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�Io ritengo però he non siapossibile apire veramente i suessidella sienza se non si apise anhequanto essi siano so�erti: quanto siafaile essere fuorviati, quanto siadi�ile sapere, in ogni irostanza,qual'è la prossima osa da fare�.I primi tre minutiSteven Weinberg
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IntroduzioneLe pulsar sono stelle di neutroni rapidamente ruotanti ed altamente magnetizzate heemettono radiazione ollimata su un'ampia porzione dello spettro elettromagnetio,sovente dalla banda radio (>∼10 MHz) �no alla banda dei raggi gamma (>∼1010 GHz).Poihé l'asse di rotazione di una pulsar solitamente non è allineato on il suo assemagnetio (attorno al quale si sviluppano on varie geometrie i fasi di radiazione),il segnale proveniente da queste stelle di neutroni è osservabile sottoforma di impulsiperiodii (e�etto faro).In base al loro periodo di rotazione P , il loro ampo magnetio super�iale B e laloro età aratteristia τc, le pulsar possono essere suddivise in due ategorie: le pulsarordinarie, aratterizzate da P ∼ 1 s, B ∼ 1012 G, e τc<∼ 108 yr, e le pulsar riilate,aratterizzate da P ∼ 1 ÷ 10 ms, B ∼ 108 G, e τc >∼ 108 yr.Poihé le radiazioni nelle bande del visibile e del radio (speie alle frequenze piùutilizzate per questi studi, da 200 MHz a 30 GHz) riesono ad attraversare l'at-mosfera terrestre, l'osservazione delle pulsar dalla super�ie terrestre avviene trami-te i telesopi ottii e i radiotelesopi, mentre per le rimanenti bande dello spettroelettromagnetio l'osservazione è limitata quasi eslusivamente all'uso dei telesopispaziali.A 46 anni dalla prima soperta ad opera di Joelyn Bell ed Anthony Hewish(1967), sono state individuate più di 2000 pulsar, la maggior parte delle quali inbanda radio. L'importanza di studiare le pulsar risiede nel fatto he questi oggettiompatti, ed in partiolare le pulsar riilate, si omportano ome orologi altamentestabili, e quindi possono essere utilizzati ome strumenti elesti di laboratorio pereseguire esperimenti in vari ampi della Fisia. Ad esempio, tramite gli studi sullapopolazione delle pulsar, si può determinarne la distribuzione degli elettroni nel mezzointerstellare e onosere il ampo magnetio galattio. I sistemi binari ostituitida una stella di neutroni e una pulsar, o da due pulsar ome nel aso del sistema
PSRJ0737− 3039 (Burgay et al., 2003), ostituisono dei formidabili laboratori pertestare la teoria della Relatività Generale e le varie teorie alternative sulla gravità inampo forte. Inoltre le pulsar al milliseondo rappresentano degli importanti mezzid'indagine, nello studio sia delle onde gravitazionali, sia della materia ultradensa edhanno permesso di soprire i primi pianeti extrasolari.In ambito osservativo, la sienza delle pulsar si divide in due ampi prinipali:la riera di nuove pulsar (Searh) e lo studio dei tempi di arrivo degli impulsion la proedura di Timing, al �ne di determinare on preisione le aratteristiheposizionali, inematihe, rotazionali ed eventualmente orbitali della pulsar in esame.9



Questo lavoro di Tesi verte all'ottimizzazione delle osservazioni di pulsar on ilSardinia Radio Telesope (SRT), un radiotelesopio dotato di un ri�ettore para-bolio di 64 m, attualmente in fase di ollaudo strumentale, he opera in banda radionell'intervallo 0.3÷ 100 GHz, e he si trova a San Basilio, una loalità a ira 40 kmda Cagliari.In partiolare sono state a�rontate tre di�erenti problematihe.Un primo studio è stato �nalizzato all'ottimizzazione delle osservazioni delle pulsarrelativistihe J1909-3744 e J0737-3039A, mediante la simulazione di diverse ampa-gne osservative da e�ettuarsi prossimamente presso SRT in banda L (ν = 1550MHz).A partire dalle e�emeridi orrenti delle pulsar e dai parametri strumentali dei varirievitori utilizzati, l'ottimizzazione è stata ottenuta studiando ome la soluzione ditiming potesse migliorare al variare delle modalità on ui nuove osservazioni sonoe�ettuate. In partiolare si è erato di stabilire se e in he misura sia possibileun miglioramento nella misura dei parametri post-Kepleriani, e nella determinazionedella distanza della pulsar PSR J0737-3039A.Un seondo studio è stato �nalizzato all'individuazione di un ampione di sorgentigamma, senza ontroparte nota ad altre lunghezze d'onda, he possano potenzialmen-te essere assoiate e identi�ate on pulsar tramite osservazioni radio. Tale attività diriera multifrequenza di nuove pulsar ostituirà una delle prime attività osservativedel radiotelesopio SRT, ontribuendo allo studio e alla omprensione delle proprietà�sihe delle pulsar gamma, anora oggi poo hiare. Le andidate pulsar sono stateindividuate tra tutte le sorgenti gamma non anora identi�ate (selezionandole inbase a determinati riteri �sii), ontenute all'interno del seondo atalogo Fermi-LAT (2FGL), he inlude tutte le sorgenti gamma individuate dal telesopio spazialeFermi.La terza e ultima parte del lavoro è invee �nalizzata all'individuazione delle regionidella nostra Galassia he più utilmente possano essere osservate da SRT in modalitàdi �riera iea� di nuove pulsar. Tale studio è stato realizzato mediante una serie disimulazioni di survey, i ui risultati vengono paragonati on quelli ottenuti da altresurvey note e�ettuate negli ultimi anni presso altri radiotelesopi. A dispetto dell'e-levato numero di pulsar già onosiute, soprirne di nuove è infatti importantissimo,in quanto è nel ontesto di una popolazione sempre più ampia he emergono le pulsarpiù interessanti, quali quelle relativistihe e/o più energetihe.Questa tesi è strutturata in sei apitoli.Nel apitolo 1 vengono presentate le pulsar: oltre ad essere mostrate le loro arat-teristihe �sihe di base, vengono illustrati: i modelli he desrivono il meanismodi emissione ed il tasso di rallentamento, quali sono gli e�etti he subise il segnaledi una pulsar nell'attraversare il mezzo interstellare, i possibili senari evolutivi.Nel apitolo 2 vengono introdotte le aratteristihe fondamentali di un radioteleso-pio, ossia lo strumento he permette l'osservazione delle pulsar in banda radio, onpartiolare riferimento al Sardinia Radio Telesope.Nel apitolo 3 vengono desritti i due prinipali metodi d'indagine osservativa dellepulsar, ossia le proedure di Searh e di Timing, ed inoltre vengono analizzati i10



parametri osservativi e strumentali he devono essere onsiderati per programmareal meglio le Survey.Il apitolo 4 riporta la prima parte dello spei�o lavoro di Tesi, indirizzato al-l'ottimizzazione della strategia osservativa per le pulsar relativistihe J1909-3744 eJ0737-3039A.Il apitolo 5 si foalizza sulla seonda parte del lavoro di Tesi, teso ad individuareun ampione di sorgenti gamma, tra tutte le sorgenti gamma non anora identi�ateontenute all'interno del seondo atalogo Fermi-LAT (2FGL), he possano poten-zialmente essere assoiate e identi�ate on pulsar tramite osservazioni radio.Il apitolo 6 riguarda la terza ed ultima parte del lavoro di Tesi, he si inentrasull'ottimizzazione di survey �iehe� presso SRT.Nell'ultima parte di questo lavoro di Tesi, oltre ad essere presentati i risultati e glisviluppi futuri, sono inluse tre appendii: nell'appendie A è riportato il odie diprogrammazione IDL per la selezione del ampione di sorgenti gamma, nell'appendieB è mostrata la lista delle 95 sorgenti gamma più promettenti per la riera di nuovepulsar, mentre nell'appendie C è riportato il odie di programmazione IDL per ilalolo dei puntamenti di una survey iea.
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Capitolo 1Le PulsarNel seguente apitolo verranno analizzati i orpi elesti studiati in questo lavoro diTesi: le pulsar. Le pulsar sono stelle di neutroni rapidamente ruotanti, altamentemagnetizzate, ed emettono radiazione ollimata su un ampio spettro elettromagneti-o. Dopo aver brevemente desritto la omposizione e l'origine di una stella di neu-troni (�1.2), mediante l'ausilio di modelli sempli�ati (�1.3) si spiegherà la Fisiadell'emissione elettromagnetia da questi orpi elesti, ed inoltre si erherà di apireper quale motivo le pulsar sono importanti da studiare (�1.2.2). Una volta presentatele aratteristihe dell'impulso (�1.6) e l'energetia di una pulsar (�1.4), attraverso ildiagramma BS − P (�1.7) si analizzerà il ilo evolutivo (�1.8) e lo senario di ri-ilaggio (�1.8.3). Come si vedrà nel paragrafo 1.9, questo diagramma onsente dipoter distinguere le pulsar in due ategorie: pulsar ordinarie e pulsar riilate. In�-ne si vedrà quali tipi di pulsar si prestano meglio ad essere studiate nel ontesto diprogrammi osservativi di timing e di searh (�1.9).1.1 Le originiNel 1967 Joelyn Bell e Anthony Hewish, durante uno studio sulla sintillazione hesubisono le onde elettromagnetihe (più preisamente onde radio emesse da sorgentimolto distanti ome i Quasar) nell'attraversare il mezzo interplanetario, osservaronoal radiotelesopio del Mullard Radio Astronomy Observatory, un osservatorio situatoviino a Cambridge, un segnale periodio regolare on periodo P = 1.337 s (�gura1.1). Non onosendo la natura di questo segnale, fu onsiderata, tra il serio ed il fa-eto, l'ipotesi he il segnale fosse di origine extraterrestre e gli fu dato il nome di LittleGreen Men (LGM, �pioli uomini verdi�). In seguito, e�ettuando ulteriori puntamen-ti on il loro radiotelesopio in altre zone del ielo, i due sienziati soprirono segnalianaloghi, rendendosi onto he in e�etti quei segnali periodii dovessero appartene-re ad oggetti di natura eleste: dopo poo tempo pubbliarono dunque la sopertadi una nuova lasse di oggetti astro�sii, he vennero hiamati pulsar (PULSatingstAR). Il nome pulsar deriva dal fatto he l'emissione rievuta da queste partiolaristelle risulta essere apparentemente pulsata, on iliità pari al periodo di rotazione13



Figura 1.1: Segnale periodio registrato della prima pulsar onosiuta, la CP 1919+21.L'immagine è presa da http://www.v.nrao.edu/ourse/astr534/Pulsars.html.
P della stella (�gura 1.1): in pratia si tratta di �e�etto faro�, dovuto al fatto hel'emissione risulta essere ollimata, e l'asse di rotazione della pulsar è disallineatodall'asse magnetio lungo il quale si dispongono i fasi di emissione radio.Inizialmente furono proposte varie interpretazioni sull'emissione di questi segnaliradio, ma poo dopo (1968) si fee largo l'ipotesi dell'astronomo Thomas Gold, hede�nì le pulsar ome stelle di neutroni dotate di altissime veloità di rotazione ed ele-vatissimi ampi magnetii super�iali. Come si vedrà nel paragrafo 1.3.1, il modelloproposto da Gold prevedeva un rallentamento del periodo di rotazione delle pulsar pere�etto della trasformazione dell'energia inetia rotazionale in radiazione elettroma-gnetia. Questa idea fu sviluppata grazie anhe agli studi preedenti dell'astronomoFrano Paini (1967), he aveva modellizzato una stella di neutroni (oggetto allorasolo teorizzato) on un dipolo magnetio rapidamente ruotante.1.2 Stelle di neutroni e pulsarCome detto già all'inizio, una pulsar è prima di tutto una stella di neutroni, nata inseguito all'evoluzione di una stella (�1.2.1), in ui la materia ostitutiva assume unostato degenere.Una stella di neutroni, aratterizzata da un raggio tipio RNS ∼ 106 m e da unamassa tipia MNS ∼ 1.4M⊙, genera un ampo gravitazionale elevato, e iò impliahe gli e�etti relativistii diventino rilevanti nello studio di una stella di questo tipo.A ausa dei raggi molto pioli e delle enormi densità in gioo (〈ρ〉>∼ 1014 g m3),queste stelle sono denominate �oggetti ompatti�.La massa ed il raggio di questi oggetti ompatti vengono determinati per viateoria onsiderando il omportamento della materia ad altissime densità, attraversovarie equazioni di stato ipotizzate per la materia nuleare: queste diverse equazioniprediono masse massime diverse, raggi diversi per una data massa, e strutture internedi�erenti.Come si può vedere dalla �gura 1.2, una struttura tipo può essere shematizzataseondo il modello proposto da Pines (1980), in ui la stella di neutroni viene divisain inque zone diverse:� l'atmosfera → strato molto sottile (∼ 0.1 m) omposto prinipalmente daidrogeno e, in aluni asi, elementi più pesanti;14



Figura 1.2: Struttura di una tipia stella di neutroni on M ∼ 1.4M⊙.� l'inviluppo → strato elettriamente onduttivo, spesso alune entinaia dimetri, omposto da nulei e da elettroni degeneri relativistii;� la rosta→ strato spesso (500÷1000m), omposto da nulei di 5626Fe e elettroniimmersi in un liquido quantistio di neutroni, molto probabilmente nello statodi super�uido;� il nuleo esterno → omposto da neutroni nello stato di super�uido, ed inquantità minore da protoni ed elettroni;� il nuleo interno → omposto probabilmente da strange quark matter, unamisela di quark up, strange e down he si trovano in uno stato fondamentaleintrinseamente più stabile di quello del protone.Il nuleo, di spessore ∼ 9 · 103 m, ostituise più del 99% della massa della stelladi neutroni.1.2.1 Formazione di una stella di neutroniQuasi tutte le stelle di neutroni, alla loro nasita, sono aratterizzate da periodi dirotazione molto orti e da elevati ampi magnetii. Queste aratteristihe possonoessere omprese attraverso l'analisi del proesso di formazione di questi oggetti om-patti, in ui la onservazione del �usso del ampo magnetio (ΦB ∝ B · R2) e delmomento angolare (L = Iω) provoano rispettivamente un aumento del ampo ma-gnetio (BS ∼ 1012 G) ed una diminuzione del periodo di rotazione (P ∼ 10 ms)rispetto ai valori posseduti dal nuleo stellare progenitore.Attualmente esistono due senari possibili di formazione per le stelle di neutroni.Uno degli senari più aettati é quello in ui una stella, on massa iniziale ompresatra 5÷ 8M⊙ e 20÷ 25M⊙ (Fryer, 1999), evolva mediante un ollasso gravitazionaledel nuleo. Il ollasso ausa un'esplosione di supernova di Tipo II: questa esplosioneorigina un involuro gassoso (SuperNova Remnant: SNR) ed una stella di neutroni. Sel'esplosione non è perfettamente simmetria, la stella di neutroni rieverà un �alio�(kik) e quindi aquisirà una veloità spaziale elevata (∼ 400 km s−1). Si stima he15



in una Galassia simile alla nostra si possa veri�are un'esplosione di supernova ogni
∼ 50÷ 100 yr.Un altro senario possibile di formazione di una stella di neutroni è dato dal-l'aresimento di materia da una stella ompagna in una nana biana massiva, onmassa viina alla massa di Chandrasekar1 (Mihel, 1987)(Canal et al., 1990).1.2.2 Perhé studiare le pulsarIl segnale periodio proveniente dalle pulsar, alune delle quali sono rotatori estrema-mente stabili il ui periodo di rotazione risulta auratamente misurabile, ostitui-se un �orologio eleste� he può essere utilizzato ome un eellente strumento perinvestigare un grande numero di ampi sienti�i:� la dispersione del loro segnale pulsato nel mezzo interstellare è un modo dimisurare la distribuzione degli elettroni liberi nella nostra Galassia;� la rotazione di Faraday dei loro segnali polarizzati aiuta a determinare la strut-tura su larga sala del ampo magnetio galattio;� se si trovano in ammassi globulari, le pulsar permettono di studiare la dinamiadegli ammassi e la profondità della bua di potenziale, onsentendo in aluniasi la soperta di buhi neri;� in questi ultimi anni, vengono utilizzati gruppi di pulsar on un segnale estre-mamente stabile e auratamente misurabile per gli esperimenti Pulsar TimingArray per la riera di onde gravitazionali;� quando orbita attorno ad una stella ompagna, una pulsar si presta ad indagarel'evoluzione del sistema binario;� quando una pulsar orbita attorno ad una stella ompagna di tipo ompatto, èpossibile eseguire importanti test sulla Relatività Generale nel regime di ampoforte, attraverso la misura molto preisa degli e�etti post-Kepleriani sui motiorbitali (apitolo 4).1.3 Modelli delle pulsarQuando una nuova pulsar viene soperta, le prime quantità misurabili sono il periododi rotazione P (dopo ira un anno di osservazioni ripetute) e la sua variazione neltempo, ossia Ṗ = dP

dt
. Per poter desrivere la natura dell'emissione pulsata ed ilmeanismo �sio he determina il rallentamento del periodo di rotazione delle stelledi neutroni, è neessario sviluppare un modello. In questa sezione i si so�ermeràprinipalmente sul modello di rotatore obliquo.1La massa di Chandrasekhar MCh è il limite superiore he può raggiungere la massa di unorpo ostituito da materia degenere; viene solitamente indiata on il simbolo MCh ed il suo valoreorrisponde a MCh ∼ 3 · 1030 kg = 1.4M⊙. 16



1.3.1 Modello del rotatore obliquoIl modello di rotatore obliquo è la sintesi dei lavori di Gold e Paini, e onsente difornire delle stime sull'età delle pulsar e sul loro ampo magnetio super�iale.L'idea fondamentale alla base del modello è quella di onsiderare la pulsar, aventeperiodo di rotazione P , ome un dipolo magnetio ruotante nel vuoto, il ui as-se magnetio forma un angolo α on l'asse di rotazione (da qui il nome �rotatoreobliquo�). Il rallentamento osservato nella rotazione delle pulsar risulta attribuibileall'emissione elettromagnetia ausata dal dipolo magnetio rotante, he avviene aspese dell'energia inetia rotazionale.La potenza irradiata da un dipolo magnetio nel vuoto, dotato di momento didipolo µ = BSR
3 (dove BS è il ampo magnetio super�iale equatoriale), è datadall'analogo magnetio della formula di Larmor per la radiazione prodotta da undipolo elettrio osillante:

L = −2µ2

3c3

(

2π

P

)4

sin2α (1.1)dove c è la veloità della lue.A ausa di questa emissione, la pulsar allunga il proprio periodo di rotazione, in quan-to perde energia inetia rotazionale. Questa potenza emessa è nota ome luminositàdi spin-down, ed è data da:
Ėrot =

d

dt

(

1

2
Iω2

)

= Iωω̇ = −I

(

2π

P

)2
(

Ṗ

P

) (1.2)dove I è il momento d'inerzia della stella di neutroni.Uguagliando le perdite di energia inetia rotazionale (relazione 1.2) on la potenzaemessa da un dipolo magnetio (relazione 1.1), si ottiene:
µ =

√

2Iµ2

3c3

√

PṖ = 3.2 · 1032
√

PṖ Gcm3 (1.3)Il risultato della relazione 1.3 assume he α = 90◦, ossia il momento di dipolo ma-gnetio è perpendiolare all'asse rotazionale della pulsar, e he I = 1045 g m3, valoremedio ottenuto tenendo onto del momento d'inerzia alolato on varie equazioni distato per una stella di neutroni di 1.4M⊙.Per ottenere valori aurati di Ṗ è neessario e�ettuare misurazioni sulla pulsarper almeno 1 anno. Una volta misurato Ṗ , dall'equazione 1.3 si può determinare µ.Sapendo he la veloità angolare di una pulsar è de�nita ome ω = 2π
P
, dallarelazione 1.3 si può riavare una relazione generale he interorre tra ω e ω̇; si ottieneinfatti he:

ω̇ = −
(

2µ2

3Ic3

)

ω3 (1.4)dove l'esponente di ω è de�nito indie di frenamento n (braking index) dellapulsar. 17



Per una stella di neutroni he si omporta puramente ome un dipolo magnetio,si evine hiaramente he n = 3. La relazione 1.4 può essere espressa in manieragenerale, tenendo onto del fatto he esistono modelli di�erenti da quello del rotatoreobliquo.Assumendo:
ω = −kω̇n (1.5)dove k è una ostante, e poi di�erenziando la relazione 1.5 si ottiene he:
n =

ωω̈

ω̇
(1.6)Per poter determinare l'indie di frenamento e onfrontarlo on quello previstodalla teoria, è neessario misurare ω̈, ma questa misura è resa di�ile dal timing noise(�1.9) e dai glith2: per questo motivo sono stati determinati solo una deina di indiidi frenamento (Livingstone et al., 2006). In queste misure è stato trovato in media

n ∼ 2.5, viino ma non esattamente pari a quello teorio: questo india he il proessodissipativo non è interamente dovuto al dipolo magnetio, mostrando hiaramente helo senario è più omplesso. Ad oggi, le ause �sihe del rallentamento delle pulsarrimangono un problema non ompletamente risolto.Adottando un raggio tipio per una stella di neutroni pari a RNS ∼ 106 m, dalla1.3 si ottiene una stima di BS in funzione di P e Ṗ :
BS = 3.2 · 1019

√

PṖ G (1.7)Confrontando i valori teorii previsti dal modello del rotatore obliquo on quelliosservati per altri tipi di pulsar (ad esempio Trümper et al., 1978 e Bignami et al.,2003), si trova he i valori del ampo magnetio attesi sono dello stesso ordine digrandezza di quelli previsti dal modello.Attraverso il modello del rotatore obliquo, si può stimare l'età di una pulsar.Assumendo he µ sia ostante, si ottiene dalla relazione 1.3:
√

PṖ = k (1.8)on k ostante.Attraverso semplii passaggi matematii, dalla relazione 1.8 si ottiene l'età di unapulsar:
τ =

Pt

2Ṗt

(

1− P 2
0

P 2
t

) (1.9)In partiolare, se si assume he il periodo della pulsar nel momento della suaformazione sia molto più orto del periodo attuale (P0 ≪ Pt), dalla relazione 1.9 siarriva alla de�nizione di un tempo, noto ome età aratteristia di una pulsar:2Un glith (in italiano �strappo�) india la variazione improvvisa del periodo di rotazione di unapulsar. La ausa di questo fenomeno anora oggi è poo hiara, ma si presume he possa dipendereda variazioni repentine all'interno della pulsar. 18



τc =
Pt

2Ṗt

(1.10)he fornise una stima sull'età di una pulsar.Un semplie esempio può essere fatto stimando τc per la pulsar nella nebulosa delGranhio: sapendo he la supernova nella ostellazione del Granhio è esplosa nel1054, onfrontando l'età vera (τvero = 959) on quella aratteristia (τc = 1240 yr),si evine he quest'ultima è dello stesso ordine di grandezza di quella vera.1.3.2 Modello del rotatore allineato: enniIl modello di rotatore obliquo appena desritto nel paragrafo 1.3.1 è basato su aluneapprossimazioni: la stella di neutroni è immersa nel vuoto, non è stato sviluppatouno studio sull'elettrodinamio dei ampi elettromagnetii oinvolti, ed in�ne si sonoignorati tutti gli e�etti relativistii.Nel 1969, Peter Goldreih e William Julian hanno presentato un modello teoriohe, pur non essendo ompletamente esaustivo, fornise un quadro di riferimentoper spiegare la natura dell'emissione e le aratteristihe degli impulsi. Essi hannodimostrato he non è orretto onsiderare le stelle di neutroni magnetizzate e rotantiome immerse nel vuoto, ed hanno introdotto un modello di emissione seondo ilquale il frenamento nella rotazione della pulsar sia dovuto alla perdita di energiatramite l'aelerazione di partielle arihe. Questo modello è noto ome modello dirotatore allineato poihé, al �ne di poter sempli�are i aloli, viene ipotizzato hel'asse di rotazione sia allineato all'asse del momento magnetio del dipolo.Il modello parte dalla onsiderazione he la pulsar non sia immersa nel vuoto, mahe sia irondata da un plasma, ovvero he abbia una magnetosfera: la rotazionedella stella di neutroni genera, in prossimità della sua super�ie, dei ampi elettriimolto intensi (∼ 1010 Volt m−1), in grado di �strappare� le partielle arihe dallasuper�ie stellare. Seondo un teorema generale della magnetoidrodinamia (teoremadi Alfvén), in un plasma a onduibilità in�nita le linee di ampo magnetio riman-gono ongelate. In altre parole il plasma trasina on sé il ampo magnetio he,anorato alla stella di neutroni, è ostretto a oruotare on essa. La orotazione av-viene �no ad una determinata distanza he viene hiamata raggio del ilindro lue3.Le linee di ampo magnetio risultano hiuse all'interno di questo raggio, ed aperte,non potendo oruotare a veloità maggiori di c, all'esterno; pertanto la magnetosferapuò essere divisa in una zona aperta ed in una zona hiusa (�gura 1.3). In parti-olare, la magnetosfera aperta inlude i poli magnetii dove si generano le linee diampo aperte e da ui le partielle arihe possono essere espulse, dando luogo allaradiazione di emissione delle pulsar (�gura 1.3).Una questione he il modello di rotatore allineato non riese a spiegare è la na-tura dell'emissione radio (vedere �1.5), per la quale bisogna invoare proessi mol-3Il raggio del ilindro di lue rappresenta la distanza alla quale le partielle possiedono unaveloità tangenziale pari a c (RLC = c
ωNS

). 19



Figura 1.3: Rappresentazione del modello di rotatore obliquo. Si possono notare le linee diampo magnetio (aperte e hiuse) e il raggio di ilindro lue RLC (in eleste). L'emissioneè onentrata nel ono (di olore giallo) viino ai poli magnetii, e produe un �e�ettofaro� in quanto l'asse magnetio è disallineato dall'asse rotazionale. L'immagine è presa dahttp://www.v.nrao.edu/ourse/astr534/Pulsars.html.
20



to omplessi: tra i vari modelli proposti a riguardo, anora nessuno �nora risultasoddisfaente.Qui sotto presentiamo un modello molto sempli�ato he può rendere onto, inmaniera intuitiva dell'emissione a larga banda.Shema sempli�ato del meanismo di emissioneLa natura dell'emissione elettromagnetia proveniente da una pulsar risulta esserestrettamente legata alla presenza della magnetosfera (�1.3.2), ma anora oggi i det-tagli he governano questa emissione non sono ompresi del tutto. Tra i vari modelliproposti, l'idea omune è quella he l'emissione sia generata dall'aelerazione dipartielle attraverso un e�etto asata he oinvolge oppie elettrone-positrone (Stur-rok, 1971). In partiolare, il modello di Ruderman e Sutherland (1975) proponeuna regione (gap) di spessore h sui poli magnetii della pulsar. In questo modello glielettroni vengono strappati dalla super�ie nella zona dei poli magnetii ed aeleratia veloitá relativistihe per e�etto della aduta di potenziale ∆V reatasi lungo ilgap; l'interazione tra questi elettroni ed il ampo magnetio genera fotoni γ di ur-vatura, in direzione tangente alla linea del ampo; questi fotoni produono oppieelettrone-positrone, he a loro volta alimentano la asata.L'emissione osservata quindi risulta essere dovuta essenzialmente al moto dellepartielle arihe lungo le linee di ampo magnetio, he genera una radiazione diurvatura a ui è assoiato un e�etto a asata di produzione di oppie elettrone-positrone e di fotoni γ. La radiazione elettromagnetia prodotta in questo modoviene foalizzata all'interno di un ono di emissione (di olore giallo nella �gura1.3), il ui asse è l'asse magnetio della stella ed il suo angolo di apertura dipendeeslusivamente dalle linee aperte del ampo magnetio.1.4 Energetia totale di una pulsarI momenti magnetii elevati ed i tassi di rotazione estremamente rapidi permettonoalle pulsar di emettere una grande quantità di energia attraverso partielle aeleratee onde elettromagnetihe, tipiamente lungo tutto lo spettro elettromagnetio.Nonostante tantissime pulsar emettano anhe nella banda γ, a ausa di bias osservati-vi da parte dei telesopi risulta di�oltoso osservare l'emissione in questa partiolarebanda; risulta invee più agevole osservare le pulsar nella banda radio, anhe se solouna piola parte dell'energetia totale è rilasiata a queste frequenze.L'energia totale emessa da una pulsar su tutto lo spettro elettromagnetio è notaome potenza totale. Nonostante siano stati fatti numerosi passi avanti nella om-prensione dell'elettrodinamia delle pulsar, attualmente risulta anora poo hiarol'esatto meanismo di emissione su uno spettro elettromagnetio osì ampio. Unapulsar he emette nella banda del radio viene denominata radiopulsar.Misurando i valori di P e di Ṗ si ottengono luminosità di spin-down (relazione1.2) on valori tipii di 1032 ÷ 1035 erg s−1.Supponendo he una pulsar, distante 1 Kp ed osservata alla frequenza radio di 1.421



GHz, possieda una densità di �usso di∼ 10mJy, dalla relazione 1.15 (vedi nel seguito)si può riavare la luminosità in radio LRad ∼ 1029 erg s−1.Poihé la luminosità di spin-down risulta essere �no ad un milione più grande di
LRad, appare hiaro he la maggior parte del �usso totale di energia venga rilasiatain altre bande (tipiamente raggi-X o raggi-γ), e (ome aennato nel �1.3.2) anhenella forma di partielle aelerate.Inoltre è possibile dimostrare he l'emissione radio deve essere un proesso oe-rente in natura (�1.5). Attualmente i dettagli he governano l'emissione radio in unapulsar non sono anora ompresi del tutto: studi reenti sulle emissioni in banda γon i telesopi spaziali AGILE e FERMI (ad esempio Pierbattista et al., 2012), hannofornito importanti hiari�azioni nella banda ad alte energie, ma anhe nella bandadel radio.1.5 Natura oerente del segnale radioCome introdotto nel �1.3.2, ad oggi non è anora ompreso il proesso he ausal'emissione radio.Si sa però he qualunque modello deve rendere onto della oerenza del segnale radio.La brillanza (o intensità spei�a) è de�nita ome la luminosità monoromatia4irradiata da una sorgente per unità di angolo solido e di super�ie, ed è espressa dallarelazione:

Iν(θ, φ) =
dLν

4πdΣ
(1.11)dove dΣ è la super�ie in�nitesima della regione emittente proiettata in direzioneperpendiolare alla linea di vista.Come si evine dalla relazione 1.11, Iν risulta essere indipendente dalla distanza dellasorgente. Le osservazioni di brillanza Iν vengono espresse solitamente attraverso latemperatura di brillanza TB, de�nita ome la temperatura he dovrebbe avere unorpo nero per irradiare la brillanza Iν osservata ad una determinata frequenza diosservazione.Considerando per sempliità orpi in ui i sia un perfetto equilibrio loale traradiazione e materia, il orpo eleste emette radiazione elettromagnetia da orponero, e quindi dalla legge di Plank si può dimostrare he, a basse frequenze, TB èdato da:

TB(ν) =
1

2kb
Iν

( c

ν

)2 (1.12)dove kb è la ostante di Boltzmann.Per quanto riguarda l'emissione radio, assunto un angolo solido dΩ ∼ 1 sr, dallarelazione 1.11 Iν diventa:4La luminosità monoromatia Lν è la luminosità irradiata da un oggetto nell'intervallo unitariodi frequenza. 22



Iν =
LRad

A
(1.13)dove A è la super�ie della regione di emissione, e LRad è la luminosità radio.

A può essere stimato attraverso il suo limite superiore A ∼ (c∆t)2, dove ∆t è la lar-ghezza temporale dell'impulso (tipiamente ∆t ≃ 10−2 s): in questo modo si ottiene
A ∼ 1017 m2. LRad invee è stato già menzionato nel paragrafo 1.4 (LRad ∼ 1029 ergs−1). Inserendo questi valori nella 1.13, si ottiene Iν ∼ 1012 erg s−1 m−2.Per una frequenza di osservazione radio di ∼ 1 GHz, dalla relazione 1.12 si ottiene:

TB(ν) ∼ 1030 K (1.14)Il signi�ato della relazione 1.14 risiede nel fatto he se una pulsar emettesse inmodo inoerente una quantità di energia orrispondente a quella osservata nella bandadi frequenze esaminata, la sua temperatura T dovrebbe essere maggiore di 1030 K.Una onlusione di questo genere risulta essere inaettabile, poihé una temperaturaosì inonepibilmente elevata, se emessa da un orpo nero, impliherebbe partielleon kT ∼ 1026 eV, e quindi evidentemente non in banda radio. Pertanto il proessodi emissione non può essere inoerente, ma oerente.1.6 Caratteristihe dell'impulsoCome già detto in preendenza (�1.1), l'emissione rievuta dalle pulsar risulta esserepulsata, on iliità pari al periodo di rotazione P della stella (�gura 1.1).Ciasun impulso è aratterizzato da una forma, una densità di �usso ed una polariz-zazione.Per poter studiare la forma dell'impulso si esegue una media su entinaia dipulsazioni, ottenendo un pro�lo dell'impulso denominato pro�lo integrato. Come sievine dalla �gura 1.4, ogni pulsar è aratterizzata da un pro�lo dell'impulso uni-o, ed in partiolare esiste una grande varietà di forme (dalle più semplii alle piùomplesse) he questi impulsi possono assumere. Esistono aluni asi, in ui il pro-�lo dell'impulso integrato mostra la presenza di un seondo impulso, sfasato di 180◦rispetto al primo, denominato interpulso: iò si veri�a quando l'asse magnetio diuna pulsar forma un angolo di ∼ 90◦ on l'asse di rotazione (�gura 1.4).La maggior parte delle pulsar possiede un pro�lo dell'impulso integrato stabile neltempo, anhe se i sono delle importanti eezioni ausate dal ambio di orientazionedel fasio radio rispetto alla linea di vista.La densità di �usso S(ν) è de�nita ome l'energia emessa dalla pulsar per unitàdi tempo, frequenza e super�ie. Se un osservatore si trova ad una distanza d da unasorgente di luminosità monoromatia Lν , allora S(ν) risulta essere:
S(ν) =

Lν

4π d2
(1.15)23



Figura 1.4: Pro�li degli impulsi integrati per nove pulsar. È possibile notare (ad esempioper la B1702-19) la presenza dell'interpulso.

Figura 1.5: Spettro della densità di �usso per due pulsar he mostrano di�erenti tipi diomportamento spettrale.L'unita di misura per S(ν) utilizzata in radioastronomia è il Jansky (1 Jy = 1026W m−2 Hz−1).Due utili misure di S(ν) sono la densità di pio Sp(ν) (intensità massima di un pro�lodell'impulso) e la densità media Smedia(ν) (intensità integrata del pro�lo dell'impulsomediata sul periodo dell'impulso).In partiolare, Smedia(ν) dipende dalla frequenza di osservazione attraverso la leggedi potenza (�gura 1.5):
Smedia(ν) ∝ να (1.16)dove α è l'indie spettrale, il ui valore medio è ∼ −1.8±0.2 (Maron et al., 2000).Come mostrato in �gura 1.5, ira il 10% delle pulsar studiate (Maron et al., 2000)mostrano un andamento della densità di �usso he ha un taglio alle alte frequenze(∼ 1 GHz), e iò può essere desritto on due indii spettrali di�erenti.24



Tra tutte le sorgenti radio, le pulsar si distinguono per essere quelle on il piùalto grado di polarizzazione. Da uno studio ondotto su un ampione di 300 pulsar(Gould e Lyne, 1998), risulta he il segnale ha un grado di polarizzazione linearemedio del 20%, mentre quello irolare risulta del 10%. Si osservano pulsar on gradidi polarizzazione lineare del 100%, mentre non sono state osservate pulsar on unsegnale interamente polarizzato irolarmente.1.6.1 E�etti del mezzo interstellareIl segnale emesso da una pulsar, nel propagarsi attraverso il mezzo interstellare, subi-se vari e�etti he modi�ano la larghezza dell'impulso, il suo �usso e la polarizzazio-ne rievuti al radiotelesopio. Per questo lavoro di Tesi sarà importante so�ermarsieslusivamente sui fenomeni he modi�ano la larghezza dell'impulso, e quindi la suaforma, ossia la dispersione e la di�usione.La dispersioneNel viaggiare attraverso la Galassia, le onde sono disperse in frequenza dalle om-ponenti ionizzate (prinipalmente elettroni) del mezzo interstellare. La dispersioneausa un di�erenziale nel tempo di arrivo degli impulsi a di�erenti frequenze. In par-tiolare, nel aso di un segnale non monoromatio, la parte del segnale a frequenzapiù bassa νlow arriva in ritardo rispetto alla parte del segnale a frequenza più alta
νhigh, seondo la relazione:

tlow − thigh =
e2

2πmec

(

1

ν2
low

− 1

ν2
high

)

DM (1.17)dove e è la aria dell'elettrone ed me è la massa dell'elettrone.La misura di dispersione DM è de�nita ome l'integrale lungo la linea di vista delladensità di olonna degli elettroni liberi nel mezzo interstellare ne, ossia:
DM =

∫ d

0

nedl (1.18)
DM si misura in p m−3.A ausa del fenomeno della dispersione, l'impulso emesso da una pulsar, osservatoin un intervallo di frequenza ∆ν = νhigh − νlow, subise un allargamento temporale

∆tDM , de�nito risrivendo la relazione 1.17 (nell'approssimazione ∆ν ≪ νlow):
∆tDM = 8.3 · 103DM

∆νMHz

ν3
MHz

(1.19)dove νMHz è la frequenza entrale della banda di ampiezza ∆ν ed è espressa in
MHz, ∆tDM è espresso in seondi e ∆νMHz in MHz.25



Figura 1.6: Rappresentazione del fenomeno della di�usione sui fotoni emessi da una sorgente.La di�usioneIl fenomeno della di�usione (o sattering) è legato alla disomogeneità nel mezzointerstellare. I fotoni emessi da una sorgente, a ausa delle interazioni on la materia,perorrono ammini diversi giungendo quindi all'osservatore a tempi diversi (�gura1.6); da iò deriva un allargamento asimmetrio degli impulsi (�gura 1.6) di ampiezza:
δtscatt ∝

d2

ν4
MHz

(1.20)dove d è la distanza della sorgente dal rievitore.Contrariamente a iò he aade per la dispersione, sugli e�etti della quale è possibileagire per mezzo di partiolari aorgimenti nelle tenihe di misura, nel aso dellosattering questo non è fattibile e l'unio modo per limitare il deterioramento delsegnale è quello di osservare la sorgente ad alte frequenze.Allargamento dell'impulsoIl segnale emesso da una pulsar, per e�etto dei fenomeni di dispersione e satteringdesritti in preedenza, subise un allargamento della larghezza dell'impulso, la uilarghezza e�ettiva osservata We è espressa dalla relazione:
We =

√

W 2 + (βδt)2 + δt2DM + δt2scatt (1.21)dove W è la larghezza intrinsea dell'impulso (alolata a metà altezza), β è unparametro he tiene onto di varie aratteristihe del rievitore (solitamente β ∼ 2),
δtDM è l'allargamento residuo dovuto alla dispersione (in seguito all'appliazione dipartiolari aorgimenti5 he verranno desritti nel paragrafo 2.3.1) e δt è il tempo diampionamento del segnale da parte del rievitore, il ui signi�ato verrà fornito nelparagrafo 2.3.5Uno degli aorgimenti he verrà a�rontato nel dettaglio nel paragrafo 2.3.1 è quello di suddi-videre l'intervallo di frequenza ∆ν in tanti anali di larghezza δν, all'interno di ognuno dei qualil'e�etto della dispersione è ridotto. 26



1.7 Il diagramma BS − PIn questo partiolare diagramma (�gura 1.7) è possibile riportare tutte le pulsar diui si onosono P e Ṗ , ed o�re una rappresentazione gra�a approssimativa ma utileper la lassi�azione e lo senario evolutivo delle pulsar. In asissa viene posto P ,mentre in ordinata viene posto BS. In partiolare, il ampo magnetio super�iale
BS viene aloltato on la relazione 1.7.A Febbraio 2013, le osservazioni hanno onsentito di determinare P e BS per1766 radiopulsar6 nel ampo galattio (�gura 1.7); inoltre sono state rivelate 144pulsar negli ammassi globulari7, non inluse nella �gura 1.7 in quanto il potenzialegravitazionale degli ammassi può in�uire fortemente su Ṗ , ausando una notevoleinertezza su BS.1.8 Lo senario evolutivo delle pulsarCon l'ausilio della �gura 1.7, si può desrivere shematiamente lo senario evolutivodelle pulsar.1.8.1 Le pulsar giovaniCome già visto nel paragrafo 1.2.1, una stella di sequenza prinipale di massa suf-�ientemente elevata evolve in una stella di neutroni. Durante questo proesso, laonservazione del �usso del ampo magnetio e del momento angolare della stellaprovoano rispettivamente un aumento del ampo magnetio (BS ∼ 1012 G) ed unadiminuzione del periodo di rotazione (P ∼ 10 ms). Il orpo eleste osì reatosi, hesi va a olloare in alto a sinistra del gra�o BS−P , inizia ad emettere radiazione daipoli per e�etto faro: è una pulsar giovane, e risulta visibile nella banda radio (oltrehe nelle bande ad alta energia, se la pulsar è abbastanza viina).La radiopulsar giovane inizia a perdere energia seondo la relazione 1.1, on unonseguente aumento del proprio periodo P : la pulsar si muove orizzontalmente versodestra nel gra�o BS−P , mantenendo pratiamente ostante BS. L'età aratteristiadi questa giovane radiopulsar è espressa dalla relazione 1.10. Osservando la �gura 1.7,la retta di olore nero india un'età aratteristia per iasuna pulsar pari a τc = 105yr, ed è denominata linea di spin-down: tutte le pulsar he si trovano alla sinistradi questa linea, possiedono un'età aratteristia <∼105 yr e possono essere lassi�ateome pulsar giovani.Le ∼ 94 radiopulsar giovani soperte possiedono quindi un forte ampo magnetio(BS ∼ 1012 G), un periodo di rotazione piuttosto orto di ∼ 10 ÷ 100 ms, ed alunedi esse risultano essere assoiate ad un resto di supernova.In partiolare, dalla 1.10 si ottiene la relazione:6http://www.atnf.siro.au/researh/pulsar/psrat/7http://www.nai.edu/∼pfreire/GCpsr.html 27



