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ИЗОЛИРОВАННЫЕ РЕНТГЕНОВСКИЕ ПУЛЬСАРЫ КАК ВОЗМОЖНЫЕ 
ПОТОМКИ МАССИВНЫХ РЕНТГЕНОВСКИХ ДВОЙНЫХ СИСТЕМ

Аннотация. Рассмотрены особые подклассы изолированных нейтронных звезд – аномальных 
рентгеновских пульсаров (АРП) и мягких гамма-репитеров (МГР). Наблюдаемые проявления 
данных источников могут указывать на аккреционную природу их рентгеновского излучения.  
Показано, что изолированные рентгеновские пульсары могут быть потомками наиболее широких пар 
рентгеновских двойных систем, где нейтронная звезда сформировалась при коллапсе ядра первой 
звезды в массивной двойной системе. Распад системы мог произойти после вспышки сверхновой ее 
массивного компаньона. В этом подходе долгопериодические изолированные рентгеновские пульсары 
являются старыми нейтронными звездами, аккрецирующими из остаточных структур, которые могли 
сформироваться еще в эпоху их существования в двойной системе, а окружающие их молодые остатки 
от вспышки сверхновой могут быть продуктом конечной стадии эволюции их бывших массивных 
компаньонов. Также в статье приводятся результаты численных расчетов параметров АРП и МГР в 
рамках различных аккреционных приближений. Показано, что наилучшего согласия удается достичь 
в рамках приближения магнито-левитационной аккреции. 

Ключевые слова: нейтронные звезды, изолированные рентгеновские пульсары, аккреция.

В.Ю. Ким 
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РЕНТГЕН ПУЛЬСАРЛАРЫН МАССИВТІ ҚОС РЕНТГЕН ЖҮЙЕЛЕРІНІҢ 
ЖҰРНАҒЫ РЕТІНДЕ ОҚШАУЛАУ

Аннотация. Мақалада оқшауланған нейтрон жұлдыздарының ерекше ішкі кластары - өзгеретін 
рентген пульсарлары (ӨРП) және жұмсақ гамма репитерлері (ЖГР) қарастырылды. Берілген 
объектілердің бақыланатын көрінісі олардың рентгендік сәулеленуі аккрециялық табиғатына 
бағыттайды. Массивті қос жүйеде алғашқы жұлдыздың ядросы коллапс кезінде қалыптасуы, 
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Введение. Аномальные рентгеновские пульсары (АРП) и мягкие гамма-репитеры (МГР) являются 
особыми подклассами изолированных нейтронных звезд, у которых светимость 𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 превышает потери 
вращательной энергии �̇�𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 за некоторым исключением [1]. Данные объекты характеризуются узким 
диапазоном периодов 𝑃𝑃𝑃𝑃 (2-12 с.), быстрым темпом торможения �̇�𝑃𝑃𝑃 ( ∼ 10−11 с/с) [2], мягким 
рентгеновским спектром (𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 ∼ 0.5кэВ ) [3], низкой рентгеновской светимостью 𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 ∼ 1035 эрг с⁄ по 
сравнению с рентгеновскими пульсарами, входящими в массивные тесные двойные системы (HMXB) 
[1], некоторые объекты ассоциированы с остатками вспышек сверхновых [4]. Основным отличием МГР 
от АРП являются непериодические вспышки в рентгеновском и гамма-диапазоне с увеличением 
светимости от нескольких порядков до десятка, гигантские вспышки могут иметь светимости порядка ∼
1043−47 эрг с⁄ [1].

С момента открытия АРП и МГР исходно рассматривалось, что характеристики их рентгеновского 
излучения обнаруживают близкое сходство с излучением аккрецирующих рентгеновских пульсаров в 
двойных системах [4]. В статье об открытии первого АРП 1E 2259 [4] авторы предположили, что данный 
объект является либо изолированным пульсаром, аккрецирующим из окружающей его туманности 
G109.1-1.0, либо является компонентом тесной двойной системы. Авторами также отмечено отсутствие 
наблюдательных подтверждений наличия оптического компаньона и отсутствие Доплеровских сдвигов в 
профилях пульсации, характерных для рентгеновских пульсаров, входящих в тесные двойные системы, 
что в свою очередь говорит об их изолированном состоянии. 

Основными вопросами в интерпретации АРП и МГР являются механизм генерации их 
рентгеновского излучения в отсутствии звезды-донора, снабжающего веществом для аккреции, а также 
относительно долгие периоды осевого вращения в сравнении с изолированными радиопульсарам.

Материалы и основные методы. Для теоретических расчетов и оценок по интерпретации 
наблюдаемых характеристик АРП и МГР, выполненных в рамках данной работы, использовались 
открытые данные из каталога McGill [3], каталога радиопульсаров ATNF [6], а также из публикаций, 
приведенных в разделе использованной литературы. Методы и подходы, используемые в данной работе,
соответствуют общепринятым по исследованию ротационной эволюции пульсаров и подробно 
расписаны в разделе “результаты”. 

Результаты. Остаточные аккреционные структуры изолированных пульсаров. Как было уже 
упомянуто во введении: с момента открытия АРП и МГР исходно рассматривались как аккрецирующие 
нейтронные звезды [7]. В данной главе разобраны основные аккреционные модели АРП и МГР:
сферическая, дисковая и магнито-левитационная аккреции, а также их происхождение. Условно, 
сферическую аккрецию и аккрецию из Кеплеровского диска относят к немагнитным моделям 
аккреционных структур, в которых не учитывается присутствие магнитного поля в веществе, 
захватываемое компактным объектом на радиусе Бонди [8].

Сферическая аккреция и ее модификации. Захватываемое вещество в модели сферически-
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Введение. Аномальные рентгеновские пульсары (АРП) и мягкие гамма-репитеры (МГР) являются 
особыми подклассами изолированных нейтронных звезд, у которых светимость 𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 превышает потери 
вращательной энергии �̇�𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 за некоторым исключением [1]. Данные объекты характеризуются узким 
диапазоном периодов 𝑃𝑃𝑃𝑃 (2-12 с.), быстрым темпом торможения �̇�𝑃𝑃𝑃 ( ∼ 10−11 с/с) [2], мягким 
рентгеновским спектром (𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 ∼ 0.5кэВ ) [3], низкой рентгеновской светимостью 𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 ∼ 1035 эрг с⁄ по 
сравнению с рентгеновскими пульсарами, входящими в массивные тесные двойные системы (HMXB) 
[1], некоторые объекты ассоциированы с остатками вспышек сверхновых [4]. Основным отличием МГР 
от АРП являются непериодические вспышки в рентгеновском и гамма-диапазоне с увеличением 
светимости от нескольких порядков до десятка, гигантские вспышки могут иметь светимости порядка ∼
1043−47 эрг с⁄ [1].

С момента открытия АРП и МГР исходно рассматривалось, что характеристики их рентгеновского 
излучения обнаруживают близкое сходство с излучением аккрецирующих рентгеновских пульсаров в 
двойных системах [4]. В статье об открытии первого АРП 1E 2259 [4] авторы предположили, что данный 
объект является либо изолированным пульсаром, аккрецирующим из окружающей его туманности 
G109.1-1.0, либо является компонентом тесной двойной системы. Авторами также отмечено отсутствие 
наблюдательных подтверждений наличия оптического компаньона и отсутствие Доплеровских сдвигов в 
профилях пульсации, характерных для рентгеновских пульсаров, входящих в тесные двойные системы, 
что в свою очередь говорит об их изолированном состоянии. 

Основными вопросами в интерпретации АРП и МГР являются механизм генерации их 
рентгеновского излучения в отсутствии звезды-донора, снабжающего веществом для аккреции, а также 
относительно долгие периоды осевого вращения в сравнении с изолированными радиопульсарам.

Материалы и основные методы. Для теоретических расчетов и оценок по интерпретации 
наблюдаемых характеристик АРП и МГР, выполненных в рамках данной работы, использовались 
открытые данные из каталога McGill [3], каталога радиопульсаров ATNF [6], а также из публикаций, 
приведенных в разделе использованной литературы. Методы и подходы, используемые в данной работе,
соответствуют общепринятым по исследованию ротационной эволюции пульсаров и подробно 
расписаны в разделе “результаты”. 

Результаты. Остаточные аккреционные структуры изолированных пульсаров. Как было уже 
упомянуто во введении: с момента открытия АРП и МГР исходно рассматривались как аккрецирующие 
нейтронные звезды [7]. В данной главе разобраны основные аккреционные модели АРП и МГР:
сферическая, дисковая и магнито-левитационная аккреции, а также их происхождение. Условно, 
сферическую аккрецию и аккрецию из Кеплеровского диска относят к немагнитным моделям 
аккреционных структур, в которых не учитывается присутствие магнитного поля в веществе, 
захватываемое компактным объектом на радиусе Бонди [8].

