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Для двух моделей эволюции радиопульсаров, соответствующих различным направ-

лениям эволюции угла наклона магнитной оси к оси вращения χ (в сторону малых

углов ∼ 0◦ или углов, близких к 90◦), оценивается функция рождения нейтронных

звезд по величине магнитного поля B. Показано, что для обеих моделей при магнит-

ных полях B > 1012 Гс она имет степенной вид с изломом в районе 1013 Гс, однако

число рождаемых пульсаров со сверхсильным магнитным полем B > 1014 Гс в первой

модели оказывается на порядок меньше, чем во второй.

ВВЕДЕНИЕ

Как известно, пятьдесят лет интенсивных исследований не привели к полному

пониманию природы многих ключевых процессов, происходящих в магнитосфере ра-

диопульсаров (Манчестер, Тейлор, 1977; Лайн, Грэм-Смит, 2012; Лоример, Крамер,

2012). Мы до сих пор не знаем ни механизма когерентного радиоизлучения, ни, на-

пример, ответа на такой ключевой вопрос, как вопрос о направлении эволюции (в об-

ласть малых или больших, порядка 90◦) угла наклона магнитной оси к оси вращения.

В частности, это связано с тем, что нам плохо известны распределения по начальным

значениям периодов P , углов наклона χ и магнитных полей B (Попов, Прохоров,

2007). Поэтому при статистическом анализе наличие нескольких фактически свобод-

ных функций не позволяет сделать уверенные выводы о характере эволюции нейтрон-

ных звезд. В итоге, несмотря на многочисленные попытки (Тейлор и Манчестер, 1977;

Нараян, Острайкер, 1990; Регинбау, де Фрейтас Пачеко, 2001; Фаучер-Гигур, Каспи,
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2006, Гулон и др., 2014, 2015; Арзамасский и др. 2017), до сих пор не удалось сформу-

лировать общепринятый тест, позволяющий определить направление эволюции угла

наклона χ (см., однако, Новоселов и др., 2020).

В этой работе мы показываем, что в предположении о независимости началь-

ных значений P , χ и B анализ распределения пульсаров с малыми периодами

0.03 c < P < 0.5 c позволяет достаточно уверенно определить функцию рождения

пульсаров по магнитному полю QB(B), по крайней мере в области больших маг-

нитных полей B > 1012 Гс. Это связано с тем, что выборка пульсаров с периодами

0.03 c < P < 0.5 с является достаточно однородной. Выбор такого диапазона свя-

зан также и с тем, что в этой области можно исследовать распределение пульсаров

в рамках кинетического уравнения. Кроме того, мы отбрасываем миллисекундные

пульсары, эволюция которых, как хорошо известно (Бисноватый-Коган и Комберг,

1976), отличается от эволюции большинства пульсаров.

В первой части сформулирована процедура определения начальных распреде-

лений по периоду P , углу наклона осей χ и магнитному полю B на основе анализа

кинетического уравнения, описывающего эволюцию нейтронных звезд. Показано, что

помимо знания самого закона эволюции, результат сильно зависит от функций види-

мости. В результате, показано, что благодаря степенному распределению наблюдае-

мых пульсаров по периоду P и производной периода Ṗ в диапазоне 0.03 c < P < 0.5 с

функция рождения QB(B) также с хорошей точностью может быть аппроксимиро-

вана степенной зависимостью. Во второй части мы показываем, что как медианнные

значения Bmed, так и число потенциальных магнетаров, т.е. исходное количество ней-

тронных звезд с магнитными полями, превышающими 1014 Гс, сильно зависят от

модели эволюции.

