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Общая характеристика работы

Актуальность темы исследования

Радиопульсары — космические источники периодического импульсного ра-
диоизлучения. Периоды сигналов P , принимаемых от радиопульсаров, лежат
в диапазоне от единиц миллисекунд до примерно десяти секунд [1]. Считает-
ся, что радиопульсары представляют собой быстро вращающиеся нейтронные
звёзды, а радиоизлучение генерируется неким когерентным механизмом в их
магнитосфере. Импульсный характер излучения объясняется моделью маяка:
предполагается, что радиоизлучение генерируется только в областях над маг-
нитными полюсами, является узконаправленным и наблюдается только тогда,
когда вращающийся вместе со звездой луч попадает на наблюдателя.

Нейтронные звёзды (НЗ) чрезвычайно компактны и, по всей видимости, об-
ладают колоссальными магнитными полями [2]. Благодаря этим свойствам изу-
чение НЗ оказывается важным для фундаментальной физики, так как может
позволить устанавливать ограничения на различные теории вещества в экстре-
мальных условиях, не достижимых в земных лабораториях. Речь идёт как о
свойствах сверхплотного вещества (плотность в центральных областях НЗ мо-
жет в несколько раз превосходить ядерную плотность ρ0 = 2.8×1014 г/см3), так
и о различных процессах в сверхсильных магнитных полях (значения магнит-
ной индукции на поверхности могут достигать 1013 − 1015 Гс). К настоящему
моменту предложено несколько способов получения информации о свойствах
вещества НЗ на основе их наблюдаемых характеристик и эволюционного пове-
дения [3, 4, 5].

Крайне интересным представляется вопрос о структуре магнитосферы пуль-
саров и протекающих в ней процессах. Как уже упоминалось, считается, что
радиоизлучение пульсаров генерируется в областях магнитосферы, располага-
ющихся над магнитными полюсами звезды. Однако, несмотря на ясное понима-
ние того, что это радиоизлучение имеет когерентный характер, конкретный ме-
ханизм его генерации до сих пор неизвестен [6]. Другим наблюдательным прояв-
лением магнитосферы является эволюция вращения пульсаров. Ясно, что обла-
дая сильным магнитным полем и вращаясь, нейтронная звезда должна терять
вращательную энергию. Наиболее очевидным механизмом такой потери явля-
ется магнито-дипольное излучение. Несмотря на то, что классическая формула
для мощности магнито-дипольного излучения активно используется наблюда-
телями для определения величины магнитного поля пульсаров, наличие магни-
тосферы, заполненной плазмой, делает её применимость не очевидной. Суще-
ствуют аргументы в пользу того, что магнито-дипольные потери могут вовсе
отсутствовать [7]. Это, впрочем, не означает, что пульсар не будет замедлять-
ся. Наличие плазмы создаёт дополнительные механизмы потери вращательной
энергии, которые в большинстве случаев имеют мощность, совпадающую по
порядку величины с мощностью магнито-дипольного излучения.

Магнитное поле не только является причиной замедления вращения звезды,
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но заставляет её прецессировать, а также приводит к изменению со временем
угла между магнитным моментом и осью вращения (угла наклона). Все эти
воздействия могут быть описаны при помощи момента сил K, приложенного к
звезде [8, 9]. Момент K слишком слабый для того, чтобы вызываемая им эволю-
ция угла наклона могла наблюдаться непосредственно. Однако она может быть
исследована статистическими методами, если имеется достаточное количество
данных о пульсарах, находящихся на различных стадиях эволюции. Ситуация
осложняется тем, что если на замедление вращения звезды оказывает влияние
практически исключительно дипольная компонента магнитного поля, то на пре-
цессию и эволюцию угла наклона может в равной степени оказывать влияние
мелкомасштабное поле, на наличие которого на поверхности НЗ указывают ре-
зультаты теоретических исследований и данных наблюдений [10, 11, 12, 13].