Сферическая аккреция и ее модификации. Захватываемое вещество в модели сферически-
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моделям аккреционных структур, в которых не учитывается присутствие магнитного поля в веществе, 
захватываемое компактным объектом на радиусе Бонди [8].

Сферическая аккреция и ее модификации. Захватываемое вещество в модели сферически-
симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного 
падения: симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =

(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 в динамической шкале времени (времени свободного падения): симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

. Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере 
его продвижения к нейтронной звезде [8], а именно:

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

  (1)

где  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - динамическое давление на радиусе Бонди,  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 на Альвеновском радиусе:

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

   (2)

Здесь  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии 
[8]: 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

. Здесь  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости,  RG - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди),  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 
- угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди,  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет  от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы цитируемой 
статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, образовавших 
общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в квазисферическом 
режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения 
на радиусе Бонди: 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

. Однако значение  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

  является пренебрежимо малым по сравнению с 
возрастом аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что 
исходный квазисферический поток за время  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 преобразуется в остаточный диск [10].
Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, 

что радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

, в обратном случае аккреция 
будет иметь квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при 
соотношении: 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

, где  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока 
[14],

 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

  (3)

 где  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую 
главу),  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - безразмерный параметр (см. следующую главу),  

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
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(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).

 - параметр турбулентного 
движения плазмы.

Соотношение между Mfb и Md согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей 
вспышку сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды B0 > 5 x 1012Гс, Р0 = 0.015 с  и массе диска  Md = 0.006

Таблица 1 – Оценка нижнего предела массы остаточного аккреционного диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 для различных АРП и МГР.

𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑�𝑀𝑀𝑀𝑀⊙� Источник Тип
2.47175E-7 4U 0142+61 АРП
1.64667E-7 J1841-045 АРП
4.50352E-7 XTE J1810-197 АРП
3.67693E-7 1E 1048,1–5937 АРП
6.24952E-7 J1622-4950 АРП
7.36716E-7 J171405,7-381031 АРП
3.30947E-7 1E 2259+586 АРП

2.75E-7 J010043,1-721134 АРП
1.89356E-7 J164710,2-455216 АРП
1.80457E-7 J170849,0-400910 АРП
1.67127E-6 1E 1547.0–5408 АРП
2.73453E-7 SGR 0526–66 МГР
4.90161E-7 SGR 1900+14 МГР
2.98217E-7 SGR 1806–20 МГР
1.24117E-6 SGR 1627–41 МГР
8.17726E-5 J0821-4300 МГР
1.38594E-5 1E 1207.4–5209 МГР

Значения дипольного магнитного момента АРП и МГР в случае реверсной аккреции в немагнитном 
приближении, полученного из тормозящего момента сил: 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑑𝑑𝑑𝑑 = 𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜3⁄ = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔, приведены в таблице (2).

Таблица 2 – Оценки дипольного магнитного момента (𝜇𝜇𝜇𝜇), критического темпа аккреции (�̇�𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜)) в случае немагнитных 
приближений аккреции. Темп аккреции �̇�𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 АРП и МГР из оценок их светимости.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝐾𝐾𝐾𝐾𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠(1030)Гссм3 �̇�𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜) (г/с) �̇�𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 (г/с) Источник Тип
0.24 2.30E14 5.89E14 4U 0142+61 АРП

1.08 2.20E15 1.01E15 J1841-045 АРП
0.47 2.50E15 6.96E13 XTE J1810-197 АРП
0.81 5.13E15 3.21E13 1E 1048,1-5937 АРП
0.70 9.81E15 1.82E14 J1622-4950 АРП
1.38 4.93E16 3.21E14 J171405,7-381031 АРП
0.12 9.10E13 1.18E14 1E2259+586 АРП
0.75 2.58E15 3.27E14 J010043,1-721134 АРП
0.10 2.86E13 1.61E13 J164710,2-455216 АРП
0.75 1.25E15 3.64E14 J170849,0-400910 АРП
1.19 1.54E17 7.28E14 1E 1547.0-5408 АРП
1.65 3.47E16 6.96E14 SGR 1900+14 МГР
3.83 7.83E16 8.57E14 SGR 1806-20 МГР
0.75 3.64E16 1.60E14 SGR 1627-41 МГР
1.06 5.16E15 7.50E14 SGR 0526-66 МГР

Аккреционные модели АРП и МГР с дисковой структурой могут рассматриваться как 
изолированные нейтронные звезды, окруженные остаточным Кеплеровским аккреционным диском 
(модели реверсной аккреции) [12].

Сценарий образования таких структур был рассмотрен в нескольких работах. В статье [12]
указывалось на то, что АРП и МГР могут быть потомками объектов Торна-Жидков и аккреционный диск 
мог сформироваться от общей оболочки.

Альтернативная модель описана в статье [11], в данной модели часть вещества после вспышки 
сверхновой может быть захвачена гравитационным полем образовавшейся нейтронной звезды. Согласно 
статье [5] образование АРП и МГР, по сравнению с радиопульсарами, происходит в более плотной 
межзвездной среде (околозвездной оболочке) (𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), образованной массивными ( 8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ) OB 
звездами-прародителями АРП и МГР с медленными пространственными скоростями (∼ 4 км с⁄ ). После 

 за интервал 
времени  104 4 x 104 нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10c, характерный для АРП 
и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 

симметричной аккреции приближается к нейтронной звезде со скоростью свободного падения: 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 =
(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛/𝑟𝑟𝑟𝑟)1/2 в динамической шкале времени (времени свободного падения): 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 = (𝑟𝑟𝑟𝑟3/2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)1/2 .
Динамическое давление потока аккрецируемого вещества возрастает по мере его продвижения к 
нейтронной звезде [8], а именно:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑟𝑟𝑟𝑟
�
5 2⁄

(1)

где 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2 - динамическое давление на радиусе Бонди, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – пространственная 
скорость нейтронной звезды. Динамическое давление продвигаемого вещества достигает величины 
давления магнитного поля нейтронной звезды 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋 на Альвеновском радиусе:

𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 = � 𝜇𝜇𝜇𝜇2

�̇�𝑀𝑀𝑀√2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀
�
2 7⁄

(2)

Здесь 𝜇𝜇𝜇𝜇 - дипольный магнитный момент нейтронной звезды. В рамках традиционных аккреционных 
сценариев в немагнитном приближении радиус магнитосферы нейтронной звезды определяется 
Альвеновским радиусом.

Если аккреционный поток, захватываемый компактным источником, обладает незначительным 
угловым моментом, то такой подход рассматривается как квазисферическая аккреция. Геометрия 
квазисферического потока отклоняется несущественно от сферически симметричного при условии [8]:
𝑟𝑟𝑟𝑟∘ < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 . Здесь 𝑟𝑟𝑟𝑟∘ = 𝜉𝜉𝜉𝜉2𝛺𝛺𝛺𝛺02 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺4 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - радиус циркуляризации, на котором аккрецируемое вещество 
достигает Кеплеровской скорости, 𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺 - радиус гравитационного захвата (радиус Бонди), 𝛺𝛺𝛺𝛺0 = 𝛺𝛺𝛺𝛺(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) -
угловая скорость аккрецируемого вещества на радиусе Бонди, 𝜉𝜉𝜉𝜉 - безразмерный параметр, 
характеризующий диссипацию углового момента в сферическом аккреционном потоке.

Возможность сферической аккреции на АРП и МГР была рассмотрена в работе [9] в которой на 
основании спектральных наблюдений авторы показывают, что эффективная площадь чернотельного 
излучения у АРП и МГР составляет 10 − 100% от площади поверхности нейтронной звезды. Авторы 
цитируемой статьи делают вывод, что АРП и МГР могут являться потомками тесных двойных систем, 
образовавших общую оболочку (объекты Торна-Жидков), в которых аккреция происходит в 
квазисферическом режиме.

Угловая скорость вещества, захватываемое нейтронной звездой после взрыва сверхновой, 
существенно меньше кеплеровской угловой скорости и аккреция вещества происходит в 
квазисферическом режиме. Длительность данной стадии, сопоставима с временем свободного падения на 
радиусе Бонди: 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺). Однако значение 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓 является пренебрежимо малым по сравнению с возрастом 
аномальных пульсаров, следовательно, дальнейший сценарий аккреции предполагает, что исходный 
квазисферический поток за время 𝑡𝑡𝑡𝑡 < 𝑡𝑡𝑡𝑡𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺) преобразуется в остаточный диск [10].

