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Abstract

Il lancio della missione spaziale IXPE ha permesso di misurare il grado e ’angolo di polarizzazione di
fotoni provenienti da diverse sorgenti, tra cui alcune magnetars. Per quanto riguarda queste ultime,
nella quasi totalita dei casi i dati riguardanti ’angolo di polarizzazione aderiscono al Rotating Vector
Model (RVM), modello introdotto per la prima volta da Radhakrishnan e Cooke nel 1969 nello studio
delle pulsar. Questo modello & consolidato nell’ipotesi in cui la regione di emissione della radiazione
(hotspot) sia piccola. Lo scopo di questa tesi ¢ quello di testare la validita del modello all’aumen-
tare delle dimensioni dell’hotspot e al variare della geometria di vista, indagando inoltre gli effetti
dell’elettrodinamica quantistica sull’angolo di polarizzazione.
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Introduzione

Le stelle di neutroni sono il risultato dell’evoluzione di stelle con massa superiore alle 8-10 M), il
cui collasso gravitazionale & fermato dalla pressione dei neutroni degeneri. Alcuni di questi oggetti, le
magnetars, hanno campi magnetici molto elevati, dell’ordine di 10'4-10'> G e periodi di rotazione P e
rate di spin down P nei range 1-12s e 1071910713 s/s, rispettivamente. In presenza di questi campi
magnetici 1 fotoni emessi da questi oggetti compatti possono essere polarizzati soltanto linearmente
e in due modi ortogonali, nel modo straordinario e nel modo ordinario, a seconda che il campo
elettrico sia perpendicolare o parallelo al piano formato dal campo magnetico e dalla direzione di
propagazione, rispettivamente. Per descrivere la polarizzazione proveniente da queste stelle di neutroni
si utilizzano il grado di polarizzazione (I17) e I’angolo di polarizzazione (yp). Negli ultimi anni, grazie
alla missione spaziale NASA-ASI IXPE (Imaging X-ray Polarimetry Explorer), sono stati raccolti dati
relativi ad alcune magnetars e, laddove la statistica si e rivelata sufficiente per delle misure significative,
I’evoluzione dell’angolo di polarizzazione e risultato essere ben descritto dal Rotating Vector Model
(RVM), proposto inizilamente da Radhakrishnan & Cooke nel 1969 [16] per descrivere ’emissione
da una regione quasi puntiforme in prossimita della superficie di una pulsar. Questo risultato non e
scontato, in quanto nelle magnetar la radiazione ¢ emessa da una regione pili vasta e si ritiene sia di
origine termica mentre nelle pulsar la radiazione si origina in zone molto localizzate in prossimita dei
poli magnetici, ed & dovuta ad emissione di curvatura (ovvero, &€ emessa da particelle cariche accelerate,
che si muovono lungo le linee del campo magnetico dipolare della stella [17]). L’obiettivo di questa
tesi e quello di studiare il motivo per cui I’angolo di polarizzazione dell’emissione delle magnetar puo
essere descritto dal rotating vector model. Attraverso un codice numerico, si sono, poi, testati i limiti
del modello, variando sia I’estensione della regione emittente sia la geometria di vista della sorgente.

Nel primo capitolo si andranno a introdurre le caratteristiche principali delle stelle di neutroni e delle
magnetars, trattando la loro formazione, evoluzione magneto-rotazionale e il diagramma P — P. Nel
secondo capitolo si descrivera la polarizzazione dei fotoni in presenza di campi magnetici forti, tipici
di una magnetar. In particolare saranno descritti i modi di polarizzazione dovuti agli effetti della
polarizzazione del vuoto e si definiranno i parametri di Stokes utilizzati per definire gli osservabili di
polarizzazione. Nel terzo e nel quarto capitolo verra esposto il RVM e il programma utilizzato per
eseguire le simulazioni. Infine, nel quinto e nel sesto capitolo, si esporranno i risultati ottenuti dalle
simulazioni e se ne trarranno le opportune conclusioni.



1. Stelle di neutroni

1.1 Caratteristiche generali

Le stelle di neutroni sono il prodotto dell’evoluzione di stelle massicce (con massa superiore alle 8-10
Mg). Una volta bruciati tutti gli elementi fino al ferro, nessun’altra reazione di fusione nucleare ¢
pit possibile nel nucleo senza richiedere energia dall’esterno. Il nucleo interno di queste stelle si trova
quindi ad essere dominato dalla gravita, senza forze di pressione ad opporre resistenza, mentre gli stati
esterni vengono espulsi in un’esplosione di supernova. Il processo che porta alla formazione di una
stella di neutroni comincia quando la massa del core supera il cosiddetto limite di Chandrasekhar (pari
a 1.44 M) e la pressione di gas degenere di elettroni non ¢ sufficiente a sostenere il core in equilibrio
idrostatico contro la contrazione gravitazionale. Come conseguenza di questo sbilanciamento, il nucleo
inizia a contrarsi, aumentando rapidamente la sua densita. Gli elettroni sarebbero dunque portati a
sovrapporsi negli stessi stati quantici, contro quanto affermato dal principio di esclusione di Pauli.
Tuttavia, prima che questo possa avvenire, gli elettroni vengono catturati dai protoni portando alla
formazione di neutroni, nel cosidetto processo 3 inverso:

e +p—n+v.. (1.1)

Questa reazione non puo avvenire spontaneamente in quanto le masse del neutrone e del protone non
sono identiche, ma differiscono di una quantita definita come Q

Q = my, —my ~ 1.293 MeV /c? | (1.2)

che & maggiore della massa dell’elettrone (m. = 0.511 MeV/c?). Alle densita e temperature raggiunte
nel nucleo stellare, pero, gli elettroni sono particelle degeneri, ossia non possono essere considerati
particelle a riposo, ma posseggono un’energia pari all’energia di Fermi er. Inoltre, a queste densita,
sono anche particelle relativistiche, quindi e possibile approssimare la loro energia a

€~ meczﬂfF,e , (1.3)

dove xp . = Pp/mcc ¢ I'impulso adimensionale di Fermi. Assumendo, dunque, che siano gli elettroni
degeneri a sopperire al difetto di massa @, si impone

er = Q = mePrpe ~ 1.293MeV = x5, ~ 2.53 . (1.4)

Da qui ¢ possibile ricavare a quale densita il processo 8 inverso inizia ad avvenire spontaneamente nel
nucleo della stella [1], ottenendo
p 3.4 x 10" kg/m? . (1.5)

Questo processo non e tuttavia sufficiente ad arrestare il collasso gravitazionale in quanto non produce
I’energia necessaria a contrapporsi alla diminuzione di energia potenziale gravitazionale. Bisogna in-
fatti considerare che i neutrini prodotti dal processo § inverso (1.1) sottraggono energia al nucleo. Di
conseguenza, il collasso gravitazionale non si ferma al raggiungimento della densita p data dall’equa-
zione (5), ma continua fino a quando anche i neutroni (che stanno aumentando in numero) diventano
particelle degeneri. Si stima che cio avvenga quando la densita raggiunge un valore pari a

pld ~ 2.3 x 10" kg/m? (1.6)

n

corrispondente ad un raggio del nucleo stellare dell’ordine dei 700 km.