МЕТОД КИНЕТИЧЕСКОГО УРАВНЕНИЯ

Как уже говорилось, в этой работе мы будем анализировать кинетическое урав-

нение для функции распределения нейтронных звезд N(P, χ,B)

∂

∂P
(N Ṗ ) +

∂

∂χ
(N χ̇) = Q(P, χ,B) (1)
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в предположении о независимости начальных значений периода P , угла наклона χ и

магнитного поля B: Q(P, χ,B) = QP (P )Qχ(χ)QB(B). Здесь Q есть скорость рождения

пульсаров в Галактике, которая, как и функция распределения N(P, χ,B), предпола-

гается независимой от времени. Кроме того, мы ограничимся диапазоном периодов

0.03 c < P < 0.5 c. Выбор такого диапазона связан, в частности, с тем, что для инте-

ресующих нас магнитных полей B > 1012 Гс можно не учитывать линию смерти, за-

висящую от всех трех параметров (Арзамасский и др., 2017). В результате, как будет

показано ниже, решение кинетического уравнения (1) распадается на произведение

функций от P , χ и B, что и позволяет рассмотреть распроделение по магнитному

полю независимо от других переменных. Этот важный момент будет существенно ис-

пользоваться нами в дальнейшем. Отметим также, что достаточно малые периоды

(и, следовательно, малые возраста пульсаров) позволило пренебречь в уравнении (1)

эволюцией магнитного поля.

Подчеркнем сразу, что интересующее нас стационарное распределение по на-

чальным магнитным полям QB(B) отличается как от истинного стационарного

распределения N(B) =
∫
N(P, χ,B)dPdχ, так и от наблюдаемого распределения

Nobs(B) =
∫
Nobs(P, χ,B)dPdχ, которые связаны соотношением

Nobs(P, χ,B) = V vis
beamV

vis
lumN(P, χ,B). (2)

Здесь две функции видимости V vis
beam(P, χ,B) и V vis

lum(P, χ,B), обусловленные соответ-

ственно диаграммой направленности и разбросом по энерговыделению (мы не видим

слабые далекие источники) будут определены позднее. В частности, это связано с

тем, что пульсары с сильным магнитным полем эволюционируют значительно быст-

рее, чем пульсары со слабым магнитным полем. Поэтому задачу о начальной функ-

ции распределения пульсаров по магнитному полю невозможно решить, не зная закон

эволюции радиопульсаров.

Ниже мы рассмотрим две модели эволюции. В модели MHD (Спитковский, 2006;

Филиппов и др. 2014) потери энергии имеют вид

WMHD
tot ≈ 1

4

B2
0Ω4R6

c3
(1 + sin2 χ), (3)



4

где B0 есть магнитное поле на магнитном полюсе пульсара. Благодаря инварианту

IMHD =
P sinχ

cos2 χ
, (4)

соответствующему эволюции угла χ к 0◦ (alignment), имеем

Ṗ ≈ π

2

B2
0R

6Ω

Irc3
(1 + sin2 χ), (5)

χ̇ ≈ −1

4

B2
0R

6Ω2

Irc3
sinχ cosχ, (6)

где Ir — момент инерции нейтронной звезды.

С другой стороны, в модели BGI (Бескин и др., 1984; 1993) потери энергии могут

быть записаны как

WBGI
tot ≈

f 2
∗
4

B2
0Ω4R6

c3
QBGI cos2 χ. (7)

Здесь

QBGI = AP 15/14B
−4/7
12 cos2d−2 χ, (8)

где A ≈ 1, d ≈ 0.75 (Новоселов и др., 2020), а безразмерная площадь полярной шапки

f∗ меняется от 0.59 до 1.96 при изменении угла χ от 0◦ до 90◦. Подчеркнем, что

асимптотическое выражение (8), полученное в предположении QBGI < 1, справедливо

как раз в рассматриваемом нами диапазоне малых периодов и больших магнитных

полей. В итоге, благодаря инварианту

IBGI =
P

sinχ
(9)

(угол χ стремиться к 90◦, counter-alignment) получаем

Ṗ ≈ πf 2
∗

2

B2
0R

6Ω

Irc3
QBGI cos2 χ, (10)

χ̇ ≈ f 2
∗
4

B2
0R

6Ω2

Irc3
QBGI sinχ cosχ. (11)

В результате решения кинетических уравнений дают (Арзамасский и др., 2015)

NMHD(P, χ,B) =
P 2

cos3 χ

QB(B)

B2

π/2∫
χ

cos2 x

sinx
Qχ(x)QP

(
P

sinχ

cos2 χ

cos2 x

sinx

)
dx, (12)