Figura 1.7: Diagramma BS − P aggiornato a Febbraio 2013 per tutte le 1766radiopulsar galattihe, on Ṗ misurato e atalogato. I dati sono presi dahttp://www.atnf.siro.au/researh/pulsar/psrat/. La linea nera india la �linea di spin-down� per un'età di 105 yr, la linea verde india la �linea di spin-up�, la linea nera trat-teggiata india la �linea di Hubble�, mentre le due linee blu indiano la �valle della morte�(Chen e Ruderman, 1993). Le pulsar irondate da un erhio rosso sono quelle appartenentia sistemi binari.
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(1.22)L'equazione 1.22 india he più è alto BS alla nasita, più veloemente la pulsarsi muove verso la destra del diagramma ra�gurato in �gura 1.7 (aumento del rate dispin-down).La retta tratteggiata di olore nero in �gura 1.7 india un tempo aratteristioper iasuna pulsar pari al tempo di Hubble (tH = 1.4 · 1010 yr), ed è denominatalinea di Hubble. Per prinipio tutte le pulsar dovrebbero trovarsi al di sopra di questalinea, ma in realtà alune pulsar si trovano al di sotto: il motivo risiede nel fatto heuna delle ipotesi fatte nel paragrafo 1.3.1 (Pt ≫ P0) per alolare l'età aratteristiadi una pulsar (relazione 1.10) è in aluni asi, ome per esempio per le pulsar riilate(�1.8.3), errata.1.8.2 Morte di una pulsarAd oggi è in atto un dibattito sul deadimento del ampo magnetio BS dopo untempo dell'ordine dei ∼ 108 yr: dai dati non è possibile trarre una onlusione uni-voa.In ogni aso, he BS deada o meno, il movimento della pulsar nel diagramma BS−P(�gura 1.7) fa sì he prima o poi la pulsar attraversi una linea denominata � linea dellamorte� (linea di olore blu in �gura 1.7), he de�nise un periodo P ∝
√
BS al disotto del quale l'emissione nel radio si spegne. Eezioni osservative di radiopulsaral di sotto della linea della morte (ad es. Young et al., 1999), hanno mostrato laneessità di assoiare a questa linea ad altre he de�nisono la osiddetta �valle dellamorte�, in ui le pulsar progressivamente vanno spegnendosi: in �gura 1.7 è riportataad esempio una linea (retta tratteggiata di olore blu), teorizzata da Chen e Ruder-man nel 1993. La pulsar, ompletamente spenta, raggiunge quindi una regione (inbasso a destra della �gura 1.7) denominata �pulsar graveyard� (imitero delle pulsar),possiede un periodo di rotazione P dell'ordine della deina di seondi, ed un ampomagnetio forse più basso di quello nativo.1.8.3 Riilaggio di una pulsarUna radiopulsar �morta� può essere �resusitata� se arese materia da una stellaompagna in un sistema binario. Il meanismo di aresimento è regolato prin-ipalmente dall'interazione tra la materia in orbita kepleriana attorno alla stella dineutroni ed il ampo magnetio BS, he diventa dominante per distanze inferiori alraggio magnetosferio8 Rm (per dettagli si veda Bhattaharya e van den Heuvel, 1991,�2.7.2). La materia in aresimento emette energia gravitazionale di aresimentoe trasferise momento angolare alla stella di neutroni: iò ausa rispettivamente l'a-ensione della pulsar in banda X , e l'aoriamento del suo periodo di rotazione (noto8Il raggio magnetosferio de�nise una zona all'interno della quale il moto del plasma inaresimento è dominato dal ampo magnetio.29



ome proesso di spin-up, in ui il periodo della pulsar raggiunge valori dell'ordinedel milliseondo).La pulsar quindi si �sposta� orizzontalmente verso sinistra del diagramma BS − P(�gura 1.7), raggiungendo la � linea di spin-up� (linea di olore verde in �gura 1.7),he de�nise il periodo di rotazione più orto raggiungibile dalla pulsar. Questo pe-riodo, noto ome periodo di equilibrio Peq ∝ B
6
7
S Ṁacc, è de�nito ome il periodo inui la veloità angolare della pulsar ωNS eguaglia quella ωRm della materia in orbitakepleriana a Rm.Ogni ulteriore aresimento di materia (e quindi di momento angolare) sulla stella dineutroni, he porterebbe alla ondizione ωNS > ωRm , è inibito perhé la omponen-te entrifuga prevarrebbe su quella gravitazionale: in questo aso quindi il proessodi aresimento si arresta, provoando un rallentamento della veloità di rotazionedella pulsar, ossia un allungamento del periodo di rotazione (noto ome proesso dispin-down).Una volta raggiunto Peq, l'aresimento di materia sulla pulsar proede on osilla-zioni del suo periodo di rotazione attorno a Peq: la pulsar osilla avanti ed indietroin prossimità della linea di spin-up. Questa partiolare pulsar he emette nella ban-da dei raggi-X , on periodo di rotazione dell'ordine del milliseondo, è denominatamilliseond X-ray pulsar (aretion-powered milliseond X-ray pulsar).Suessivamente, quando l'aresimento di materia si arresta, la milliseond pul-sar essa di emettere nella banda dei raggi-X , si riporta al di sopra della linea dellamorte (�gura 1.7) e riprende ad emettere nella banda del radio (insieme a fasi dipartielle relativistihe e raggi-γ): diventa una milliseond radiopulsar (o pulsar rii-lata), he allunga il proprio periodo di rotazione P per e�etto della relazione 1.1. Lapulsar si sposta orizzontalmente verso destra, allontanandosi dalla linea di spin-up.1.9 Tipi di pulsarLa �gura 1.7 mostra he le pulsar onosiute non sono distribuite uniformemente nelgra�o: oupano ira 4 ordini di grandezza del periodo rotazionale, e ira 6 ordinidi grandezza del ampo magnetio super�iale. Le pulsar pertanto possono esseredistinte in due lassi di oggetti: Pulsar ordinarie e Pulsar riilate.Pulsar ordinarieQuesto tipo di pulsar possiede τc <∼ 107 ÷ 108 yr, e prevalentemente si allontana dalpiano galattio on veloità medie vm ∼ 400 km s−1. Le pulsar ordinarie inoltrepossiedono BS elevati (∼ 1011 ÷ 1014 G), periodi di rotazione medio-lunghi (da ∼ 10ms a ∼ 1 s), e luminosità radio dell'ordine di ∼ 1032 erg s−1. Seondo uno studioondotto da Kramer et al. (1998), queste pulsar mostrano duty-yle9 piuttostopioli (3% in media). In�ne questo tipo di pulsar possiede una bassa probabilità difar parte di un sistema binario (<∼ 1%).9Il duty-yle (�ilo di lavoro�) india il rapporto tra la larghezza equivalente di iasun impulsoed il periodo di ripetizione degli impulsi (orrispondente al periodo di rotazione della pulsar).30



Come si avrà modo di vedere ampiamente nel paragrafo 3.1, le pulsar ordinariesono oggetti più faili da soprire negli esperimenti osiddetti di searh.Pulsar riilateQuesta tipologia di pulsar possiede τc >∼ 108 yr; la ��rma� dell'età avanzata di questepulsar è dovuta al fatto he alune di esse si avviinano al piano galattio, ed alunesi allontanano da esso (Tosano et al., 1999) on veloità medie vm ∼ 100 km s−1.Le pulsar riilate possiedono BS bassi (∼ 108 ÷ 1011 G), periodi di rotazione orti(∼ 1.4 → 200 ms), e luminosità radio dell'ordine di ∼ 1029 erg s−1. Inoltre, sempreseondo lo studio ondotto da Kramer et al. (1998), queste pulsar mostrano duty-yle del segnale molto grandi (21% in media). In�ne, a orroborare il modello per ilriilaggio delle pulsar (ad esempio Alpar et. al., 1982), questo tipo di pulsar possiedeun'alta probabilità di far parte di un sistema binario (>∼ 70%).Come si vedrà nel paragrafo 3.3, un'importante proedura he onsente di deter-minare vari parametri �sii di una pulsar, ome P e Ṗ , è il timing. Questa proedurasfrutta il onfronto fra i tempi di arrivo degli impulsi (ToA, Times of Arrival) di unapulsar he si riavano dalle osservazioni, on quelli previsti da un modello teorio.I residui temporali ottenuti da questo onfronto vengono minimizzati mediante lavariazione dei parametri del modello teorio on una proedura di �best-�t�, al �nedi riavare i parametri �sii della pulsar osservata.Come si avrà modo di analizzare in dettaglio nel apitolo 3, gli oggetti he per-mettono di fare timing di preisione sono le pulsar riilate, in partiolar modo quelleon periodo più orto (P <∼ 100 ms), in quanto si ottengono residui temporali più bas-si, e quindi migliori inertezze sui parametri osservativi: infatti poihé l'inertezzasulla determinazione dei singoli ToA (∆ToA) è ira 103÷104 volte più piola di P ,
∆ToA sarà deisamente più piola per le pulsar on P dell'ordine del milliseondo.Un altro motivo per il quale si ottengono residui temporali più bassi per pulsarriilate risiede nel fatto he queste pulsar possiedono un timing noise10 più bassodelle pulsar ordinarie: per questo motivo le pulsar riilate on P dell'ordine del mssono dei pulsatori molto stabili, ossia degli �orologi� più preisi.

10I timing noise sono delle irregolarità stoastihe, nei limiti dell'attuale onosenza a riguardo,del periodo di ripetizione degli impulsi. Questo fenomeno deturpa le soluzioni di timing.31
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Capitolo 2Il Sardinia Radio Telesope e le suearatteristihe
2.1 Strumenti e bande di osservazione dell'Astrono-miaTutto iò he si onose sull'Universo e sulle leggi he lo governano deriva prinipal-mente dalla misura e dallo studio della radiazione elettromagnetia he giunge sullaTerra.L'osservazione di iasuna banda dello spettro elettromagnetio (�gura 2.1) è resapossibile da partiolari strumenti: i telesopi. Non tutta la radiazione elettroma-gnetia proveniente dallo spazio giunge sulla super�ie terrestre: dalla �gura 2.2 sievine he l'atmosfera terrestre è trasparente solo per le radiazioni nelle bande delvisibile e del radio, mentre è opaa per le altre bande1. L'osservazione sulla super�-ie terrestre è limitata dunque all'uso dei telesopi ottii e dei radiotelesopi. Per lerimanenti bande dello spettro elettromagnetio l'osservazione è limitata quasi eslu-sivamente all'uso dei telesopi orbitali: uno dei più importanti telesopi in orbita è1La ionizzazione dell'atmosfera provoa l'assorbimento della radiazione proveniente da un orpoeleste lontano.

Figura 2.1: Spettro elettromagnetio on relative bande di frequenza.33



Figura 2.2: Shema dell'assorbimento atmosferio per varie lunghezze d'onda: in partiolaresi può notare ome nella banda del radio (da ∼ 10 MHz �no a ∼ 100 GHz) la radiazionearriva sulla super�ie terrestre.l'Hubble Spae Telesope (HST), he viene utilizzato per le osservazioni dall'infrarossoall'ultravioletto.2.2 L'osservazione nella banda del radioIl ampo dell'Astronomia he si oupa dell'osservazione della radiazione elettroma-gnetia nella banda del radio è detto radioastronomia.La banda di studio è ompresa tra 10 MHz e 1 THz: in partiolare, l'intervalloompreso tra 10 MHz �no a ∼ 100 GHz è onvenzionalmente de�nita ome bandaradio, mentre l'intervallo ompreso tra 100 GHz e 1 THz ostituise la �banda delmillimetrio�, he omprende le miroonde e l'infrarosso lontano.Le osservazioni nella parte di bassa frequenza della banda radio non sono dipen-denti (ome invee le osservazioni nell'ottio) né dalle ondizioni meteorologihe, nédall'alternanza giorno-notte.Il segnale proveniente dalle radiosorgenti è però molto debole, e quindi gli strumentihe ne permettono l'osservazione devono essere estremamente sensibili (�2.3): iò ren-de spesso problematihe le osservazioni perhè le interferenze terrestri, originate dasorgenti radio arti�iali ben più potenti e viine, vanno a sovrapporsi ai segnali deglioggetti elesti. Inoltre sopra ira i 40 GHz non è più vero he l'atmosfera diventaompletamente trasparente, e quindi si rende neessario ostruire radiotelesopi adaltitudini più elevate.2.3 I radiotelesopiA di�erenza dei telesopi lassii (he osservano la lue visibile), i radiotelesopi sonoantenne he operano in riezione, e sono progettati per aptare la radiazione in bandaradio emessa dalle varie radiosorgenti sparse per l'Universo, ome ad esempio le pulsared i quasar. 34



Figura 2.3: La radiazione elettromagnetia (in rosso) proveniente da un orpo eleste vieneri�essa dal ri�ettore parabolio (in blu) nel fuoo primario.Gli elementi aratterizzanti un radiotelesopio sono:� antenna → è ostituita da uno spehio ri�ettore, he onvoglia e onentra ilsegnale radio proveniente da una radiosorgente (�gura 2.3), e da una serie dirievitori he aptano il segnale in una determinata banda di frequenza radio,e lo onvertono in un segnale elettrio.Il ri�ettore è spesso (ma non obbligatoriamente) ostituito da una grande pa-rabola he onvoglia la radiazione in arrivo da una radiosorgente nel suo fuooprimario.Un importante parametro aratterizzante un'antenna è il guadagno G, he a-ratterizza la apaità dell'antenna di dirigere la radiazione in ingresso in unadeterminata direzione.
G è de�nito mediante la relazione:

G = 10−26mηAAg

kb
K Jy−1 (2.1)dove m è un fattore numerio he dipende dalla polarizzazione della radiazio-ne inidente (m = 0.5 se la radiazione inidente non è polarizzata, m = 1 sel'antenna rieve tutte le omponenti di polarizzazione dell'onda inidente), Agè l'area geometria di raolta del segnale, kb è la ostante di Boltzmann, e

ηA è l'e�ienza omplessiva dell'antenna, alolata tenendo in onsiderazionetutti i fattori di degradazione del segnale in riezione. Come si può notare dallarelazione 2.1, G dipende dalla dalla geometria dell'antenna (direttamente da
Ag) e dalla frequenza di riezione (tramite ηA), ed è misurato in K Jy−1.Nel aso di un radiotelesopio, l'antenna è progettata a�nhé G sia massimoper la larghezza di banda in ui deve operare: iò signi�a he la risposta infrequenza debba essere ottimizzata per frequenze radio.Nel fuoo primario del ri�ettore viene posizionato il rievitore (�gura 2.3), pro-gettato per aptare il segnale di una determinata banda radio e onvertirlo inun segnale elettrio. Poihé l'intervallo di frequenza della banda radio è moltoampio, è neessario he l'apparato rievente sia omposto da più rievitori, ia-suno dei quali sensibile ad un determinato intervallo di frequenze ∆ν attornoalla frequenza entrale ν0: questo intervallo è noto ome banda di osservazione,35



ed è espresso in MHz. Esistono varie on�gurazioni in ui il segnale può essereonvogliato in altri fuohi, al �ne di poterne ottimizzare la riezione e sempli�-are la olloazione degli strumenti per rivelarlo: una di queste on�gurazioniverrà desritta nel paragrafo 2.4.2.� bak-end → il segnale, dopo essere stato rivelato nei rievitori, viene elaboratoda un sistema di aquisizione dati: l'elettronia he e�ettua l'elaborazione delsegnale è detta bak-end.Diverse tipologie di bak-end utilizzati per le pulsar, on i vari parametri a-ratteristii, verranno desritti nel paragrafo 2.4.4: un importante parametro diquesto apparato è il tempo di ampionamento δt del segnale, he rappresenta ilritmo on il quale vengono ampionati i dati nel sistema di aquisizione.Questi elementi sono sostenuti da partiolari strutture di sostegno, progettate persupportarne il peso ed allo stesso tempo onsentirne la mobilità per l'osservazione diqualunque parte di ielo.Il radiotelesopio più grande al mondo si trova ad Areibo, in Porto Rio, e possie-de una parabola di 300 m di diametro; in Europa invee il più grande radiotelesopiosi trova a E�elsberg, in Germania, e possiede una parabola di 100 m di diametroompletamente orientabile (al ontrario di quella di Areibo he è �ssa).2.3.1 Capaità osservative di un radiotelesopioLe prinipali proprietà he aratterizzano le apaità di un radiotelesopio sono:� potere risolutivo → è la apaità di distinguere oggetti fra loro angolarmenteviini;� sensibilità → è la apaità di rivelare segnali deboli.Il potere risolutivo ed il metodo interferometrioIl potere risolutivo è de�nito dalla relazione:
ϕ ≃ 2.5 · 105 λ

D
arcsec (2.2)dove λ è la lunghezza d'onda della radiazione inidente, e D è il diametro delri�ettore.Dalla relazione 2.2 si evine he per ottenere lo stesso ϕ di un telesopio ottio(λottico ∼ 10−7 m), un radiotelesopio he osserva radiazione on λradio ∼ 1 mdovrebbe possedere ri�ettori on diametri estremamente grandi (Dradio ∼ 107Dottico).Sapendo dalla relazione 2.2 he ϕ è inversamente proporzionale a D, per ottenere

ϕ pioli (dell'ordine del mas) senza preouparsi delle dimensioni dei ri�ettori, siè pensato di sfruttare il metodo interferometrio. L'interferometria radioastronomi-a, sviluppata da Martin Ryle ed Antony Hewish alla �ne degli anni Cinquanta (ad36



esempio Ryle et al., 1959), sfrutta la possibilità di ombinare i segnali di più radiote-lesopi, on il vantaggio he ϕ non dipende dal diametro dei singoli ri�ettori, ma dallaloro distanza. Attualmente quasi tutti i radiotelesopi sono in grado di utilizzare ilmetodo interferometrio.Il più grande raggruppamento di radiotelesopi del mondo è il Very Large Array(VLA), he si trova negli USA, a Soorro (Nuovo Messio). In Italia invee l'interfe-rometria radioastronomia verrà attuata attraverso la rete Italian Very Long BaselineInterferometry (I-VLBI), ostituita da tre radiotelesopi he opereranno anhe omeparte del VLBI mondiale: due di media dimensione (D = 32 m) già operativi a Me-diina (BO) ed a Noto (SR), ed uno di dimensione maggiore (D = 64 m) in fase diultimazione a San Basilio (CA), il Sardinia Radio Telesope (SRT), he verrà disussonel paragrafo 2.4.Formula di sensibilità (formula del radiometro)La densità di �usso minima di una radiosorgente osservabile da un radiotelesopio èrappresentata dalla osiddetta sensibilità Smin del sistema di osservazione usato.Data una pulsar dotata di periodo di rotazione P , il valore di Smin può esserestimato on buona approssimazione on la formula del radiometro, espressa dallarelazione:
Smin ≃ σ

Tsys + Tsky

G
√

Np∆t∆νMHz

√

We

P −We

mJy (2.3)dove σ è il rapporto segnale-rumore he si desidera per onsiderare la sorgente o-me davvero rivelata, G è il guadagno dell'antenna, We è la larghezza e�ettiva dell'im-pulso osservato (relazione 1.21), ∆νMHz è la banda di frequenza osservata (espressain MHz), e ∆t è il tempo di integrazione di ogni singola osservazione, espresso inseondi (�3.1.4).Per minimizzare Smin, e quindi aumentare la sensibilità, si deve intervenire diret-tamente sui vari parametri della relazione 2.3.I parametri non desritti in preedenza sono:� Tsys → è un parametro strumentale e de�nise la temperatura di rumore (espres-sa in K) delle varie omponenti del sistema rievente;� Np → è un parametro strumentale he de�nise il numero di polarizzazioni delsegnale he lo strumento è in grado di osservare, e dipende dalle aratteristihedei rievitori;� Tsky → è un parametro osservativo e de�nise la temperatura di fondo del ielo,he dipende dalla zona di ielo osservata. Sapendo he Tsky è tabulata2 e dipendedalla frequenza di osservazione attraverso la relazione Tsky ∝ ν−2.7 (Lawson et2Si può onosere Tsky alla frequenza ν = 408 MHz attraverso il software tt408, sempliementeinserendo in ordine la longitudine e la latitudine galattia della sorgente osservata.37



al., 1987), è possibile stimarla per ogni zona del ielo osservata e per qualunquefrequenza attraverso la relazione:
Tsky = Tsky, 408MHz

( νMHz

408MHz

)−2.7 (2.4)Come aumentare la sensibilitàDalla formula del radiometro (relazione 2.3) si può intervenire sui singoli parame-tri per minimizzare Smin, e quindi aumentare la sensibilità: in partiolare, per fa-re iò è neessario ompensare gli e�etti di degradazione del segnale, mediante laminimizzazione di We (relazione 1.21).Proprio dalla relazione 1.21 si può pensare di intervenire sulla omponente nonintrinsea del duty-yle (�1.9), stando attenti al fatto he un maggior duty-ylediminuise la sensibilità, rendendo più di�ile la rivelazione delle pulsar al millise-ondo.Inoltre si può pensare di diminuire il tempo di ampionamento del segnale δt(�2.3), stando attenti al fatto he un'eessiva diminuzione aumenta la mole di datida analizzare.In�ne si può intervenire sugli e�etti del mezzo interstellare, mediante l'aumentodella frequenza di osservazione νMHz, stando attenti al fatto he la densità di �us-so media di una pulsar diminuise all'aumentare di νMHz (relazione 1.16), e quindiimpedise osservazioni per frequenze troppo elevate. In partiolare, attraverso la re-lazione 1.19 si può pensare di intervenire su ∆νMHz, he è direttamente proporzionalea ∆tDM : per evitare he ∆tDM sia maggiore del periodo della pulsazione stessa, siè pensato di suddividere questa banda in tanti intervalli δνMHz denominati anali.Quindi la relazione 1.19 diventa:
∆tDM = 8.3 · 103DM

δνMHz

ν3
MHz

(2.5)Riassumendo, per avere una buona sensibilità, alle pulsar si devono e�ettuareosservazioni a νMHz non troppo elevate (tipiamente nell'intervallo 100 MHz ÷ 10GHz) e on la massimizzazione dei seguenti rapporti:� ∆t
δt

(risoluzione temporale), al �ne di aumentare il rapporto segnale-rumore ediminuire We, stando attenti a non segliere δt troppo bassi, he porterebbe adun eessiva mole di dati da elaborare;� ∆ν
δν

(risoluzione in frequenza), mediante l'aumento della banda di frequenzeosservata ∆ν e la sua suddivisione in un elevato numero di anali di frequenza
δν; anhe in questo aso si deve stare attenti all'eessiva mole di dati daelaborare, ausata da un numero troppo elevato di anali.38



Figura 2.4: Immagine del radiotelesopio SRT.2.4 Il Sardinia Radio Telesope (SRT)In questo lavoro di Tesi si disuterà di osservazioni da ompiersi on il Sardinia RadioTelesope (SRT) (�gura 2.4): questo radiotelesopio, attualmente in fase di ollaudostrumentale, si trova a San Basilio, distante ira 40 km da Cagliari.Tra le aratteristihe più importanti di SRT si possono menzionare:� opertura ontinua in frequenza nell'intervallo 0.3÷ 100 GHz;� 6 posizioni foali, apai di alloggiare �no a 18 rievitori (4 attualmente instal-lati, altri in progetto);� super�ie ri�ettente attiva.Il ri�ettore pesa ira 1600 tonnellate ed è sostenuto da una travatura di sostegnoalta ira 30 m. L'intera struttura, dal peso di ira 3000 tonnellate, poggia su fonda-menta di emento armato a forma di raggiera, on dimensioni di 40 m di diamentroe 6.5 m di profondità, al entro del quale è posto un alloggiamento per il passaggiodei avi e per l'installazione del sistema di sostegno in aiaio e di movimento.Il sistema di movimento dell'SRT invee è omposto da:� una ruota irolare, del diametro di 40 m, per il puntamento in azimuth; laveloità massima di rotazione è ompresa nell'intervallo 0.425 ÷ 0.85 ◦ s−1, aseonda del vento presente;� una travatura di forma onia, solidale on il ri�ettore, per il puntamento inelevazione; la veloità di rotazione è < 0.5 ◦ s−1, a seonda del vento presente.39



Figura 2.5: Con�gurazione gregoriana dell'SRT e relativa on�gurazione ottia; i punti neriindiano i vertii, i punti verdi indiano i fuohi.2.4.1 I ri�ettoriIl Sardinia Radio Telesope è di tipo gregoriano (�gura 2.5), in ui il segnale subiseuna doppia ri�essione:� la prima ri�essione avviene in un ri�ettore primario a sezione grosso modoparabolia, nel ui fuoo primario viene onvogliato il segnale;� la seonda ri�essione avviene in un seondo ri�ettore (il sub-ri�ettore) a se-zione ellittia, situato sull'asse ottio oltre il fuoo del ri�ettore primario, heonvoglia il segnale verso il fuoo seondario (fuoo gregoriano).In partiolare la on�gurazione gregoriana dell'SRT è di tipo �shaped�: ome sipuò notare in �gura 2.5, viene reata una zona di ampo nullo nella regione entraledel ri�ettore primario, allo sopo di ottimizzare le osservazioni in fuoo gregoriano.Il ri�ettore primario dell'SRT, del diametro di 64 m, è ostituito da 1008 pannelli dialluminio sorretti da una travatura retiolare posteriore, al ui vertie è posto l'allog-giamento per la strumentazione relativa al fuoo gregoriano e per un ulteriore sistemaottio (�2.4.2). Al �ne di utilizzare SRT alle frequenze più alte (23 ÷ 100 GHz), lasuper�ie del ri�ettore primario è �attiva�: iò signi�a he sul retro del ri�ettore sonoinstallati 1116 attuatori elettromeanii he, agendo sui singoli pannelli, permetto-no di ompensare tutte le possibili fonti di deformazione della super�ie parabolia(e�etti gravitazionali, vento e gradienti termii).Il sub-ri�ettore, del diametro di ira 8 m, è ostituito da 49 pannelli sostenutida una travatura retiolare posteriore, e dotato di 7 attuatori elettromeanii he nepermettono l'orientazione. La travatura del ri�ettore primario sorregge il ri�ettoreseondario, posto a ira 24 m di distanza, tramite il quadrupode (�gura 2.6), unastruttura omposta da quattro travi inlinate di 45◦. Al sub-ri�ettore è anorato unposizionatore mobile: questo apparato è dotato di sistemi elettromeanii per il mo-vimento spaziale dei rievitori he sono posizionati nel fuoo primario, onsentendo40



Figura 2.6: Prospetto frontale del radiotelesopio SRT.l'inseguimento della posizione foale ottimale; inoltre il posizionatore mobile servea spostare i ri�ettori di fuoo primario, posizionati davanti allo spehio seondario,quando si vuole utilizzare il fuoo gregoriano. Il sub-ri�ettore, il quadrupode di soste-gno, i avi di irrigidimento ed il posizionatore dei rievitori, realizzano nel omplessoun'ostruzione del ∼ 6% sull'area geometria del ri�ettore primario.2.4.2 Ottia di SRTOltre al fuoo primario e seondario (gregoriano), dalla �gura 2.5 si evine he in SRTsono presenti altre posizioni foali: la disponibilità di molti fuohi operativi permetteuna maggiore libertà nella selta dei rievitori da utilizzare (�2.4.3).Più preisamente le posizioni foali sono sei:� una posizione nel fuoo primario;� una posizione nel fuoo gregoriano;� due posizioni nei due Beam Wave Guide (BWG).Il fuoo primario si trova presso l'apie del quadrupode, e per poterlo utilizzare èinstallato il posizionatore mobile: la on�gurazione gregoriana onsente di aederea questo fuoo senza dover spostare lo spehio seondario. Le frequenze per le qualiè previsto l'utilizzo di questo fuoo sono omprese nell'intervallo 0.3÷ 22 GHz.Il fuoo gregoriano si trova ira 3.5 m sopra il vertie primario (�gura 2.5), edin esso è installata una struttura ilindria di osservazione mobile omposta da 8alloggiamenti per 7 rievitori3: attraverso la rotazione attorno all'asse del ilindro, èpossibile selezionare il feed da porre in orrispondenza dell'area foale. Le frequenze3L'ottavo alloggiamento è lasiato vuoto per permettere alla radiazione di proedere verso leposizioni foali di Beam Wave Guide (BWG). 41



Tabella 2.1: Caratteristihe prinipali delle 4 bande rieventi iniziali di SRT. Attualmentenon si dispongono di valori erti di Tsys e G. Il rievitore in banda S ad oggi è in via disviluppo. Banda Beam ν0 (MHz) Tsys (K) G (K Jy−1) ∆ν (MHz) ϕ (arse)P 1 357.5 65 0.63 80 3275.70L 1 1550 21 0.64 400 755.53C 1 6700 24 0.76 2000 174.79K 7 22250 71 0.66 2000 (a) 52.69S (b) 5 3000 20 0.64 2000 390.36
a In futuro si spera he possa essere disponibile ∆ν più largo (8000 MHz).
b Il rievitore in banda S ad oggi è in via di sviluppo.per le quali è previsto l'utilizzo di questo fuoo sono omprese nell'intervallo 7.5÷100GHz.Il Beam Wave Guide (BWG) è posizionato sotto il vertie primario, ed è ompostoda inque spehi �quasi ellittii� in on�gurazione shaped, he fornisono quattrofuohi: lo spehio entrale (del diametro di ∼ 4 m) è mobile e rieve direttamenteil fasio dal fuoo gregoriano, mentre gli altri quattro spehi (del diametro di ∼ 3m) sono �ssi e rievono il fasio ri�esso dallo spehio entrale. Attualmente lefrequenze previste per questa struttura sono omprese nell'intervallo 4.3 ÷ 7.5 GHz,estendibile in futuro a 1.4÷22 GHz: il limite inferiore di tale intervallo dipende dalladimensione massima del rievitore alloggiabile in BWG, mentre il limite superioredipende dall'auratezza he si riusirà e�ettivamente ad ottenere per la super�iedei vari spehi. L'auratezza super�iale di tutto l'apparato degli spehi onsentel'uso del BWG �no a 32 GHz.2.4.3 Front-endIl sistema di riezione del segnale dell'SRT è denominato atena di front-end. Inquesto apparato, le frequenze di osservazione previste per SRT sono state pensateper garantire la opertura ontinua nell'intervallo di frequenza 0.3÷ 100 GHz, ad e-ezione delle frequenze più basse a ausa di interferenze prodotte da segnali originatidall'uomo. La opertura è garantita dai rievitori, e per ogni frequenza sono disponi-bili e selezionabili diverse larghezze di banda istantanee, selezionabili all'interno dellabanda passante totale del singolo rievitore. Per i rievitori a più alta frequenza, hehanno larghezze di banda ben maggiori di 2 GHz, è predisposta la possibilità di avereaesso a tutta la banda del rievitore. Per i rievitori a bassa frequenza, la larghezzae�ettiva di 150 MHz dipenderà dalle interferenze.I segnali rievuti dal front-end vengono quindi eventualmente onvertiti ed inviatial bak-end (�2.4.4) per l'elaborazione.I sistemi rieventi attualmente montati e disponibili ad SRT sono riportati nellatabella 2.1: in partiolare, i valori della Tsys in tabella 2.1 si riferisono all'antennaon un'elevazione di 40◦.Dalla relazione 2.1, si ottiene il seguente valore per SRT da utilizzarsi nella formulaper il guadagno G: 42



10−26mAg

kb
≈ 1.166 (2.6)2.4.4 Bak-end per pulsarI bak-end per le pulsar sono tipiamente degli spettrometri, poihé quando si osser-vano pulsar è neessario, per orreggere gli e�etti del mezzo interstellare, suddividerela banda passante in un grande numero di anali in frequenza (�2.3.1). In seguitoil segnale viene ripiegato in intervalli di tempo �ssi (folding, �3.1.4) oppure vienesempliemente ampionato on un erto rate selezionato dall'utente.In partiolare, i bak-end disponibili per le pulsar, attualmente installati nella stanzadi ontrollo di SRT, sono tre multifunzione:� Digital Filter Bank (DFB);� Analogue Filter Bank (AFB);� Sistema Roah.Questi multifunzione sono studiati per operare in tre modi osservativi di�erenti:� folding mode (per DFB e Roah);� searh mode (per DFB, AFB e Roah);� baseband reording mode (per Roah).Per dettagli riguardo le proedure di folding e searh, si rimanda al apitolo 3.I dati elaborati dal bak-end vengono trasferiti ad un p esterno: la rapidità di ela-borazione e trasferimento onsente di visualizzare i dati in maniera quasi istantanea.L'interfaia utente di SRT è omposta dai software di ontrollo dell'antenna, attual-mente in fase di sviluppo.Nel seguito si proede alla desrizione delle aratteristihe dei 3 bak-end menzionati.Digital Filter BankIl Digital Filter Bank (DFB) è un bak-end digitale sviluppato per rievitori apolarizzazione singola e doppia, e onsente di fornire sia la polarizzazione, sia lospettro di potenza per iasuna polarizzazione (intensità totale). Il segnale in ingressoviene pre�ltrato in sottobande tramite un partiolare �ltro ad alto isolamento e bassainterferenza, e quindi ampionato ad 8 bit.In partiolare, la banda di frequenza in ingresso è selezionabile dall'utente nell'in-tervallo di frequenza 8 ÷ 1024 MHz, mentre il numero massimo dei anali nchan,max(8192) dipende dal tipo di modo osservativo utilizzato, dalla banda di frequenza edalla polarizzazione.Ciasun DFB può lavorare in due modi osservativi di�erenti: il Pulsar Folding Mode43



Tabella 2.2: Modi di funzionamento del PFM per il DFB
nbin ∆ν (MHz) nchan128 64 512/1024/2048256 64 512/1024/2048512 64 512/1024/2048256 256 1024/2048512 256 512/1024/2048512 512 512/2048256 1024 2048512 1024 512/1024/2048(PFM) ed il Pulsar Searh Mode (PSM).Il PFM è progettato per osservare pulsar on periodi di rotazione P noti, ed ilsegnale su ogni anale è ripiegato on ostante di tempo P . A ausa del basso segnaleproveniente da una pulsar, è importante sommare i pro�li in fase al �ne di aumentareil segnale e diminuire il rumore, ottenendo una serie di osiddetti pro�li integrati(�3.1.4).I prinipali parametri di on�gurazione del PFM sono:� il numero di bin temporali in ui il periodo è diviso (nbin);� il numero di anali di frequenza (nchan);� la banda di frequenza (∆ν).Per i dettagli su questi parametri, si rimanda al apitolo 3.I modi di funzionamento del PFM sono riportati nella tabella 2.2.Il PSM è usato per rierare nuove pulsar e per studiare impulsi singoli. Lo spettronon è dunque �ripiegato� in tempo, ed in usita si ha una serie temporale per ognianale.I prinipali parametri di on�gurazione sono:� il tempo di ampionamento (δt);� il numero di anali di frequenza (nchan);� il numero di bit (Nbit);� il numero di polarizzazioni (Np).Il tasso minimo di ampionamento dipende dalla on�gurazione e dalla potenzaomputazionale rihiesta (un valore tipio è 100 µs), ed il numero massimo di analidi frequenza è 8192.I modi di funzionamento del PSM sono riportati nella tabella 2.3.L'output di DFB per ogni osservazione è un �le di tipo ��ts�, he ontiene tuttele informazioni sull'osservazione e i dati. È importante far notare ome DFB non44



Tabella 2.3: Modi di funzionamento del PSM per il DFB
∆ν (MHz) nchan16 51264 51264 256256 512256 1024256 128512 512512 1281024 512esegua la de-dispersione (per dettagli si veda il paragrafo 3.1.1): questo proessoviene e�ettuato da programmi esterni4.Analogue Filter BankL'Analogue Filter Bank (AFB) è un bak-end analogio. Quest'unità lavora nel-l'intervallo di frequenza 1300 ÷ 1800 MHz, ed è omposta da 1024 anali (nchan),iasuno on ∆ν = 512 kHz, per entrambe le polarizzazioni. Questo partiolarebak-end ampiona il segnale in tutti gli nchan in parallelo, on δt (per iasun nchan)selezionabile dall'utente nell'intervallo 50 ÷ 1000 µs: per ogni singolo anale vieneprodotta una serie temporale.Questo tipo di strumento è tenologiamente più datato, ma più utile per forniredati �grezzi� da studiare in tempi rapidi.L'AFB è indiato soprattutto per e�ettuare le searh (�3.1).Sistema RoahIl Sistema Roah opera in baseband reording mode, ossia onsente di registrare ilsegnale in banda base e ampionare ompletamente (ioé alla frequenza di Nyquist)le informazioni sulla sua fase ed ampiezza.I dati ampionati sono adatti ad ogni tipo di analisi sienti�a a posteriori: i datiinfatti sono ompletamente �grezzi�, piuttosto he ollassati in anali di frequenza osottointegrazioni temporali. Questo proesso è dunque il più �essibile a disposizione diun utente, ma è anhe molto dispendioso a livello omputazionale e rihiede apaitàdi ampionamento dati molto elevate, dell'ordine di 1 TB per ogni ora di osservazione.Il numero dei anali in frequenza ed il ritmo di ampionamento temporale viene seltodall'utente, osì ome la banda di frequenza (il ui valore massimo onsentito è pariad 1 GHz).

4La de-dispersione viene e�ettuata all'interno del software PSRCHIVE, mediante i programmipav, pam e pazi. 45



46



Capitolo 3Nozioni di base sulla riera e timingdelle pulsarIn questo apitolo verranno a�rontati i vari metodi d'indagine per la riera e l'analisidelle pulsar alla base di questo lavoro di Tesi, ossia la proedura di searh (�3.1) edi timing (�3.3). Inoltre si desriveranno i parametri osservativi e strumentali hedovono essere utilizzati per programmare le survey (�3.2).3.1 La proedura di searhLa riera delle pulsar (searh in inglese) onsiste nell'individuare degli impulsi �di-spersi�, immersi in un segnale in ui il rumore è dominante.La proedura prinipale utilizzata per rivelare la periodiità di un segnale pulsatoproveniente da una ipotetia pulsar, di ui non si onosono periodo e misura didispersione P e DM , viene denominata standard searh (riera standard), ed èstrutturata in una sequenza di operazioni.La prima fase di questa proedura è la dedispersione del segnale (�3.1.1), he produetante serie temporali dedisperse quanti sono i valori di prova DMi utilizzati.La seonda fase onsiste nella riera di un segnale periodio, per iasuna serietemporale, mediante lo spettro di potenza, riavato dalla Fast Fourier Transform,FFT (�3.1.2), della serie temporale stessa.La terza ed ultima fase onsiste nell'e�ettuare la proedura del folding (�3.1.4), inui la serie temporale viene ripiegata su se stessa, al �ne di far emergere il segnalepulsato proveniente dalla pulsar rispetto al rumore di fondo.3.1.1 La dedispersioneCome già desritto nel paragrafo 1.6.1, la dispersione ausa delle di�erenze nel tempodi arrivo degli impulsi a di�erenti frequenze, on onseguente allargamento temporale
∆tDM dell'impulso (relazione 1.21). Per poter rimuovere questo e�etto, si e�ettua ladedispersione.Come mostrato nella �gura 3.1, questo proedimento onsiste nei seguenti passi:47



Figura 3.1: Dispersione di una pulsar e proesso di dedispersione. La semplie rivelazionedell'impulso su una determinata banda di frequenza produe un pro�lo allargato (pannellosuperiore). Dividendo la banda in pioli anali nchan ed appliando ad essi l'appropriato ri-tardo, si ridue nettamente l'allargamento e si aumenta il rapporto segnale-rumore (pannelloinferiore).1. si aquisise un insieme di serie temporali, una per iasuno dei nchan anali infrequenza di ampiezza δν in ui si è divisa la banda di osservazione;2. si ipotizza una misura di DM e si alolano i ritardi temporali di un ipotetioimpulso in ogni anale rispetto ad una frequenza di riferimento, seondo larelazione 1.17;3. si appliano i ritardi alolati al punto 2 a tutte le serie temporali di ui alpunto 1;4. si sommano le serie temporali, al �ne di ottenere un'unia serie temporalededispersa.Non essendo notoDM , si utilizzeranno diversi valori di prova DMi, e per iasunodi essi verrà prodotta una serie temporale dedispersa. L'intervallo tra i variDMi deveessere selto srupolosamente, poihé un DMi distante da DMvero di un valore ∆DMprovoa un aumento dell'ampiezza dell'impulso We, on onseguente diminuzionedella sensibilità.
We infatti risulta essere pari a:

We =

√

W 2 +
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)2

s (3.1)dove W è la larghezza intrinsea dell'impulso, δνMHz è l'ampiezza di ogni singoloanale in ui la banda di osservazione ∆νMHz (di entro νMHz) è suddivisa.48



Figura 3.2: Esempio di andamento del rapporto segnale-rumore in funzione di DMi, perun'osservazione a ν = 430 MHz e ∆ν = 8 MHz. Ogni urva orrisponde ad un impulsodi di�erente periodo. Il valore vero di DM è pari a 50 m−3p, ed il duty yle è pari aira il 5%. Il gra�o mostra ome il rapporto segnale-rumore diminuisa allontanandosi da
DMvero, tanto più rapidamente quanto più piolo è il periodo di rotazione.Dalla relazione 2.3 si evine l'esistenza di una proporzionalità tra il rapporto segnale-rumore σ, il periodo di rotazione P e l'ampiezza dell'impulso We; ossia:

σ ∝
√

P −We

We
(3.2)La ombinazione della relazione 3.1 on la relazione 3.2 onsente di poter alolarela variazione di σ in funzione di ∆DM , ottenendo un gra�o, dove si pone in asissa

DMi ed in ordinata σ alolato per iasun DMi (�gura 3.2).Le DMi vengono selte in base al tempo di ampionamento δt e nchan attraversola relazione:
DMi = 1.205 · 10−7(i− 1)δt

(

ν3
MHz
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)2

cm−3pc (3.3)Nel aso in ui i = 1, la serie temporale prodotta permette di individuare leinterferenze, essendo queste di natura loale rispetto all'osservatore e quindi nondisperse. Quando i = nchan+1, si raggiunge un valore di DM denominato diagonale,in ui il ritardo totale lungo la banda è pari a nchan · δt e We (per iasun anale infrequenza) risulta essere uguale a δt: proprio per questo motivo, quando si raggiungeil valore diagonale, durante il proesso di dedispersione, si raddoppia δt per evitaredi avere un segnale sovraampionato.3.1.2 La trasformata di FourierCiasuna serie temporale dedispersa viene sottoposta ad una trasformata di Fourier.Questo algoritmo, appliato alla riera di pulsar, onsente, passando dal dominio deitempi a quello delle frequenze, di individuare la periodiità di un segnale immerso nelrumore di fondo, spesso dominante rispetto al segnale stesso, attraverso la produzione49



Figura 3.3: (a) una serie temporale estremamente disturbata dal rumore, ontenente unsegnale di 25 MHz; (b) lo spettro di potenza relativo a questa serie temporale.dello spettro di potenza, ossia la distribuzione della potenza del segnale in funzionedella frequenza.Sapendo he la potenza spettrale di un segnale equivale alla sua potenza totale, èompletamente equivalente alolarla nello spazio delle frequenze o dei tempi.Se un segnale ontinuo dipendente dal tempo f(t) possiede una periodiità oe-rente, nello spettro di potenza si osserva una delta di Dira: in questo modo quindila trasformata di Fourier onsente di individuare una periodiità, anhe se il segnaleè molto omplesso. Tuttavia nel aso reale il segnale rievuto dalla pulsar non èontinuo, ma disreto in un intervallo di tempo T , non onsentendo di poter farealun tipo di analisi on una trasformata di tipo ontinuo. La soluzione quindi vienefornita dalla Disrete Fourier Transform (DFT, trasformata disreta di Fourier), heper trasformare una serie temporale di N punti rihiede nominalmente un numero dioperazioni pari a N2. Fortunatamente è stato soperto un algoritmo, la Fast FourierTransform (FFT, trasformata veloe di Fourier), he rihiede un numero di operazioniinferiore, pari a N · log2N .Si supponga he il segnale della pulsar sia una serie di pulsazioni quasi-sinusoidalidi periodo P , ed il rumore di fondo sia di tipo Gaussiano. Come si evine dalla �gura3.3, e�ettuando una trasformata di Fourier sul segnale omplessivo si ottiene lo spet-tro di potenza del segnale in funzione della frequenza. In questo proesso il rumore difondo resta Gaussiano, mentre il segnale periodio, non essendo perfettamente sinu-soidale, origina una serie di impulsi estremamente stretti, di potenza diversa: il piùintenso si trova in orrispondenza della frequenza fondamentale dell'impulso, mentregli altri sono le armonihe.Nel aso spei�o delle pulsar, le armonihe suessive danno un ontributo rilevan-te: nell'appliare la trasformata di Fourier, l'intensità dell'impulso va a distribuirsitra la frequenza fondamentale e le sue armonihe, e quindi all'aumentare del numerodelle armonihe diminuise la potenza del segnale nell'armonia fondamentale. Inol-tre, poihé il numero di armonihe presenti nello spettro di potenza del segnale dellapulsar risulta essere inversamente proporzionale al duty yle, ossia narm ∝ P
We

