitore in cui si crea il vuoto. I rumori
meccanici sono molto piu difficili da gestire e per ridurli il piu possibile é
stato necessario eseguire alcuni accorgimenti. Il primo accorgimento € stato
quello di porre la barra sopra una piattaforma di 200 tonnellate, separata
dal resto del laboratorio e poggiante su uno strato di sabbia che riducesse
ulteriormente il livello di rumore. Il secondo accorgimento é stato quello di
usare delle sospensioni speciali assimilabili a una serie di oscillatori armonici
(Fig. (1.4)). Grazie a queste sospensioni il guadagno totale alla frequenza di
risonanza della barra é di circa -240 dB in direzione verticale.

New AURIGA Suspensions
Main suspension Column assembling

Step 1 ‘ ‘ Step 2

—

Single monolithic part ‘

<

L

Prototipe

Diameter :250 mm High 780 mm
Total weight 140 kg Predicted attenuation at 1kHz (0.7 ton loaded): 240dB

Figura 1.4: Schema delle sospensioni del rivelatore AURIGA

Per quanto riguarda i rumori termici il rivelatore opera a temperature crio-
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geniche attraverso 1'uso di elio liquido. Grazie a questo si minimizzano le
deformazioni prodotte dal moto browniano di agitazione termica delle mo-
lecole della barra e, in secondo luogo il Q-fattore aumenta. Attualmente la
temperatura a cui opera AURIGA é di 4.5 Kelvin

. Alla barra é poi collegato il trasduttore risonante formato da una secon-

da massa, accoppiata dinamicamente ad una base del cilindro, con stessa
frequenza di risonanza della barra. Si sfrutta il fatto che la frequenza di
risonanza sia la stessa per trasduttore e barra, per amplificare il segnale
proveniente da quest’ultima. Il trasduttore risonante rappresenta anche una
faccia del condensatore che forma il trasduttore capacitativo.

. Il trasduttore capacitativo (il cui schema é visibile in Fig. 1.5) ha il compito di

tradurre in segnale elettrico il segnale meccanico che esce dalla barra e viene
amplificato dal trasduttore risonante. Infatti, come gia detto, il trasduttore
risonante & anche una faccia di un condensatore e vibrando a causa delle
vibrazioni della barra riesce a modulare la capacita del condensatore stesso.
Il condensatore ha massa totale pari a m; = 0.4kg e capacita Cy = 2.7 nF.
Quando il trasduttore risonante vibra, la faccia del condensatore é soggetta
a uno spostamento dalla posizione di equilibrio pari a z(t) che provoca una
variazione di capacita. La legge che regola questo comportamento (al primo
ordine) & data da

Vt) = % ~ FEox(t) + %?, (1.30)
dove V() ¢ la differenza di potenziale ai capi del condensatore, ¢(t) la carica
e FEy il valore del campo elettrico all’interno delle armature. Il trasduttore si
trova a pressioni molto basse cosi da poter caricare il condensatore con un
campo elettrico molto elevato (fino a 10°V/m).

¥
E | Iin
Mt M cal
Ala0ak
har
L, L. L,
qu
I5q

Figura 1.5: Schema di trasduttore capacitativo
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4. Una volta che il segnale da vibrazionale diventa un segnale elettrico arri-
va all’amplificatore di tipo SQUID. Lo SQUID (Superconducting QUantum
Interface Device) ¢ un tipo di amplificatore che alla temperatura dell’elio
liquido offre il vantaggio di avere un bassisimo rumore termico e soprattutto
un’alta sensibilita. Il segnale elettrico passando attraverso questo dispositivo
rimane ancora prorporzionale al segnale meccanico della barra

V(1) = a(z(t) —y(t)) (1.31)

dove « ¢ una costante che rappresenta il guadagno dell’amplificatore e y(t) —
x(t) é la differenza tra lo spostamento della faccia mobile del trasduttore e
lo spostamento della barra.

Questa é la struttura complessiva del rivelatore AURIGA.

Figura 1.6: Immagine del rivelatore AURIGA

La banda di sensibilita di AURIGA va da ~ 800 fino a 1500 Hz, ma la parte
pitt sensibile, come si puo vedere dalla Fig. (1.7) cade nell’intervallo 850-950 Hz.
In questo intervallo la sensibilitd non varia di piu di un fattore 4 in ampiezza.
Nel suo secondo run di acquisizione, iniziato a Maggio 2005, il rivelatore presenta
per la maggior parte del tempo fluttuazioni di rumore gaussiane e stazionarie,
come previsto dal teorema fluttuazione/dissipazione per un sistema all” equilibrio
termodinamico a 4.5 K.
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Figura 1.7: Sorgenti di rumore intrinseco per il Rivelatore AURIGA confrontati
con lo spettro di rumore sperimentale (linea rossa)

La sensibilita di AURIGA, espressa come rumore equivalente in ampiezza di
onde gravitazionali é (Baggio et al., 2005¢)

(2-1072' < 5}1% < 51072 Hz"2, (1.32)

I1 duty-cycle & del 98% e gli eventi spuri, cioé gli eventi che mostrano un rapporto
ampiezza su deviazione standard del rumore (SNR)> 6, sono una decina al giorno
come si vede da 1.9.

Le figure 1.9, 1.8 mostrano invece SNR come istogramma e serie temporale
rispettivamente, 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 maggio
e novembre 2005.

Il metodo di indicare 'ampiezza degli eventi candidati come il rapporto SNR
risulta utile in quanto, grazie alla calibrazione del rivelatore (Zendri et al., 2002),
abbiamo che SNR = 1 per un impulso pari a 1.4 - 107, pari cioé¢ un’energia di
107°M.c? emessa a 10 Kpc.

1.4 Antenna Pattern.

Vogliamo studiare la direzionalita della risposta del rivelatore AURIGA a un
segnale 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
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Figura 1.9: SNR: serie temporale riferita al periodo di presa dati compreso tra
maggio e novembre 2005. Le bande vuote corrispondono ai periodi di intervento
sul rivelatore per lavori di manutenzione. Al fine della nostra ricerca questo non
influisce sul risultato finale: siamo infatti in cerca non di un singolo segnale ma di
un’emissione stazionaria. Come si pud vedere, gli eventi spuri con rapporto SNR
> 6 sono circa dieci 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 picchi che si notano sono dovuti

agli interventi sul rivelatore per le operazioni di refilling dell’elio liquido.

onnidirezionale, ma é caratterizzato da un’antenna pattern che modula il segnale
in ampiezza durante il giorno sidereo (Schutz and Tinto, 1987; Baryshev and
Paturel, 2001). Vediamo come.

Prendiamo come riferimento la Fig. (1.11) e definiamo:

—

a = vOH ascensione retta della sorgente

Polo Nord Equatoriale P

la direzione di provenienza dell’onda OS
I’orizzonte locale, cioé la perpendicolare a OZ
il piano equatoriale (la perpendicolare a OP)

~ definisce il tempo sidereo rispetto al meridiano meridionale

§ = HOS declinazione della sorgente
(= 708 distanza zenitale

¢ azimuth misurato in senso antiorario dal Nord



26 CAPITOLO 1. ONDE GRAVITAZIONALI E RIVELATORI

Figura 1.11: Sistema di riferimento usato per ricavare la forma d’antenna del
rivelatore
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La barra é orientata in direzione OX. L’angolo importante da tenere in consi-

derazione ¢ # = XS, inoltre v rappresenta 1’angolo di polarizzazione dell’onda,
misurato nel piano dell’onda a partire dalla linea dei nodi definita come intersezione
tra il piano dell’onda e il piano orizzontale. In queste condizioni si ottiene

cos( =sin Lsind + cos L cosd cost — « (1.33)

dove L é la latitudine del rivelatore, t il tempo siderale e ¢ é definita nel range

[0, 7]. Alla fine troviamo
cosf = sin ( cos ¢ (1.34)

Allora se consideriamo il segnale proveniente dalla sorgente posta in una direzione
formante un angolo # con ’asse longitudinale della barra, la risposta sara data da

h(v) = sin? 0(h.. cos 200 + hy sin 20)). (1.35)

Quindi la risposta del detector é proporzionale a sin?#. Se consideriamo onde
gravitazionali mediando su tutte le polarizzazioni, ’effetto dell’angolo ¢ scompare,
quindi resta solo la dipendenza dall’angolo 6, angolo che risente della rotazione
della terra (6 = 0(t)).

1 . , ; ;
0.6+ ]
0.4¢ 1
0.2+ ]
: 1.0 1.5 20

ts(ore)

AntennaPattern

Figura 1.12: Antenna Pattern del rivelatore AURIGA per sorgenti localizzate nel
Centro Galattico.

In Fig. (1.12) é riportata la figura di antenna di AURIGA per sorgenti poste
nel Centro Galattico: come si pud vedere si notano due massimi di risposta attor-
no alle ore sideree 4 e verso le ore 14, cioé nel momento di passaggio del centro
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galattico sulla perpendicolare all’asse longitudianle della barra sin? @ = 1. Il mini-
mo, nel caso del Centro Galattico, ¢ compreso tra le ore 20 e 22 e coincide con il
passaggio dello stesso lungo la direzione definita dall’asse longitudinale del rivela-
tore (sin? @ = 0. Questa proprieta dei rivelatori di modulare il segnale in funzione
del tempo sidereo, &€ molto importante in quanto permette di scorrelare il rumore
sismico locale essendo questo non modulato dal tempo sidereo ma piuttosto dal
tempo solare, rendendo quindi possibile la ricerca di segnale gravitazionale sen-
za effettuare coincidenze con altri rivelatori (Weber, 1969; Baryshev and Paturel,
2001; Paturel and Baryshev, 2003; Paturel and Baryshev, 2003).

Declinazione

Ore Sideree

Figura 1.13: Antenna Pattern di AURIGA per sorgenti con ascensione retta o =
266.05°

Bisogna inoltre dire che oltre alle sorgenti di onde gravitazionali impulsive, ci
sono una varieta di sorgenti gravitazionali irrisolte che generano un background
di onde gravitazionali. Una di queste componenti ha un’origine cosmologica: si
tratta del background cosmico di onde gravitazionali, ma piu in generale si tratta
di sorgenti troppo deboli che si sovrappongono. Vogliamo ora ricavare la mappa
del cielo della luminosita in onde gravitazionali partendo dall’output del rivelatore.
L’output del rivelatore é la convoluzione di tre componenti(Cornish, 2002): la lu-
minosita in onde gravitazionali del cielo, la funzione di trasferimento del rivelatore
stesso e ’antenna pattern: il problema da risolvere ¢ dunque la deconvoluzione di
questo output. Questo ¢ stato fatto per AURIGA da Liguori e Ortolan (2006). Si
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ipotizza una distribuzione di luminosita stazionaria ma anisotropa in onde gravi-
tazionali L(a, ). La risposta del detector é data da F(«, d, v, t), e quindi 'output
é dato da

C(t,v) = /52 L(a,0)F(a, 0, v,t)dS2, (1.36)

dove S? ¢ la sfera unitaria e d©) = sin adadd. Bisogna quindi invertire (1.36)
per estrarre 'informazione che ci serve, cioé L(«,d), e per fare questo bisogna
decomporre sia L(a, ), sia F(a, d, v, t) in armoniche sferiche Y}, (a, d) e si trova

L(,8) =Y > [g"(v) cosmd + p}"(v) sin mé| P (cos av), (1.37)

=0 m=0

dove P/"(cos ) sono i polinomi di Legendre associati. Attraverso una simulazione,
ipotizzando le sorgenti localizzate nel CG, si sono trovato i parametri p;" e g
ottenendo quanto si vede nell'Fig. 1.14.