11 collasso continua fino a quando la pressione del gas degenere di neutroni e sufficiente a bilanciare la
contrazione gravitazionale. Si dimostra [1] che questo avviene quando la densita dell’oggetto compatto
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raggiunge un valore dell’ordine di 10'® kg/m3. Il raggio di un oggetto sferico con tale densita e una
massa pari alla massa di Chandrasekhar My, risulta

M,
Ryg = [3 Ch
4mp

1
3
] ~ 10 km, (1.7)

che puo essere considerato il raggio tipico di una stella di neutroni.

1.2 Evoluzione magneto-rotazionale

Le stelle di neutroni sono caratterizzate da una rapida rotazione attorno al proprio asse e da forti
campi magnetici. L’elevata velocita di rotazione e spiegabile in prima approssimazione invocando la
conservazione del momento angolare nell’evento di core-collapse supernova della stella progenitrice.
Supponendo che la stella sia perfettamente sferica, i momenti di inerzia della stella progenitrice e della
stella di neutroni saranno

2

Tprog = = MprogRirog (1.8)
2

Ins = gMNSR?VS (1.9)

con Mg, Mns € Rprog, Rns la massa e il raggio della stella progenitrice e della stella di neutroni,
rispettivamente. La conservazione del momento angolare risulta

Inswns = Iprogwprog ) (110)

dove wyg ed wprog sono, rispettivamente, la velocita angolare della stella di neutroni e della stella
progenitrice. Assumendo in prima approssimazione che la massa sia la stessa per la stella progenitrice
e per la stella di neutroni (al termine del collasso) e scrivendo la relazione in funzione dei periodi di
rotazione Pyg = 27 /wns € Pprog = 27 /Wprog, Si ottiene

RYs

Pyg = RTPP“’Q . (1.11)
prog

Considerando i valori tipici di questi oggetti (Rys ~ 10 km, Rprog ~ 106 km, Poq ~ 10° s) risulta

Pys ~ 107° s. 1l valore ottenuto con questa stima risulta pit1 piccolo (di un fattore di circa 100-1000)

di quanto si e osservato nelle stelle di neutroni reali. Questo & dovuto alle approssimazioni fatte, prima

fra tutte I'assunzione che la massa rimanga la stessa nell’evento di core-collapse. Tuttavia il valore e

suggestivo del fatto che le stelle di neutroni debbano essere oggetti in rapida rotazione.

Per quanto riguarda il campo magnetico intrinseco si ritiene che esso possa essere generato dal mate-
riale ionizzato che compone le stelle, interessato da moti locali (come ad esempio i moti convettivi),
generando correnti, sorgenti del campo magnetico. Il nucleo della stella progenitrice si comporta come
un conduttore percio la sua resistenza elettrica € molto piccola. In queste condizioni le linee del campo
magnetico si possono considerare ancorate a piccole porzioni di fluido. Quando il fluido si contrae su
se stesso, le linee di campo seguono la contrazione conservando il flusso attraverso una determinata
superficie:

®(B) = / B -dS ~ BA = cost. (1.12)
A

Considerando come superfici attraverso cui calcolare il flusso le superfici della stella progenitrice e
della stella di neutroni, la conservazione del flusso magnetico impone che

R2
BprogR2,0y = BnsRis = Bns = %Bpmg ~ 102 G , (1.13)
NS

con Bng e Bprog I'intensita del campo sulle superfici della stella di neutroni e della stella progenitrice,
rispettivamente. Questa stima del campo magnetico € molto piu precisa di quella del periodo ricavata
in precedenza, in quanto i valori inferiti per le stelle di neutroni reali sono di quest’ordine di grandezza.
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La rotazione e il campo magnetico di una stella di neutroni sono fortemente accoppiati, e ne determi-
nano proprieta ed evoluzione. Assumendo che il campo magnetico sia dipolare, questo e descritto in
coordinate polari come

2cos 0
.  B,R3
B = ”2?{” sing | (1.14)
T
0

di modulo X
B,R
B= %\/3008204—1, (1.15)
dove B, ¢ I'intensita del campo ai poli magnetici. L’asse del dipolo ¢ stabilito dal vettore momento di
dipolo magnetico, dato da

B cos b
3 T B 3
fi = % —92By | = @ —sin® (1.16)
0 0
e di modulo 5
B
= % (1.17)

Per evidenziare la relazione tra campo magnetico e rotazione della stella, si consideri un sistema di
riferimento in coordinate cartesiane XY Z, con ’asse Z coincidente con ’asse di rotazione della stella
Q, e sia £ 'angolo tra I’asse magnetico il e 'asse di rotazione. In questo sistema di riferimento, ’angolo
che la proiezione dell’asse magnetico nel piano XY forma con I’asse X e ’angolo di fase v, legato alla
velocita angolare di rotazione w della stella da v = wt. In questo sistema di riferimento, il vettore (i
e, quindi, dato da

sin & cos wt

sin€sinwt | . (1.18)

cosé

/I: BP :]3\75

Un dipolo rotante emette onde elettromagnetiche con potenza data dalla formula di Larmor,

: 2 o 2

é= —@\u\ » 3BpR swhsin? ¢ | (1.19)
dove c ¢ la velocita della luce. L’unica energia disponibile alla stella per essere emessa € ’energia
cinetica di rotazione; percio eguagliandola con la perdita di energia elettromagnetica, si ottiene

1
— B2R$ qwtsin? ¢ . (1.20)

2
Tww = —— 530

3¢ 3
Risolvendo per w e integrando per separazione delle variabili la (1.20) si nota che, per effetto di questa
emissione elettromagnetica, la stella di neutroni deve rallentare il suo moto di rotazione attorno al
proprio asse (risultando w negativa)

al* =

" B2R g sin* &

w 61c3
Integrando dall’istante in cui la stella di neutroni si ¢ formata (¢ = 0) fino ad un istante generico
t in cui questa si sia stabilizzata (tipicamente t > 10% anni) e assumendo che, essendo la rotazione

.....

(1.21)

Esprimendo w e w in funzione del periodo di rotazione P e del tasso di variazione del periodo nel
tempo (o spin-down rate) P si ottiene 1’eta caratteristica ¢ della stella

2 P r
w w?P P 2P
Inoltre, riducendo l'equazione (1.21) e scrivendo w e & in funzione di P e P, & possibile ricavare
I'intensita del campo magnetico:

P B2RS g4n?sin’¢ 61 V2
—— = By=(——-———) VPP. 1.24
P 61c3 P2 i <R?Vs4w2sin2£> (124)

3
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1.3 Diagramma P — P

P-P diagram (ATNF catalog)
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Figura 1.1: Diagramma P — P, i dati per le varie stelle riportate sono prese dal catalogo online ATNF.
Le rette oblique a pendenza positiva sono le rette a eta costante, mentre quelle a pendenza negativa,
sono le rette a campo magnetico costante.