Акреция из Кеплеровского диска. Формирование остаточного диска происходит при условии, что 
радиус циркуляризации превосходит Альвеновский [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟0 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, в обратном случае аккреция будет иметь 
квазисферический вид (см. предыдущую главу). Данное неравенство реализуется при соотношении: 
𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟, где 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 - скорость нейтронной звезды относительно аккреционного потока [14],

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 4 × 104𝛽𝛽𝛽𝛽0
7 15⁄ 𝜀𝜀𝜀𝜀7 5⁄ 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2

7 5⁄ � 𝑐𝑐𝑐𝑐0
106см с⁄

�
14 15⁄

см с⁄ (3)
где 𝜉𝜉𝜉𝜉0.2 = 𝜉𝜉𝜉𝜉 0.2⁄ - нормированный параметр диссипации углового момента (см. предыдущую главу), 

𝛽𝛽𝛽𝛽0 - безразмерный параметр (см. следующую главу), 0 ≤ 𝜀𝜀𝜀𝜀 ≤ 1 - параметр турбулентного движения 
плазмы.

Соотношение между 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑓𝑓𝑓𝑓𝑏𝑏𝑏𝑏 и 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 согласно [11] зависит от свойств звезды инициировавшей вспышку 
сверхновой. Результаты численных расчетов показывают, что при начальных физических 
характеристиках нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 ≥ 5 × 1012Гс , 𝑃𝑃𝑃𝑃0 = 0.015с и массе диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = 0.006𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ за 
интервал времени 104 − 4 × 104лет нейтронная звезда способна увеличить свой период до 10с ,
характерный для АРП и МГР [11]. Значения нижнего предела массы остаточного диска АРП и МГР 
𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝜏𝜏𝜏𝜏, 𝜏𝜏𝜏𝜏 = 𝑃𝑃𝑃𝑃 2⁄ �̇�𝑃𝑃𝑃 приведены в таблице (1).,  

приведены в таблице (1).
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Таблица 1 – Оценка нижнего предела массы остаточного аккреционного диска  для различных 
АРП и МГР.

 

Таблица 1 – Оценка нижнего предела массы остаточного аккреционного диска 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑 для различных АРП и МГР.

𝑀𝑀𝑀𝑀𝑑𝑑𝑑𝑑�𝑀𝑀𝑀𝑀⊙� Источник Тип
2.47175E-7 4U 0142+61 АРП
1.64667E-7 J1841-045 АРП
4.50352E-7 XTE J1810-197 АРП
3.67693E-7 1E 1048,1–5937 АРП
6.24952E-7 J1622-4950 АРП
7.36716E-7 J171405,7-381031 АРП
3.30947E-7 1E 2259+586 АРП

2.75E-7 J010043,1-721134 АРП
1.89356E-7 J164710,2-455216 АРП
1.80457E-7 J170849,0-400910 АРП
1.67127E-6 1E 1547.0–5408 АРП
2.73453E-7 SGR 0526–66 МГР
4.90161E-7 SGR 1900+14 МГР
2.98217E-7 SGR 1806–20 МГР
1.24117E-6 SGR 1627–41 МГР
8.17726E-5 J0821-4300 МГР
1.38594E-5 1E 1207.4–5209 МГР

Значения дипольного магнитного момента АРП и МГР в случае реверсной аккреции в немагнитном 
приближении, полученного из тормозящего момента сил: 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑑𝑑𝑑𝑑 = 𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜3⁄ = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔, приведены в таблице (2).

Таблица 2 – Оценки дипольного магнитного момента (𝜇𝜇𝜇𝜇), критического темпа аккреции (�̇�𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜)) в случае немагнитных 
приближений аккреции. Темп аккреции �̇�𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 АРП и МГР из оценок их светимости.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝐾𝐾𝐾𝐾𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠(1030)Гссм3 �̇�𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜) (г/с) �̇�𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 (г/с) Источник Тип
0.24 2.30E14 5.89E14 4U 0142+61 АРП

1.08 2.20E15 1.01E15 J1841-045 АРП
0.47 2.50E15 6.96E13 XTE J1810-197 АРП
0.81 5.13E15 3.21E13 1E 1048,1-5937 АРП
0.70 9.81E15 1.82E14 J1622-4950 АРП
1.38 4.93E16 3.21E14 J171405,7-381031 АРП
0.12 9.10E13 1.18E14 1E2259+586 АРП
0.75 2.58E15 3.27E14 J010043,1-721134 АРП
0.10 2.86E13 1.61E13 J164710,2-455216 АРП
0.75 1.25E15 3.64E14 J170849,0-400910 АРП
1.19 1.54E17 7.28E14 1E 1547.0-5408 АРП
1.65 3.47E16 6.96E14 SGR 1900+14 МГР
3.83 7.83E16 8.57E14 SGR 1806-20 МГР
0.75 3.64E16 1.60E14 SGR 1627-41 МГР
1.06 5.16E15 7.50E14 SGR 0526-66 МГР

Аккреционные модели АРП и МГР с дисковой структурой могут рассматриваться как 
изолированные нейтронные звезды, окруженные остаточным Кеплеровским аккреционным диском 
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звездами-прародителями АРП и МГР с медленными пространственными скоростями (∼ 4 км с⁄ ). После 
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указывалось на то, что АРП и МГР могут быть потомками объектов Торна-Жидков и аккреционный диск 
мог сформироваться от общей оболочки.
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сверхновой может быть захвачена гравитационным полем образовавшейся нейтронной звезды. Согласно 
статье [5] образование АРП и МГР, по сравнению с радиопульсарами, происходит в более плотной 
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Альтернативная модель описана в статье [11], в данной модели часть вещества после вспышки 
сверхновой может быть захвачена гравитационным полем образовавшейся нейтронной звезды. 
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сверхновой может быть захвачена гравитационным полем образовавшейся нейтронной звезды. Согласно 
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быстро теряет скорость от взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом 
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обратную ударную волну по направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь 
может привести к формированию аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции. 
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации  

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0
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𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
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 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под 
радиус магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].
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Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
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аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения  

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

 для различных АРП и МГР

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

Источник Тип

0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно 
сильным магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в 
режиме свободного падения поперечные масштабы сжимаются 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

, а продольные наоборот 
увеличиваются 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

, и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию 
напряженности магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0
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. В свою очередь, увеличение напряженности  Br приводит к увеличению плотности магнитной 
энергии (давления магнитного поля) 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
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:

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

  (4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии  Em возрастает быстрее кинетической 
энергии в радиальном направлении 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

. Здесь  

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
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0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

 - плотность энергии 
магнитного поля аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой 
энергии 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

, 

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
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В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)

,  - нормировочный коэффициент,  cs - скорость 
звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

вспышки сверхновой в плотной межзвездной среде, эжектируемое вещество быстро теряет скорость от 
взаимодействия с плотной околозвездной оболочкой, формируя при этом обратную ударную волну по 
направлению к образовавшейся нейтронной звезде, что в свою очередь может привести к формированию 
аккреционного диска.

Проблемы в описании АРП и МГР в рамках немагнитного приближения аккреции.
Существуют и некоторые трудности в моделях немагнитной аккреции АРП и МГР. 1) Оценка радиуса 
магнитосферы (в случае немагнитных приближений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 ) для подавляющего большинства 
источников оказывается меньше радиуса коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴 > 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 (см. таблицу 3), что в свою очередь 
указывает на наличие центробежного барьера, препятствующего проникновению вещества под радиус 
магнитосферы. Указанные трудности можно преодолеть, предполагая наличие сверхсильного 
магнитного поля на поверхности нейтронной звезды 𝐵𝐵𝐵𝐵0 1015Гс, что расходится с другими оценками. 2) 
Присутствие Кеплеровского диска подразумевает вращение нейтронной звезды вблизи равновесного 
периода, что демонстрировало бы эпизоды ускорения и торможения осевого вращения АРП и МГР 
вследствие небольших колебаний темпа аккреции. В действительности наблюдается только регулярное 
торможение [12].