Per quanto riguarda ’antenna pattern € stato trovato invece

00 l
Fla, b,v,t) = Z Z[A}”(V, t) cosmd + B (v, t) sinmd|P"(cos ). (1.38)

=0 m=0

Il risultato € mostrato in Fig. 1.15. Si noti che 'antenna pattern é esattamente
ricostruita con i soli coefficienti [ = 0, 2,4, riflettendo in tal modo la natura qua-
drupolare delle onde gravitazionali. Inoltre sempre in 1.15 appaiono evidenti le
direzioni corrispondenti al centro galattico e all’anticentro.
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Figura 1.14: Mappa del cielo per sorgenti dal CG
(Liguori and Ortolan, 2006)
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Figura 1.15: Antenna Pattern di AURIGA ricostruita
(Liguori and Ortolan, 2006)



Capitolo 2

Sorgenti di onde gravitazionali

In questo capitolo descriveremo la nostra Galassia (una spirale di tipo Sb for-
mata da circa 150 miliardi di stelle), in particolare la sua zona centrale, ricca di
numerosi fenomeni astrofisici che potrebbero portare all’emissione di onde gravita-
zionali. Non ci soffermeremo sulle strutture classiche(bulge, disco, bracci e alone),
ma descriveremo solamente quelle che si trovano nei pressi del centro galattico, in
particolare della regione nominata SgrA*, dove si pensa sia localizzato un buco
nero super massiccio. Descriveremo anche i lavori che hanno permesso di stimare
Iesistenza di numerosi (~ 10* — 10°) oggetti compatti nel parsec cubo attorno al
centro galattico.

2.1 1l centro galattico

La regione centrale di una galassia ¢ un oggetto estremamente interessante da
studiare: densita stellare altissima, nuclei galattici attivi(AGN), buchi neri super
massicci, quasar, etc. Per il fatto che il centro galattico della Via Lattea é almeno
un centinaio di volte piu vicino rispetto a quello della galassia esterna grande piu
vicina, esso ¢ stato oggetto di numerosissimi studi e ricerche, che hanno permesso lo
studio di fenomeni fisici con un dettaglio non raggiungibile nello studio, appunto,
di galassie esterne. La regione centrale della nostra Galassia contiene in pochi
anni luce densi cluster, regioni di formazione stellare e, soprattutto, un buco nero
(black hole centrale) di circa 3.6 x 105M,. Fino a trent’anni fa pero lo studio del
centro galattico era limitato dall’assorbimento dovuto a polveri e gas interstellari
situate sul piano lungo la linea di vista tra Terra e nucleo: le osservazioni nelle
bande visibili, ultraviolette e soft-X ray erano praticamente impossibili. Dagli
anni 70, grazie pero ad una nuova classe di strumenti,sono possibili osservazioni
di alta sensibilitd e precisione in raggi 7, hard-X ray , infrarosso (IR) e radio.
Grazie a queste osservazioni si sono potuti determinare alcuni elementi strutturali

31
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che caratterizzano questa regione(Genzel et al., 1994; Morris, 2003; Alexander,
2005): una zona di qualche centinaia di parsec di raggio contenente dense nuvole
molecolari immerse in un mezzo interstellare caldo abbastanza rarefatto permeato
da forti campi magnetici, ammassi stellari di breve vita (< 10%anni), un cluster di
stelle di media eta centrato attorno al nucleo, alcuni resti di supernova, un disco di
gas che orbita attorno al centro a qualche parsec e appunto il black hole centrale
che giace nel centro dinamico di tutta la regione.

Figura 2.1: Il centro galattico: immagine nell’infrarosso ripresa dallo Spitzer Space
Telescope della NASA

Poiché il centro galattico non puo essere studiato nel visibile, la componente
stellare ¢ stata studiata nel vicino infrarosso (Becklin and Neugebauer, 1975) da
cui si é ricavato che la distribuzione stellare tra qualche arcosecondo e qualche
grado scala circa con l'inverso della distanza R dal centro con un rapporto massa
su luminosita nel vicino IR pari a 4£(1.2 — 1.8)1‘5—5, la densita stellare va come

p ~ R72. La temperature delle stelle che dominano questo tipo di emissione in IR
e T,pp ~ 3000 — 4000K, mentre la luminosita & L ~ 10? — 10*L, e in generale si
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tratta di stelle giganti di massa compresa tra (0.8-5) M e di tipo spettrale K e
M.

Gia questa prima osservazione del 1968 mostro 'esistenza di clusters di stelle
irrisolte distribuite con un raggio che scala come =1 in alcune centinaia di parsec.
Questo regione viene chiamata Nuclear Bulge e si ritiene plausibile una densita
massima pari a 10" Mg, /pc® entro un raggio di core r. ~ 0.06pc (Alexander, 1999;
Genzel et al., 2003). La storia del Nuclear Bulge é strettamente legata alla presenza
della regione molecolare centrale, il cui tasso di formazione stellare puo spiegare
come esso sia stato popolato in un tempo di vita pari all’eta della galassia. Le
ooservazioni hanno evidenziato che la formazione stellare della regione molecolare
é in grado di spiegare la formazione del Nuclear Bulge. Oltre alle stelle di eta
intermedia che risiedono nel core del Nuclear Bulge, il parsec centrale contiene un
giovane cluster molto luminoso dominato da stelle con linee di emissione (Krabbe
et al., 1995; Paumard et al., 2001). La difficolta nello stimare il raggio di core ¢é
proprio dovuta alla presenza di queste stelle. La massa totale del Nuclear Bulge ¢
stimata in ~ 10°M entro 100 pc e domina il potenziale gravitazionale al di fuori
del parsec centrale.

Esiste poi un ammasso poco luminoso vicino a SgrA*, formato da giovani e
massive stelle. Su questi ammassi torneremo pit avanti.

Abbiamo gia accennato all’esistenza di una zona di gas molecolare: ora la
tratteremo in modo un po’ pitt approfondito. Varie prove parlano di una massa per
questa regione pari a 5 x 107 M, distribuita in ~ 150 pc attorno al centro galattico.
L’esistenza di nubi molecolari in questa zona, nonostante le intense forze mareali,
si spiega solo con la grande densita delle nubi stesse e con un continuo infall di gas
dalle regioni esterne: Guesten (1989)ha ricavato il valore per la densita di queste
nubi affinché esse possano sopravvivere alle forze mareali :

ne > 10407’1”L_3(75Z£)1'8 (2.1)
R

Solo le nubi con densita maggiore di n,. sono immuni alla viscosita e in alcuni
casi questo avviene solo nelle regioni piu interne. La regione molecolare risulta
asimmetrica, nel senso che la maggior parte del gas giace a longitudini positive.
Le nubi sono transienti in questa regione, perche il loro momento angolare é perso

a causa della frizione dinamica su scale di alcune centinaia di milioni di anni.
La regione molecolare risulta, come gia detto, immersa in una diffusa regione
di gas caldo a bassa densita che occupa la maggior parte del volume della zona
centrale: questo viene rilevato dalle osservazioni X. Le recenti osservazioni effet-
tuate con Chandra mostrano una diffusa emissione e un gran numero di sorgenti
puntiformi, la maggior parte delle quali risultano essere binarie X. Grazie a Chan-
dra é stata messa in dubbio anche 'ipotesi che I'emissione a 6-7 keV fosse dovuta
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PHENOMENA IN THE GALACTIC CENTER
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Figura 2.2: Vista schematica del centro galattico: a sinistra sono rappresentate
le posizioni dei densi cluster stellari, delle nube molecolari e dei radio archi. A
destra abbiamo invece in particolare l'ingrandimento della regione compresa nel

disco molecolare che circonda il nucleo della galassia
(Genzel et al., 1994)
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a gas con temperatura ~ 108K: infatti Wang et al. (2002) hanno trovato che la
maggior parte di queste righe é prodotta da sorgenti discrete, probabilmente bina-
rie strette.La temperatura del gas dovrebbe essere quindi di 107K, implicando che
il gas é legato alla galassia ed escludendo di fatto un vento galattico che avrebbe
spiegato la temperatura in precedenza ipotizzata.

Per quanto riguarda i campi magnetici del centro galattico, essi risultano

particolarmente intensi rispetto a quanto misurato nel disco (si parla di milligauss
contro qualche microgauss) e inoltre risultano particolarmente ordinati e caratte-
rizzati da una geometria dipolare, mentre nel disco risulta una geometria toroidale.
Per studiare questi campi si sono usati vari metodi osservativi: si & osservato l’ef-
fetto Zeeman nelle righe spettrali di OH e HI, si sono studiati la rotazione di
Faraday dell’emissione radio di fondo e 'orientazione del vettore di polarizzazione
dell’emissione termica dai grani di polvere magneticamente allineati; si sono poi
studiate le emissioni di sincrotone, da cui si sono ricavate informazioni sia sulle
forma delle strutture emettitrici, sia sulla polarizzazione.
L’emissione radio dal centro galattico é stata scoperta gia negli anni "30 da Jan-
sky e da allora numerosi sono stati gli studi effettuati in questa banda non soggetta
ad assorbimento. Ora grazie al Very Large Array (VLA) e al Very Long Baseline
radio Interferometry (VLBI)abbiamo delle mappe radio di alta qualita che vanno
da risoluzioni comprese tra il millisecondo d’arco e il primo d’arco. L’emissione
radio del continuo alle lunghezze d’onda del centimetro e decimetro ¢ dovuta a
una serie di processi sia termici che non termici: emissione di sincrotone da elet-
troni relativistici e bremsstrahlung. Un discorso a parte deve essere fatto per la
sorgente Sagittarius A (SgrA): la pia luminosa sorgente radio coincidente con il
massimo della densita stellare. Essa puo essere divisa in una componente non
termica dovuta a sincrotone delle dimensioni di circa 1’ chiamata SgrA East e in
una componente principalmente termica chaiamta SgrA West di dimensioni simili.
Ad alta risoluzione risulta che SgrA West é composto da sottosistemi a filamento
(che vengono chiamati Braccio Nord, Braccio Est, Arco Ovest) con una sorgente
a spettro piatto al suo centro chiamata SgrA*(vedi una trattazione piu diffusa al
paragrafo 2.1.1)e da una emissione diffusa.

Queste strutture sono rappresentative di circa una dozzina di sistemi radio. Le
componenti non termiche hanno alcune caratteristiche principali:l’emissione ra-
dio e radiazione di sincrotone altamente polarizzata, con vettore di polarizzazione
perpendicolare al filamento (questo indica che il campo ¢ allineato con i filamenti
stessi). I filamenti sono abbastanza lunghi e stretti (20-50 pc di lunghezza e 0.3-
3 pc di spessore), sono poco deformati e incurvati e praticamente perpendicolari
al piano. Il fatto che siano poco incurvati viene usato (Yusef-Zadeh and Morris,
1987) per dimostrare la grande rigidita dei campi magnetici: la forza del campo
magnetico deve essere almeno dell’ordine del milligauss per resistere alle intera-
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SAGITTARIUS A

SGR A WEST

Figura 2.3: La regione di SgrA: sono indicati SgrA East, SgrA* SgrA West.
Immagine ripresa dal telescopio Chandra. Ogni lato corrispnde a 8.4 minuti d’arco
(NASA, Baganoff et. al.)

zioni con il mezzo interstellare. Questo pero implica che questi filamenti debbano
non essere isolati, visto che la pressione esercitata da un campo magnetico del ge-
nere confrontata con la pressione generata dal mezzo interstellare, li porterebbe ad
esplodere. Il confinamento del campo ¢é assicurato se il campo magnetico nei 150
pc centrali della galassia é diffuso e uniforme: in questo caso i filamenti rappre-
sentano i luoghi in cui i campi magnetici sono illuminati dalla locale iniezione di
elettroni relativistici, elettroni che sono costretti a diffondersi solo in modo paral-
lelo alle linee del campo. Questi filamenti spiegano il campo magnetico nel mezzo
interstellare. Nelle nubi molecolari, misure nel lontano infrarosso hanno mostrato
un andamento abbastanza diverso, parallelo al piano galattico, ma con intensita
abbastanza simili. Ma come si producono questi campi magnetici intensi? Per
quanto riguarda la componente perpendicolare al piano, essa puo essere prodotta
da una lenta migrazione verso il centro di gas parzialmente ionizzato in cui si trova
‘congelata’ la componente verticale del campo magnetico protogalattico. inoltre,
bisogna poi dire che tutte le osservazioni su larga scala indicano che la materia
che accresce sul black hole centrale é altamente magnetizata, e poiché la maggior
parte della materia accresciuta proviene da stelle, questo implica che esse si siano
formate recentemente in un substrato fortemente magnetizzato.