, perun segnale periodio quasi-sinusoidale domina la omponente fondamentale, on lapresenza di pohe e piole armonihe suessive. Per un segnale stretto ome quellodi una pulsar, il ontenuto armonio diventa importante: infatti alla lue dell'analisi50



Figura 3.4: Proesso di somma armonia illustrata nello spettro di potenza diun'osservazione della pulsar PSR B2303 + 30.e�ettuata nel paragrafo 1.9, per le pulsar ordinarie narm
>∼ 30, mentre per le pulsarriilate narm ∼ 5.Per reuperare la potenza del segnale distribuita nelle varie armonihe, allo spet-tro di potenza si applia la tenia della somma armonia inoerente, he onsiste nelmoltipliare la sala delle frequenze per 2x e sommare lo spettro risultante allo spettrooriginale. Come si evine dalla �gura 3.4, in questo modo alla frequenza fondamen-tale del segnale vengono sommate le 2x-esime armonihe, reuperando buona partedell'ampiezza originaria del segnale. Il vantaggio di questa tenia risiede nel fattohe, operando nel dominio delle frequenze, il segnale si somma linearmente, mentreil rumore aumenta solo di un fattore pari a √

2x.
3.1.3 Il sorting dei andidati e l'antitrasformataDopo aver appliato a iasuna serie temporale la FFT e la somma armonia inoe-rente, si ottiene un insieme di spettri di potenza, uno per ogni DMi.A questo punto si applia la proedura del sorting, in ui i pihi degli spettri di poten-za vengono raggruppati assieme alle loro armonihe (multipli e sottomultipli del perio-do del andidato) e vengono selezionati quelli on il più alto rapporto segnale-rumorespettrale; inoltre si onfrontano i andidati he hanno uno stesso periodo in mododa non avere lo stesso andidato riproposto più volte on rapporti segnale-rumorediversi.Una volta e�ettuato il sorting, si raggruppano i pihi selezionati per intervalliin DM e per ogni pio selezionato si e�ettua l'antitrasformata delle omponentiomplesse di Fourier per la frequenza fondamentale e per le sue armonihe, e siriostruise il pro�lo dell'impulso. Per iasun pro�lo si alola il rapporto segnale-rumore e si proede all'arhiviazione dei pihi on il più alto rapporto segnale-rumoreriostruito. Questo insieme di pihi ostituise la �rosa� di andidate pulsar.51



Figura 3.5: Shematizzazione della proedura di folding temporale: si può notare ome ognisottointegrazione venga ripiegata su se stessa, al �ne di ottenere un pro�lo integrato onrapporto segnale-rumore maggiore.3.1.4 Il folding temporaleDopo aver determinato una periodiità del segnale grazie allo spettro di potenza, siproede on l'eseguire la proedura di folding.Ogni andidato è assoiato ad una serie temporale di durata ∆t (tempo di integra-zione), dedispersa a un determinato valore di DM : per appliare questa proeduraè neessario suddividere questa serie in N sottointegrazioni temporali, tutte on lastessa durata ∆tN (tempo di sottointegrazione), he a loro volta vengono suddivisein intervalli temporali, iasuno di durata P . Ogni intervallo di durata pari a P vieneulteriormente suddiviso in n intervallini temporali, hiamati bin, di durata P
n
.Per ogni sottointegrazione, il segnale viene attribuito a iasun bin usando la relazio-ne:

f = frac

(

ti − T0

P

) (3.4)dove frac india la parte frazionaria della divisione tra parentesi, T0 il tempo ini-ziale della sottointegrazione e ti l'istante di tempo orrispondente al ampionamentoi-esimo della serie temporale.Il numero di bin n ottimale è tale he la durata di ogni bin è pari a ∆tDM (relazione1.19), poihé una durata temporale maggiore di ∆tDM peggiorerebbe la risoluzione,mentre una durata temporale inferiore a ∆tDM reerebbe un sovraampionamento.La proedura di folding temporale onsiste nel prendere iasuno di questi inter-valli di lunghezza pari a P e sommarli in ogni sottointegrazione temporale (�gura3.5), ottenendo N pro�li integrati (�1.6): sapendo he il segnale è proporzionale alnumero degli impulsi N∗, mentre il rumore è proporzionale a √
N∗, tutti gli impulsivanno a sommarsi ostruttivamente, mentre il rumore si distribuise in modo unifor-me in tutti i bin.Se il andidato individuato fosse una pulsar on P orrettamente identi�ato, a ia-sun intervallo di durata P orrisponderebbe un singolo impulso, piato ad uno stesso52



Figura 3.6: Shematizzazione della proedura di folding temporale nel aso di: a) orrettaindividuazione di P , dove si può notare ome a iasun intervallo di durata P orrispondaun singolo impulso, e ome venga prodotto un pro�lo integrato piuttosto piato per ognisottointegrazione; b) errata individuazione di P , dove si può notare ome il folding determiniun ritardo di fase ∆f in ogni singola sottointegrazione, on la onseguente produzione di unpro�lo integrato piuttosto allargato.valore di f (�gura 3.6a). Se al ontrario il andidato individuato fosse una pulsaron P erroneamente identi�ato, il folding temporale determinerebbe in ogni singolasottointegrazione un piolo allargamento del segnale ed uno spostamento di fase ∆ftra una sottointegrazione e la suessiva: la suddivisione in sottointegrazioni onsentedi limitare questo inonveniente, permettendo di individuare e orreggere il ritardodi fase ∆f tra una sottointegrazione e la suessiva (�gura 3.6), e di individuare perogni andidato il miglior periodo Pbest. Oltre alla formazione delle sottointegrazionitemporali per la riera di Pbest, è neessario formare anhe delle sottobande in fre-quenza integrate in fase per ottenere, in maniera analoga a P , un valore ottimale di
DM .3.1.5 L'ispezione visualeUna volta eseguito il folding di ogni singolo andidato, si esaminano:� la misura di dispersione DM ;� il periodo P ;� il rapporto segnale-rumore σ;� il pro�lo integrato dell'impulso.Per avere un'ulteriore onferma sulla validità del andidato, si utilizza anhe ilgra�o già desritto nel paragrafo 3.1.1 (�gura 3.2): per ogni pulsar questo gra�o53



mostra un andamento aratteristio, he dipende da We, P e da νMHz. Nel asodi individuazione di una pulsar, il gra�o di �gura 3.2 mostrerà un massimo moltoaentuato in orrispondenza della migliore DMi, fornendo un'ulteriore onfermadella redibilità del andidato.Oltre al massimo molto aentuato in orrispondenza della migliore DMi (�gura3.2), un buon andidato possiede un pro�lo integrato piato, on σ>∼ 8÷ 10.3.2 Le surveyPrima di appliare la proedura di searh appena desritta per soprire nuove pulsar,è neessario selezionare quali sono le �regioni del ielo� dove è più opportuno erarle;bisogna ioé programmare una survey (mappa in italiano), ossia una sansione gene-rale di una data regione del ielo.Limitazioni pratihe e omputazionali impedisono di e�ettuare una survey �ideale�su tutto il ielo, ossia una survey on massima sensibilità per un dato strumento.Bisogna trovare dunque un ompromesso tra i vari parametri della riera, in ragionedel tipo di pulsar he si dovranno soprire.3.2.1 Frequenze adatte per una surveyIn base al tipo di riera he si vuole fare, è neessario selezionare una determinatafrequenza di osservazione.La selezione delle migliori frequenze osservative deve tenere in onsiderazione varifattori, ossia:� forma spettrale della pulsar ∝ να (relazione 1.16);� spettro della temperatura del fondo galattio ∝ ν−2.7 (relazione 2.4);� di�usione interstellare ∝ ν−4.4 (relazione 1.20);� dispersione interstellare ∝ δν · ν−3 (relazione 1.19);� ampo di vista del telesopio ∝ ν−1 (relazione 2.2).Le survey ad alte frequenze (tipiamente ν ∼ 1.4 GHz) sono adatte per il pianogalattio o per rierhe mirate di nulei di resti di supernovae, dove la densità delmezzo interstellare e la temperatura di fondo ielo sono maggiori: queste survey sonomolto meno sensibili alla di�usione interstellare (�1.6.1) e neessitano di una risolu-zione in frequenza moderata per rimuovere la dispersione (�1.6.1). In partiolare, lesurvey nel piano galattio sono indiate per la riera di pulsar giovani (τc<∼ 105 yr):seondo lo senario attualmente aettato per la formazione di una pulsar, propostonel paragrafo 1.2.1, se una pulsar parte dal piano galattio on una veloità spazialepari a ∼ 4 · 107 m s−1, essa perorrerà (nel aso estremo di moto perpendiolareal piano galattio) metà dello spessore del piano galattio (∼ 0.3 kp) in un tempopari a ∼ 105 yr, paragonabile all'età aratteristia di una pulsar giovane. Proprio per54



questo motivo i si aspetta he le pulsar he popolano il piano galattio siano preva-lentemente giovani, ma on una densità numeria minore di ira 107 volte rispettoa quella totale del piano galattio: il motivo risisede nel fatto he, sempre seondo losenario proposto nel paragrafo 1.2.1, nella nostra Galassia si veri�a un'esplosione disupernova ogni ∼ 100 yr, e quindi la densità numeria delle pulsar sul piano galattioè di ira 0.3 kp−3, molto più piola della densità numeria stellare totale del pianogalattio (∼ 3 · 106 kp−3).Senza entrare nei dettagli, ad alte frequenze sono favorite anhe le ampagne di searhdi pulsar al milliseondo negli ammassi globulari, oggetti mediamente distanti per iquali quindi il ontributo del mezzo interstellare potrebbe essere rilevante, all'internodei quali si trovano invee pulsar piú vehie (τc >∼ 107 yr).Le survey a basse frequenze (tipiamente ν ∼ 0.4 GHz) sono adatte per tuttoil ielo (all-sky surveys): queste survey hanno il vantaggio di possedere un fasio diantenna (relazione 2.2) più grande rispetto al aso delle alte frequenze, riduendodrastiamente il numero di puntamenti he un radiotelesopio deve e�ettuare. Senzaentrare nei dettagli, a basse frequenze sono favorite le ampagne di searh di pul-sar nelle viinanze del Sole, poihé al resere della distanza gli e�etti del mezzointerstellare (�1.6.1) diventano rilevanti.3.2.2 Survey e riera di pulsarIl motivo per i quali erte survey sono indiate per erare pulsar ordinarie o almilliseondo è imputabile ai parametri strumentali ed osservativi desritti nel apitolo2. La prima ondizione fondamentale da rispettare nello segliere i parametri di unasurvey deriva dal fatto he nessuna periodiità può essere rivelata in un segnale seil suo periodo è più orto del doppio del tempo di ampionamento δt dell'apparatorievente (P >∼ 2δt). Da questa ondizione risulta hiaro he una ampagna di searhper una pulsar ordinaria debba possedere un δt di�erente rispetto ad una searh peruna pulsar al milliseondo: per esempio, δt ∼ 0.4 s è in grado di poter rivelare ilperiodo di un segnale proveniente da una pulsar ordinaria on P ∼ 1 s, ma non dipoter rivelare il periodo di una pulsar al milliseondo (P ∼ 1 ms), in quanto questaondizione viene violata.Nella relazione 2.3 il termine √ We

P−We
de�nise un'altra ondizione fondamentale perrivelare una periodiità e minimizzare Smin, ossia he in generale non si riesono arivelare pulsar he abbiano un pro�lo troppo allargato, per ui ioé P ∼ We. Ciòapita ad esempio quando si programmano survey a basse frequenze per pulsar diperiodo orto (ad esempio quelle al milliseondo): tali survey devono essere fatte onpiù autela, poihé gli e�etti del mezzo interstellare a basse frequenze sono più severie ontribuisono ad allargare We (�1.6.1).Riette per la riera di pulsar al milliseondoCome aennato nel paragrafo 2.3.1, si può aumentare la sensibilità intervenendosui singoli parametri della relazione 2.3, stando attenti a ompensare gli e�etti di55



degradazione del segnale, ed evitando di avere troppi dati da elaborare1.Per quanto riguarda la degradazione del segnale, per le pulsazioni orte risulta utile ilparametro P65(DM), introdotto da Burderi e D'Amio nel 1997, he india il valoredel periodo orrispondente ad un duty-yle del 65%.Nel aso di una pulsar al milliseondo, una riera e�ae può avvenire nelle seguentiondizioni:� tempo di ampionamento δt molto orto;� risoluzione in frequenza molto alta.poihé in generale si deve avere he δt<∼ P
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e νMHz

δνMHz
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P
.In partiolare nchan, orrispondente a ∆ν

δν
, è possibile de�nirlo anhe in funzionedella distanza massima di una sorgente dmax il ui segnale disperso può essere rio-struito e rivelato. Sfruttando la relazione 2.5, on aluni ragionamenti matematii siarriva alla relazione:
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(3.5)dove dmax è espresso in kp, νGHz è la frequenza di osservazione, espressa in MHz,entrata nella banda di frequenza ∆ν100MHz, espressa in unità di 100 MHz, ed in�ne

P−3 è il periodo di rotazione della pulsar, espresso in ms.Inoltre iasuna osservazione produe dati pari a:
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δν
, Nsampl è il numero di ampionamenti temporali nell'osservazione,e Nbit è il numero di bit usati nella digitalizzazione del segnale.In base alla frequenza di osservazione di una survey, l'equazione 3.5 predie il numerominimo di anali spettrali neessari per registrare on suesso un segnale di periodo

P a distanza d; per P−3 = 1 e dmax(kpc) = 1 si ottiene:� se νGHz = 0.4 (bassa frequenza) → nchan(low)
>∼ 1563∆ν100MHz� se νGHz = 1.4 (alta frequenza) → nchan(high)
>∼ 37∆ν100MHzQuindi a parità di ∆ν100MHz, nchan(high) è ira 40 volte minore di nchan(low); inol-tre, seondo la relazione 2.2, al �ne di oprire tutto il ielo, per una survey ad altafrequenza i vorrebbe un numero di puntamenti maggiore di ira 4 volte rispetto aduna survey a bassa frequenza, ed in più iasun puntamento impiegherebbe un tempomaggiore di ira 8 volte per raggiungere lo stesso Smin di una survey a bassa fre-quenza. Pertanto una survey ad alta frequenza dovrebbe avere una durata maggioredi ira 30 volte rispetto ad una survey a bassa frequenza.1Per evitare di avere troppi dati da elaborare, non si deve esagerare sia on il numero di analiin frequenza nchan di larghezza δν (∆ν

δν
), sia on il numero di ampionamenti per osservazione (∆t

δt
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Tabella 3.1: Prinipali parametri aratteristii delle survey PMSURV e GBGCSurvey δt (ms) δν (MHz) ν (MHz) ∆t (hr) ∆ν (MHz)PMSURV 0.250 3.0 1374 0.58 288GBGC 0.082 0.78 1950 4÷ 8 600In onlusione, il problema prinipale nel deidere la strategia per il searh dipulsar al milliseondo è dato dal on�itto tra ∆ν e ∆t grandi e la neessità di am-pionamento on alta risoluzione sia temporale he di frequenza. La migliore soluzioneè quella di adottare un ompromesso, ossia privilegiare in aluni asi buone sensibilitàper P lunghi, ed in altri asi privilegiare sensibilità più basse per P orti.3.2.3 Prinipali survey reentiI due esperimenti di searh delle pulsar più importanti, e�ettuati negli ultimi 15anni, sono la Parkes Multibeam Pulsar Survey (PMSURV) e la Green Bank GlobularClusters Survey (GBGC), i ui prinipali parametri aratterizzanti sono riportati nellatabella 3.1.La PMSURV (�6.4), iniziata nel 1997 e onlusasi nel 2003, ha utilizzato il sistemamultibeam del telesopio di Parkes per analizzare una vasta porzione del ielo sud eha portato alla soperta di ira 1000 pulsar, prinipalmente ordinarie, dupliando ilampione �no ad allora onosiuto.La GBGC (Ramson, 2006) ha guardato invee gli ammassi globulari mediantel'utilizzo di un singolo rievitore. I grandi valori di ∆ν e ∆t utilizzati (tabella 3.1)hanno ontribuito alla soperta di numerose pulsar al milliseondo.3.3 Il timingLa tenia del timing è una proedura he sfrutta il onfronto fra i tempi di arrivodegli impulsi di una pulsar (detti ToA, Times of Arrival) riavabili dalle osservazioni,on quelli previsti da un modello teorio. I residui temporali ottenuti da questoonfronto possono essere minimizzati mediante un'opportuna variazione dei parametridel modello teorio on una proedura di �best-�t�.Questa proedura permette di riavare i parametri �sii della pulsar osservata, ossia:� periodo di rotazione P ;� tasso di rallentamento Ṗ ;� posizione;� moto proprio;� parametri orbitali per le pulsar in sistemi binari.57



Figura 3.7: Shema di aquisizione dei ToA.Dopo aver visto ome determinare i ToA dalle osservazioni (�3.3.1), si proede alladesrizione del modello da ui si riavano i ToA teorii, per poi mostrare ome siapossibile aratterizzare una pulsar mediante il alolo dei residui temporali (�3.3.2).3.3.1 Determinazione dei ToA dalle osservazioniPer determinare i ToA degli impulsi di una pulsar, è neessario utilizzare i pro�li inte-grati orrispondenti ad osservazioni e�ettuate in diverse epohe, riavabili medianteuna proedura analoga a quella he si usa nel searh (�3.1).Utilizzando la serie temporale dedispersa per il valore di DM ottenuto dal searh,si e�ettua il folding: ome già visto nel paragrafo 3.1.4, si suddivide la serie temporalein sottointegrazioni, da iasuna delle quali si ottengono i pro�li integrati. Costruendoun pro�lo standard2, si e�ettua una onvoluzione tra questo pro�lo e iasun pro�lointegrato, al �ne di misurare lo sfasamento del segnale τ tra il pro�lo dell'impulso nelmomento dell'osservazione ed il pro�lo standard.Nell'aro del tempo ∆Ttot, ossia il tempo totale di osservazione di quella determinatapulsar (dataspan), iasun ToA quindi viene alolato sommando all'epoa in ui sonoiniziate le varie osservazioni, espressa in MJD3, il relativo sfasamento τ determinatoper quella determinata osservazione, on inertezze he possono raggiungere valoridell'ordine del µs (per le pulsar al milliseondo).Questi ToA sono di tipo topoentrio (ToAtop), ossia alolati nel sistema di rife-rimento della Terra. Poihé questo sistema di riferimento non è inerziale rispetto allapulsar, prima di e�ettuare la proedura del timing è neessario passare ad un sistemadi riferimento inerziale, ossia il barientro del Sistema Solare (�gura 3.8): si onver-tono quindi i ToA topoentrii in ToA barientrii (ToAbary). Nell'e�ettuare questaonversione si deve tenere onto degli e�etti dovuti al mezzo interstellare (dispersio-ne) e degli e�etti relativistii, provoati dalle masse omponenti il Sistema Solare edal movimento terrestre.La onversione è la seguente:2Il pro�lo standard è un pro�lo stabile avente un alto rapporto segnale-rumore, ottenuto mediantela somma di un alto numero di pro�li ottenuti dalle varie osservazioni.3Il giorno Giuliano modi�ato (Modi�ed Julian Day, MJD) è de�nito ome il giorno Giuliano(Julian Day, JD) a ui vengono sottratti 2400000.5 giorni. JD è alolato partendo dal mezzogiornodel 1 gennaio 4713 a.C., mentre MJD è alolato partendo dalla mezzanotte del 17 novembre 1858.58



Figura 3.8: Shematizzazione del passaggio dai ToAtop ai ToAbary.
ToAbary = ToAtop −

D
ν2

+∆R⊙ +∆E⊙ +∆S⊙ (3.7)dove ν è la frequenza entrale della banda di osservazione, D è la ostante didispersione4, ∆R⊙ è il ritardo di Roemer, ∆E⊙ è il ritardo di Einstein, ed in�ne ∆S⊙è il ritardo di Shapiro.Il ritardo di Roemer ∆R⊙ desrive il ritardo del segnale dovuto allo spostamentodel sistema di riferimento dalla Terra al barientro, e serve per la determinazionedelle oordinate elesti della pulsar.È desritto dalla relazione:
∆R⊙ =

r̄ · ~n
c

+
(r̄ · ~n)2 − |r̄|2

2cd
(3.8)dove ~n è il versore he si trova sulla retta ongiungente il barientro del SistemaSolare on la pulsar in direzione della pulsar posta alla distanza d, r̄ è il vettorehe ongiunge il barientro del Sistema Solare on la Terra. Il alolo di r̄ rihiedeun'aurata stima della posizione delle masse he ompongono il Sistema Solare: perquesto sopo vengono utilizzate le e�emeridi del atalogo DE405, pubbliato dal JetPropulsion Laboratory (JPL).Il ritardo di Einstein ∆E⊙ desrive gli e�etti ombinati del redshift gravitazionalee della dilatazione del tempo dovuti al moto della Terra e degli altri orpi del SistemaSolare.Questo ritardo orrisponde all'integrale della seguente espressione (Baker & Hellings,1986):
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− cost (3.9)dove mi sono le masse dei orpi del Sistema Solare (eslusa la Terra), ri è ladistanza della Terra da iasuna massa mi, e vT è la veloità della Terra rispetto albarientro del Sistema Solare.4La ostante di dispersione è data dal valore della frazione espressa nella relazione 1.17, ossia
e2

2πmec
= 4.15 · 103 MHz2p−1m3s. 59



Figura 3.9: Rappresentazione dell'orbita di una stella di neutroni attorno al barientro delsistema binario a ui appartiene, on i prinipali parametri orbitali he la desrivono.Il ritardo di Shapiro rappresenta il ritardo temporale he subise il segnale dellapulsar nel propagarsi attraverso lo spaziotempo urvo ausato dalle masse del SistemaSolare (essenzialmente il Sole e Giove), ed è de�nito da:
∆S⊙ = −2GM⊙

c3
ln(1 + cos θ) (3.10)dove θ è l'angolo sotteso dalla pulsar, dal Sole e dalla Terra ad una data epoa.Se la pulsar non è isolata, ma fa parte di un sistema binario, bisogna onvertire i

ToAtop in ToAbin
bary, ossia rispetto al barientro del sistema binario; quindi:
ToAbin

bary = ToAbary +∆Rbin +∆Ebin +∆Sbin +∆Abin (3.11)dove ∆Rbin, ∆Ebin e ∆Sbin rappresentano i ritardi desritti in preedenza, al-olati per il moto della pulsar rispetto al barientro del suo sistema, mentre ∆Abinrappresenta il ritardo temporale dovuto all'aberrazione dell'onda elettromagnetia,ausata dalla rotazione della pulsar. Rispetto al aso isolato, ∆Rbin è il ritardo do-minante, in quanto i ToAtop subiranno un antiipo oppure un ritardo a seonda hela pulsar sia davanti o dietro la stella ompagna.Inoltre ∆Sbin in questo aso è in�uenzato dalla massa della stella ompagna, he èpossibile riavare (ome si vedrà in dettaglio nel paragrafo 4.1). Aiutandosi on la�gura 3.9, utilizzando le leggi di Keplero e la relazione 3.11, in prima approssimazioneè possibile desrivere il sistema binario attraverso inque parametri Kepleriani, hesono:� periodo orbitale Pb;� longitudine del periastro ω;� epoa del passaggio al periastro T0;� eentriità orbitale e; 60



� semiasse maggiore dell'orbita della pulsar proiettato sul piano della linea divista x = a · sini, dove a è il semiasse maggiore ed i è l'angolo di inlinazionedel piano dell'orbita rispetto al piano del ielo.Mediante questi parametri è possibile derivare la funzione di massa, he forniseun limite inferiore alla massa per la stella ompagna in funzione di MP (solitamentesi assume he MP = 1.4M⊙); è desritta da:
f(M) =

(MC sin i)3

(MP +MC)2
(3.12)dove MP è la massa della pulsar e MC è la massa della stella ompagna.Se, in più, il sistema onsiderato mostra degli e�etti relativistii non trasurabili,ome risulta per esempio in sistemi omposti da due stelle di neutroni in orbita stretta,per poter desrivere le orbite non bastano i soli parametri Kepleriani, ma bisognaintrodurre un'ulteriore serie di parametri, hiamati parametri post-Kepleriani.Questi inque parametri sono:� il deadimento del periodo orbitale Ṗb, ausato dall'emissione delle onde gravi-tazionali;� l'avanzamento relativistio della longitudine del periastro ω̇;� il redshift gravitazionale γ, he rappresenta la modulazione dei tempi di arrivodel segnale durante l'orbita, dovuto all'e�etto ombinato del redshift gravita-zionale, dell'e�etto Doppler trasverso e della dilatazione dei tempi;� il ritardo di Shapiro, ausato dall'azione del ampo gravitazionale sul segnaleper e�etto della urvatura dello spaziotempo in presenza di un orpo massivo,de�nito da due parametri: r (range) e s (shape).Dei parametri post-Kepleriani i si ouperà on più preisione nel paragrafo 4.1.3.3.2 La proedura di Timing: modellizzazione dei ToALe relazioni 3.7 e 3.11 ontengono vari parametri della pulsar, ossia:� parametri astrometrii (posizione, moto proprio, parallasse), ontenuti in ∆R;� parametri rotazionali (frequenza di rotazione e le sue derivate);� parametri del sistema binario (Kepleriani e post-Kepleriani).Questi parametri possono essere determinati on estrema preisione attraverso laproedura di Timing.Con a disposizione una serie di ToA per una determinata pulsar, opportunamenteonvertiti nel giusto sistema di riferimento inerziale, si era di trovare un modelloteorio he sia in grado di predire la adenza dei ToA futuri.61



Figura 3.10: a) andamento dei residui ottenuti da un perfetto modello timing; b) se Ṗè sottostimato, si ottiene un inremento parabolio dei residui; ) se i sono errori sullaposizione, l'andamento dei residui è sinusoidale, on periodo di un anno; d) e�etti ottenutitrasurando il moto proprio.Senza perdere di generalità, assumendo he un impulso sia arrivato all'istante tep,si può predire il numero di rotazioni N(t) he la pulsar ha ompiuto nell'intervallotemporale t− tep, mediante la modellizzazione dell'evoluzione rotazionale della pulsaron una serie di potenze, ottenendo:
N(t) = νep(t− tep) +
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ν̈ep(t− tep)

3 + . . . (3.13)dove νep è la frequenza di rotazione all'istante tep , mentre ν̇ep e ν̈ep sono le derivateprima e seonda.Lo sopo del timing è proprio quella di riavare νep e le sue derivate temporali ν̇ep,
ν̈ep, . . .Più preisamente il timing onsiste nell'analisi degli andamenti sistematii deiresidui temporali R(ti), ottenuti onfrontando il numero di rotazioni osservate N(t)osson quelli previsti dal modello desritto dalla relazione 3.13. R(ti) è un importantestrumento he onsente di quanti�are la bontà di una soluzione timing; sapendohe generalmente qualsiasi modello he predie N(t) è ostituito da un numero n diparametri αn, iasun R(ti) può essere assoiato ad essi seondo la relazione:

R(ti, α1, α2, . . . , αn) = N(ti)− n(ti) (3.14)dove N(ti) è il numero di rotazioni all'istante ti, mentre n(ti) è l'intero più viinoa N(ti).Se il modello è orretto, i residui vanno a distribuirsi asualmente attorno allo zero,ossia la di�erenza tra i ToA stimati e quelli osservati è nulla entro gli errori (�gura3.10). Se invee i sono di�erenze sostanziali, e quindi errori nella stima di uno o piùparametri, i residui possono presentare un andamento sistematio (�gura 3.10). Soli-tamente, quando l'errore è su un solo parametro, l'andamento può essere failmenteindividuabile: è una retta se 'è un errore nella stima del periodo, una parabola sel'errore è su Ṗ (�gura 3.10b), una sinusoide ol periodo di un anno se l'errore è sulla62



posizione (�gura 3.10), e via diendo.Appliando il metodo dei minimi quadrati, è possibile quanti�are la bontà del �t deiresidui mediante l'espressione:
χ2 =

N
∑

i

(

R(ti, α1, α2, . . . , αn)

ǫi

)2 (3.15)dove ǫi è l'inertezza sull'i-esimo ToA, normalizzato rispetto a P , ed N è il numerototale dei ToA.Mediante la minimizzazione dell'espressione 3.15, è possibile migliorare la determina-zione dei parametri della pulsar.Operativamente la proedura di Timing quindi si ompone delle seguenti fasi:� individuazione di un andamento sistematio dei residui;� de�nizione dei parametri della pulsar he determinano una funzione adatta ariprodurre l'andamento dei residui;� rialolo dei residui on i nuovi parametri;� introduzione di nuovi parametri he minimizzano la funzione 3.15 e he appros-simano meglio la funzione dei residui, e osì via . . .La proedura di Timing risulta essere un proesso iterativo, il ui sopo è quellodi migliorare il modello teorio e quindi di determinare on un'elevata preisione iparametri della pulsar osservata.
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Capitolo 4Ottimizzazione delle osservazioni diTiming a SRT: il aso di due pulsarrelativistiheQuesta parte del lavoro di Tesi è �nalizzata all'ottimizzazione della strategia osser-vativa per le pulsar relativistihe J1909-3744 (Jaoby et al., 2003) e J0737-3039A(Burgay et al., 2003) (�4.3), mediante la simulazione di diverse ampagne osservativeda e�ettuarsi prossimamente presso il Sardinia Radio Telesope in banda L (ν = 1550MHz). In partiolare si era di stabilire se e in he misura sia possibile un migliora-mento sensibile nella misura dei parametri post-Kepleriani, per testare la teoria dellaRelatività Generale (�4.1).A partire dalle e�emeridi orrenti delle pulsar e dai parametri strumentali dei varirievitori utilizzati, l'ottimizzazione è ottenuta studiando ome la soluzione di timingpossa migliorare al variare delle modalità on ui nuove osservazioni sono e�ettuate.4.1 Le Pulsar e la Relatività GeneraleCome già aennato nel paragrafo 1.2.2, le pulsar sono importantissimi strumenti diindagine �sia: in partiolare, per testare le teorie della Relatività Generale in re-gime di ampo forte1, il miglior modo �nora possibile è proprio quello di osservareun sistema binario di pulsar, in ui gli e�etti relativistii, desritti dai 5 parametripost-Kepleriani, non possono essere trasurati (�3.3.1). Questi parametri, ome ri-portato nel paragrafo 3.3.2, possono talora essere determinati on estrema preisioneattraverso la proedura di timing.La dipendenza funzionale dei parametri post-Kepleriani dalle masse delle due stel-le e dai parametri Kepleriani dipende dalla teoria della gravitazione usata: infatti,1Ci si trova nella osiddetto limite di ampo forte se gli e�etti relativistii su un orpo di massaM e raggio R sono rilevanti. Ciò aade se ε =| Egr

Erm
|∼ 1, dove Egr ∼ −GM2

R
è l'energia potenzialegravitazionale lassia del orpo di massa M e raggio R, e Erm = Mc2 è l'energia a riposo della stessamassa M. ε quanti�a approssimativamente l'ampiezza delle deviazioni della Relatività Generalerispetto alla gravità Newtoniana. 65



oltre alla teoria della Relatività Generale, esistono varie teorie alternative he sonostate sviluppate a partire dagli anni '60, e per le quali i parametri post-Keplerianiassumono diverse dipendenze funzionali.In partiolare, nella teoria della Relatività Generale i parametri post-Keplerianiseguono le dipendenze seguenti (Blandford et al, 1976 e Damour et al., 1992):
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2 (4.5)dove m1 e m2 sono le masse delle due stelle (espresse in unità di masse solari), Mè la massa totale, x è il semiasse maggiore dell'orbita proiettato sul piano della lineadi vista, e T⊙ è una ostante (T⊙ = GM⊙

c3
= 4.92549 µs).La preisione nella determinazione di tutti i parametri orbitali Kepleriani dipende dalnumero di periodi orbitali ompletati dal momento della soperta, e di solito diventamolto buona in pohi mesi di osservazioni.Assumendo he i parametri Kepleriani possano essere dunque onsiderati delleostanti, in quanto vengono determinati on preisione molto maggiore rispetto aiparametri post-Kepleriani (formule 4.1, 4.2, 4.3, 4.4 e 4.5), dal alolo di almeno dueparametri post-Kepleriani si possono ottenere le masse del sistema.4.1.1 La onferma della Relatività Generale: ome e�ettuarei testI test sulla Relatività Generale possono essere e�ettuati on estrema preisione at-traverso la onosenza dei parametri Kepleriani e post-Kepleriani, omparando gli

Np−K parametri post-Kepleriani misurati on quelli predetti (formule 4.1, 4.2, 4.3,4.4 e 4.5). Di fatto si e�ettuano Np−K − 2 test sulla Relatività Generale, he possonoessere visualizzati gra�amente attraverso il raggruppamento dei parametri predettiin un unio diagramma (ad esempio, �gura 4.7), dove in asissa ed in ordinata sonoposte le masse delle stelle ostituenti il sistema binario. Il test mostra un esito positi-vo se tutte le funzioni de�nite dai parametri post-Kepleriani si interseano in un'uniaarea. Evidentemente queste funzioni non sono assoiate a linee, ma de�nisono dei�orridoi� a ausa delle inertezze sulle varie misure; inoltre non si inontrano in un66



punto, ma de�nisono una regione poligonale all'interno dei quali sono onentra-te tutte le inertezze sulle misure dei parametri post-Kepleriani. Per apire meglioquesto aspetto, si veda il paragrafo 4.3.1, in ui viene desritto uno dei migliori testdella Relatività Generale in limite di ampo forte, eseguito sulla doppia pulsar PSRJ0737-3039A/B: tra i sistemi binari infatti, sono proprio quelli omposti da due stelledi neutroni2 he rappresentano dei formidabili laboratori per testare la teoria dellaRelatività Generale e le varie teorie alternative sulla gravità in ampo forte.Per e�ettuare questi test, risulta quindi fondamentale ottimizzare i parametriosservativi in modo da migliorare il più possibile l'inertezza on ui sono determinatii parametri post-Kepleriani.4.2 La proedura del Timing on TEMPO2Per e�ettuare l'ottimizzazione dei parametri osservativi delle pulsar relativistiheJ1909-3744 e J0737-3039A è neessario he i dati prodotti da un radiotelesopio ven-gano manipolati in modo da renderli utilizzabili per il timing radio, la ui proedurateoria è stata desritta nel apitolo 3.A livello pratio, la soluzione di timing per la pulsar in oggetto è ottenuta attraver-so il software TEMPO2, una versione aggiornata del software TEMPO3, sviluppatoda Hobbs, Edwards e Manhester nel 2006. Questo software4 ha permesso di rag-giungere livelli di preisione di timing dell'ordine del ns, migliori anhe di 100 volterispetto alle versioni preedenti.TEMPO2 si basa su due proessi fondamentali: il primo alola i ToA barientrii,rea i residui temporali ed implementa il �t dei minimi quadrati; il seondo visualizzamediante un'interfaia gra�a e testuale le inertezze sui parametri (�4.2.1). Dalpunto di vista operativo, questo software neessita di due �le di dati:� un �le on estensione .tim (�gura 4.1), he ontiene i ToA topoentrii del se-gnale della pulsar, ottenuti mediante l'elaborazione delle osservazioni e�ettuatedagli apparati rieventi;� un �le on estensione .par (vedere ad esempio la �gura 4.2), he ontiene lee�emeridi della pulsar, derivanti da soluzioni di timing preedenti, ottenute perun determinato dataspan.Le e�emeridi, riassunte nella tabella 4.1, si dividono in vari gruppi di parametri:� posizionali, ossia l'asensione retta (RAJ) e la delinazione (DECJ), qualora siabbiano osservazioni di almeno un anno, ed il moto proprio5 (PMRA e PMDEC)per osservazioni he si estendono nell'aro di aluni anni;2Ad oggi, purtroppo, si onosono solo 8 sistemi binari ostituiti da due stelle di neutroni.3Il software TEMPO è stato prodotto e distribuito da una ollaborazione tra l'Università diPrineton e l'ATNF (Australia Telesope National Faility).4Il software TEMPO2 e la relativa doumentazione sono disponibili all'indirizzohttp://www.atnf.siro.au/researh/pulsar/ppta/tempo2.5Il moto proprio è il moto trasversale della pulsar sulla volta eleste.67



Figura 4.1: Esempio di un �le .tim. Il �le è omposto da 5 olonne: nella prima è presente il�le dati del pro�lo dell'impulso, nella seonda la frequenza entrale di osservazione (in Hz),nella terza i ToA (in MJD), nella quarta l'inertezza sui ToA ∆tToA (in µs), nella quintail odie orrispondente al radiotelesopio utilizzato (in questo aso 7 sta per Parkes), edin�ne nella sesta l'eventuale etihetta per l'opzione JUMP.� rotazionali, ossia la frequenza di rotazione (F0) e la sua derivata (F1);� orbitali, Kepleriani e post-Kepleriani (�3.3.1), qualora la pulsar si trovi in unsistema binario;� la misura di dispersione (DM), qualora si disponga di osservazioni a frequenzediverse.Una volta ottenuti questi due �le per iasuna pulsar, il programma produe i ToAbarientrii e mostra i residui temporali ottenuti dal onfronto tra i ToA osservati equelli predetti dal modello di timing (�3.3.2).I parametri iniziali del modello, ontenuti nel �le .par (noti ome parametri pre-�t), vengono orretti attraverso il �t sui residui6, basato su un algoritmo ai minimiquadrati pesato in ui deve essere minimizzato il χ2 (relazione 3.15). Da questo�t si ottengono i parametri post-�t, he vengono a loro volta orretti attraverso �tsuessivi per reare nuovi ToA barientrii, e quindi nuovi residui (detti residuipost-�t). Questo proesso iterativo si arresta quando i parametri post-�t ottenutinon mostrano più un miglioramento signi�ativo.I parametri prinipali per ui si può e�ettuare il �t sono riportati in tabella 4.1:in ogni aso il �t può essere esteso ad altri parametri, aggiungendoli sempliementenel �le di e�emeridi.4.2.1 Formati di outputTutta la proedura appena desritta nel paragrafo 4.2 TEMPO2 è in grado di mo-strarla mediante un formato di output sia testuale he gra�o.Il formato di output testuale (�gura 4.2) fornise il pre-�t ed il post-�t deiresidui, il numero di punti nel �t e, se è stato e�ettuato un �t pesato, il valoredel χ2 ridotto del �t; inoltre, per iasun parametro, sono riportati i valori pre-�te post-�t on le relative inertezze e di�erenze. Per i sistemi binari, il formato dioutput prede�nito fornise anhe dettagli sul modello binario e mostra, se possibile,6Se le osservazioni presentassero un rapporto segnale-rumore elevato e se il modello di timingfosse perfetto, R(ti) sarebbe nullo per ogni ToA (relazione 3.14); nella realtà però gli R(ti) assoiatiai ToA non sono a�atto nulli. 68



Tabella 4.1: Parametri di una pulsar ontenuti nel �le .par ed utilizzati in questo lavoro diTesi. Viene mostrata l'etihetta in TEMPO2, una breve desrizione del parametro, l'unitàdi misura e l'assoiabilità on un sistema binario.Parametro Desrizione Unità BinariaRAJ Asensione retta hmsDECJ Delinazione dmsP0 Periodo di rotazione sP1 Derivata prima del periodo di rotazioneF0 Frequenza di rotazione HzF1 Derivata prima della frequenza di rotazione s−2PEPOCH Epoa del periodo di determinazione MJDDM Misura di dispersione m−3 pDM1 Derivata prima della misura di dispersione m−3 p s−1PX Parallasse masPMRA Moto proprio in asensione retta mas yr−1PMDEC Moto proprio in delinazione mas yr−1A1 Proiezione del semiasse maggiore dell'orbita lt-s ×PB Periodo orbitale d ×PBDOT Derivata prima del periodo orbitale ×ECC (o E) Eentriità dell'orbita ×T0 Epoa del periastro MJD ×OM Longitudine del periastro deg ×OMDOT Tasso di avanzamento del periastro deg yr−1 ×EPS1 ECC·sinOM ×EPS2 ECC·cosOM ×SINI Seno dell'angolo di inlinazione ×M2 Massa della ompagna M⊙ ×GAMMA Parametro post-Kepleriano γ s ×TASC Epoa del nodo asendente MJD ×

Figura 4.2: Output di TEMPO2 per la visualizzazione testuale dei �t. Nella prima olonnasi trovano le etihette dei parametri, nella seonda i parametri pre-�t, nella terza i parametripost-�t, nella quarta l'inertezza sui parametri, nella quinta la di�erenza tra le inertezzedei parametri tra �t suessivi, ed in�ne nella sesta è spei�ato se il parametro è statoinluso (Y) oppure no (N) nel �t. 69



Figura 4.3: Output di TEMPO2 per la visualizzazione gra�a di varie opzioni. Un sempliemenù (�gura 4.3) permette all'utente di modi�are i parametri �ttati, di produrre nuoviToA e �les di parametri, e di migliorare il modello di timing attraverso il re-�t dei dati.la funzione di massa, la massa della stella ompagna (minima, media e massima), lamassa totale del sistema e l'angolo di inlinazione dell'orbita.Il formato di output gra�o onsente la visualizzazione gra�a dei residui e lapossibilità di e�ettuare direttamente i vari �t sui parametri della pulsar.L'interfaia gra�a è fornita dal plugin plk, he onsente di traiare un gra�o pre-�t e post-�t dei residui temporali in funzione di un determinato parametro, ome adesempio il giorno, il numero di ToA, oppure la frequenza di osservazione (�gura 4.3).Il omando utilizzato per questo plugin è TEMPO2 -gr plk -f �le.par �le.tim, e nelaso si può passare in modalità di ompatibilità on il vehio software TEMPO1attraverso l'aggiunta del omando -tempo1.4.2.2 L'opzione JUMPData la presenza di numerose ollaborazioni internazionali oinvolte nello studio dellepulsar, TEMPO2 è in grado di unire dati provenienti da radiotelesopi diversi. Spessoapita he le varie serie di ToA di una stessa sorgente risultino �sfasate� tra loro:questo e�etto dipende dai ritardi elettronii intrinsei tra i sistemi di aquisizione dati(bak-end, �2.4.4) sia di un insieme di radiotelesopi, sia di un unio radiotelesopio,utilizzato a diverse frequenze osservative.Per risolvere questo problema, TEMPO2 ha sviluppato una partiolare opzione,denominata JUMP (salto), he onsente di �ttare questi partiolari sfasamenti: ilfatto di e�ettuare un salto, e quindi �spostare� i dati, non ostituise una forzatura,in quanto il problema non è ausato dalla pulsar, bensì dal bak-end.L'opzione JUMP viene prima de�nita nel �le .par, e poi appliata alle varie seriedi ToA nel �le .tim mediante un'etihetta, una per ogni serie (�gura 4.1); questa70



opzione può quindi essere selezionata nell'interfaia gra�a di TEMPO2 (�gura 4.3)on un semplie li del mouse nelle etihette (rosse se il JUMP è disattivato, verdise il JUMP è attivato) poste in basso a sinistra.4.2.3 Proedimento di simulazione dei ToACome detto ad inizio apitolo, è neessario simulare una serie di ampagne osservativeai �ni di studiare quale sia più idonea per l'ottimizzazione delle e�emeridi delle pulsarJ1909-3744 e J0737-3039A.Le ampagne simulate impliano la realizzazione di ToA �ttizi, he possono essereottenuti on TEMPO2 mediante un partiolare plugin7, denominato fake, he simulai residui del timing he i si aspetterebbe per una determinata pulsar, generandoautomatiamente un insieme di ToA per un determinato tempo totale di osservazione:TEMPO2 fa 10 iterazioni per onvergere, produendo una simulazione i ui residuisono nulli.Per poter utilizzare il plugin fake, prima di tutto si deve disporre delle e�emerididella sorgente da simulare (�le .par), e poi si inserise l'apposito omando, ossiaTEMPO2 -gr fake -f �le.par.Suessivamente l'utente è invitato a fornire:� il numero di giorni tra osservazioni suessive;� il numero di osservazioni in un dato giorno;� l'angolo orario assoluto massimo onsentito, rispetto al passaggio al meridianoastronomio8 (�gura 4.4a), se vengono selezionate più osservazioni giornaliere9;� il tipo di opertura dell'angolo orario, da segliersi tra regolare (N) o asuale(Y);� l'MJD iniziale per i ToA simulati;� l'MJD �nale per i ToA simulati;� l'rms del rumore gaussiano da aggiungere ai ToA.Una volta inserite queste informazioni, viene generato un �le di ToA simulation estensione .simulate (non .tim), orrispondenti al �le .par imputabili a segnalirivelati da un erto telesopio ad una data frequenza osservativa. In base al tipo diampagna osservativa selezionata, i si aspetta un numero di ToA de�nito.7Il plugin fake è basato sul software sviluppato originariamente da Dunan Lorimer,suessivamente aggiornato da Simon Johnston.8Il meridiano astronomio india il erhio sulla sfera eleste individuato dal punto ardinale Sud,dal polo Nord eleste e dallo zenit.9Con TEMPO2, la selezione di un'unia osservazione giornaliera implia automatiamentel'osservazione della pulsar in prossimità del meridiano astronomio.71