Цели и задачи диссертационной работы

Целью данной диссертационной работы являлось исследование влияния мел-
комасштабных магнитных полей на прецессию нейтронных звёзд, а также изу-
чение вопроса о влиянии диссипации энергии в ядрах нейтронных звёзд на
эволюцию их вращения. Для достижения этих целей в работе были поставлены
следующие задачи:

1. Вычисление аномальной компоненты электромагнитного момента сил, дей-
ствующего на нейтронную звезду, создаваемой произвольной полоидаль-
ной и тороидальной гармониками магнитного поля.

2. Вывод системы уравнений, описывающих эволюцию вращения нейтрон-
ных звёзд с учётом диссипации вращательной энергии в их ядрах.

3. Вычисление коэффициентов взаимодействия коры и ядра в рамках кон-
кретных моделей внутреннего устройства нейтронных звёзд с незамагни-
ченным и замагниченным ядром.

4. Количественное моделирование эволюции вращения нейтронных звёзд.

Научная новизна

Научная новизна полученных результатов состоит в следующем:

1. Впервые получено выражение для аномальной компоненты электромаг-
нитного момента сил, создаваемого произвольной полоидальной и торо-
идальной гармониками магнитного поля, учитывающее магнитосферу и
структуру магнитного поля внутри нейтронной звезды.

2. Впервые исследована эволюция вращения нейтронных звёзд (угловой ско-
рости, угла наклона и прецессии) под действием электромагнитного мо-
мента сил с учётом дифференциальности вращения вещества в их ядрах.
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Теоретическая и практическая значимость

Результаты диссертации важны, поскольку устанавливают взаимосвязь меж-
ду внутренним устройством нейтронных звёзд и темпами эволюции их враще-
ния. При наличии достоверных статистических данных о темпах эволюции это
может позволить устанавливать ограничения на модели внутреннего устрой-
ства нейтронных звёзд.

Положения, выносимые на защиту

1. Вычисление аномальной компоненты момента сил, действующего на ней-
тронную звезду, создаваемого произвольной гармоникой магнитного поля,
c учётом магнитосферы, заполненной плазмой, и структуры магнитного
поля внутри звезды.

2. Моделирование эволюции угла между магнитным моментом и осью вра-
щения нейтронных звёзд с незамагниченным ядром.

3. Моделирование эволюции угла между магнитным моментом и осью вра-
щения нейтронных звёзд в предположении, что заряженная компонента
ядра жёстко связана с корой магнитным полем.

Степень достоверности и апробация результатов

Результаты, представленные в диссертации, получены аналитически и с по-
мощью численного интегрирования. Их достоверность подтверждается исполь-
зованием адекватных математических и численных методов в рамках физи-
чески разумных приближений. Результаты диссертации доложены на следую-
щих конференциях: ФизикА.СПб (Санкт-Петербург, 2011); Астрофизика высо-
ких энергий сегодня и завтра 2011 (Москва, 2011); Electromagnetic Radiation
from Pulsars and Magnetars (Zielona Gora, Poland, 2012); ФизикА.СПб (Санкт-
Петербург, 2012); Астрофизика высоких энергий сегодня и завтра 2012 (Москва,
2012); The Modern Physics of Compact Stars and Relativistic Gravity (Yerevan,
Armenia, 2013); Астрофизика высоких энергий сегодня и завтра 2013 (Москва,
2013); Physics of Neutron Stars – 2014 (Санкт-Петербург, 2014); Астрофизика
высоких энергий сегодня и завтра 2014 (Москва, 2014).

Публикации

Материалы диссертации опубликованы в 7 статьях [A1-A7], а также в тези-
сах ряда конференций.

Личный вклад автора

Во всех результатах, представленных в диссертации, вклад автора является
основным и определяющим. Выбор общего направления исследований, поста-
новка задач, обсуждение полученных результатов, а также часть аналитических
вычислений были выполнены совместно с соавторами.
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Структура и объем диссертации

Диссертация состоит из введения, 4 глав, заключения, библиографии и 3
приложений. Общий объем диссертации 118 страниц, включая 24 рисунка. Биб-
лиография включает 121 наименований.