Abbiamo detto dell’esistenza di un disco di gas molecolare che circonda e
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ruota attorno al black hole centrale. Questo disco ha una cavita interna di circa
1 pc all’interno della quale abbiamo gas ionizzato ma meno gas molecolare e un
raggio stimato in 7 pc grazie allo studio delle righe molecolari; il fatto che sia poi
inclinato di circa 60 gradi rispetto alla linea di vista e quindi al piano galattico,
ci permette di studiare in modo migliore la componente stellare del pc centrale.
L’emissione che ha permesso di scoprirlo é quella in vicino infrarosso, emissione
dovuta al riscaldamento delle polveri causato dalle stelle estremamente calde nel
cluster centrale. Il disco & poi caratterizzato da una curva di rotazione relativa-
mente piatta che parte con una velocita di rotazione nell’anello piu centrale pari
a 110km - s71 (su questi dati I'incertezza ¢ forte in quanto molto dipende dall’in-
clinazione del piano di rotazione). Il disco é approssimativamente circolare, ma
i bordi esterni sono fortemente irregolari, deviando fortemente dalla simmetria.
Questi dischi sono caratteristici di numerose galassie spirali ricche di gas e con
nuclei galattici attivi. L’Hubble Space Telescope (HST) ne ha osservate nume-
rose trovando dischi molto piu estesi, fino a 100pc, anche se questo pud essere
dovuto ad un effetto di selezione. Nel caso della nostra galassia esso é ritenuto il
principale candidato nel fornire materia per la formazione stellare. SgrA West é,
invece, il nome dato a tutto il gas ionizzato e il plasma nella cavita centrale del
disco circumnucleare. Come detto, nelle immagini radio e del vicino infrarosso si
notano tre bracci, frutto probabilmente della sovrapposizione di piu strutture piu
o meno indipendenti. Il braccio Nord e quello Est sembrano ospitare un flusso
di gas, e la loro cinematica é stata modellata come, appunto, un gas che sta ac-
crescedo sul black hole centrale su un’orbita fortemente eccentrica. Da questo si
riesce a dedurre che su tempi scala piccoli (fino a 10* anni) almeno uno dei due
bracci sara autointeragente e formera un anello all’interno della cavita del disco
circumnucleare (Morris, 2003). Se i due bracci collideranno la dinamica sara pit
complessa, ma comunque in entrambi i casi avverra accrescimento sul black hole
centrale, aumentando notevolmente il tasso di accrescimento attuale. Sull’origine
di questi flussi di materia ci sono varie ipotesi: una instabilita magnetoidrodinami-
ca nel limite interno del disco circumnucleare, collisioni di piccole nubi sempre con
il disco circumnucleare e quindi infall a causa di perdita del momento angolare,
etc.

Per quanto riguarda la formazione stellare nella zona molecolare centrale, bi-
sogna dire che é molto diversa da quella delle altre parti della galassia, infatti in
questa zona abbiamo cluster di stelle giovani, come ad esempio 1’ Arches Cluster,
il Quintuplet Cluster e il cluster del pc centrale. Tutti questi cluster hanno eta
minori ai 107 anni e masse dell’ordine di 10*M, caratterizzati da stelle molto
massicce, con forti venti e con anche stelle di tipo Wolf-Rayet, variabili luminose
blu e un grande numero di stelle di popolazione OB. La maggior parte di queste
sono stelle che emettono le righe dell’elio a 2.06 um, righe che indicano forti venti
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stellari.

Arches Cluster Quintuplet Cluster

i light year * . S R S I T T

Star Clusters Near the Center of the Galaxy ~ HST « NICMOS
PRC99-30 « STScl OPO « D. Figer (STScl) and NASA

Figura 2.4: Arches Cluster e Quintuplet Cluster ripresi dall’ Hubble Space
Telescope

L’ Arches Cluster ¢ il piu giovane e il piu estremo, con le sue circa 160 stelle
di tipo O e con una luminosita che supera le 10%L.. Grazie a questo campo di
radiazione, il cluster controlla il riscaldamento locale e la ionizzazione del mezzo
interstellare, rendendo la regione che lo circonda la piu luminosa in infrarosso,
oltretutto anche i filamenti ad arco visti in radio sono attribuibili a questo cluster.
A causa delle forze mareali a cui & soggetto vista la vicinanza del centro galattico (~
40 pe), la sua eta non puo essere maggiore di 107 anni. Anche la sua composizione
stellare ne favorisce la breve vita:stelle di grande massa perdono velocemente massa
con un tasso stazionario riducendo in questo modo il raggio di marea del cluster.

Per quanto riguarda il cluster del parsec centrale, esso non € soggetto a
distruzione mareale in quanto non é un oggetto legato, ma consiste di gruppi di
stelle massicce che sono soggette alla buca di potenziale creata dal black hole cen-
trale. La giovinezza di queste stelle pone un problema su come sia siano formate,
visto che I'ipotesi di segregazione di massa prevede tempi maggiori affincheé le stelle
arrivino qui, mentre la formazione in loco é resa problematica dalle forze mareali
prodotte dal black hole centrale: questo € noto come paradosso delle stelle gio-
vani. Alla distanza minima dove si osservano stelle con emissione di He, il limite
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di Roche per la densita ¢ 10* — 10°volte maggiore di quanto ¢’¢ di pitt denso vi-
cino al centro galattico e non si capisce come possa essere il gas compresso a tale
densita in una regione cosi turbolenta.Una possibilita é il rilascio istantaneo di
energia meccanica a causa di un accrescimento sul black hole centrale centrale.
Morris,Ghez and Becklin ((1999) )hanno ipotizzato che il disco circumnucleare sia
una struttura stazionaria, alimentata dall’esterno e hanno ipotizzato che gli strati
interni si muovano verso il black hole centrale a causa degli effetti di viscosita. Essi
ritengono che tutti i venti stellari delle stelle giovani che si trovano nel pc centra-
le generino una pressione d’ariete su questi strati interni, pressione sufficiente a
fermare la migrazione verso il black hole centrale. Quando pero le stelle giovani
finiscono la loro evoluzione, i venti cessano e gli strati interni precipitano verso il
black hole centrale, generando un improvviso aumento del tasso di accrescimento,
con un rilascio di energia esplosivo e la conseguente enorme compressione del di-
sco circumnucleare nella regione interna. Questa compressione puo essere tale da
generare una nuova formazione stellare e quindi nuovi venti stellari che possono
ripristinare I’equilibrio dinamico iniziale.

Alternativamente Gerhard (1996) ritiene che le giovani stelle siano parte di un clu-
ster originariamente localizzato a qualche decina di parsec dal centro.Per il fatto
che il tempo scala del cluster per spiraleggiare verso l'interno € inversamente pro-
porzionale alla massa,un cluster abbasatanza massiccio si muove nel pc centrale
in tempi abbastanza lunghi. Gerhard trova un valore della massa necessaria per
spiegare la presenza di stelle giovani pari a 1050,

Un altro fatto importante dovuto alla presenza di questi giovani cluster, ¢
che il collasso del loro nucleo puo spiegare la formazione di buchi neri di massa
intermedia attraverso la coalescenza stellare. Buchi neri che col tempo sono portato
a coalescere con il black hole centrale. Oltre ai cluster, sono state trovate numerose
regioni HII in cui puo avvenire formazione stellare.

SgrAFast ¢ un apparente resto di supernova localizzato relativamente vicino
al black hole centrale. Sul fatto che si tratti di un reale resto di supernova si é
dibattuto molto, visto che le richieste energetiche sono molto grandi. Si pensa che
sia il risultato del rilascio di energia dal black hole centrale, rilascio che potrebbe
essere stato causato dalla distruzione mareale di una stella. Questo tipo di evento,
che si prospetta avvenga una volta ogni 10* — 10° anni, consistente con la velocita
di espansione di SgrAFast di 10* anni, provoca l’eiezione di meta della massa
stellare all'interno di un angolo solido definito, ma con energia maggiore di quanto
avviene per una semplice supernova; l'espansione seguente creerebbe una shell del
tipo di SgrAFEast. Recenti osservazioni sono state svolte grazie a Chandra, e la
combinazione di queste immagini X con quelle radio gia disponibili ha suggerito che
esso sia un un guscio radio sferico che circonda una sorgente X continua compatta.
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2.1.1 SgrA*

Nel 1971 Lynden-Bell and Rees (1971)ipotizzarono l'esistenza di un buco nero
massiccio non attivo anche nel nucleo della maggior parte delle galassie non atti-
ve. La sorgente radio compatta non termica chiamata SgraA* al centro del core
del cluster centrale é stata la prima sorgente associata al black hole centrale, in
analogia con quanto avviene per le sorgenti radio nelle altre galassie. Anche le
pitl recenti osservazioni hanno confermato la natura peculiare di SgrA*. Grazie
alle ultime osservazioni con il VLBI a 7mm, si ¢ ricavata la dimensione di questa
sorgente, grande non piu di qualche unita astronomica. Il moto proprio rispetto a
un fondo di quasar é di almeno 5 volte piu piccolo rispetto alla dispersione stellare.
Le osservazioni spettroscopiche hanno messo in evidenza la probabile esistenza di
un core radio compatto di ~ 10*2¢m.

Le ultime mappe nel vicino infrarosso hanno evidenziato ’esistenza di una sor-
gente nelle prossimita di SgrA*, sorgente poi risolta in alcune sorgenti compatte
singole: una di queste potrebbe essere la controparte ottica di SgrA*. In media
queste sorgenti compatte hanno una magnitudine assoluta nella banda K di ~ —3.
L’emissione X é considerata la firma di un black hole centrale, soprattutto se asso-
ciatd a rapida variabilita. Per quanto riguarda SgrA*, ’emissione é troppo debole:
Watson, Willingale,Hertz and Grindlay (1981) hanno trovato infatti che a energie
< 2.5keV la luminosita corretta per I'estinzione stellare é solo qualche Lse anche
nei raggi X piu energetici (trai 2.5 e i 100 keV)’emissione é solo qualche centinaio
di Ly (per un black hole centrale di 2.6 x 10°M® la luminosita bolometrica dovreb-
be essere dell’ordine dei 10*erg, ma SgrA* ha una luminosita di solil0%" erg).

In X si e cercata una controparte del black hole centrale, grazie a vari satelliti.
Con il satellite EINSTEIN ¢ stata trovata una controparte di SgrAWest (con una
accuratezza di £0.5"),controparte che pero il satellite ROSAT invece non ha tro-
vato. ROSAT ha trovato in realta un diffuso assorbimento, portando a ipotizzare
che la sorgente possa essere fortemente assorbita dal gas circostante, oppure sem-
plicemente che essa sia variabile. Altre osservazioni fatte con GRANAT, hanno
trovato,invece, una sorgente localizzata a 1’ da SgrA*, ma la bassa risoluzione
non permetteva di capire se ’emissione venisse da una sorgente singola o da piu
sorgenti.Con l’arrivo del satellite Chandra la sensibilita ¢ aumentata e anche la
risoluzione. Baganoff et. al. (2003) hanno monitorato SgrA*, ottenedo la pri-
ma spettroscopia nella banda 0.5- 7 keV con risoluzione pari al secondo d’arco
dei 17" x 17" centrali, corrispondenti a una area di 40pc x 40pc. Grazie a que-
ste osservazioni ¢ stata trovata una conntroparte di SgrA* chiamata CXOGC
J174540.0-290027, il cui flusso & ~ 2.4 x 10%3ergs~!. L’emissione risulta estesa,
estensione che ¢ compatibile con il raggio di accrescimento di Bondi per un black
hole centrale di 3.6 x 10°M,. Le osservazioni spettrali alle lunghezze d’onda del
cm e mm mostrano uno spettro piatto con indice spettrale pari a 0.25, ma questo
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spettro devia se si scende sotto il mm: questo si puo spiegare o con una sorgente
compatta autoassorbita o con un inviluppo di polveri. Proprio grazie a Chandra é
stato possibile osservare fenomeni di rapida variabilita. Infatti durante osservazio-
ni effettuate nell’arco di un paio di settimane per un totale di 164 ore, SgrA* ha
mostrato picchi nell’emissione X ripetuti. Le cause sono sconosciute, comunque la
rapida variabilita fa pensare che i fenomeni siano accaduti al limite dell’orizzonte
degli eventi. Pur essendo relativamente debole, ’emissione ha permesso una stima
della massa del black hole centrale di ~ 3 x 10°M,. La Fig. 2.5, sempre ripresa
dal satellite Chandra, evidenzia 1’ esisitenza di un getto di particelle lungo circa
un anno luce che potrebbero essere state espulse in vicinanza dell’orizzonte degli
eventi durante processi durati molti anni.