Dal momento che P e P risultano importanti per studiare le caratteristiche delle stelle di neutroni
(come la loro etd o il loro campo magnetico), si suole riportarle nel diagramma P — P (figura 1.1).
Osservando il diagramma risulta chiaro come le stelle di neutroni si concentrino in alcune zone caratte-
ristiche, identificando diverse classi di oggetti [3]. Le rotation-powered pulsars (RPPs) costituiscono la
regione centrale e pitt densamente popolata del diagramma. Chiamate cosi perché si ritiene che la loro
emissione elettromagnetica sia alimentata dall’energia cinetica della rotazione, emettono tipicamente
nel radio e vengono individuate grazie ai loro impulsi radio regolari, da cui & possibile misurare i loro
valoridi P~01—-1se P~10716—-10"14 s/s, e campi magnetici di spin down B,y ~ 10 —10'3 G.
In basso a sinistra del diagramma ci sono le millisecond pulsar (MSPs), stelle di neutroni vecchie con
periodi di rotazione dell’ordine dei millisecondi, situate in sistemi binari. Accrescono la loro massa
dalle stelle compagne, aumentando la velocita di rotazione a spese del loro campo magnetico. Sono
caratterizzate, per ’appunto, da periodi di rotazione e rate di spin-down molto piccoli (P ~ 1 — 10
ms, P ~ 10721-10718 s/s ), con un campo magnetico Bsg ~ 108-10° G. I rotating radio transients
(RRaTs) sono stelle di neutroni attive nel radio con attivita transiente, ovvero visibili solo ad intervalli
irregolari. Infine sono state osservate 7 stelle di neutroni isolate vicino alla Terra, le X-ray dim isolated
neutron stars (XDINSs), con emissione di radiazione persistente nell’X e nell’ottico, caratterizzate da
spettri termici, con campi magnetici di un ordine di grandezza inferiore di quello caratteristico delle
magnetar, si ipotizza percio siano magnetar invecchiate [3].

1.4 Magnetars

Esistono pero stelle di neutroni con campi magnetici piu intensi, che superano il campo critico quanti-
stico Boep ~ 4.4 X 10'3G (corrispondente al campo magnetico per cui I’energia di ciclotrone dell’elet-
trone eguaglia la sua energia a riposo). Per valori superiori a questa soglia, gli effetti quantistici non
possono essere piu trascurati. Queste stelle sono denominate magnetars e sono corpi celesti estremi,
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con campi magnetici di circa 10'4-10' G, periodi di rotazione da 1 a 12 s e rate di spin down nel
range 10710-10713 s /s, occupano percio I’angolo in alto a destra del diagramma P — P. Sono carat-
terizzate da un’emissione persistente in banda X con luminosita compresa tra 1033 e 1036 erg/s [19).
Molti di questi corpi sono stati rilevati grazie alla loro bursting activity, con emissioni di varia durata
e luminosita. In particolare, si riconoscono diversi tipi di fenomeni di burst: gli short burst hanno
durata dell’ordine di 0.1-1 s e luminosita tipiche dell’ordine di 1036 — 10*! erg/s. D’altra parte, gli
intermediate flares e i giant flares sono eventi pitt lunghi, dell’ordine del secondo e da 1 a 100 secondi
rispettivamente, caratterizzati da un picco molto accentuato che puo raggiungere luminosita fino a
1047 erg/s e una lenta coda pulsata alla frequenza di rotazione della stella [21]. Per molti di questi
oggetti compatti, la luminosita emessa risulta inferiore al tasso di perdita di energia rotazionale (Iww),
che risulta dell’ordine di 1032 erg/s. Si ritiene percio che, a differenza delle radio pulsar (alimentate to-
talmente dalla loro energia di rotazione), le magnetar possano essere alimentate dall’energia magnetica
interna.

Le magnetars subiscono un rallentamento progressivo della rotazione estremamente rapido a causa
della dissipazione del campo magnetico che porta un rapido cambiamento nel periodo della rotazione
della stella molto presto rispetto alla sua formazione. Lo spettro nei raggi X soft (0.5-10 keV) &
caratterizzato da una componente di tipo termico (emissione di corpo nero), spesso sovraimposta
ad una legge di potenza. La radiazione emessa in questa banda rappresenta la componente termica
proveniente direttamente dalla superficie della stella di neutroni. Questo spettro riflette 1’elevata
temperatura superficiale della stella, mantenuta calda dal decadimento del campo magnetico interno.
La coda di potenza soft, invece, & ritenuta essere generata da processi di scattering in magnetosfera,
sulle particelle cariche che scorrono lungo le linee twistate del campo magnetico esterno, che avvengono
quando D’energia dei fotoni eguaglia ’energia di ciclotrone delle particelle [22]. Per diverse sorgenti,
infine, & stata osservata un’ulteriore componente non termica ad energie piu elevate (superiori ai
20 keV); si ritiene che queste possano sempre essere dovute a processi radiativi che avvengono in
magnetosfera [3].



2. Polarizzazione dei fotoni

Secondo la teoria dell’elettrodinamica quantistica (QED), anche in assenza di materia possono crearsi
temporaneamente coppie virtuali positrone - elettrone (e*e™). Un forte campo magnetico pud polariz-
zare queste coppie, modificando le proprieta dielettriche e magnetiche del vuoto. Come conseguenza,
la radiazione elettromagnetica ¢ attesa essere linearmente polarizzata in due modi ortogonali: il modo
ordinario (O) in cui il campo elettrico associato _al fotone oscilla nel piano formato dalla direzione
di propagazione ke il campo magnetico locale B e il modo straordinario (X), in cui l'oscillazione
del campo elettrico avviene perpendicolarmente al piano k-B [4]. In presenza di plasma, permeato
da questi forti campi magnetici, I'interazione tra radiazione e materia dipende dallo stato di polariz-
zazione dei fotoni. Infatti, per campi magnetici superiori al campo critico quantistico, il moto degli
elettroni e fortemente anisotropo: puo avvenire liberamente lungo la direzione del campo, mentre
perpendicolarmente al campo il moto e quantizzato (quantizzazione di Landau), ovvero ’elettrone e
costretto ad occupare precisi livelli quantici (detti appunto livelli di Landau), caratterizzati da multipli
dell’energia di ciclotrone dell’elettrone. Come conseguenza, le sezioni d’urto che coinvolgono fotoni
ordinari risultano molto maggiori di quelle che coinvolgono i fotoni straordinari, soppresse rispetto alle
prime di un fattore (B/Bggp)?. Inoltre & possibile che, nelle interazioni, i fotoni cambino stato di
polarizzazione. Per questo motivo, ci si puo aspettare che i fotoni ordinari restino intrappolati per le
interazioni nel plasma, mentre quelli straordinari riescano a sfuggire dal plasma, trovando un mezzo
piu otticamente sottile [6].