Содержание работы

Во Введении обоснована актуальность диссертационной работы, сформу-
лирована цель и аргументирована научная новизна исследований, показана
практическая значимость полученных результатов, представлены выносимые
на защиту положения.

Первая глава «Инерция электромагнитного поля и аномальный электро-
магитный момент» посвящена влиянию инерции магнитного поля на прецессию
нейтронных звёзд. Результаты этой главы опубликованы в работе [A7]

Раздел 1.1 представляет собой обзор теоретических и экспериментальных
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Рис. 1: Радиальные функции полоидально-
го поля в Модели №1 (верхняя панель) и
Модели №2 (средняя панель), а также то-
роидального поля (нижняя панель). Ради-
альная координата измеряется в единицах
радиуса звезды r∗.

исследований, посвящённых изме-
рению величины и определению
структуры магнитных полей НЗ.
Особое внимание уделяется аргу-
ментам в пользу того, что вбли-
зи поверхности НЗ магнитное по-
ле может иметь сложную фор-
му, включающую в себя мелкомас-
штабные структуры с характер-
ным размером порядка 1 км. При
этом величина мелкомасштабной
компоненты поля может более чем
на порядок превосходить вели-
чину крупномасштабной диполь-
ной компоненты. Наличие сильно-
го магнитного поля должно при-
водить к прецессии НЗ. Причём
здесь работают сразу два механиз-
ма. Во-первых, магнитное поле де-
формирует форму самой звезды,
нарушая симметрию тела относи-
тельно оси вращения [14, 15, 16].
Во-вторых, обладая собственной
инерцией и будучи вмороженным в звезду, магнитное поле даёт собственный
вклад в тензор инерции звезды. Физически второй механизм проявляется в
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том, что на вращающуюся звезду со стороны поля действует направленный
перпендикулярно к вектору угловой скорости Ω так называемый аномальный
электромагнитный момент сил K⊥.

Величина аномального момента рассчитывалась в ряде работ [8, 17, 9, 18].
Применяя различные методы, большинство авторов, однако, ограничивалось
только дипольной компонентой магнитного поля. Также предполагалось, что
НЗ окружены вакуумом. Только в работе [17] авторы учли наличие магни-
тосферы, заполненной плазмой, и вычислили также аномальный момент, со-
здаваемый квадрупольной компонентой магнитного поля. Кроме того, не все
авторы учитывали вклад внутреннего магнитного поля. Раздел 1.2 посвящён
расчёту аномального момента сил K⊥, создаваемого произвольной полоидаль-
ной и тороидальной гармониками магнитного поля. При расчёте было учтено
наличие магнитосферы. Если представить полоидальное поле звезды в виде
B0 = −∇× [r×∇Φ], где функция Φ(r, θ, φ) = 1

r
ΦlmRlm(r)Ylm(θ, φ), Ylm – произ-

вольная сферическая функция, Φlm – коэффициент, задающий величину поля,
Rlm – функция, описывающая радиальную зависимость B0 и нормированная на
единицу на поверхности НЗ (r = r∗), то аномальный электромагнитный момент
сил будет иметь вид

K⊥ =
r4∗〈B2〉r∗

c2
(l + 1)

(2l + 3)(2l+ 1)(2l − 1)
× (1)

×
{

∫ rL

0

R2
lmdr −

2l2 + 2l + 3

2l2(l + 1)2

∫ rL

0

(

r
dRlm

dr

)2

dr

}

k,

где вектор k равен

k =















(l2 + l − 3m2)(Ω · ez)[Ω× ez] (m 6= 1)

1
2(l − 2)(l + 3)(Ω · ey)[Ω× ey] + (m = 1)
+3

2(l − 1)(l+ 2)(Ω · ex)[Ω× ex]

, (2)

ez – ось от которой отсчитывается угол θ, ex – ось от которой отсчитывается
угол φ, 〈B2〉r∗ – усреднённый по поверхности звезды квадрат индукции магнит-
ного поля, rL = c/Ω.

Таким образом, для вычисления момента сил требуется задать радиальную
функцию Rlm. В диссертации было рассмотрено несколько моделей этой зави-
симости.

