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Введение

За 80 с небольшим лет своей истории радиоастрономия развилась в одну

из важнейших отраслей астрономии и достигла громадного прогресса. Наблю

дения ведутся на множестве инструментов как на Земле, так и в космосе, и

покрывают широкую полосу частот от нескольких десятков МГц до сотен ГГц.

Именно в радиодиапазоне сейчас достигнута наибольшая чувствительность –

поток энергии от слабых источников с плотностью потока в десятки мкЯн на

частоте 1.4 ГГц практически на порядок меньше, чем у самого слабого ис

точника звездной величины 31𝑚, который может наблюдаться космическим

телескопом им. Хаббла.

Важной особенностью наблюдений в радиодиапазоне является то, что ра

диоизлучение чаще всего, за очень важными исключениями теплового сво

бодно-свободного излучения и реликтового излучения, обладает нетепловым

происхождением и связано с процессами ускорения частиц до релятивистских

энергий. Таким образом, оно присутствует везде, где есть популяции ускорен

ных частиц, что позволяет изучать широчайший спектр астрофизических объ

ектов и феноменов: пульсары, активные ядра галактик, остатки сверхновых,

Солнце и радиозвезды и др. Более того, кроме целей изучения физики этих

объектов, эти наблюдения неоценимы для исследования широкого круга вопро

сов – от изучения состояния межпланетной и межзвездной среды до проверок

теории гравитации и поисков гравитационных волн. Как часто происходит в

астрономии [1], большие возможности “инструмента”, в данном случае высо

кая чувствительность наблюдений и большое разнообразие возможных источ

ников, позволяют использовать его для решения все более широкого класса

задач.

Одним из важнейших объектов, наблюдающихся в радио, являются пуль

сары. Открытые в 1968 пульсары – это быстровращающиеся нейтронные звёз

ды с очень сильным магнитным полем (до 1013 Гс). Комбинация их свойств –
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ядерной плотности и сильнейших гравитационных и электромагнитных полей

– уникальна и объясняет непрекращающийся к ним интерес.

Основным методом наблюдения пульсаров является так называемое хро

нометрирование [2, 3], где пульсары выступают в роли своеобразных часов. Ме

тод пульсарного хронометрирования использует свойство исключительной ста

бильности средних профилей пульсаров – хотя формы и интенсивности индиви

дуальных импульсов меняются в широких пределах, средний профиль, получа

емый сложением многих тысяч индивидуальных, стабилен во времени и явля

ется характерным для каждого пульсара. Наличие такого шаблона позволяет

определить с точностью до долей периода пульсара моменты прихода импуль

сов в сеансах. Пульсары обладают огромным моментом инерции ∼ 1045 г см2,

и поэтому их вращение в большой степени предсказуемо, особенно это относит

ся к подклассу миллисекундных пульсаров – старых нейтронных звёзд, заново

раскрученных в ходе взаимодействия в двойной системе до периодов вращения

в несколько мс. Они обладают высочайшей стабильностью вращения, поэтому

возможно их практическое использование в качестве опорных источников для

шкалы времени, дополнительной к атомной и обладающей сравнимой стабиль

ностью на длительных интервалах времени [4–7], и для автономной навигации

космических аппаратов [8]. Точность предсказания моментов прихода импуль

сов (МПИ) от таких пульсаров может достигать долей мкс на интервалах в

годы. Столь высокая точность наблюдений находит свое применение в тестах

общей теории относительности (ОТО) и альтернативных теорий гравитации,

пульсары служат одним из самых мощных инструментов в исследованиях в

этой области [9, 10]. Общий принцип поиска заключается в следующем: но

вый эффект не входит в модель хронометрирования и предсказанные МПИ

начинают отклоняться от реальных наблюдаемых, из этих остаточных уклоне

ний (ОУ) может быть получена информация о величине этого нового эффек

та или ограничения на неё. Пульсарное хронометрирование служит мощным

средством поиска гравитационных волн (ГВ) с периодами около года [11–13]
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– действие гравитационной волны заключается в том, что МПИ от пульсаров

начинают отклоняться от предсказанных с периодом равным периоду ГВ и

амплитудой отклонения, зависящей от взаимной ориентации направления рас

пространения ГВ и направления на пульсар. Зависимость от ориентации поз

воляет использовать ансамбли пульсаров для увеличения чувствительности к

гравитационно-волновому сигналу. Ожидается, что волны с периодами ∼годы

генерируются сверхмассивными двойными черными дырами, находящимися в

ядрах небольшой части галактик. Существование таких двойных систем пред

сказывается иерархическими моделями эволюции структуры Вселенной, когда

более массивные галактики получаются в итоге слияния менее массивных, в

ходе этих слияний сливаются и сверхмассивные черные дыры, находившиеся в

центральных областях исходных галактик. В настоящий момент наблюдения

на нескольких больших телескопах уже вплотную приблизились к предсказан

ному уровню гравитационно-волнового сигнала [14–16] и вполне возможно его

обнаружение этим методом в течение ближайших нескольких лет. Изучение

этих гравитационных волн крайне важно для понимания эволюции структуры

во Вселенной. Реликтовые гравитационные волны также могут быть обнаруже

ны этим методом, однако большинство моделей предсказывает их амплитуду

на уровне более низком, чем может быть зарегистрирован в ближайшем буду

щем. Кроме исследования источников, важно и исследование самих ГВ, так

как их поведение может сильно отличаться в различных теории гравитации и

поэтому определение действительного поведения необходимо для выбора пра

вильной теории. Остаточные уклонения в МПИ могут появляться и в случае

присутствия других возмущений в пространственно-временной метрике, таких

как, например, возникающих при прохождении массивного тела на небольшом

расстоянии от направления на пульсар, этот эффект родственен эффекту гра

витационного микролинзирования [17]. В итоге, пульсарные наблюдения могут

использоваться для изучения распределения материи, в том числе и тёмной, в

Галактике [18, 19].
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Ограничения на широкий класс моделей темной материи и ее свойства

может быть получен уже из факта наблюдения нейтронных звезд - пульсаров

в радиодиапазоне. Основная идея заключается в следующем: нейтронная звез

да может захватывать темную материю (ТМ) из окружающего пространства,

из-за её высокой плотности захват может осуществляться очень эффективно.

В настоящее время природа темной материи еще не установлена, одним из по

пулярных кандидатов, предложенным еще в 1966 Зельдовичем и Новиковым

[20], являются первичные черные дыры, которые могли образовываться на са

мых ранних стадиях эволюции Вселенной. Из-за очень маленьких размеров

такие дыры практически не взаимодействуют с веществом заметным образом,

единственным исключением является вещество нейтронных звезд с их сверх

высокой плотностью: если черная дыра попадет внутрь нейтронной звезды, то

за небольшое по астрономическим меркам время – несколько сотен тысяч лет –

звезда будет целиком поглощена. Поэтому наблюдения нейтронных звезд уже

ограничивают вклад первичных черных дыр в тёмную материю в Галактике

[21–24]. Также сильные ограничения могут быть наложены на целый класс ТМ

– асимметричную ТМ. Частицы такой ТМ не аннигилируют сами с собой, как,

например, в сценарии нейтралино, поэтому возможен их захват и последующее

накопление в нейтронной звезде. При захвате критического количества ТМ эти

частицы коллапсируют в центре нейтронной звезды, образуя небольшую чер

ную дыру. В дальнейшем нейтронная звезда разрушается как в предыдущем

сценарии, это позволяет ограничить свойства такой асимметричной ТМ в ши

роком диапазоне масс частиц [25].

Радиоастрономические наблюдения являются основой для исследования

столь важного элемента Вселенной, как магнитные поля (МП). Хотя существу

ет большое количество методов для исследования МП, бо́льшая часть инфор

мации была получена из исследования синхротронного излучения, производи

мого релятивистскими электронами в магнитных полях и из анализа фараде

евских мер вращения. Второй метод основан на том, что плоскость линейно
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поляризованной волны при распространении через замагниченную плазму вра

щается на угол ∆𝜓, квадратично зависящий от длины волны 𝜆:

∆𝜓 = RM𝜆2. (1)

Коэффициент пропорциональности RM называется мерой вращения и за

висит от свойств среды:

RM = 812

0∫
𝐷

𝑛e𝐵||d𝑙 (2)

где 𝐷 –расстояние до источника в кпк, 𝑛e – концентрация электронов в плазме

в см−3 и 𝐵|| – продольная компонента магнитного поля (мкГс); RM измеряется

в рад/м2. Для того чтобы получить RM, необходимо найти положение плос

кости поляризации на двух или более различных длинах волн. Информация о

магнитных полях на пути к источнику будет содержаться в полученной мере

вращения. Для того чтобы оценить величины этих полей (их продольных ком

понент), необходимо знать распределение концентрации электронов на луче

зрения.