I forti campi magnetici non influenzano solo la propagazione dei fotoni nella materia, ma anche nel
vuoto, in seguito all’effetto di vacuum birefringence [7], che puo essere spiegato come segue. Fissato
un sistema di riferimento cartesiano (x,y, z) con l'asse z parallelo alla direzione di propagazione dei
fotoni, nel caso di propagazione nel vuoto magnetizzato, ’equazione d’onda che governa 1’evoluzione
del campo elettrico della radiazione si riduce al seguente sistema di equazioni differenziali,

dA,  iked
o= (MA; + PAy)
: (2.1)
dAy Zk05
— = PA,+NA
dz 2 5 + v)

dove si e considerato ’asse = perpendicolare sia a k che al campo magnetico locale, A= (Az, Ay) =
(a$e*i¢w, aye*id’y) ¢ 'ampiezza complessa del campo elettrico, ky = w/c e le quantita 6, M, N, P sono
quantita adimensionali e dipendono dal valore del campo magnetico [8], [9]. Osservando il sistema
(2.1) si deduce che la tipica distanza lungo cui il campo elettrico evolve &

2 B \"%/ hw \"
h=— ~1 . 2.2
A7 kod 00(1011G> <1ke\/> o (22)

Muovendosi verso ’esterno, il fotone attraversera regioni caratterizzate da un diverso campo magnetico
(in modulo, direzione e verso); la distanza tipica lungo cui il campo magnetico evolve si puo stimare
in [§]

lp = _,L : (2.3)

|k - VB
L’andamento dei vettori di polarizzazione durante la propagazione della radiazione € percio caratte-
rizzato dal confronto tra le due scale di lunghezza 14 e Ip date dalle equazioni (2.2), (2.3). Vicino
alla superficie della stella [4 < Ip, il campo elettrico si adatta istantaneamente al campo magnetico
locale, mantenendo lo stato di polarizzazione originale. All’allontanarsi del fotone dalla stella, I'in-
tensita del campo magnetico diminuisce mentre /4 aumenta e ’adattamento del campo elettrico al
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campo magnetico diventa sempre meno immediato. In questa zona intermedia il campo elettrico dei
fotoni non puo seguire le variazioni del campo magnetico. Nella regione piu esterna, dove l4 > I, la
direzione del campo elettrico si congela, e man mano che il fotone si allontana, il suo campo elettrico
devia sistematicamente dalla direzione del campo magnetico. Sembra quindi esserci uno spartiacque
tra le zone, che si raggiunge quando 4 = [p; questa condizione definisce il cosiddetto raggio adiabatico
rq [10], [15]. Assumendo un campo magnetico dipolare e una traiettoria dei fotoni puramente radiale,

si ha ) ) )
Bp \*( E \*(Rys\®

SEVR) (i . 2.4

" 8(1011G> <1keV> <10km> Rns (24)

Dall’equazione (2.4) ¢ chiaramente visibile come la regione adiabatica ¢ piu grande per le stelle di
neutroni con il campo magnetico piu intenso, e per i fotoni pitl energetici. Per valori tipici delle
magnetar, il valore & di circa 70-100 Ryg. Ai fini del lavoro svolto in questa tesi, la trattazione
viene semplificata eliminando la regione intermedia, e considerando soltanto quella adiabatica e quella
esterna, delimitate dal raggio adiabatico. Quindi, i fotoni saranno considerati polarizzati nel modo con
cui sono stati emessi fino a quando giungono al raggio adiabatico r,; questo meccanismo e, dunque,
in grado di preservare il pattern di polarizzazione fino a grandi distanze dalla superficie della stella.

2.1 Parametri di Stokes

Per descrivere la polarizzazione della radiazione proveniente da oggetti lontani & necessario sommare
le proprieta di polarizzazione dei singoli fotoni. Per fare cio € conveniente introdurre i parametri di
Stokes, quantita additive legate alle proprieta di polarizzazione dei singoli fotoni [20]

I= A AL+ AA =a.+a,

* * 2 2
Q= A A, — AyA, =y — Oy (2.5)
U= A A+ A AL = 2a,a, cos(¢z — Py)

V = i(A AL — AyAL) = 2azaysin(ds — ¢y)

con I che rappresenta l'intensita dell’onda associata al fotone, (Q e U la polarizzazione lineare e V
quella circolare. Nel sistema di riferimento definito sopra, a, = 0 per i fotoni di modo X e a; = 0 per
i fotoni di modo O. E dunque possibile associare ai fotoni i seguenti vettori di Stokes,

Q 1 Q -1
vl =1{o Ul =10 (2.6)
v/, 0 v/, 0

I parametri di Stokes sono legati alla scelta del sistema di riferimento; dunque, per sommarli ed
ottenere la polarizzazione totale, ¢ necessario che siano tutti riferiti allo stesso sistema di riferimento
(che si puo assumere essere quello dello strumento che effettua 1’osservazione). Dal momento che, nella
trattazione descritta in precedenza, si € considerato un sistema di riferimento legato alla direzione del
campo locale, i parametri di Stokes relativi a fotoni emessi da regioni diverse si troverebbero ad essere
definiti in sistemi di riferimento diversi. E’ dunque necessario ruotare i diversi sistemi di riferimento
locali attorno alla direzione di propagazione dei fotoni raccolti, ovvero la linea di vista, in modo da
renderli tutti coincidenti con il sistema di riferimento dello strumento [15]. Nella rotazione del sistema
di riferimento di un angolo «; attorno alla linea di vista, i parametri di Stokes trasformano come

Qi = Q; cos(2a) + U sin(2qy) - (2.7)
[ji = Ui COS(QO&Z') — Qz sin(2ai)



2.1. PARAMETRI DI STOKES CAPITOLO 2. POLARIZZAZIONE DEI FOTONI

Una volta compiute le trasformazioni, si possono sommare i parametri di Stokes dei singoli fotoni. I
parametri di Stokes totali risultano essere

N Nx No

Q= Z Q; = Z cos(2a;) — Z cos(2a;)
i=1 i=1 =1
N No jNX

U= Z U = Zsin(Qai) - Z Sin(2aj)
i=1 =1 Jj=1

dove Nx e Np sono rispettivamente il numero di fotoni straordinari e ordinari, e N = Nx + Np ¢ il
numero totale di fotoni raccolti.