• Согласно Модели №1 токи, генерирующие поле, находятся в коре. Как вне
звезды, так и в её ядре поле является бестоковым (см. верхнюю панель
рис. 1);

• Согласно Модели №2 поле также генерируется в коре. В отличии от Мо-
дели №1 считается, что в ядро поле не проникает.
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• Также для демонстрации важности учёта поля, находящегося внутри звез-
ды, отдельно рассмотрен вклад только внешнего поля;

• Кроме того, для демонстрации важности учёта конечных размеров обла-
сти генерации поля рассмотрена модель с поверхностными токами.

Согласно выражениям (1) и (2), если m 6= 1, аномальный момент можно
представить в виде K⊥ = ǫI∗(Ω · ez)[Ω × ez], где I∗ – момент инерции звезды,
ǫ – параметр эффективной сплюснутости. Значения этого коэффициента, вы-
численные в рамках четырёх описанных выше моделей, приведены на рис. 2.
Легко видеть, что результаты существенно зависят от внутренней структуры
поля.

Внутри нейтронной звезды может существовать также сильное тороидаль-
ное магнитное поле. Если представить его в виде B0 = −r×∇Ψ, где Ψ(r, θ, φ) =
1
rΨlmSlm(r)Ylm(θ, φ), создаваемый полем аномальный момент может быть пред-
ставлен в виде:

K⊥ = 〈B2〉V
r3∗ − r30
6c2

∫ r∗
r0

S2
l r

2dr
∫ r∗
r0

S2
l dr

k

l(l + 1)
, (3)
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Рис. 2: Эффективная сплюснутость различ-
ных осесимметричных (m = 0) полоидаль-
ных гармоник, вычисленная в рамках раз-
личных моделей конфигурации магнитного
поля. Закрашенные символы соответству-
ют отрицательным значениям ǫ, не закра-
шенные – положительным значениям. Здесь
r6 = r∗/106 см, I45 = I∗/1045 г см2.

где 〈B2〉V – величина поля, усред-
нённая по сферическому слою
(r0 < r < r∗), в котором оно от-
лично от нуля, вектор k вновь вы-
числяется по формуле (2). Для ра-
диальной функции Slm, представ-
ленной на нижней панели рис. 1
и осесимметричных гармоник, ко-
эффициент эффективной сплюс-
нутости оказывается равен

εl = −1.21×10−13

( 〈B2〉V
(1012Гс)2

)

r56
I45

.

Отметим, что в данной модели
полностью исчезает зависимость
от l.

В разделе 1.3 продемонстри-
ровано, что влияние магнитного
поля на прецессию можно учесть
с помощью поправки к тензору
инерции НЗ. Главные оси инерции
системы звезды и поля, вообще говоря, не будут совпадать с главными осями
самой звезды.

7



Раздел 1.4 посвящён проявлению прецессии в эволюции угла наклона. Если
направление магнитного момента не совпадает с главными осями эффективно-
го тензора инерции звезды, угол наклона (угол между магнитным моментом
и осью вращения) будет осциллировать с периодом прецессии Tp и амплиту-
дой, которая может достигать десятков градусов. Следовательно, в отличии от
моделей с чисто дипольным полем, временной масштаб эволюции угла накло-
на не будет совпадать с временным масштабом замедления вращения звезды,
превосходящим период прецессии на 1-3 порядка.

Вторая глава «Эволюция вращения нейтронных звёзд с учётом внутрен-
ней диссипации энергии» посвящена формулированию модели описания эволю-
ции вращения радиопульсаров под действием электромагнитного момента сил,
учитывающей диссипацию вращательной энергии в ядре. Результаты этой гла-
вы опубликованы в работах [A4, A5].

В разделе 2.1 дан краткий обзор возможных механизмов проявления внут-
ренней структуры НЗ в их вращении.