Figura 4.4: a) Angolo orario di un punto T sulla sfera eleste è la distanza angolare tra ilerhio orario he passa per T e il meridiano astronomio.b) Derivazione geometria di decmin,SRT . decSRT è identi�ato da un aro verde, decmin èidenti�ato da un aro giallo, limorog è identi�ato da un aro blu, ed in�ne decmin,SRT èidenti�ato da un aro rosso.Prime selte sui parametri delle simulazioniLe ampagne simulate devono essere studiate in modo he siano più realistihe possi-bile, e quindi possano essere e�ettuate veramente on SRT. Proprio per questo motivole informazioni da fornire al plugin fake devono essere opportunamente ragionate.Prima di tutto, la ondizione più realistia impone delle osservazioni solitamentenon giornaliere.Inoltre, l'angolo orario massimo deve essere selto rispettando l'osservabilità dellasorgente ad SRT, di ui i si ouperà in dettaglio nel paragrafo 5.7.1. Per orai si limiterà a determinare la delinazione minima he una pulsar deve possedereper essere osservata ad SRT (decmin,SRT ). Con l'aiuto della �gura 4.4b, nota ladelinazione geogra�a di SRT (decSRT = 39.49◦), si possono osservare oggetti bassisull'orizzonte eleste on una delinazione minima decmin pari a:
decmin = decSRT − 90◦ = −50.51◦ (4.6)I limiti orogra�i e l'interferenza radio presente ad SRT generano limitazioni osser-vative, ad oggi solo di natura teoria, pari a limorog ∼ 6◦ rispetto all'orizzonte eleste(�gura 4.4b). Sfruttando la relazione 4.6, si evine quindi he decmin,SRT orrispondea:

decmin,SRT = decmin − limorog ∼ −45◦ (4.7)Le pulsar quindi devono perorrere un aro (aro diurno), il ui massimo angoloorario esprime l'intervallo massimo di tempo all'interno dei quali possono essere os-servate rispetto al meridiano astronomio.72



Solitamente, la soluzione più realistia per il tipo di opertura dell'angolo orarioè quella asuale da selezionare, perhé un radiotelesopio di�ilmente opera ad oraripreisi di osservazione, speie quando la lista di sorgenti da osservare è lunga.Una questione di di�ile risposta è l'estensione temporale delle osservazioni ne-essaria a�nhé si possa notare un apprezzabile miglioramento delle inertezze suiparametri osservativi.Il tempo di osservazione totale (dataspan) selto in questo lavoro di Tesi è pari a10 anni, �ssando l'inizio delle simulazioni al giorno seguente quello del termine delleosservazioni reali, al �ne di poter unire in un seondo momento i dati reali a quellisimulati.Poihé non è onepibile avere un'unia osservazione della durata di 10 anni, perottimizzare le inertezze sulle e�emeridi �nali è ruiale apire quanto debba esserelunga ogni singola osservazione, e quante sottointegrazioni assoiate ad un singoloToA possano essere reuperate da iasuna osservazione. Nella selta delle ampagnedi osservazione da �ttare, entrano in gioo i seguenti parametri osservativi:� il tempo di ogni osservazione ∆T , selto, quando possibile, in modo he l'os-servazione sia in grado di oprire almeno un periodo orbitale Pb della pulsar inesame;� il tempo di sottointegrazione ∆t, selto in modo da ottenere un ompromessofra il rapporto segnale/rumore σ ed il numero di ToA per ogni orbita;� l'intervallo temporale tra osservazioni suessive ∆toss.Ogni singola osservazione produe una determinata inertezza sul singolo ToA
∆tToA, he in generale sala nel modo seguente:

∆tToA ≃ We

σ
(4.8)Sfruttando la formula del radiometro (relazione 2.3) insieme alla relazione 4.8, siarriva all'importante relazione:
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(4.9)La relazione 4.9 india he ∆tToA risulta essere inversamente proporzionale siaal tempo di integrazione ∆t, sia al rapporto segnale-rumore σ: in partiolare, ladiminuzione di ∆tToA di un fattore x si tradue in un aumento di σ e di ∆t di unfattore x2.Il plugin fake non è pensato per inserire un numero di ToA onseutivi per un tempodi osservazione pari ad n-volte Pb: questo limite può essere �raggirato� inserendo ilnumero di ToA desiderati (nPb

∆t
) nelle osservazioni giornaliere, on angolo orario paria Pb, e alolando ∆tToA assoiato a ∆t. 73



Figura 4.5: Pro�lo integrato della pulsar J1909-3744, osservata a Parkes alla frequenzaosservativa di 1368.875 MHz.4.3 Le sorgenti studiateCome già detto all'inizio di questo apitolo, in questo lavoro di Tesi sono state studiatele due pulsar relativistihe J1909-3744 e J0737-3039A (�4.1).In questa sezione i si ouperà di una breve desrizione di queste due pulsar.4.3.1 J1909-3744La pulsar J1909-3744 è stata soperta nel 2001 durante la survey Swinburne HighLatitude (SHL, desritta nel �6.4) ed appartiene ad un sistema binario la ui ompa-gna è una nana biana moderatamente alda, on T ∼ 8500 K (Jaoby et al., 2003).Questa pulsar, le ui e�emeridi sono riportate nella tabella 4.2, possiede un periodo dirotazione di 2.95 ms, ompie un'orbita quasi irolare in 1.53 d, e, grazie alla misuradella parallasse ed il moto proprio, si può dire he possiede una veloità trasversaledi ∼ 140 km s−1 (Jaoby et al., 2003).Come si evine dalla �gura 4.5, questa pulsar mostra una larghezza dell'impulsoinredibilmente stretta (We = 43 µs), e quindi si presta ad un'analisi timing di altapreisione: dopo 2 anni di osservazioni a Parkes, le ampagne osservative giornalierehanno fornito un rms pesato dei residui pari a 74 ns (Jaoby et al., 2005).L'analisi di timing ha mostrato hiaramente un forte ritardo di Shapiro s, evi-denziando he questo sistema binario è visto di taglio. Questo ritardo ha onsentitoper la prima volta in assoluto la determinazione aurata della massa di una pul-sar rapidamente rotante, ossia 1.438M⊙ (Jaoby et al., 2005). Inoltre, attraverso laspettrosopia ottia è stata riavata sia la misura della veloità radiale he la massadella stella ompagna (∼ 0.2038M⊙), ottenendo quindi il rapporto di massa R delsistema10.Con la massa della stella ompagna, e on future ampagne osservative al �ne di10Il rapporto tra le masse R è un vinolo ottenibile solo per sistemi binari ed è, al ontrario deivinoli legati ai parametri post-Kepleriani, indipendente dalla teoria della gravità adottata.74



Tabella 4.2: Parametri delle pulsar J1909-3744 e J0737-3039A determinati on le proeduredi timing, rispettivamente a Nanay e GBT, utilizzando le e�emeridi del sistema solareDE421 (per la pulsar J1909-3744) e DE405 (per la pulsar J0737-3039A). Sono mostrati iparametri on la loro etihetta in TEMPO2 (tabella 4.1).Parametri J1909-3744 J0737-3039ARAJ 19h09m47s.437963(2) 07h37m51s.248719(7)DECJ -37◦44m14s.31945(85) -30◦39m40s.7127(1)F0 339.315687497531(5) 44.0540691061818(2)F1 -1.61485(25)·10−15 -3.415721(3)·10−15PEPOCH 53000.0 54127.0DM 10.3943(7) 48.91575(78)DM1 -0.00038(2) -PX 0.92(3) 3(2)PMRA -9.506(45) -2.72(3)PMDEC -35.82(15) 2.33(4)A1 1.89799099(61) 1.4150314(56)PB 1.53344947435(21) 0.102251562468(4)PBDOT 4.9(12)·10−13 -1.2481(4)·10−12ECC - 0.0877772(1)T0 - 53155.90742813(8)OM - 87.0335(29)OMDOT - 16.89927(5)EPS1 15(28)·10−9 vedi ECCEPS2 -1.0(15)·10−7 vedi ECCSINI 0.9974(25) 0.99994(38)M2 0.213(37) 1.25(1)GAMMA - 0.0003835(6)TASC 53113.95074198(1) -ra�orzare l'analisi di timing, i si aspetta he si possa determinare on auratezzasempre maggiore la massa della pulsar.Ad oggi per questa pulsar sono stati misurati 3 parametri post-Kepleriani (i dueritardi di Shapiro s e r, e Ṗb), e quindi, alla lue dei ragionamenti e�ettuati nelparagrafo 4.1.1, è stato possibile e�ettuare un solo test di Relatività Generale: soloon la misura di ulteriori parametri post-Kepleriani si potranno quindi ra�orzare talitest.Inoltre una misura aurata della parallasse, ombinata on la massa della stellaompagna, potrà fornire in futuro un'importante base per lo sviluppo dei modelli hedesrivono i sistemi binari ostituiti da una pulsar ed una nana biana.4.3.2 J0737-3039ALa pulsar J0737-3039A è stata soperta nel 2003 durante la survey Parkes High-Latitude Pulsar (PHSURV, desritta nel �6.4) ed appartiene al sistema binario PSRJ0737-3039A/B, l'unio formato da due pulsar (Burgay et al., 2003), soperto dalGruppo Pulsar dell'Osservatorio Astronomio di Cagliari ed i loro partner interna-zionali.Questa pulsar mediamente riilata, le ui e�emeridi sono riportate nella tabella 4.2,è stata la prima ad essere soperta in questo sistema binario, e proprio per questomotivo è stata hiamata A: tra le varie aratteristihe osservative, possiede un pe-riodo di rotazione di 22 ms, un periodo orbitale di soli 0.1 d, ed un impulso la ui75



Figura 4.6: Pro�lo integrato della pulsar J0737-3039A, osservata a Parkes alla frequen-za osservativa di 1368.875 MHz. Si nota la presenza di una doppia pulsazione, dovutaprobabilmente al fenomeno dell'interpulso desritto nel �1.6 (Burgay et al., 2003).larghezza è più larga della pulsar J1909-3744 (We ∼ 4 ms). Anhe per questa pulsar,l'analisi di timing ha mostrato hiaramente un forte ritardo di Shapiro s, evidenzian-do he questo sistema binario è visto di taglio: questo ritardo ha onsentito di poterdeterminare la massa della pulsar, ossia 1.338M⊙ (Kramer et al., 2006). Poihé que-sto sistema binario è fortemente relativistio, esso si presta ad un'analisi di timingestremamente aurata: in partiolare, grazie all'orbita molto stretta ed al fatto hesia visto pratiamente di taglio, in soli due anni e mezzo di osservazioni sono statiosservati tutti i parametri del sistema on grande preisione (Kramer et al., 2006).La doppia pulsar, �no ad ora unia nel suo genere, ha onsentito di aprire quindiun'ulteriore pagina nella veri�a delle teorie sulla gravità, fornendo uno dei miglioritest della Relatività Generale in limite di ampo forte: una volta individuate nel dia-gramma le aree (olorate in giallo in �gura 4.7) esluse dalle funzioni di massa delledue pulsar (relazione 3.12), ed imponendo he sin i ≤ 1, sono state traiate le urverelative ai parametri post-Kepleriani (Ṗb, ω̇, γ, r e s), e la linea (o meglio, il �orri-doio�) del rapporto tra le masse R = mA

mB
= xB

xA
alolato dal rapporto fra i semiassimaggiori delle orbite di A e B. Sempre osservando la �gura 4.7, l'intersezione di tut-te le urve de�nise un'unia area (evidenziata in eleste nel riquadro più piolo),orrispondente all'esatta individuazione delle masse di A e B: quest'area rappresentala preisione di questo test nel determinare le masse delle due pulsar. Dalla misuradiretta del parametro s del ritardo di Shapiro, si è determinato il rapporto fra il valoreosservato soss e quello previsto dalla Relatività Generale (sGR, relazione 4.5):

soss

sGR
= 0.99987± 0.00050trovando he soss risulta oinidere on s on un'inertezza dello 0.05%.Essendo uno dei migliori test della Relatività Generale in limite di ampo forte, èimportante ottimizzare i parametri osservativi di questo sistema, perhè i si aspettahe dalle osservazioni future si riesano ad indagare intimamente gli eventuali limitidella teoria della Relatività Generale e delle altre teorie alternative.76



Figura 4.7: Diagramma di test sui parametri orbitali seondo la Relatività Generale perla doppia pulsar PSR J0737-3039A/B. Nel riquadro più piolo è evidenziata l'area diintersezione delle varie urve (Kramer et al., 2006).4.4 Risultati dell'indagine ondotta in questa TesiUna volta ottenuta la ampagna osservativa, ostituita dai ToA reali e dai ToA simu-lati, è neessario eseguire la proedura del timing su di essa, per vedere se le inertezzeiniziali delle e�emeridi reali diminuisono on l'aggiunta di nuovi ToA.Per la pulsar J0737-3039A i ToA reali provengono dal radiotelesopio di GreenBank, mentre per la pulsar J1909-3744 i ToA provengono sia dal radiotelesopio diNanay he dal radiotelesopio di Parkes.Il Green Bank Telesope (GBT), è un radiotelesopio di 100 m di diametro situato aGreen Bank, in West Virginia (USA): e�ettua osservazioni di pulsar da una frequenzadi 0.3 GHz �no ad una frequenza di 100 GHz. Il Nanay Radio Telesope (NRT) èun radiotelesopio di transito situato a Nanay, in Frania: e�ettua osservazioni dipulsar in due bande di frequenza (1.1÷ 1.8 GHz e 1.7÷ 3.5 GHz). Il radiotelesopiodi Parkes, ha un diametro di 64 m, ed è situato a Parkes, in Australia: e�ettuaosservazioni di pulsar da una frequenza di 0.7 GHz �no ad una frequenza di 26 GHz.Per sapere se la proedura del timing ha fornito una buona soluzione, e quindisapere se una ampagna di osservazioni può essere onsiderata ottimale, è neessarioontrollare se il �t ha prodotto inertezze inferiori alle di�erenze tra le inertezze di�t suessivi (vedere ad esempio la �gura 4.2).Come si vedrà nei paragra� seguenti, tutte le soluzioni di timing fornite da TEMPO2sono state inserite in un gra�o, dove in asissa è posto il tempo totale di osserva-zione (dataspan), misurato in anni, ed in ordinata è posta l'inertezza frazionariadei parametri11. L'utilizzo di questa partiolare inertezza è dovuto alla neessità di11Solo per RAJ e DECJ in ordinata si preferise utilizzare il mas, piuttosto he l'inertezzafrazionaria. 77



valutare la bontà delle ampagne osservative, vedendo �no a quali ifre signi�ativeil parametro, preso dalle e�emeridi della pulsar, è preiso: se la ampagna osserva-tiva è buona, l'inertezza frazionaria diminuise al passare del tempo; vieversa sela ampagna osservativa è attiva. L'asse delle asisse mostra anhe l'anno zero, heindia l'inertezza frazionaria ottenuta dalle soluzioni di timing sui dati reali ottenutidai rievitori.4.4.1 Determinazione di ∆tToASiome SRT non ha anora osservato le pulsar in questione, non è possibile misuraredirettamente l'inertezza ∆tToA. In questa sezione viene allora e�ettuata una stimadi questa grandezza, basandosi sui dati ollezionati ad altri radiotelesopi.J1909-3744I ToA di riferimento di questa pulsar provengono da NRT: in questo radiotelesopiola sorgente è stata osservata per ira 7 anni, e�ettuando osservazioni in media ognisettimana, on ∆Tmedio = 3000 s e ∆tToA,NRT medio = 174.655 ns, ottenendo pro�liintegrati on σmedio = 237.830.Al �ne di riavare un valore ottimale ∆tToA per SRT (∆tToASRT ), si è alolato
∆tToA,SRT a partire dai risultati delle osservazioni sia a NRT (∆tToASRT,NRT ), sia aParkes (∆tToASRT,Parkes): a Parkes sono state e�ettuate osservazioni on ∆T = 3600s, ∆t = 480 s e ∆tToA,Parkes medio = 306 ns, ottenendo pro�li integrati on σmedio =
187.697.Prima di ottenere ∆tToASRT , è neessario determinare We risalata alla frequenzaosservativa di 1550 MHz di SRT, a partire dai dati sia di Parkes (WeSRT,Parkes) hedi NRT (WeSRT,NRT ): We si ottiene dalla relazione 1.21, dove tutti i valori utili perla sua determinazione sono riportati nella tabella 4.5.Quindi si ottiene:

We SRT,Parkes = 4.383 · 10−5 s

WeSRT,Nancay = 4.445 · 10−5 sOsservando la tabella 4.5 si può notare he:� ν, P e DM sono presi dalle e�emeridi delle pulsar;� ∆ν, nbin, nchan e β sono ottenuti dal software vap;� We di Parkes e NRT sono ottenuti dal software psrat;� δtscatt a Parkes e Nanay è ottenuto dal software ne2001;� δtscatt a SRT è ottenuto sapendo he δtscatt ∝ ν−4.4, quindi δtscatt,SRT = δtscatt
· ν
νSRT

−4.4; 78



Tabella 4.3: Parametri osservativi e strumentali utili per la determinazione di ∆tToA a SRTon ∆T = 3840 s, per la pulsar J1909-3744 alla frequenza osservativa 1550 MHz.Valori Parkes Nanay SRTParkes SRTNancay

ν (MHz) 1369 1400 1550 1550
P (s) 2.94711·10−3 2.94711·10−3 2.94711·10−3 2.94711·10−3

Tsky (K) 1.86124 1.75205 1.33105 1.33105
Tsys (K) 23 35 21 21
G (K Jy−1) 0.735 1.400 0.640 0.640
Np 2 2 2 2
∆t (s) 3840 3600 3840 3600
∆ν (MHz) 256 128 400 400
We (s) 4.37·10−5 4.37·10−5 4.38·10−5 4.45·10−5

Smin (mJy) 0.57409 0.79788 0.45910 0.66431
σ 193.981 237.830 187.697 261.084
∆tToA (ns) 174.655 306.000 177.555 278.746Tabella 4.4: Valori di ∆tToA a SRT on vari ∆t, per la pulsar J1909-3744 alla frequenzaosservativa 1550 MHz.

∆T (s) ∆tToASRT,Parkes (ns) ∆tToASRT,NRT (ns) ∆tToASRT medio (ns)3600 183.378 278.746 231.062900 366.756 557.492 462.124450 518.671 788.412 653.542225 733.511 1114.983 924.247� W è ottenuto utilizzando i soli dati di Parkes e NRT (relazione 1.21), al �ne dipoter alolare suessivamente We SRT,Parkes e We SRT,NRT ;� δtDM è ottenuto dalla relazione 2.5;� δt = P
nbin

;� δν = ∆ν
nchan

.A questo punto si proede on la determinazione di ∆tToASRT (tabella 4.4): tuttii parametri neessari sono riportati nella tabella 4.3, riordando he i valori risalatiper σ e ∆tToA sono ottenuti attraverso la relazione 4.9.Dai risultati indiati nella tabella 4.4, risulta he i ∆tToASRT,NRT sono maggioridi un fattore 1.5 rispetto a ∆tToASRT,Parkes. Dato he questi due valori di�erisonodi un fattore inferiore a 2, si è deiso di adottare ome ∆tToASRT la media aritmetiatra ∆tToASRT,NRT e ∆tToASRT,Parkes.
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Tabella 4.5: Conversione della larghezza equivalente per la pulsar J1909-3744 alla frequenza osservativa 1550 MHz di SRT dairadiotelesopi di Parkes e Nanay.Valori Parkes Nanay SRTParkes SRTNancay

ν (MHz) 1369 1400 1550 1550
P (s) 2.94710807·10−3 2.94710807·10−3 2.94710807·10−3 2.94710807·10−3

∆ν (MHz) 256 128 400 400
We (s) 4.37·10−5 4.37·10−5

β 2 2 2 2
nbin 512 512 512 512
δt (s) 5.7560704455200·10−6 5.7560704455200·10−6 5.7560704455230·10−6 5.7560704455227·10−6DM (p m−2) 10.394 10.394 10.394 10.394

δν (MHz) 0.25 0.125 0.390625 0.390625

nchan 1024 1024 1024 1024

δtDM (s) 8.406021·10−6 3.929720·10−6 9.049524·10−6 9.04900·10−6

δtscatt (s) 9.138·10−9 9.138·10−9 5.291·10−9 5.839·10−9

α 1.8 1.8 1.8 1.8

W (s) 4.131·10−5 4.197·10−5
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Tabella 4.6: Conversione della larghezza equivalente per la pulsar J0737-3039A allafrequenza osservativa 1550 MHz di SRT dal radiotelesopio GBT.Valori GBT SRTGBT

ν (MHz) 1400 1550
P (s) 2.26993786·10−2 2.26993786·10−2

∆ν (MHz) 400 400
We (s) 4.0·10−3

β 2 2
nbin 1024 512
δt (s) 2.216736·10−5 4.433472·10−5DM (p m−2) 48.92 48.92
δν (MHz) 0.195313 0.390625
nchan 2048 1024
δtDM (s) 2.890084·10−5 4.259214·10−5

δtscatt (s) 1.009·10−10 0.645·10−10

α 2.3 2.3
W (s) 3.999649·10−3J0737-3039AI ToA per questa pulsar provengono da GBT: in questo radiotelesopio la sorgenteè stata osservata per ira 7 anni, e�ettuando ampagne mediamente mensili, on

∆T = Pb, ∆t = 30 s (ottenendo ira 300 ToA per orbita) e ∆tToA,GBT osillante tra
10 µs e 30 µs. In questo lavoro di Tesi è stato onsiderato ome ∆tToA,GBT una valoremedio, ossia 20 µs.Anhe per questa pulsar, prima di ottenere ∆tToASRT , è neessario determinare Werisalata alla frequenza osservativa di 1550 MHz di SRT, a partire dai dati di GBT(WeSRT,GBT ); We si ottiene sempre dalla relazione 1.21, dove tutti i valori utili per lasua determinazione sono riportati nella tabella 4.6.Quindi si ottiene:

We SRT,GBT = 4.0009 · 10−3 sTutti i parametri riportati in tabella 4.6 sono stati riavati nello stesso modo giàdisusso per la pulsar J1909-3744.Una volta noto ∆tToA,GBT si proede alla determinazione di σ a GBT, questavolta sfruttando la relazione 4.8, ottenendo σ = 199.983.Ora è possibile proedere alla determinazione di∆tToASRT : tutti i parametri neessarisono riportati nella tabella 4.7, riordando he i valori risalati per σ e ∆tToA sonoottenuti attraverso la relazione 4.9.Le aratteristihe strumentali di SRT, aompagnate alle aratteristihe della sor-gente in esame, molto probabilmente non onsentono di utilizzare ∆t di soli 30 s, poi-hé tale valore auserebbe un abbassamento di σ, un aumento di ∆tToASRT (relazione4.9), e quindi un allargamento di We (relazione 4.8).Per risolvere questo problema è stata e�ettuata una pre-indagine, il ui sopoè quello di veri�are quale possa essere quel ∆t ottimale ad SRT, he sia un buonompromesso tra i parametri strumentali e quelli osservativi. A tal proposito sonostati presi 3 valori di prova ∆tp: 60 s, 120 s e 300 s. La pre-indagine quindi è stataeseguita mediante osservazioni simulate on tempo di osservazione pari a 2 periodi81



Tabella 4.7: Parametri osservativi e strumentali utili per la determinazione di ∆tToASRTon ∆t = 30 s, per la pulsar J0737-3039A alla frequenza osservativa 1550 MHz.Valori GBT SRTGBT

ν (MHz) 1400 1550
P (s) 22.69938·10−3 22.69938·10−3

Tsky (K) 1.10712 0.84110
Tsys (K) 20 21
G (K Jy−1) 2.00 0,64
Np 2 2
∆t (s) 30 30
∆ν (MHz) 400 400
We (s) 4.0000·10−3 4.0009·10−3

Smin (mJy) 6.30144 4.98622
σ 199.983 48.938
∆tToA (µs) 20.000 81.743Tabella 4.8: Valori di ∆tToASRT on vari ∆tp, per la pulsar J0737-3039A alla frequenzaosservativa 1550 MHz.

∆tp (s) ∆tToAGBT (µs) ∆tToASRT (µs)30 20.000 81.74360 14.142 57.801120 10.000 40.872300 6.325 25.849orbitali e osservazioni settimanali (tabella 4.11): i valori di ∆tToASRT alla frequenzadi 1550 MHz per i 3 ∆tp, sono riportati nella tabella 4.8.Le soluzioni di timing invee sono state riportate nei gra�i (�gura 4.8), riordan-do he all'anno zero del dataspan orrisponde l'inertezza frazionaria delle e�emeridiottenute mediante la soluzione di timing on i dati reali di GBT. Dai gra�i, mo-strati in �gura 4.8, non sembrano sussistere variazioni signi�ative nei parametri: imiglioramenti sembrano essere ontenuti al massimo in un fattore 1.04.Il aso di ∆tp = 60 s è stato sartato, in quanto produrrebbe troppi ToA (�4.2.3)ed in ogni aso mostrerebbe miglioramenti esigui.La selta più ragionevole è stata quindi quella di prendere ∆tp = 300 s, in quantoprodue un numero inferiore di ToA rispetto al aso ∆tp = 60 s di un fattore 5(relazione 4.9), on un peggioramento delle osservazioni molto limitato (un fattoremassimo di 1.04).Quindi il valore selto di ∆tToASRT risulta essere quello assoiato a ∆tp = 300 she, ome riportato nella tabella 4.8, risulta essere 25.849 µs.4.4.2 SimulazioniUna volta in possesso di ∆tToASRT , si proede on le simulazioni delle ampagneosservative: sono state provate diverse tipologie di osservazioni simulate.Nelle seguenti sottosezioni sono riportati i asi spei�i per le due pulsar studiate.82



Figura 4.8: Inertezza assoluta o frazionaria per 5 parametri risultanti dall'e�ettuazione diampagne osservative di prova per la pulsar J0737-3039A, on osservazioni a adenza set-timanale e on tempo di osservazione pari ad 2 orbite. Sono visualizzati solo 5 parametri(mostrati on la loro etihetta in TEMPO2, tabella 4.1): uno posizionale (RAJ), uno rota-zionale (F1), due Kepleriani (PB e A1) ed uno post-Kepleriano (GAMMA). In giallo sonoindiate le ampagne osservative realizzate on ∆tp = 60 s, in blu le ampagne osservativerealizzate on ∆tp = 120 s, mentre in rosso le ampagne osservative realizzate on ∆tp = 300s.
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Tabella 4.9: Campagne osservative realizzate on il plug-in fake di TEMPO2, per la pulsarJ1909-3744. ∆toss india 3 opzioni per l'intervallo tra osservazioni suessive, noss indiail numero di osservazioni giornaliere, HA india l'angolo orario, ed in�ne MJDi e MJDfindiano rispettivamente l'inizio e la �ne delle osservazioni.
∆toss (d) noss HA (h) MJDi (MJD) MJDf (MJD) ∆tToA,SRT (ms)
1/7/30 1 55844 59493 0.00023106
1/7/30 2 1 55844 59493 0.00023106
1/7/30 4 0.25 55844 59493 0.00046212
1/7/30 8 0.25 55844 59493 0.00046212

Figura 4.9: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J1909-3744,e�ettuando ampagne osservative di 1 ToA on ∆T = 1 h. Le ampagne osservative gior-naliere sono indiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso,mentre le ampagne osservative mensili sono indiate in blu.J1909-3744Le simulazioni delle ampagne osservative per la pulsar J1909-3744 sono state ef-fettuate tenendo onto he non possono oprire un'orbita nell'aro di un giorno, inquanto il periodo orbitale della pulsar è pari a 1.53 d. Per questo motivo si è deisodi basare la simulazione su un erto numero di ToA, osservabili in un tempo di osser-vazione arbitrario piuttosto he nPb (�4.2.3): a tal �ne sono stati selti 1 ToA (on
∆T = 1 h), 2 ToA (on ∆T = 2 h), 4 ToA (on ∆T = 1 h) e 8 ToA (on ∆T = 2h). Le ampagne simulate sono state realizzate seguendo le indiazioni fornite nellatabella 4.9.I risultati delle ampagne per ogni parametro studiato sono espliitati nei gra�idataspan/inertezza frazionaria, riportati nelle �gure 4.9, 4.10, 4.11 e 4.12. Essiriportano l'inertezza frazionaria del parametro in esame (risultante dal best �t deidati on TEMPO2) in dipendenza della lunghezza del dataspan, da 1 a 10 anni. Le84



Figura 4.10: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J1909-3744,e�ettuando ampagne osservative di 2 ToA on ∆T = 2 h. Le ampagne osservative gior-naliere sono indiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso,mentre le ampagne osservative mensili sono indiate in blu.

Figura 4.11: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J1909-3744,e�ettuando ampagne osservative di 4 ToA on ∆T = 1 h. Le ampagne osservative gior-naliere sono indiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso,mentre le ampagne osservative mensili sono indiate in blu.85



Figura 4.12: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J1909-3744,e�ettuando ampagne osservative di 8 ToA on ∆T = 2 h. Le ampagne osservative gior-naliere sono indiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso,mentre le ampagne osservative mensili sono indiate in blu.inertezze all'anno 0 sono quelle attualmente risontrate nei dati reali.Dai gra�i ottenuti per tutte le ampagne osservative si evine un importante mi-glioramento sui parametri: dopo 10 anni di osservazioni si registrano miglioramenti�no ad un fattore 6.9 per i parametri posizionali, �no ad un fattore 30.6 per i para-metri rotazionali, �no ad un fattore 11.6 per i parametri Kepleriani, ed in�ne �no adun fattore 10 per i parametri post-Kepleriani (tabella 4.10).Nonostante questi miglioramenti siano deisamente più marati per le ampagne gior-naliere, i sono prinipalmente due questioni he induono a sartare questo tipo diampagna: il primo è legato al troppo tempo sfruttato per l'osservazione al radiotele-sopio, he ovviamente e�ettua diverse osservazioni per diversi progetti sienti�i; ilseondo invee è legato alla mole di dati prodotta, he appesantirebbe notevolmentei proessi omputazionali legati alla loro aquisizione ed al timing.Esludendo le osservazioni giornaliere, ed osservando sempre i gra�i (�gure 4.9,4.10, 4.11 e 4.12), si evine he non sussistono grandi di�erenze di risultati sia trale osservazioni settimanali e mensili, sia tra le osservazioni ondotte on ∆T = 1h e ∆T = 2 h: in questo ontesto quindi la selta migliore può risultare da unompromesso, ossia quello di utilizzare una ampagna osservativa settimanale, on
∆T = 1 h.La disussione ira i risultati ottenuti e�ettuando questo tipo di strategia osser-vativa verrà ampliata nel paragrafo 4.5. 86



Tabella 4.10: Miglioramenti in termini di rapporto fra inertezze frazionarie ottenute per 4parametri per la pulsar J1909-3744. noss india il numero di ToA per iasuna osservazione,
∆T india il tempo di osservazione e ∆toss india l'intervallo tra osservazioni suessive(1 per le osservazioni e�ettuate ogni giorno, 7 per le osservazioni e�ettuate una volta allasettimana e 30 per le osservazioni e�ettuate una volta al mese).

noss ∆T (h) ∆toss (d) RAJ F1 PB SINI1ToA 1 1 5.7 22.0 4.0 10.01ToA 1 7 3.7 7.4 1.7 5.21ToA 1 30 2.5 3.5 1.2 3.32ToA 2 1 6.9 30.6 11.6 5.72ToA 2 7 4.4 11.3 6.9 2.42ToA 2 30 3.1 5.1 3.9 1.44ToA 1 1 5.9 21.9 9.0 3.64ToA 1 7 4.0 8.0 5.1 1.74ToA 1 30 3.0 4.1 3.4 1.38ToA 2 1 5.9 20.0 10.1 4.18ToA 2 7 4.2 8.5 6.0 1.98ToA 2 30 3.0 4.1 3.9 1.5J0737-3039APoihé il periodo orbitale della pulsar J0737-3039A è pari a 0.1023 d, le ampagnesimulate sono state e�ettuate on due∆T di�erenti (1 e 2 orbite), seondo la proedu-ra desritta nel paragrafo 4.2.3. Ogni ampagna osservativa è abbinata a 4 tipologiedi�erenti di osservazioni:1. osservazioni e�ettuate ogni giorno;2. osservazioni e�ettuate una volta alla settimana;3. osservazioni e�ettuate una volta al mese;4. osservazioni e�ettuate una volta al mese, on l'aggiunta di osservazioni giorna-liere per una settimana ogni 3 mesi.In tabella 4.11 sono riassunte le ampagne osservative realizzate in questo lavorodi Tesi.Tutte le ampagne osservative sono state realizzate seguendo le indiazioni fornitenella tabella 4.11: in partiolare, le inertezze frazionarie sui parametri relative allesoluzioni di timing on ∆T = Pb sono riportate in �gura 4.13, mentre quelle relativealle soluzioni di timing on ∆T = 2Pb sono riportate in �gura 4.14.Dai gra�i ottenuti per tutte le ampagne osservative (�gure 4.13 e 4.14) si evinehiaramente un miglioramento sui parametri, he in aluni asi è pari ad un fattore4 dopo 10 anni di osservazioni.A di�erenza delle altre ampagne osservative, quella mensile sembra non oprirel'orbita in maniera adeguata, soprattutto quando si tratta di studiare i parametripost-Kepleriani (vedere il parametro SINI nelle �gure 4.13 e 4.14), in quanto produemiglioramenti sui parametri deisamente più modesti (al massimo di un fattore 2dopo 10 anni di osservazioni): per questo motivo si è deiso di sartare la ampagnaosservativa mensile e mantenere le altre. 87



Tabella 4.11: Strategia delle simulazioni delle ampagne osservative, realizzate on il plug-in fake di TEMPO2, per la pulsar J0737-3039A. ∆toss india 4 opzioni per l'intervallo traosservazioni suessive (1 per le osservazioni e�ettuate ogni giorno, 7 per le osservazionie�ettuate una volta alla settimana, 30 per le osservazioni e�ettuate una volta al mese, 7+1per le osservazioni e�ettuate una volta al mese, on l'aggiunta di osservazioni giornaliereper una settimana ogni 3 mesi), norb india il numero di orbite operte dall'osservazione,
n∗
oss india il numero di ToA per iasuna osservazione, HA india l'angolo orario, ed in�ne

MJDi e MJDf indiano rispettivamente l'inizio e la �ne delle osservazioni.
∆toss (d) norb n∗

oss HA (h) MJDi (MJD) MJDf (MJD) ∆tToA,SRT (ms)
1/7/30/7 + 1 1 29 2.5 55856 59505 0.02584701
1/7/30/7 + 1 2 58 5.0 55856 59505 0.02584701

Figura 4.13: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J0737-3039A,e�ettuando ampagne osservative on ∆T = Pb. Le ampagne osservative giornaliere sonoindiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso, le ampa-gne osservative mensili sono indiate in blu, mentre le ampagne osservative mensili (onosservazioni giornaliere per una settimana ogni 3 mesi) sono indiate in verde.
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Figura 4.14: Inertezza assoluta o frazionaria per 4 parametri (uno posizionale RAJ, unorotazionale F1, uno Kepleriano PB ed uno post-Kepleriano SINI) per la pulsar J0737-3039A,e�ettuando ampagne osservative on ∆T = 2Pb. Le ampagne osservative giornaliere sonoindiate in giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso, le ampa-gne osservative mensili sono indiate in blu, mentre le ampagne osservative mensili (onosservazioni giornaliere per una settimana ogni 3 mesi) sono indiate in verde.4.5 Disussione analitia dei risultatiPer quanto riguarda la disussione dei risultati ottenuti per le due pulsar in esame,è neessario attuare una strategia osservativa di�erente in base ai parametri he sivogliono studiare. In questo lavoro di Tesi quello he interessa maggiormente è ilmiglioramento sui parametri Kepleriani e post-Kepleriani: in ogni aso si erherà ditrovare una ampagna osservativa he possa ostituire un buon ompromesso tra variaspetti he verranno disussi nelle seguenti sottosezioni.4.5.1 J1909-3744Come già giusti�ato nel paragrafo 4.4.2, per la pulsar J1909-3744 è stata selta laampagna osservativa a adenza settimanale, on ∆T = 1 h. Al �ne di ottenerepiù informazioni sul numero ottimale di ToA da produrre, sono state investigate altredue ampagne osservative settimanali di 8 e 16 ToA, sempre on ∆T = 1 h.Le inertezze assolute e frazionarie per i parametri per questa pulsar relativistia(mostrati on la loro etihetta in TEMPO2, tabella 4.1), e�ettuando ampagne os-servative on ∆T = 1 h, sono riportate nei gra�i (�gure 4.15 e 4.16), e la disussioneper ogni tipologia di parametro è riportata nelle seguenti sottosezioni.89



Figura 4.15: Inertezza assoluta o frazionaria per i parametri per la pulsar J1909-3744,e�ettuando ampagne osservative on ∆T = 1 h. In giallo sono indiate le ampagne heprevedono l'aquisizione di 1 ToA per osservazione, in rosso 2 ToA, in blu 8 ToA, ed inverde 16 ToA.
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Figura 4.16: Inertezza frazionaria per i parametri per la pulsar J1909-3744, e�ettuandoampagne osservative on ∆T = 1 h. In giallo sono indiate le ampagne he prevedonol'aquisizione di 1 ToA per osservazione, in rosso 2 ToA, in blu 8 ToA, ed in verde 16 ToA.
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Parametri astrometrii (RAJ, DECJ, PX, PMRA, PMDEC)Per quanto riguarda i parametri astrometrii, i miglioramenti in 10 anni di osserva-zioni sono ompresi in un intervallo tra 2.1 (utilizzando 1 ToA per osservazione) e 7.9(utilizzando 8 ToA per osservazione).In partiolare:� RAJ e DECJ migliorano di un fattore ompreso in un intervallo tra 2.8 (1 ToA)e 4.2 (8 ToA);� PMRA e PMDEC migliorano di un fattore ompreso in un intervallo tra 5.4 (1ToA) e 7.9 (8 ToA);� PX migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 2.1 (1 ToA) e 2.3 (8ToA).Quindi risulta he la ampagna osservativa migliore per l'ottimizzazione dei para-metri astrometrii onsiste nell'osservare la sorgente per un'ora, on 8 ToA generatidalle osservazioni: i miglioramenti più apprezzabili sono quelli su PMRA e PMDEC,mentre quelli meno apprezzabili sono quelli su PX.Si nota ome produrre 16 ToA non porti ad apprezzabili miglioramenti rispetto alaso di 8 ToA, probabilmente per il fatto he, a parità di Pb, un numero di ToAmaggiore implia un peggioramento di σ ed un aumento di ∆tToASRT (relazione 4.9).Parametri rotazionali (F0, F1)I migliori risultati nella riduzione delle inertezze sui parametri si ottengono on iparametri rotazionali, in quanto i miglioramenti in 10 anni di osservazioni sono di unfattore ompreso in un intervallo tra 7.4 (utilizzando 1 ToA per osservazione) e ben
13.2 (utilizzando 8 ToA per osservazione).In partiolare:� F0 migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 11.6 (1 ToA) e 13.2 (8ToA);� F1 migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 7.4 (1 ToA) e 8.5 (8ToA).Quindi risulta he la ampagna osservativa migliore per l'ottimizzazione dei pa-rametri rotazionali onsiste nell'osservare la sorgente per un'ora, on 8 ToA generatidalle osservazioni. Anhe per questi parametri non sussiste vantaggio apprezzabiledalla produzione di 16 ToA. 92



Parametri Kepleriani (PB, A1, TASC, EPS1, EPS2)Per quanto riguarda i parametri Kepleriani, i miglioramenti in 10 anni di osservazionisono di un fattore ompreso in un intervallo tra 1.7 (1 ToA) e 6 (8 ToA).In partiolare:� PB migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 5.2 (1 ToA) e 6 (8 ToA);� A1 migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 1.7 (1 ToA) e 1.9 (8ToA);� TASC migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 2.7 (1 ToA) e 3.1 (8ToA);� EPS1 ed EPS2 migliorano di un fattore ompreso in un intervallo tra 1.7 (1ToA) e 2.0 (8 ToA).Risulta quindi he la ampagna osservativa migliore per l'ottimizzazione dei pa-rametri Kepleriani onsiste nell'osservare la sorgente per un'ora, on 8 ToA generatidalle osservazioni: i miglioramenti più apprezzabili sono quelli su PB, mentre quellimeno apprezzabili sono quelli su A1, EPS1 ed EPS2.Anhe per questi parametri non sussiste vantaggio apprezzabile dalla produzione di16 ToA.Parametri post-Kepleriani (PBDOT, SINI, M2)Per quanto riguarda i parametri post-Kepleriani, i miglioramenti in 10 anni di osser-vazioni sono di un fattore ompreso in un intervallo tra 1.6 (1 ToA) e ben 13.3 (8ToA).In partiolare:� i ritardi di Shapiro (SINI e M2) migliorano di un fattore ompreso in unintervallo tra 1.6 (1 ToA) e 1.9 (8 ToA);� PBDOT migliora di un fattore ompreso in un intervallo tra 11.6 (1 ToA) e
13.3 (8 ToA).Risulta quindi he la ampagna osservativa migliore per l'ottimizzazione dei pa-rametri Kepleriani onsiste nell'osservare la sorgente per un'ora, on 8 ToA generatidalle osservazioni: i miglioramenti più apprezzabili sono quelli su PBDOT (in aor-do on il fatto he la variazione diventa nel periodo orbitale Pb sempre più preisaall'aumentare del tempo totale di osservazione), mentre quelli meno apprezzabili sonoquelli sui ritardi di Shapiro (SINI e M2). Anhe per questi parametri non sussistevantaggio apprezzabile dalla produzione di 16 ToA.93