NBGI(P, χ,B) =
P

sin2 χ cos2d−1 χ

QB(B)

B10/7

χ∫
0

Qχ(x)QP

(
P

sinx

sinχ

)
sinxdx. (13)
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Перейдем теперь к обсуждению функции видимости, существенно влияющей на

наблюдаемое распределение радиопульсаров. Она, как уже говорилось, распадается

на две части. Геометрическая функция видимости определяется угловым раствором

карандашной диаграммы направленности Wr: V vis
beam = Wr sinχ. Иными словами, она

пропорциональна площади, заметаемой диаграммой направленности на небесной сфе-

ре. Поскольку с хорошей точностью можно положить Wr = W0/P
0.5, где W0 соответ-

ствует ширине ∼ 3–5◦ (Рэнкин, 1990, 1993; Масисяк и др. 2007), получаем в итоге

обычно используемое выражение

V vis
beam =

W0

P 1/2
sinχ. (14)

Более сложной задачей является определение функции видимости, связанной с

радиосветимостью пульсаров Lr (мы не видим слабые далекие источники). Поскольку

далекие пульсары соответствуют дисковому распределению в Галактике (т.е. их чис-

ло растет как r2), а, с другой стороны, наблюдаемый поток падает с расстоянием как

r−2, обычно предполагают, что функция видимости V vis
lum пропорциональна радиосве-

тимости Lr. При этом часто используется простая аппросимация Lr ∝ P−1 (Тейлор и

Манчестер, 1977; Гуллон и др. 2014). Нижне мы будем пользоваться статистической

зависимостью (см. Рис. 22 из обзора Бескин, 2018)

V vis
lum = Q2.1±0.1

BGI Wtot. (15)

Она отражает уже много раз отмечавшуюся в литературе наблюдаемое свойство ра-

диопульсаров (см., например, Малов, Малофеев, 1981), состоящее в том, что отноше-

ние радиосветимости к полным потерям энергии существенно уменьшается с умень-

шением периода пульсара P . Отметим, что эта зависимость, полученная из анализа

данных наблюдений, может быть использована для обеих моделей эволюции.

Напомним теперь снова, что выбор диапазона 0.03 c < P < 0.5 c связан еще и с

тем, что в этой области наблюдаемое распределение пульсаров по периодам Nobs(P )

с хорошей точностью удовлетворяет степенной зависимости. В работе Арзамасского

и др. (2017) и Новоселова и др. (2020) мы использовали приближение Nobs(P ) ∝ P 0.5,

которое позволяло провести интегрирование по углам в (12)–(13) аналитически. На



6

Рис. 1: Набюдаемое интегральное распределение пульсаров по периоду
N obs(P ) =

∫ P
Nobs(P ′)dP ′ в диапазоне 0.03 c < P < 0.5 c.

самом деле, как показано на Рис. 1, степенная зависимость интегральной функции

распределения N (P ) =
∫ P

N(P ′)dP ′ имеет вид

N obs(P ) ∝ P 1.43±0.01. (16)

Однако такое отличие не влияет на выводы, касающиеся распределения пульсаров

по величине магнитного поля. Это замечательное свойство связано с тем, что обе

функции видимости распадаются на произведения вида P af1(B)f2(χ) с некоторыми

показателями степени a, а границы интегрирования нашей выборки как по периоду P ,

так и по углу наклона осей χ являются константами, поскольку, как уже говорилось,

линия смерти для магнитных полей B > 1012 Гс не ограничивает возможность на-

блюдения пульсаров вплоть до углов наклона χ ≈ 90◦. Поэтому для любой степенной

зависимости N obs(P ) от P интегрирование в (12)–(13) по-прежнему будет приводить
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к выражениям вида P af1(B)f2(χ). Для этого нужно лишь предположить, что функ-

ция рождения QP (P ) является степенной функцией своего аргумента. В результате

распределение по магнитному полю отделяется от распределения по величинам P и

χ.