Эволюция вращения НЗ под действием внешнего электромагнитного момен-
та сил с учётом диссипации энергии в ядре в рамках простейшей модели была
рассмотрена Касини и Монтемейером [19]. Они представили нейтронную звезду
в виде двухкомпонентной системы, состоящей из коры и ядра, взаимодействие
между которыми осуществляется посредством момента сил N = α(ω−Ω), где
Ω и ω – угловые скорости вращения коры и ядра соответственно, α – коэффи-
циент пропорциональности. Пусть Icrust и Icore – моменты инерции компонент.
Тогда данная система за время порядка τrel = (IcoreIcrust/I∗)(1/α), если выпол-
нено условие τrel ≪ Tp, выйдет на режим вращения, в котором момент сил N

с большой точностью будет определяться моментальными значениями угловой
скорости Ω и её производной Ω̇ и не будет зависеть от предыстории. Такой ре-
жим в диссертации называется квазистационарным. В разделе 2.2 рассмотрена
модель Касини-Монтемейера.

В разделе 2.3 выведены некоторые общие свойства квазистационарного ре-
жима вращения, не зависящие от конкретного вида момента сил N. В частно-
сти, приведены аргументы в пользу того, что в квазистационарном приближе-
нии описание взаимодействия коры и ядра НЗ сводится к определению значений
двух коэффициентов, не зависящих от Ω̇ и обозначенных в диссертации как S2

и S3.
В разделе 2.4, в предположении справедливости квазистационарного при-

ближения, получены уравнения, описывающие эволюцию вращения пульсара
(замедление вращения, эволюцию угла наклона и прецессию). В случае осесим-
метричного распределения инерции в звезде и магнитном поле с параметром
сплюснутости ǫ эти уравнения будут иметь вид:

dtΩ =
1

I∗
(KΩ +Km cosχ) , (4)
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dtχ = − 1

Ω

(Icrust + S2Icore)Km + ǫS3IcoreI∗Ω2 cosχ

(Icrust + S2Icore)2 + S2
3I

2
core

sinχ, (5)

dtϕ =
1

Ω

ǫ(Icrust + S2Icore)I∗Ω2 cosχ− S3IcoreKm

(Icrust + S2Icore)2 + S2
3I

2
core

, (6)

где χ – угол наклона, ϕ – азимутальный угол. Здесь использовано представле-
ние внешнего момента сил в виде K = KΩeΩ +Kmem, где eΩ и em – единичные
векторы, указывающие направление угловой скорости и магнитного момента
НЗ, KΩ и Km – функции, задаваемые моделью момента K. Пределу абсолютно
твёрдой звезды соответствуют значения S2 = 1, S3 = 0, в пределе слабой связи
коры с ядром S2, S3 ≪ Icrust/Icore Заметим, что диссипация энергии не влия-
ет на замедление вращения, если оно происходит в квазистационарном режиме.
Однако она может оказывать существенное влияния на эволюцию угла наклона
и прецессию. Эти процессы будут происходить быстрее, чем в «твердотельном»
случае. В пределе слабой связи характерный временной масштаб обоих процес-
сов по сравнению с «твердотельным» приближением уменьшится в I∗/Icrust раз.
Кроме того, даже при K = 0 угол наклона будет эволюционировать. Диссипа-
ция энергии приводит к затуханию прецессии. Система стремится выстроить
угловую скорость Ω вдоль главной оси, соответствующей наибольшему момен-
ту инерции. Такое состояние соответствует минимуму механической энергии
при заданном угловом моменте. В случае ǫ > 0 угол будет эволюционировать к
0◦, в противном случае – к 90◦.

В третьей главе «Вращение нейтронных звёзд с незамагниченным ядром»
в квазистационарном приближении исследована эволюция вращения НЗ в пред-
положении, что магнитное поле не проникает в её ядро. Результаты этой главы
опубликованы в работах [A5, A6]

В разделе 3.1 обоснована актуальность исследования данной модели.
В разделе 3.2 сформулированы предположения, лежащие в основе модели.