Таблица 3 - Отношения 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ для различных АРП и МГР
𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴⁄ Источник Тип
0.268 SGR 1900+14 МГР
0.225 SGR 1806–20 МГР
1.073 4U 0142+61 АРП
0.658 J1841-045 АРП
0.472 SGR 0526–66 МГР
0.294 XTE J1810-197 АРП
0.1925 1E 1048,1–5937 АРП
0.262 J1622-4950 АРП
0.194 J171405,7-381031 АРП
0.883 1E 2259+586 АРП
0.454 J010043,1-721134 АРП
0.696 J164710,2-455216 АРП
0.576 J170849,0-400910 АРП
0.177 1E 1547.0–5408 АРП
0.174 SGR 1627–41 МГР

Магнито-левитационная аккреция. Сценарий аккреции может существенно отличаться от 
моделей, описанных в предыдущих главах, если аккрецируемое вещество обладает достаточно сильным 
магнитным полем [13]. В процессе продвижения потока вещества к нейтронной звезде в режиме 
свободного падения поперечные масштабы сжимаются ∼ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2, а продольные наоборот увеличиваются ∼
𝑟𝑟𝑟𝑟1 2⁄ , и вследствие закона сохранения магнитного потока это приводит к возрастанию напряженности 
магнитного поля аккреционного потока по мере продвижения к нейтронной звезде 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 ∝ 𝑟𝑟𝑟𝑟−2 . В свою 
очередь, увеличение напряженности 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜 приводит к увеличению плотности магнитной энергии (давления 
магнитного поля) 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝐵𝐵𝐵𝐵𝑜𝑜𝑜𝑜2 8⁄ 𝜋𝜋𝜋𝜋:

𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) �𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺
𝑜𝑜𝑜𝑜
�
4

(4)

В аккреционном потоке плотность магнитной энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟 возрастает быстрее кинетической энергии 
в радиальном направлении 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟) ∝. Здесь 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝛽𝛽𝛽𝛽0−1𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - плотность энергии магнитного поля 
аккреционного потока на радиусе Бонди, нормированная к плотности тепловой энергии 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) = 𝜌𝜌𝜌𝜌∞𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛02 ,
𝛽𝛽𝛽𝛽 = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑜𝑜𝑜𝑜ℎ 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ , 𝛽𝛽𝛽𝛽0 = 𝛽𝛽𝛽𝛽(𝑅𝑅𝑅𝑅𝐺𝐺𝐺𝐺) - нормировочный коэффициент, 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑛𝑛𝑛𝑛 - скорость звука.

Плотность энергии магнитного поля в аккреционном потоке по мере продвижения к нейтронной 
звезде достигает плотности его кинетической энергии на радиусе (радиус магнитной левитации):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝛽𝛽𝛽𝛽0
−2 3⁄ 2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠𝑐𝑐𝑐𝑐𝑠𝑠𝑠𝑠0

4 3⁄

𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
10 3⁄ (5)  (5)

полученного из равенства Em (rml) = Eram (rml). Дальнейшее продвижение аккрецируемого вещества 
в области пространства  r < rml возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение квазисфери-
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ческого потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия rml > {rA,r0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска 
к нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

  (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде 
со стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению  

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):
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Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):
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Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

.
Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 

нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное 
поле нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы 
в этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности 

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

, где  

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):
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Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

 

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
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1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):
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Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
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1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
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1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

- темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

  (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь  DB = 

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):
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2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
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2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

 - Бомовский коэффициент диффузии,  e - заряд электрона и  

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

- параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8]  rm = rma (см. таблицу 4):

полученного из равенства 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 𝐸𝐸𝐸𝐸𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) . Дальнейшее продвижение аккрецируемого 
вещества в области пространства 𝑟𝑟𝑟𝑟 < 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 возможно по мере диссипации его магнитного поля [8].

Как было уже показано, на радиусе магнитной-левитации происходит торможение 
квазисферического потока аккрецируемого вещества его собственным магнитным полем с последующей 
трансформацией в некеплеров магнитнито-левитационный (ML) диск. Для реализации сценария 
магнито-левитационной аккреции необходимо выполнение условия 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 > {𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴, 𝑟𝑟𝑟𝑟0}.

В статье [65] был рассмотрен механизм торможения нейтронной звезды в рамках модели магнито-
левитационной аккреции. Согласно цитируемой работе, момент сил, приложенный стороны ML-диска к 
нейтронной звезде на радиусе ее магнитосферы:

|𝐾𝐾𝐾𝐾| = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑚𝑚𝑚𝑚𝜇𝜇𝜇𝜇2

(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟)
3
2
�1 − 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑚𝑚𝑚𝑚)

𝜔𝜔𝜔𝜔𝑠𝑠𝑠𝑠
� (6)

Уравнение 6 показывает обобщенную форму момента сил, приложенного к нейтронной звезде со 
стороны аккреционного потока. Оно сводится к выражению 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛0 = 𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟�̇�𝑀𝑀𝑀𝜔𝜔𝜔𝜔𝑛𝑛𝑛𝑛𝑟𝑟𝑟𝑟2𝐴𝐴𝐴𝐴 при условии, что 
вещество, падающее на нейтронную звезду, не обладает угловым моментом, т. е. 𝛺𝛺𝛺𝛺𝑓𝑓𝑓𝑓 = 0, и что радиус 
магнитосферы нейтронной звезды фиксирован условием 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐴𝐴𝐴𝐴.

Вместе с тем, тормозящий момент сил оказывается тем больше, чем меньше радиус магнитосферы 
нейтронной звезды. Такая ситуация реализуется в случае, если проникновение плазмы в магнитное поле 
нейтронной звезды происходит вследствие аномальной диффузии [13], т. е. управляется тем же 
механизмом, что и проникновение солнечного ветра в магнитное поле Земли. Радиус магнитосферы в 
этом случае может быть получен путем решения уравнения неразрывности �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 = �̇�𝑀𝑀𝑀𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 , где �̇�𝑀𝑀𝑀𝐴𝐴𝐴𝐴 =
𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 - темп аккреции на поверхность нейтронной звезды и [13]

�̇�𝑀𝑀𝑀(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) = 4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟
5 4⁄ 𝜌𝜌𝜌𝜌0(2𝐺𝐺𝐺𝐺𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛)

1
4 𝐷𝐷𝐷𝐷𝑟𝑟𝑟𝑟𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓𝑓

1
2 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) (7)

темп диффузии плазмы в магнитное поле звезды на границе ее магнитосферы. Здесь 𝐷𝐷𝐷𝐷𝐵𝐵𝐵𝐵 =
𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵𝑐𝑐𝑐𝑐𝑘𝑘𝑘𝑘𝐵𝐵𝐵𝐵𝑇𝑇𝑇𝑇 (𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) 16⁄ 𝑒𝑒𝑒𝑒𝐵𝐵𝐵𝐵(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) - Бомовский коэффициент диффузии, 𝑒𝑒𝑒𝑒 - заряд электрона и 𝛼𝛼𝛼𝛼𝐵𝐵𝐵𝐵 - параметр 
эффективности, величина которого находится в пределах 0.01–0.1. Комбинация вышеуказанных 
выражений дает оценку внутреннего радиуса ML-диска 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , соответствующий радиусу магнитосферы 
нейтронной звезды [8] 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см. таблицу 4):

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 = � 𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑝𝑝𝑝𝑝
2

√2𝑟𝑟𝑟𝑟𝑘𝑘𝑘𝑘B
�
2 13⁄

× 𝛼𝛼𝛼𝛼B
2 13⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠

6
13(GM𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠)5/13

𝑇𝑇𝑇𝑇0
2/13𝐿𝐿𝐿𝐿𝑥𝑥𝑥𝑥

4/13𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑠𝑠𝑠𝑠
4/13 (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и соотношение к радиусу коротации 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ АРП И МГР в рамках модели 
магнито-левитационной аккреции

𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 (см) 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟⁄ Источник Тип
1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

   (8)

Таблица 4 - Оценка радиуса магнитосферы  rma и соотношение к радиусу коротации  rcor/ma АРП И 
МГР в рамках модели магнито-левитационной аккреции

rma  (см) rcor/ma
Источник Тип

1.29E8 3.92 SGR 1900+14 МГР
1.85E8 3.49 SGR 1806–20 МГР
7.79E7 8.66 SGR 0526-66 МГР
1.88E8 1.68 SGR 1627–41 МГР
3.02E7 23.52 4U 0142+61 АРП
5.97E7 14.56 J1841-045 АРП
1.55E8 3.39 XTE J1810-197 АРП
3.08E8 1.89 1E 1048,1–5937 АРП
1.42E8 3.14 J1622-4950 АРП
1.81E8 2.27 J171405,7-381031 АРП
4.19E7 14.65 1E2259+586 АРП
8.99E7 7.48 J010043,1-721134 АРП
8.65E7 9.38 J164710,2-455216 АРП
7.69E7 10.80 J170849,0-400910 АРП
1.38E8 1.97 1E 1547.0-5408 АРП

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в модели 
магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений  
Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 

модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 и 
Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 

модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

  (см. 
выражения 6 и 8):

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 (9)
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 где 

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

,  - период нейтронной звезды в секундах,  

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

- нормированная 
масса нейтронной звезды, 

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 - нормированная температура в магнитопаузе,  

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 
- нормированный радиус нейтронной звезды.