4.5.2 J0737-3039ACome già giusti�ato nel paragrafo 4.4.2, per la pulsar J0737-3039A si è deiso disartare la ampagna osservativa mensile, e ontinuare ad indagare le altre, ossia:1. le ampagne osservative giornaliere;2. le ampagne osservative settimanali;3. le ampagne osservative mensili, on l'aggiunta di osservazioni giornaliere peruna settimana ogni 3 mesi.Dai gra�i ottenuti per tutte le ampagne osservative si evine un importantemiglioramento sui parametri dopo 10 anni di osservazioni, soprattutto nel aso delleampagne giornaliere.Le ampagne giornaliere, nonostante produano miglioramenti deisamente più mar-ati rispetto alle altre, sono però da onsiderare un aso limite, non realizzabile nellapratia per le stesse motivazioni fornite per la pulsar J1909-3744 (�4.4.2).Osservando i gra�i (�gure 4.17 e 4.18) si evine he le restanti ampagne osser-vative (settimanali e �miste�, on 1 e 2 orbite di osservazione) sono essenzialmentesimili, e produono miglioramenti signi�ativi, ma più limitati, sui parametri. Inpartiolare, i rapporti tra la ampagna migliore (�mista� per 2 orbite) e la ampagnapeggiore (settimanale per 1 orbita) sono:� 1.03 per i parametri RAJ e DECJ;� 1.4 per i parametri PMRA e PMDEC;� 1.1 e 1.3 rispettivamente per i parametri F0 e F1;� 1.1 per i parametri T0 e OM;� 1.3, 1.3 e 1.1 rispettivamente per i parametri PB, A1 e ECC;� 1.2 e 1.3 rispettivamente per i parametri PBDOT e OMDOT;� 1.8, 1.2 e 1.4 rispettivamente per i parametri SINI, M2 e GAMMA.Alla lue di iò, si è deiso anhe in questo aso di optare per un ompromesso,ossia quello di approfondire l'indagine foalizzandosi su una ampagna osservativa aadenza settimanale, on ∆T = 2Pb.Le inertezze frazionarie sui parametri per questa tipologia di ampagna sono ri-portate nei gra�i (�gure 4.17 e 4.18), e la disussione per ogni tipologia di parametroè riportata nelle seguenti sottosezioni. 94



Figura 4.17: Inertezza assoluta o frazionaria per i parametri per la pulsar J0737-3039A,e�ettuando ampagne osservative on ∆T = Pb (linea tratteggiata) e ∆T = 2Pb (linea on-tinua). Le ampagne osservative giornaliere sono indiate in giallo, le ampagne osservativesettimanali sono indiate in rosso, mentre le ampagne osservative mensili (on osservazionigiornaliere per una settimana ogni 3 mesi) sono indiate in verde.
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Figura 4.18: Inertezza frazionaria per i parametri per la pulsar J0737-3039A, e�ettuandoampagne osservative on ∆T = Pb (linea tratteggiata) e ∆T = 2Pb (linea ontinua). Leampagne osservative giornaliere sono indiate in giallo, le ampagne osservative settimanalisono indiate in rosso, mentre le ampagne osservative mensili (on osservazioni giornaliereper una settimana ogni 3 mesi) sono indiate in verde.
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Parametri astrometrii (RAJ, DECJ, PMRA, PMDEC)Per quanto riguarda i parametri astrometrii, i miglioramenti in 10 anni di osserva-zioni sono piuttosto limitati; infatti:� RAJ e DECJ migliorano di un fattore 1.1;� PMRA e PMDEC migliorano di un fattore 2.6.Parametri rotazionali (F0, F1)Per quanto riguarda i parametri rotazionali, i miglioramenti in 10 anni di osservazionisono leggermente più alti rispetto ai preedenti; infatti:� F0 migliora di un fattore 1.3;� F1 migliora di un fattore 3.4.Parametri Kepleriani (PB, A1, T0, ECC, OM)Per quanto riguarda i parametri Kepleriani, i miglioramenti in 10 anni di osservazionisono ompresi in un intervallo tra 1.3 e 2.9.In partiolare:� PB migliora di un fattore 2.9;� A1 migliora di un fattore 1.9;� T0 ed OM migliorano di un fattore 1.7;� ECC migliora di un fattore 1.3.Parametri post-Kepleriani (PBDOT,OMDOT, SINI, M2, GAMMA)Per quanto riguarda i parametri post-Kepleriani, i miglioramenti in 10 anni di osser-vazioni sono ompresi in un intervallo tra 1.5 e 5.6.In partiolare:� PBDOT migliora di un fattore 5.6;� OMDOT migliora di un fattore 2.9;� SINI migliora di un fattore 2.4;� M2 migliora di un fattore 1.5;� GAMMA migliora di un fattore 2.3.97



4.6 Studio della parallasse per la pulsar J0737-3039ACome detto in preedenza, la doppia pulsar J0737-3039A/B è un sistema unio on ilquale testare le teorie gravitazionali in regime di ampo forte, grazie alla possibilitàdi misurare i suoi parametri relativistii on estrema preisione.Tuttavia, la preisione di questi test è limitata dai problemi nel alolo della distan-za12. L'inertezza nella posizione si tradue in inertezza sul ontributo del ampogravitazionale della Galassia13 sui parametri post-Kepleriani ω̇ e Ṗb.La tenia più omunemente utilizzata per determinare la distanza di una pulsaronsiste nel misurare il valore di DM della pulsar (relazione 1.18), aoppiato ad unmodello per la distribuzione della densità elettronia ne nella Galassia (�5.4.2): per lapulsar J0737-3039A/B tale stima fornise un esito a�dabile solo entro il 30% (Delleret al., 2007). In generale, l'intervallo di distanza proposto per la pulsar J0737-3039Avaria tra 500 p (ad esempio Pellizzoni et al., 2008), ottenuto attraverso misure diDM e di NH (densità olonnare di idrogeno, riavabile da osservazioni in banda deiraggi-X), e 1150 p (Deller et al., 2009), ottenuto attraverso misure interferometrihe(Deller et al., 2009).Alla lue di vari studi sembra quindi he la distanza di questo sistema, e quindidella pulsar J0737-3039A, sia ompresa nell'intervallo:
d = 750+350

−300 pcAssunto un valore di d, si può stimare la parallasse annua p, de�nita ome:
p = arcsin

r

d
(4.10)dove r è il semiasse maggiore dell'orbita terrestre (4.84 · 10−6 p).Sfruttando la relazione 4.10 e sostituendo d = 750+350

−300 p, si ottiene he:
p450 pc = 2.2176 mas

p750 pc = 1.3284 mas

p1100 pc = 0.9072 masIn questo lavoro di Tesi si è provato a vedere he osa suede alle soluzioni ditiming per una ampagna simulata della durata totale di 10 anni (on ∆T = 2Pb,12La distanza di un orpo eleste in Astronomia solitamente si misura in parse (parallasse alseondo d'aro). Il parse (p) è un'unità di lunghezza, de�nito ome la distanza dal Sole di unastella he ha una parallasse annua di 1 arse. 1 p orrisponde a 3.09 · 1018 m.13Ciò è dovuto al ampo gravitazionale loale della Galassia, he inide su tutti i parametriosservati dipendenti dal tempo, ome ad esempio i parametri post-Kepleriani ω̇ e Ṗb, e he puòessere determinato solo onosendo la posizione della pulsar. Se non si è in grado di posizionaree�ientemente la pulsar, nelle sue viinanze non é possibile onosere il ampo gravitazionale loale,e quindi non si è in grado di orreggere tutti quei parametri dipendenti da esso (ome ω̇ e Ṗb).98



Tabella 4.12: Inertezza sul parametro della parallasse p per la pulsar J0737-3039A, uti-lizzando i ToA simulati seondo una ampagna giornaliera della durata di 10 anni, on
∆T = 2Pb. La soluzione di Timing è stata ottenuta �ttando i soli parametri posizionali.Sono riportati i valori di PX pre-�t, post-�t e l'inertezza su PX post-�t.

p450 pc (mas) p750 pc (mas) p1100 pc (mas)PX (mas) pre-�t 2.2176 1.3284 0.9072PX (mas) post-�t 1.7265 1.4796 0.5548
∆PX (mas) post-�t ± 0.3348 ± 0.3347 ± 0.3339

Figura 4.19: Inertezza frazionaria sulla parallasse per la pulsar J0737-3039A, ottenuta ef-fettuando ampagne osservative simulate. Le ampagne osservative giornaliere sono indiatein giallo, le ampagne osservative settimanali sono indiate in rosso, mentre le ampagne os-servative mensili (on osservazioni giornaliere per una settimana ogni 3 mesi) sono indiatein verde. Le inertezze frazionarie derivate da osservazioni on ∆T = Pb sono unite da unalinea tratteggiata,mentre le inertezze frazionarie derivate da osservazioni on ∆T = 2Pbsono unite da una linea ontinua. L'inertezza frazionaria ad un anno di simulazioni è statarimossa, in quanto la soluzione di Timing per la parallasse non è ottimale.seondo la strategia riportata in tabella 4.11) on l'inserimento del parametro p nel�le di e�emeridi della pulsar.Alla lue di iò, sono state approntate ampagne simulate, ottenute utilizzandoe�emeridi omprensive del parametro p, he nel gergo di TEMPO2 è indiato onPX.L'ennesima pre-indagine ha onfermato he l'utilizzo di p1100 pc nelle e�emeridirisulta fornire un'inertezza sulla misura rihiesta ∆PX pari almeno al 60% dellamisura stessa (tabella 4.12), e quindi sono state e�ettuate le ampagne simulatefoalizzandosi solo su p450 pc e su p750 pc.Di nuovo, ogni ampagna osservativa è abbinata a 3 tipologie di�erenti di osser-vazioni (�4.4.2), he sono:1. giornaliere;2. settimanali;3. mensili, on l'aggiunta di osservazioni giornaliere per una settimana ogni 3 mesi.Come si evine dalla �gura 4.19, i miglioramenti sull'inertezza on ui è nota laparallasse sono di un fattore ira 2.4, tra il seondo ed il deimo anno di osservazione.99



La ampagna osservativa migliore è quella giornaliera on ∆T = 2Pb, he arriva avinolare la distanza on una inertezza del 20% ira, migliore di quella risultantedalle varie osservazioni (DM, NH ed interferometria) attuali. D'altro anto, omeantiipato, una ampagna giornaliera non è realistia, e ampagne meno intense pro-duono inertezze �nali, dopo 10 anni di osservazioni, dell'ordine del 50÷60% (�gura4.19).Pertanto si può onludere he, on la presente strumentazione, non è possibile ot-tenere un vinolo utile sulla distanza della pulsar J0737-3039A on osservazioni adSRT.4.7 ConlusioniIn questa parte del lavoro di Tesi i si è oupati di individuare strategie osservativetese a migliorare le onosenze delle e�emeridi delle pulsar relativistihe J1909-3744 eJ0737-3039A, mediante la simulazione di diverse ampagne osservative da e�ettuarsiprossimamente presso il Sardinia Radio Telesope in banda L (ν = 1550 MHz).L'ottimizzazione è �nalizzata ad evidenziare quali parametri siano più interessanti dastudiare, speialmente se e in he misura sia possibile un miglioramento nella misuradei parametri post-Kepleriani, per testare la teoria della Relatività Generale.La pulsar J1909-3744, soperta nel 2001 durante la survey Swinburne High Lati-tude, possiede un periodo di rotazione di 2.95 ms, ompie un'orbita quasi irolarein 1.53 d, ed appartiene ad un sistema binario la ui ompagna è una nana biana.La pulsar J0737-3039A, soperta nel 2003 durante la survey Parkes High-LatitudePulsar, possiede invee un periodo di rotazione di 22 ms, un periodo orbitale di soli
0.1 d, ed appartiene al sistema binario PSR J0737-3039A/B, l'unio formato da duepulsar.Una volta generati i dati delle ampagne osservative, ostituite dai ToA reali edai ToA simulati, è stata eseguita la proedura del timing su di essi, per vedere inhe misura le inertezze iniziali delle e�emeridi reali diminuivano on l'aggiunta dinuovi ToA.Tutte le soluzioni di timing fornite da TEMPO2 sono state inserite in dei gra�i,dove in asissa è posto il tempo totale di osservazione (dataspan), misurato in anni,ed in ordinata è posta l'inertezza frazionaria dei parametri. L'asse delle asisse mo-stra anhe l'anno zero, he india l'inertezza frazionaria ottenuta dalle soluzioni ditiming sui dati reali �nora ottenuti dai rievitori.I ToA della pulsar J1909-3744 provengono da NRT: per riavare un valore ot-timale di ∆tToASRT , si è alolato ∆tToA,SRT a partire dalle aratteristihe osserva-tive sia a NRT (∆tToASRT,NRT ) he a Parkes (∆tToASRT,Parkes), e pure We risalataalla frequenza osservativa di 1550 MHz di SRT, a partire dai dati sia di Parkes(We SRT,Parkes) he di NRT (We SRT,NRT ). Si è ottenuto WeSRT,Parkes = 4.383 · 10−5 se We SRT,Nancay = 4.445 · 10−5 s.Dai risultati indiati nella tabella 4.4, è risultato he ∆tToASRT,NRT è maggiore di unfattore 1.5 rispetto a ∆tToASRT,Parkes: dato he questi due valori di�erisono di un100



fattore inferiore a 2, si è deiso di adottare ome ∆tToASRT la media aritmetia tra
∆tToASRT,NRT e ∆tToASRT,Parkes (tabella 4.4).Una volta in possesso di∆tToASRT , sono state esplorate diverse tipologie di ampagneosservative, tenendo onto he per la pulsar J1909-3744 non possono oprire un'orbitanell'aro di un giorno, in quanto Pb = 1.53 d: per questo motivo si è deiso di basarela simulazione su un erto numero di ToA, osservabili in un tempo di osservazionearbitrario (1 ToA on ∆T = 1 h, 2 ToA on ∆T = 2 h, 4 ToA on ∆T = 1 h e 8 ToAon ∆T = 2 h).Dai gra�i dataspan/inertezza frazionaria dei risultati riportati nelle �gure 4.9, 4.10,4.11 e 4.12, si evine un importante miglioramento sui parametri, in partiolar modoper le ampagne giornaliere (tabella 4.10): queste ampagne però sono state sartate,sia a ausa dei tempi osservativi al radiotelesopio, sia per l'eessiva mole di datiprodotta. Inoltre le osservazioni settimanali e mensili (�gure 4.9, 4.10, 4.11 e 4.12)non mostrano di�erenze signi�ative, e quindi si è deiso di adottare un ompromesso,ossia quello di optare per la ampagna osservativa a adenza settimanale, on ∆T = 1h. Per ottenere maggiori informazioni sul numero ottimale di ToA da produrre perogni osservazione, sono state esplorate altre due ampagne osservative settimanali di8 e 16 ToA, on ∆T = 1 h.Alla lue della disussione analitia dei risultati (�4.5.1), dalle inertezze assolute efrazionarie (�gure 4.15 e 4.16) ottenute per 10 anni di osservazioni, si evine he laampagna osservativa preselta per l'ottimizzazione dei parametri onsiste nell'osser-vare la sorgente per un'ora, on 8 ToA generati dalle osservazioni; in partiolare imiglioramenti più apprezzabili si notano per:� le inertezze sui parametri astrometrii RAJ e DECJ (ira un fattore 4), ePMRA e PMDEC (quasi un fattore 8);� le inertezze sui parametri rotazionali F0 e F1 (rispettivamente un fattore 8.5ed un fattore 13);� l'inertezza sul parametro Kepleriano PB (un fattore 6);� l'inertezza sul parametro post-Kepleriano PBDOT (ira un fattore 13).Ci si aspettava in qualhe modo he le osservazioni migliori fossero on 16 ToA,ma iò non è aaduto, probabilmente per il fatto he, a parità di Pb, se da un latoaumenta il numero di ToA, dall'altro lato si registra un peggioramento di σ e unaumento di ∆tToASRT (relazione 4.9): la ombinazione dei 2 fattori si tradue quindiin un peggioramento delle soluzioni di timing.In onlusione, la proedura di timing della pulsar J1909-3744 genera importanti mi-glioramenti (oltre un fattore 4), dopo 10 anni di osservazioni, sull'inertezza di tutti iparametri astrometrii (RAJ, DECJ, PMRA e PMDEC) e rotazionali (F0 e F1), e diun solo parametro Kepleriano (PB) e post-Kepleriano (PBDOT): i miglioramenti ri-sultano essere piuttosto sensibili (oltre un fattore 3) anhe dopo 5 anni di osservazioniper i parametri PMRA, PMDEC, F0 e PB. Nel erare di stabilire se e in he modorisulti essere possibile un miglioramento nella misura dei parametri post-Kepleriani,101



si evine he solo l'inertezza sul parametro PBDOT migliori apprezzabilmente (iradi un fattore 13), e iò onsentirà di ra�nare la qualità dell'unio test di RelativitàGenerale eseguito �nora per questa pulsar. Tale ra�namento può essere sensibileanhe dopo 5 anni di osservazione, in quanto l'inertezza su PBDOT migliora già diun fattore 7, e quindi può ostituire un importante stimolo per erare di misurareulteriori parametri post-Kepleriani, al �ne di ra�orzare i test di Relatività Generale.I ToA della pulsar J0737-3039A provengono da GBT. Anhe per questa pul-sar, prima di ottenere ∆tToASRT , è stato neessario determinare We risalata allafrequenza osservativa di 1550 MHz di SRT, a partire dai dati di GBT (We SRT,GBT ),ottenendo We SRT,GBT = 4.0009 · 10−3 s. Una volta noto ∆tToA,GBT è stato alolato
σ (relazione 4.8), ottenendo σ = 199.983.Le aratteristihe strumentali di SRT, aompagnate alle aratteristihe della sorgen-te in esame, non hanno onsentito di utilizzare∆t di soli 30 s, quindi è stata e�ettuatauna pre-indagine per individuare il ∆t ottimale ad SRT. Prendendo 3 valori provadi ∆t (60 s, 120 s e 300 s) ed eseguendo osservazioni simulate (on ∆T = 2Pb eadenza settimanale), si sono ottenute le soluzioni di timing (�gura 4.8), abbastanzasimilari: la selta più ragionevole è stata dunque quella di prendere ∆tp = 300 s, inquanto produe un numero inferiore di ToA da analizzare rispetto al aso ∆tp = 60s (relazione 4.9), on un peggioramento della qualità dei risultati molto limitato (unfattore massimo di 1.04).Quindi il valore selto di ∆tToASRT risulta essere quello assoiato a ∆t = 300 s he,ome riportato nella tabella 4.8, risulta essere 25.849 µs.Una volta in possesso di ∆tToASRT , sono state e�ettuate diverse tipologie di ampa-gne osservative: poihé il periodo orbitale della pulsar J0737-3039A è pari a 0.1023d, tali ampagne sono state e�ettuate on due ∆T di�erenti (1 e 2 orbite), seondo laproedura desritta nel paragrafo 4.2.3. Ogni ampagna osservativa, della durata di10 anni, è abbinata a 4 tipologie di�erenti di osservazioni, riassunte in tabella 4.11.Dai gra�i ottenuti per tutte le ampagne osservative (�gure 4.13 e 4.14) si evinehiaramente un miglioramento sui parametri, he in aluni asi è pari ad un fattore
4 dopo 10 anni di osservazioni.A di�erenza delle altre ampagne osservative, quella mensile sembra non oprire l'or-bita in maniera adeguata, soprattutto quando si tratta di studiare i parametri post-Kepleriani, in quanto produe miglioramenti sui parametri deisamente più modesti(al massimo di un fattore 2 dopo 10 anni di osservazioni): per questo motivo si èdeiso di sartare la ampagna osservativa mensile, ed approfondire le altre.Dai gra�i ottenuti per tutte le ampagne osservative (�gure 4.17 e 4.18) è stato notatoun importante miglioramento sui parametri, dopo 10 anni di osservazioni, soprattut-to nel aso delle ampagne giornaliere he però, nonostante produano miglioramentideisamente più marati rispetto alle altre, sono di�ilmente implementabili nellapratia per le stesse motivazioni fornite per la pulsar J1909-3744 (�4.4.2).Osservando i gra�i si è notato inoltre he le restanti ampagne osservative (settima-nali e �miste�, on ∆T pari a 1 e 2 orbite) sono essenzialmente equivalenti: dunque siè deiso anhe in questo aso di optare per un ompromesso, ossia quello di segliere102



la ampagna osservativa settimanale, on ∆T = 2Pb.Alla lue della disussione analitia dei risultati (�4.5.2), dalle inertezze assolute efrazionarie (�gure 4.17 e 4.18) ottenute per 10 anni di osservazioni, i miglioramentipiù apprezzabili si notano per:� le inertezze sui parametri astrometrii PMRA e PMDEC (ira un fattore 2.6);� l'inertezza sul parametro rotazionale F1 (un fattore 3.4);� l'inertezza sul parametro Kepleriano PB (quasi un fattore 3);� le inertezze sui parametri post-Kepleriani PBDOT (ira un fattore 5.6), OM-DOT (quasi un fattore 3), SINI e GAMMA (ira un fattore 2.4).In onlusione, la proedura di timing della pulsar J0737-3030A genera migliora-menti piuttosto modesti (appena oltre un fattore 3), dopo 10 anni di osservazioni,sull'inertezza di aluni parametri astrometrii (PMRA e PMDEC), rotazionali (F1),Kepleriani (PB) e post-Kepleriani (PBDOT, OMDOT, SINI e GAMMA): l'unio pa-rametro la ui inertezza migliora di un fattore più apprezzabile risulta essere PBDOT(quasi un fattore 6), he anhe dopo 5 anni di osservazioni raggiunge quasi un fattore
3. Nel erare di stabilire se e in he modo risulti essere possibile un miglioramentosensibile nella misura dei parametri post-Kepleriani, si evine he solo l'inertezza sulparametro PBDOT migliori sensibilmente (ira di un fattore 6 dopo 10 anni di os-servazioni), e iò onsente pertanto di ra�nare marginalmente la qualità di uno dei 4test indipendenti di Relatività Generale eseguiti per questa pulsar: tale ra�namentorisulta essere anora più modesto dopo 5 anni di ampagne.Come detto nel paragrafo 4.6, la doppia pulsar J0737-3039A/B è un sistema uni-o on il quale testare le teorie gravitazionali in regime di ampo forte, grazie allapossibilità di misurare i suoi parametri on estrema preisione: tuttavia, la apaitàdi questi test di vinolare la Relatività Generale è limitata dall'impreisa onosenzadella distanza.Alla lue di vari studi ompiuti �nora, l'intervallo di valori possibili per la distanzadella pulsar J0737-3039A sembra essere d = 750+350

−300 p.In linea di prinipio il metodo migliore per la misura della distanza è quello geome-trio diretto on la misura della parallasse trigonometria annua p. Per ora nessunastima vinolante di questa grandezza è stata però pubbliata per la pulsar doppia.Dalla relazione 4.10 si ottengono i valori p450 pc = 2.2176 mas, p750 pc = 1.3284 mas e
p1100 pc = 0.9072 mas per la parallasse p, qualora la distanza della pulsar J0737-3039Afosse 450 p, 750 p o 1100 p rispettivamente.In questo lavoro di Tesi si è provato a vedere se utilizzando SRT on una ampagnaosservativa di 10 anni sarebbe possibile ottenere una misura di p più vinolante diquelle disponibili.Dopo aver e�ettuato le ampagne simulate, una per ogni valore di p trovato, e iasu-na dei quali abbinata a 3 tipologie di�erenti di osservazioni (giornaliere, settimanali e�miste�), le inertezze delle relative soluzioni di timing sono state espliitate mediante103



i gra�i dataspan/inertezza frazionaria (4.19).La ampagna osservativa migliore è risultata essere quella giornaliera on ∆T = 2Pb,he arriva a vinolare la distanza on un'inertezza del 20% ira, migliore di quellarisultante dalle varie osservazioni attuali. D'altro anto una ampagna giornalieranon è realistia, e ampagne meno intense produono inertezze �nali, dopo 10 annidi osservazioni, dell'ordine del 50 ÷ 60% (�gura 4.19). Pertanto si può onluderehe, on la presente strumentazione, non è possibile ottenere un vinolo utile sulladistanza della pulsar J0737-3039A on osservazioni ad SRT.
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Capitolo 5Riera e identi�azione di pulsargamma on SRTLo sopo di questa parte del lavoro di Tesi è l'individuazione di un ampione disorgenti gamma he possano potenzialmente essere assoiate ed identi�ate on pulsartramite osservazioni radio. Tale attività di riera multifrequenza di nuove pulsarostituirà una delle prime strategie osservative implementate on il radiotelesopioSRT.Le andidate pulsar sono individuate tra tutte le sorgenti gamma non anora iden-ti�ate, e on determinate aratteristihe ontenute all'interno del seondo atalogoFermi-LAT (2FGL), desritto nel paragrafo 5.2. Tale atalogo inlude tutte le sorgen-ti gamma individuate dal telesopio spaziale FERMI (�5.1.2). Un grande ontributoallo studio ed alla omprensione delle proprietà �sihe delle pulsar gamma (�5.4) èfornito da un atalogo spei�o (�5.3), in ontinuo aggiornamento.La strategia di selezione di un ampione di 20 sorgenti gamma verrà desritta nelparagrafo 5.7.5.1 L'astronomia gamma: enniA ausa della neessità sempre resente di poter disporre di una visione d'insiemeuniforme dei fenomeni astro�sii, negli ultimi anni i si è indirizzati on maggiorforza ad un indagine sienti�a multifrequenza, tentando di uniformare le sensibilitàraggiunte dall'osservazione nelle varie bande nell'intero spettro elettromagnetio, dalradio ai raggi gamma.Come già desritto nei paragra� 2.1 e 2.2, l'atmosfera terrestre risulta essere opaaper la maggior parte della radiazione elettromagnetia: proprio per questo le osser-vazioni sulla super�ie terrestre sono a�date ai telesopi ottii o ai radiotelesopi,mentre le rimanenti bande dello spettro elettromagnetio, ossia la banda dell'ultra-violetto (1015 ÷ 1016 Hz), dell'X (1016 ÷ 1019 Hz) e del gamma (≥ 1019 Hz), sonoa�date ai telesopi spaziali1.1Negli ultimi anni sono stati sviluppati dei partiolari telesopi sulla super�ie terrestre heonsentono di rivelare la radiazione �erenkov prodotta all'interno dell'atmosfera da raggi gamma105



In partiolare, la radiazione gamma è emessa prevalentemente da proessi non termi-i, derivanti da interazioni tra partielle di alta energia: nel aso di radiazione di�usa,l'emissione deriva dall'interazione tra i raggi osmii ed il mezzo interstellare2, op-pure dall'annihilazione di oppie; nel aso invee di radiazione proveniente da orpielesti, l'emissione deriva da meanismi non termii di sinrotrone, Compton inversoo Bremsstrahlung non termia3.
5.1.1 Prinipali missioni sienti�heUna tra le più importanti missioni gamma fu quella del CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory), un satellite laniato dalla NASA nel 1991 e operativo �no al 2000,he omprendeva quattro strumenti operanti in banda gamma, tra i quali EGRET(Energeti Gamma-Ray Telesope), un telesopio he osservava ad energie ompresetra i 20MeV ed i 30 GeV. Il CGRO produsse una mappa su tutto il ielo dell'emissionedi�usa di raggi gamma prodotti nel mezzo interstellare della Galassia dai raggi osmiienergetii, fornendo un importantissimo ontributo anhe per il ampo delle pulsar.Se GLAST (Gamma-Ray Large Area Spae Telesope) doveva essere il suessoreameriano di EGRET, l'Italia deise strategiamente di preederlo on il lanio diAGILE (Astro-rivelatore Gamma a Immagini LEggero), e�ettuato il 23 Aprile 2007(Tavani et al., 2007): questo satellite arti�iale piolo e potente4 è dotato di unastrumentazione di ultima generazione, he sfrutta le nuove tenologie dei rivelatori astato solido. AGILE, he è anora operativo, risulta essere molto e�ae per rivelaree monitorare le sorgenti gamma tra 30 MeV e 50 GeV, ma anhe le sorgenti X graziea SuperAGILE, uno strumento he lavora nelle frequenze dei raggi X-duri (10 ÷ 40KeV). Nonostante abbia un intervallo di frequenze paragonabile a quello di EGRET,AGILE possiede un ampo di vista deisamente più ampio (2 sr, ossia ira 1

5
delielo).Poo dopo un anno dal lanio di AGILE, nel 2008 avvenne il lanio di GLAST(�gura 5.1): questo telesopio spaziale (he verrà desritto nel paragrafo 5.1.2), fruttodi una ollaborazione tra la NASA e vari enti internazionali (ompresa l'INAF), èonepito per lo studio della radiazione elettromagnetia emessa da sorgenti gammatra 8 keV e 300 GeV (Abdo et al., 2010).molto energetii (≥ 1021 Hz).2L'interazione avviene ad esempio tra un protone altamente energetio ed un protone termio delmezzo interstellare, he produe un protone in uno stato eitato, he a sua volta deade emettendoun mesone π0. Questo mesone deade emettendo due fotoni γ altamente energetii (Shu, ThePhysial Universe, pag. 239).3Per approfondimenti si veda http://www.a.astro.it/damio/lezioni/web/Fondamenti/AA0405/18-ISM_Letio_III.pps4AGILE pesa solamente 350 kg, ed è stato immesso in un'orbita irolare equatoriale adun'altitudine di ira 540 km. 106



Figura 5.1: Immagine simulata del Fermi Gamma-ray Spae Telesope (FGST).5.1.2 Il Fermi Gamma-ray Spae TelesopeIl progetto del telesopio spaziale di grande area per raggi gamma (GLAST, Gamma-ray Large Area Spae Telesope) è stato approvato nel 2001 dalla NASA, on laollaborazione di vari enti internazionali.Il GLAST omprende due strumenti sienti�i:� il telesopio di grande area (LAT, Large Area Telesope), un rivelatore di raggi
γ he opera nell'intervallo di energia 20 MeV ÷ 300 GeV, progettato per lostudio delle sorgenti gamma;� il monitor per i lampi gamma (GBM, Gamma-ray Burst Monitor), per lo studiodei fenomeni transienti ad energie relativamente più basse (tra 8 keV e 40MeV).Il lanio del telesopio spaziale è avvenuto l'11 giugno 2008 presso il KennedySpae Center, ed è stato immesso in un'orbita irolare equatoriale ad un'altitudinedi 565 km. La durata delle osservazioni è stata inizialmente �ssata a inque anni, madovrebbe essere prolungata �no a diei anni. Il 26 agosto dello stesso anno la NASAha ribattezzato il GLAST in Fermi Gamma-ray Spae Telesope (FGST), in onoredel �sio Enrio Fermi.Tra i prinipali obiettivi sienti�i di FGST sono inlusi:� lo studio dei meanismi di aelerazione di partielle ed emissione di radiazio-ne elettromagnetia in Nulei Galattii Attivi (Ative Galati Nulei, AGN),pulsar e resti di supernova;� lo studio delle sorgenti gamma non identi�ate e della radiazione gamma di�usagalattia ed extra-galattia;� lo studio dell'emissione ad altissima energia nei Gamma-Ray Burst (GRB);� la rivelazione indiretta della materia osura, attraverso il suo deadimento o lasua annihilazione in fotoni (o oppie elettrone-positrone).107



Il Large Area Telesope (LAT)Nell'ambito dell'individuazione di un ampione di sorgenti gamma potenzialmen-te identi�abili on pulsar, assume un ruolo fondamentale il LAT, he onsente distudiare le proprietà delle sorgenti gamma non anora identi�ate on ertezza.Il prinipio di funzionamento del LAT è basato sul fatto he i fotoni di altissimaenergia, al ontrario della lue visibile, interagisono on la materia prevalentementemediante il proesso di produzione di oppie elettrone-positrone. Questo rivelatore, difatto, assomiglia più agli apparati sperimentali per la �sia delle alte energie utilizzatidai grandi aeleratori di partielle he ad un telesopio propriamente detto.La grande area e�ae di raolta (∼ 6500 m2 a 1 GeV), l'ampio ampo divista (pratiamente lo stesso di AGILE) e l'eellente risoluzione energetia, angolaree temporale, si traduono in un salto in avanti in sensibilità di oltre un ordine digrandezza rispetto ad EGRET. Nonostante l'e�ienza di osservazione sia molto alta,è presente una limitazione dovuta prinipalmente ad interruzioni di aquisizione datidurante il passaggio di Fermi attraverso un'area in ui è presente una partiolareanomalia magnetia (l'Anomalia del Sud Atlantio, SAA), ma soprattutto al fattohe il LAT, ome ogni telesopio gamma, rivela un esiguo numero di fotoni gammaper iasuna osservazione, poihé iasuna pulsar emette pohi fotoni gamma rispettoal suo numero di rotazioni (�5.4).Il LAT è ostituito da una matrie 4×4 di moduli identii hiamati torri, iasunodei quali omposto a sua volta da un traiatore-onvertitore al siliio e tungsteno,al di sotto dei quali si trova un alorimetro elettromagnetio omposto da un arraydi 8 strati di ristalli di CsI.Per iasun fotone γ, il LAT misura il suo ToA, la direzione e l'energia; in partiolare:� il tempo di arrivo viene misurato nel momento in ui iasun fotone γ inidesul rivelatore;� la direzione viene stimata attraverso la onversione di iasun fotone γ in unaoppia elettrone-positrone nel tungsteno, he a sua volta viene traiata dairivelatori al siliio;� l'energia viene misurata mediante l'assorbimento della oppia nel alorimetro.Durante la maggior parte di questo tempo Fermi è stato utilizzato in modalitàsurvey sky-sanning: in ondizioni standard, il LAT e�ettua osservazioni per ira 35minuti ogni 3 ore, oprendo approssimativamente tutta la volta eleste ogni giorno.La ollaborazione Italiana (ASI, INAF e INFN) ha avuto la responsabilità dellaostruzione e test del traiatore al siliio (il più omplesso dei sottosistemi del LAT)ed è attivamente impegnata nello sfruttamento sienti�o dei dati della missione.Ulteriori informazioni sul LAT e sulle sue prestazioni sono disponibili nell'artio-lo di Atwood et al. (2009), mentre informazioni sulla alibrazione sono disponibilinell'artiolo di Abdo et al. (2009). 108



5.2 Il Catalogo Fermi-LATTutti i dati relativi alle sorgenti gamma, rilevate dal LAT a partire dal 4 agosto 2008,sono inlusi in un atalogo. Attualmente esiste una versione riveduta del atalogo(la seonda versione, hiamata 2FGL), aggiornata al 7 Agosto 2012, in ui tutte ledetezioni di sorgenti gamma si basano sul �usso medio misurato durante i primi 4anni di osservazioni (�gura 5.2). Grazie al grande ampo di vista del LAT e al tipo diosservazione utilizzato (�5.1.2), il atalogo ontiene sorgenti distribuite in quasi tuttoil ielo (Nolan et al., 2012).2FGL ontiene 1873 sorgenti, rivelate nell'intervallo energetio 100 MeV ÷ 100 GeV,delle quali 1171 sono erte ontroparti di lassi di sorgenti note o presunte he produ-ono raggi-γ, e solo 127 sono state orrettamente identi�ate (Nolan et al., 2012). Lerestanti sorgenti non sono anora state identi�ate: ad oggi la determinazione dellanatura di queste sorgenti non anora identi�ate (posizionate soprattutto ad un'al-ta latitudine galattia) ostituisono un importante ampo di riera dell'Astro�siadelle Alte Energie.Ciasuna sorgente gamma è posizionata entro una regione di ielo hiamata erhiodi errore, di forma (nonostante il nome) ellittia (on livello di on�denza del 95%).Il atalogo riporta �ussi e spettri, il ui andamento può essere de�nito in termini dilegge di potenza, di uto� esponenziale, o di forma logaritmia.2FGL india se i erhi di errore delle sorgenti omprendono più oggetti astro�sii,ed in partiolare se questi oggetti possiedono ontroparti in altre frequenze, he sitrovano in altri ataloghi astronomii (�5.5).Ulteriori informazioni sul atalogo, ome i modelli di osservazione, la struttura delatalogo, le assoiazioni e le identi�azioni delle sorgenti, sono disponibili nell'artiolodi Nolan et al. (2012).Nelle seguenti sottosezioni vengono desritti i prinipali strumenti statistii per ladetenzione di queste sorgenti gamma ontenute nel atalogo 2FGL.5.2.1 Detezione di una sorgente gamma e signi�ativitàIl proesso di detezione di una sorgente gamma è omposto essenzialmente di duefasi:1. identi�azione di una potenziale sorgente gamma;2. ra�namento della posizione prevista di tale sorgente e misura della signi�ati-vità, mediante l'ottimizzazione di un modello teorio di tutto il �ielo γ� (ossia ilfondo di�uso più tutte le sorgenti gamma già rivelate) he omprende la nuovapotenziale sorgente.In partiolare, la signi�atività della detezione di una sorgente gamma signifavg ède�nita mediante un importante strumento statistio, denominato test statistio (TS),he quanti�a quanto segnale gamma emerge signi�ativamente dalla radiazione difondo galattio.Questo test statistio TS è de�nito dalla relazione:109



Figura 5.2: Mappa del ielo del �usso di energia derivato dai dati provenienti dal LAT perl'intervallo di tempo di analisi di ira 2 anni. L'immagine mostra il �usso di energia γ tra
100 MeV e 10 GeV, in unità di 10−7 erg m−2 s−1 sr−1.

signifavg = TSsign = 2(logLsource − logLnosource) (5.1)dove L rappresenta la probabilità massima he il modello on la nuova sorgente(Lsource) o senza (Lnosource) in una determinata posizione di ielo desriva orretta-mente i dati reali (ulteriori approfondimenti in Mattox et al., 1996).Solitamente si utilizza ome soglia per tutte le sorgenti il valore signifavg = 25, or-rispondente ad una signi�atività appena oltre i 4σ, valutati dalla distribuzione del
χ2 on 4 gradi di libertà (parametri posizionali e spettrali; Mattox et al., 1996).5.2.2 La variabilitàLa variabilità temporale, piuttosto omune nelle sorgenti gamma, fornise uno stru-mento potente per identi�are queste sorgenti, e onsente di studiare i proessi �siihe le alimentano.Per ogni sorgente gamma del atalogo viene monitorato il �usso di fotoni gamma5
F rivelato in funzione del tempo su tutto l'intervallo di energia (100 MeV ÷ 100GeV), ponendo il tutto in un istogramma hiamato urva di lue. Poihè il numerodei fotoni è relativamente basso, il onteggio (ossia il bin dell'istogramma) non vienee�ettuato a adenza giornaliera, ma solitamente mensile.La variabilità di ogni sorgente viene misurata attraverso l'indie di variabilità V,de�nito anh'esso mediante il test statistio già inontrato nel paragrafo 5.2.1, ossia:

V = TSvar = 2
∑

i

[logLi(Fi)− logLcost(Fcost)] (5.2)dove L rappresenta la probabilità massima he il modello, già inontrato nel pa-ragrafo 5.2.1, in ui la misura di F sia ostante nel tempo (Lcost(Fcost)) o variabileper ogni mese i di osservazione (Li(Fi)), desriva orrettamente i dati reali.5Il �usso di fotoni gamma F è misurato in fotoni s−1 m−2.110



Se la sorgente in questione dovesse avere F ostante nel tempo, allora V orrispondeal doppio del numero di mesi in ui è stata e�ettuata l'osservazione: poihè nel ata-logo 2FGL i mesi di osservazione sono stati 23, allora V = 46. Solitamente si utilizzail valore Vs = 41.4 ome limite empirio per identi�are sorgenti variabili al livello dion�denza del 99%: tutte le sorgenti on V ≥ Vs possiedono un �usso ostante neltempo, mentre tutte le sorgenti on V ≤ Vs possiedono un �usso variabile nel tempo.5.3 Il atalogo Fermi-LAT per le pulsar gammaA Maggio 2013 il atalogo pulsar ATNF elena 2213 pulsar: la maggior parte di essesono state soperte nella banda radio, mentre un piolo numero è stato identi�atoanhe nella banda ottia, X e γ.L'aumento ostante del numero di pulsar gamma rivelate dal lanio di FGST hamostrato la neessità di disporre di un atalogo per queste pulsar (Abdo et al, 2010),sia per fornirne le aratteristihe prinipali, sia per a�rontare importanti questioniastro�sihe. Gli studi prinipali in atto sono inentrati sulla omprensione del modellodi emissione gamma, e sull'assoiabilità posizionale (�5.5) a pulsar radio in terminidi proprietà �sihe, ome l'età aratteristia (1.10), il ampo magnetio (1.7) e laluminosità di spin-down (1.2): da quest'ultimo studio si evine he buona parte dellepulsar gamma siano di tipo wind nebulae6. Grazie alle aratteristihe delle pulsargamma ontenute nel atalogo, è possibile riavare importanti informazioni sulla lorodistanza e la distribuzione galattia.Questo atalogo ontiene le prime 46 detezioni di segnali pulsati ad alta on�denzanei primi sei mesi di attività del LAT: alle 6 pulsar gamma già note si aggiungono16 pulsar soperte sia on la proedura della riera iea di segnali pulsati (blindsearh timing, apitolo 3), sia attraverso la riera in orrispondenza delle posizionidi sorgenti gamma non identi�ate nel atalogo FGL (il atalogo preedente a 2FGL),sia attraverso le posizioni di andidate pulsar basate su osservazioni ad altre lunghezzed'onda; le emissioni gamma sono state soperte per 24 pulsar onosiute utilizzandoe�emeridi ottenute dal timing radio (�5.6), e 8 di queste risultano essere pulsar almilliseondo.5.4 Le pulsar gammaGrazie alle osservazioni ed al primo atalogo di pulsar gamma, si sono potute riavareimportanti informazioni sulle aratteristihe di queste partiolari stelle di neutroni, laui emissione è osservata nella banda gamma dello spettro elettromagnetio (≥ 1019Hz).6Una pulsar di tipo wind nebulae (Pulsar Wind Nebulae, PWN) è una nebulosa alimentata dalvento stellare di una pulsar. Nelle fasi iniziali della loro evoluzione (τc ∼ 105 yr), le PWN si trovanospesso dentro i gusi dei resti di supernova; tuttavia sono state trovate PWN più vehie i ui resti disupernova sono somparsi (ad esempio Stappers et al., 2003). Un prototipo di PWN è la Nebulosadel Granhio (Hester et al., 2008). 111