Радиоизлучение от многих астрофизических источников, прежде всего от

пульсаров и активных ядер галактик, поляризовано, и еще более чем 30 лет

назад были сделаны первые попытки построить модель магнитного поля Га

лактики, используя наблюдения RM внегалактических источников [26]. Из-за

небольшого количества использованных источников (несколько сотен) модель

была достаточно грубой. Количество измеренных мер вращения росло доста

точно медленно до тех пор, пока не был произведен анализ самого большого

на настоящий момент каталога радиоисточников NVSS [27], в результате ко

торого число доступных мер вращения увеличилось до почти 40 000. Этот

каталог был использован для построения новых, улучшенных моделей галак

тического МП [28, 29]. Анализ мер вращения используется и на ещё бо́льших,

внегалактических масштабах, где с его помощью были найдены МП в фила

ментах крупномасштабной структуры Вселенной на размерах ∼Мпк[30], а так
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же были получены сильные ограничения на магнитные поля космологических

масштабов [31, 32]. C вводом в строй в ближайшее десятилетие радиотелескопа

нового поколения SKA (Square Kilometer Array), где исследование космическо

го магнетизма является одной из ключевых задач [33], число измеренных мер

вращения вырастет более чем на порядок1, что значительно улучшит наше

понимание галактических и внегалактических магнитных полей.

Это абсолютно необходимо в том числе и для развития новой области

астрономии – астрономии космических лучей сверхвысоких энергий. Косми

ческими лучами сверхвысоких энергий (КЛСВЭ) называются лучи с энерги

ями выше 1018 эВ, специфика их исследования состоит в том, что их поток

очень мал: на самых высоких энергиях одна частица проходит через квадрат

ный километр один раз в сотню лет. Очевидно, что прямое детектирование

таких частиц невозможно, можно изучать только ливни, порождаемые таки

ми лучами в атмосфере. Для набора достаточной статистики эффективная

площадь детекторов должна составлять сотни и тысячи квадратных километ

ров, в настоящее время флагманами этой области являются установки Pierre

Auger Observatory в Аргентине [34] и Telescope Array в штате Юта, США [35] в

которых комбинируются сцинтиляционные и флюоресцентные детекторы, так

же активно разрабатываются методы детектирования атмосферных ливней с

использованием радиоантенн (например на установке Тунка, в эксперименте

Tunka-Rex [36]).

Происхождение КЛСВЭ и их источники еще не установлены, очевидная

трудность заключается в том, что лучи, будучи заряженными, отклоняются в

магнитных полях на пути от источника. Даже для высочайших энергий выше

1020 эВ углы отклонения в галактическом поле могут доходить до нескольких

градусов в области низких галактических широт. Построение улучшенной мо

дели галактического МП позволит аккуратнее учесть его влияние и, в идеале,

внести поправку на него, что в итоге приведет к резкому уменьшению неопре
1 Более чем на два порядка в финальной конфигурации SKA2.
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деленности положения источников. Хотя такая редукция невозможна для слу

чайных МП, как галактических, так и внегалактических, лучшее определение

их силы и свойств также необходимо для того, чтобы оценить систематические

ошибки определения положения.

Актуальность темы исследования. Несмотря на то что базовые тео

рии физики, а именно ОТО и Стандартная модель (СМ) физики частиц, прове

рены на очень высоком уровне точности, очевидно, что они не являются истин

но фундаментальными теориями и, следовательно, эти теории должны быть

в итоге расширены и улучшены. Так, для примера, в рамках СМ может быть

объяснено менее 5% от общего состава Вселенной, пока необъясненные тёмная

материя и тёмная энергия, составляющие более 95% [37], требуют какой-то “но

вой физики” за пределами СМ (или значительной модификации ОТО [38]). В

связи с этим всё активнее развивается направление астрофизики частиц: ис

пользование астрономических наблюдений и объектов для изучения эффектов

физики высоких энергий и, в частности, проверки расширений стандартных

теорий. Такие исследования взаимодополняют эксперименты в лабораториях,

так как большая часть пространства параметров вряд ли когда-то (или хотя

бы в обозримом будущем) будет доступна для наземных экспериментов. Яр

кими примерами служат исследование поведения материи при плотностях вы

ше ядерных путем изучения пульсаров [39] и наблюдения космических лучей

сверхвысоких энергий [40]. Большинство ключевых для астрофизики частиц

объектов наблюдается в радиодиапазоне и, учитывая очень высокую чувстви

тельность, уже достигнутую радиотелескопами, наблюдения в этом диапазоне

очень важны для развития этой новой отрасли и расширения нашего знания

о фундаментальных теориях физики.

Цели и задачи диссертационной работы. Настоящая работа посвя

щена исследованию ряда важных вопросов фундаментальной физики и астро

физики высоких энергий различными методами наблюдательной радиоастро

номии. Целями ее являются:
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∙ Постановка ограничений на свойства широкого класса моделей темной

материи и альтернативных теорий тяготения из наблюдений пульсаров.

∙ Поиск гравитационных волн в новых, ранее слабо исследованных ча

стотных диапазонах и поиск всплесков гравитационных волн от слияния

сверхмассивных черных дыр.

∙ Построение модели регулярного галактического магнитного поля и полу

чение ограничений на свойства случайной компоненты галактического

и внегалактического поля и оценка влияния этих магнитных полей на

распространение космических лучей сверхвысоких энергий.

Научная новизна. В ходе выполнения работы впервые было получено

несколько важных результатов:

∙ Получены ограничения на плотность высокочастотных гравитационных

волн (> 1010 Гц) из наблюдений реликтового излучения, которые более

чем на 20 порядков улучшили существовавшие ограничения из прямых

наблюдений.

∙ Предложен новый метод поиска гравитационных волн в диапазоне 10−12−

10−8 Гц путем анализа параметров вращения пульсаров. Этот метод улуч

шает предыдущие ограничения более чем на 2 порядка.

∙ Из хронометрирования пульсаров поставлено ограничение на альтерна

тивные теории гравитации, в которых скорость распространения ГВ не

совпадает со скоростью света, также получены ограничения, исключаю

щие заметный вклад в плотность темной материи таких кандидатов, как

массивные гравитоны и петли космических струн.

∙ Предложен новый способ детектирования гравитационно-волнового всплес

ка от слияния сверхмассивных черных дыр с использованием метода
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пульсарного хронометрирования, получены оценки для существующих

и строящихся инструментов

∙ На основе наиболее полного существующего набора фарадеевских мер

вращений внегалактических источников была построена детальная мо

дель регулярного галактического магнитного поля и получены ограни

чения на свойства случайной компоненты галактического поля. Были

получены наиболее сильные на сегодняшний день ограничения на силу

магнитных полей на космологических масштабах, применимые к полям

на 𝑧 ≥ 3. Построенные модели полей были использованы для оценки

отклонений наблюдаемых космических лучей сверхвысоких энергий.

∙ Из наблюдений пульсаров в шаровых скоплениях были получены огра

ничения на распространенность первичных черных дыр в широком диа

пазоне их масс (1017 − 3 × 1024 г), которые позволяют исключить их как

заметный компонент тёмной материи Вселенной.

Теоретическая и практическая значимость. Предложенный в рабо

те метод поиска всплесков гравитационных волн от слияния сверхмассивных

черных дыр применяется в современных [41, 42] и планируемых пульсарных

наблюдениях. В дальнейшем этот метод будет дополнять основной способ де

тектирования с помощью космического интерферометра типа eLISA, который

может быть введён в строй в 2030-х.

Разработанный метод поиска ГВ в диапазоне частот 10−12−10−8 Гц путем

анализа вращательных параметров пульсара увеличивает чувствительность в

данном диапазоне на 2-3 порядка. В будущем, с наблюдениями на радиоте

лескопе SKA, эта чувствительность возрастет еще больше. Значимость этого

заключается в том, что этот частотный диапазон не может быть исследован

никакими другими методами, так как “интерферометрические” методы чув

ствительны к гораздо более высоким частотам, а наблюдения реликтового из

лучения к гораздо более низким.
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Ограничения на теории гравитации, в которых скорость распространения

гравитационных волн отличается от скорости света, являются общими; в даль

нейшем эти ограничения будут усиливаться с увеличением чувствительности

пульсарных наблюдений.

Построенная модель магнитного поля Галактики активно применяется во

многих научных задачах, таких как изучение распространения космических лу

чей в Галактике, изучение синхротронного излучения Галактики, поиск темной

материи и аксионов и аксионоподобных частиц и др.

Полученные ограничения на распространенность первичных черных дыр

в гало Галактики, которые исключают ПЧД как основной компонент тёмной

материи в диапазоне масс 1017 − 3 × 1024, закрывают это последнее “окно”,

не ограниченное ранее. Так как ПЧД могли образовываться на самых первых

стадиях космологической эволюции, показанное отсутствие их доминирования

в общем балансе тёмной материи важно для исследований ранней Вселенной.