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

  (10)
 
где 

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

. Значения  

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 и 

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов 

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

  АРП и МГР в рамках 
модели магнито-левитационной аккреции

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

Источник Тип

5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели  

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 и соответствующие оценки 
верхнего предела температур T(ml) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок  

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 и верхнего предела температуры  Tml 
горячих пятен АРП и МГР в рамках приближения магнито-левитационной аккреции,  Tbb - температура 
чернотельной компоненты излучения аномальных пульсаров из оценки их светимости.

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 (см)

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

Верхние и нижние пределы значений дипольного магнитного момента нейтронной звезды в 
модели магнито-левитационной аккреции [10] можно получить из выражений 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝐾𝐾𝐾𝐾𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐼𝐼𝐼𝐼�̇�𝜔𝜔𝜔 (см. 
выражения 6 и 8):

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≃ 1030𝛼𝛼𝛼𝛼0.1
−1𝑇𝑇𝑇𝑇6

1 3⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−1 9⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34
2 3⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 9⁄ Гс𝑐𝑐𝑐𝑐м3 (9)

где 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1 = 𝛼𝛼𝛼𝛼 0.1⁄ , 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛 - период нейтронной звезды в секундах, 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная 
масса нейтронной звезды, 𝑇𝑇𝑇𝑇6 = 𝑇𝑇𝑇𝑇 1⁄ 06 - нормированная температура в магнитопаузе, 𝑅𝑅𝑅𝑅6 = 𝑅𝑅𝑅𝑅𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1⁄ 06 -
нормированный радиус нейтронной звезды.

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 ≃ 7 × 1028𝑘𝑘𝑘𝑘𝑟𝑟𝑟𝑟
−13 17⁄ 𝛼𝛼𝛼𝛼0.1

9 17⁄ 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛
13 17⁄ 𝐿𝐿𝐿𝐿34

6 17⁄ �̇�𝜈𝜈𝜈−12
13 17⁄ 𝐼𝐼𝐼𝐼45

13 17⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚14 17⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6
3 17⁄ 𝑅𝑅𝑅𝑅6

2 3⁄ Гс см3 (10)
где �̇�𝜈𝜈𝜈 = �̇�𝑃𝑃𝑃 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑛𝑛𝑛𝑛2⁄ . Значения 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 и 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛 приведены в таблице (5)

Таблица 5 - Верхние и нижние пределы дипольных магнитных моментов (𝜇𝜇𝜇𝜇) АРП и МГР в рамках модели магнито-
левитационной аккреции

𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑛𝑛𝑛𝑛(Гссм3) 𝜇𝜇𝜇𝜇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(Гссм3) Источник Тип
5.94E29 5.98E31 SGR 1900+14 МГР
1.50E30 1.18E32 SGR 1806-20 МГР
5.08E29 8.22E30 SGR 1627-41 МГР
2.11E29 1.18E32 SGR 0526-66 МГР
2.29E28 1.12E32 4U 0142+61 АРП
1.45E29 2.51E32 J1841-045 АРП
1.91E29 1.41E31 XTE J1810-197 АРП
5.08E29 1.05E31 1E 1048,1-5937 АРП
3.01E29 1.88E31 J1622-4950 АРП
7.47E29 2.30E31 J171405,7-381031 АРП
1.60E28 2.80E31 1E 2259+586 АРП
1.65E29 6.75E31 J010043,1-721134 АРП
2.03E28 1.35E31 J164710,2-455216 АРП
1.26E29 1.155E32 J170849,0-400910 АРП
7.15E29 1.63E31 1E 1547.0-5408 АРП

Оценка радиусов полярных колонок в рамках данной модели 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑀𝑀𝑀𝑀𝐿𝐿𝐿𝐿) ≃ и соответствующие оценки 
верхнего предела температур 𝑇𝑇𝑇𝑇(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) горячих пятен, приведены в таблице (6). 

Таблица 6 – Оценка радиусов полярных колонок 𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟) и верхнего предела температуры 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 горячих пятен АРП и МГР в 
рамках приближения магнито-левитационной аккреции, 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏 - температура чернотельной компоненты излучения аномальных 

пульсаров из оценки их светимости.
𝑎𝑎𝑎𝑎𝑝𝑝𝑝𝑝 (см) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(107𝐾𝐾𝐾𝐾) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟(кэВ) 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏𝑏(кэВ) Имя Тип
182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП
154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера [13],
где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным звездам 
позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

Имя Тип

182065 0.98 1.27 0.395 4U 0142+61 АРП
129403 1.34 1.72 0.44 J1841-045 АРП
80346 0.87 1.12 0.68 XTE J1810-197 АРП
56942 0.85 1.10 0.623 1E 1048,1-5937 АРП
83884 1.08 1.39 0.40 J1622-4950 АРП
74244 1.32 1.71 0.38 J171405,7-381031 АРП

154570 0.71 0.92 0.41 1E 2259+586 АРП
105410 1.11 1.44 0.38 J010043,1-721134 АРП
107545 0.52 0.67 0.63 J164710,2-455216 АРП
114020 1.10 1.42 0.46 J170849,0-400910 АРП
85060 1.52 1.96 0.43 1E 1547.0-5408 АРП
113283 1.32 1.71 0.53 SGR 0526-66 МГР
72933 1.12 1.45 0.50 SGR 1627-41 МГР
88162 1.47 1.90 0.43 SGR 1900+14 МГР
73467 1.70 2.19 0.65 SGR 1806-20 МГР

Реалистичность этой модели была недавно продемонстрирована в работе Ихсанова и Фингера 
[13], где было показано, что применение сценария магнито-левитационной аккреции к нейтронным 
звездам позволяет решить проблему их стремительной ротационной эволюции.

 Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем 
самым стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП 
и МГР интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 
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Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. P0 > Pcr(ej), величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди rG  [65]:

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

   (11)

Здесь  

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 - мощность магнито-дипольного излучения,  

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

, дает значение критического периода в 
случае эжектора [14]:

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

   (12)

где  

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 - нормированный темп аккреции, 

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

, 

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:
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(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

, 
где  - угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого 
вращения превышает критический для этой стадии  

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 Условие реализации такого сценария 
вытекает из равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

, что позволяет оценить 
критический период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

   (13)

где  

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае 

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 
статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

 Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход 
в интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются 
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой 
вспышки сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда 
продолжила существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной 
звезды составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила 
состояния эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла 
стадии  аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной 
коллапсом ядра ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к 
распаду системы [14], и старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. 
Остатки от вспышек сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами 
конечной стадии эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим 
с временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет 
[15]). 

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. 
Остаточные аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП 
и МГР могли сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного 
ветра их массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки 
сверхновой, порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 
изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, 
либо как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой  M > 8 - 10

Остаточный ML-диск вокруг молодой нейтронной звезды. Сценарий образования нейтронной 
звезды, в котором ее ротационная эволюция начинается сразу со стадии аккретора (миновав тем самым 
стадию эжектора и пропеллера) была рассмотрена в работе [14]. В рамках такого подхода АРП и МГР 
интерпретируются как молодые нейтронные звезды (сравнимые с возрастом остатков вспышек 
сверхновых, в которые они погружены), начавшие свое существование сразу с аккреционной стадии. 

Нейтронная звезда минует стадию эжектора (радиопульсара), если ее начальный период осевого 
вращения превышает критическое значение для данной стадии, т. е. 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) , величина которого 
определяется балансом давления магнитного поля нейтронной звезды и аккрецируемого вещества на 
радиусе Бонди 𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺 [65]:

�
𝑝𝑝𝑝𝑝𝑖𝑖𝑖𝑖𝑛𝑛𝑛𝑛 = 𝐿𝐿𝐿𝐿

4𝜋𝜋𝜋𝜋𝑟𝑟𝑟𝑟𝐺𝐺𝐺𝐺
2𝑐𝑐𝑐𝑐

𝑝𝑝𝑝𝑝𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝜌𝜌𝜌𝜌𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟2
(11)

Здесь 𝐿𝐿𝐿𝐿 = 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟𝜇𝜇𝜇𝜇2 𝜔𝜔𝜔𝜔4 𝑐𝑐𝑐𝑐3⁄ - мощность магнито-дипольного излучения, 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 – относительная скорость 
нейтронной звезды. Решение системы (11) относительно 𝜔𝜔𝜔𝜔, дает значение критического периода в случае 
эжектора [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑟𝑟𝑟𝑟𝑒𝑒𝑒𝑒) ≃ 0.26𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟
1 4⁄ 𝜇𝜇𝜇𝜇30

1 2⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀15
−1 4⁄ 𝜐𝜐𝜐𝜐8

−1 4⁄ с (12)

где �̇�𝑀𝑀𝑀15 = �̇�𝑀𝑀𝑀 1⁄ 015 г с⁄ - нормированный темп аккреции, 𝜐𝜐𝜐𝜐8 = 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 1⁄ 08 см с⁄ , 𝑓𝑓𝑓𝑓𝑟𝑟𝑟𝑟 = 1 + 𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑠𝑛𝑛𝑛𝑛𝜒𝜒𝜒𝜒2, где 𝜒𝜒𝜒𝜒
- угол между магнитным диполем и осью вращения.