Нейтронная звезда представлена в виде абсолютно твёрдой оболочки (коры),
содержащей жидкое ядро. Внутренняя граница коры идеально сферически сим-
метрична. Предполагается, что магнитное поле не проникает в ядро. Единствен-
ным механизмом взаимодействия коры с ядром в такой ситуации остаётся вяз-
кость вещества ядра. Для простоты предполагалось, что вещество ядра состоит
только из протонов, нейтронов и электронов. Условие квазинейтральности поз-
воляет объединить протоны и электроны в одну заряженную компоненту с плот-
ностью ρc = ρp+ ρe и химическим потенциалом µc = (mpµp +meµe)/(mp+me).
В предположении, что отклонения всех величин от гидростатических значений
малы, рассматривались только линейные по |Ω̇|/Ω2 поправки. С учётом опи-
санных допущений, вращение ядра описывается системой уравнений

2Ω× u+∇κ
(1) = −Ω̇× r+ f

(1)
v , (7)

div
(

ρ(0)u
)

= 0, (8)
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а также граничным условием на внутренней границе коры u|r=rc = 0. Здесь u

– поле скорости во вращающейся вместе с корой системе отсчёта, κ = µn +
y(µc − µn) + Φ − 1

2 [Ω × r]2, y = ρc/ρ, Φ – гравитационный потенциал, µn –

химический потенциал нейтронов, f
(1)
v – сила вязкости, индексом «(0)» обозна-

чены гидростатические значения величин, индексом «(1)» – линейные по |Ω̇|/Ω2

поправки. При выводе предполагалось, что y = const. Уравнение (7) представ-
ляет собой баланс сил на единицу массы, включающий силы, возникающие в
неинерциальной системе отсчёта: силу Кориолиса fK = −2Ω× u и силу Пуан-
каре fP = −Ω̇× r.

В разделе 3.3 проведён анализ переноса углового момента посредством меха-
низма Экмановской накачки, характерного для задач с малыми числа Экмана
E = ν/Ωr2c (ν – коэффициент кинематической вязкости, rc – радиус внутрен-
ней границы коры) [20]. При E ≪ 1 и отсутствии стратификации жидкости,
вязкость оказывается важна только в тонком приграничном слое. В основном
объёме ядра угловой момент переносится полоидальными течениями. В разделе
3.3 получено и проанализировано выражение для поля скоростей u. В этом же
разделе вычислены коэффициенты S2 и S3, описывающие данный механизм.
Они оказываются равными

S2 =
8π

5

ρ(b)r5c
Icore

E1/2, S3 =
40π

21

ρ(b)r5c
Icore

E1/2. (9)

Здесь ρ(b) = 1.5× 1014 г см−3 – плотность вещества на границе коры и ядра.
В разделе 3.4 проанализированы эффекты, к которым приводит страти-

фикация состава вещества ядра НЗ. В реальных нейтронных звёздах величи-
на y меняется с глубиной. Это приводит к появлению дополнительной силы

fb = −(µ
(1)
n − µ

(1)
c )∇y(0) в правой части уравнения (7). Разность химических

потенциалов создаётся течением и подавляется ядерными реакциями (урка-
процессами). Поскольку эти реакции очень медленные, радиальные течения в
квазистационарном режиме оказываются сильно подавленными. А следователь-
но, подавленным оказывается и механизм Экмановской накачки [21]. В такой
ситуации угловой момент из глубины ядра в кору может переноситься только
с помощью вязких натяжений. В разделе 3.4 получено решение системы урав-
нений (7)-(8) с подавленной радиальной компонентой скорости u. С исполь-
зованием полученного решения вычислены коэффициенты S2 и S3, которые
оказываются равными

S2 = S3 =
8πρ(b)r5c
3
√
2Icore

E1/2. (10)

Таким образом, они вновь оказываются пропорциональны корню из числа Эк-
мана, хотя численные коэффициенты отличаются от полученных в разделе 3.3.

Раздел 3.5 посвящён учёту сверхтекучести нейтронов в ядре НЗ. При на-
личии сверхтекучести нейтронов возникает дополнительное поле скоростей us,
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описывающее течение нейтронного конденсата [22]. Гидродинамика становит-
ся двухжидкостной и ограничение на радиальное течение снимается. Следова-
тельно, снова становится возможной Экмановская накачка. Вторичное течение,
однако, возникает только в заряженной компоненте, т.к. нейтронный конденсат
не обладает сдвиговой вязкостью. В разделе 3.5 найдены поля скоростей компо-
нент uc и us для случая, когда нейтронная сверхтекучесть простирается вплоть
до коры. Коэффициенты S2 и S3 в этой задаче совпадают с (9), с точностью
до замены ρ(b) на плотность заряженной компоненты на внутренней границе

коры ρ
(b)
c . Другими словами, они оказываются примерно на порядок меньше.