Положения, выносимые на защиту:

1. Получены ограничения на плотность высокочастотных гравитационных

волн (> 1010 Гц) из наблюдений реликтового излучения.

2. Предложен новый метод поиска гравитационных волн в диапазоне 10−12−

10−8 Гц путем анализа параметров вращения пульсаров.

3. Из хронометрирования пульсаров поставлено ограничение на альтерна

тивные теории гравитации, в которых скорость распространения ГВ не

совпадает со скоростью света.

4. Получены ограничения, исключающие заметный вклад в плотность тем

ной материи таких кандидатов, как массивные гравитоны и петли косми

ческих струн.

5. Предложен новый способ детектирования гравитационно-волнового всплес

ка от слияния сверхмассивных черных дыр с использованием метода
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пульсарного хронометрирования, получены оценки для существующих

и строящихся инструментов.

6. На основе наблюдательных данных каталога мер вращения NVSS постро

ена детальная модель регулярного галактического магнитного поля и по

лучены ограничения на свойства случайной компоненты галактического

поля и отклонения космических лучей сверхвысоких энергий в ней.

7. Получены ограничения на эволюцию собственных мер вращения внега

лактических источников с красным смещением и на силу космологиче

ских магнитных полей. Для корреляционной длины 𝑙𝑐 = 1 Мпк получено

ограничение 𝐵 < 1.2 нГс (2𝜎), что превосходит последние ограничения,

полученные из наблюдений реликтового излучения телескопом “Планк”,

и, в отличие от них, приложимо не только к первичным магнитным по

лям.

8. Получены ограничения на распространенность первичных черных дыр

в широком диапазоне их масс (1017 − 3 × 1024 г), исключающие их как

главный компонент тёмной материи Вселенной.
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Глава 1

Ограничения на альтернативные теории

гравитации из пульсарных наблюдений

Наблюдения пульсаров являются мощным средством исследования тео

рий гравитации как в условиях слабого поля, так и в режиме сильного поля

(см. Приложение А). В частности, поведение гравитационных волн при излуче

нии и распространении могут сильно отличаться в различных альтернативных

теориях. Это позволяет ставить ограничения на эти теории, даже если пове

дение самих пульсаров, в том числе и в двойных системах, практически иден

тично. В некоторых классах альтернативных теорий предсказывается, что ско

рости распространения гравитационных волн отличны от скорости света. Это

будет вносить изменения в процесс распространения сигналов от пульсара, что

позволяет наложить сильные ограничения на теории такого типа [43]. Также

теории гравитации могут служить альтернативой моделям тёмной материи –

известно, что в Стандартной модели частиц, которая проверена с великолеп

ной точностью, нет места для новых стабильных частиц, необходимых для

существования тёмной материи. С другой стороны, все эффекты, которые сей

час объясняются наличием частиц тёмной материи, до сих пор наблюдались

лишь как проявления гравитационных сил. Делаются попытки объяснить их

отличием теории гравитации от ОТО. Одним из перспективных направлений

является гипотеза массивной гравитации [38] – в этой модели роль частиц

тёмной материи могут на себя взять гравитоны, которые обладают ненулевой

массой[44]. В [45] было показано, что если бы вся существующая плотность

тёмной материи объяснялась бы наличием таких массивных гравитонов, то

это бы вызвало характерный отклик в рядах ОУ МПИ пульсаров, который бы

уже наблюдался на современном уровне чувствительности наблюдений.
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1.1. Ограничение на скорость распространения

гравитационных волн из метода пульсарного

хронометрирования

Основной метод прямого поиска гравитационных волн основан на том, что

они взаимодействуют с электромагнитным полем [46–48]. Это взаимодействие

может приводить к появлению потенциально наблюдаемого электромагнитно

го сигнала. Для примера, в [49] был рассмотрен вопрос, как меняется фаза

электромагнитной волны, распространяющейся в гравитационно-волновом по

ле, и как это может повлиять на высокоточные радиоинтерферометрические

измерения. В [50] был проведен анализ этих вариаций в случае, когда скорость

гравитационных волн меньше скорости света, и было продемонстрировано воз

никновение т.н. “эффекта сёрфинга”. Он называется так, потому что в случае

разности скоростей двух волн возможно резонансное усиление – ЭМ волна как

бы скользит в фазе с ГВ. В этом разделе рассматривается влияние данного эф

фекта на пульсарные измерения: из-за поперечной природы гравитационных

волн, он может приводить к возникновению очень больших ОУ МПИ в случае,

когда скорость ГВ меньше, чем c. Тем самым можно наложить ограничения

на параметр 𝜖 = (𝑐− 𝑣𝑔𝑤)/𝑐, который описывает отклонения скорости распро

странения ГВ от c. Для реалистичного уровня ГВФ можно достичь уровня

𝜖 . 0.4%. Ограничение отличия скорости распространения ГВ – это важный

экспериментальный вопрос [51, 52]; получающиеся из пульсарных наблюдений

ограничения на 𝜖 являются самыми строгими на данный момент времени.
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1.1.1. ОУ МПИ, вызываемые одиночной монохроматической

гравитационной волной

В этой главе используется слабовозмущённая метрика Минковского с ко

ординатами 𝑥𝜇 = (𝑐𝑡, 𝑥𝑖)

𝑑𝑠2 = −𝑐2𝑑𝑡2 + (𝛿𝑖𝑗 + ℎ𝑖𝑗) 𝑑𝑥
𝑖𝑑𝑥𝑗, (1.1)

где ℎ𝑖𝑗 – возмущение, вызванное распространяющейся ГВ. Для начала будет

рассмотрен простейший случай одиночной монохроматической волны, кото

рый затем будет обобщен на произвольное гравитационно-волновое поле. Для

монохроматической ГВ возмущение метрики ℎ𝑖𝑗 записывается [46, 47]:

ℎ𝑖𝑗 = ℎ 𝑝𝑖𝑗𝑒
𝑖𝑘𝜇𝑥

𝜇

= ℎ 𝑝𝑖𝑗𝑒
−𝑖(𝑘0𝑐𝑡−𝑘𝑖𝑥

𝑖), (1.2)

ℎ – амплитуда ГВ, 𝑘𝜇 = (𝑘0, 𝑘𝑖) – волновой вектор и 𝑝𝑖𝑘 – тензор поляризации

ГВ. Вводя два взаимно ортогональных единичных вектора 𝑙𝑖 и𝑚𝑖, которые так

же ортогональны волновому вектору 𝑘𝑖, можно записать тензор поляризации

𝑝𝑖𝑘 [46, 47]:

𝑝𝑖𝑘 =
1

2
(𝑙𝑖 ±𝑚𝑖) (𝑙𝑘 ±𝑚𝑘) , (1.3)

± соответствует двум независимым состояниям круговой поляризации. Так

как ГВ обладают поперечно-бесследовой природой, тензор поляризации удо

влетворяет следующим условиям:

𝑝𝑖𝑘𝑘
𝑖 = 0, 𝑝𝑖𝑘𝛿

𝑖𝑘 = 0. (1.4)

Для удобства дальнейших расчётов можно также ввести волновое число 𝑘 =(︀
𝛿𝑖𝑗𝑘

𝑖𝑘𝑗
)︀1/2 и единичный вектор в направлении распространения 𝑘𝑖 = 𝑘𝑖/𝑘.

Волновое число и длина гравитационной волны связаны простым соотношени

ем 𝑘 = 2𝜋/𝜆𝑔𝑤, частота же ГВ 𝑓𝑔𝑤 связана с временной компонентой волнового

вектора 𝑘0 = 2𝜋𝑓𝑔𝑤/𝑐.
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Скорость гравитационной волны определяется соотношением 𝑣𝑔𝑤 = 𝑓𝑔𝑤𝜆𝑔𝑤.

В ОТО ГВ распространяются со скоростью света, т.е. 𝑣𝑔𝑤 = 𝑐, что подразумева

те простое дисперсионное соотношение 𝑘 = 𝑘0. Для того чтобы анализировать

возможные отклонения 𝑣𝑔𝑤 ̸= 𝑐, удобно ввести феноменологический параметр

𝜖, который описывает относительное отличие 𝑣𝑔𝑤 от скорости света 𝑐

𝜖 ≡ 𝑐− 𝑣𝑔𝑤
𝑐

, где 𝑣𝑔𝑤 ≡ 𝑓𝑔𝑤𝜆𝑔𝑤 =
𝑐𝑘0
𝑘

= 𝑐 (1 − 𝜖) . (1.5)

Величина 𝜖 вводится как феноменологический параметр и поэтому анализ при

меним к любой теории, предсказывающей 𝑣𝑔𝑤 ̸= 𝑐.