Figura 2.5: 1l getto di particelle da Sgr A*, immagine ripresa dal satellite Chandra
(NASA, Baganoft et al.)

Anche dallo studio della dinamica delle stelle e del gas si puo provare a risalire
alla massa del black hole centrale. La Fig. (2.6) mostra la massa in funzione del
raggio.

Le stime dei vari parametri sono ricavate dalla dinamica del gas e della compo-
nente stellare, confrontate con la distribuzione di massa derivata dalla componente
stellare luminosa (con un rapporto massa-luminosita costante M /L ~ 1).

Fin dal 1992 il centro galattico e stato monitorato in IR,prima grazie al NTT
di La Silla e poi con il VLT al Cerro Paranal. Grazie a queste osservazioni ¢ stato
possibile determinare i moti propri delle stelle del centro galattico,e in particolare
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di stelle comprese in un raggio di 30 giorni luce attorno a SgrA*. Grazie allo studio
dei moti kepleriani di queste stelle ¢ stato possibile determinare massa e posizione
di SgrA* in modo accurato (?).

Le orbite di queste stelle sono state determinate congiuntamente per poter me-
glio ricavare le proprieta del black hole centrale. La localizzazione del black hole
centrale con SgrA* é stata confermata con un’ incertezza 8 volte minore rispetto
alle precedenti determinazioni. Questi studi hanno permesso di determinare con
precisione anche le dimensioni della sorgente e la densita nella regione. La dimen-
sione risulta minore a 10 UA, mentre la densita ¢ di almeno 6.5 x 109 Mgypc=3, le
stime sulla massa sono comprese tra i (2.6 — 3.6) x 10M, che confermano anche
le osservazioni in X di cui abbiamo appena parlato. In Tab. 2.1 riportiamo le
migliori stime che sono state ricavate sul black hole centrale.

Dimensioni 102 <d <5 x108em
Luminosita radio 10%4 L,

Luminosita X <10*'Lg

Massa (2.6 — 3.6) x 10°M,

Tabella 2.1: Tabella riassuntiva delle principali caratteristiche del black hole al
centro della nostra galassia

2.1.2 1 dintorni di SgrA*: oggetti compatti.

Come gia detto, la messa in orbita di nuovi satelliti ad alta sensibilta e risolu-
zione ha aperto un nuovo sguardo sul centro galattico. Muno et al. ((2004; 2005)),
ad esempio, hanno usato le osservazioni di SgrA* fatte da Chandra per scoprire
sorgenti X transienti nei dintorni.

Il loro studio ha permesso di identificare ben 7 di queste sorgenti a una distanza
< 1 pcda SgrA*. Questo implica che la densita stellare nella sfera di 1 pc di raggio
centrata su SgrA* é pari a 2 x 10°M, mentre nella sfera tra 1 e 23 pc la densita &
3x 10" M. Quindi avremmo una sovvrabbondanza di un fattore 20 di X transienti
brillanti a un pc da SgrA*. Questa sovrabbondanza si nota anche nei core degli
ammassi globulari e in questo caso la causa sembra essere dovuta a interazione
a tre corpi tra stelle binarie e oggetti compatti, gia presenti nel core per effetto
della segregazione di massa. Se un processo avvenisse anche nel centro galattico
potremmo avere > 10* stelle di neutroni e black hole centrale di massa stellare
solo nel pc.

Questo fatto é per altro ipotizzato anche da Miralda-Escoudé e Gould (2000),
i quali parlano addirittura di un cluster di venticinquemila black hole centrale
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attorno al centro galattico. A questo risultato si giunge assumendo che la maggior
parte delle stelle nella regione centrale siano vecchie e che stelle di massal — 8
formino nane bianche con 0.6M8 — 30M, stelle con 8 — 30Mformino stelle di
neutroni con 1.4M, mentre stelle con > 30M formino buchi neri di 7M. La
frazione di buchi neri, sotto queste ipotesi, risulta essere del 1.6%, mentre il tempo
di frizione dinamica risulta essere, per un raggio ro = 1.8pc

taro = 1.4 x 10%anni. (2.2)

L’alta massa di questi oggetti implica che il tempo che impiegano per muoversi a
causa della frizione dinamica sia minore del tempo di Hubble. Questo tempo scala
in modo diverso:

r

ty = tao( S (<o) (23)
0
i

ty = tago( SN (> r) (24)
0

Sotto queste ipotesi si arriva ad avere un numero di buchi neri pari a ~ 2.4 x 10*
che sono migrati verso SgrA*, formando un cluster.

2.2 Burst di Onde Gravitazionali

La grande densita di oggetti compatti in una regione cosi ristretta come il
parsec cubo attorno al centro galattico ci permette di ipotizzare I'esistenza di una
emissione stazionaria di onde gravitazionali, soprattutto se abbiamo a che fare con
sorgenti compatte che emettono ripetuti burst. [ meccanismi di emissione sono
spiegati in seguito.

Accrescimento su NS Poiché spesso in astrofisica eventi che si ripetono sono
collegati al fenomeno dell’accrescimento, come prima possibilita consideriamo una
stella di neutroni (NS) che accresce. Un esempio di accrescimento su NS viene dai
X-ray bursters, cioé NS che accrescono da un compagno(Shapiro and Teukolsky,
1983; Coccia et al., 2004). A causa del campo magnetico non abbastanza intenso
la materia non viene incanalata attraverso i poli ma accresce con simmetria sferica.
Ogni volta che uno strato di materia di un metro di spessore viene accresciuto (il
tempo percheé cio avvenga varia da qualche ora a qualche giorno in base alla stella)
ha luogo un flash termodinamico che viene osservato come X-ray burst.
Riferendoci a questo esempio, possiamo cercare di capire se un fenomeno del
genere in cui la struttura della NS viene cambiata a causa di un accrescimento
stazionario possa o meno generare onde gravitazionali. Bisogna osservare che il
rapporto massa-raggio di una NS dipende dall’equazione di stato, ma comunque
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maggiore € la massa minore ¢é il raggio. Quindi a causa dell’accrescimento il raggio
di equilibrio diminuisce, ma poiché la NS ha una crosta rigida, questa decrescita
non puo avvenire in modo continuo. Il raggiungimento del nuovo raggio di equili-
brio avviene quindi attraverso la rottura della crosta e al rilascio di una notevole
quantita di energia. Questo avviene quindi ogni volta che uno strato sufficiente di
materia € accresciuto.

Figura 2.7: Evoluzione temporale del raggio di una stella di neutroni a causa
dell’accrescimento

Bisogna pero capire quanta energia viene rilasciata ogni volta e quanta di questa
é sotto forma di onde gravitazionali. La perturbazione di una NS viene descritta
in termini di perturbazione dei modi normali, modi normali che possono essere
eccitati attraverso vari meccanismi: terremoti, rottura della crosta, accrescimen-
to, etc. In particolare ’eccitazione dei modi quasi normali descritti dall’armonica
sferica con | = 2 é legata all’emissione di onde gravitazionali. Inoltre se la NS
ruota, l'oscillazione radiale induce una variazione temporale del momento di qua-
drupolo e questo porta all’emissione di onde gravitazionali con un tempo scala di
smorzamento (Marranghello et al., 2002)

row = 1.8%(%)4(%)25 ~ 9%(%)%%)%5 (2.5)
dove P, ¢ il periodo di rotazione espresso in millisecondi.

Se P, € dell’ordine di qualche ms, 7y, € piu piccolo del tempo scala di smor-
zamento dovuto alla viscosita e I’energia ¢ irradiata principalmente sotto forma di
onde gravitazionali.

La questione successiva & quanta energia € emessa ad ogni riassestamento della
stella. La sorgente di energia é l’energia potenziale della NS. Come ordine di
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grandezza troviamo, per una tipica NS (Coccia et al., 2004),

3 GM2. 3 2GM/

YMc? ~ 0.1Mc*. (2.6)

Quindi possiamo scrivere la variazione dell’energia potenziale come:

AU 2AM AR
U M R
La dipendenza dal quadrato della massa si esplica nel fattore 2 nel primo termine
a destra, mentre la variazione di R ¢ trascurabile. Stimiamo quindi che, per valori
tipici di una stella di neutroni, una massa accresciuta pari a AM, 'energia irradiata

sia pari a

(2.7)

Eroa ~ |AU| ~ 0.2AMC.

Bisogna quindi stimare AM e per fare questo consideriamo la pressione P eserci-

tata da AM, cioé
p_ GMAM 1 ’ (2.8)
R? 47 R?
e la eguagliamo al massimo stress che la crosta puo sopportare prima di rompersi
Smaz- Per fare questo consideriamo la composizione tipica della crosta: essa con-
siste principalmente di un lattice di metalli pesanti con un superfluido di neutroni

che riempiono gli spazi internucleari.Il modulo di taglio sara

p < 10°%dyn em™ (2.9)

nella regione della crosta piu interna. Da studi empirici su materiali terrestri che
possano ricordare questa struttura si ¢ trovato che il massimo angolo di sforzo
sopportato prima della rottura ¢ dato da 6, < 1072, ma in questo contesto puo
essere rilevante anche un 6, < 1072 ed ¢ stato stimato (Smoluchowski and Welch,
1970) che nello strato pit interno della crosta abbiamo

0, ~107° —1073.

Da questo si ricava che il massimo stress che una crosta di spessore [ ~ 1km puo
sopportare prima di rompersi ¢ dato da

l
Smaz ~ Euem ~ 2 x 10%ergem™ ~ 1072 My em™ (2.10)

in cui R é il raggio della NS e il valore numerico risulta in questo modo usando
come densita della crosta il valore ~ 5 x 10'3g em™3. Prendendo quindi 4 ~ 0.1

otteniamo R M 9
4 © m
14krm) (M )(10—3)

AM ~ 4 x 1077 M ( (2.11)
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R My, On
TSRS T=2

AE,qq ~ 8 x 107 My c%( (2.12)

Usando i valori piu favorevoli otteniamo
AE,qq ~ 8 x 1078 My c?
ma usando i piu probabili otteniamo
AE,uq ~ 8 x 10710 — 10712 M 2.

Un’altra possibilita data dalla rottura della crosta é che questo tipo di eventi
piuttosto che generare onde gravitazionali dia il via a un processo che porta a
cambiamenti strutturali interni alla NS, in particolare la transizione da un nucleo
adronico a un nucleo composto da quark. In questa transizione, una NS di massa
M ~ 1.5M; guadagna un’energia pari a 0.15M), energia che puo eccitare i modi
quasinormali ed essere liberata attraverso un burst di onde gravitazionali, con
alta efficienza se la NS ruota velocemente. In realtd é piu probabile che questa
transizione di fase non avvenga in modo istantaneo, ma piuttosto ad ogni terremoto
uno strato attorno al nucleo passi da adrone a quark, e ogni volta avvenga un
piccolo burst che liberi una parte delle 0.15M,.

Soft Gamma Repeaters 1 Soft Gamma Repeaters (SGR) sono sorgenti X con
una luminosita costante dell’ordine di 10%> — 1036 erg-s~!. Occasionalmente emet-
tono un burst di raggi v con luminosita di 10* erg - s7! della durata di 0.1 s. Ad
esempio, SGR 1900-+14 dopo anni di quiescenza, emise una serie di burst di pic-
cola intensita che culminarono pero in un flare gigante nell’agosto del 1998. Dopo
quella data ha ancora emesso almeno mille burst di intensita minore, ma ancora
rivelabili.

L’ultimo flare gigante osservato risale al 27 dicembre 2004, proveniente dalla
sorgente SGR 1806-20. Su questo evento é stato possibile anche ottenere un limite
superiore sull’emissione in onde gravitazionali, grazie proprio ad AURIGA (Baggio
et al., 2005a; Baggio et al., 2005b).