Dal atalogo 2FGL, più reente rispetto al atalogo desritto nel paragrafo 5.3, si o-nosono per erto 83 pulsar gamma, la ui maggior parte sono pulsar giovani (�1.8.1):tra di esse, le pulsar meglio studiate sono Crab (Kni�en et al., 1974 e Moran et al.,2013) e Vela (Thompson et al., 1975 e Zyuzin et al., 2013), in quanto possiedono unsegnale molto forte ed un'emissione osservata in più bande7.La maggior parte di queste pulsar sembrano essere giovani e piuttosto viine;inoltre, ad oggi, rappresentano le sorgenti gamma galattihe più brillanti e le uniheattualmente identi�ate on emissione oltre il GeV.Nonostante la maggior parte del �usso totale di energia di una pulsar venga rilasiatanella banda X e γ (�1.4), l'e�ienza di emissione nel gamma risulti essere maggioredelle e�ienze nelle altre bande dello spettro elettromagnetio (�5.4.1) e l'emissionegamma risulti essere di solito fortemente pulsata e ollimata, una pulsar gamma emet-te pohissimi fotoni gamma rivelabili: iò è dovuto al fatto he l'emissione gamma èrilasiata mediante fotoni altamente energetii (ira 13 ordini di grandezza rispettoai fotoni radio), he sono numeriamente inferiori a quelli rilasiati nella banda radio,meno energetii ma più numerosi. In questo modo quindi risulta di�oltoso produrreun pro�lo integrato degli impulsi, anhe attraverso il folding ottenuto dalle e�emeridiprodotte dalla proedura di timing radio (�5.6).Lo spettro di energia per una pulsar gamma può essere desritto da una legge dipotenza on un uto� esponenziale nell'intervallo ∼ 1÷5 GeV. Le forme dell'impulsorisultano essere piuttosto variegate, mentre ira il 75% dei pro�li pulsati possiedonodue pihi. Per la maggior parte delle pulsar gamma sembra he l'emissione abbiaorigine in gran parte nella magnetosfera esterna, mentre l'emissione dalle appe polarisembra essere limitata (�1.3.2).5.4.1 E�ienza di onversione dell'energiaCome già visto nel paragrafo 1.4, le pulsar emettono in un ampio intervallo dellospettro elettromagnetio, ma la maggior parte del �usso totale di energia viene ri-lasiata nella banda X e γ. Questa onlusione è stata ra�orzata negli ultimi annigrazie al LAT, he sta ontribuendo ad una maggiore omprensione dell'energetiadelle pulsar. La relazione tra la luminosità di spin-down Ėrot emessa da una pulsar(relazione 1.2) e la luminosità Lν emessa ad una determinata banda di frequenza ν(relazione 1.15) è riassunta nella tabella 5.1.La quantità di radiazione in ingresso he viene onvertita in emissione ad unadeterminata banda in frequenza ν, viene de�nita e�ienza di emissione ε = Lν

Ėrot
:da vari studi e�ettuati, si evine he ε mostra una grande variazione nelle variebande di frequenza ν, ed inoltre sembra he aumenti all'aumentare della frequenzaseguendo una legge del tipo ε ∝ ν0.17± 0.10 (�gura 5.3). Per quanto riguarda la banda

γ, solitamente εγ si aggira attorno al 10%.7Le pulsar Crab (B0531+21) e Vela (B0833-45) sono state soperte on il satellite SAS-2 agliinizi degli anni '70. 112



Tabella 5.1: Relazione tra Ėrot e Lν per varie bande di frequenza ν.Banda Relazione StudioRadio Lr ∝ Ė
1
3
rot Arzoumanian et al., 2002Ottio Lo ∝ Ė1.6± 0.2

rot Shearer e Golden, 2001
X molli LX,m ∝ Ėrot Beker e Trümper, 1997
X duri LX,d ∝ Ė1.5

rot Possenti et al., 2002
γ Lγ ∝ Ė0.5

rot Thompson, 20015.4.2 Flusso di emissione di una pulsarIl �usso di energia minimo per il rilevamento di impulsi gamma non è uniforme nelielo, a ausa dei diversi livelli di fondo, soprattutto in prossimità del piano galattio.In partiolare, l'assoiabilità di una sorgente gamma ad una pulsar può essere veri�-ata mediante il onfronto tra il �usso di emissione totale di una pulsar Ftot ed il �ussoosservato in gamma Fγ: se dal onfronto emerge he Fγ > Ftot, allora l'assoiabilitàdella sorgente ad una pulsar è improbabile.Il �usso di emissione totale Ftot di una pulsar he si trova ad una distanza d ède�nita dalla relazione (Smith et al., 2008):
Ftot =

Ėrot

d2
(5.3)dove Ėrot è la luminosità di spin-down.Per ottenere una misura di Ftot (relazione 5.3) è neessario avere una stima sia di

Ėrot he di d. La stima di Ėrot implia la onosenza di P e di Ṗ della pulsar, hevengono alolati a partire dai risultati delle prime fasi del timing delle sorgenti (�3.3):maggiori informazioni sui metodi per la rivelazione delle pulsar gamma, basati sullaproedura del timing radio, verranno fornite nel paragrafo 5.6.La stima della distanza d invee risulta essere più problematia poihé, per quasitutte le pulsar gamma, il termine dominante nell'inertezza di Ftot è proprio d2.La stima di d viene fatta prinipalmente in maniera indiretta attraverso due tenihe:� la tenia più semplie è quella di misurare la parallasse annuale, he però èpossibile solo per pohe sorgenti relativamente viine;� la tenia più omunemente utilizzata è quella di alolare il valore di DM dellapulsar (relazione 1.18), aoppiato ad un modello per la distribuzione delladensità elettronia ne nella Galassia (solitamente il modello NE2001 sviluppatoda Cordes e Lazio nel 2002).Il �usso gamma Fγ osservabile da una pulsar a distanza d è riavato dalla relazione(Kanbah, 2002):
Fγ = εγ

Ėrot

4πfΩd2
(5.4)113



Figura 5.3: (sopra) E�ienza ε derivata per le frequenze radio, ottihe, X e γ; il di�erenzialedei valori dedotti di�erise ome indiato per iasuna banda di frequenza.(sotto) Fit dei valori medi di ε per iasuna banda di frequenza mostra un aumento di εall'aumentare della frequenza ν.Immagine presa da �Handbook of Pulsar Astronomy� di Lorimer e Kramer.dove εγ è l'e�ienza gamma, fΩ è il fattore di orrezione di �usso, e Ėrot è laperdita di energia rotazionale della pulsar.
fΩ è un partiolare fattore he desrive la frazione di angolo solido illuminato dal fasiodella pulsar, e dipende dai modelli di emissione gamma utilizzati: aluni prevedonohe fΩ ∼ 1, altri prevedono he fΩ = 1

4π
∼ 0.08 (ad esempio Thompson et al.,1994), mentre altri anora prevedono he fΩ = 0.5 per le milliseond pulsar (adesempio Fierro et al. 1995). Spesso per sempliità si usa fΩ = 1, he però indue undi�erenziale nei valori di Fγ.Dal atalogo 2FGL si evine he il più debole �usso di energia osservato tra lepulsar gamma è pari a 2.8 · 1031 erg s−1 kp−2 (per E > 100 MeV).5.5 Assoiazioni posizionali di pulsarCome già detto nel paragrafo 5.2, iasuna sorgente gamma, rivelata e ontenuta nelatalogo 2FGL, è de�nita dal erhio di errore, di forma ellittia. Spesso apita heesistano delle assoiazioni posizionali tra queste regioni ed altre sorgenti astro�sihedi varia natura, non osservate in passato nella banda gamma.Per quanto riguarda il aso spei�o delle pulsar gamma, la soperta di ontropartinel radio (o in altre bande dello spettro elettromagnetio) è notevolmente miglioratanegli ultimi anni grazie al LAT.Per onvenzione, una sorgente si onsidera essere una possibile ontroparte di unapulsar gamma quando la separazione tra le due posizioni è inferiore alla sommaquadratia del 95% del raggio del loro erhio di errore.Dai dati del primo atalogo delle 46 pulsar gamma �no ad ora soperte, 25 sonoassoiate posizionalmente a sorgenti presenti in ataloghi di�erenti dal 2FGL: per 14di esse non è stata soperta aluna ontroparte, mentre invee per le restanti 11 è114



stata soperta la ontroparte nel radio.Dalle rierhe e�ettuate, non sorprende he molte pulsar giovani siano assoiate a restidi supernovae o PWN (�1.2.1): delle 46 pulsar gamma in atalogo, ben 19 risultanoessere assoiate on queste sorgenti (Green, 2009).5.6 Metodi per la rivelazione di pulsar gamma: ilruolo essenziale del timing radioLo sopo prinipale di un telesopio gamma è quello di aumentare il numero di fotonirivelati per la riera di pulsazione in gamma, e onsentire di rivelare l'emissionegamma anhe per le numerose pulsar radio giovani e molto energetihe he sono statesoperte dopo il ompletamento della missione CGRO.Un telesopio gamma ha il grosso problema di rivelare un esiguo numero di fotonigamma per iasuna osservazione, poihé iasuna pulsar emette pohi fotoni gammarispetto al suo numero di rotazioni (�5.4): per rendere meglio l'idea, la pulsar Crabè una delle sorgenti più brillanti, anhe in banda gamma, ma da essa viene rievutoun fotone gamma ogni parehie entinaia di rotazioni della stella di neutroni. Lastatistia molto limitata non onsente di utilizzare in gamma le stesse proedurehe nel radio onsentono la riera di periodiità (apitolo 3). Per risolvere questoproblema, la tenia utilizzata è quella di ombinare aurate ed intensive osservazioniradio a lunghe osservazioni alle alte energie: i lunghi tempi di osservazione servono araogliere un numero statistiamente signi�ativo di fotoni gamma, mentre l'analisidelle pulsar in radio fornise e�emeridi rotazionali molto preise, he onsentono dialolare la fase per iasuno dei fotoni gamma rievuti.Proprio on questa metodologia si è riusiti a soprire tutte le pulsar gamma note8:nel primo atalogo di pulsar gamma sono state utilizzate le e�emeridi di 767 pulsar(762 osservate nel radio e 5 osservate nell'X).Quando viene soperta una nuova pulsar gamma, l'ottimizzazione delle sue e�e-meridi avviene attraverso osservazioni suessive, mediante la proedura del foldingdei fotoni gamma usando le e�emeridi prodotte dalle osservazioni radio.Nella maggior parte dei asi, le pulsar he vengono osservate in gamma sono pulsargiovani, e presentano glith e timing noise, i ui e�etti si riperuotono pesantemen-te sulla proedura del timing: i glith omportano un salto nel periodo rotazionale,mentre il timing noise �spora� i residui, rendendo meno aurata la valutazione deiparametri di una pulsar.Poihé le pulsar osservate da un telesopio gamma sono soggette a irregolarità diquesto tipo, le e�emeridi relative ad una data epoa non possono essere estrapolateper un periodo superiore ad aluni mesi: risulta quindi neessario mantenere onti-nuamente l'osservazione in radio delle pulsar, rioprendo interamente l'intervallo diattività del telesopio gamma.8Solo in un numero limitato di asi ome per la pulsar Geminga (PSR B0633+17), le e�emeridisono state ottenute on osservazioni in banda X invee he in radio.115



Per questa ragione il timing radio di pulsar gamma note o andidate risultafondamentale per l'attività di un telesopio gamma.Un'altro tipo di riera di pulsazioni gamma dai dati provenienti dal LAT è ilblind searh timing (riera iea del periodo), he riera la periodiità nei ToA deifotoni gamma provenienti da andidate stelle di neutroni.5.7 Individuazione di possibili pulsar gamma osser-vabili ed identi�abili on SRTUno tra gli obiettivi sienti�i di FGST è l'approfondimento dello studio delle pulsargamma, sia per migliorare la onosenza delle pulsar già note, sia nella speranza disoprirne di nuove.Poihé le sorgenti non identi�ate nel atalogo 2FGL sono tante (576), si deve se-gliere un ampione ragionevole su ui onentrare le rierhe, almeno inizialmente: inquest'ottia, questa parte del lavoro di Tesi verte alla selezione di 20 sorgenti gammada osservare on SRT, alla riera di pulsazioni radio.Questa lista è stata realizzata mediante un proesso iterativo, desritto nel para-grafo 5.7.1, attraverso il linguaggio di programmazione IDL (Interative Data Lan-guage), speializzato nell'analisi di dati sienti�i9: il odie sviluppato on IDL èriportato in Appendie A.5.7.1 Creazione di una lista di andidate pulsar gammaPartendo dalle 1873 sorgenti gamma presenti nel atalogo 2FGL, il passo preliminareè stato quello di segliere tutte quelle non anora identi�ate, portando alla riduzionedel atalogo a 576 sorgenti.Per queste 576 sorgenti sono state eseguite 6 fasi di selezione, riportate di seguito.Fase 1Poihé le 83 pulsar note all'interno del atalogo 2FGL possiedono �ussi ompresi tra
Fγ,min = 2.93034 · 10−12 erg s−1 m−2 e Fγ,max = 9.20841 · 10−9 erg s−1 m−2, isi aspetta he le pulsar gamma possiedano questi �ussi: pertanto la prima fase diselezione ha riguardato la selta, tra le 576 sorgenti non anora identi�ate, di tuttequelle on �ussi rahiusi all'interno di tale intervallo.Questo passaggio non ha portato aluna riduzione sul atalogo generato preedente-mente.Fase 2Poihé le 83 pulsar note all'interno del atalogo 2FGL possiedono variabilità ompresetra Vmin = 9.42469 e Vmax = 86.2245, i si aspetta he le pulsar gamma possiedano9IDL possiede estese librerie integrate, ed i suoi ampi di appliazione prinipali sonol'elaborazione di immagini astronomihe a �ni di riera sienti�a.116



quei valori: pertanto la seonda fase di selezione ha riguardato la selta, sempretra queste 576 sorgenti, di tutte quelle on variabilità V rahiuse all'interno di taleintervallo.Questo passaggio ha portato alla riduzione del atalogo a 570 sorgenti.Fase 3La terza fase è stata quella di segliere, tra queste 570 sorgenti, tutte quelle hepossono essere osservate on un unio puntamento alla frequenza di 1.6 GHz ad SRT.Una stima del numero di puntamenti npunt e�ettuabili da SRT per osservare unadeterminata sorgente è possibile alolarla faendo il rapporto tra la super�ie de�nitadal erhio di errore di una sorgente gamma (Sγ = π · smin · smax, dove smin e smaxsono rispettivamente il semiasse minore e maggiore del erhio di errore della sorgentegamma, espressi in gradi) e l'area di ielo osservata da SRT di raggio r (Sν,SRT ), allafrequenza osservativa di 1.6 GHz. Sν,SRT , espresso in gradi quadrati, può esserestimato attraverso la relazione:
Sν,SRT = π · r2 = π ·

(

2.77 · 10−4ϕ

2

)2

= 6.02 · 10−8ϕ2 (5.5)dove ϕ è il fasio di antenna (relazione 2.2).Sfruttando quindi Sγ e la relazione 5.5, npunt risulta essere pari a:
npunt =

Sγ

Sν,SRT
=

π · smin · smax

π · r2 = 5.2 · 107smin · smax

ϕ2
(5.6)Per il aso di SRT, i valori di ϕ sono riportati in tabella 2.1.Questo passaggio ha provoato un'ulteriore riduzione del atalogo a 168 sorgenti.Fase 4La quarta fase è stata quella di segliere, tra queste 168 sorgenti, tutte quelle hepossono essere osservate da SRT.L'osservabilità della sorgente è legata all'elevazione massima htrans, ossia la massimaaltezza al transito della sorgente sull'orizzonte. Riprendendo il disorso già avviatonel paragrafo 4.2.3, grazie all'aiuto della �gura 5.4, htrans è de�nito dalla relazione:

htrans = 90◦ − [decSRT − decs] (5.7)dove decs è la delinazione della sorgente gamma (on il segno), e decSRT è ladelinazione geogra�a di SRT (39.4917◦).Si è deiso di porre arbitrariamente htrans = 15◦, al �ne di poter osservare la pulsarsopra l'orizzonte per un tempo ragionevole, senza fenomeni di interferenza.Questo passaggio ha portato alla riduzione del atalogo a 104 sorgenti.117



Figura 5.4: Derivazione geometria di htrans, sia per il aso in ui decs sia negativo (a),sia per il aso in ui decs sia positivo (b). htrans è identi�ato da un aro rosso, decSRT èidenti�ato da un aro verde, mentre decs è identi�ato da un aro blu.Fase 5La quinta fase di selezione è stata quella di e�ettuare l'assoiazione posizionale (�5.5)tra il sottoatalogo ottenuto, ostituito da 104 sorgenti, ed il atalogo ATNF, al �nedi poter esludere, per il momento, tutte quelle sorgenti gamma nel ui erhio dierrore sono state già soperte pulsar radio.Per veri�are se una o più pulsar del atalogo ATNF si trovano all'interno del erhiodi errore di ogni sorgente gamma appartenente al sottoatalogo, è su�iente mostrarehe D(glat,glon) ≤ smax, dove D(glat,glon) è la distanza angolare (espressa in gradi) traiasuna pulsar radio identi�ata ed ogni sorgente gamma presente nel sottoatalogo.
D(glat,glon) è de�nita dalla relazione:

D(glat,glon) =
180

π
arccos ς (5.8)dove ς è l'apertura angolare in radianti tra i entri delle due �posizioni� in esame10.Questo passaggio ha provoato un'ulteriore riduzione del atalogo a 95 sorgenti, laui lista è riportata in Appendie B.Fase 6La sesta ed ultima fase di selezione è stata quella di estrarre, tra queste 95 sorgenti,un ampione arbitrario di 20 sorgenti on il �usso più alto he possa ostituire ilpunto di partenza per le osservazioni multifrequenza ad SRT.Questo ampione è ottenuto imponendo ondizioni più stringenti:� innalzamento del �usso minimo, impostato su Fγ,min = 1.83746 · 10−11 (ossial'85.5% delle pulsar gamma note possiedono un �usso maggiore di Fγ,min);10ς è riavabile mediante la relazione ς = sin glat,ATNF · sin glat,γ + cos glat,ATNF · cos glat,γ ·

cos(glon,ATNF − glon,γ), dove glat e glon sono rispettivamente la latitudine e la longitudine galattiadella sorgente in esame. 118



Figura 5.5: Mappa Galattia delle 20 sorgenti gamma, al ui interno possono essere trovatepulsar radio e/o gamma.In asissa è riportata la longitudine galattia glon, mentre in ordinata è riportata la latitudinegalattia glat.� possibilità he sorgenti possano essere osservate ad SRT anhe alla frequenza di
5 GHz on un numero di puntamenti arbitrario11 pari a npunt = 5 (relazione 5.6).Le 20 sorgenti gamma osì selezionate, visibili in �gura 5.5 ed elenate nella tabella5.2, sono il punto di partenza per una ampagna d'indagine ad SRT per la rieramultifrequenza di nuove pulsar gamma, he andranno a svolgersi seondo le proeduredesritte nel paragrafo 5.6.

11È stato selto un numero di puntamenti pari a 5 al �ne di poter osservare la sorgente ad SRTper un tempo ragionevole. 119



Tabella 5.2: Tabella delle 20 sorgenti gamma potenzialmente osservabili da SRT per la riera di nuove pulsar radio e/o gamma.
glon è la longitudine galattia, glat è la latitudine galattia, Fγ è il �usso gamma, signifavg è la signi�atività della detezione dellasorgente gamma, V è la variabilità, α è l'indie spettrale (relazione 1.16), npunt1.6GHz è il numero di puntamenti e�ettuabili da SRTalla frequenza di 1.6 GHz, npunt5GHz è il numero di puntamenti e�ettuabili da SRT alla frequenza di 5 GHz, npunt23GHz è il numero dipuntamenti e�ettuabili da SRT alla frequenza di 23 GHz, ed in�ne htrans è l'elevazione massima della sorgente gamma.Nome sorgente glon (deg) glat (deg) Fγ (erg s−1 m−2) signifavg (a) V α npunt 1.6GHz npunt 5GHz npunt 23GHz htrans (deg)2FGL J1839.0-0539 26.4904 0.163236 2.35328·10−10 23.6453 25.4724 2.52124 0.30054935 2.9331741 15.429962 44.8524642FGL J1906.5+0720 41.1895 -0.00205713 1.29630·10−10 23.9589 30.8941 2.60939 0.27509456 2.6847512 14.123134 57.8508562FGL J1748.6-2913 0.0915203 -0.720024 1.09679·10−10 14.3638 22.1569 2.69709 0.45848028 4.4744814 23.538009 21.2769522FGL J1839.3-0558 26.2301 -0.0394330 9.92375·10−11 9.37884 23.0940 2.60808 0.37692106 3.6785143 19.350824 44.5282192FGL J1823.1-1338 17.5990 -0.0588762 9.15746·10−11 10.3734 30.3648 2.46770 0.24791481 2.4194938 12.727747 36.8689242FGL J1746.5-3238 356.940 -2.10319 8.11953·10−11 20.3627 24.5708 2.42781 0.40680976 3.9702094 20.885286 17.8646882FGL J2018.0+3626 74.5446 0.387187 7.50064·10−11 18.4907 17.0058 2.53793 0.16692642 1.6290977 8.5698682 86.9566412FGL J1800.8-2400 5.96918 -0.425542 7.13440·10−11 8.79615 31.8816 1.90102 0.35187547 3.4340850 18.065004 26.4974172FGL J1747.3-2825 0.634449 -0.0713361 6.92552·10−11 10.5509 14.7056 2.15659 0.054595936 0.53282226 2.8029115 22.0769552FGL J1857.2+0055 34.4232 -0.868137 6.00547·10−11 12.1805 24.3280 2.34383 0.24736315 2.4141100 12.699426 51.4391532FGL J0224.0+6204 133.549 1.13007 5.92252·10−11 14.4047 20.1051 2.58767 0.50366740 4.9154795 25.857880 67.4151282FGL J1844.3-0343 28.8084 -0.136008 5.68507·10−11 8.60321 14.8942 2.49278 0.36964046 3.6074602 18.977044 46.7766342FGL J1653.6-0159 16.5934 24.9305 3.43020·10−11 22.4977 16.9813 2.07601 0.29194430 2.8491942 14.988186 48.5121132FGL J2004.4+3339 70.6932 1.18236 3.21695·10−11 9.09048 24.2422 2.04225 0.30599663 2.9863362 15.709621 84.1704022FGL J2339.6-0532 81.3579 -62.4673 3.04729·10−11 32.2053 15.6998 1.66875 0.10900236 1.0637950 5.5960936 44.9662642FGL J1827.4-0846 22.3917 1.28288 2.80979·10−11 6.33164 20.3471 2.04980 0.47796165 4.6646075 24.538167 41.7332172FGL J1844.3+1548 46.3161 8.67787 2.62068·10−11 12.4569 29.8164 2.43485 0.26170765 2.5541033 13.435860 66.3183092FGL J0359.5+5410 148.291 0.844157 2.58143·10−11 13.4824 23.6592 2.12064 0.17095187 1.6683836 8.7765319 75.3113872FGL J0523.3-2530 228.228 -29.8440 2.18139·10−11 18.4702 22.7044 2.12401 0.072027554 0.70294398 3.6978368 25.0054262FGL J2112.5-3042 14.9311 -42.4479 1.89001·10−11 19.6973 14.7855 1.59954 0.25707007 2.5088435 13.197771 19.797729

a Il numero di σ della detezione è approssimativamente assoiato alla radie quadrata di signifavg.
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5.8 Visibilità delle 20 sorgenti ad SRTUn importante strumento pratio per l'osservazione ad SRT delle 20 sorgenti gamma,riportate in tabella 5.2, è la tabella di visibilità delle sorgenti (�gura 5.6), ottenutamediante CASTIA, un pahetto software in grado di ontrollare la visibilità dellesorgenti radio ad una erta data ad SRT.CASTIA produe un gra�o ontenente le visibilità delle sorgenti radio in funzionedel tempo, aratterizzate da:� una stella quando la sorgente è al transito, ossia quando si trova a htrans;� una linea gialla quando la sorgente sorge e/o tramonta;� una linea verde quando la sorgente raggiunge 6◦ di elevazione12;� una linea rossa quando la sorgente supera 85◦ di elevazione13.Come si può notare dalla �gura 5.6, nell'asse delle asisse si trovano due sale ditempi:� in alto si trova il tempo siderale loale (Loal Sidereal Time, LST), ossia il tempohe impiega la Terra a ompiere un giro ompleto rispetto ad una determinatastella, he fornise un'idea della distanza tra la sorgente ed il meridiano loaledi SRT;� in basso si trova il tempo universale (Universal Time, UT), ossia il tempo heimpiega la Terra a ompiere un giro ompleto attorno al proprio asse14.5.9 ConlusioniLo sopo di questa parte del lavoro di Tesi è stata l'individuazione di un ampionedi 20 sorgenti gamma (arbitrariamente limitato in questo lavoro a 20 oggetti, tabella5.2) he possano potenzialmente essere assoiate ed identi�ate on pulsar tramiteosservazioni radio: tale attività di riera multifrequenza di nuove pulsar ostituiràuna delle prime strategie osservative implementate on il radiotelesopio SRT.Le andidate pulsar sono state individuate tra tutte le sorgenti gamma non anoraidenti�ate, e on determinate aratteristihe ontenute all'interno del atalogo 2FGL(�5.2), seguendo una determinata strategia di selezione (�5.7).Considerando in maniera arbitraria il piano galattio ompreso nell'intervallo
−10◦ ≤ glat ≤ 10◦, ome si evine dalla �gura 5.5 ben 16 sorgenti su 20 si trovano12Questa elevazione rappresenta il limite orogra�o ad SRT limorog (�gura 4.4b).13Quando una sorgente supera gli 85◦ di elevazione, emergono dei problemi di tipo meanio perun radiotelesopio, in quanto deve �seguire� la sorgente in azimuth a veloità elevate.14UT deriva dal giorno solare medio sopra il meridiano di Greenwih (Greenwih Mean Time,GMT), onsiderato per onvenzione ome il meridiano zero.121



Figura 5.6: Tabella di visibilità delle 20 sorgenti gamma al 12 giugno 2013 ad SRT.all'interno di esso: iò signi�a he queste 16 sorgenti potrebbero essere potenzial-mente assoiate a pulsar on emissione nella banda gamma.Con buona probabilità le restanti 4 sorgenti, tutte posizionate a latitudini galattihemaggiori di | 20◦ |, potrebbero non essere neessariamente assoiate a pulsar gamma:in partiolare, osservando il atalogo 2FGL, poihé a tali latitudini galattihe sonostati soperti il 73.7% dei Nulei Galattii Attivi (787 su 1068) ed il 24.1% delle pulsargamma15 (26 su 108), se ne dedue he a queste 4 sorgenti gamma potrebbero esserepiù probabilmente assoiati dei Nulei Galattii Attivi.

15Queste pulsar gamma potrebbero risultare piuttosto viine (d<∼ 1 kp), poihè generalmente unoggetto astro�sio viino appare ad una latitudine Galattia maggiore.122



Capitolo 6Le surveyL'astronomia delle pulsar sta vivendo una fase estremamente produttiva on la rea-lizzazione di nuove survey (�3.2) he hanno prodotto una ria varietà di risultatiinteressanti e spesso ontrastanti sulle e�ettive proprietà della popolazione galattiadi pulsar, ontribuendo a orreggere ed aggiornare ontinuamente il ampione di pul-sar osservato.In tale ontesto si pone la parte del lavoro di Tesi a�rontato in questo apitolo, inui i si è oupati di indagare quali regioni della nostra Galassia possano essere os-servate da una serie di survey pensate per SRT, al �ne di stabilirne la loro e�aia,he dipende da diversi fattori, ome il numero di puntamenti neessari per oprire leregioni di ielo di ogni survey ed il tempo di integrazione ∆t (�6.2) di ogni singolopuntamento. L'e�aia di una survey dipende anhe dal numero di nuove pulsar heessa è in grado di rivelare, he deve essere il più alto possibile, preferibilmente nelminor tempo osservativo possibile.Tutto iò viene realizzato mediante una serie di simulazioni di survey e�ettuatefaendo uso del software psrpop (�6.1), i ui risultati vengono paragonati on quelliottenuti da altre survey note e�ettuate negli ultimi anni (�6.4).6.1 PsrpopPer poter stabilire l'e�aia ed i parametri ideali di una serie di survey ad SRT, èprima neessario simulare una popolazione di pulsar le ui aratteristihe risultino inlinea on quanto ad oggi noto.A tal �ne è stato neessario utilizzare il software psrpop1, in ostante aggiorna-mento, al ui interno sono presenti vari strumenti, ognuno dei quali onepito perpartiolari sopi.I due strumenti prinipali he sono stati utilizzati in questo lavoro di Tesi sono:� populate, he rea una popolazione statia2 di pulsar per una suessiva analisi;1http://psrpop.soureforge.net2Una popolazione statia di pulsar è una partiolare popolazione he non mostra alun tipo dievoluzione al suo interno (ad esempio di tipo spaziale o temporale).123



Tabella 6.1: Prinipali opzioni disponibili per lo strumento populate.Comando Desrizione-o �le �le di output (in estensione .model)-n ngen numero di pulsar da generare/rilevare-d Dmod modello di distanza-z zkp altezza di sala esponenziale in uso (in kp)-p law pen dspen legge di distribuzione dei periodi (law) e suoi parametri (pen e dsp-en); nel aso di distribuzione log normale pen è il valore entraledella distribuzione e dspen è la sua deviazione standard, espresse inbase logaritmia-w duty larghezza del duty- yle (in %)-r dist deviazione standard della distribuzione radiale (in kp)-l min max pend luminosità minima (min), luminosità massima (max) ed esponente del-la distribuzione in luminosità, he segue una legge di potenza del tipo
NPSR = Lpend

Figura 6.1: Output tipo di populate.� survey, he �ltra le pulsar di una popolazione generata da populate, utilizzandouno o più modelli di survey.Questi due strumenti sono desritti nel dettaglio nelle seguenti sottosezioni.6.1.1 PopulateLo strumento populate, sviluppato da Lorimer et al. nel 2006, può funzionare in duemodi di�erenti.Il primo modo di funzionamento onsente di generare una popolazione statia diun prestabilito numero di pulsar, he segue varie funzioni di distribuzione stabilitedall'utente: questo modo viene laniato dal omando populate [opzioni℄, in ui leprinipali opzioni disponibili sono inserite nella tabella 6.1. La sintassi della lineadi omando pertanto è populate -n ngen -r dist -z zkp -l min max pend -p law pendspen -w duty -o �le.model : una volta digitata, viene reata una popolazione leui aratteristihe vengono mostrate a shermo (�gura 6.1) e salvate in un �le diestensione .model.Il seondo modo di funzionamento onsiste nel reare una popolazione di pulsaral ui interno se ne trovino un erto numero (selezionate dall'utente) già rilevate dasurvey note: questo modo viene laniato dalla linea di omando populate [opzioni℄[�le survey℄ he, ome nel aso preedente, rea la popolazione le ui aratteristihe124



Figura 6.2: File ontenente i parametri prinipali di una survey. �antenna gain (K/Jy)� è ilguadagno G dell'antenna (relazione 2.1); �integration time (s)� è il tempo di integrazione ∆t(�3.1.4); �sampling time (ms)� è il tempo di ampionamento δt (�2.3); �system temperature(K)� è la temperatura di sistema dell'apparato rievente (�2.3.1); �entre frequeny (MHz)�è la frequenza entrale νMHz della banda di osservazione ∆νMHz (�bandwidth (MHz)�);�hannel bandwidth (MHz)� è l'ampiezza di ogni singolo anale δνMHz in ui ∆νMHz èsuddivisa; �number of polarizations� è il numero di polarizzazione (�2.3.1); �full-width halfmaximum (armin)� è il fasio di antenna (relazione 2.2); �frational survey overage (0-1)�è la opertura frazionaria della survey (fsc); �signal-to-noise ratio� è il rapporto segnale-rumore σ di soglia per la survey. Gli altri parametri esprimono la opertura della survey,espressa in oordinate sia equatoriali he galattihe.vengono mostrate a shermo (�gura 6.1), e salvate in un �le di estensione .model.Entrambi i modi di funzionamento generano un ulteriore �le di estensione .md, ilui sopo è quello di registrare i parametri della riga di omando utilizzati, on ilvantaggio di possedere una traia delle varie survey svolte in un determinato lavoro.Tutti i parametri prinipali aratterizzanti una survey sono rahiusi in un �le (�gu-ra 6.2) inserito nella diretory psrpop-2.0/surveys, in ui sono già ariate di defaultalune survey note. Quasi tutti i parametri desritti nella �gura 6.2 si trovano all'in-terno della formula del radiometro (relazione 2.3), he onsente di poter determinarela sensibilità limite per una determinata survey (�6.2), e quindi di stabilire, per ognipulsar simulata, se essa sia o meno rilevabile in una delle survey.6.1.2 SurveyCome die il nome stesso, lo strumento survey e�ettua una survey simulata, attra-verso il �ltraggio delle pulsar di una popolazione generata da populate. Il �ltraggioavviene su un modello di popolazione, attraverso la simulazione di una o più survey eviene e�ettuato onsiderando: a) se una data pulsar sia o meno nell'area della surveysimulata, b) se la pulsar abbia un �usso maggiore del �usso limite della survey in125



Figura 6.3: Messaggio sullo shermo visualizzato in seguito al lanio dello strumento survey.�Dis� india il numero di pulsar soperte da ogni survey, �Det� india il numero delle pulsarindividuate nella survey ma già preedentemente soperte, �Out� india il numero di pulsarfuori della regione di rilevazione, �Smear� india il numero di pulsar presenti all'internodell'area indagata ma non rilevabili a ausa di dispersione e/o sattering (�1.6.1), ed in�ne�Weak� india il numero di pulsar nell'area onsiderata al di sotto della soglia di �ussominimo.questione.Questo strumento viene laniato dalla linea di omando survey [�le.model℄ [�le sur-vey℄ he, una volta digitata, genera un messaggio a shermo he mostra tutte le pulsarsoperte (�gura 6.3): le proprietà di queste pulsar vengono salvate all'interno di un�le di estensione .det, he può essere letto da altre appliazioni al �ne di e�ettuarevari studi a riguardo. L'utilizzo iterativo di populate e di survey permette, ome sivedrà nel paragrafo 6.3, di determinare i parametri di una popolazione di pulsar rea-listia tale per ui, ioé, le pulsar osservabili dalle varie survey simulate riproduanoapprossimativamente il numero di oggetti e�ettivamente rivelati dalle survey reali.6.2 Impostazione di una Survey ad SRTAd SRT sarà possibile e�ettuare una serie di survey nelle 5 bande di frequenza pro-gettate (P, L, S, C e K), le ui aratteristihe sono riportate nella tabella 2.1. Comegià visto nel paragrafo 3.2.1, la selta della frequenza di osservazione è orrelata altipo di survey he si intende e�ettuare, in partiolare:� SRT-P, in banda P (νMHz = 357.5 MHz) → survey a tutto ielo (grazie algrande ampo di vista a bassa frequenza);� SRT-L, in banda L (νMHz = 1550MHz) → survey del piano galattio (area limi-tata a ausa del ampo di vista intermedio, ma on e�etti del mezzo interstellareridotti he onsentono di osservare a distanze maggiori);� SRT-S, in banda S (νMHz = 3000 MHz) → survey del piano galattio (vedisopra);� SRT-C, in banda C (νMHz = 6700 MHz) → survey del entro galattio (le altefrequenze sono più indiate per osservare le regioni del entro galattio, dove losattering è estremo); 126



� SRT-K, in banda K (νMHz = 22250 MHz) → survey del entro galattio (vedisopra).I parametri ideali e l'e�aia di queste survey è determinata utilizzando omeinput la popolazione di pulsar, reata da psrpop (�6.1), he meglio riprodua i risultatidelle maggiori survey ad oggi ondotte o in orso (�6.4), e dipende essenzialmente da6 fattori, he verranno desritti in questa sezione:1. la durata totale della survey;2. la opertura di ielo osservato;3. la sensibilità della survey, assoiata alla frequenza in ui si intende e�ettuarla;4. il numero di puntamenti neessari per e�ettuare iasuna survey;5. il tempo di integrazione ∆t di ogni singolo puntamento;6. il numero di nuove pulsar he ogni survey è in grado di rivelare, omparate onquelle soperte da altre survey note.Nell'analizzare i passaggi he portano alla determinazione della regione di ielohe ogni survey di SRT deve sansionare, è importante stabilire la durata totaledella survey, he solitamente si aggira intorno ai 100 giorni lavorativi. In questointervallo di tempo si deve tenere onto del numero di puntamenti neessari, iasunodella durata ∆t, per oprire tutta la regione di interesse. In partiolare, il numeromassimo di puntamenti e�ettuabili in 100 giorni lavorativi (n100) è riavabile seondola relazione:
n100 =

100 · 86400
∆t

(6.1)dove ∆t è espresso in seondi.Una survey risulta quindi fattibile se n100
>∼n, dove n è il numero di puntamentineessari a oprire una determinata regione di ielo. Una stima di n può essere fattaalolando il rapporto tra l'area di ielo da sansionare e nb volte l'area del erhio diraggio pari alla metà del fasio di antenna ϕ (relazione 2.2), on nb pari al numero dibeam he ostituisono un rievitore ad una determinata frequenza di osservazione

ν.Sfruttando la geometria sferia, si ottiene:
n =

dlon[sin(glat,1)− sin(glat,2)]
(

180
π

)

πnb

(

ϕ
2·60

)2 (6.2)dove dlon è l'apertura in longitudine galattia (espressa in gradi), glat,1 e glat,2 sonole latitudini galattihe (espresse in gradi), ed in�ne ϕ è il fasio di antenna (relazione2.2) espresso in armin.Al �ne di ottenere tempestivamente il valore di n, in questo lavoro di Tesi è stato127



Tabella 6.2: Confronto tra i puntamenti reali e�ettuati dalle varie survey ed i puntamentistimati dal odie realizzato in questo lavoro di Tesi, on relativa di�erenza perentuale.Puntamenti PMSURV PHSURV PASURVReali 2670 6456 1068Codie 2618 6936 1047Di�erenza (%) 1.95 7.43 1.97reato un odie di programmazione on IDL (appendie C), he onsente di alolaresia il valore di n he di ϕ per ogni ν.Se si vuole essere più preisi, la fattibilità di una survey si ha se n100
>∼ n′, dove n′è il numero di puntamenti e�ettivi sopra l'orizzonte eleste ad SRT.Il odie di programmazione prodotto è in grado di stimare il valore di n′ attraversoil alolo del tasso di osuramento ̺bli, he è dovuto all'osservabilità di una sorgentead SRT (�4.2.3 e 5.7.1). Il ragionamento utilizzato per sempliità per riavare ̺bli, equindi n′, è quello di prendere la regione di ielo da sansionare, de�nita da oordinategalattihe, e suddividerla in quadratini; dopo aver onvertito le oordinate galattihein oordinate elesti, vengono eliminati tutti i quadratini al ui interno si trovanovalori di oordinate equatoriali inferiori alla delinazione minima he una pulsar devepossedere per essere osservata ad SRT (decmin,SRT ): si è deiso di porre decmin,SRT =

−42◦ in modo he l'aro diurno di una pulsar sia temporalmente aettabile3.Comparando il numero di puntamenti reali e�ettuati da alune survey utilizzate(�6.4) on quelli stimati dal odie (tabella 6.2), si evine he il odie sviluppato siapiuttosto e�iente, in quanto le di�erenze perentuali sono nettamente inferiori al
10%: solo nel aso della PHSURV (�6.4) la di�erenza perentuale è più alta, proba-bilmente a ausa di e�etti di pura geometria sferia non ompletamente onsideratinel alolo di n (relazione 6.2), dovuti alle alte latitudini studiate.Il tempo di integrazione ∆t riopre un ruolo importante per l'e�ettuazione di unasurvey, e la sua selta va fatta seguendo due importanti onsiderazioni:1. sfruttare il fatto he le pulsar hanno uno spettro ripido (relazione 1.16) perutilizzare tempi di integrazione più orti a basse frequenze, mantenendo pur-tuttavia una buona sensibilità limite della survey a bassa frequenza (�3.2.1);2. ottenere delle sensibilità limite paragonabili o superiori a quelle delle migliorisurvey in orso nel ielo nord (ad esempio la survey HTRULN, High TimeResolution Universe Low galati latitude of the Northern sky, �6.4).Per una survey e�ettuata ad una determinata frequenza osservativa ν, ∆t è l'u-nio parametro libero he onsente di aumentare la sensibilità: il motivo risiede nelfatto he la sensibilità, de�nita mediante il �usso minimo Smin rivelabile da un radio-telesopio, può essere aumentata intervenendo sui singoli parametri della formula del3Come già a�rontato nei paragra� 4.2.3 e 5.7.1, ad SRT possono essere osservati oggetti bassisull'orizzonte eleste on una delinazione minima decmin,SRT ∼ −45◦ (relazione 4.7).128



Tabella 6.3: Tempi di integrazione ∆t selti per le varie survey da e�ettuarsi ad SRT,paragonati on altre survey �onorrenti� B.In partiolare, ∆tB è il tempo di integrazione utilizzato da iasuna survey B, ∆tSRT è iltempo di integrazione di una survey ad SRT he abbia la stessa sensibilità della survey B(a parità di sorgente osservata, di frequenza osservativa ν e di rapporto segnale/rumore σ),ed in�ne ∆t è il tempo di integrazione selto per iasuna survey da e�ettuarsi ad SRT. Iparametri neessari per determinare ∆tB e ∆tSRT sono reperibili nelle tabelle 6.7 e 2.1.Survey Survey B ∆tB (s) ∆tSRT (s) ∆t (s)SRT-P GBNCC 120 1210 900SRT-L HTRULS 4300 3225 4200SRT-S - - - 4200SRT-C METHMB 1055 190 4200SRT-K - - - 4200radiometro (relazione 2.3), he sono quasi tutti �ssati dal bak-end o dalla regione diielo osservata.La sensibilità delle survey pensate per SRT deve essere migliore di quella delle altresurvey, on aratteristihe analoghe, in eseuzione o già svolte (�6.4): per questo mo-tivo è neessario alolare il tempo di integrazione di una survey ad SRT (∆tSRT ) inmodo da ottenere almeno la stessa sensibilità di una survey B e�ettuata presso unaltro radiotelesopio e on aratteristihe analoghe (Smin,SRT = Smin,B), a parità disorgente osservata, di frequenza osservativa ν e di rapporto segnale/rumore σ.Sfruttando la relazione 2.3 e onsiderando molto simili le somme tra le temperaturedi sistema Tsys e di ielo Tsky delle due survey (Tsys,SRT + Tsky,SRT ≃ Tsys,B + Tsky,B),è possibile ottenere una stima di ∆tSRT :
∆tSRT ≃ ∆νMHz,B

∆νMHz,SRT

(

GB

GSRT

)2

∆tB (6.3)dove GB e GSRT sono i guadagni rispettivamente del radiotelesopio B e di SRT.Sfruttando quindi la relazione 6.3 ed i parametri di alune survey riportati nellatabella 6.7, sono stati alolati i ∆tSRT per 3 survey di SRT (tabella 6.3).Per ottenere la sensibilità migliore possibile a parità di n100, noti i ∆tSRT per le 3survey, sono stati proposti dei ∆t, riportati nella tabella 6.3. Per quanto riguarda lesurvey SRT-L e SRT-C, i ∆t selti mostrano hiaramente un aumento della sensibili-tà, rispettivamente di un fattore 1.2 e 4.7 rispetto alle survey note (tabella 6.3). Perquanto riguarda la survey SRT-P, il ∆t selto mostra una diminuzione della sensibi-lità di un fattore 1.2 rispetto alla survey GBNCC: questo valore è stato onsideratoomunque aettabile, tenendo onto sia dei puntamenti e�ettivi n′ realizzabili perquesta survey (tabella 6.4), sia per il fatto he il peggioramento risulti essere piutto-sto limitato. Per quanto riguarda in�ne le survey SRT-S e SRT-K, si è deiso porrelo stesso ∆t selto per le survey SRT-L e SRT-C.Come detto in preedenza, l'e�aia di una survey avviene se n100
>∼n′: n100, unavolta determinato ∆t, può essere alolato attraverso la relazione 6.1, mentre n′ puòessere stimato on l'apposito odie di programmazione sviluppato (appendie C).129