Влияние ГВ на измеренную частоту пульсарного сигнала было изучено в

[11, 12],

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
=

1

2𝑐

𝐷∫
0

𝑑𝑠

(︂
𝑒𝑖𝑒𝑗

𝜕ℎ𝑖𝑗
𝜕𝑡

)︂⃒⃒⃒⃒
𝑝𝑎𝑡ℎ

, (1.6)

где 𝜈0 – собственная частота вращения пульсара, ∆𝜈(𝑡) = 𝜈(𝑡) − 𝜈0 – изме

нение наблюдаемой частоты из-за влияния ГВ, 𝐷 – расстояние от пульсара

до наблюдателя, переменная интегрирования 𝑠 – параметр расстояния вдоль

невозмущённой траектории от пульсара до наблюдателя, 𝑒𝑖 – единичный век

тор, касательный к траектории (т.e. единичный вектор в направлении от пуль

сара к наблюдателю) и подразумевается интегрирование вдоль траектории.

Невозмущенная траектория задаётся следующим уравнением:

𝑡(𝑠) = 𝑡− 𝑠

𝑐
, 𝑥𝑖(𝑠) = 𝑥𝑖 − 𝑒𝑖𝑠, (1.7)

𝑡 и 𝑥𝑖 задают время наблюдения и положение наблюдателя. Без потери общ

ности можно выбрать систему координат с наблюдателем в начале системы,

𝑥𝑖 = 0.

Окончательное выражение для вариации частоты можно получить после

интегрирования, подставляя выражение (1.7) в (1.6) и используя (1.2) и (1.5):

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
=

1

2
(1 − 𝜖)ℎ 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑡

⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝜖−𝑘𝑖𝑒
𝑖)𝑘𝐷(︁

1 − 𝜖− 𝑘𝑖𝑒𝑖
)︁
⎤⎦ . (1.8)
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В методе пульсарного хронометрирования основными используемыми ве

личинами являются остаточные уклонения моментов прихода импульсов (см.

раздел А.2). Изменения в наблюдаемой вращательной частоте пульсара из-за

влияния гравитационной волны вызовут появление добавочных ОУ 𝑅(𝑡):

𝑅(𝑡) =

𝑡∫
𝑡−𝑇

𝑑𝑡
∆𝜈(𝑡)

𝜈0
, (1.9)

𝑇 – продолжительность наблюдений и ОУ МПИ 𝑅(𝑡) измеряются в секун

дах. Подставляя выражение (1.8) в (1.9), можно получить выражения для ОУ

МПИ, вызванных одиночной монохроматической волной:

𝑅(𝑡) =
𝑖

2𝑘𝑐
ℎ 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑡
(︁

1 − 𝑒𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑇
)︁ ⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝜖−𝑘𝑖𝑒

𝑖)𝑘𝐷(︁
1 − 𝜖− 𝑘𝑖𝑒𝑖

)︁
⎤⎦ . (1.10)

Выражение в квадратных скобках (1.10) растёт (пропорционально 𝑘𝐷 ∼ 𝐷/𝜆𝑔𝑤),

когда
(︁

1 − 𝜖− 𝑘𝑖𝑒
𝑖
)︁
→ 0, т. е.

𝑅(𝑡) ≈ 1

2𝑘𝑐
ℎ 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑡
(︁

1 − 𝑒𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑇
)︁ [︁
𝑘𝐷
(︁

1 + 𝑂 (𝛿)
)︁]︁
, for 𝛿 ≡

(︁
1 − 𝜖− 𝑘𝑖𝑒

𝑖
)︁
𝑘𝐷 ≪ 1.(1.11)

Таким образом, если гравитационная волна распространяется под достаточно

небольшим углом к направлению на пульсар, 𝑘𝑖𝑒
𝑖 ≈ (1 − 𝜖), возникает резо

нансное увеличение ОУ МПИ. В стандартном случае, когда 𝜖 = 0, такого роста

нет из-за поперечной природы ГВ (так как 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 → 0 при 𝑘𝑖𝑒𝑖 → 1, см. (1.20)).

Однако, если 𝜖 ̸= 0, выражение для 𝑅(𝑡) возрастает при 𝑘𝑖𝑒
𝑖 ≈ (1 − 𝜖). Этот

резонанс происходит, когда сигнал от пульсара “скользит” вдоль гравитацион

ной волны, т.е. распространяется под небольшим углом cos 𝜃 ≈ (1 − 𝜖) к ней.

Это чем-то похоже на сёрфинг в волнах, поэтому в [50] эффект резонансного

увеличения 𝑅(𝑡) был назван “сёрфинг-эффектом”.
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1.1.2. ОУ МПИ, вызванные произвольным

гравитационно-волновым полем

В предыдущем подразделе было получено выражение для ОУ МПИ, вы

зываемых одиночной монохроматической волной. В этом подразделе результат

обобщается на произвольное гравитационно-волновое поле. В общем случае та

кое поле может быть представлено в виде разложения по Фурье-гармоникам:

ℎ𝑖𝑗(𝑡, 𝑥
𝑖) =

∫
𝑑3k

∑︁
𝑠=1,2

[︁
ℎ𝑠(𝑘

𝑖, 𝑡)
𝑠
𝑝𝑖𝑗 (𝑘𝑙)𝑒𝑖𝑘𝑖𝑥

𝑖

+ ℎ*𝑠(𝑘
𝑖, 𝑡)

𝑠
𝑝
*
𝑖𝑗 (𝑘𝑙)𝑒−𝑖𝑘𝑖𝑥

𝑖
]︁
, (1.12)

𝑑3k обозначает интегрирование по всем возможным волновым векторам, 𝑠 =

1, 2 соответствует двум линейно независимым состояниям поляризации, кото

рые удовлетворяют условию ортогональности:

𝑠
𝑝𝑖𝑗

𝑠′

𝑝 𝑖𝑗* = 𝛿𝑠𝑠′ (1.13)

Моды ℎ𝑠(𝑘
𝑖, 𝑡) соответствуют плоским монохроматическим волнам:

ℎ𝑠(𝑘
𝑖, 𝑡) = ℎ𝑠(𝑘

𝑖) 𝑒−𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑡 (1.14)

Благодаря линейной природе задачи, разложение (1.12) позволяет представить

полные ОУ МПИ, вызванные произвольным ГВ полем:

𝑅(𝑡) =

∫
𝑑3k

∑︁
𝑠=1,2

[︁
ℎ𝑠(𝑘

𝑖)�̃�(𝑡; 𝑘𝑖, 𝑠) + ℎ*𝑠(𝑘
𝑖)�̃�*(𝑡; 𝑘𝑖, 𝑠)

]︁
. (1.15)

Вклад отдельной Фурье-гармоники �̃�(𝑡; 𝑘𝑖, 𝑠) был найден в предыдущем под

разделе

�̃�(𝑡; 𝑘𝑖, 𝑠) =
𝑖

2𝑘𝑐
𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑡
(︁

1 − 𝑒𝑖𝑘(1−𝜖)𝑐𝑇
)︁ ⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝜖−𝑘𝑖𝑒

𝑖)𝑘𝐷(︁
1 − 𝜖− 𝑘𝑖𝑒𝑖

)︁
⎤⎦ ,(1.16)

тильда над 𝑅 указывает на явное вынесение общего множителя ℎ (амплитуды

ГВ) за скобки в (1.10).
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В общем случае, если известна информация о функциях мод ℎ𝑠(𝑘
𝑖), то,

используя (1.15) и (1.16), можно рассчитать ожидаемые ОУ МПИ для про

извольного поля. В большинстве практически интересных сценариев вместо

этого доступны лишь статистические характеристики поля:

< ℎ𝑠(𝑘
𝑖) >= 0, < ℎ𝑠(𝑘

𝑖) ℎ*𝑠′(𝑘
′𝑖) >=

𝑃ℎ(𝑘)

16𝜋𝑘3
𝛿𝑠𝑠′𝛿

3(𝑘𝑖 − 𝑘′𝑖), (1.17)

где угловые скобки обозначают усреднение по ансамблю всех возможных реа

лизаций и 𝑃ℎ(𝑘) – метрический спектр мощности. Эти условия соответствуют

стационарному статистически однородному и изотропному ГВФ.

Использование условий (1.15),(1.17), и условия ортогональности (1.13)

позволяет получить статистические свойства ОУ МПИ 𝑅(𝑡):

< 𝑅(𝑡) > = 0, (1.18a)

< 𝑅2(𝑡) > =

∫
𝑑𝑘

𝑘
𝑃ℎ(𝑘)�̃�2(𝑘), (1.18b)

где введены передаточные функции

�̃�2(𝑘) =
1

8𝜋

∫
𝑑Ω
∑︁
𝑠

⃒⃒⃒
�̃�(𝑡; 𝑘𝑖, 𝑠)

⃒⃒⃒2
. (1.19)

В этом выражении 𝑑Ω указывает на интегрирование по всем возможным на

правлениям ГВ (т.е. 𝑑3k = 𝑘2𝑑𝑘𝑑Ω). Из (1.16) и (1.19) следует, что переда

точная функция �̃�2(𝑘) не зависит от временной переменной 𝑡, что является

следствием стационарности ГВ поля.