Si ritiene che questi oggetti siano magnetar (Thompson and Duncan, 1995;
Thompson and Duncan, 1996), cioé NS con campi magnetici > 10 G: infatti
il tipo di spettro, la luminosita del burst e anche il fatto che per tre di esse é
stata trovata come controparte un resto di supernova giovane portano a questa
conclusione. Si crede che il periodo della vita della magnetar compreso tra ~
10* — 10° anni sia la fase in cui si comporta come SGR: quando la NS si raffredda
sotto una data soglia cessa ’attivita di dissipazione del campo magnetico. La stella
diventa quindi una dead magnetar, comunque sempre fortemente magnetizzata:
questo suggerisce che una larga frazione di NS siano state magnetar, forse anche
la meta.
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Ma quale meccanismo permette di liberare tanta energia? I campi magnetici
interni alla magnetar stressano fortemente la crosta, portando a una forte deforma-
zione di taglio. Per campi magnetici > 10 G lo stress indotto ¢ tale da rompere
la crosta; questo provoca l'istantaneo rilascio dell’energia immagazzinata sotto for-
ma di raggi gamma soft. Il comportamento statistico di un SGR é molto simile
a quello di un terremoto, seguendo la legge di Gutenberg-Richter. Vediamolo in
dettaglio. Quanto gia detto per le NS che accrescono ¢ valido anche in questo
caso: abbiamo un core superfluido e una crosta rigida dello spessore [ ~ 1km. 11
massimo stress che la crosta puo sopportare & sempre

[
Simaz ~ E,uﬁm ~ 2 x 10%%erg em™ ~ 107 Myc? em™3. (2.13)

Esiste la possibilita che i campi magnetici del core si strutturino in tubi di
flusso che terminano alla base della crosta con un campo medio B, &~ 10 Gauss.
Questi 'tubi’ sono pero forzati a muoversi con il superfluido e questo genera uno
stress sulla crosta interna dell’ordine di (de Freitas Pacheco, 1998)

BB,
Sp & 8

in cui B ¢ il campo magnetico globale della magnetar. Se Sp > Sz, cioé
B > 5 x 10?82, Gauss, la crosta pud rompersi.

Con 'avanzare dello stress magnetico, la crosta puo deformarsi o rompersi: in
caso di rottura abbiamo un riscaldamento del mezzo e un rilascio istantaneo di

fotoni. Una stima di questa energia é data da (de Freitas Pacheco, 1998)

B B
— 42 2 ~ —-12 2 2
E,=12x10 fs(5 » 1012) faerg~1.2x10 fs(75 » 1012) far Moce® (2.15)

(2.14)

in cui f,; rappresenta la frazione di superficie corrispondente alla faglia e fj; la
frazione di energia magnetica dissipata nell’evento.

Oltre il rilascio di una frazione di energia magnetica sotto forma di fotoni
di alta energia, vi sara anche il rilascio dell’energia elastica immagazzinata nella
crosta convertita in vibrazioni con frequenze dell’ordine del kHz. Questo tipo di
vibrazioni possono eccitare i modi di oscillazioni non radiali, in particolare p ed f
mode, che vengono smorzati con ’emissione di onde gravitazionali anche esse alla
frequenza dei kHz.

Per burst normali si trova che I'energia rilasciata ¢ dell’ordine dei 10%erg ~
5.6 x 1071°M,c?, che dipende solo dalla massima energia immagazzinata dalla
crosta. Nei flare giganti, pero si é trovato (Blaes et al., 1989; Ioka, 2001) che
la configurazione di equilibrio é raggiunta solo dopo un rilascio di energia E;,; >
5.6 x 1078 M c? ma si puo arrivare fino a Ey,, > 5.6 x 107°M,c?. L’efficienza di
emissione in onde gravitazionali puo essere molto alta.
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Strange star Altri possibili meccanismi di emissione sono dati dalla instabilita
degli r-mode nelle stelle strange, cioé in quelle stelle dotate di un core formato
da quark strange: infatti in una stella di questo tipo che accresce, ’evoluzione
dell’ampiezza delle onde gravitazionali generate dagli r-mode nel primo anno di
evoluzione, consiste in una serie di burst ripetuti su tempi scala di qualche ora o
mese (Fig. 2.8).
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Figura 2.8: Evoluzione degli r-mode nel primo anno di evoluzione, evoluzione della
frequenza delle onde gravitazionali e ampiezza delle onde gravitazionali per una
sorgente nel Virgo cluster

(Andersson et al., 2002)

L’ampiezza delle onde gravitazionali ¢ stimata da Anderson et al. (2002)

1 kpc M Ims.q, R 4
r )(1.4M®)(Pmt) 10/{;m)'

h~2x 107%a( (2.16)

« indica ’ampiezza del r-mode, ampiezza che nel primo anno di evoluzione oscil-
la tra valori molto piccoli (107'%) fino a valori dell’ordine dell’'unita: ¢ proprio
questa rapida variazione che da origine ai burst di onde gravitazionali. Si tenga
presente che pero questi valori dipendono molto dai modelli usati e sono ancora
particolarmente incerti.

2.2.1 Energetica

Per quanto riguarda l’energetica associata all’emissione di onde gravitazionali,
consideriamo una onde gravitazionali con spettro di Fourier hy »(v), dove + e X
indicano le polarizzazioni. Allora 'energia irradiata per unita di superficie e di



50 CAPITOLO 2. SORGENTI DI ONDE GRAVITAZIONALI

frequenza é data da (Misner et al., 1973; Coccia et al., 2004):

dE T - -
B TR W) + i () 2.17)

In realta il rivelatore non misura direttamente ﬁ+,x(l/), ma una combinazione
h(v) = Fyhy(v) + Fyhy(v), in cui F, e F, sono funzione dell’antenna pattern
del detector: F, = sin®?fcos2y, Fy = sin?#sin2¢, in cui §, ¢ rappresentano
ripettivamente ’angolo d’arrivo ripetto alla barra dell’asse e ’angolo di polarizza-
zione della onde gravitazionali, come gia visto nel primo capitolo. Nella condizione
migliore, cioé in quella in cui la barra é ortogonale al piano galattico, sin?# = 1
e, ammettendo che la sorgente emetta in modo non polarizzato, o meglio con
polarizzazione casuale, mediando su 1 otteniamo:

- 1 - -
< B2 (w) >~ Sl ) + [ ()], (2.18)
Per questo avremo:
dE 7w -,

Per quanto rigurda i burst, in generale noi assumiamo che < ﬁ(l/) > sia costante
nell’intervallo compreso tra una frequenza minima v,,;, e una frequenza massima
Umar © chiameremo questa costante oj. Allora, chiamando r la distanza della
sorgente, assumendo isotropica I’emissione otteniamo che ’energia irradiata totale

é data da ) s
4
SO Vs = Vivin) (2.20)

dove oj, ~ 1.4-10722H 27!, per il rivelatore AURIGA.
Sotto queste ipotesi troviamo che

AErad ~

,
8kpc

v

930H =

%h

1.4-10-2Hz1

AE,qq ~5-107° My c%( )2( )3( ). (2.21)

Altre ipotesi si possono fare sullo spettro di energia di eventi di tipo impulsivo
generati da sorgenti del tipo di quelle riportate nella sezione 2.2 (Dubath et al.,
2005). Quei tipi di fenomeni, infatti, sono tutti caratterizzati dal rilascio istantaneo
di energia a causa di un agente esterno che porta il sistema a una soglia critica.
Per questo, si possono fare analogie con sistemi simili sulla Terra, tipo i terremoti.
Infatti la legge di Gutenberg-Ricther dei terremoti ci dice che il numero di eventi

N(FE) che rilascia energia E ha una distribuzione a legge di potenza del tipo

dN(E) ~ ETdE, (2.22)
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con indice che per varie regioni sismiche é approssimativamente lo stesso v ~ 1.6 £
0.2. L’analogia con i terremoti terrestri é stata verificata sperimentalmente prima
con la sorgente SGR1806-20. Studiando 111 eventi prodotti da questo soft gamma
repeater, si € trovata la stessa distribuzione, ma con v = 1.66. In seguito ulteriori
studi di SGR1627-41 e, attraverso i satelliti BATSE e RXTE, di SGR1900-14,
hanno confermato questi risultati (Cheng et al., 1996; Woods et al., 1999; Gogiis
et al., 2000; Hurley et al., 1999). Quindi,con 10 eventi, si & trovato v = 1.664-0.05,
valore trovato anche in simulazioni al computer.

Il problema maggiore, anche in questo caso, ¢ lo scarso numero di eventi : in
particolare sara impossibile confrontare la distribuzione (2.22) con la distribuzione
sperimentale a causa del sottocampionamento. Per ovviare a questo problema si
considera allora il numero di eventi con energia maggiore di £

< dN
N(>E :/ dE' =—. 2.23
(5= [ 4 (2:23)

Quindi se abbiamo uno spettro a legge di potenza, avremo
N>E)~E* k=~-1. (2.24)

Se invece lo spettro fosse esponenziale, allora

E
N(> E) ~exp(——). (2.25)
N
Essendo I'andamento delle due distribuzioni diverso soprattutto alle alte ener-
gie, per questo sono proprio gli eventi piu energetici che permetteranno di distin-
guerle.

Limiti superiori sulla massa convertita in onde gravitazionali nella ga-
lassia. Ovviamente se abbiamo a che fare con un tasso stazionario di burst di
onde gravitazionali , questo provoca una perdita di massa della Galassia stessa.
Possiamo ipotizzare che il tasso di perdita di massa si sia mantenuto pitt 0 meno
costante in tutta la storia della Galassia, quindi possiamo considerare gli effetti
cumulativi su un periodo pari all’eta della galassia stessa: questo implica che even-
tuali effetti a questa perdita di massa abbia effetti sulla dinamica galattica. Di

seguito riassumiamo come si possono studiare questi effetti(Dubath and Maggiore,
2006; Coccia et al., 2004).

o Velocita radiale delle stelle. La perdita di massa della Galassia fa si che le
stelle siano col tempo sempre meno legate e quindi acquisiscano una compo-
nente di velocita radiale v, rispetto al sistema di riferimento della Galassia.
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Per la dinamica della Galassia, a causa della rotazione differenziale, la v, ¢
data dalle formule di Oort

v, = ARsin 21, (2.26)

dove R & la distanza del Sole A = (—1/2)(R%), ¢ la costante di Oort e
[ la longitudine galattica. La perdita di massa, come abbiamo, detto entra
quindi come un termine aggiuntivo in (2.26):

v, = ARsin 2] + KR, (2.27)
con K = —%. Si é trovato in questo caso
. M
—M < O(30)—=21 (2.28)
yr

Moto esterno del Local Standard of Rest(LSR). In questo caso, al posto di
osservare il moto di singole stelle come fatto precedentemente, consideriamo
il moto di insieme di queste stelle che si riflette sul LSR. Per fare questo
il miglior metodo é studiare la riga a 21 c¢cm dell’idrogeno in direzione del
centro galattico. Questo studio mostra che il gas ha una velocita radiale
media lungo la linea di vista di v,s = —0.23 £ 0.06km/s. Il gas si trova
probabilmente a circa 1-2 kpc dal centro galattico mentre da (2.27) si vede
come, da una espansione radiale dovuta alla perditadi massa, v, ~ r, dove
r & la distanza radiale della dal centro galattico. Quindi ci si deve aspettare
una differenza in velocita tra la posizione del Sole e quella del gas data da

Av, = (——)Ar (2.29)

dove Ar ~ 6kpc ¢ la distanza tra il Sole e il gas assorbente. Si ottiene quindi,
come limite sulla massa persa

—M < 0(0.5)%. (2.30)
yr

Ammassi globulari. Anche dallo studio degli ammassi globulari si sono rica-
vati limiti sulla massa persa, infatti se in passato la galassia fosse stata molto
pit massiccia, le loro orbite sarebbero state molto piu strette, fino a provo-
care una interazione con il nucleo super massiccio e quindi una distruzione
dell’ammasso stesso. Si ricava quindi

) M,
—M < 0(10)- = (2.31)

'Per O(n) intendiamo un numero dell’ordine di n.
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o Stelle binarie vecchie. L’esistenza di stelle vecchie binarie con orbite larghe
impone anche esso un limite sulla massa persa: infatti un nucleo galattico
molto piu massiccio avrebbe imposto orbite molto piu strette, con conse-
guente aumento degli incontri ravvicinati tra questo tipo di stelle e conse-
guentemente un tempo di dissoluzione del legame molto pit breve. Si trova
quindi

. Mg
—M 10)—. 2.32
< 0(10) " (2.32)
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Capitolo 3

Analisi de1 dati

In questo capitolo riporteremo i risultati ottenuti con 'analisi dei dati raccolti
dal rivelatore AURIGA nel periodo compreso tra Maggio e Novembre 2005 .