Tabella 6.4: Prima proposta della opertura di ielo delle survey pensate per SRT, onrelativi puntamenti n100 e n′.Coordinate SRT-P SRT-L SRT-S SRT-C SRT-KRAmin (deg) 0 0 0 0 0RAmax (deg) 360 360 360 360 360DECmin (deg) -42 -42 -42 -42 -42DECmax (deg) 38 90 90 90 90
glon,min (deg) -180 -180 -180 -1 -1
glon,max (deg) 180 180 180 1 1
glat,min (deg) -90 -3 -3 -1 -0.5
glat,max (deg) 90 3 3 1 0.5
n′ 40767 48115 36057 2160 1698
n100 9600 2057 2057 2057 2057Dai valori di n100 e n′ riportati nella tabella 6.4, in ui è mostrata la prima propostadi opertura del ielo per le survey da e�ettuarsi ad SRT, si evine he solo le surveySRT-K e SRT-C risultano essere e�ettuabili in 100 giorni lavorativi.Come si può notare dalla tabella 6.4, le survey SRT-L e SRT-S non sono as-solutamente realizzabili sull'intera longitudine galattia glon, e quindi si è deiso die�ettuare un taglio in glon sulla regione di ielo da osservare, al �ne di ottenere dlontale he n100

>∼n′: modi�ando di volta in volta dlon nel odie di programmazione(appendie C) si è ottenuto he per la survey SRT-L dlon = 12◦ (on 2080 puntamen-ti), mentre per la survey SRT-S, in virtù dei 5 beam he omporranno il rievitore,
dlon = 16◦ (on 2078 puntamenti).Per quanto riguarda la survey SRT-P, pensata inizialmente per oprire tutto il ielo,si è deiso di porre DECmax = 38◦, poihé a delinazioni maggiori opera già la surveyGBNCC (�6.4), e di suddividerla in 4 parti, ome mostrato nella tabella 6.5, al �nedi poter e�ettuare iasuna survey in una durata di tempo pari a ira 100 giornilavorativi.Sempre dalla tabella 6.5 si può notare la presenza di due survey in banda K, ossia laSRT-K2 (on ∆νMHz = 2000) e la SRT-K8 (on ∆νMHz = 8000): iò è stato pensatoperhé attualmente il rievitore in banda K installato possiede ∆νMHz = 2000, main un futuro prossimo si spera di rendere disponibile un ∆ν istantaneo 4 volte piùlargo (8000 MHz). Il vantaggio nell'allargamento di ∆νMHz è quello di rendere visi-bili le pulsar anhe ad alte frequenze, in quanto Smin è inversamente proporzionalealla frequenza di osservazione (relazione 1.16): aumentando ∆νMHz (in questo asodi un fattore 4), diminuise infatti la densità di �usso minima Smin di una pulsarosservabile da un radiotelesopio (relazione 2.3), e quindi aumenta la sensibilità dellasurvey (in questo aso di un fattore 2).
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Tabella 6.5: Parametri osservativi di tutte le survey simulate ad SRT (omprese le 4 SRT-P), on relativi puntamenti. Tutte le surveypossiedono Np = 2, fsc = 1 e σ = 9.Si noti he glon e n′ non sono �ssati per le survey SRT-L e SRT-S, in quanto per esse è stata e�ettuata un'indagine di�erente (tabelle6.9, 6.10, 6.11 e 6.12).Coordinate SRT-P1 SRT-P2 SRT-P3 SRT-P4 SRT-L SRT-S SRT-C SRT-K2 SRT-K8G (K Jy−1) 0.63 0.63 0.63 0.63 0.64 0.64 0.76 0.66 0.66
∆t (s) 900 900 900 900 4200 4200 4200 4200 4200
δt (ms) 0.054 0.054 0.054 0.054 0.062 0.062 0.062 0.062 0.062
Tsys (K) 65 65 65 65 21 20 24 71 71
νMHz (MHz) 357.5 357.5 357.5 357.5 1550 3000 6700 22250 22250
∆νMHz (MHz) 80 80 80 80 400 2000 2000 2000 8000
δνMHz (MHz) 0.051 0.051 0.051 0.051 0.39 1.95 1.95 1.95 7.81

ϕ (armin) 54.6 54.6 54.6 54.6 12.59 6.51 2.91 0.88 0.88RAmin (deg) 0 0 0 0 0 0 0 0 0RAmax (deg) 360 360 360 360 360 360 360 360 360DECmin (deg) -2 17 -2 -21 -42 -42 -42 -42 -42DECmax (deg) 17 38 -21 -42 90 90 90 90 90

glon,min (deg) -180 -180 -180 -180 - - -1 -1 -1

glon,max (deg) 180 180 180 180 - - 1 1 1

glat,min (deg) -90 -90 -90 -90 -3 -3 -1 -0.5 -0.5

glat,max (deg) 90 90 90 90 3 3 1 0.5 0.5beam 1 1 1 1 1 5 1 7 7

n′ 10385 10258 10265 9859 - - 2160 1698 1698

n100 9600 9600 9600 9600 2057 2057 2057 2057 2057
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Osservando la tabella 6.5, si può notare ome il bak-end per pulsar (�2.4.4)in�uisa sui parametri della survey: il tempo di ampionamento δt = ∆t
2n

è seltoin modo he il numero di ampionamenti sia >∼ 2n osì da poter sfruttare al megliola potenza omputazionale degli algoritmi di FFT4 (Fast Fourier Transform, �3.1.2),mentre il valore di δνMHz tiene onto del numero di anali in frequenza nchan possibili5.6.3 La popolazione di pulsar simulataCome già detto all'inizio di questo apitolo, per poter stabilire i parametri più ade-guati e l'e�aia di una serie di survey ad SRT, è, prima di tutto, neessario simulareuna popolazione realistia di pulsar. Per e�ettuare le simulazioni, si è partiti dallavoro svolto da Lorimer et al. nel 2006, in ui è stato prodotto un modello he fossein grado di poter riprodurre on la maggior preisione possibile il numero di pulsarrivelate in alune delle maggiori survey.Dal punto di vista operativo, grazie al software psrpop, questo modello ha primagenerato una popolazione di pulsar galattihe ordinarie dalla quale possano essereosservate le 1008 pulsar allora soperte on le survey PMSURV e PHSURV (�6.4),ed in seguito ha simulato on la maggior preisione possibile le 6 maggiori surveyeseguite �no a quel periodo (tabella 6.6): la popolazione simulata, ioé, ha una saladi altezza sul piano di 0.18 kp, una distribuzione radiale he segue una partiolarelegge desritta ad ho da Lorimer (per maggiori dettagli si veda Lorimer et al., 2006),una funzione di luminosità a legge di potenza del tipo NPSR = L−0.77, on luminositàminima pari a 0.1 mJy kp2 e luminosità massima pari a 1000 mJy kp2, una distri-buzione dei periodi di tipo log normale, on valore entrale della distribuzione pari a
2.7 (espressa in base logaritmia) e deviazione standard pari a 0.34 (espressa in baselogaritmia), ed in�ne un modello di distanza desritto da Cordes e Lazio nel 2002.Tutto il lavoro di Lorimer può essere riassunto nelle seguenti linee di omando delsoftware psrpop6:� populate -n 1008 -d 4 -r llf+06 -z 0.18 -l 0.1 1000 -0.77 -p lnorm 2.7 0.34 -olorimer.model� survey lorimer.model PMSURV SWINMB1 PHSURV SWINMB2 PASURV PAL-FAPartendo da questo modello, si è deiso di estendere il numero delle survey dasimulare da 7 a 13: alune di queste survey (omplete o quasi) sono state aggiunteper orroborare il modello di Lorimer, mentre altre (in orso) sono state aggiunte peressere onfrontate direttamente on le simulazioni he i si appresta a simulare per4Il numero dei ampionamenti è stato �ssato a 226, tranne per la banda P, in ui è stato utilizzato
224, per essere in grado di ottenere δt tale da osservare anhe pulsar al milliseondo (�3.2).5nchan è stato �ssato a 1024 anali, tranne per la banda P, in ui sono stati impostati 2048 anali:iò è stato fatto per limitare l'allargamento temporale ∆tDM dell'impulso (relazione 1.19) emessoda una pulsar per e�etto della dispersione (�1.6.1).6Si veda il paragrafo 6.4 per la desrizione delle singole survey.132



Tabella 6.6: Confronto tra le pulsar soperte on le survey reali e quelle simulate on ilmodello lorimer.model.I numeri on l'asteriso (*) si riferisono a survey anora in orso; in partiolare GBNCCè ompleta al 50%, HTRULN al 5% e HTRULS al 42%. Ad oggi non sono disponibiliinformazioni sulla opertura di PALFA.Survey Reali (Dis+Det) lorimer.model (Dis+Det)PMSURV 1085 979SIL 167 94PHSURV 37 29SHL 54 27PASURV 31 25PALFA 98* 625GBNCC 53* 60 (a)HTRUMS 884* 814HTRULS 28* 1200HTRULN 0* 204METHMB 19 37GC3.5 0 0GC10 2 0
a Queste 60 pulsar sono soperte simulando una opertura pari al 50% (ome da tabella 6.7).SRT.Nella tabella 6.6 sono riportati tutti i risultati delle simulazioni per le 13 survey.6.4 Survey utilizzate per le simulazioniIn questa sezione i si ouperà di desrivere brevemente tutte le 13 survey utilizzatein questa parte del lavoro di Tesi, i ui parametri prinipali sono riportati nella tabella6.7.La survey PMSURV (Parkes Multibeam SURVey) utilizza il rievitore multi-beam in banda L del radiotelesopio di Parkes (Manhester et al., 2001), ed è one-pita per e�ettuare osservazioni sensibili lungo una strisia del piano galattio (tabella6.7). La PMSURV è ostituita da 2670 puntamenti ed ha onsentito di poter soprire825 nuove pulsar.La survey PHSURV (Parkes High latitude SURVey) utilizza il rievitore multi-beam in banda L del radiotelesopio di Parkes, ed è onepita per e�ettuare osser-vazioni ad alte latitudini galattihe (tabella 6.7). La PHSURV è ostituita da 6456puntamenti ed ha onsentito di poter soprire 18 nuove pulsar, di ui 4 al milliseondo(Burgay et al., 2006). Tra le nuove pulsar soperte è da sottolineare la doppia pulsarJ0737-3039A/B, desritta ampiamente nel apitolo 4 (�4.3.2).La survey SIL (Swinburne Intermediate Latitude), utilizza il rievitore multibeamin banda L del radiotelesopio di Parkes, ed è onepita per e�ettuare osservazioni alatitudini galattihe intermedie (tabella 6.7). La SIL è ostituita da 4702 puntamentied ha onsentito di soprire 69 nuove pulsar (Edwards et al., 2001).La survey SHL (Swinburne High Latitude), utilizza il rievitore multibeam inbanda L del radiotelesopio di Parkes, ed è onepita per e�ettuare osservazioni a133



latitudini galattihe medio-alte (tabella 6.7). La SHL è ostituita da 7232 puntamentied ha onsentito di poter soprire 26 nuove pulsar (Jaoby et al., 2009).La survey PASURV (Perseus Arm pulsar SURVey) utilizza il rievitore multi-beam in banda L del radiotelesopio di Parkes, ed è stata progettata per proseguire leosservazioni verso altre longitudini galattihe iniziate dalla PMSURV (tabella 6.7), al�ne di avere una migliore omprensione della distribuzione radiale della popolazionedi pulsar nella Galassia esterna. La PASURV è ostituita da 1068 puntamenti7 e haportato alla soperta di 14 nuove pulsar, di ui una al milliseondo (Burgay et al.,2013).La survey PALFA (Pulsar survey Areibo L-band Feed Array) utilizza il rievi-tore multibeam in banda L del radiotelesopio di Areibo, ed è stata progettata pere�ettuare osservazioni a lungo termine del piano galattio (tabella 6.7). La PALFAè ostituita da 1784 puntamenti, e ad oggi ha onsentito di trovare 98 nuove pulsar(Lanzarus et al., 2012).La survey GBNCC (Green Bank North Celestial Cap) utilizza il rievitore inbanda P del radiotelesopio di GBT. GBNCC è la prima parte (on dec > 38◦)di una survey del tipo all-sky, he osserverà l'intero ielo Nord (tabella 6.7); questasurvey, avviata nel 2009, neessita di ira 42000 puntamenti, ma ad oggi è statoproessato ira il 50%8: attualmente sono state soperte 62 nuove pulsar, 9 dellequali al milliseondo9.La survey HTRUS (High Time Resolution Universe survey of the Southern sky)è stata realizzata on il rievitore multibeam in banda L del radiotelesopio di Parkes,ed è suddivisa in tre survey: la HTRULS (pensata per osservazioni di basse latitudinigalattihe), la HTRUMS (pensata per osservazioni di medie latitudini galattihe) ela HTRUHS (pensata per osservazioni di alte latitudini galattihe). In questo lavorodi Tesi i si è interessati alle survey HTRULS e HTRUMS.La survey HTRULS opre una sottile strisia del piano galattio a basse latitudini, e lesue aratteristihe strumentali ed osservative (tabella 6.7) onsentono un importantemiglioramento nella risoluzione in frequenza rispetto alla PMSURV, on la possibilitàquindi di e�ettuare osservazioni più profonde nel piano galattio, anhe per le pulsaral milliseondo. Questa survey è ostituita da 1230 puntamenti, e le simulazionie�ettuate suggerisono he verranno rilevate ira 957 pulsar, delle quali 260 di nuovasoperta (Keith et al., 2010).La survey HTRUMS è pensata per osservazioni di medie latitudini galattihe, ed ilsuo tempo di integrazione (540 s) onsente una opertura dell'area di analisi in tempiosservativi relativamente brevi. La HTRUMS è ostituita da 7312 puntamenti, e haonsentito di soprire 194 nuove pulsar, delle quali 24 al milliseondo (Keith et al.,2010).7I puntamenti neessari per oprire l'area sono 1068, ma una parte era già stata osservata nelorso della PMSURV, e quindi sono stati analizzati 913 puntamenti.8Le informazioni sono state prese dal talk di Kevin Stovall, svoltosi ad Aspen nel gennaio del2013 (http://aspen13.phys.wvu.edu/aspen_talks/PAMSPs_2013_Aspen.pdf).9Le informazioni sono state prese dall'ARCC (Areibo Remote Command Center) al linkhttp://ar.phys.utb.edu/gbn/ 134



La survey HTRUN (High Time Resolution Universe survey of the Northern sky)ostituise un ambizioso progetto da realizzarsi in ira 20 anni on il rievitore mul-tibeam in banda L del radiotelesopio di E�elsberg, ed è l'analogo nel ielo Nord dellesurvey HTRUS: la HTRUN infatti è suddivisa nelle survey HTRULN (pensata perosservazioni di basse latitudini galattihe), la HTRUMN (pensata per osservazioni dimedie latitudini galattihe) e la HTRUHN (pensata per osservazioni di alte latitudinigalattihe). In questo lavoro di Tesi i si è limitati a onsiderare la survey HTRULN,direttamente onfrontabile on le survey in banda L (ed S) progettabili per SRT.La survey HTRULN possiede aratteristihe strumentali ed osservative (tabella 6.7)he le permettono di e�ettuare osservazioni a basse latitudini galattihe in tutto ilielo Nord: il ∆t piuttosto lungo (1500 s) onsente di poter erare pulsar deboliin profondità nel piano galattio, in partiolare on la speranza di soprire sistemiesotii ome sistemi binari formati da due stelle di neutroni, o da pulsar orbitantiattorno a buhi neri. Le simulazioni e�ettuate per questa survey, ostituita da 12485puntamenti, suggerisono he verranno rilevate ira 721 pulsar, delle quali 546 dinuova soperta, omprese 40 pulsar al milliseondo (Barr, 2013).La survey METHMB (METHanol MultiBeam pulsar survey) utilizza il rievi-tore multibeam in banda C del radiotelesopio di Parkes, ed è stata progettata pere�ettuare osservazioni in una sottile strisia del piano galattio (tabella 6.7), al �nedi poter osservare in partiolar modo il entro galattio. Questa survey è ostituitada 2560 puntamenti e ha portato alla soperta di 3 nuove pulsar (Bates et al., 2010).La survey GC (Galati Centre) è stata realizzata on il radiotelesopio di Parkes,ed è stata progettata per e�ettuare osservazioni nel entro della Galassia (tabella 6.7).Questa survey si suddivide nella survey GC10 (Galati Centre 10 m), he osserva ilentro della Galassia in banda S (ν = 3075 MHz, ossia 10 m di lunghezza d'onda),e nella survey GC3.5 (Galati Centre 3.5 m), he osserva il entro della Galassia inbanda C (ν = 8400 MHz, ossia 3.5 m di lunghezza d'onda). La GC10 è ostituitada 32 puntamenti, ed ha onsentito la soperta di 2 pulsar al entro della nostraGalassia; la GC3.5 è ostituita sempre da 32 puntamenti, ma ad oggi non sono statetrovate pulsar on questa survey10.

10Le informazioni sono state prese da un talk del 2007 di Simon Johnston, ilui link è http://webmail.jb.man.a.uk/pulsar2007/talks/marh30/Johnston_Searhing_Galati_Centre.pdf 135



Tabella 6.7: Parametri prinipali di tutte le survey utilizzate in questo lavoro di Tesi.Parametro PMSURV PHSURV SIL SHL PASURV PALFA GBNCC HTRUMS HTRULS HTRULN METHMB GC3.5 GC10G (K Jy−1) 0.6 0.6 0.6 0.6 0.6 8.2 2 0.6 0.6 1.5 0.6 0.6 0.6
∆t (s) 2100 265 265 265 2100 268 120 540 4300 1500 1055 4200 4200
δt (ms) 0.25 0.125 0.125 0.125 0.125 0.064 0.08192 0.064 0.064 0.054 0.125 0.25 0.25
Tsys (K) 25 25 25 25 25 24 65 23 23 21 40 60 300
νMHz (MHz) 1374 1374 1374 1374 1374 1400 350 1390 1390 1360 6591 8400 3075
∆νMHz (MHz) 288 288 288 288 288 100 80 340 340 240 576 864 576
δνMHz (MHz) 3 3 3 3 3 0.39 0.0244 0.391 0.391 0.234 3 3 3
Np 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2

ϕ (armin) 14 14 14 14 14 3.35 35.6 14 14 9.6 3.18 2.4 7RAmin (deg) 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0RAmax (deg) 360 360 360 360 360 360 360 360 360 360 360 360 360DECmin (deg) -90 -90 -90 -90 -90 0 38 -90 -90 30 -90 -90 -90DECmax (deg) 90 90 90 90 90 38 90 90 90 90 90 90 90

glon,min (deg) -100 -140 -100 -100 -160 32 -180 -120 -80 -180 -60 -0.1 -0.3

glon,max (deg) 50 -100 50 50 -100 214 180 30 30 180 30 0.1 0.3

glat,min (deg) -5 -60 5 15 -5 -5 -90 -15 -3.5 -3.5 -0.25 -0.1 -0.3

glat,max (deg) 5 60 15 30 5 5 90 15 3.5 3.5 0.25 0.1 0.3fs 1 1 1 1 1 1 0.5 1 1 1 1 1 1

σ 9 9 9 9 9 9 9 9 9 9 9 9 9beam 13 13 13 13 13 7 1 13 7 7 7 1 1
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6.5 Disussione analitia dei risultatiUna volta piani�ate le survey per SRT on tutti i loro parametri aratteristii (tabel-la 6.5), si proede alla simulazione delle stesse on il software psrpop al �ne di poterstabilire il numero di pulsar simulate rivelabili da iasuna. Le simulazioni sono stateeseguite partendo dal modello di popolazione proposto da Lorimer et al. nel 2006(�6.3), tenendo onto delle 13 survey svolte negli ultimi anni, desritte nel paragrafo6.4.La linea di omando del software psrpop utilizzata per le simulazioni è stata:� survey lorimer.model PMSURV SIL PHSURV SHL PASURV PALFA GBNCCHTRUMS HTRULS HTRULN GC3.5 GC10 METHMB SRT-xdove SRT-x va sostituito on l'etihetta di una delle survey di SRT prodotte perquesto lavoro di Tesi.È importante notare nella linea di omando la posizione delle survey note, he sonoposte prima della survey SRT-x: iò viene fatto perhé è fondamentale avere unastima delle nuove pulsar soperte, senza andare inontro a doppioni derivati dalleindagini e�ettuate dalle altre survey.I risultati delle simulazioni delle survey in banda P, C e K sono immediati, evengono riportati nella tabella 6.8.Per la simulazione delle survey SRT-L e SRT-S si è selto di e�ettuare diverseprove on dlon rispettivamente di 12◦ e 16◦ (massima estensione onsentita per avereuna durata omplessiva dell'esperimento di 100 giorni, data un'altezza di ±3◦ inlatitudine galattia) lungo tutta la longitudine galattia, al �ne di poter stimarequali aree galattihe possano portare alla soperta di un maggior numero di nuovepulsar.I risultati delle simulazioni di queste due survey sono riportati nelle tabelle 6.9 e 6.10.Si è selto di e�ettuare 10 simulazioni per ogni survey test, dalle quali sono statialolati i valori medi e le deviazioni quadratihe medie (rms) del numero di nuovepulsar soperte: i valori medi di ogni onteggio sono riportati nelle tabelle 6.9 e 6.10.Al �ne di rintraiare la regione di ielo on il maggior numero di pulsar soperte,sempre osservando le tabelle 6.9 e 6.10, sono stati individuati i valori di glon,min e
glon,max per i quali si ottiene il valore più alto di Dis (Dismax), e ad essi sono statiassoiati ome errori tutti i valori di glon,min e glon,max per i quali si ottiene un numerodi onteggi ompresi nell'intervallo di errore de�nito dall'rms di Dismax (∆Dismax).Per la survey SRT-L si è ottenuto Dismax = 51± 6, e quindi glon,min = 22◦ ± 2◦ e
glon,max = 34◦ ± 2◦.Per la survey SRT-S sono state notate 2 regioni di massima soperta di nuove pulsar,denominate regione A e B:� regione A → Dismax = 122±6, e quindi glon,min = −13◦±2◦ e glon,max = 3◦±2◦� regione B → Dismax = 126± 6, e quindi glon,min = 10◦+4

−2 e glon,max = 26◦+4
−2137



Tabella 6.8: Risultati delle simulazioni delle survey del entro galattio (SRT-C, SRT-K2 eSRT-K8) e delle survey di tipo all-sky in banda P (SRT-P1, SRT-P2, SRT-P3 e SRT-P4).Si riorda he glon,min e glon,max indiano rispettivamente la longitudine galattia minoree maggiore per iasuna survey test, n india il numero di puntamenti totali, n′ india ilnumero di puntamenti e�ettivi dovuti al tasso di osuramento ̺bli, �Dis� india il numerodi pulsar soperte da ogni survey test, �Det� india il numero delle pulsar individuate nellasurvey test ma già preedentemente soperte, �Out� india il numero di pulsar fuori dellaregione di rilevazione, �Smear� india il numero di pulsar presenti all'interno dell'area in-dagata ma non rilevabili a ausa di dispersione e/o sattering, ed in�ne �Weak� india ilnumero di pulsar nell'area onsiderata al di sotto della soglia di �usso minimo.Per le survey in banda P, in grassetto è riportato il valore massimo di Dis e Dis+Det heindividua le aree migliori per la survey.SRT-C SRT-K2 SRT-K8 SRT-P1 SRT-P2 SRT-P3 SRT-P4
glon,min (deg) -1 -0.5 -0.5 -2 17 -2 -21
glon,max (deg) 1 0.5 0.5 17 38 -21 -42
n 2160 1698 1698 10385 10258 10265 9859
n′ 2160 1698 1698 10385 10258 10265 9859
̺bli (%) 0 0 0 0 0 0 0Dis 4 0 0 20 45 19 11Det 8 1 1 89 73 93 106Out 31867 33823 33823 29926 32641 26086 25246Smear 73 66 66 1086 0 5325 6358Weak 297 188 188 2957 1319 2555 2357Dis+Det 12 2 2 109 118 112 117Come si può notare dalla tabella 6.10, la regione A mostra lievemente menosoperte (122) rispetto alla regione B (126).Poihé le aperture in longitudine dlon per le survey in banda L e S di SRT risultanoessere piuttosto piole (rispettivamente 12◦ e 16◦), si è deiso di provare un'ulterioresimulazione, on ∆t dimezzato (2100 s) e on dlon raddoppiato (dlon = 24◦, on 4161puntamenti, per la survey SRT-L, e dlon = 32◦, on 4157 puntamenti, per la surveySRT-S). Per e�etto dei ragionamenti esposti nel paragrafo 6.2, il dimezzamento di ∆tprovoa il raddoppiamento di n100 (relazione 6.1), he passano da 2057 a 4114.
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Tabella 6.9: Risultati delle simulazioni della survey del piano galattio in banda L, on tempo di integrazione ∆t = 4200 s.Si riorda he glon,min e glon,max indiano rispettivamente la longitudine galattia minore e maggiore per iasuna survey test, n indiail numero di puntamenti totali, n′ india il numero di puntamenti e�ettivi dovuti al tasso di osuramento ̺bli, �Dis� india il numero dipulsar soperte da ogni survey test, �Det� india il numero delle pulsar individuate nella survey test ma già preedentemente soperte,�Out� india il numero di pulsar fuori della regione di rilevazione, �Smear� india il numero di pulsar presenti all'interno dell'area indagatama non rilevabili a ausa di dispersione e/o sattering, ed in�ne �Weak� india il numero di pulsar nell'area onsiderata al di sotto dellasoglia di �usso minimo.In grassetto è riportato il valore massimo di Dis e Dis+Det he individua le aree migliori per la survey.
glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det-180 -168 2080 2080 0 6 0 32229 0 14 6-170 -158 2080 2080 0 4 1 32229 0 15 5-160 -148 2080 2080 0 2 5 32229 0 13 7-150 -138 2080 2080 0 1 1 32235 0 12 2-140 -128 2080 2080 0 5 2 32222 0 20 7-130 -118 2080 2080 0 6 6 32219 0 18 12-120 -108 2080 2080 0 5 9 32200 0 35 14-110 -98 2080 1943 6.60 6 6 32200 0 37 12-100 -88 2080 311 85.08 2 0 32239 0 8 2-90 -78 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-80 -68 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-70 -58 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-60 -48 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-50 -38 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-40 -28 2080 0 100 0 0 32249 0 0 0-30 -18 2080 1 99.94 0 0 32249 0 0 0-25 -13 2080 492 76.34 3 28 31347 0 871 31-20 -8 2080 1349 35.14 16 76 29702 38 2417 92-15 -3 2080 2032 2.32 22 122 28523 102 3480 144-10 2 2080 2080 0 28 148 28733 245 3095 176-6 6 2080 2080 0 32 165 28142 197 3713 1970 12 2080 2080 0 28 151 28566 54 3450 1796 18 2080 2080 0 31 160 28419 1 3638 19110 22 2080 2080 0 36 177 28298 1 3737 213
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glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det12 24 2080 2080 0 36 181 28321 1 3710 21714 26 2080 2080 0 31 193 28387 2 3636 22416 28 2080 2080 0 37 193 28496 2 3521 23018 30 2080 2080 0 36 193 28632 2 3386 22920 32 2080 2080 0 47 178 28796 2 3226 22522 34 2080 2080 0 51 177 28959 4 3058 22824 36 2080 2080 0 46 182 29185 4 2832 22826 38 2080 2080 0 39 159 29332 3 2716 19828 40 2080 2080 0 33 158 29558 3 2497 19130 42 2080 2080 0 30 169 29770 2 2278 19940 52 2080 2080 0 2 157 30775 0 1315 15950 62 2080 2080 0 1 90 31448 0 710 9160 72 2080 2080 0 0 62 31807 0 380 6270 82 2080 2080 0 0 36 31993 1 219 3680 92 2080 2080 0 1 27 32111 0 110 2890 102 2080 2080 0 1 23 32145 0 80 24100 112 2080 2080 0 1 19 32178 0 51 20110 122 2080 2080 0 0 7 32210 0 32 7120 132 2080 2080 0 0 12 32214 0 23 12130 142 2080 2080 0 0 11 32225 0 13 11140 152 2080 2080 0 0 8 32231 0 10 8150 162 2080 2080 0 0 10 32231 0 8 10160 172 2080 2080 0 1 4 32237 0 7 5170 180 1734 1734 0 0 5 32235 0 9 5
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Tabella 6.10: Risultati delle simulazioni della survey del piano galattio in banda S, on tempo di integrazione ∆t = 4200 s.In grassetto è riportato il valore massimo di Dis e Dis+Det he individua le aree migliori per la survey.
glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det-180 -164 2078 2078 0 8 0 32222 0 19 8-170 -154 2078 2078 0 5 3 32224 0 17 8-160 -144 2078 2078 0 2 6 32225 0 16 8-150 -134 2078 2078 0 3 2 32226 0 18 5-140 -124 2078 2078 0 10 4 32214 0 21 14-130 -114 2078 2078 0 11 9 32198 0 31 20-120 -104 2078 2078 0 13 10 32188 0 38 23-110 -94 2078 1524 26.67 9 5 32199 0 36 14-100 -84 2078 89 88.78 1 0 32239 0 9 1-90 -74 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-80 -64 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-70 -54 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-60 -44 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-50 -34 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-40 -24 2078 0 100 0 0 32249 0 0 0-30 -14 2078 242 88.35 13 19 31654 0 563 32-25 -9 2078 887 57.32 47 61 30028 2 2111 108-20 -4 2078 1534 26.17 94 120 28539 53 3443 214-17 -1 2078 1903 8.43 103 122 28286 76 3662 225-16 0 2078 1988 4.34 110 140 27805 109 4085 250-15 1 2078 2046 1.57 119 169 27413 179 4369 288-14 2 2078 2075 0.17 121 178 27434 184 4332 299-13 3 2078 2078 0 122 185 27463 188 4291 307-12 4 2078 2078 0 121 188 27474 187 4279 309-10 6 2078 2078 0 120 194 27502 186 4247 314-9 7 2078 2078 0 116 188 27533 178 4234 304-8 8 2078 2078 0 113 186 27568 172 4210 299-6 10 2078 2078 0 106 181 27539 145 4278 287-4 12 2078 2078 0 97 203 27419 133 4397 300-2 14 2078 2078 0 95 202 27392 127 4433 2970 16 2078 2078 0 103 214 27283 53 4596 3172 18 2078 2078 0 102 210 27188 0 4749 312
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glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det3 19 2078 2078 0 107 211 27144 0 4787 3184 20 2078 2078 0 101 218 27105 0 4825 3196 22 2078 2078 0 111 222 27086 0 4830 3338 24 2078 2078 0 124 230 27009 0 4886 35410 26 2078 2078 0 126 249 27093 0 4781 37512 28 2078 2078 0 123 257 27213 0 4656 38015 31 2078 2078 0 116 243 27308 0 4582 35920 36 2078 2078 0 116 242 27887 0 4004 35825 41 2078 2078 0 79 217 28602 0 3351 29630 46 2078 2078 0 50 220 29219 0 2760 27040 56 2078 2078 0 7 195 30485 0 1562 20250 66 2078 2078 0 2 101 31285 0 861 10360 76 2078 2078 0 1 67 31711 1 469 6870 86 2078 2078 0 2 43 31948 1 255 4580 96 2078 2078 0 1 29 32076 0 143 3090 106 2078 2078 0 1 25 32121 0 102 26100 116 2078 2078 0 0 20 32164 0 65 20110 126 2078 2078 0 0 9 32200 0 40 9120 136 2078 2078 0 1 14 32208 0 26 15130 146 2078 2078 0 1 11 32222 0 15 12140 156 2078 2078 0 1 10 32223 0 15 11150 166 2078 2078 0 1 11 32226 0 11 12160 176 2078 2078 0 0 6 32230 0 13 6170 180 1299 1299 0 0 5 32235 0 9 5
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Come si evine dalla tabella 6.3, il dimezzamento di ∆t provoa un peggiora-mento della sensibilità della survey SRT-L di un fattore 1.2 rispetto alla survey di�onorrenza�: questo peggioramento, fortunatamente limitato, si ontrappone ad unaumento di dlon e quindi della regione di ielo da analizzare.A�rontando la stessa proedura per le simulazioni di queste due survey, ossiae�ettuando delle survey test on dlon rispettivamente di 24◦ e di 32◦ lungo tutta lalongitudine galattia, si sono ottenuti i risultati riportati nelle tabelle 6.11 e 6.12.Ragionando allo stesso modo di prima, si è ottenuto he per la survey SRT-L
Dismax = 26± 5, e quindi glon,min = 10◦+6

−2 e glon,max = 34◦+6
−2 (tabelle 6.11 e 6.12).Per la survey SRT-S sono state notate 2 regioni di massima soperta di nuove pulsar(tabelle 6.11 e 6.12), denominate regione A' e B':� regione A' → Dismax = 105± 6, e quindi glon,min = −16◦+10

−1 e glon,max = 26◦+10
−1� regione B' → Dismax = 110± 7, e quindi glon,min = 0◦+3

−1 e glon,max = 32◦+3
−1Come si può notare dalla tabella 6.12, la regione A' mostra lievemente menosoperte (105) rispetto alla regione B' (110).Analizzando entrambe le survey in banda L ed in banda S, si può notare omela diminuzione di un fattore 2 di ∆t provohi una diminuzione della sensibilità dellasurvey di un fattore √2 (relazione 2.3).In partiolare, per le survey SRT-L on ∆t dimezzato (2100 s), nonostante l'areaindagata sia raddoppiata, il numero di soperte risulta essere minore del aso pree-dente on ∆t = 4200 s (tabelle 6.9 e 6.11), a ausa del maggior �usso limite rivelabileper una pulsar (relazione 1.16) e della �ompetizione� on le survey di Parkes e diE�elsberg alla stessa frequenza di osservazione.Per le survey in banda S on ∆t dimezzato (2100 s) invee, il numero di soperterisulta essere quasi omparabile al aso preedente on ∆t = 4200 s (tabelle 6.10 e6.12), a ausa del minor �usso limite rivelabile per una pulsar (relazione 1.16) e delfatto he attualmente non siano state ondotte altre survey su larga sala.Osservando tutte le tabelle delle survey in banda L e S (6.9, 6.10, 6.11 e 6.12),la olonna ̺bli (tasso di osuramento) evidenzia la regione di ielo he SRT non èin grado di osservare a ausa della sua latitudine geogra�a (�4.2.3 e 5.7.1): questaregione risulta essere ompresa almeno tra glon,min = −90◦ e glon,max = −26◦.Sempre osservando i risultati delle simulazioni delle survey SRT-L e SRT-S (ta-belle 6.9, 6.10, 6.11 e 6.12), si può notare ome la survey test on il numero totalemassimo di pulsar rivelate ([Dis + Det]max) non orrisponda alla survey test on

Dismax: iò è dovuto alla presenza simultanea delle 13 survey, iasuna operante inuna determinata regione di ielo, he onsentono di trovare quelle zone di indaginenon anora su�ientemente osservate.
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Tabella 6.11: Risultati delle simulazioni della survey del piano galattio in banda L, on tempo di integrazione ∆t dimezzato (2100 s).Si riorda he glon,min e glon,max indiano rispettivamente la longitudine galattia minore e maggiore per iasuna survey test, n indiail numero di puntamenti totali, n′ india il numero di puntamenti e�ettivi dovuti al tasso di osuramento ̺bli, �Dis� india il numero dipulsar soperte da ogni survey test, �Det� india il numero delle pulsar individuate nella survey test ma già preedentemente soperte,�Out� india il numero di pulsar fuori della regione di rilevazione, �Smear� india il numero di pulsar presenti all'interno dell'area indagatama non rilevabili a ausa di dispersione e/o sattering, ed in�ne �Weak� india il numero di pulsar nell'area onsiderata al di sotto dellasoglia di �usso minimo.In grassetto è riportato il valore massimo di Dis e Dis+Det he individua le aree migliori per la survey.
glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det-180 -156 4161 4161 0 7 2 32208 0 32 9-160 -136 4161 4161 0 2 7 32213 0 27 9-140 -116 4161 4161 0 4 11 32187 0 47 15-120 -96 4161 3757 9.72 6 14 32157 0 72 20-100 -76 4161 313 92.47 1 0 32239 0 9 1-80 -56 4161 0 100 0 0 32249 0 0 0-60 -36 4161 0 100 0 0 32249 0 0 0-50 -26 4161 0 100 0 0 32249 0 0 0-40 -16 4161 90 97.84 0 6 32172 0 71 6-30 -6 4161 1697 59.52 4 92 29087 79 2987 96-20 4 4161 3424 17.72 9 185 26223 245 5587 194-15 9 4161 4112 1.17 11 224 24998 245 6771 235-10 14 4161 4161 0 13 269 24996 245 6726 282-6 18 4161 4161 0 12 263 24921 167 6886 2750 24 4161 4161 0 12 289 24638 55 7255 3016 30 4161 4161 0 13 307 24802 3 7124 3207 31 4161 4161 0 18 316 24792 3 7120 3348 32 4161 4161 0 23 314 24854 3 7055 33710 34 4161 4161 0 26 314 25008 5 6896 34012 36 4161 4161 0 24 301 25257 5 6662 32514 38 4161 4161 0 22 319 25470 5 6433 34116 40 4161 4161 0 22 293 25805 5 6124 31520 44 4161 4161 0 20 301 26540 4 5384 32125 49 4161 4161 0 16 275 27552 4 4402 29130 54 4161 4161 0 14 251 28465 2 3517 26532 56 4161 4161 0 4 232 28841 2 3170 23635 59 4161 4161 0 0 211 29353 0 2685 21140 64 4161 4161 0 0 192 30060 0 1997 19260 84 4161 4161 0 0 79 31577 1 592 7980 104 4161 4161 0 0 35 32011 0 203 35100 124 4161 4161 0 0 20 32138 0 91 20120 144 4161 4161 0 0 17 32195 0 37 17140 164 4161 4161 0 0 12 32215 0 22 12160 180 3467 3467 0 0 8 32226 0 15 8
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Tabella 6.12: Risultati delle simulazioni della survey del piano galattio in banda S, on tempo di integrazione ∆t dimezzato (2100 s).In grassetto è riportato il valore massimo di Dis e Dis+Det he individua le aree migliori per la survey.
glon,min (deg) glon,max (deg) n n′ ̺bli (%) Dis Det Out Smear Weak Dis+Det-180 -148 4157 4157 0 8 5 32197 0 39 13-150 -118 4157 4157 0 9 9 32187 0 44 18-120 -88 4157 4157 0 11 13 32157 0 68 24-90 -58 4157 0 100 0 0 32249 0 0 0-60 -28 4157 0 100 0 0 32249 0 0 0-50 -18 4157 2 99.96 0 0 32249 0 0 0-40 -8 4157 1022 75.40 25 72 29702 14 2436 97-30 2 4157 2318 44.24 64 185 26820 186 4994 249-25 7 4157 2965 28.66 74 224 25308 186 6457 298-20 12 4157 3613 13.09 85 289 23709 186 7980 374-18 14 4157 3871 6.87 93 327 23083 186 8560 420-17 15 4157 3981 4.22 101 336 22760 186 8866 437-16 16 4157 4066 2.17 105 342 22503 186 9113 447-15 17 4157 4124 0.78 102 353 22395 186 9213 455-14 18 4157 4153 0.08 104 367 22354 186 9238 471-13 19 4157 4157 0 103 347 22324 186 9289 450-10 22 4157 4157 0 103 385 22339 186 9236 488-8 24 4157 4157 0 101 386 22328 172 9262 487-6 26 4157 4157 0 99 395 22383 145 9227 494-4 28 4157 4157 0 100 421 22383 133 9212 521-2 30 4157 4157 0 100 406 22451 127 9165 506-1 31 4157 4157 0 105 409 22450 112 9173 5140 32 4157 4157 0 110 408 22483 53 9195 5181 33 4157 4157 0 108 411 22491 7 9232 5192 34 4157 4157 0 106 410 22565 0 9168 5163 35 4157 4157 0 104 407 22653 0 9085 5114 36 4157 4157 0 102 413 22743 0 8991 5156 38 4157 4157 0 100 408 22964 0 8777 5088 40 4157 4157 0 98 418 23210 0 8523 51610 42 4157 4157 0 91 424 23535 0 8199 51515 47 4157 4157 0 73 404 24488 0 7284 47720 52 4157 4157 0 57 380 25678 0 6134 43725 57 4157 4157 0 41 317 26912 0 4979 35830 62 4157 4157 0 24 284 27996 0 3945 30835 67 4157 4157 0 2 252 29010 0 2985 25440 72 4157 4157 0 0 210 29810 0 2229 21070 102 4157 4157 0 0 58 31807 1 383 58100 132 4157 4157 0 0 25 32116 0 108 25130 162 4157 4157 0 0 19 32197 0 33 19150 180 3897 3897 0 0 14 32209 0 26 14
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6.6 ConlusioniIn questo Capitolo i si è oupati di individuare le regioni della nostra Galassiahe più utilmente possono essere osservate da SRT in modalità di �riera iea� dinuove pulsar on i rievitori nelle bande P, L, S, C e K. Tale studio è stato realizzatomediante una serie di simulazioni di survey (le ui aratteristihe sono riportate nellatabella 6.5), e�ettuate mediante il software psrpop (�6.1), i ui parametri siano ingrado di massimizzare le soperte di nuove pulsar.Per e�ettuare le simulazioni si è partiti dal lavoro svolto da Lorimer et al. nel2006, in ui è stato prodotto un modello he fosse in grado di poter riprodurre onla maggior preisione possibile 6 survey eseguite �no a quel periodo: partendo daquesto modello, si è deiso di estendere il numero delle survey da simulare da 6a 13 per veri�are ulteriormente la validità del modello selto e per omprenderenell'analisi le più reenti survey on ui onfrontare i risultati per SRT (tabella 6.6).Per quanto riguarda la survey in modalità all-sky SRT-P, si è deiso di porre
DECmax = 38◦, poihé a delinazioni maggiori opera già una survey analoga, laGBNCC, e di suddividerla in 4 parti, ome mostrato nella tabella 6.5, al �ne dipoter e�ettuare iasuna survey in ira 100 giorni lavorativi. Il ∆t selto (900 s)mostra una diminuzione della sensibilità di un fattore 1.2 rispetto alla survey GBNCC:questo valore è stato selto tenendo onto sia dei puntamenti e�ettivi n′ realizzabiliper questa survey (tabella 6.4), sia per il fatto he il peggioramento risulti esserepiuttosto limitato.I risultati delle simulazioni delle survey in banda P (tabella 6.8) mostrano he l'areain ui i si aspetta di soprire un numero maggiore di nuove pulsar è quella dellasurvey SRT-P2, he opre tutta la regione di ielo visibile da SRT ompresa tra
glon,min = 17◦ e glon,max = 38◦. Il numero di pulsar soperte (45) dalla survey SRT-P2 risulta essere inferiore all'attuale numero di pulsar soperte della survey GBNCC(al 50% di ompletamento della survey sono 53). Considerato però he la GBNCCopre una regione di ielo ampia quasi il doppio rispetto alla SRT-P2, si può dedurrehe, a parità di super�ie di osservazione, la SRT-P2 soprirebbe un numero di pulsarparagonabile alla GBNCC (∼ 50), ra�orzando pertanto la realizzazione di tale survey.Come si può notare dalla tabella 6.4, non è possibile e�ettuare la survey SRT-Lsull'intera longitudine galattia glon visibile da SRT in 100 giorni, e quindi si è deisodi e�ettuare un taglio in glon sulla regione di ielo da osservare, ottenendo dlon = 12◦(on 2080 puntamenti).I parametri di questa survey fanno sì he essa risulti un fattore 1.2 piu' sensibilerispetto alla survey HTRULS (tabella 6.3).Per la simulazione della survey SRT-L è stato neessario e�ettuare delle survey teston dlon di 12◦ lungo tutto glon, al �ne di poter stimare quali aree galattihe possanoportare alla soperta di un maggior numero di nuove pulsar.I risultati delle simulazioni delle survey in banda L (tabella 6.9) mostrano he laregione ompresa tra glon,min = 22◦ ± 2◦ e glon,max = 34◦ ± 2◦ sia più promettentein termini di nuove soperte: il numero di soperte (51), risulta essere in linea onalune survey e�ettuate in banda L (SIL, SHL), ma estremamente inferiore al nu-146



mero di pulsar potenzialmente rivelabili da survey ome la HTRULS o la HTRULN(rispettivamente 260 e 546 nuove potenziali soperte), he però oprono una regionedi ielo molto più ampia (più del triplo di SRT-L).Poihé l'apertura in longitudine dlon per la survey SRT-L risulta essere piuttosto pi-ola, si è deiso di provare un'ulteriore simulazione, on ∆t dimezzato (2100 s) e dlonraddoppiato (24◦). Il dimezzamento di ∆t provoa però un peggioramento della sen-sibilità di un fattore 1.2 rispetto alla survey di �onorrenza� HTRULS e, soprattutto,un numero di soperte (26) pari alla metà di quello ottenibile on la metà dei pun-tamenti di durata doppia; tra le due ipotesi quindi, quella on tempi di integrazionepiù lunghi è deisamente da preferirsi. Anhe nel migliore dei asi, però, il numerodi pulsar soperte (51) non è molto elevato, speie se paragonato alle survey HTRU(tabella 6.6).Come si può notare dalla tabella 6.4 non è possibile, in 100 giorni, e�ettuare lasurvey SRT-S sull'intero intervallo di longitudini galattihe glon visibili da SRT (omenel aso della SRT-L), e quindi si è deiso di e�ettuare un taglio in glon sulla regionedi ielo da osservare, ottenendo dlon = 16◦ (on 2078 puntamenti).Ad oggi la survey SRT-S risulterebbe unia nel suo genere, quindi a priori potrebbeessere deisamente utile e�ettuarla ad SRT.Per la simulazione della survey SRT-S è stato neessario e�ettuare delle survey teston dlon di 16◦ lungo tutto glon, al �ne di poter stimare quali aree galattihe possanoportare alla soperta di un maggior numero di pulsar.I risultati delle simulazioni delle survey in banda S (tabella 6.10) mostrano ome ledue regioni A (ompresa tra glon,min = −13◦ ± 2◦ e glon,max = 3◦ ± 2◦) e B (ompresatra glon,min = 10◦+5
−2 e glon,max = 26◦+5