Выражение для передаточной функции может быть вычислено в явном

виде. Для начала необходимо ввести сферическую систему координат (𝜃, 𝜑) свя

занную с СК {𝑥𝑖} (используется система обозначений из [53]). Без потери общ

ности система координат может быть выбрана так, что направление от пуль

сара к наблюдателю совпадает с направлением на северный полюс, т.е. 𝑒𝑖 =

(0, 0, 1). Для краткости записи также удобно ввести величину 𝜇 = cos 𝜃 = 𝑒𝑖𝑘
𝑖,

описывающую величину угла между направлением распространения ГВ и ли

нией пульсар-наблюдатель. 𝜑 обозначает азимутальный угол, задаваемый про
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екцией 𝑘𝑖 на плоскость (𝑥1, 𝑥2), 𝑘1 = cos𝜑 sin 𝜃 и 𝑘2 = sin𝜑 sin 𝜃. После вве

дения 𝑒𝜃𝑖 и 𝑒𝜑𝑖 , которые являются, соответственно, меридиональным и азиму

тальным единичными векторами перпендикулярными волновому вектору ГВ

𝑘𝑖, тензор поляризации ГВ (1.3) принимает вид
𝑠
𝑝𝑖𝑗 (𝑘𝑖) = (𝑒𝜃𝑖 ± 𝑖𝑒𝜑𝑖 )(𝑒𝜃𝑗 ± 𝑖𝑒𝜑𝑗 )/2,

где ± относится к двум независимым поляризованным по кругу степеням сво

боды 𝑠 = 1, 2 (см. [54] для детального обсуждения). Используя отношение

𝑒𝑖𝑒𝑗
𝑠
𝑝𝑖𝑗=

1

2
(1 − 𝜇2)𝑒±2𝑖𝜑, (1.20)

подставляя (1.16) в (1.19) и учитывая, что 𝑑Ω = 𝑑𝜇𝑑𝜑, после интегрирования

по 𝜑 получается выражение для передаточной функции

�̃�2(𝑘) =
1

2𝑘2𝑐2
sin2

(︂
𝑘𝑐𝑇

2
(1 − 𝜖)

)︂ +1∫
−1

𝑑𝜇
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 [︃sin2
{︀
𝑘𝐷
2 (1 − 𝜖− 𝜇)

}︀
(1 − 𝜖− 𝜇)2

]︃
.(1.21)

Подынтегральная функция показана на рис. 1.1. При 𝜖 ̸= 0 основной вклад в

интеграл производит область резонанса 𝜇 ≈ (1 − 𝜖) и большая часть ОУ МПИ

< 𝑅2 > возникает из-за “сёрфинга”, т.е. волн для которых 𝜇 ≈ (1 − 𝜖). Эффект

возникает лишь при 𝜖 < 0, так как 𝜇 ≤ 1. В физически интересных пределах

𝜖 → 0 и 𝑘𝐷 → ∞ интеграл (1.21) может быть подсчитан аналитически (см.

Приложение Б.3):

�̃�2(𝑘) ≈ 2

3𝑘2𝑐2
sin2

(︂
𝑘𝑐𝑇

2
(1 − 𝜖)

)︂ [︂
1 +

3

2
𝜋𝜖2𝑘𝐷

]︂
. (1.22)

Из этого выражения видно, что эффект сёрфинга важен при выполнении усло

вия 𝜖2𝑘𝐷 ≫ 1. Это позволяет уже на нынешнем уровне чувствительности пуль

сарных наблюдений наложить сильные ограничения на параметр 𝜖.

1.1.3. Ограничения на отличие скорости гравитационных волн от 𝑐.

Для того чтобы оценить ограничения, которые могут быть получены с

использованием этого эффекта, необходимо иметь представление о величине

ГВФ от различных астрофизических и космологических источников.



30

−1 −0.5 0 0.5 1
10

−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

µ = cosθ

In
te

g
ra

n
d

D/λ
GW

 = 10
2
 

0.7 0.8 0.9 1
10

−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

µ = cosθ

In
te

g
ra

n
d

D/λ
GW

 = 10
2
 

Рис. 1.1 Иллюстрация эффекта сёрфинга, возникающего при 𝜖 ̸= 0. Графики

показывают подынтегральную функцию в выражении (1.21). При 𝜖 ̸= 0 эта

функция обладает узким максимумом при углах 𝜇 ≈ (1−𝜖) (сплошная красная

линия), а при 𝜖 = 0 эффект отсутствует (штриховая синяя линия). В случае

𝜖 ̸= 0 ГВ, распространяющиеся под углом cos 𝜃 ≈ (1 − 𝜖) к направлению на

пульсар, вносят основной вклад. Стоит отметить, что эффект возникает лишь

при 𝜖 < 0, так как 𝜇 ≤ 1. Слева показана подынтегральная функция для всех

𝜇, справа показано её поведение вблизи области резонанса.
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Стохастический ГВФ описывается безразмерной амплитудой ℎ𝑐(𝑓), кото

рая связана с спектром мощности 𝑃ℎ (см. раздел А.4):

ℎ𝑐(𝑓) ≡
√︀
𝑃ℎ(𝑘), где 𝑓 =

𝑐𝑘

2𝜋
(1 − 𝜖). (1.23)

Также для анализа часто используется параметр плотности Ω𝑔𝑤 [55–57], ко

торый связан с спектром мощности 𝑃ℎ(𝑘) и амплитудой ℎ𝑐(𝑓) следуюшими

соотношениями:

Ω𝑔𝑤(𝑘) =
2𝜋2

3

(︂
𝑘

𝑘𝐻

)︂2

𝑃ℎ(𝑘) =
2𝜋2

3

(︂
𝑓

𝑓𝐻

)︂2

ℎ2𝑐(𝑓) (1.24)

где 𝑘𝐻 = 2𝜋𝑓𝐻/𝑐 = 2𝜋𝐻𝑜/𝑐, 𝐻𝑜 – современная величина постоянной Хабб

ла, параметр плотности Ω𝑔𝑤 имеет смысл отношения плотности энергии ГВ (

в единице логарифмического масштаба) к критической плотности Вселенной

𝜌𝑐𝑟𝑖𝑡 = 3𝑐2𝐻2
𝑜/8𝜋𝐺.

Для простоты дальнейших численных оценок для описания ГВФ исполь

зуется простой степенной закон для ℎ𝑐, что эквивалентно степенному закону

для Ω𝑔𝑤:

ℎ𝑐(𝑓) = ℎ𝑐(𝑓𝑜)

(︂
𝑓

𝑓𝑜

)︂𝛼

, Ω𝑔𝑤(𝑘) = Ω𝑔𝑤(𝑘𝑜)

(︂
𝑘

𝑘𝑜

)︂𝑛𝑇

, (1.25)

где

Ω𝑔𝑤(𝑘𝑜) =
2𝜋2

3

(︂
𝑘𝑜
𝑘𝐻

)︂2

ℎ2𝑐(𝑓𝑜), 𝑘𝑜 =
2𝜋𝑓𝑜
𝑐
, 𝑛𝑇 = 2(1 + 𝛼). (1.26)

Такое представление спектра ГВФ хорошо описывает большое количество мо

делей в релевантном диапазоне частот. Например, ансамбль сливающихся вне

галактических СМЧД производит ГВФ, описываемый степенным законом с

𝛼 = −2/3 [58]. В космологическом контексте такой тип спектра с современ

ным индексом 𝛼 возникает при эволюции реликтовых гравитационных волн с

первичным спектральным индексом 2(1 + 𝛼), (т.е. 𝑃ℎ(𝑘)|𝑝𝑟𝑖𝑚 ∝ 𝑘2(1+𝛼)) [59]).

Плоский масштабно инвариантный спектр мощности (также известный как

спектр Харрисона-Зельдовича) соответствует 𝛼 = −1 ( 𝑛𝑇 = 0). В общем слу

чае описание степенным спектром просто подразумевает отсутствие каких-то
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ярко выраженных особенностей в спектре ГВФ в релевантном частотном диа

пазоне.