3.1 Le sorgenti di rumore

Prima di parlare dell’analisi vera e propria si deve parlare del rumore del
rivelatore 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’uscita del rivelatore sono principalmente dovuti al rumore
intrinseco del rivelatore stesso. Questo tipo di rumore si divide in rumore a banda
larga e rumore a banda stretta.

Il rumore a banda larga ¢ dovuto principalmente all’amplificatore e in partico-
lare all’agitazione termica dei suoi componeti resistivi. Questo fa si che si tratti di
rumore bianco nella banda di rivelazione.

Il rumore a banda stretta, che si concentra invece in prossimita dei modi normali
di oscillazione del rivelatore, ¢ dovuto principalmente a due contributi:

e rumore termico dovuto al moto browniano legato alla temperatura della
barra e della catena di trasduzione;

e rumore di backaction dovuto all’amplificatore che agisce sui mezzi risonanti:
esso equivale ad un innalzamento della temperatura termodinamica dei modi
del sistema.

Ovviamente entrambi questi rumori limitano la sensibilita del rivelatore. De-
terminando la banda ottima per la ricerca del segnale gravitazionale, come gia
visto nella figura 1.7 dove é riportata la densita spettrale Sy, (w) della potenza del
rumore equivalente all’ingresso del rivelatore e di cui parleremo tra poco.

95
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Oltre a questo rumore di origine interna al sistema dato dalla generalizzazione
del teorema di Nyquist (Papoulis, 1971) sono presenti anche rumori non modellabili
come fluttuazioni spontanee del sistema. Essi sono indicati come segnali spuri in
quanto possono avere caratteristiche simili a un segnale gravitazionale essendo
invece di origine ambientale, e sono dovuti a varie cause:

e perdita di carica istantanea del trasduttore capacitativo;

e interferenze elettromagnetiche sulle linee di trasmissione dei segnali;

e schermaggio non perfetto del trasformatore superconduttore del de-SQUID;
e raggi cosmici che attraversano la barra;

e attivita sismica della piattaforma su cui poggia il rivelatore;

e segnali acustici.

Per rivelare un segnale gravitazionale ¢ dunque necessario separare i segnali dal
rumore intrinseco(attraverso appositi algoritmi) e quindi tra i segnali quelli spuri
da quelli effettivamente dovuti alle onde gravitazionali. Bisogna inoltre dire che
il rivelatore non é considerato in misura nel momento in cui, a priori, & possibile
determinare la presenza di segnali non gravitazionali dovuti all’attivita umana, ad
esempio lavori di manutenzione, oppure a segnali rivelati dai canali ausiliari come
sismografi, accelerometri, sonde elettromagnetiche, sonde della rete di alimenta-
zione e microfoni. Per questo tipo di problema ¢ implementato un algoritmo che
prevede a imporre veti temporali sui dati registrati.

Schema a blocchi. Ci concentreremo ora sul rumore intrinseco del sistema.

z[n|

I
si(t) se(t) @ (t 2, (nT,) S | el Passa | Lruwp(nTe) Trwp(nTa)
R a,() R 7o ADC Z(T.) o Z(T) Banda | Z(T0) LD Z(Ta)
n(t) !

analogico - digitale

Figura 3.1: Schema a blocchi del sistema di rivelazione.

Un rivelatore generico a barra risonante come AURIGA, puo essere schematiz-
zato in blocchi: nella figura 3.1 vediamo questa schematizzazione, con in succes-
sione:

e funzione di trasferimento+ catena di trasduzione;
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convertitore analogico/digitale;

filtro sbiancante I'(-);

filtro passa banda;

decimatore.

Funzione di trasferimento. Analizziamo innanzitutto la funzione di tra-
sferimento. Il rivelatore risulta formato da barra, trasduttore, risonatore elettrico,
amplificatore. Essendo valida per rumore e segnale gravitazionale l'ipotesi di pic-
coli segnali, il sistema € linearizzabile attorno al suo punto di lavoro. Il segnale in
uscita dal rivelatore ¢ elettrico, quindi, matematicamente, puo essere interpretato
come componenti elettriche equivalenti. Risolvendo lo schema elettrico equiva-
lente, si ottengono sia le la funzione di trasferimento del segnale H,(w), sia un
modello per il rumore 7(t) all’uscita del rivelatore. In generale si trova, che indi-
pendentemente dall’amplificatore e dai filtri analogici impiegati, nella banda utile,
la funzione di trasferimento pud essere approssimata come

(i)
Ny /- } o
[ T2 (iw — pe)(iw — pj)
Qui, N, rappresenta il numero di poli che coincide con il numero di oscillatori

presenti nel sistema. La posizione nel piano complesso del k-esimo polo ¢ legata

alla pulsazione caratteristica wy e al fattore di merito (), del rispettivo oscillatore
da:

Hy(w) = Ho(w) (3.1)

. Wi
Dk = Wk 0" (3.2)
AURIGA possiede tre modi dovuti a due oscillatori meccanici e a un oscillatore
elettrico.
L’acquisizione dei dati avviene mediante un convertitore analogico/digitale
(ADC) perché migliore é il rapporto segnale rumore e piu facile é la possibilita
di memorizzazione e analisi.

Rumore e filtro sbiancante. Passiamo ora al filtro sbiancante. A causa
del contributo browniano e di backaction il rumore equivalente a tempo continuo
all’uscita del rivelatore 7(t) & colorato e bisogna sbiancarlo. Per fare questo si
usa un filtro sbiancante digitale nel dominio del tempo discreto. Per semplicita
consideriamo il caso in cui il filtro sbiancante sia implementato prima del conver-
titore ADC. Per progettare il filtro sbiancante I'(w) bisogna innanzitutto sapere
la densita spettrale S, (w) della potenza del rumore all’uscita del rivelatore che si
ottiene risolvendo il circuito equivalente come gia detto. S,(w) ha gli stessi poli
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complessi coniugati py e p; della funzione di trasferimento del rivelatore (3.1), ma
in pitl ha anche i poli —p; e —p}, in quanto ¢ funzione reale di w?. Soddisfacendo
la condizione di Paley-Wiener (Papoulis), S, (w) é anche fattorizzabile, calcolando
ad esempio i residui S,, nei poli py:

Sp, = lim (iw — py)Sy(w) (3.3)

W—PL

e facendo poi il minimo comune multiplo dello sviluppo in frazioni parziali:

Np

Splw) = (B PPy PPy g (3.4)

] W~ Dk w+pr W —pp W — Py

Da quest’ultima si vede che §,(w) puo essere scritta come un contributo costante Sy
dovuto al rumore a banda larga all’uscita dal rivelatore piu i contributi di rumore
a banda stretta dovuti ai modi del sistema. Fattorizzando otteniamo infine:

_ e (iw — i) (iw + gx) (iw — gi) (iw + g5)
Salte) = ) iA—w) = 5% g (iw — pr)(iw + p) (iw — p%)(iw +P];Z)' (35)

Gli zeri complessi +q; e +¢; sono in numero uguale ai poli +py e £p; per il
fatto che quando w — oo, S,(w) — Sp. 1l filtro formante é quindi:

o = )i = ) _ g2 Nyle)
I _ ql/2 (W Qk)(?w qr) — 51/2 Aty 3.6
) =5 H (iw—p)(iw—=p;) ~ ° D(w) (30
il filtro sbiancante ¢ invece dato da:
1 —172 D(w) “1j2 7 (iw — pi) (iw — pj)
Nw)=——=5, "——% =25 : : ) 3.7
St 7oy B o S | Sy ey L

Consideriamo quindi in successione la funzione di trasferimento H, (w) e il filtro
sbiancante appena ottenuto I'(w): si vede subito come si ha la cancellazione dei
poli della funzione di trasferimento con gli zeri del filtro sbiancante, ottenendo
quindi una semplificazione della funzione di trasferimento:

Hy Sy'’D(w)

Hu(w) = H(@)Pw)= 5o =5m= =

HOSO—1/2 -
N,,(w)
Np

_ —1/2 1
= HoS H (iw — qx

Na=we=o .
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dove g e g; sono poli del filtro sbiancante.
Alla risposta in frequenza H,(w) corrisponde una risposta impulsiva data da:

0 t<0
hy(t) = " 3.9
) { ol Ry et + R et >0, (3.9)
dove R, sono i residui della funzione di trasferimento H,(w), dati da:
R,, = lim (iw— q)H,(w). (3.10)

Tw—qp

3.2 Analisi di tempo siderale

Il metodo usuale utilizzato nella ricerca di segnali gravitazionali consiste nella
ricerca di coincidenze tra piu rivelatori. Infatti, tutti gli eventi spuri sono di origine
locale e quindi facilmente scorrelabili nel caso di analisi in coincidenza con altri
rivelatori. A questo scopo é nato il consorzio IGEC (International Gravitational
Event Collaboration), una collaborazione internazionale tra i gruppi di ricerca dei
rivelatori ALLEGRO, AURIGA, EXPLORER, NAUTILUS, NIOBE.

Un’altra possibilita consiste in un’analisi che si basa sul tempo siderale, come
gia accennato nel primo capitolo. Il vantaggio di questo metodo € che il rumore
non é correlato con il tempo sidereo mentre il segnale gravitazionale proveniente da
un certo numero di sorgenti risente della modulazione dovuta all’antenna pattern
del rivelatore che dipende proprio dal tempo sidereo (Paturel and Baryshev, 2003;
2003a). In questo lavoro di tesi abbiamo quindi effettuato un’analisi di questo
tipo.

Considerando il fatto che sempre piu articoli prospettano nel parsec cubo cen-
trale della nostra galassia la presenza di numerosi oggetti compatti, come detto nel
capitolo precedente, abbiamo ritenuto plausibile la possibilita che burst di onde
gravitazionali qui si generino. Noi ci proponiamo di analizzare segnali provenienti
dal centro galattico e con tempi di arrivo modellabili come un processo di Poisson
uniforme sfruttando la particolarita dell’antenna pattern di AURIGA. Come si
vede dall’equazione (1.35) l’antenna pattern (calcolata mediando su tutte le possi-
bili polarizzazioni delle onde gravitazionali) dipende dal tempo siderale. Il nostro
metodo di analisi € quindi consistito nel prendere in considerazione tutti gli eventi
(anche quelli spuri) entrati nel rivelatore AURIGA. A questo punto, una volta de-
finita la soglia del sistema, il nostro scopo era confrontare le distribuzioni di questi
eventi a ore sideree diverse e in particolare confrontare le distribuzioni riferite alle
ore del minimo dell’antenna pattern, cioé quando nessun tipo di evento gravitazio-
nale proveniente dal centro galatttico puo essere stato registrato (abbiamo quindi
a che fare con eventi di background, cioé sorgenti di rumore non modellato), con le
ore dei massimi di risposta del rivelatore. Infatti come si puo vedere dall’Fig. 1.12,
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il rivelatore AURIGA ha due massimi di risposta per sorgenti del CG attorno alle
ore sideree 4 e 14 e un minimo compreso tra le ore 20 e 22. Collezionando almeno
100 giorni di dati, il conteggio cumulativo degli eventi registrati dovrebbe quindi
mostrare due picchi corrispondenti ai due massimi dell’antenna pattern. Il con-
fronto tra le distribuzioni in queste ore peculiari ci puo dire se siamo in presenza
di segnale gravitazionale oppure solo di eventi spuri.

3.2.1 1l test di Kolmogorov-Smirnov

Abbiamo quindi scelto come test statistico atto a determinare la compatibili-
ta o meno delle distribuzioni il test di Kolmogorv-Smirnov (Massey, 1951; Press
et al., 1992). Questo tipo di test si applica alle distribuzioni che sono funzio-
ni di una singola variabile, cio¢ a quei set di dati in cui ogni punto puod essere
associato a un singolo numero. In questi casi, quindi, si possono convertire le
distribuzioni in distribuzioni cumulative e associare ad esse una funzione Sy (x)
. Dati N eventi localizzati a certi valori x; = 1,....., N, Sy(z) é la funzione che
che ci da la frazione di punti a sinistra del valore x. Questa funzione é costan-
te tra z; consecutivi e inoltre varia dello stesso valore costante 1/N ad ogni ;.
Ovviamente differenti distribuzioni danno differenti distribuzioni cumulative. Il
test di Kolmogorov-Smirnov misura quindi la massima differenza assoluta tra due
distribuzioni cumulative, differenza definita in questo modo:

D= max |Sy,(x)— Sn,(2)|. (3.11)

—oo<r<+00

Per il calcolo della significanza del test entra in gioco la funzione monotona
Qrs(\) =2) (—1) 1e @™, (3.12)
j=1

con valori limite Qxg(0) =1 e Qgs(00) = 0.