(2.8)

Definiti i parametri di Stokes, e possibile caratterizzare la polarizzazione tramite due osservabili: la
frazione di polarizzazione lineare Ily,

1/2
1, = @ 1 [N+QZZCOS 20— 20y, +222cos 20, —2a,) 222@5 20— 204])}

1 , ,
v k>i r>j
(2.9)
e ’angolo di polarizzazione xp
Nx
1 U\ 1 Yo sin(20) — YN sin(2a;)
Xp = 5 arctan| — |= s arctan | — — N . (2.10)
2 Q) 2 D=1 €0s(2ai) — 32579 cos(20y)

Dalle equazioni date sopra (2.9),(2.10)(specialmente nel caso del grado di polarizzazione lineare IIy,), si
nota come la frazione di polarizzazione tenda alla frazione intrinseca ((Nx — No)/(Nx + No), ovvero
quanti fotoni straordinari su ordinari sono effettivamente prodotti all’emissione) solo se gli angoli «;
sono uguali per tutti i fotoni (ovvero in caso di campo uniforme) (2.11),

vV (Nx — No)2cos?(2ap) + (No — Nx)2sin?(2a9)  |[Nx — No|
I, = N = N : (2.11)

In prossimita della stella di neutroni, pero, la topologia del campo magnetico ¢ ben lontana dall’essere
uniforme. In questo caso, il valore di II; risulta inevitabilmente piu piccolo di quello intrinseco,
riducendosi al limite a zero se si considerasse il campo elettrico congelato esattamente sulla superficie
della stella. Tuttavia, per gli effetti di polarizzazione del vuoto descritti sopra, il campo elettrico dei
fotoni si adatta al campo magnetico all’interno del raggio adiabatico, e i modi di polarizzazione si
mantengono invariati fino a grandi distanze dalla superficie, dove effettivamente il campo magnetico
si avvicina ad una topologia piu uniforme. Questo permette di osservare all’infinito una frazione di
polarizzazione pari (o di poco inferiore) a quella determinata all’emissione. L’angolo di polarizzazione,
invece, e fissato al raggio adiabatico, perché ¢ i che il campo elettrico non cambia piu direzione e
inclinazione rispetto al campo magnetico; quindi & influente la topologia del campo magnetico presente
al raggio adiabatico piuttosto che sulla superficie della stella di neutroni. Come sara descritto nel
seguito, questo e alla base del fatto che ’angolo di polarizzazione nelle magnetar osservate segue il
rotating vector model.



3. Rotating Vector Model

Dalle osservazioni IXPE effettuate finora nelle sorgenti magnetar [11-15], si & osservato che I’angolo di
polarizzazione varia con la fase di rotazione seguendo le predizioni del rotating vector model, introdotto
nello studio della polarizzazione delle radio pulsar da Radhakrishnan & Cooke [16] e Komesaroff [17].
Nel caso delle pulsar, la direzione di polarizzazione dei fotoni nel piano del cielo era attesa essere legata
alla direzione del campo magnetico locale a causa del particolare meccanismo di emissione radio dalle
pulsar. Infatti, si ipotizza che questi fotoni siano emessi vicino ai poli magnetici per radiazione di
curvatura, ovvero le particelle cariche (tipicamente elettroni e positroni) vengono accelerate da un
campo elettrico in direzione parallela al campo magnetico (lungo le linee di campo). La direzione di
propagazione dell’onda e tangente alla linea di campo magnetico e la direzione del campo elettrico
dell’onda (il vettore polarizzazione) ¢ forzato ad essere perpendicolare alla traiettoria della particella
carica, cioe appartiene al piano che contiene la linea di campo. Considerando fotoni provenienti da
diverse linee di campo, la direzione dei loro campi elettrici appartera quindi a diversi piani, i quali, per
un campo dipolare come quello assunto per le pulsar, hanno in comune un’unica direzione, che & quella
dell’asse magnetico. In particolare, sommando tutti i fotoni osservati, si ottiene che, fase per fase, la
proiezione del campo elettrico totale nel piano del cielo deve essere parallela alla proiezione dell’asse
del dipolo sullo stesso piano [17]. Si ha quindi la conferma che, al ruotare della stella, la direzione di
polarizzazione nel piano del cielo, e di conseguenza 1’angolo di polarizzazione, varia in accordo con la
proiezione dell’asse magnetico nel piano del cielo.

Per individuarla si definisca allora il sistema di riferimento cartesiano (X, Y, Z) con 'asse Z parallelo
alla linea di vista (rappresentato dal vettore unitario f), I’asse X nel piano che contiene [ e lasse di
rotazione della stella (Q), e 'asse Y lungo il prodotto vettoriale I'x X. Definendo x I'angolo compreso
tra la linea di vista e I’asse di rotazione e £ I’angolo tra ’asse di rotazione e I'asse del dipolo magnetico
gdipv I’asse di rotazione risulta avere la forma ) = (sinx, 0, cos x), mentre I’asse magnetico diventa

sin x cos & — cos x sin & cosy
baip = sin & cos y (3.1)
cos x cos € + sin y sin & cosy

dove ~ e la fase rotazionale.

L’angolo ¢ che la proiezione dell’asse magnetico nel piano del cielo (cioe il piano XY perpendicolare
alla linea di vista) forma rispetto all’asse X e caratterizzato da

sin & sin vy

tan(¢) = (3.2)

cos&siny — cos xysiné cosy

L’equazione (3.2) ¢ effettivamente ’espressione fornita da Komesaroff [17] per il rotating vector model,
dovendo la proiezione del vettore di polarizzazione complessivo della radiazione raccolta essere parallelo
alla proiezione dell’asse magnetico nel piano del cielo.

Nel caso delle magnetars, non e prevedibile a priori che il comportamento dell’angolo di polarizzazione
in funzione della fase segua il RVM. Infatti, per quanto detto in precedenza, ’emissione delle magnetar
nella banda X soft ¢ di natura termica, non di curvatura come per le pulsar, percido non dovrebbe essere
polarizzata. In presenza di forti campi magnetici sono pero attesi alti gradi di polarizzazione, se non
altro per la soppressione delle sezioni d’urto dei fotoni X. Inoltre, per gli effetti di QED, la polarizza-
zione dei fotoni emessi puo essere soltanto ordinaria o straordinaria e questo lega il campo elettrico
dell’onda al campo magnetico della stella. Al contrario delle pulsar, nelle magnetars la radiazione
non proviene da regioni ristrette attorno ai poli magnetici, bensi da regioni pit o meno estese della
superficie o della magnetosfera. Infine, si ritiene che la topologia del campo magnetico in superficie
sia complessa e somma di diversi multipoli. Tuttavia, 'angolo di polarizzazione nelle magnetar non
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3.1. DEVIAZIONI CAPITOLO 3. ROTATING VECTOR MODEL

¢ definito in superficie, ma al raggio adiabatico, che & tipicamente 70-100 Ryg. Considerando che i
diversi multipoli scalano con la distanza in maniera piu rapida a seconda dell’ordine del multipolo (il
dipolo scala come 73, il quadrupolo r—#, I'ottupolo 7= e cosi via), a quelle distanze i multipoli di
ordine superiore sono trascurabili, percio si puo assumere che al raggio adiabatico sia presente solo il
dipolo magnetico [21]. Di conseguenza ci si aspetta di osservare il rotating vector model nell’anda-
mento dell’angolo di polarizzazione come funzione della fase di rotazione anche nelle magnetar. Pero,
rispetto alle pulsar, per cui le proiezioni dei vettori di polarizzazione nel piano del cielo sono vincolate
ad essere solo parallele all’asse magnetico, nelle magnetar, essendoci due modi di polarizzazione, si
avranno proiezioni parallele e proiezioni perpendicolari nel piano del cielo. Per questo, nel caso delle
magnetar, nella (3.2) si tiene conto di un offset pari a xp,=90° se dominano i fotoni polarizzati nel
modo straordinario, x p,=0° altrimenti.

sin & siny

tan(xp) = + Xy - (33)

cos & sin xy — cos x sin & cosy

3.1 Possibili deviazioni dal rotating vector model nelle magnetar

3D View at a fixed phase - X mode Sky plane projection - X mode

by (b projection)
WM Risultant E

0.50
075 ﬂ
0.50

—0.50 -025

-0.50

o, Specular symmetry Zors
(components of E vectors
Il bxy cancel out) -1.00

-1.00 -0.75 -0.50 -0.25 0.00 0.25 0.50 0.75 1.00

Figura 3.1: Cancellazione delle componenti del campo elettrico parallele al campo magnetico dei fotoni
polarizzati nel modo X. Nel pannello a sinistra grafico in 3D ad una fase fissata con i vettori dei fotoni
ancorati sulle linee del campo magnetico, nel pannello a destra la proiezione nel piano del cielo e la
somma dei vettori del campo elettrico (courtesy of Roberto Taverna).