Кроме того, в разделе 3.5 приведены аргументы в пользу того, что до тех пор,
пока область, занимаемая нейтронной сверхтекучестью не достигла коры, она
вовсе не оказывает влияния на эволюцию вращения пульсаров. Следовательно,
до тех пор, пока этого не произошло, взаимодействие коры и ядра описывается
коэффициентами (10).

В разделе 3.6 представлены результаты интегрирования системы уравнений
(4)-(6). Поскольку коэффициент вязкости, входящий в выражения (10), зави-
сит от температуры, для замыкания системы уравнений требуется учитывать
также тепловую эволюцию НЗ. Для моделирования тепловой эволюции был ис-
пользован код, разработанный Гнединым, Яковлевым и Потехиным [23]. Для
расчётов была взята легкая (наиболее медленно остывающая) нейтронная звез-
да с массой ≈ 1M⊙. В качестве уравнения состояния использовалось уравнение
APR I [24]

Результаты расчётов для различных моделей внешнего электромагнитного
момента сил K приведены на рис. 3. Эволюционные кривые, полученные с учё-
том внутренней диссипации (нижний ряд рис. 3) очень сильно отличаются от
кривых, полученных с использованием того же момента сил K в приближении
абсолютно твёрдой звезды (верхний ряд рис. 3). Временной масштаб эволюции
угла наклона после учёта диссипации уменьшился примерно в I∗/Icrust раз, в
то время, как темп замедления вращения остался тем же самым. Вследствие
этого траектории в координатах P − cosχ стали гораздо более крутыми. Вне
зависимости от выбора модели K, полученные эволюционные кривые, по всей
видимости, не позволяют объяснить имеющееся существенное количество пуль-
саров с большими периодами и конечными углами наклона. Примерно четверть
известных пульсаров имеют периоды P & 1 с [1]. С другой стороны, пульсары
практически не рождаются с такими большими периодами [28]. Это означа-
ет, что эти пульсары при рождении вращались гораздо быстрее и замедлились
до нынешнего состояния, сохраняя при этом конечный угол наклона. Однако
представленные в нижнем ряду рис. 3 кривые в области больших периодов пред-
ставляют собой практически вертикальные линии. По-видимому, единственная
возможность привести предлагаемую модель в согласие с наблюдательными
данными состоит в том, что направление магнитного момента не совпадает с
главными осями инерции НЗ. В этом случае после затухания прецессии будет
сохраняться конечный угол наклона.
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Рис. 3: Эволюционные кривые в координатах cosχ − P для пульсаров с раз-
личными начальными периодами и углами наклона, испытывающих на себе
действие момента сил, предложенного в работе [25] (левый столбец) и в работе
[26] с параметром недипольности νnd = 0.5 (правый столбец) Верхний ряд –
приближение твёрдой звезды, нижний ряд – решение уравнений (4)-(6) с коэф-
фициентами (10) Наблюдательные значения для 149 пульсаров [27] показаны
точками.

В четвёртой главе «Вращение нейтронных звёзд с замагниченным ядром»
в квазистационарном приближении исследована эволюция вращения НЗ в пред-
положении, что заряженная компонента, а вместе с ней и нормальные нейтроны,
жёстко связана с корой магнитным полем. Эффект, таким образом, создаёт-
ся сверхтекучими нейтронами, слабо взаимодействующими с остальным веще-
ством ядра НЗ. Результаты этой главы опубликованы в работах [A1, A2, A3, A4].

В разделе 4.1 дан обзор работ, посвящённых магнитному взаимодействию
коры и ядра НЗ.