−2) siano le più favorevoli: il numero di soperte(122 per la regione A e 126 per la regione B) risulta essere piuttosto promettente.Poihé l'apertura in longitudine dlon per la survey SRT-S risulta essere piuttostopiola, si è deiso di provare un'ulteriore simulazione, on ∆t dimezzato (2100 s), e
dlon raddoppiato (he passa da 16◦ a 32◦). I risultati delle simulazioni delle survey inbanda S, on ∆t = 2100 s (tabella 6.12), mostrano ome le due regioni A' (ompresatra glon,min = −16◦+10

−1 e glon,max = 26◦+10
−1 ) e B' (ompresa tra glon,min = 0◦+3

−1 e
glon,max = 32◦+3

−1) siano le più favorevoli: il numero di soperte (105 per la regioneA' e 110 per la regione B'), risultano essere leggermente inferiori rispetto alla surveyanaloga ma on ∆t = 4200, he quindi è da preferirsi.Nonostante in banda S il �usso intrinseo di una pulsar sia inferiore (relazione 1.16),il suesso della SRT-S rispetto alla SRT-L è dato dalla banda di osservazione ∆ν:il motivo risiede nel fatto he la SRT-S possiede un ∆ν più largo di un fattore 5rispetto alla SRT-L, e quindi iò onsente di aumentare la sensibilità della SRT-S,on onseguente abbassamento del �usso minimo rivelabile (relazione 2.3).Per quanto riguarda la survey del entro Galattio SRT-C, il ∆t selto (4200 s)provoa un aumento della sensibilità di un fattore 4.7 rispetto alla survey analogaMETHMB (tabella 6.3).Il risultato della simulazione di questa survey (tabella 6.8) mostra un numero disoperte (4) pratiamente paragonabile al numero di pulsar soperte dalla surveyMETHMB (3), he possiede una sensibilità minore di quasi un fattore 5 ed una147



opertura di ielo maggiore di ira 20 rispetto alla SRT-C.Considerato il piolo numero di pulsar note in prossimità del entro galattio, larealizzazione di tale survey ad SRT sarebbe di un siuro interesse per approfondire leattuali onosenze sulle aratteristihe del entro galattio.Per quanto riguarda le survey del entro galattio in banda K, si può notare lapresenza di due survey nella tabella 6.5, ossia la SRT-K2 (on ∆νMHz = 2000) e laSRT-K8 (on ∆νMHz = 8000): iò è stato pensato perhé attualmente il rievitorein banda K installato possiede ∆νMHz = 2000, ma in un futuro prossimo si spera direndere disponibile un ∆ν 4 volte più largo (8000 MHz).Nonostante l'aumento di sensibilità di un fattore 2 della survey SRT-K8 rispettoalla SRT-K2, i risultati delle simulazioni sono identii per entrambe (tabella 6.8): ilnumero di soperte pari a zero è dovuto probabilmente al fatto he le (pohe) pulsarnel entro galattio non hanno �ussi su�ientemente alti a 22 GHz, neanhe per lasurvey a banda larga (SRT-K8). D'altro anto anhe l'individuazione di una singolapulsar molto viina al entro galattio (potenzialmente in orbita attorno ad esso)ostituirebbe una soperta di straordinaria rilevanza, aprendo la possibilità di studiareon un dettaglio senza preedenti il buo nero supermassiio he si trova al entrodella nostra Galassia. Studiare pulsar potenzialmente legate gravitazionalmente aquesto buo nero può portare a risultati molto interessanti: ad esempio aiutano aapire i moti e le densità delle nubi di gas (anora molto poo noti), oppure aiutanoa omprendere i tassi di formazione stellare in quella zona grazie allo studio delladistribuzione di periodi delle pulsar attorno al entro galattio.In onlusione, questo studio è propedeutio per la realizzazione e�ettiva di surveynelle varie bande osservative di SRT: le simulazioni suggerisono he potrebbero essereutilmente e�ettuate la SRT-P2 (on 45 nuove soperte), la SRT-C (on 4 nuovesoperte), e soprattutto la SRT-S (on 126 nuove soperte nella regione B), moltopromettente per iniziare ad osservare il piano galattio in banda S.
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Conlusioni e sviluppi futuriQuesto lavoro di Tesi si è inentrato sull'ottimizzazione delle osservazioni di pulsaron il Sardinia Radio Telesope, e rappresenta un punto di partenza per la realizza-zione e�ettiva ad SRT di aluni programmi iniziali di osservazione delle pulsar.Un primo studio è stato �nalizzato all'ottimizzazione delle osservazioni delle pulsarrelativistihe J1909-3744 e J0737-3039A, mediante la simulazione di diverse ampagneosservative di 10 anni da e�ettuarsi prossimamente presso il Sardinia Radio Telesopein banda L (1150 MHz ÷ 1950 MHz).Per la pulsar J1909-3744 la ampagna osservativa preselta, tra le 14 simulate,onsiste nell'osservare la sorgente a adenza settimanale, on 8 tempi di arrivo degliimpulsi (ToA) misurati in ogni ora di osservazione. In partiolare la proedura ditiming genera importanti miglioramenti (oltre un fattore 4 dopo 10 anni di osser-vazioni) sull'inertezza di tutti i parametri astrometrii (le oordinate elesti RAJ eDECJ, i moti propri nelle due oordinate PMRA e PMDEC) e rotazionali (la frequen-za F0 e la sua derivata F1), e di un parametro Kepleriano (il periodo orbitale PB) epost-Kepleriano (la derivata del periodo orbitale PBDOT): i miglioramenti risultanoessere piuttosto sensibili (oltre un fattore 3) anhe dopo 5 anni di osservazioni peri parametri PMRA, PMDEC, F0 e PB. In partiolare si evine he l'inertezza sulparametro PBDOT migliora apprezzabilmente (ira di un fattore 13 dopo 10 annidi osservazioni), e iò onsentirà di ra�nare la qualità dell'unio test di RelativitàGenerale eseguito �nora per questa pulsar: tale ra�namento può essere sensibile an-he dopo soli 5 anni di osservazione, in quanto l'inertezza su PBDOT migliora giàdi un fattore 7.Per la pulsar J0737-3039A, la ampagna osservativa preselta, tra le 8 simulate,onsiste nell'osservare la sorgente a adenza settimanale, per un tempo di osservazionepari a 2 orbite del sistema. In partiolare la proedura di timing genera migliora-menti piuttosto modesti (appena oltre un fattore 3 dopo 10 anni di osservazioni)sull'inertezza di aluni parametri astrometrii (PMRA e PMDEC), rotazionali (F1),Kepleriani (PB) e post-Kepleriani (PBDOT, il tasso di avanzamento del periastroOMDOT, il parametro s di Shapiro SINI e il redshift gravitazionale GAMMA). Nelerare di stabilire se e in he modo risulti possibile un miglioramento sensibile nellamisura dei parametri post-Kepleriani, si evine he solo l'inertezza sul parametroPBDOT migliora sensibilmente (di un fattore 6 dopo 10 anni di osservazioni), e iòonsente pertanto di ra�nare marginalmente la qualità di uno dei 5 test indipenden-ti di Relatività Generale eseguiti per questa pulsar: tale ra�namento risulta essere149



anora più modesto dopo 5 anni di ampagne.Poihè ad oggi sono state pubbliate svariate stime (a volte inompatibili fra loro)per la distanza della pulsar doppia, si è provato a vedere se, utilizzando SRT on unaampagna osservativa di 10 anni, sarebbe stato possibile ottenere una misura di questagrandezza più vinolante di quelle disponibili. Ipotizzando tre possibili distanze perquesta pulsar (450 p, 750 p e 1100 p), dalle ampagne simulate si evine he laampagna osservativa migliore sia quella giornaliera on osservazioni di 2 orbite, hearriva a vinolare tale grandezza on un'inertezza del 20% ira, migliore di quellarisultante dalle varie osservazioni attuali. D'altro anto una ampagna giornalieranon è realistia, e ampagne meno intense produono inertezze �nali, dopo 10 annidi osservazioni, dell'ordine del 50÷ 60%.Uno sviluppo di questo lavoro di ottimizzazione delle osservazioni di timing potràriguardare il ruolo di SRT nella determinazione preisa della misura di dispersione
DM in ogni singola osservazione. Per questo sopo sono fondamentali i rievitoridual-band in banda L e banda P (317.5 MHz ÷ 397.5 MHz).Un seondo studio ha ondotto all'individuazione di un ampione di sorgenti gam-ma (arbitrariamente limitato in questo lavoro a 20 oggetti, tabella 5.2), senza ontro-parte nota ad altre lunghezze d'onda, he potrebbero potenzialmente essere assoiatea pulsar tramite osservazioni radio ad SRT. La soperta di nuove pulsar visibili sianella banda gamma sia nella banda radio è fondamentale per poter aresere le o-nosenze sui proessi di emissione, attualmente anora poo hiari.Ben 16 sorgenti su 20 si trovano all'interno del piano Galattio: iò signi�a hequeste 16 sorgenti potrebbero essere potenzialmente assoiate a pulsar on emissionenella banda gamma.Con buona probabilità le restanti 4 sorgenti, tutte posizionate a latitudini galattihemaggiori di | 20◦ |, non sono assoiate a pulsar gamma: in partiolare, osservandoil atalogo 2FGL, poihé a tali latitudini galattihe sono stati soperti il 73.7% deiNulei Galattii Attivi e il 24.1% delle pulsar gamma, se ne dedue he a queste 4sorgenti gamma potrebbero essere più probabilmente assoiati dei Nulei GalattiiAttivi.Un terzo ed ultimo studio è stato �nalizzato all'individuazione delle regioni dellanostra Galassia he più utilmente possono essere osservate da SRT in modalità di�riera iea� di nuove pulsar on i rievitori nelle bande P (317.5 MHz ÷ 397.5MHz), L (1150 MHz ÷ 1950 MHz), S (2000 MHz ÷ 4000 MHz), C (5700 MHz ÷
7700 MHz) e K (18250 MHz ÷ 26250 MHz). Tale studio è stato realizzato medianteuna serie di simulazioni di survey, i ui parametri siano in grado di massimizzare lesoperte di nuove pulsar.I risultati delle simulazioni delle survey in banda P (tabella 6.8) mostrano hel'area in ui i si aspetta di soprire il numero maggiore di nuove pulsar è quella dellasurvey SRT-P2, he opre tutta la regione di ielo visibile da SRT ompresa tra lelongitudini galattihe glon,min = 17◦ e glon,max = 38◦. Il numero di pulsar soperte(45) dalla survey SRT-P2 risulta essere inferiore all'attuale numero di pulsar soperte150



della survey GBNCC (al 50% di ompletamento della survey sono 53). Consideratoperò he la GBNCC opre una regione di ielo ampia quasi il doppio rispetto allaSRT-P2, si può dedurre he, a parità di super�ie di osservazione, la SRT-P2 sopri-rebbe un numero di pulsar paragonabile alla GBNCC (∼ 50), ra�orzando pertantola realizzazione di tale survey.I risultati delle simulazioni della survey del piano galattio SRT-L (tabella 6.9)hanno mostrato he l'area in ui i si aspetta di soprire un numero maggiore di nuovepulsar è ompresa tra glon,min = 22◦ ± 2◦ e glon,max = 34◦ ± 2◦, in ui è predetta lasoperta di 51 nuove pulsar. Questo risultato è in linea on alune survey e�ettuatealtrove in banda L, ma non on altre, ome la HTRULS o la HTRULN in orso aParkes, in Australia (rispettivamente 260 e 546 nuove potenziali soperte). Questealtre survey però oprono una regione di ielo quasi tre volte più grande di SRT-L.I risultati delle simulazioni della survey del piano galattio SRT-S (tabella 6.10)hanno mostrato he sono due le aree in ui i si aspetta di soprire un numero maggioredi nuove pulsar: una, A, tra glon,min = 10◦+5
−2 e glon,max = 26◦+5

−2, l'altra, B, tra
glon,min = −13◦+5

−2 e glon,max = 3◦+5
−2. Il numero di soperte (126 per la regione A e 122per la regione B), risulta essere piuttosto promettente. In e�etti, ad oggi la surveySRT-S risulterebbe unia nel suo genere.Il risultato della simulazione della survey del entro galattio SRT-C (tabella 6.8)mostra un numero di soperte (4) in linea on le soperte della survey METHMB(3), he però opriva una regione di ielo ira 20 volte più grande. Considerato ilpiolo numero di pulsar note in prossimità del entro galattio, la realizzazione di talesurvey ad SRT sarebbe di un siuro interesse per approfondire le attuali onosenzesulle aratteristihe del entro galattio.Per quanto riguarda le survey del entro galattio in banda K (la SRT-K2 onampiezza di banda di 2 GHz e la SRT-K8 on ampiezza di banda di 8 GHz), il ri-sultato delle simulazioni (tabella 6.8) mostra un numero di nuove pulsar sopertenominalmente pari a zero: iò è dovuto probabilmente al fatto he le (pohe) pul-sar nel entro galattio non hanno �ussi su�ientemente alti a 22 GHz, neanheper la survey a banda larga (SRT-K8). D'altro anto anhe l'individuazione di unasingola pulsar molto viina al entro galattio (potenzialmente in orbita attorno adesso) ostituirebbe una soperta di straordinaria rilevanza, aprendo la possibilità distudiare on un dettaglio senza preedenti il buo nero supermassiio he si trovaal entro della nostra Galassia. In tale prospettiva una survey a 22 GHz, nel asoestremo dell'osservazione di una regione a massima densità nelle viinanze del entrogalattio, è l'unia he potrebbe potenzialmente permettere di ovviare del tutto alproblema dello sattering prodotto dal gas he si trova viino al entro galattio, inquanto gli e�etti dello sattering a tale frequenza porterebbero a un allargamento delsegnale ontenuto a ∼ 10 ms, a di�erenza di quelli a ∼ 7 GHz he porterebbero a unallargamento maggiore di 1 s.In onlusione, questo studio è propedeutio per la realizzazione e�ettiva di sur-vey nelle varie bande osservative di SRT: le simulazioni suggerisono he potrebberoessere utilmente e�ettuate la SRT-P2 (on 45 nuove soperte), la SRT-C (on 4 nuovesoperte), e soprattutto la SRT-S (on ira 120 nuove soperte), molto promettente151



per iniziare ad osservare il piano galattio in banda S.Il naturale prossimo passo in questo studio è rappresentato dall'inlusione nelle simu-lazioni delle pulsar al milliseondo, he sono importanti mezzi d'indagine nello studiosia delle onde gravitazionali, sia della materia ultradensa.
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Appendie ACodie di programmazione IDL per laselezione del ampione di sorgentigammapro analisi_fermi; selgo il atalogo da analizzareat=mrdfits('gll_ps_v08.fit',1); definiso le sorgenti da osservare e i valori da filtrarelass=' '; definiso il semiasse di osservazione di SRT a 1.6 GHzsemaxmin_16=0.10153d; definiso il semiasse di osservazione di SRT a 5 GHzsemaxmin_5=0.0325d; definiso il semiasse di osservazione di SRT a 23 GHzsemaxmin_23=0.01417d; impongo he il flusso osservato sia ompreso nel range di; osservazione delle sorgenti PSR; fluxmin=1.83746e-11 ; 20 sorgenti153



fluxmin=2.93034e-12 ; tutte le sorgentifluxmax=9.20841e-09; impongo he l'indie di variabilit\`a sia ompreso nel; range di osservazione delle sorgenti PSRvarymin=9.42469varymax=86.2245; seleziono dal atalogo le sorgenti gamma non anora; identifiatesubat=atw_la=where(subat.lass1 eq lass,nwla)print,nwla; seleziono dal sottoatalogo le sorgenti on flusso ompreso; nel range di osservazione delle sorgenti PSRsubat=subat(w_la)w_ene=where(subat.energy_flux100 ge fluxmin andsubat.energy_flux100 le fluxmax,nwene)print,nwene; seleziono nel sottoatalogo le sorgenti on l'indie di; variabilità ompreso nel range di osservazione delle; sorgenti PSRsubat=subat(w_ene)w_var=where(subat.variability_index ge varymin andsubat.variability_index le varymax,nwvar)print,nwvar; definiso i puntamentisubat=subat(w_var)a=subat.onf_95_semimajorb=subat.onf_95_semiminorpunt_16=(a*b)/(semaxmin_16*semaxmin_16)punt_5=(a*b)/(semaxmin_5*semaxmin_5)punt_23=(a*b)/(semaxmin_23*semaxmin_23)154



; definiso il limite massimo di puntamentipuntmax_16=1.; puntmax_5=5.puntmax_5=1d6puntmax_23=1d6; seleziono nel sottoatalogo le sorgenti osservabili; on la limitazione sui puntamentiw_pun=where((punt_16 le puntmax_16) and (punt_5 le puntmax_5)and (punt_23 le puntmax_23),nwpun)print,nwpunpunt_16=punt_16(w_pun)punt_5=punt_5(w_pun)punt_23=punt_23(w_pun); definiso l'altezza al transito della sorgentesubat=subat(w_pun)d=subat.dej2000htrans=90.-(39.4917d0-d)htrans(where(htrans gt 90))=180.-htrans(where(htrans gt 90))hmin=15.; seleziono nel sottoatalogo le sorgenti osservabili ad SRT; subat=subat(w_var)w_hmin=where(htrans ge hmin,nwhmin)print,nwhminhtrans=htrans(w_hmin)subat=subat(w_hmin); ordino in ordine deresente il atalogo ottenuto in base alla; densità di flussos=reverse(sort(subat.energy_flux100)); visualizzo in ordine deresente la densità di flussoprint, sort(subat.energy_flux100); reo una sottotabella on il flusso in ordine resentefine=subat(s)htrans=htrans(s) 155



; alolo le distanze angolari tra le pulsar radio identifiate; e le sorgenti del atalogo ottenutoatradio=mrdfits('radiopsr.fits',1)d=fltarr(n_elements(atradio.l),n_elements(fine.glon))ontatore=0index=0for m=0,n_elements(fine.glon)-1 do beginfor n=0,n_elements(atradio.l)-1 do beginbp=atradio(n).b*!pi/180.lp=atradio(n).l*!pi/180.bs=fine(m).glat*!pi/180.ls=fine(m).glon*!pi/180.osmu=sin(bs)*sin(bp)+os(bp)*os(bs)*os(lp-ls)d(n,m)=180.*aos(osmu)/!pi; evidenzio le sorgenti in ui i possono essere pulsar; radio già soperteif d(n,m) le fine(m).Conf_95_SemiMajor then beginindex=[index,m℄ontatore=ontatore+1endifendforendforprint,ontatoreindex=index(1:*)flagoin=intarr(n_elements(fine))flagoin(index)=1print,total(flagoin) 156



; elimino dalla lista le sorgenti gamma on all'interno; pulsar notew_oin=(where(flagoin eq 0,noin))print,noinflagoin=flagoin(w_oin)fine=fine(w_oin)htrans=htrans(w_oin); reo una mappa on tutte le sorgenti trovateset_plot,'ps'devie,filename='mappatutto99.ps'print, fine.energy_flux100map_set,/grid,/moll,latdel=30.,londel=30., limit=[-90,-180,90,180℄,position=[0.05,0.05,0.95,0.95℄,glinethik=1.5,glinestyle=2,title='Potenziali pulsar gamma'xyouts,153.,1.,'-180'xyouts,183.,1.,'180'xyouts,0.,70.,'90'xyouts,0.,-70.,'-90'aa=findgen(17)*(!pi*2./16.)usersym,os(aa),sin(aa),/fillfor n=0,n_elements(fine.glon)-1 do beginlmap=359.-(fine.glon)bmap=(fine.glat)plots,lmap,bmap,psym=8,symsize=0.5,olor=150endfordevie,/loseset_plot,'x'spawn, 'gv mappatutto99.ps &'; reo un file in usita on i risultati finalifilename='analisitutto99.txt' 157



filename2='radesourestutto99.txt'openw,1,filenameopenw,2,filename2for i=0,n_elements(fine)-1 do beginprintf,1, fine(i).soure_name,' &',fine(i).glon,' &',fine(i).glat,' &',fine(i).energy_flux100,' &',fine(i).signif_avg,' &',fine(i).variability_index,' &',fine(i).spetral_index,' &',punt_16(i),' &',punt_5(i),' &',punt_23(i),' &',htrans(i),' \\'printf,2, fine(i).soure_name,fine(i).raj2000,fine(i).dej2000endforlose,1lose,2stopend
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Appendie BLista delle 95 sorgenti gammapotenzialmente osservabili da SRTper la riera di nuove pulsarIn tabella B.1 viene mostrata la lista omposta da 95 sorgenti, tra le 576 sorgentigamma non anora identi�ate nel atalogo 2FGL, potenzialmente osservabili daSRT, al ui interno possono essere individuate nuove pulsar radio e/o gamma.In tabella è riportata la longitudine galattia glon, la latitudine galattia glat, il�usso gamma Fγ , la signi�atività della detezione della sorgente gamma signifavg,variabilità della sorgente gamma V, l'indie spettrale α (relazione 1.16), il numerodi puntamenti e�ettuabili da SRT alla frequenza di 1.6 GHz npunt 1.6GHz, il numerodi puntamenti e�ettuabili da SRT alla frequenza di 5 GHz npunt5GHz, il numerodi puntamenti e�ettuabili da SRT alla frequenza di 23 GHz npunt 23GHz, ed in�nel'elevazione massima della sorgente ad SRT htrans.
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Tabella B.1Nome sorgente glon (deg) glat (deg) Fγ (erg s−1 m−2) signifavg V α npunt 1.6GHz npunt 5GHz npunt 23GHz htrans (deg)2FGL J1839.0-0539 26.4904 0.163236 2.35328·10−10 23.6453 25.4724 2.52124 0.80627173 7.8687089 41.393343 44.8524642FGL J1906.5+0720 41.1895 -0.00205713 1.29630·10−10 23.9589 30.8941 2.60939 0.75900253 7.4073910 38.966580 57.8508562FGL J1848.2-0139 31.1036 -0.0507299 1.20566·10−10 11.3629 33.4088 2.63499 0.30054935 2.9331741 15.429962 48.8577602FGL J1748.6-2913 0.0915203 -0.720024 1.09679·10−10 14.3638 22.1569 2.69709 0.83714665 8.1700289 42.978437 21.2769522FGL J1839.3-0558 26.2301 -0.0394330 9.92375·10−11 9.37884 23.0940 2.60808 0.34718380 3.3882972 17.824137 44.5282192FGL J1847.2-0236 30.1296 -0.256826 9.16814·10−11 13.8065 31.2966 2.57540 0.60590857 5.9132895 31.106859 47.8970312FGL J1823.1-1338 17.5990 -0.0588762 9.15746·10−11 10.3734 30.3648 2.46770 0.60280200 5.8829714 30.947371 36.8689242FGL J1814.1-1735 13.0932 -0.0244259 8.42291·10−11 13.0797 23.5886 2.54098 0.27509456 2.6847512 14.123134 32.9162592FGL J1746.5-3238 356.940 -2.10319 8.11953·10−11 20.3627 24.5708 2.42781 0.55391185 5.4058340 28.437390 17.8646882FGL J2018.0+3626 74.5446 0.387187 7.50064·10−11 18.4907 17.0058 2.53793 0.81357172 7.9399524 41.768119 86.9566412FGL J1746.6-2851 0.187006 -0.157560 7.32567·10−11 5.85474 24.0638 2.01165 0.86353018 8.4275157 44.332946 21.6496482FGL J1800.8-2400 5.96918 -0.425542 7.13440·10−11 8.79615 31.8816 1.90102 0.85361510 8.3307507 43.823914 26.4974172FGL J1747.3-2825 0.634449 -0.0713361 6.92552·10−11 10.5509 14.7056 2.15659 0.45114049 4.4028496 23.161190 22.0769552FGL J1837.3-0700 25.0953 -0.0886827 6.08916·10−11 8.16032 17.8167 2.64139 0.95220780 9.2929540 48.885584 43.4973792FGL J1849.9-0125 31.4965 -0.324694 6.02764·10−11 7.45781 26.1436 2.68089 0.69485691 6.7813699 35.673396 49.0824792FGL J1857.2+0055 34.4232 -0.868137 6.00547·10−11 12.1805 24.3280 2.34383 0.67154209 6.5538318 34.476432 51.4391532FGL J0224.0+6204 133.549 1.13007 5.92252·10−11 14.4047 20.1051 2.58767 0.97072107 9.4736319 49.836040 67.4151282FGL J1844.3-0343 28.8084 -0.136008 5.68507·10−11 8.60321 14.8942 2.49278 0.45848028 4.4744814 23.538009 46.7766342FGL J1758.8-2402 5.71704 -0.0551290 5.30496·10−11 8.51965 37.9998 2.55146 0.92460406 9.0235586 47.468430 26.4629242FGL J1835.5-0649 25.0503 0.389392 4.59906·10−11 5.16589 19.2820 1.96205 0.68968182 6.7308642 35.407711 43.6771302FGL J1832.0-0200 28.9176 3.39687 4.55723·10−11 9.15566 37.0549 2.37039 0.95133226 9.2844092 48.840634 48.4921092FGL J1743.9-3039 358.347 -0.589856 4.16043·10−11 4.78929 35.6420 2.18239 0.91663387 8.9457746 47.059247 19.8545602FGL J1859.3+0312 36.6945 -0.300774 3.81291·10−11 6.28439 35.4980 2.74383 0.37287825 3.6390591 19.143270 53.7187902FGL J1852.8+0156 34.8110 0.574088 3.81113·10−11 7.34493 23.1727 2.64745 0.37692106 3.6785143 19.350824 52.4421092FGL J1830.4-1634 15.8154 -2.98400 3.81067·10−11 8.30428 22.5359 2.65766 0.84380067 8.2349680 43.320049 33.9300912FGL J0426.7+5434 150.895 3.85177 3.46469·10−11 16.9772 15.1688 2.52276 0.66834026 6.5225839 34.312052 74.9105422FGL J1653.6-0159 16.5934 24.9305 3.43020·10−11 22.4977 16.9813 2.07601 0.48697616 4.7525834 25.000965 48.5121132FGL J2004.4+3339 70.6932 1.18236 3.21695·10−11 9.09048 24.2422 2.04225 0.60955296 5.9488566 31.293960 84.1704022FGL J1827.4-1445 17.1017 -1.50544 3.14333·10−11 4.55619 17.2962 2.05152 0.90422161 8.8246387 46.422012 35.7537612FGL J2339.6-0532 81.3579 -62.4673 3.04729·10−11 32.2053 15.6998 1.66875 0.88931254 8.6791355 45.656592 44.9662642FGL J2041.2+4735 86.1014 3.43408 2.88418·10−11 11.6533 19.5893 2.42029 0.86844178 8.4754498 44.585104 81.897385
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Nome sorgente glon (deg) glat (deg) Fγ (erg s−1 m−2) signifavg V α npunt 1.6GHz npunt 5GHz npunt 23GHz htrans (deg)2FGL J1827.4-0846 22.3917 1.28288 2.80979·10−11 6.33164 20.3471 2.04980 0.58762989 5.7349010 30.168447 41.7332172FGL J1844.3+1548 46.3161 8.67787 2.62068·10−11 12.4569 29.8164 2.43485 0.55595711 5.4257945 28.542392 66.3183092FGL J0359.5+5410 148.291 0.844157 2.58143·10−11 13.4824 23.6592 2.12064 0.65677826 6.4097459 33.718468 75.3113872FGL J0002.7+6220 117.312 0.000752292 2.51657·10−11 13.6724 22.1697 2.49936 0.74210028 7.2424356 38.098832 67.1520742FGL J2359.6+6543 117.637 3.39290 2.21707·10−11 7.71658 16.4691 2.20653 0.24791481 2.4194938 12.727747 63.7611632FGL J0744.1-2523 241.341 -0.696412 2.20385·10−11 12.4296 18.7780 2.41472 0.90995139 8.8805577 46.716174 25.1089512FGL J0523.3-2530 228.228 -29.8440 2.18139·10−11 18.4702 22.7044 2.12401 0.40680976 3.9702094 20.885286 25.0054262FGL J2051.8+5054 89.7694 4.15563 2.11286·10−11 6.43305 11.8097 2.22827 0.94258662 9.1990573 48.391640 78.5859192FGL J0225.9+6154 133.818 1.04643 2.10556·10−11 4.88450 32.0134 2.14228 0.44501919 4.3431096 22.846928 67.5881812FGL J0227.2+6029 134.471 -0.220373 2.07786·10−11 6.06861 23.9977 2.38278 0.16692642 1.6290977 8.5698682 69.0050212FGL J2112.5-3042 14.9311 -42.4479 1.89001·10−11 19.6973 14.7855 1.59954 0.64957240 6.3394213 33.348525 19.7977292FGL J1727.8-2308 2.76090 6.47054 1.84157·10−11 5.80909 31.4474 2.30224 0.54152810 5.2849763 27.801618 27.3631742FGL J1120.0-2204 276.495 36.0539 1.79777·10−11 20.4745 25.8705 1.92373 0.35187547 3.4340850 18.065004 28.4276842FGL J1506.9+1052 12.5061 54.2448 1.77514·10−11 4.11826 26.9349 2.84983 0.85312226 8.3259409 43.798612 61.3763002FGL J1704.6-0529 14.9195 20.7527 1.71258·10−11 7.92364 19.9233 2.34981 0.73826290 7.2049852 37.901824 45.0119492FGL J2034.9+3632 76.5866 -2.33124 1.69897·10−11 5.47658 18.5495 2.03115 0.054595936 0.53282226 2.8029115 87.0428842FGL J1754.4-2538 3.83318 0.00156787 1.69477·10−11 4.33717 26.0547 2.23390 0.80915667 7.8968642 41.541454 24.8624492FGL J2250.7+6305 109.764 3.35143 1.67826·10−11 5.65777 27.2981 2.39082 0.24736315 2.4141100 12.699426 66.3963782FGL J1625.2-0020 13.9198 31.8307 1.61471·10−11 20.4915 24.5885 1.86014 0.79654538 7.7737859 40.894000 50.1736792FGL J0307.4+4915 144.550 -7.82473 1.58278·10−11 9.40412 26.5543 2.01526 0.36174930 3.5304475 18.571919 80.2380492FGL J0418.9+6636 141.529 11.5586 1.56844·10−11 9.08403 27.7454 2.20042 0.50366740 4.9154795 25.857880 62.8882612FGL J1816.5+4511 72.8544 24.7412 1.53125·10−11 13.0079 22.0516 2.10516 0.36964046 3.6074602 18.977044 84.2927602FGL J2353.3+6643 117.228 4.49288 1.51142·10−11 5.37634 16.8971 2.29071 0.76624271 7.4780508 39.338286 62.7724162FGL J0212.1+5318 134.938 -7.67443 1.49518·10−11 15.0812 17.2528 1.85240 0.43969471 4.2911460 22.573573 76.1864172FGL J1805.8+0612 33.3298 12.9538 1.44904·10−11 7.88200 24.0957 2.11125 0.29194430 2.8491942 14.988186 56.7217922FGL J0038.8+6259 121.508 0.159743 1.43538·10−11 5.60938 20.2617 2.19364 0.53472252 5.2185581 27.452225 66.4949882FGL J1511.8-0513 354.620 43.1208 1.42033·10−11 7.76125 35.8864 2.21708 0.83135788 8.1135341 42.681246 45.2849332FGL J0803.2-0339 224.650 14.1571 1.38162·10−11 11.5337 48.5870 1.96531 0.69250203 6.7583877 35.552498 46.8541772FGL J2004.6+7004 102.861 19.4740 1.31288·10−11 9.50616 36.7704 1.97364 0.83477822 8.1469145 42.856843 59.4178702FGL J1548.3+1453 25.5855 47.1833 1.30909·10−11 10.3739 25.7688 2.21692 0.30599663 2.9863362 15.709621 65.4081582FGL J2017.5-1618 27.2219 -26.2065 1.28541·10−11 9.23693 15.4845 2.17743 0.10900236 1.0637950 5.5960936 34.1993002FGL J0838.8-2828 250.599 7.81567 1.21616·10−11 8.19558 20.5888 1.99856 0.95569843 9.3270203 49.064790 22.032460
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Nome sorgente glon (deg) glat (deg) Fγ (erg s−1 m−2) signifavg V α npunt 1.6GHz npunt 5GHz npunt 23GHz htrans (deg)2FGL J0524.1+2843 177.636 -4.07783 1.21551·10−11 6.14149 27.0939 2.25956 0.23981314 2.3404266 12.311814 79.2267962FGL J0336.0+7504 133.060 15.5477 1.20243·10−11 9.24129 23.4076 2.14692 0.67826053 6.6193996 34.821351 54.4123622FGL J2117.5+3730 82.8432 -8.19164 1.08112·10−11 10.4996 19.9004 2.10005 0.47796165 4.6646075 24.538167 88.0228422FGL J1539.2-3325 338.743 17.5285 1.05596·10−11 10.7578 29.5318 1.76777 0.38814864 3.7880886 19.927240 17.0798262FGL J0332.1+6309 139.955 5.72565 1.04060·10−11 5.51478 21.9710 2.07044 0.87814183 8.5701163 45.083096 66.3354652FGL J0248.5+5131 140.791 -7.24265 1.01699·10−11 6.50335 20.8956 1.86912 0.26170765 2.5541033 13.435860 77.9685032FGL J0644.6+6034 155.067 22.5985 9.96174·10−12 9.34853 32.1948 2.10727 0.51894206 5.0645507 26.642069 68.9171002FGL J0545.6+6018 152.502 15.7438 9.80669·10−12 7.92641 26.4975 1.94907 0.17095187 1.6683836 8.7765319 69.1774642FGL J1917.0-3027 7.50629 -18.4683 9.77586·10−12 6.14844 16.0687 2.00005 0.60938609 5.9472280 31.285393 20.0521582FGL J0338.2+1306 173.470 -32.9289 9.63480·10−12 5.78381 35.9170 1.53542 0.75643416 7.3823253 38.834722 63.6228472FGL J1226.0+2953 185.018 83.7817 9.12547·10−12 12.9221 36.6327 1.93692 0.81102359 7.9150842 41.637300 80.4046342FGL J0409.8-0357 195.867 -37.3670 8.88964·10−12 7.62081 40.1104 2.13636 0.98887114 9.6507653 50.767850 46.5418802FGL J2134.6-2130 28.9523 -45.0824 8.50847·10−12 7.18643 30.2421 2.00484 0.86906399 8.4815223 44.617048 29.0078042FGL J0222.7+6820 131.229 6.95697 8.44854·10−12 5.07696 18.9565 2.13415 0.57083863 5.5710288 29.306397 61.1471872FGL J2347.2+0707 96.2152 -52.3854 8.44460·10−12 7.17531 21.5592 1.96433 0.91113321 8.8920916 46.776847 57.6317452FGL J0533.9+6759 144.773 18.1912 8.44162·10−12 11.1270 34.0864 1.72783 0.84561004 8.2526263 43.412941 61.4939962FGL J1424.2-1752 332.080 39.6833 8.06986·10−12 6.46318 23.3573 1.97372 0.072027554 0.70294398 3.6978368 32.6286002FGL J0239.5+1324 159.241 -41.7125 8.06131·10−12 6.14976 27.3015 1.96474 0.46502390 4.5383431 23.873953 63.9210962FGL J0439.8-1858 216.920 -37.2483 8.01188·10−12 8.26918 37.2389 1.79245 0.56764352 5.5398466 29.142363 31.5266032FGL J1824.5+1013 39.0949 10.5629 7.71075·10−12 4.55461 15.0115 2.09144 0.93116159 9.0875560 47.805088 60.7331442FGL J1410.4+7411 115.839 41.8251 7.37873·10−12 9.06305 25.9207 1.93466 0.64794142 6.3235039 33.264792 55.2940912FGL J0600.9+3839 173.190 7.64091 7.35390·10−12 5.05522 14.1222 2.03913 0.25707007 2.5088435 13.197771 89.1597022FGL J1315.6-0730 313.404 54.8687 7.18823·10−12 6.13762 46.4174 1.91939 0.46629810 4.5507785 23.939370 42.9985242FGL J0843.6+6715 147.746 35.6116 6.61179·10−12 7.43263 19.6278 2.02419 0.074086534 0.72303834 3.8035432 62.2329722FGL J2107.8+3652 81.0513 -7.20816 6.55012·10−12 4.96155 25.8041 1.88786 0.27561258 2.6898068 14.149729 87.3906742FGL J2228.6-1633 43.2155 -55.3634 6.28065·10−12 6.23778 26.5663 2.07425 0.34086955 3.3266741 17.499969 33.9571222FGL J1249.5-2811 302.417 34.6863 5.94885·10−12 5.39200 24.9365 1.96002 0.28400485 2.7717101 14.580581 22.3248452FGL J0312.8+2013 162.507 -31.5688 5.63155·10−12 4.40559 27.0667 1.69601 0.46860912 4.5733326 24.058016 70.7365412FGL J0725.8-0549 222.059 4.93490 5.29918·10−12 4.14835 25.3990 1.77510 0.63593943 6.2063720 32.648620 44.6869922FGL J1630.3+3732 60.2007 43.2567 5.23042·10−12 10.4134 15.7265 2.02918 0.36739406 3.5855368 18.861716 88.0571472FGL J1115.0-0701 265.109 48.6365 4.66828·10−12 4.56896 18.5343 1.59953 0.32972761 3.2179357 16.927951 43.4811712FGL J1223.3+7954 124.470 37.1341 3.33463·10−12 4.20883 22.6602 1.36300 0.36150029 3.5280172 18.559134 49.581338
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Appendie CCodie di programmazione IDL per ilalolo dei puntamenti di una surveypro puntamentinuovo=2.99792458*(10.^10.) ; veloità della lued=6400. ; diametro del radiotelesopio (in m); definiso la frequenza di osservazione (in GHz);freq=0.3575 ; banda P ad SRT;freq=1.3740 ; banda L a Parkes;freq=1.5500 ; banda L ad SRT;freq=3.0000 ; banda S ad SRT;freq=6.7000 ; banda C ad SRTfreq=22.2250 ; banda K ad SRT;nome=" Parkes"nome=" SRT"print, "La frequenza di Osservazione è (in GHz)", freq, nome; definiso il beam del radiotelesopiovarphi=2.5*(10.^5.)*((/(freq*(10.^9.)))/d)FWHM=varphi/60.FWHM2=FWHM/60.print, "Il beam del radiotelesopio (in arse) è", varphi163



print, "Il beam del radiotelesopio (in armin) è", FWHMprint, "Il beam del radiotelesopio (in deg) è", FWHM2; definiso il semiasse di osservazione del radiotelesopiosemaxmin=(varphi/3600.)/2.print, "Il semiasse di osservazione del radiotelesopio è",semaxmin; parametri prinipali delle Survey; PMSURV;lat=5.;lonmin=-100.;lonmax=50.;beam=13.; PASURV;lat=5.;lonmin=-160.;lonmax=-100.;beam=13.; PHSURV;lat=60.;lonmin=-140.;lonmax=-100.;beam=13.; SRTL;lat=3.;lonmin=-180.;lonmax=180.;beam=1.;RAMIN=-42.; SRTS;lat=3.;lonmin=-180.;lonmax=180.;beam=5.;RAMIN=-42. 164



;SRTP;lat=90.;lonmin=-180.;lonmax=180.;beam=1.;RAMIN=-42.;SRTKlat=0.5lonmin=-1.lonmax=1.beam=7.RAMIN=-42.;SRTC;lat=1.;lonmin=-1.;lonmax=1.;beam=1.;RAMIN=-42.; definiso i puntamentipunt=((2.*(lonmax-lonmin)*(180./!pi)*(sin(lat*!dtor)))/(!pi*(FWHM2/2.)*(FWHM2/2.)*beam))print, "Il numero dei puntamenti per questa Survey è.......",punt; definiso i puntamenti effettivi nel radiotelesopio;selezionatoontatore=0.ontatore2=0.for i=lonmin,lonmax,FWHM2 do beginfor j=-lat,lat,FWHM2 do beginontatore=ontatore+1.euler,i,j,RA,DEC,2 165



if DEC le RAMIN then beginontatore2=ontatore2+1.endifendforendfor;print, "Totale quadratini di ielo", ontatore;print, "Totale quadratini eslusi", ontatore2; definiso i puntamenti effettivi ad SRT;diff=ontatore-ontatore2;print, "Puntamenti effettivi ad SRT", diff; definiso la perentuale di ielo osservata ad SRTper=(ontatore2/ontatore)*100.print, "Perentuale puntamenti non visibili ad SRT", per," %"; definiso i puntamenti effettivi ad SRTpunte=punt*(1.-(per/100.))print, "Puntamenti effettivi ad SRT", puntestopend
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