Отметим наконец, что, как видно из общих соотношений (12)–(13), выбор сте-

пенной зависимости QP (P ) в диапазоне периодов 0.03 c < P < 0.5 с не является

нашим предположением, а следует из наблюдаемого степенного распределения пуль-

саров по величине P в этом диапазоне. Поэтому мы здесь не будем рассматривать ча-

сто используемое гауссово распределение (см., например, Фаучер-Гигур, Каспи, 2006,

Гулон и др., 2014), т.к. это привело бы к противорчию с наблюдениями. Гауссово же

распределение может быть разумным при обсуждении полной выборки пульсаров с

произвольными периодами P , которое мы здесь не рассматриваем.

Что же касается определения самого распределения по магнитному полю, и,

в частности, определения функции рождения QB(B), то здесь, естественно, следует

привлечь наблюдаемое распределение пульсаров по величине скорости замедления

Ṗ . Как показано на Рис. 2 сплошными линиями, наблюдаемое интегральное распре-

деление пульсаров N obs(Ṗ ) по Ṗ при Ṗ > 10−15 в рассматриваемом нами диапазоне

0.03 c < P < 0.5 c также с хорошей точностью может быть аппроксимировано степен-

ной зависимостью

N obs(Ṗ ) ∝ Ṗ−0.52±0.01, Ṗ < 0.8× 10−13, (17)

N obs(Ṗ ) ∝ Ṗ−0.99±0.01, Ṗ > 0.8× 10−13, (18)

хотя и с изломом при Ṗ ≈ 0.8×10−13. Здесь необходимо подчеркнуть, что, как извест-

но, также хорошим приближением является лог-нормальное распределение. Однако

оно не предсказывает достаточно большого количества нейтронных звезд с ”магнетар-

ными” магнитными полями ∼ 1015 Гс. Поскольку одной из целей настоящей работы

является оценка количества нейтронных звезд со сверхсильным магнитным полем,

мы здесь осознанно огранчиваемся обсуждением лишь степенных распределений.

Также необходимо отметить, что при Ṗ < 2× 10−15 мы находимся уже в районе

мамаксимума распределенияN(Ṗ ). Поэтому в интегральном распределеииN (Ṗ ) име-
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Рис. 2: Наблюдаемое интегральное распределение пульсаров по производной периода
N obs(Ṗ ) =

∫
Ṗ
Nobs(Ṗ ′)dṖ ′ в диапазоне 0.03 c < P < 0.5 c

ет место выполаживание при малых значениях производной периода. Понятно, что

это вносит неопределенность в определении степенных зависимостей. С другой сто-

роны, заметная неопределенность может быть связана с самим приближением двумя

степенными функциями. Поэтому мы в качестве альтернативы рассмотрели непре-

рывное приближение (штриховая линия на Рис. 2)

N obs(P ) = C1Ṗ−p1/(1 + C2Ṗ p2−p1). (19)

В этом случае получается для асимптотических областей

N obs(Ṗ ) ∝ Ṗ−0.35±0.01, Ṗ < 0.8× 10−13, (20)

N obs(Ṗ ) ∝ Ṗ−1.27±0.01, Ṗ > 0.8× 10−13. (21)

С другой стороны, для обеих моделей эволюции выражения для производной
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периода (5) и (10) вновь распадаются на произведения вида P aif1(B)f2(χ), что поз-

воляет в обоих случаях записать Ṗ = BβF (P, χ), где

βMHD = 2, (22)

βBGI = 10/7. (23)

Соответственно, степенной вид имеет и производная dB/dṖ , необходимая для перехо-

да от распределения по dB к распределению по dṖ . Этот замечательный факт и поз-

воляет достаточно уверенно определить функцию рождения радиопульсаров QB(B).