Tanto nel caso delle pulsar quanto in quello delle magnetar, il fatto di avere perfetto allineamento (o
perfetta perpendicolarita, nel caso di fotoni straordinari) tra proiezione del vettore polarizzazione e
asse magnetico nel piano del cielo a ogni fase di rotazione & una questione statistica, cioe & determinato
una volta che le proiezioni dei vettori polarizzazione nel piano del cielo di tutti i fotoni sono sommate
insieme. Ogni proiezione dei vettori polarizzazione nel piano del cielo si puo sempre decomporre in
una componente parallela alla proiezione dell’asse magnetico ed una perpendicolare ad essa. Per i
fotoni polarizzati nel modo O, dalla somma risulta che le componenti perpendicolari hanno risultante
nulla, e rimane soltanto la somma in direzione della proiezione dell’asse magnetico, mentre per i fotoni
polarizzati nel modo X sopravvive solo la componente perpendicolare (figura 3.1). Si vuole percio
studiare se ci sono alcune fasi in cui le componenti che dovrebbero sommarsi a zero non si cancellino
completamente. Cio avviene, ad esempio, quando ’estensione della regione di emissione, unita alla
geometria di vista (cio¢ quanta regione di emissione ¢ visibile fase per fase) non sono completamente
simmetriche rispetto all’asse magnetico, o rispetto alla linea di vista. Di conseguenza, per certe
configurazioni, ci si puo aspettare una certa deviazione della curva dell’angolo di polarizzazione in
funzione della fase dalla predizione del RVM.
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CAPITOLO 3. ROTATING VECTOR MODEL 3.1. DEVIAZIONI

In questa tesi sono quindi state fatte delle simulazioni numeriche per verificare se possano esserci de-
viazioni dal rotating vector model, e nel caso quantificarle, dovute a particolari geometrie di emissione
(o di vista) della stella in cui sono previste condizioni di asimmetria.
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4. Codice

Per simulare alcune configurazioni geometriche particolari in cui ci si aspetta di osservare le asimmetrie
citate sopra e testare eventuali conseguenti deviazioni dal RVM, si e utilizzato il codice di ray-tracing
sviluppato da Zane & Turolla [5], con I'aggiunta di uno specifico modulo per il calcolo degli osservabili
di polarizzazione [18]. Il codice simula I’emissione termica e polarizzata proveniente da una regione
localizzata sulla superficie della stella di neutroni, le cui dimensioni possono essere variate in input,
cosl come la temperatura della distribuzione di blackbody e gli angoli di inclinazione x e & che linea di
vista e ’asse magnetico formano con ’asse di rotazione, rispettivamente. La frazione di polarizzazione
intrinseca (cioe¢ la percentuale di fotoni ordinari e di fotoni straordinari) puo anch’essa essere deter-
minata in input; il codice, poi, calcola i parametri di Stokes dei singoli fotoni e li somma, dopo aver
ruotato i rispettivi sistemi di riferimento, come descritto nel capitolo 3, ottenendo il grado e I’angolo
di polarizzazione in funzione della fase e dell’energia. Per gli obiettivi di questa tesi, si & simulata
radiazione termica proveniente da una calotta sferica (hotspot) in prossimita di uno dei poli magnetici,
per angoli x e £ tali da fare in modo che diverse porzioni della calotta siano in vista a diverse fasi di
rotazione (in modo da ricreare la condizione asimmetrica descritta sopra). Nella sua versione originale,
il codice tiene anche conto degli effetti di relativita generale sulla propagazione dei fotoni, dovuti alla
forte gravita della stella di neutroni, ossia il redshift gravitazionale ed il ray-bending relativistico. In
particolare, a causa di quest’ultimo effetto piu di meta della sezione circolare della stella di neutroni
risulterebbe in vista ad ogni fase di rotazione. Dal momento, pero, che questi effetti renderebbero
piu complicato stabilire le configurazioni asimmetriche necessarie per studiare le deviazioni dal RVM,
in questo lavoro gli effetti general-relativistici sono stati trascurati. Questo si traduce semplicemente
nel considerare semi-aperture delle calotte polari maggiori di quanto siano in realta, col vantaggio
pratico di poter stabilire a priori quali configurazioni soddisfano i criteri di asimmetria desiderati. La
topologia del campo magnetico ¢ approssimata ad un puro dipolo. Questa ¢ la topologia che ci si
aspetta al raggio adiabatico, per campi magnetici ed energie tipici delle magnetar.
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5. Risultati

Per testare le eventuali deviazioni dal rotating vector model nella radiazione termica delle magnetar
si sono esplorate innanzitutto diverse geometrie di emissione, per valori fissati degli angoli di vista
x € £&. Le dimensioni della calotta sono controllate dall’angolo di semiapertura 6y;,. Per tutti i run
si & considerata una stella di neutroni con massa Myg = 1.4Mg e raggio Rys=10km, i fotoni sono
polarizzati al 100% in uno dei due modi. Se non specificato altrimenti, si sono considerati i fotoni
nel modo X, il che ¢ consistente con la minore opacita che sperimentano i fotoni straordinari rispetto
agli ordinari in forti campi magnetici. Gli andamenti dell’angolo rispetto alla fase sono integrati nella
banda energetica da 2 a 8 keV. La temperatura della regione di emissione e 0.87 keV.

Partendo da una geometria di vista fissa, con x=30° e £=15°, si € modificata la dimensione dell’hotspot.
Si puo notare dai grafici in figura 5.1 che finché la calotta & sufficientemente piccola, 'angolo di
polarizzazione segue la caratteristica curva prevista del rotating vector model per la geometria di
vista selezionata. All’aumentare della superficie della calotta, invece, si notano scostamenti sempre
maggiori della curva simulata rispetto al RVM.