В разделе 4.2 получена система уравнений для поля скоростей сверхтекучих
нейтронов us, найдено решение этой системы и вычислены коэффициенты S2 и
S3. Полученные для коэффициентов выражения имеют вид

S2 =
Ic
Icore

, S3 =
8π

3Icore

∫ rs2

rs1

σρsr
4dr. (11)

Здесь Ic – сумма моментов инерции заряженной компоненты и нормальных
нейтронов, ρs – плотность сверхтекучих нейтронов, σ – безразмерный пара-
метр, описывающий силу трения вихревых нитей Фейнмана-Онзагера о заря-
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женную компоненту ядра НЗ, интегрирование производится по области, зани-
маемой сверхтекучими нейтронами.

В разделе 4.3 представлены результаты интегрирования системы уравнений
(4)-(6) с коэффициентами (11). Для получения численных значений этих ко-
эффициентов требуется знать профиль ρs(r) и величину σ. Для этого, в свою
очередь, требуется знать зависимости критических температур нейтронов Tcn

и протонов Tcp от плотности вещества ρ. К сожалению, эти зависимости плохо
поддаются вычислению. Кривые, полученные разными авторами, могут очень
существенно отличаться друг от друга [29]. Как следствие, сильно может раз-
личаться количество сверхтекучих нейтронов в ядре. В диссертации в качестве
примеров были рассмотрены две существенно различные модели Tcn(ρ). Для
вычисления кривых остывания, как и в предыдущей главе, использовался код,
разработанный Гнединым, Яковлевым и Потехиным [23]. Для расчётов бралась
нейтронная звезда с типичной массой ≈ 1.35M⊙ и уравнение состояния APR I.
При вычислении коэффициента σ предполагалось, что наиболее эффективным
является механизм взаимного трения, предложенный в работе [22].

Примеры эволюционных кривых, полученных в главе 4 представлены на
рис. 4. В верхнем ряду рисунка, как и в главе 3, пульсары слишком быстро
оказываются в состоянии соосного ротатора. В то же время кривые, представ-
ленные в нижнем ряду того же рисунка, мало отличаются от кривых, получен-
ных в приближении абсолютно твёрдой звезды (см. верхний ряд рис. 3). Таким
образом, эволюция угла наклона пульсаров оказывается чувствительной к вы-
бору модели Tcn(ρ). Следовательно, результаты, полученные в главе 4, могут
быть использованы для наблюдательных ограничений на модели нейтронной
сверхтекучести в ядрах НЗ.

В Заключении сформулированы основные результаты диссертации, состо-
ящие в следующем.

1. Мелкомасштабные магнитные поля нейтронных звёзд могут давать вклад
в аномальный момент, сравнимый с вкладом дипольного поля. Это может
приводить к тому, что угол между магнитным моментом и осью враще-
ния будет осциллировать с периодом прецессии, вызываемой аномальным
моментом.

2. При учёте влияния диссипации вращательной энергии в ядрах нейтрон-
ных звёзд на эволюцию их вращения модель с незамагниченным ядром
может быть совместима с наблюдениями только в случае, если нейтронная
звезда представляет собой трёхосный эллипсоид и её магнитный момент
не параллелен ни одной из главных осей инерции.

3. В рамках предложенной модели эволюции вращения нейтронных звёзд
с замагниченным ядром лучше согласуются с наблюдениями теории ней-
тронной сверхтекучести, дающее небольшое количество сверхтекучих ней-
ронов в ядре.
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Рис. 4: В верхнем ряду показаны эволюционные кривые в координатах P−cosχ
пульсаров, испытывающих на себе действие внешнего момента сил из работы
[25] (левая панель). Также показаны кривые критических температур, в ка-
честве которых использовались аппроксимациями Хо и др. [30] результатов,
полученных в работах [31, 32] (средняя панель), и зависимость отношения Is/I∗
от времени (правая панель). Наблюдательные значения периодов и углов на-
клона для 149 пульсаров [27] показаны на левой панели точками. В нижнем
ряду показано то же, что в верхнем, но для модели нейтронной сверхтекучести
из работы [33, модель (а)].
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