Для вычисления ОУ МПИ < 𝑅2(𝑡) > из выражения (1.18b) необходимо

определить пределы интегрирования 𝑘𝑚𝑖𝑛 and 𝑘𝑚𝑎𝑥, которые задают частот

ный диапазон чувствительности метода пульсарного тайминга. Нижний пре

дел 𝑘𝑚𝑖𝑛 определяется полной продолжительностью наблюдений 𝑇𝑜𝑏𝑠, 𝑘𝑚𝑖𝑛 ≈

2𝜋𝑓𝑜𝑏𝑠/𝑐 = 2𝜋/𝑐𝑇𝑜𝑏𝑠. В дальнейших оценках 𝑇𝑜𝑏𝑠 ≈ 10 лет. Верхний предел

𝑘𝑚𝑎𝑥 ≈ 2𝜋/𝑐𝛿𝑡 задаётся продолжительностью одиночного сеанса наблюдений

𝛿𝑡 (временем накопления), которая не превосходит часа. Поэтому можно без

опасно считать, что 𝛿𝑡 ≪ 𝑇𝑜𝑏𝑠 (т.е. 𝑘𝑚𝑎𝑥 ≫ 𝑘𝑚𝑖𝑛) и устремить 𝑘𝑚𝑎𝑥 → ∞ в

дальнейших вычислениях. Также будет считаться, что выполняется условие

𝑘𝐷 = 2𝜋𝐷/𝜆𝑔𝑤 ≫ 1, что следует из очевидного факта, что релевантные ГВ

(𝜆𝑔𝑤 . 10 св. лет) имеют длины волн много меньше, чем расстояния до пуль

саров (𝐷 ∼ 1 − 10 кпк).

Выражение (1.22) и вычисления, приведённые в Приложении Б.3, по

казывают, что поведение передаточной функции �̃�2(𝑘) зависит от величины

3𝜋𝜖2𝑘𝐷/2. Для анализа возможных вариантов поведения функции и ОУ МПИ

удобно ввести следующий вспомогательный параметр

𝜖* =

(︂
3

2
𝜋𝑘𝑚𝑖𝑛𝐷

)︂−1/2

= 3.2×10−3

[︂(︂
10 кпк
𝐷

)︂(︂
𝑇𝑜𝑏𝑠

10 лет

)︂]︂ 1
2

. (1.27)

Далее две возможности, 𝜖≪ 𝜖* и 𝜖≫ 𝜖*, будут исследованы отдельно.

Если 𝜖 ≪ 𝜖*, то в передаточной функции �̃�2(𝑘) (1.22) можно пренебречь

вторым членом в квадратных скобках, который много меньше первого. Также

в члене sin2 (𝑘𝑐𝑇 (1 − 𝜖)) /2 можно пренебречь быстро осциллирующим членом

и передаточная функция имеет вид:

�̃�2(𝑘) ≈ 2

3𝑘2𝑐2

(︂
1 − cos (𝑘𝑐𝑇 (1 − 𝜖))

2

)︂[︂
1 +

3

2
𝜋𝜖2𝑘𝐷

]︂
≈ 1

3𝑘2𝑐2
. (1.28)

В итоге, подставляя (1.28), (1.23) и ГВФ, описываемый степенным спектром

(1.25), в выражение (1.18b), и устанавливая пределы интегрирования, которые
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обсуждались выше, можно получить окончательное выражение:

< 𝑅2(𝑡) >≈ 𝑇 2
𝑜𝑏𝑠ℎ

2
𝑐(𝑓𝑜𝑏𝑠)

24𝜋2 (1 − 𝛼)
, для 𝜖≪ 𝜖*. (1.29)

В случае 𝜖 ≫ 𝜖*, можно провести аналогичные вычисления, пренебрегая

первым членом в квадратных скобках и быстро осциллирующим множителем

в (1.22)

�̃�2(𝑘) ≈ 2

3𝑘2𝑐2

(︂
1 − cos (𝑘𝑐𝑇 (1 − 𝜖))

2

)︂[︂
1 +

3

2
𝜋𝜖2𝑘𝐷

]︂
≈ 𝜋𝜖2𝐷

2𝑘𝑐2
. (1.30)

< 𝑅2(𝑡) >≈ 𝑇 2
𝑜𝑏𝑠ℎ

2
𝑐(𝑓𝑜𝑏𝑠)

12𝜋2 (1 − 2𝛼)

(︂
𝜖

𝜖*

)︂2

, для 𝜖≫ 𝜖*. (1.31)

Сравнивая выражения (1.29) и (1.31), можно видеть, что в случае 𝜖 ≫ 𝜖* эф

фект приводит к сильному резонансно растущему вкладу (пропорциональному

𝑘𝐷) в ОУ МПИ в отличие от случая, когда 𝜖 ≪ 𝜖*. Этот вклад производится

ГВ, распространяющимися под углом cos 𝜃 ≈ (1 − 𝜖) к направлению на пульсар

(см. вычисления в Приложении Б.3).

Из выражений (1.29) и (1.31) следует, что измерение ОУ МПИ позволит

ограничить (или найти) ℎ𝑐 или ℎ𝑐𝜖, в зависимости от соотношения между 𝜖 и 𝜖*.

Отсутствие сигнала в ОУ МПИ позволяет наложить следующие ограничения:

ℎ𝑐 . 4.9 × 10−15

[︂√
1 − 𝛼

(︂
𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкc

)︂(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂]︂
, для 𝜖≪ 𝜖*, (1.32)

или

ℎ𝑐𝜖 . 1.1 × 10−17

[︃
√

1 − 2𝛼

(︂
𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂ 1
2
(︂

10 кпк
𝐷

)︂ 1
2

]︃
, 𝜖≫ 𝜖*,(1.33)

где 𝑅𝑟𝑚𝑠 =
√︀
< 𝑅2(𝑡) > точность определения ОУ МПИ (СКВО) и ℎ𝑐 =

ℎ𝑐(𝑓𝑜𝑏𝑠) берётся на частоте 𝑓𝑜𝑏𝑠 = 0.1 лет−1. В терминах параметра плотности

Ω𝑔𝑤 эти ограничения переписываются как:

Ω𝑔𝑤 . 5.3×10−10

[︃
(1 − 𝑛𝑇/4)

(︂
𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂2(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂4
]︃
, для 𝜖≪ 𝜖* (1.34)
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Рис. 1.2 Верхний предел на амплитуду ℎ𝑐 и параметр 𝜖 для ГВ, который мо

жет быть достигнут при наблюдении пульсара на протяжении 𝑇𝑜𝑏𝑠 = 10 лет с

точностью хронометрирования 𝑅𝑟𝑚𝑠 = 0.1 мкс. Область параметров, которая

может быть проверена с помощью метода, затенена. Горизонтальные линии

показывают амплитуду ℎ𝑐 на частоте 𝑓 = (10 лет)−1 для нескольких классов

источников.

или

Ω𝑔𝑤𝜖
2 . 4.0×10−15

[︃
(1 − 𝑛𝑇/3)

(︂
10 кпк
𝐷

)︂(︂
𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂2(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂3
]︃
, 𝜖≫ 𝜖*(1.35)

Из (1.32) (или (1.34)) можно видеть, что при 𝜖 ≪ 𝜖*, когда влияние эффекта

мало, пульсарный тайминг накладывает ограничения непосредственно на ℎ𝑐

(или, что эквивалентно, на Ω𝑔𝑤), т.е. на силу ГВФ. С другой стороны когда

𝜖 ≫ 𝜖* и эффект начинает доминировать, из (1.33) (или (1.35)) очевидно, что

тайминг теперь ставит ограничения на произведение ℎ𝑐𝜖 (или Ω𝑔𝑤𝜖
2). Дости

жимый из пульсарного хронометрирования верхний предел вместе с уровнями

ГВ фона от различных возможных источников и чувствительностями разных

экспериментов показан на рис. 1.2.
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Как следует из рассуждений выше и проиллюстрировано рис. 1.2, незави

симое определение амплитуды ℎ𝑐 позволяет сразу ограничить параметр 𝜖, т.е.

ограничить отличие скорости распространения ГВ от 𝑐. Из выражения (1.33)

получаются следующие ограничения на 𝜖:

𝜖 . 1.1×10−2

[︃
√

1 − 2𝛼

(︂
10−15

ℎ𝑐

)︂(︂
10 кпк
𝐷

)︂ 1
2
(︂

𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂ 3
2

]︃
, (1.36)

или

𝜖 . 6.4×10−3

[︃√︀
1 − 𝑛𝑇/3

(︂
10−10

Ω𝑔𝑤

)︂ 1
2
(︂

10 кпк
𝐷

)︂ 1
2
(︂

𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂ 3
2

]︃
.(1.37)

1.1.4. Физические следствия ”сёрфинг-эффекта“.

Анализ в предыдущем подразделе указывает, что эффект может приво

дить к появлению значимых ограничений на параметр 𝜖 при условии наличия

достаточно мощного ГВФ с Ω𝑔𝑤 ∼ 10−10 (см. (1.37)). Важно отметить, что

метод не может ограничивать сильнее, чем фундаментальный предел 𝜖*, кото

рый в настоящее время составляет 3 × 10−3 (см. (1.27)). Хотя увеличение про

должительности наблюдений увеличивает общую чувствительность, оно также

увеличивает значение 𝜖*, тем самым ухудшая потенциально достижимые огра

ничения на 𝜖. В будущем чувствительность метода может повыситься с вводом

в строй радиотелескопов следующего поколения, таких как, например, Square

Kilometer Array (SKA), для которых ожидается радикальное уменьшение ин

струментальных шумов [60]; при наблюдениях на них пределы улучшатся до

𝜖* ∼ 10−3.