Действительно, записав асимптотику QB(B) в виде

QB(B) ∝ B−b, (24)

отделяя во всех выражениях

Nobs(Ṗ ) =

∫ ∫
dPdχNobs[B(Ṗ ), P, χ]

dB

dṖ
(25)

лишь зависимость от величины B (и вновь учитывая, что границы интегрирования по

dP и dχ являются константами) и сравнивая соответствующие степени Ṗ , получаем

окончательно c учетом неопределенностей в выражениях (15), (20) и (21)

QB(B) ∝ B−0.6±0.1, B < BMHD
br ≈ 5.1× 1012 Γc, (26)

QB(B) ∝ B−2.1±0.2, B > BMHD
br , (27)

для модели MHD и

QB(B) ∝ B−0.4±0.1, B < BBGI
br ≈ 2.5× 1013 Γc, (28)

QB(B) ∝ B−1.4±0.2, B > BBGI
br , (29)

для модели BGI. Здесь неопределенность связана главным образом с двумя рассмот-

ренными выше аппроксимациями распределения пульсаров по величине производной

Ṗ . При этом для определения величин Bbr, определяющих положение излома, мы

воспользовались выражениями для производных периода (5) и (10) для P = 0.3 с,

Ṗ = 0.8×10−13, χ = 30◦, R = 12.5 км и Ir = 1.5×1045 г см2 (Арзамасский и др., 2020),

что дает

BMHD
br ≈ 5.1× 1012 Γc, (30)

BBGI
br ≈ 2.5× 1013 Γc. (31)
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В заключение этого раздела сделаем еще одно важное замечание. Как уже от-

мечалось, в нашем предыдущем анализе (Арзамасский и др., 2017; Новоселов и др.,

2020) использовались соотношения Nobs(P ) ∝ P 1/2 и V vis
lum ∝ P−1. Для таких зависи-

мостей от периода P кинетические уравнения (12) и (13) давали QP (P ) ≈ const для

модели MHD и QP (P ) ∝ P для модели BGI. Если же воспользоваться более точными

соотношениями (15) и (16), то тогда элементарный анализ кинетических уравнений

(12) и (13) приводит к соотоншениям

QMHD
P (P ) ∝ P 0.7±0.1, (32)

QBGI
P (P ) ∝ P 0.6±0.1. (33)

Как мы видим, обе модели дают практически одинаковый результат. Это связано

с тем, что отличие в прединтегральных выражениях в (12) и (13) компенсируется

дополнительным фактором QBGI в (7).

ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

Посмотрим теперь, какие выводы можно сделать из полученных выше резуль-

татов. Прежде всего, отметим степенное, а не экспоненциальное спадание распреде-

лений NB(B) при больших значениях B. Такой характер, уже не раз отмечавшийся

нами ранее (Бескин и др., 1993; Бескин, Елисеева, 2005), существенно отличается от

обычно используемого log-нормального распределения (Регинбау, де Фрейтас Пачеко,

2001, Гулон и др., 2014).

Далее, как мы видим, для обеих моделей выполнены условия b1 < 1 для B < Bcr

и b2 > 1 для B > Bcr. Это означает, что наибольшее количество нейтронных звезд

при рождении имеют магнитные поля в районе Bbr. Оценивая наименьшие и макси-

мальные большие магнитные поля как Bmin = 1011 Гс и Bmax = 1015 Гс (результаты

слабо зависят от этих величин), получаем для медианных значений с учетом разбро-

сов величин b1 и b2

BMHD
med ≈ (3− 5)× 1012 Γc, (34)

BBGI
med ≈ (3− 6)× 1013 Γc. (35)
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Как мы видим, модели MHD и BGI дают существенно различные результаты. При

этом заметное превышение медианнных значений Bmed над средними значениями на-

блюдаемых пульсаров не должно вызывать удивления. Дело в том, что пульсары с

сильными магнитными полями очень быстро эволюционируют, поэтому их относи-

тельное наблюдаемое количество оказывается гораздо меньше исходного.

Конечно, было бы очень заманчиво сравнить предсказания для потенциальных

магнетаров, т.е. нейтронных звезд со сверхсильными магнитными полями. Напом-

ним, что Регинбау и де Фрейтас Пачеко (2001) дают 23% для пульсаров с B > 1014

Гс, а Гулон и др. (2015) — 0.7% для пульсаров с B > 1015 Гс. Однако, как показано на

Рис. 2, наш анализ может дать уверенные результаты лишь для магнитных полей, со-

ответствующих производной периода Ṗ < 10−12, что соответсвует магнитным полям

B < 0.2× 1014 Гс для модели MHD и B < 2× 1014 Гс для модели BGI. Как мы видим,

в обоих случаях мы можем получить лишь грубую верхнюю оценку на число рожда-

емых пульсаров с магнитными полями B > 2×1014 Гс, да и то лишь для модели BGI.