Per capire quantitativamente se ad una certa fase di rotazione ~ I’hotspot polare con semiapertura
01 risulta in vista oppure no e utile notare che, nel sistema cartesiano XY Z descritto nel capitolo 4,
I’angolo 1 che I'asse del dipolo forma con la linea di vista risulta legato agli angoli di vista x e & dalla
relazione

cosn = cos y cos§ + sin x sin & cosy . (5.1)

Assumendo che lo zero della fase sia riferito all’asse X del riferimento, risulta y — & <n < x +¢,
essendo i due estremi raggiunti per v = 0 e v = w. Dal momento che si sono trascurati gli effetti
della relativita generale, ad ogni fase sara sempre visibile un emisfero della stella, centrato attorno
alla direzione della linea di vista. Di conseguenza, 1’hotspot risultera completamente visibile se e
soddisfatta la condizione |n| < 90° — };,,,. In caso contrario, parte dell’hotspot risultera non visibile e,
di conseguenza, la regione emittente della stella effettivamente in vista risultera asimmetrica. In queste
condizioni ci si aspettano deviazioni rispetto alla predizione del rotating vector model, come sembra
essere visibile nei grafici riportati in figura 5.1. Cio avviene perché le componenti delle proiezioni
dei vettori di polarizzazione nel piano del cielo parallele alla proiezione dell’asse magnetico non si
cancellano, generando un vettore di somma non perfettamente ortogonale alla proiezione dell’asse
magnetico in alcune fasi.
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CAPITOLO 5. RISULTATI
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Figura 5.1: Angolo di polarizzazione (curva rossa continua) integrato nella banda 2-8 keV in funzione
della fase, ottenuto per x=30°, £=15° e Oy, = 10° (pannello a), 6;;,, =40° (pannello b), ;;,,, =55°
(pannello ¢) e 6, =80° (pannello d). In tutti i grafici e riportata la predizione del RVM per la
geometria di vista fissata (curva nera tratteggiata), come riportato nell’equazione (3.3).

Lo stesso effetto di deviazione dalle predizioni del RVM si puo ottenere tenendo fisse le dimensioni
dell’hotspot e variando la geometria di vista. In questo caso si € tenuto fisso I’angolo x e si & variato
I’angolo ¢ in un range di 0-90 gradi (step di 15 gradi), ripetendo le simulazioni per tre valori di 6,
60° (figura 5.2, sono riportati i casi piu significativi), 120° e 180°.
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Figura 5.2: Angolo di polarizzazione (curva rossa continua) integrato nella banda 2-8 keV in funzione
della fase, ottenuto per x = 45°, O, = 60° € £ = 15° (pannello a), £ = 45° (pannello b), £ = 60°
(pannello ¢) e £ = 75° (pannello d). In tutti i grafici ¢ riportata la predizione del RVM per la geometria

di vista fissata (curva nera tratteggiata), come riportato nell’equazione (3.3).

Questo ha permesso di confermare che le deviazioni sorgono solo nei casi in cui viene a mancare
la simmetria della regione emittente in vista, causando una deviazione della proiezione del vettore
polarizzazione risultante nel piano del cielo dalla perpendicolare alla proiezione dell’asse magnetico.
Infatti quando la calotta € l'intero emisfero visibile (6;;,,=180°, figura 5.3), o ne copre comunque
una porzione prevalente (6;;,,,=120°, si & deciso di omettere queste figure in quanto identiche al caso
01im=180°), i dati aderiscono perfettamente al modello teorico, annullando (o rendendo comunque

trascurabili) le possibili deviazioni.
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Figura 5.3: Angolo di polarizzazione (curva rossa continua) integrato nella banda 2-8 keV in funzione
della fase, ottenuto per xy = 45°, 0j;,, = 180° e £ = 15° (pannello a), £ = 45° (pannello b), £ = 60°
(pannello ¢) e £ = 75° (pannello d). In tutti i grafici ¢ riportata la predizione del RVM per la geometria
di vista fissata (curva nera tratteggiata), come riportato nell’equazione (3.3).
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Si & poi voluto verificare come gli effetti della QED influenzano ’angolo di polarizzazione rispetto al
rotating vector model. Dalla formula (2.4) si nota come l'intensita del campo magnetico si rifletta
immediatamente sul raggio adiabatico. Quindi, modificare 'intensita del campo magnetico della
stella influenza 1’angolo di polarizzazione, dal momento che quest’ultimo dipende dalla distanza dalla
superficie a cui la direzione del campo elettrico dei fotoni si congela rispetto alla direzione del campo
magnetico. Maggiore ¢ il raggio adiabatico, piu ’angolo di polarizzazione rilevato ¢ fedele a quello
sulla superﬁme Tenendo conto che il raggio adiabatico ha una dipendenza dal campo magnetico pari
arg o B5 si sono tenute la geometria di emissione (angolo 0;;,,) e di vista (angoli x e ) fisse e si &
variata I’ 1nten51ta del campo magnetico nel range [108- 10'4]G (figura 5.4).

Rispetto a quanto detto in precedenza, nel codice il campo magnetico € modellizato come dipolare,
percio con queste prove diminuire B,,, ossia diminuire il raggio adiabatico, non va a testare la deviazione
della topologia del campo magnetico in superficie. Le deviazioni sono quindi dovute al fatto che, al
diminuire del raggio adiabatico diminuisce il grado di polarizzazione Il , percio quando questo tende
a 0, @ e U tendono a 0. Dato che I’angolo di polarizzazione ¢ definito come nell’equazione (2.10),
I’andamento dell’angolo risente dell’instabilita del rapporto tra i due parametri di Stokes. Nel codice,
nel caso II;, = 0 I’angolo di polarizzazione ¢ forzato anch’esso ad essere zero. Percio con un campo pari
a B, = 10® G, figura 5.4a, il raggio adiabatico risulta cosi piccolo che gli effetti di depolarizzazione
geometrica portano a Il = 0 e conseguentemente x,=0. All’aumentare del campo, aumenta il raggio
adiabatico, II; comincia ad essere diverso da 0, ma ) e U, inizialmente, sono ancora vicini a 0.
Numericamente, quindi, sono attese delle irregolarita nelle simulazioni, dovute a queste instabilita
(figura 5.4b). In questo pannello, inoltre, sono state esplorate le deviazioni dal RVM in funzione
dell’energia dei fotoni, variabile da 2 a 8 keV; questo rispecchia I'andamento del raggio adiabatico
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con l'energia espresso dall’equazione (2.4). Dalla figura si nota come, per campi magnetici deboli,
le differenze tra le curve a diverse energie (caratterizzate da diversi colori) diventino piu rilevanti.
Tuttavia, quando il campo magnetico ¢ forte a sufficienza (dalle simulazioni risulta B, = 10" G) 1a
polarizzazione in superficie & sufficientemente preservata da rendere ’angolo di polarizzazione stabile
anche variando ’energia nel range considerato, e aderente al RVM. Si puo quindi dedurre che per vedere
il RVM nelle magnetar e necessaria la presenza di un campo magnetico forte, grande a sufficienza da
impedire la cancellazione completa della polarizzazione intrinseca con gli effetti geometrici.
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Figura 5.4: Angolo di polarizzazione (curva rossa continua) integrato nella banda 2-8 keV in funzione
della fase, ottenuto per xy=30°, £&=15°, 0}, = 55° e diversi valori dell’intensita del campo magnetico
al polo della stella: 108 G (pannello a), 5 x 10? G (pannello b) e 10*! G (pannello c). In tutti i grafici
¢ riportata la predizione del RVM per la geometria di vista fissata (curva nera tratteggiata), come
riportato nell’equazione (3.3). Nel pannello b sono riportate le curve per diverse energie, da 2 (verde)
a 8 keV (rosso).