Нейтронная звезда минует также и стадию пропеллера, если ее начальный период осевого вращения 
превышает критический для этой стадии 𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) Условие реализации такого сценария вытекает из 
равенства радиуса коротации и радиуса магнитосферы 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜𝑟𝑟𝑟𝑟 = 𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 , что позволяет оценить критический 
период нейтронной звезды в случае пропеллера [14]:

𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟) ≃ 3.5𝜇𝜇𝜇𝜇30
9 13⁄ 𝑚𝑚𝑚𝑚−5 13⁄ 𝑇𝑇𝑇𝑇6

−3 13⁄ �̇�𝑀𝑀𝑀14
−6 13⁄ с (13)

где 𝑚𝑚𝑚𝑚 = 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛 1.4⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нормированная масса нейтронной звезды.
В этом случае (𝑃𝑃𝑃𝑃0 > 𝑃𝑃𝑃𝑃𝑐𝑐𝑐𝑐𝑟𝑟𝑟𝑟(𝑝𝑝𝑝𝑝𝑟𝑟𝑟𝑟)) эволюция нейтронной звезды начнется со стадии аккретора. Согласно 

статье [15], допустимость рождения нейтронных звезд с большими начальными периодами в рамках 
современных представлений о начальном периоде вращения, представляется крайне сомнительным.

Остаточный ML-диск вокруг старой нейтронной звезды. Достаточно интересный подход в 
интерпретации происхождения АРП и МГР можно рассмотреть, где эти источники являются
нейтронными звездами, родившейся в тесных массивных двойных системах в процессе первой вспышки 
сверхновой. Предполагается, что это не привело к распаду системы и нейтронная звезда продолжила 
существование в паре с массивным компаньоном. Исходный период вращения нейтронной звезды 
составлял доли секунды и увеличивался по мере того, как звезда последовательно проходила состояния 
эжектора и пропеллера. По мере своей ротационной эволюции нейтронная звезда достигла стадии
аккретора, в котором оставалась вплоть до второй вспышки сверхновой, обусловленной коллапсом ядра 
ее массивного компаньона [15]. Это событие с большой вероятностью привело к распаду системы [14], и 
старая нейтронная звезда перешла в состояние изолированного пульсара. Остатки от вспышек 
сверхновых, в которые погружены некоторые АРП и МГР могут быть продуктами конечной стадии 
эволюции их массивных компаньонов. 

Возраст нейтронных звезд, проявляющих себя в настоящую эпоху как АРП и МГР, сопоставим с 
временем жизни массивной рентгеновской двойной системы (порядка нескольких миллионов лет [15]).

Однако длительность существования данных компактных источников в изолированном состоянии 
значительно меньше и соответствует времени прошедшему после распада двойной системы. Остаточные 
аккреционные структуры изолированных нейтронных звезд, проявляющих себя как АРП и МГР могли 
сформироваться в эпоху их существования в двойных системах из плотного звездного ветра их 
массивных компаньонов либо в процессе гравитационного захвата вещества после вспышки сверхновой, 
порожденной на завершающих стадиях эволюции звезды-компаньона. 

Обсуждения. Образование АРП и МГР. Существует несколько возможных сценариев образования 

 заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа SNII или  SNIb,   
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с c энергиями порядка 1051эрг. В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), 
во втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-
1987A, открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), 
до этого момента считалось, что сверхновые второго типа () являются результатом вспышки только 
красных сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки 
SN-1987A пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка 

изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, либо 
как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой 𝑀𝑀𝑀𝑀 > 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼 или 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝑆𝑆𝑆𝑆, 𝑐𝑐𝑐𝑐 с 
энергиями порядка 1051эрг . В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), во 
втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-1987A, 
открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), до этого 
момента считалось, что сверхновые второго типа (𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼) являются результатом вспышки только красных 
сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки SN-1987A 
пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка �̇�𝑀𝑀𝑀 ∼ 10−4 − 10−5 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ год⁄ . Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше (𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 10 − 30 км с⁄ ), чем у BSG и WR для которых 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 103 км с⁄ /, но плотность 
вещества ветра от RSG в окрестностях звезды высока, по сравнению с BSG и WR. Это объясняется тем, 
что в ходе эволюции горячей звезды в стадию красного сверхгиганта сопровождается резким 
уменьшением скорости ветра (как показано выше), при незначительном изменении темпа истечения, что 
в свою очередь и формирует плотную оболочечную структуру, которая в дальнейшем оказывает 
существенное влияние на эволюцию остатка вспышки (SNR).

В статье [5] рассмотрен вопрос об окружении предсверхновой в случае формирования нейтронной 
звезды. Отмечено, что большинство наблюдаемых OB звезд ( 80% ) находятся в скоплениях, 
сформированных из гигантских молекулярных облаков (105𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Массивные (8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙) [13] и обладающие 
малыми пространственными скоростями ∼ 4 км с⁄ OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN Ib/c) в 
течение своего короткого существования ( 30млн.лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 АРП 
и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против нескольких 
тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
сверхновых [3].

. Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше 

изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, либо 
как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой 𝑀𝑀𝑀𝑀 > 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼 или 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝑆𝑆𝑆𝑆, 𝑐𝑐𝑐𝑐 с 
энергиями порядка 1051эрг . В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), во 
втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-1987A, 
открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), до этого 
момента считалось, что сверхновые второго типа (𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼) являются результатом вспышки только красных 
сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки SN-1987A 
пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка �̇�𝑀𝑀𝑀 ∼ 10−4 − 10−5 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ год⁄ . Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше (𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 10 − 30 км с⁄ ), чем у BSG и WR для которых 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 103 км с⁄ /, но плотность 
вещества ветра от RSG в окрестностях звезды высока, по сравнению с BSG и WR. Это объясняется тем, 
что в ходе эволюции горячей звезды в стадию красного сверхгиганта сопровождается резким 
уменьшением скорости ветра (как показано выше), при незначительном изменении темпа истечения, что 
в свою очередь и формирует плотную оболочечную структуру, которая в дальнейшем оказывает 
существенное влияние на эволюцию остатка вспышки (SNR).

В статье [5] рассмотрен вопрос об окружении предсверхновой в случае формирования нейтронной 
звезды. Отмечено, что большинство наблюдаемых OB звезд ( 80% ) находятся в скоплениях, 
сформированных из гигантских молекулярных облаков (105𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Массивные (8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙) [13] и обладающие 
малыми пространственными скоростями ∼ 4 км с⁄ OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN Ib/c) в 
течение своего короткого существования ( 30млн.лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 АРП 
и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против нескольких 
тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
сверхновых [3].

, чем у BSG и WR для которых 

изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, либо 
как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой 𝑀𝑀𝑀𝑀 > 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼 или 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝑆𝑆𝑆𝑆, 𝑐𝑐𝑐𝑐 с 
энергиями порядка 1051эрг . В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), во 
втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-1987A, 
открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), до этого 
момента считалось, что сверхновые второго типа (𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼) являются результатом вспышки только красных 
сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки SN-1987A 
пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка �̇�𝑀𝑀𝑀 ∼ 10−4 − 10−5 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ год⁄ . Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше (𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 10 − 30 км с⁄ ), чем у BSG и WR для которых 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 103 км с⁄ /, но плотность 
вещества ветра от RSG в окрестностях звезды высока, по сравнению с BSG и WR. Это объясняется тем, 
что в ходе эволюции горячей звезды в стадию красного сверхгиганта сопровождается резким 
уменьшением скорости ветра (как показано выше), при незначительном изменении темпа истечения, что 
в свою очередь и формирует плотную оболочечную структуру, которая в дальнейшем оказывает 
существенное влияние на эволюцию остатка вспышки (SNR).