В итоге, такая оценка сверху для числа рождаемых пульсаров с магнитным полем

B > 1014 Гс составляет 1–4% для модели MHD, тогда как в модели BGI мы имеем уже

20–40%. Что же касается оценки пульсаров с начальным магнитным полем B > 1015

Гс, то мы считаем, что наш подход не позволяет сделать какое-нибудь уверенное

предсказание. Отметим наконец, что если бы мы для экстраполяции распределения

по производной периода использовали стандартное лог-нормальное распределение, то

число нейтронных звезд с магнетарными полями было бы экспоненциально мало.

Сделанные нами выше выводы являются, конечно же, модельно зависимыми,

поскольку мы ограничивались лишь случаем, когда функция рождения Q(B,χ, P )

может быть представлена как произведение QB(B)Qχ(χ)QP (P ). Подробный анализ

более общего случая, однако, выходит за рамки настоящей работы. Тем не менее, ниже

мы покажем, полученные выше функции рождения QP (P ) и QB(B) не противоречат

наблюдаемому распределению пульсаров.

На Рис. 3 приведены наблюдаемые полные распределения пульсаров по периоду

P и производной периода Ṗ в диапазоне 0.033 c < P < 0.5 с, а также предсказания

двух моделей эволюции. При этом для обеих моделей были выбраны соответствующие
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функции рожденияQP (P ),QB(B) иQχ(χ). В свою очередь, линия смерти выбиралась

из условия QBGI = 1. Как мы видим, обе модели достаточно хорошо описывают на-

блюдаемые распределения. При этом, как и должно было быть в диапазоне периодов

P < 0.5 с, они практически совпадают друг с другом, несмотря на существенное отли-

чие в функциях рождения QB(B) и Qχ(χ). В этой работе мы не будем рассматривать

весь диапазон периодов P , т.к. результат будет существенно зависеть от неизвестной

нам функции рождения QP (P ) при P > 0.5 с.

Рис. 3: Распределение наблюдаемых пульсаров по периоду P (слева) и производной
периода Ṗ (справа), а также предсказания для двух моделей эволюции.

Интересно также проверить, как полученные выше распределения по магнит-

ному полю соотносятся с параметрами молодых пульсаров, которые должны в боль-

шей степени, чем полная выборка, нести информацию о начальных магнитных полях

нейтронных звезд. На Рис. 4 показаны интегральные распределения наблюдаемых

молодых (с динамическим возрастом P/(2Ṗ ) < 105 лет) пульсаров по магнитному по-

лю N (B) для рассматриваемого здесь диапазона 0.03 c < P < 0.5 c. При этом, следуя

работе Новоселова и др. (2020), магнитные поля определялись по формулам

BMHD
12 ≈ P 1/2Ṗ

1/2
−15, (36)

BBGI
12 ≈ P−1/20Ṗ

7/10
−15 . (37)

В этом случае наблюдаемые распределения для двух моделей эволюции Nobs(B) ∝

B−q могут быть легко получены из соотношений (12)–(13) и соответствующих функ-
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Рис. 4: Наблюдаемые интегральные распределения молодых пульсаров по магнитно-
му полю N (B), а также предсказания для двух моделей эволюции для рассматрива-
емого здесь диапазона 0.03 c < P < 0.5 c. Для модели MHD точками показано также
интегральное распределение молодых пульсаров N (B) для всех возрастов.

ций видимости: q = b+ 1.2. В результате, получаем для магнитных полей B > Bbr

NMHD(B) ∝ B−3.2±0.2, NMHD(B) ∝ B−2.2±0.2, (38)

NBGI(B) ∝ B−2.6±0.2, NBGI(B) ∝ B−1.6±0.2. (39)

Здесь неопределенность вновь связана с двумя рассмотренными выше аппроксима-

циями распределения пульсаров по величине производной Ṗ . Зависимости (38)–(39)

показаны на Рис. 4 штриховыми линиями. Как мы видим, для быстрых пульсаров с

хорошей точностью воспроизводятся как наклон распределения при B > Bbr, так и

положение излома.