В ГВФ в интересующем частотном диапазоне (𝑓𝑔𝑤 . 0.1 год−1) могут вно

сить вклад несколько классов астрофизических и космологических источников

[56, 61]. Ожидается, что наибольший вклад на этих частотах даёт космологи

ческий ансамбль сливающихся СМЧД [58, 62–64].
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ГВФ от внегалактических СМЧД

ГВФ, производимый ансамблем внегалактических двойных СМЧД был

исследован в ряде численных симуляций [58, 62–64], которые предсказывают

ожидаемую амплитуду этого фона:

ℎ𝑐(𝑓) ≈ 10−16

(︂
𝑓

1𝜇Hz

)︂− 2
3

, (1.38)

и соответствующий параметр плотности

Ω𝑔𝑤(𝑓) ≈ 2.4×10−10

(︂
𝑓

0.1 yrs−1

)︂ 2
3

. (1.39)

Наибольшая неопределённость в оценке величины ℎ𝑐 возникает из-за неопре

делённости в темпе крупных слияний галактик. Это приводит к следующему

интервалу оценок амплитуды ℎ𝑐(𝑓 = 1 мкГц) ≈ 2.5 × 10−17 − 4 × 10−16 [64].

Ожидаемая амплитуда ℎ𝑐 позволяет наложить значимые ограничения на

параметр 𝜖. После подстановки (1.38) в (1.36), полагая 𝛼 = −2/3, можно полу

чить следующие ограничения на 𝜖:

𝜖 . 3.7×10−3

[︃(︂
10 кпк
𝐷

)︂ 1
2
(︂

𝑅𝑟𝑚𝑠

0.1 мкс

)︂(︂
10 лет
𝑇𝑜𝑏𝑠

)︂ 3
2

]︃
. (1.40)

Стохастический ГВФ, порождаемый слияниями внегалактических СМЧД

может в ближайшем будущем использован для постановки очень сильных огра

ничений, 𝜖 . 0.4%, на отличие скорости распространения ГВ от 𝑐.

1.1.5. Заключение

В данном разделе было проанализировано к каким возможным наблюда

емым проявлениям в пульсарных наблюдениях может приводить предложен

ный в [50] ”сёрфинг-эффект“. Этот эффект из-за поперечного характера ГВ

может приводить к значительным наблюдательным последствиям только то

гда, когда скорость распространения ГВ больше скорости света 𝑐. Был введён

феноменологический параметр 𝜖, характеризующий отличие скорости ГВ от 𝑐.
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Вначале было получено выражение для ОУ МПИ, возникающих при распро

странении сигнала в поле плоской монохроматической волны, которое затем

было обобщено на случай произвольного гравитационно-волнового поля. Было

показано, что эффект присутствует при 𝜖 ̸= 0.

Таким образом, пульсарные наблюдения позволяют значительно ограни

чить параметр 𝜖. Высокоточные пульсарные наблюдения с 𝑅𝑟𝑚𝑠 = 0.1 мкс поз

воляют ограничить этот параметр на уровне 𝜖 . 0.4%, если плотность ГВФ

не слишком сильно отличается от предсказываемой различными сценариями

эволюции СМЧД. Теоретически достижимый предел определяется парамет

ром 𝜖*, зависящим от расстояния до пульсара. Для пульсара на расстоянии

𝐷 = 10 кпк эта величина составляет 𝜖* ≈ 0.3%. Этот предел потенциально мо

жет быть немного усилен при наблюдении пульсаров на больших расстояниях

𝐷.

1.2. Ограничения на долю массивных гравитонов в

тёмной материи Вселенной.

В стандартной современной космологической модели считается, что бо́льшая

часть общей плотности энергии Вселенной находится в форме тёмной мате

рии и тёмной энергии. Физическая природа обеих субстанций пока абсолютно

неизвестна и они проявляют себя лишь через дополнительные гравитацион

ные эффекты на астрономических пространственных масштабах. Альтерна

тивным объяснением может стать модификация используемой для описания

Вселенной теории тяготения, ОТО. Существует большое число теорий в ко

торых теория тяготения модифицируется на самых больших масштабах (т.н.

”инфракрасные“ модификации), для примера [65–69]. Среди большого коли

чества этих вариантов, модели массивной гравитации с нарушенной лоренц

инвариантностью [69–71] кажутся привлекательными с теоретической точки

зрения и обладают богатой феноменологией (см. обзор [38]). В частности, в
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модели массивной гравитации [71] лоренц-инвариантность спонтанно наруша

ется в присутствии конденсатов скалярных полей, что позволяет избежать про

блем сильного взаимодействия и ”полей-призраков“. Эти проблемы неизбежны

в лоренц-инвариантных теориях с массивным гравитоном. В [71] была постро

ена теория, где ГВ – массивны, в то время как линеаризованные уравнения

для скалярных и векторных возмущений метрики, а также пространственно

плоские космологические решения совпадают с решениями ОТО. В этой тео

рии возникает добавочный член в уравнениях Фридмана, который эффектив

но действует как тёмная энергия и может объяснять ускоренное расширение

Вселенной. Массивные гравитоны могли образовываться на ранних стадиях

эволюции Вселенной в настолько большом количестве, что теперь они мог

ли бы составлять всю тёмную материю [71]. Отличительным признаком ГВ,

соответствующих массивным гравитонам, служит практически монохромати

ческий сигнал (∆𝜈/𝜈 ∼ 10−6), ширина которого задаётся скоростями вири

альных движений холодных гравитонов в галактическом гало. Центральная

частота этого сигнала зависит от конкретной модели, но излучение ГВ из

известных тесных двойных систем (см. раздел А.3) ограничивает эту часто

ту сверху: 𝜈 ≤ 3 × 10−5 Гц. На более низких частотах амплитуду ГВ можно

оценить как ℎ ∼ 10−10
(︁
3×10−5 Гц

𝜈

)︁
[44], считая что плотность энергии в массив

ных гравитонах совпадает с консервативной оценкой локальной плотности тём

ной материи𝜌𝐷𝑀 = 0.3 ГэВ см−3[72]. Кластеризация ГВ на масштабах порядка

∼ кпк ограничивает дебройлевскую длину волны массивного гравитона, тем са

мым позволяя поставить нижнюю границу на частотный диапазон ∼ 10−8 Гц.

Таким образом, ГВ, связанные с массивным гравитоном, могут в значитель

ном количестве существовать в диапазоне ∼ 10−8 Гц < 𝜈 <∼ 3 × 10−5 Гц.

Плотность таких ГВ в частотном диапазоне ∼ 10−5 − 10−6 Гц ограничена дан

ным спутникового слежения КА ”Кассини“ [73] (см. Рис. 1.3).

В данном разделе показано, что плотность (почти) монохроматического

сигнала во всей разрешённой области сильно ограничена данными пульсарного
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тайминга и прецизионной астрометрии – массивные гравитоны могут состав

лять лишь небольшую долю во всей тёмной материи Галактики.

1.2.1. Ограничения из пульсарного тайминга

Узкополосный ГВ сигнал будет служить источником добавочного шума

в пульсарном хронометрировании на соответствующей частоте. Среднеквад

ратическое отклонение ОУ МПИ даже одного пульсара может служить для

постановки ограничений сверху на амплитуду сигнала в частотном диапазоне

𝑇−1
𝑜𝑏𝑠−𝑇

−1
𝑖𝑛𝑡 , где 𝑇𝑜𝑏𝑠–полная продолжительность наблюдений (годы), 𝑇𝑖𝑛𝑡 – время

накопления сигнала в сеансе (∼час). Для примерa, ансамбль пульсаров, кото

рый наблюдается на радиотелескопе в Парксе (Австралия), включает несколь

ко пульсаров с СКО ОУ МПИ близкими к 0.1 мс (J0437-4715, J1713+0747 и

J1939+2134).

В пределе слабого поля уравнения движения теории [44, 71] идентичны

уравнениям ОТО и поэтому влияние ГВ на пульсарные наблюдения можно

оценить, используя уже развитые формулы. Cпектр мощности ГВ (выражение

(1.17) приобретает вид 𝛿-подобной функции :

𝑃ℎ(𝑘′) =

⎧⎨⎩ 𝑃0, 𝑘 < 𝑘′ < 𝑘 + 𝛿𝑘

0, в другом случае
(1.41)

Для такого спектра плотность энергии в ГВ составит [43]:

𝜌GW = (16𝜋𝐺)−1𝑐2𝑘𝑃0𝛿𝑘 (1.42)

что позволяет определить нормировку 𝑃0𝛿𝑘.