Per completezza, si sono ripetute alcune delle simulazioni discusse sopra anche nel caso di fotoni
prevalentemente polarizzati nel modo ordinario, considerando le 3 geometrie piu significative dal caso
precedente: un run di controllo, con una geometria senza rottura di simmetria (y = 30° e £ = 15°,
O1im = 10°); due run con rottura di simmetria (xy = 30° e £ = 15°, 0};,,, = 55° e x = 45° e £ = 75°,
O1im = 60°). Si sono ottenuti gli stessi risultati del modo straordinario, tenendo conto del fatto che la
polarizzazione dei fotoni nel modo ordinario oscilla intorno agli 0 gradi (figura 5.5).
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Figura 5.5: Angolo di polarizzazione (curva rossa continua) integrato nella banda 2-8 keV in funzione
della fase. Ottenuto per i fotoni polarizzati nel modo ordianrio, con y = 30°, £ = 15°, Oy, = 10°
(pannello a), x = 30°, & = 15°, 6y, = 55° (pannello b) e x = 45°, & = 75°, Oy, = 60° (pannello

c).
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In tutti i grafici e riportata la predizione del RVM per la geometria di vista fissata (curva nera
tratteggiata), come riportato nell’equazione (3.3).



6. Discussione e conclusioni

Il lancio del telescopio IXPE nel 2021 ha reso possibili misurazioni della polarizzazione dei raggi X
nella fascia tra 2 e 8 keV, annoverando tra le sorgenti osservate anche delle magnetars. Si & osser-
vato che anche in questi oggetti I’angolo di polarizzazione varia con la fase di rotazione seguendo le
predizioni del rotating vector model. Cio non era prevedibile a priori in quanto I’emissione di questi
oggetti ¢ termica, di conseguenza la polarizzazione e possibile solo grazie alla presenza di un forte
campo magnetico. Inoltre la regione di emissione ¢ estesa. La validita del modello si ha quindi perché
I’angolo di polarizzazione & definito al raggio adiabatico, permettendo di approssimare il campo ma-
gnetico ad un dipolo. Affinché il modello venga seguito, si deve avere completa compensazione tra
proiezione del vettore polarizzazione e asse magnetico nel piano del cielo a ogni fase di rotazione; e
percio necessario che la regione emittente sia simmetrica rispetto all’asse magnetico e alla linea di
vista. Inoltre, questa compensazione ¢ un effetto statistico dovuto alla cancellazione delle componenti
(parallele o perpendicolari alla proiezione dell’asse magnetico per fotoni X e O, rispettivamente) dei
vettori polarizzazione. Se, a causa della geometria di emissione o di vista, la regione emittente della
stella & distribuita asimmetricamente rispetto all’asse magnetico (o nel piano del cielo), durante la
rotazione della stella alcune porzioni dell’hotspot si troveranno oltre 'orizzonte della stella stessa,
portando ad una cancellazione solo parziale delle varie componenti vettoriali, con una conseguente
deviazione dell’angolo di polarizzazione rispetto al modello teorico (RVM). Nelle simulazioni effet-
tuate con il codice di ray-tracing descritto in questa tesi, studiando la geometria di emissione per
x = 30° e & = 15° fissati, all’aumentare di 0y, si & osservato 'aumento delle deviazioni dal RVM.
Data l’estensione della calotta, i fotoni emessi attraversano porzioni differenti della magnetosfera. Di
conseguenza, considerando che i vettori di polarizzazione si adattano alla geometria locale del cam-
po magnetico fino al raggio adiabatico, il campo presenta inclinazioni leggermente diverse a seconda
della traiettoria originaria del fotone, i singoli contributi al vettore somma del campo elettrico non si
annullano vicendevolmente, determinando cosi le deviazioni osservate.

A partire da una certa ampiezza della regione emissiva, che in questa configurazione geometrica cor-
risponde a 0y, = 80°, avviene pero la cancellazione totale delle componenti parallele. Questi risultati
sono stati confermati studiando la geometria di vista. Ripetendo le simulazioni per tre differenti se-
miaperture dell’hotspot (6;;,,,=60°, 120°, 180°), tenendo fisso x = 45° e variando 1’angolo £ da 0° a 90°,
si e notato che le deviazioni avvenivano soltanto per la minore delle tre dimensioni dell’hotspot, men-
tre nei casi in cui la zona d’emissione sia molto estesa, o addirittura I'intero emisfero, non si rilevano
deviazioni dal modello, in quanto I’elevato numero di fotoni permette la compensazione dei vettori
del campo elettrico. Si ha quindi la conferma che, nell’ambito delle approssimazioni considerate in
questo lavoro di tesi, le deviazioni dal rotating vector model avvengono quando si ha una rottura
della simmetria nella geometria di emissione o di vista, per via della cancellazione solo parziale delle
componenti parallele del vettore polarizzazione dei vari fotoni.

Considerando poi le deviazioni dal RVM in funzione degli effetti di elettrodinamica quantistica, si
¢ dimostrato come gli elevati valori del campo magnetico caratteristici di queste stelle influenzino
la misura dell’angolo di polarizzazione. Infatti, nello spazio compreso tra la superficie e il raggio
adiabatico, i vettori di polarizzazione si adattano continuamente alla direzione del campo magnetico;
I’angolo osservato risulta quindi fissato alla geometria del raggio adiabatico, impedendo la cancellazione
del segnale che si verificherebbe se I’angolo conservasse il valore originario di superficie. Al contrario,
campi magnetici deboli (B, < 10" G) determinano un raggio adiabatico piccolo e un basso grado
di polarizzazione, influenzando il calcolo dei parametri di Stokes e di conseguenza portando a delle
discontinuita nell’angolo di polarizzazione rispetto al modello.

I risultati portano alla conclusione che, per osservare il rotating vector model nell’emissione polarizzata
delle magnetar, ¢ necessario un raggio adiabatico grande (B, grande), per evitare effetti di depola-
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rizzazione della radiazione, che possono causare deviazioni dal RVM (per certe fasi). Attualmente, il
fenomeno piu accreditato per giustificare la determinazione dell’angolo di polarizzazione lontano dalla
superficie ¢ la vacuum birefringence. Oltre il raggio adiabatico, infatti, la direzione del campo elettrico
rimane invariata e i modi di polarizzazione cambiano al variare della direzione del campo magnetico
lungo la traiettoria del fotone. Di conseguenza, la validita del RVM nel caso di magnetars con geome-
trie di emissione e vista critiche potrebbe costituire una verifica indiretta della vacuum birefringence.
L’eventuale conferma sperimentale di queste deviazioni dal RVM nelle magnetar puo avvenire soltanto
ampliando il numero di sorgenti osservate. Questo sara possibile con il lancio di strumenti di nuova
generazione, come eX TP [23], il cui lancio & previsto nel 2030, che promette di aumentare di un fattore
5 la sensibilita rispetto ad IXPE.
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