Отметим, что если построить распределение по магнитному полю для всех воз-

растов, то в этом случае получилось бы распределение, в точности соответствующее

зависимостям (26)–(29), поскольку величиныB и Ṗ связаны соотношениями (5) и (10).

С другой стороны, если не ограничиваться диапазоном периодов 0.03 c < P < 0.5 c, то

в этом случае, как показано на Рис. 4 пунктиром, распределение пульсаров с динами-
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ческим возрастом P/(2Ṗ ) < 105 уже существенно отличается от предсказаний теории.

Это, впрочем, неудивительно, поскольку для периодов P > 0.5 c в игру должны всту-

пить такие факторы, как необходимость учета линии смерти, отутствие степенной

зависимости QP (P ), etc. Поэтому вопрос о том, справедливо ли для всех периодов

предположение о независимости функций рождения, требует отдельного исследова-

ния, также выходящего за рамки настоящей работы.

Удостоверившись, что наше моделирование корректно описывает эволюцию

пульсаров при малых периодах, интересно оценить количество соосных и ортогональ-

ных интеримпульсных пульсаров для новых функций рождения QB(B) и QP (P ) и

сравнить их с результатами, полученными ранее в работах Арзамасского и др. (2017)

и Новоселова и др. (2020), в которых использовалась несколько иные функций рож-

дения. При этом мы сможем понять, насколько предсказания различных моделей

зависят от вида функций рождения. Напомним, что большинство интеримпульсных

пульсаров имеют периоды P , меньшие 0.5 с, и поэтому для этой оценки нам не нуж-

но делать никаких дополнительных предположений о виде функций рождения при

P > 0.5 с. Согласно упомянутым выше работам по данным различных каталогов

число соосных интеримпульсных пульсаров должно составлять 0.4–1% от полного

числа пульсаров в диапазоне периодов 0.03 c < P < 0.5 с, а число ортогональных ин-

теримпульсных пульсаров с учетом статистических поправок (в частности, в связи с

невозможностью наблюдать слабый интеримпульс) должно составлять 2.5–5.5%. Что

же касается функций видимости интеримпульсных пульсаров, то они были подробно

описаны в указанных выше работах.

В результате, как оказалось, количество интеримпульсных (как соосных, так

и ортогональных) пульсаров несильно отличаются от значений, полученных нами

ранее. Так, согласно работе Арзамасского и др. (2017) число соосных интерим-

пульсных пульсаров для ширины диаграммы направленности W0 = 5.8◦/
√
P в мо-

дели MHD составляет 0.6–1.8% от полного числа пульсаров в диапазоне периодов

0.03 c < P < 0.5 c, и 0.1–0.4% в модели BGI. Расчет же, проведенный в рамках при-

ближения, рассматриваемого в данной работе, дает 1.0% в модели MHD и 0.25%

в модели BGI. Соответственно, согласно работе Новоселова и др. (2020) число ор-
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тогональных интеримпульсных пульсаров для ширины диаграммы направленности

W0 = 5◦/
√
P в модели MHD составляет 0.8–1.5% (также от полного числа пульсаров

в диапазоне периодов 0.03 c < P < 0.5 c), и 2.8–8.3% в модели BGI. В рамках же на-

стоящей работы получаем 1.1% в модели MHD и 4.4% в модели BGI. Тем самым, мы

попутно показали, что наблюдаемое распределения радиопульсаров по периодам сла-

бо зависит от функций распределения по начальному периоду P и магнитому полю

B. При этом сильная зависимость от начального угла наклона χ при этом также бы-

ла подтверждена. Но, конечно же, главным здесь является подтверждение основного

вывода, сделанного в работе Новоселова и др. (2020): количество наблюдаемых орто-

гональных интеримпульсных пульсаров согласуется с моделью BGI и не согласуется

с моделью MHD.
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