In termini di questa funzione il livello di significanza per un valore osservato
D (come falsificazione dell’ipotesi nulla che le distribuzioni siano le stesse) & data
approssiamtivamente da

Pgs(D > D,) = Qs([v/N. +0.12 4 0.11/y/N,] D). (3.13)

Pur essendo l'eq. 3.13 solo una approssimazione valida per N > 1, il test di
Kolmogorov-Smirnov puod essere usato gia per insiemi con N > 5. Nel nostro caso
confrontiamo due distribuzioni indipendenti e quindi per il calcolo di Pxg bisogna
considerare

(3.14)
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Un vantaggio ulteriore del test di Kolmogorov-Smirnov & che esso non fa as-
sunzioni sulla distribuzione dei dati e inoltre é indipendente dalla variabile usata,
ad esempio se al posto di x si usasse logx, D rimarebbe la stessa.

Per quanto riguarda questo lavoro di tesi abbiamo scelto come valore limite per
la significanza Pxs < 0.01, nel senso che per questi valori di Pxg 'ipotesi nulla per
la quale le due distribuzioni sono uguali viene rigettata: in questo caso avremmo
a che fare con possibile segnale gravitazionale.

Abbiamo quindi implementato un algoritmo attraverso il quale abbiamo co-
struito istogrammi cumulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA per
coppie successive di ore. Gli eventi sono stati scelti in modo opportuno, attraverso
il test del x? e con un opportuna soglia sul rapporto segnale rumore in modo da
essere certi che essi fossero solo eventi impulsivi. Una volta fatto questo abbiamo
fissato la soglia del rivelatore a valori attorno a cinque volte la deviazione standard
del rumore, precisamente a valori di h = 0.68 x 107! e h = 0.70 x 1072! . A questo
punto abbiamo costruito degli istogrammi che contenessero ognuno solo gli eventi
registrati ad una particolare ora siderea e su questi abbiamo effettuato il test di
Kolmogorov-Smirnov. Il test é stato fatto effettuando il confronto tra le distri-
buzioni di tutti gli istogrammi appena creati con la distribuzione dell’istogramma
riferito agli eventi registrati durante le ore 21-22, cioé quando nessun segnale di
tipo gravitazionale proveniente dal CG é entrato nel rivelatore. Per ogni confronto,
il test ha restituito un valore della probabilita Pxg (refeq:probsmirnov).

L’analisi ¢ stata effettuata sugli eventi registrati tra il 30 maggio (run 679) e
il 3 novembre 2005 (run 710)dal rivelatore AURIGA. Il tempo zero ¢ stato fissato
con l'equinozio d’autunno 2004. In questo periodo il duty-cicle del rivelatore ¢
stato del 98%. Il numero di eventi spuri con SNR > 6 ¢ stato di una decina al
giorno (Fig. 1.9). Come gia mostrato nella sezione 1.3 il rivelatore ha funzionato
in modo quasi stazionario durante tutto il periodo di presa dati.

3.2.2 Risultati

Nella prima prova abbiamo fissato la soglia di rivelazione ad un valore pari
a h = 0.7 x 1072, Una volta costruiti gli istogrammi contenenti il numero di
eventi registrati dal rivelatore in funzione dell’ampiezza del segnale h, attraverso
il test di Kolmogorov-Smirnov, abbiamo verificato la compatibilita o meno delle
distribuzioni nel confronto con la distribuzione nelle ore 21-22.

Nelle figure successive (Fig.3.2, ??) mostriamo, come esempio, gli istogrammi
cumulativi riferiti alle ore del massimo di risposta del rivelatore gravitazionale
(abbiamo scelto le ore 3-4) e alle ore del minimo (21-22) e il risultato del test
di Kolmogorov-Smirnov (Fig.3.3). 1l test é stato effettuato su tutte le coppie di
ore come verifica dell’uniformita del test, ma il nostro scopo era confrontare le
distribuzioni al massimo dell’antenna pattern con il minimo.
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Figura 3.2: Istogrammi cumulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA:
sopra riferito alla coppia di ore sideree 3-4 nei sei mesi maggio-novembre 2005;
sotto riferito alla coppia di ore sideree 21-22 nei sei mesi maggio-novembre 2005.
In ascissa abbiamo ’ampiezza della trasformata di Fourier dell’evento. La soglia
di partenza ¢ pari a h = 0.70 x 1072 .
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Figura 3.3: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per distribuzioni con soglia
minima i = 0.7 x 1072!. 1l test & stato effettuato tra le distribuzioni di eventi
registrati alle varie ore sideree con quelli registrati nel minimo di risposta del
rivelatore tra le ore 21 e 22 sideree. Come si vede l'ipotesi nulla (Pxg < 0.01)
non ¢é stata falsificata né alle ore 3-4 né alle ore 13-14, quando cioé massima ¢ la
risposta del rivelatore per sorgenti del centro galattico.
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Dall’analisi del risultato del test di Kolmogorov-Smirnov si nota subito come
I'ipotesi nulla non sia stata falsificata, infatti la soglia Pxg < 0.01 scelta come
limite non ¢ stata mai oltrepassata in nessuna delle ore in cui massima ¢ la risposta
del rivelatore per sorgenti poste nel centro galattico.

Per verificare ulteriormente questo dato abbiamo abbassato la soglia di rive-
lazione, passando al valore h = 0.68 x 1072! e abbiamo nuovamente costruito gli
istogrammi ed effettuato il test di Kolmogorov-Smirnov

Qui di seguito, per la nuova soglia, sono riportati gli istogrammi cumulativi
sempre per le coppie di ore 3-4 e 21-22 e il risultato del test di Kolmogorov-Smirnov
(Fig. 3.4, 3.5).

Anche in questo caso 'ipotesi nulla non ¢ stata falsificata.

L’eventuale emissione stazionaria di onde gravitazionali dal centro galattico av-
viene quindi a un tasso troppo piccolo per essere rilevato dal rivelatore AURIGA,
quindi visto che 1’analisi dei dati reali non ha dato esisti positivi, per dimosta-
re la validita del metodo abbiamo introdotto noi eventi che simulassero eventi
provenienti dal centro galattico. Inoltre, grazie all’analisi appena fatta, ¢ stato
possibile stabilire come fondo del rivelatore gli eventi registrati alle ore sideree
21-22 e, partendo da questo presupposto, rieffettuare ’analisi attraverso il test di
Kolmogorov-Smirnov.
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Figura 3.4: Istogrammi cumulativi degli eventi registrati dal rivelatore AURIGA:
sopra riferito alla coppia di ore sideree 3-4 nei sei mesi maggio-novembre 2005;
sotto riferito alla coppia di ore sideree 21-22 nei sei mesi maggio-novembre 2005.
In ascissa abbiamo ’ampiezza della trasformata di Fourier dell’evento. La soglia
di partenza ¢ pari a h = 0.68 x 1072 |
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Figura 3.5: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per distribuzioni con soglia
minima 7 = 0.68 x 102, 11 test ¢ stato effettuato tra le distribuzioni di eventi
registrati alle varie ore sideree con quelli registrati nel minimo di risposta del
rivelatore tra le ore 21 e 22 sideree. Come si vede l'ipotesi nulla (Pxgs < 0.01)
non ¢é stata falsificata ne alle ore 3-4 né alle ore 13-14, quando cioé massima ¢ la
risposta del rivelatore per sorgenti del centro galattico.



Capitolo 4

Simulazioni

Nelle sezioni successive riportiamo il metodo e i risultati delle simulazioni
effettuate per verificare la bonta e la sensibilita del metodo.

4.1 Metodo delle simulazioni

Come si ¢ visto dal capitolo terzo, dall’analisi dei dati raccolti dal rivelatore
AURIGA non é emersa una evidenza di onde gravitazionali emesse da sorgenti
impulsive del centro galattico. Questo puo significare non che non esistano, ma o
che il rivelatore non ha una sensibilita sufficiente per rivelarle oppure che il me-
todo da noi applicato, I’analisi di tempo siderale, non sia effettivamente valido. 1l
nostro scopo era quindi valutare se il metodo funziona qualora sia presente segnale
gravitazionale sopra il rumore gaussiano non modellato registrato dal rivelatore.
Attraverso ’analisi dei dati registrati dal rivelatore é stato possibile determinare
il fondo del rivelatore, nel senso che tutto quello che il rivelatore ha registrato alle
ore 21-22 ¢é ora per noi fondo e da questo presupposto effettuiamo la nostra ana-
lisi. Abbiamo dovuto quindi generare degli eventi da aggiungere in modo casuale
a quelli effettivamente registrati dal rivelatore. Per fare questo ci siamo rivolti al
recente lavoro di Coccia et. al. (2004). Esso prevede, come visto in 2.2.1 che eventi
catastrofici come gli starquake che sconvolgono le stelle di neutroni che accrescono
oppure le magnetar, rispettino la legge di Gutenberg-Ricther dei terremoti, quindi
I’emissione di energia avra uno spettro a legge di potenza =7, con indice di potenza
v = 1.66 . Una volta generati, questi eventi hanno dovuto essere modulati dal-
I’antenna pattern del rivelatore prima di essere sommati agli eventi effettivamente
registrati dal rivelatore. A questo punto siamo passati all’analisi vera e propria,
con lo stesso procedimento usato nel caso dei soli dati reali. Abbiamo quindi co-
struito gli istogrammi cumulativi per le varie coppie di ore e, attraverso il test di
Kolmogorov-Smirnov, abbiamo valutato la compatibilita tra le distribuzioni alle

67
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ore 3-4 e 13-14, quando massima ¢é la risposta del rivelatore, con la distribuzione
alle ore 21-22, quando appunto nessun segnale proveniente dal centro galattico é
entrato nel rivelatore. La soglia scelta per il test di Kolmogorov-Smirnov affinché
I'ipotesi nulla non fosse verificata € stata scelta sempre pari a P < 0.01. La soglia
é stata scelta cosi bassa per una scelta per cosi dire conservativa, nel senso che il
nostro scopo era quello di verificare la validita del metodo. Scegliendo una soglia
cosl bassa eravamo certi che il segnale da noi generato fosse stato effettivamente
rivelato. Il numero di eventi generati é stato fatto variare fino a ottenere appunto
la falsificazione dell’ipotesi nulla del test di Kolmogorov-Smirnov. Ogni evento
generato corrispondeva a una energia data da 2.21, pari quindi a ~ 5 x 1075 M c?
per sorgenti nel centro galattico (Coccia et al., 2004).

4.2 Risultati

L’analisi é stata effettuata introducendo del segnale con un rate variabile, par-

tendo da un evento al giorno, pari a ~ 5x 1075 My c?/giorno ~ 2x 1072 Mgy c? /anno
convertite in onde gravitazionali all’anno.
Come esempio mostriamo gli istogrammi cumulativi e il test di Kolmogorov-Smirnov
(Fig.4.1) per, appunto, il rate di un evento al giorno. Il test é stato effettuato su
tutte le ore, ma la nostra analisi prevedeva solo il confronto tra le coppie di ore
con massima risposta del rivelatore per sorgenti localizzate nel centro galattico,
con il confronto alle ore di minima risposta del rivelatore.

Il rate di eventi introdotti & poi stato fatto variare fino al momento in cui
I'ipotesi nulla del nostro test statistico, cioé la compatibilita tra le distribuzioni
degli eventi durante le ventiquattro ore con la distribuzione degli eventi registrati
alle ore 21-22, non é stata falsificata:questo ¢ avvenuto ad un rate di 4.2 eventi al
giorno introdotti.

La Fig.(4.3) riportano appunto la distribuzione degli eventi alle ore 21-22 con
la distribuzione degli eventi nella coppia di ore per la quale il test di Kolmogorov-
Smirnov ha restituito un valore di Pgg che ci ha imposto di rigettare I'ipotesi
nulla. La falsificazione dell’ipotesi nulla é avvenuta durante le ore 13-14, come si
vede dalla Fig.(4.3)

Il rate di eventi da noi generato corrisponderebbe a un totale di ~ 1x107* My c?/anno
convertite in onde gravitazionali nel centro galattico.