В статье [5] рассмотрен вопрос об окружении предсверхновой в случае формирования нейтронной 
звезды. Отмечено, что большинство наблюдаемых OB звезд ( 80% ) находятся в скоплениях, 
сформированных из гигантских молекулярных облаков (105𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Массивные (8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙) [13] и обладающие 
малыми пространственными скоростями ∼ 4 км с⁄ OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN Ib/c) в 
течение своего короткого существования ( 30млн.лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
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тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
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изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, либо 
как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой 𝑀𝑀𝑀𝑀 > 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼 или 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝑆𝑆𝑆𝑆, 𝑐𝑐𝑐𝑐 с 
энергиями порядка 1051эрг . В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), во 
втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-1987A, 
открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), до этого 
момента считалось, что сверхновые второго типа (𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼) являются результатом вспышки только красных 
сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки SN-1987A 
пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка �̇�𝑀𝑀𝑀 ∼ 10−4 − 10−5 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ год⁄ . Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше (𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 10 − 30 км с⁄ ), чем у BSG и WR для которых 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 103 км с⁄ /, но плотность 
вещества ветра от RSG в окрестностях звезды высока, по сравнению с BSG и WR. Это объясняется тем, 
что в ходе эволюции горячей звезды в стадию красного сверхгиганта сопровождается резким 
уменьшением скорости ветра (как показано выше), при незначительном изменении темпа истечения, что 
в свою очередь и формирует плотную оболочечную структуру, которая в дальнейшем оказывает 
существенное влияние на эволюцию остатка вспышки (SNR).

В статье [5] рассмотрен вопрос об окружении предсверхновой в случае формирования нейтронной 
звезды. Отмечено, что большинство наблюдаемых OB звезд ( 80% ) находятся в скоплениях, 
сформированных из гигантских молекулярных облаков (105𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Массивные (8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙) [13] и обладающие 
малыми пространственными скоростями ∼ 4 км с⁄ OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN Ib/c) в 
течение своего короткого существования ( 30млн.лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 АРП 
и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против нескольких 
тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
сверхновых [3].
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кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 АРП 
и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против нескольких 
тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
сверхновых [3].

 4км/с OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN 
Ib/c) в течение своего короткого существования (30 млн. лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой  106К и низкой плотностью n 

изолированной нейтронной звезды: как конечный продукт эволюции массивной одиночной звезды, либо 
как результат распада тесной двойной системы.

Изолированная нейтронная звезда, как потомок массивной одиночной звезды. Согласно [17], 
одиночные звезды с массой 𝑀𝑀𝑀𝑀 > 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ заканчивают свою эволюцию коллапсом ядра с образованием 
нейтронной звезды или черной дыры, сопровождающейся вспышкой сверхновой типа 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼 или 𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝑆𝑆𝑆𝑆, 𝑐𝑐𝑐𝑐 с 
энергиями порядка 1051эрг . В свою очередь, тип сверхновой указывает на природу вспыхнувшей 
звезды, в первом случае это красные сверхгиганты (RSG) либо горячие голубые сверхгиганты (BSG), во 
втором случае малоизученные звезды Вольфа-Райе (WR). Стоит отметить, что сверхновая SN-1987A, 
открытая в 1987 г. была первым объектом, отождествленным с голубым сверхгигантом (BSG), до этого 
момента считалось, что сверхновые второго типа (𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝑆𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼𝐼) являются результатом вспышки только красных 
сверхгигантов (RSG) [19]. Поиски нейтронной звезды отождествленной с остатком вспышки SN-1987A 
пока не увенчались успехом.

В работе [17] также отмечено, что звезды, находящиеся в стадии голубых и красных сверхгигантов, 
а также звезды Вольфа-Райе обладают достаточно сильным истечением вещества (потерей массы) 
порядка �̇�𝑀𝑀𝑀 ∼ 10−4 − 10−5 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ год⁄ . Следует также отметить, что скорость звездного ветра от RSG 
существенно меньше (𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 10 − 30 км с⁄ ), чем у BSG и WR для которых 𝜐𝜐𝜐𝜐𝑤𝑤𝑤𝑤 ∼ 103 км с⁄ /, но плотность 
вещества ветра от RSG в окрестностях звезды высока, по сравнению с BSG и WR. Это объясняется тем, 
что в ходе эволюции горячей звезды в стадию красного сверхгиганта сопровождается резким 
уменьшением скорости ветра (как показано выше), при незначительном изменении темпа истечения, что 
в свою очередь и формирует плотную оболочечную структуру, которая в дальнейшем оказывает 
существенное влияние на эволюцию остатка вспышки (SNR).

В статье [5] рассмотрен вопрос об окружении предсверхновой в случае формирования нейтронной 
звезды. Отмечено, что большинство наблюдаемых OB звезд ( 80% ) находятся в скоплениях, 
сформированных из гигантских молекулярных облаков (105𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Массивные (8𝑀𝑀𝑀𝑀⊙) [13] и обладающие 
малыми пространственными скоростями ∼ 4 км с⁄ OB звезды, прародители сверхновых (SN II, SN Ib/c) в 
течение своего короткого существования ( 30млн.лет [14]) не перемещаются на значительные 
расстояния от места рождения. Поэтому сверхновые от данных массивных звезд в большей степени 
кластеризованы в пространстве, находясь в гигантских облаках ионизованного водорода H II, с высокой 
температурой 106К и низкой плотностью 𝑛𝑛𝑛𝑛 ∼ 10−3см−3 . В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство 80% нейтронных звезд рождаются в 
вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что 72 ± 10%
сверхновых типа SN II и 68 ± 12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа 
зависимости время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться 
в более плотных областях межзвездной среды ( 𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3 ), где происходят менее 20% взрывов 
сверхновых. Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, 
вызванного взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными 
облаками [16, 17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих,
разряженных, диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах 
(𝑛𝑛𝑛𝑛 > 0.1см−3) составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что 
состояние нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной 
среды. Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят 80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 АРП 
и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против нескольких 
тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками вспышек 
сверхновых [3].

10-3cм-3. В статье [5] указывается, что существуют 
наблюдательные доказательства, что подавляющее большинство  80% нейтронных звезд рождаются 
в вышеописанной горячей, диффузной межзвездной среде. В работе [15] были приведены результаты 
наблюдений в спиральных галактиках 49 сверхновых типа SN II и SN Ib. Было показано, что  72+10% 
сверхновых типа SN II и 68+12% типа SN Ib находятся в областях гигантских молекулярных облаков H 
II. Также было подмечено, что эти данные являются нижним пределом, так как представляет большую 
трудность наблюдение слабых H II областей в далеких галактиках.

В случае АРП и МГР, находящихся в остатках сверхновых (SNR), в статье [4] из анализа зависимости 
время-радиус SNR авторами было показано, что данные остатки вспышек могут находиться в более 
плотных областях межзвездной среды (n > 0,1cм -3), где происходят менее  20% взрывов сверхновых. 
Данные предположения подтверждаются наблюдениями мазерного OH излучения, вызванного 
взаимодействием ударных волн, расширяющихся остатков сверхновых, с молекулярными облаками [16, 
17, 18, 19]. В статье [4] указано, что большинство молодых пульсаров рождены в горячих, разряженных, 
диффузных областях межзвездной среды. Вспышки сверхновых в более плотных средах (n > 0,1cм -3) 
составляют не более 20% от общего числа. Авторы цитируемой статьи делают вывод, что состояние 
нейтронной звезды существенным образом зависит от плотности окружающей межзвездной среды. 
Образование радиопульсаров, по их мнению, происходит в менее плотных областях межзвездной 
среды, в которых происходят  80% вспышек сверхновых, образующих нейтронные звезды. Однако, 
существуют открытые вопросы об образовании АРП и МГР в рамках такого подхода [4]: согласно 
авторам, на 100 молодых нейтронных звезд должно приходиться примерно 80 радиопульсаров и 20 
АРП и МГР. В действительности известных АРП и МГР немногим более двух десятков [3], против 
нескольких тысяч радиопульсаров [6]. Во-вторых, не все АРП и МГР ассоциированы с остатками 
вспышек сверхновых [3].

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит 
от таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию 
в тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных 
объектов (белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более 
массивная звезда (первая компонента системы) обладает массой 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

, согласно обзору 
[16], если более массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения 
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водорода в ядре (случай А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее 
массивный (второй) компонент системы - звезда главной последовательности, не может присоединять 
вещество с темпом больше 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

, превышая который, вероятно образуется 
общая оболочка [19]. Последующий этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны 
образования полуразделенных систем, у которых отношения масс компонентов соответствуют 
окончанию кельвиновской стадии обмена веществом: 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

, также возможен случай, когда 
обе компоненты остаются в общей оболочке. Первичная компонента в таком случае продолжает 
терять вещество, которое частично попадает в общую оболочку и теряется системой. Расстояние 
между компонентами может возрастать, если удельный момент вещества, покидающего систему 
меньше среднего. Если вторичная компонента станет более массивной чем первичная, она обгонит 
первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на стадии горения  водорода в  слое 
более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая звезда останется звездой 
главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра однородной  
модели   

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

. Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной звезды 
и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд  

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 
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Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

. В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 
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А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 
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момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
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Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

 после выгорания He расширяются, повторно 
заполняют полость Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. 
Звезды с массами с 