Abbiamo poi rieffettuato la stessa analisi aumentando la soglia a h = 0.70 x
1072L. Anche in questo caso abbiamo fatto variare il rate partendo da un evento
al giorno. Abbiamo sempre effettuato il confronto tra le distribuzioni corrispon-
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Figura 4.1: A sinistra: istogrammi cumulativi degli eventi registrati dal rivelatore
AURIGA a cui sono sommati gli eventi da noi generati secondo una distribuzione
al legge di potenza (rate di 1 evento al giorno pari a 5 x 107°M,, convertite al
giorno in onde gravitazionali): sopra quello riferito alla coppia di ore sideree 3-4 |
sotto quello riferito alle ore sideree 21-22 dove minima é la risposta del rivelatore.
In ascissa abbiamo ’ampiezza della trasformata di Fourier dell’evento. La soglia
di partenza ¢ pari a h = 0.68 x 1072 . A destra: risultato della probabilita del
test di Kolmogorov-Smirnov sempre per il rate di un evento al giono. Come si puo
notare, anche solo 'introduzione di un evento al giorno serve a popolare la coda
degli istogrammi. Il grafico a desta mostra il valore della Pgg uscito dal confronto
delle distribuzioni delle varie coppie di ore consecutive con la distribuzione delle
ore 21-22. Come si vede l'ipotesi nulla (Pxg < 0.01) non ¢ stata falsificata né
alle ore 3-4 neé alle ore 13-14, quando cioé massima € la risposta del rivelatore per
sorgenti del centro galattico.
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Figura 4.2: Istogrammi cumulativi 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 di
massa convertita in onde gravitazionali (al giorno) di 2.1 x 107*Myc?. Le ore 13-
14 sono quelle per le quali il test di Komogorov-Smirnov ha restituito un valore di
Prs < 0.01 facendoci rigettare I'ipotesi nulla. La soglia minima ¢ sempre pari a
h =0.68 x 1072



4.2. RISULTATI 71

10" \ /

10-3IJIIilIIIiII[IIJIIiIIII
0 5 10 15 20

Figura 4.3: Risultati del test di Kolmogorov-Smirnov per gli eventi simulati con
rate di 4 eventi al giorno pari a 2 x %0_4M@ convertite al giorno in onde gravi-
tazionali. La soglia minima ¢ pari a h = 0.68 x 1072L. Tl test ¢ stato effettuato
tra le distribuzioni di eventi registrati alle varie ore sideree con quelli registrati nel
minimo di risposta del rivelatore tra le ore 21 e 22 sideree , ma per la nostra analisi
abbiamo tenuto conto solo del confronto con le coppie di ore in cui la risposta del
rivelatore ¢ massima, cioé le coppie di ore 3-4 e 13-14. Il confronto tra queste
coppie di ore significative ha restituito un valore di P < 0.01, falsificando quindi
la nostra ipotesi nulla

denti alle ore 21-22 con quelle corrispondenti alle ore del massimo di risposta del
rivelatore per sorgenti del centro galattico, cioeé 3-4 e 13-14. In questo caso per
falsificare I'ipotesi nulla é bastato introdurre un numero di eventi giornalieri pari
a 3.2, corrispondenti a 5 x 1072Mc?. Anche in questo caso 'ipotesi nulla & stata
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falsificata in corrispondenza del secondo massimo di risposta del rivelatore.

4.3 Discussione

Il problema emerso dopo I’analisi dei dati raccolti da AURIGA era quello di

capire se effettivamente il rivelatore non avesse registrato nulla di rilevante per
quanto riguarda ’emissione di onde gravitazionali dal centro galattico, oppure se
il metodo da noi pensato per effettuare I'analisi fosse sbagliato. Ci siamo quindi
rivolti a delle simulazioni che ci hanno permesso di verificare la bonta del metodo
applicato.
Introducendo eventi generati secondo una distribuzione a legge di potenza abbiamo
verificato che il confronto tra le distribuzioni alle ore di massima risposta del rive-
latore con quelle di minima risposta mostrava una loro incompatibilita, misurata
da Pkg, crescente. Il metodo di analisi secondo il tempo siderale é quindi risultato
corretto e grazie a questo sara possibile ricavare un limite superiore sulla massa
convertita in onde gravitazionali da eventi impulsivi dal cento galattico. I valori da
noi trovati non possono a tutti gli effetti definirsi limite superiore mancando la fa-
scia di confidenza entro cui essi possono essere ritenuti validi. Nonostante questo,
i valori da noi ricavati sono comunque compatibili con quelli ricavati attraverso
altri metodi da Dubath et al. (2006).



Conclusioni

Per concludere riportiamo alcuni punti chiave di questo lavoro di tesi.

Innanzitutto bisogna ricordare la direzionalita del rivelatore, che ¢ alla base del
nostro approccio alla ricerca di onde gravitazionali.Grazie a questo € stato possibile
scegliere un luogo privilegiato su cui effettuare la nostra analisi. La nostra scelta
¢ ricaduta sul centro galattico. Un buco nero super massiccio, 10* o forse piil
oggetti compatti racchiusi in un parsec cubo e una relativa vicinanza lo rendono
candidato ottimo per la ricerca di onde gravitazionali prodotte da eventi impulsi-
vi. L’analisi da noi effettuata é stata resa possibile solo dalla quasi stazionarieta
e dal duty cicle del 98% del rivelatore AURIGA. Grazie a questo ¢ stato possibile
raccogliere dati per piu di sei mesi. Questo ci ha permesso di provare ad effettuare
una ricerca sperimentale di onde gravitazionali. Purtroppo la sua sensibilita non
¢ ancora abbastanza elevata per permetterci una detection diretta, ma siamo co-
munque riusciti a testare la validita dell’analisi di tempo siderale. La validita del
nostro tipo di analisi é stata effettuata introducendo eventi generati secondo una
precisa distribuzione sopra quello che per noi era il fondo del rivelatore. E’ basta-
to aggiungere un numero esiguo di eventi al giorno percheé essi venissero rivelati
attraverso la falsificazione del test di Kolmogorov-Smirnov.

In prospettiva, ’analisi di tempo siderale é risultata valida e, dipendendo solo
dall’antenna pattern, é applicabile ad ogni tipo di rivelatore. Questo tipo di lavo-
ro € quindi ulteriormente sviluppabile, fino ad ottenere un limite superiore sulla
massa convertita in onde gravitazionali. Infatti i valori da noi ricavati non posso-
no definirsi limite superiore in quanto non € stato possibile ricavare una fascia di
confidenza per il risultato ottenuto.
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Appendice A

Risposta di un interferometro a
un’onda gravitazionale
monocromatica

Come si sa ogni sistema di riferimento é equivalente nel calcolo teorico e per
questo si é soliti scegliere quello che rende piu semplice questo tipo di calcolo. In
realta, quando pero si deve riportare la teoria al dato sperimentale, si é obbligati
a riferirci al sistema di riferimento dell’apparato strumentale. Ad esempio se aves-
simo a che fare con urti di particelle su un bersaglio fisso le predizioni teoriche si
potrebbero fare nel sistema di riferimento del centro di massa ma alla fine queste
predizioni devono essere riportate nel sistema di riferimento del laboratorio. In
relativita questo é ancora piu importante. Il sistema di riferimento del laborato-
rio per gli vari interferometri e per le antenne gravitazionali é chiamato sistema
di coordiante normali di Fermi (FNC) e quindi proprio a questo sistema bisogna
riportare ogni ipotesi teorica. Come abbiamo gia visto il sistema di riferimento
migliore dove risolvere i nostri calcoli teorici ¢ la TT-gauge e quindi innanzitutto
bisogna indicare le tarsformazioni di coordinate da un sistema all’altro. Consi-
deriamo un’onda gravitazionale monocromatica che si propaga lungo ’asse z con
polarizzazione + (h1;' = —h3] = A, sin (k2" — wt), tutte le altre componenti del-
la metrica perturbata sono zero (Fortini and Gualdi, 1982)). Le trasformazioni tra
le coordinate della gauge TT (con apice)e il sistema FNC (senza apice) sono date
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da:

(=1 A e (centael) coslel) gy (wt))

v =2+ App( (kkzz_“t) — COZ(;”) — sin (wt))

cos (kz—wt) cos(wt)

y, =Yy—- A-i-y( k2 T Tk sin (Wt))

r_ x2—y? /cos (kz—wt) cos(wt) .
| 2 =2 - AL (T — = —sin(wt)).

Consideriamo allora un interferometro, come precedentemente descritto, for-
mato da un BS e da due specchi. L’onda gravitazionale si propaga lungo |’asse
z, perpendicolare al piano (x,y) individuato dall’interferometro. Il sistema FNC
collegato a questo apparato é rappresentato in figura A.1 dove 'origine del siste-
ma coincide con il BS e gli assi x e y passano per gli specchi posti a distanza L
dall’origine.

M2 C:] (t's,x"s=L)

(t'#,X'#=L)
(tz',X2'=O)
% =
BS (tw',X1'=O) M1 X

Figura A.1: L’interferometro come visto nella gauge TT: BS ¢é il beam splitter,
M;i,M; sono gli specchi. ¢} ¢ il tempo in cui il fotone esce da BS, mentre ¢} ¢é il
tempo d’arrivo dopo lo scattering degli specchi alla distanza :1:;éﬁ e al tempo t;#

Un raggio di luce che viaggi dal BS agli specchi risente di uno spostamento
di fase dovuto all’interazione con l'onda gravitazionale e allo spostamento degli
specchi rispetto all’origine. Nel sistema FNC misurare questo spostamento di fase é
particolarmente difficile, ma si pud misurare facilmente nella TT-gauge (Estabrook
and Wahlquist, 1975). Di fatto gli specchi, inizialmente fermi, restano fermi nella
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TT-gauge ad ogni momento susseguente, cosi che uno possa scrivere, per un raggio
luminoso che si muove lungo 'asse x (similmente per I’asse y) e che venga riflesso
all'indietro dallo specchio alla distanza fissa 27, = L (y), = L) al tempo t/,:

2z Ay Lsi .
# 1y +L sinn 1
L=ty —t) + == sin (with, — 1)

(A.2)
% =

th —t) — HEMLgin (wth — 7).

Qui n = w(ty —1})/2 = wL/c, mentre wty —n = (t; +1t5)/2 = t),. Dall’equazione
A.2 si vede che 'unco effetto dell’onda gravitazionale ¢ un ritardo provocato al
tempo di percorrenza del fotone: questo € vero nella TT-gauge dove lo shift della
fase e dato da

A¢ = Ar(L/Ac)(sinn/n) A4 sin (wts —n) (A.3)

con A, lunghezza d’onda della luce.

Per trovare lo shift della fase come visto nel FNC, si devono applicare A.1
nel caso speciale 2/ = 0 e y' = 0. Le coordinate TT dei tre eventi (¢},0,0,0),
(t4,0,0,0), (t3,0,0,0) rappresentano rispettivamente la partenza di un fotone dal
BS, la sua riflessione dallo specchio e il ritorno al BS. Sono quindi collegate alle
coordiante del FNC da (#; = t, ) = 2’ =0, y; =0, z; = 0), (t}, = t4 +
AjwL?cos (wty)/(4¢%), oy = x4 + AywLsin (wty)/2, yl = 0, 2, = 0), (ty = t,
xh =129 =0, y, =0, 25 =0). La variazione di distanza e il ritardo temporale dato
dal passaggio dell’onda sono quindi dati da:

At, =ty —t1 — (2zp/c) = %(1 - %) sinwty — 7
(A.4)
Ax =2L —2xy = Ay Lsin (wty —1).

Stesso ragionamento si deve fare con l’asse y e tenendo conto che lo shift to-
tale della fase dovuto all’interazione dell’onda gravitazionale col fotone ¢ A¢ =
(21 /Ae)[(Ax — cAt,) — (Ay — cAt,)] abbiamo

Aj— 47T(L/)\G)Si%fl+ sin (wts — ). (A.5)

Questo risultato mostra che I'interferometro misura effettivamente gli effetti com-
binati dovuti allo spostamento degli specchi e al ritardo di fase del fotone. In una
situazione fisica reale, dove L ~ 3km, w < 10°rad/s, si trova che n = wL/c =
L/X < 1 e per questo il ritardo temporale va come sinn/n — 1 ~ n?/6 < 1, quindi
trascurabile rispetto allo spostamento spaziale.
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