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 
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Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
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неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.
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упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].
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порождающие нейтронные звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с 
выгоранием углерода - кислорода - неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество 
через звездный ветер при повторных заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных 
звезд, в тесных двойных системах, менее протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой 
приводит к образованию релятивистского остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению 
авторов система после взрыва не должна распасться, так как коллапсирует, как правило, менее 
массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей 
главе было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было 
уже упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103-104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 
своей полости Роша, начинает терять вещество в тепловой шкале времени с характерной скоростью 
103-104

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

/год, что соответствует темпам истечения вещества у некоторых голубых сверхгигантов. 
Согласно [18], критический темп аккреции на нейтронную звезду составляет 104

Вспышка сверхновой в двойной системе. Эволюция звезд в тесных двойных системах подробно 
рассмотрена в обзоре [16], а также в прочих работах. Эволюция в тесных двойных системах зависит от 
таких процессов как: истечение вещества, аккреция, потери системой вещества в целом и углового 
момента, образование общей оболочки. Сведения об этих процессах позволяют проследить эволюцию в 
тесной двойной системе от главной последовательности до образования в системе компактных объектов 
(белых карликов, нейтронных звезд). В эволюции массивных двойных систем, где более массивная 
звезда (первая компонента системы) обладает массой 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 8 − 10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙, согласно обзору [16], если более 
массивная компонента системы заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в ядре (случай 
А), она начинает терять вещество в тепловой шкале времени. Менее массивный (второй) компонент 
системы - звезда главной последовательности, не может присоединять вещество с темпом больше �̇�𝑀𝑀𝑀2 ≈
𝑀𝑀𝑀𝑀2 (𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾𝐾)2 ≈ 𝑅𝑅𝑅𝑅2 𝐿𝐿𝐿𝐿2 𝐺𝐺𝐺𝐺⁄ 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ , превышая который, вероятно образуется общая оболочка [19]. Последующий 
этап эволюции с общей оболочкой может быть разным: возможны образования полуразделенных систем, 
у которых отношения масс компонентов соответствуют окончанию кельвиновской стадии обмена 
веществом: 𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀2⁄ ≈ 0.6, также возможен случай, когда обе компоненты остаются в общей оболочке. 
Первичная компонента в таком случае продолжает терять вещество, которое частично попадает в общую 
оболочку и теряется системой. Расстояние между компонентами может возрастать, если удельный 
момент вещества, покидающего систему меньше среднего. Если вторичная компонента станет более 
массивной чем первичная, она обгонит первичную в своей эволюции. В результате сброса оболочки на 
стадии горения водорода в слое более массивная компонента превратится в звезду Вольфа-Райе. Вторая 
звезда останется звездой главной последовательности с массой не меньше, чем масса конвективного ядра 
однородной модели (𝑀𝑀𝑀𝑀 ≥ 2𝑀𝑀𝑀𝑀⊙). Такой путь эволюции - одна из возможностей образования нейтронной 
звезды и маломассивной звезды главной последовательности. Продолжительность обмена веществом для 
случая А, сравнима с временем горения водорода в ядрах массивных звезд 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾 ≈ 1 08.2 �𝑀𝑀𝑀𝑀1 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ �� лет
Также по мнению авторов цитируемого обзора: конкретный путь эволюции зависит от содержания 
водорода в ядре первичной компоненты в момент заполнения полости Роша. В обзоре также 
упоминается возможность слияния компонент, образуя более массивную звезду Of.

В обзоре [16] рассмотрен также сценарий эволюции массивной двойной системы, когда один из 
компаньонов заполняет свою полость Роша на стадии горения водорода в слоевом источнике (случай Б). 
Стадия обмена веществом длится 𝑡𝑡𝑡𝑡𝐵𝐵𝐵𝐵 ≈ 106.3 до потери первичным компонентом большей части (70 −
90% ) водородной оболочки. Сжатие остатков водородной оболочки приводит к повышению 
эффективной температуры звезды до 𝑇𝑇𝑇𝑇𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟𝑟 ≈ 104.9𝐾𝐾𝐾𝐾 . В высокотемпературной области диаграммы 
Герцшпрунга-Рессела звезда остается все время горения He в ядре ∼ 0.1𝑡𝑡𝑡𝑡𝐾𝐾𝐾𝐾. Гелиевые звезды с тонкими 
водородными оболочками обычно рассматриваются в качестве моделей звезд Вольфа-Райе (WR). 
Авторы также делают вывод на основании наблюдаемых данных и статистическом распределении звезд, 
что все первичные компоненты с массами 𝑀𝑀𝑀𝑀1 ≥ 20𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ должны пройти стадию WR. Эволюция гелиевых 
звезд зависит от массы образующихся у них CO-ядра. В обзоре приведено соотношение: 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≈
0.45. Звезды с 0.45 ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀𝑐𝑐𝑐𝑐𝑜𝑜𝑜𝑜 𝑀𝑀𝑀𝑀⊙⁄ ≤ 1.4 после выгорания He расширяются, повторно заполняют полость 
Роша и теряют практически всю (50% массы), превращаясь в белые CO-карлики. Звезды с массами с 
10𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ ≤ 𝑀𝑀𝑀𝑀 ≤ 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ могут превратиться в O-Ne-Mg - белые карлики. Авторы обзора делают важный 
вывод, что 10 − 12𝑀𝑀𝑀𝑀⊙ - нижний предел масс звезд в двойных системах, порождающие нейтронные 
звезды. После выгорания гелия в ядре, в последствие идут реакции с выгоранием углерода - кислорода -
неона. Авторы указывают на то, что звезда может терять вещество через звездный ветер при повторных 
заполнениях полости Роша, следовательно оболочки массивных звезд, в тесных двойных системах, менее 
протяженные, чем у одиночных звезд. Взрыв сверхновой приводит к образованию релятивистского 
остатка: нейтронной звезды или черной дыры. По мнению авторов система после взрыва не должна 
распасться, так как коллапсирует, как правило, менее массивная ее компонента.

Вспышка сверхновой в массивной рентгеновской двойной системе. В предшествующей главе 
было детально разобрано формирование двойной системы с нейтронной звездой. И как было уже 
упомянуто выше, взрыв сверхновой с образованием первого релятивистского остатка может не 
приводить к распаду системы. Дальнейшая эволюция такой системы рассмотрена в статьях [16].

Согласно обзору [16], время жизни рентгеновских источников в массивных двойных системах 
составляет 103 − 104лет. В дальнейшем массивный оптический компонент системы после заполнения 

/год. Так как 
нейтронная звезда не способна принять все вещество, поставляемое оптическим компаньоном, то 
возможно образование системы, состоящей из нейтронной звезды и звезды Вольфа-Райе с общей 
оболочкой.

После второго взрыва сверхновой более вероятен распад системы, так как коллапсирует более 
массивная компонента, хотя возможны случаи сохранения системы, состоящей после вспышки из 
двух нейтронных звезд (например PSR 1913+16) [16].  
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Заключение. Особые подклассы изолированных нейтронных звезд,  представленных  аномаль-
ными рентгеновскими пульсарами и мягкими гамма-репитерами могут являться продуктами эволюции 
массивных двойных систем. Где изначально нейтронная звезда образовалась на конечном этапе эволюции 
одного из компонент системы в процессе коллапса его ядра и вспышки сверхновой, произошедших 
на масштабах несколько миллионов лет назад. После вспышки сверхновой от первого компаньона 
система не распалась, а продолжила свое существование в виде двойной системы - нейтронной звезды 
в паре с массивной невырожденной звездой. В этом случае нейтронная звезда на масштабе нескольких 
миллионов лет успевает пройти все этапы своей ротационной эволюции, начиная от стадии эжектора 
до аккретора (рентгеновского пульсара), образовывая на конечных стадиях массивную рентгеновскую 
двойную систему, где аккреционные структуры нейтронной звезды сформировались из плотного 
звездного ветра ее массивного компаньона. Однако, на последних стадиях эволюции массивного 
компонента системы в результате его вспышки сверхновой двойная система могла распасться. 
Вследствие этого старая нейтронная звезда (продукт эволюции первого компаньона) оказалась 
погруженной в молодой остаток от вспышки сверхновой (продукт взрыва второго компаньона). 
Время существования нейтронной звезды в стадии аккретора зависит от физических характеристик 
аккрецируемого вещества. Аккреционные структуры, обладающие собственным магнитным полем, 
могут существенно отличаться от классических структур в немагнитном приближении (сферическая 
и аккреция из Кеплеровского диска).  Учет магнитного поля аккреционного потока в рамках сценария 
магнито-левитационной аккреции позволяет наилучшим образом интерпретировать   наблюдаемые 
физические характеристики АРП и МГ. В этом подходе параметры АРП и МГР остаются в рамках 
канонических значений, принятых для нейтронных звезд.  
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