СКО наблюдаемых ОУ МПИ пульсаров 𝑟 даёт ограничение сверху на

𝑃0𝛿𝑘 (см. Приложение Б.2):

𝑃0𝛿𝑘 ≤ 3𝑟2𝑘3𝑐2, (1.43)
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Рис. 1.3 Ограничения из прецизионных астрометрических(штрих-пунктир) и

пульсарных (сплошная линия) наблюдений на полную плотность энергии в

форме стационарного изотропного фона монохроматических ГВ в полосе ча

стот ∼ 10−8 Гц < 𝜈 <∼ 3 × 10−5 Гц. Вне этой полосы сильные ограничения

накладываются из наблюдений процессов излучения ГВ в тесных двойных си

стемах и возможной кластеризации массивных гравитонов на галактических

масштабах (см. выше). Толстая штриховая линия показывает локальную плот

ность тёмной материи 0.3 ГэВ см−3. Ограничения в правом нижнем углу по

лучены из допплеровского слежения КА ”Кассини“ [73].

и, следовательно,

𝜌𝐺𝑊 𝑐
2 ≤ (16𝜋𝐺)−13𝑟2𝑘4𝑐4 = 3𝐺−1𝜋3𝑟2𝜈4 (1.44)

≈ 2.5 ГэВ см−3

(︂
𝜈

3 × 10−5 Гц

)︂4 (︁ 𝑟

0.2 мкс

)︁2
Верхний предел, соответствующий 𝑟 = 0.2 мкс, представлен на Рис. 1.3 как

функция 𝜈; очевидно, что пульсарные наблюдения ограничивают допустимую

плотность массивных гравитонов на уровне ниже локальной плотности тёмной

материи в той области, где ещё нет ограничений от наблюдений КА ”Кассини“.
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1.2.2. Ограничения из астрометрических наблюдений

Неожиданно, но в ОТО луч света не испытывает случайные блуждания

в стохастическом ГВФ и нет роста отклонений ∼
√
𝑁 ( где 𝑁 ∼ 𝐷/𝜆 – количе

ство ”ячеек“ поля). Eсли поле описывается бесследовым поперечным тензором

и распространяется со скоростью света, то вклад вносит только поле в обла

сти излучения и наблюдения ЭМ волны [49, 74, 75]. Относительное изменение

∆Ψ/Ψ углового расстояния между двумя источниками из-за локального эф

фекта совпадает с безразмерной амплитудой ГВ ℎ𝑐 в гало Галактики в случае

локального эффекта. Если ℎ𝑐 ∼ 10−11 − 10−10 [44], то это будет приводить к

изменению расстояния между источниками на уровне мкс дуги. Такое дрожа

ние может быть обнаружено в будущих астрометрических экспериментах типа

SIM и GAIA [76, 77].

Текущий уровень точности астрометрических наблюдений 𝜎Ψ задаётся

точностью Международной Небесной Системы Координат (ICRF–International

Cosmic Reference Frame), основанной на РСДБ-наблюдениях [78], в которую

входит более 200 опорных радиоисточников. Эти источники наблюдаются на

протяжении многих лет и точность определения координат источников отно

сительно ICRF может быть использована как мера точности определения уг

ловых расстояний. На сегодня достигается точность в 100 мкс дуги (на 1𝜎

уровне), что эквивалентно ∆Ψ ≤ 5 × 10−10.

Для выбранного спектра (1.41) такой уровень точности приводит к следу

ющим пределам на плотность массивных гравитонов (см. Приложение Б.2):

𝜌GW ≤ 3𝜋𝜈2𝜎2Ψ
4𝐺

(1.45)

≈ 4.2 × 103 ГэВ см−3

(︂
𝜈

3 × 10−5 Гц

)︂2 (︁ 𝜎Ψ
100 мкс

)︁2
.

Другие ограничения на эту величину представлены на Рис. 1.3.
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1.2.3. Заключение

Наблюдения стабильных МСП позволяют поставить строгий верхний пре

дел на узкополосный ГВ сигнал в окрестности частот 𝜈 ≤ 10−5 Гц. Этот предел

серьёзно ограничивает плотность массивных холодных гравитонов, которые

могли бы быть основным компонентом тёмной материи в Галактике [44]. Совре

менные астрометрические ограничения несколько более слабые. В частотном

диапазоне 𝜈 > 10−6 Гц наиболее строгие ограничения следуют из наблюдений

допплеровского слежения за КА ”Кассини“ [73].

1.3. Выводы к первой главе

Хронометрирование миллисекундных пульсаров и прецизионная астро

метрия позволяют эффективно искать и исследовать гравитационные волны

и, тем самым, могут устанавливать сильные ограничения на альтернативные

теории гравитации, основным отличием которых от ОТО может быть поведе

ние ГВ. В разделе 1.1 было показано, что современные пульсарные наблюдения

позволяют ограничить различие в скорости распространения ГВ и ЭМ волн

на относительном уровне 𝜖 < 4 × 10−3. В разделе 1.2 было исследовано вли

яние, которое мог бы оказывать один из кандидатов на роль тёмной матери,

массивный гравитон, на высокоточные наблюдения. Эта частица естественным

образом появляется в моделях типа [71], в которых путём изменения законов

тяготения делается попытка объяснить феномены ”тёмной материи“ и ”тёмной

энергии“. Было показано, что уже существующей чувствительности экспери

ментов достаточно чтобы исключить такой массивный гравитон как основной

компонент локальной тёмной материи.
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Глава 2

Расширяя возможности по наблюдению

гравитационных волн

Радиоастрономические методы служат основным способом поиска грави

тационных волн в широком диапазоне частот от 10−8 до 10−3 Гц. Поиск в

полосе частот 10−6 − 10−3 Гц ведётся с помощью техники допплеровского сле

жения за КА в Солнечной системе [73], на более низких частотах исследова

ния ведутся с помощью метода пульсарного хронометрирования. Классическое

применение метода было изложено выше (см. также Приложение А), однако

он может быть модифицирован для получения более сильных ограничений на

сверхнизкочастотные ГВ( 10−12 − 10−8 Гц) [79, 80], а также для наблюдения

ГВ от непосредственно процесса слияния СМЧД [81] – сигнал от тесных двой

ных систем СМЧД на частотах около 10−8 Гц производится на промежуточной

стадии их эволюции, когда до самого слияния еще остаётся десятки и сотни ты

сяч лет. Также наблюдения радиосигнала от сливающихся нейтронных звёзд

[82] могут быть использованы для резкого улучшения качества анализа сопут

ствующего гравитационно-волнового сигнала на больших наземных лазерных

интерферометрах типа LIGO [83].

2.1. Поиск сверхнизкочастотных гравитационных волн с

помощью измерений параметров вращения

пульсаров

Наименьшая частота ГВ, которая может быть наблюдена с помощью ме

тода пульсарного тайминга соответствует 𝑇−1
obs, где 𝑇obs – продолжительность

программы наблюдения пульсара (годы). Влияние ГВ меньших частот просто
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переопределит наблюдаемые значения производных частоты вращения пульса

ра �̇�, 𝜈. Как подробно описано в разделе А.4, чувствительность метода падает с

ростом частоты ГВ, максимум чувствительности приходится на частоты поряд

ка 10−8 Гц. Гораздо менее строгие ограничения можно получить в частотном

диапазоне ∼ (𝑐𝐷)−1 < 𝑓𝑔𝑤 < 𝑇−1
obs, где 𝐷 – расстояние до пульсара, если исполь

зовать движение пульсара в двойной системе как некую реализацию точных

часов, своего рода эфемеридное время. В этом случае отклонения от значе

ний орбитальных параметров (прежде всего пост-кеплеровского параметра �̇�𝑏,

см. раздел А.3), предсказанных ОТО, рассматриваются как проявления эффек

тов, вызванных ГВФ; таким образом появляется возможность поставить некие

ограничения на плотность этого фона [84–86], расширяя область ограничений

до частот ∼ 10−12 Гц. Схожий метод может развит и для наблюдения одиноч

ных пульсаров: ГВ в диапазоне ∼ (𝑐𝐷)−1 < 𝑓𝑔𝑤 < 𝑇−1
obs меняют наблюдаемые

значения производных частоты вращения. Однако, информация о ГВФ не те

ряется полностью и анализ этих вращательных параметров может ограничить

характеристики фона [84]. Этот метод усиливает ограничения получаемые из

наблюдений двойных пульсаров. Более того, используя временные ряды 𝜈(𝑡)

также как в стандартном анализе [13] используются ряды ОУ МПИ, можно не

только поставить ограничения на плотность ГВФ, но и обнаружить его, что

невозможно при наблюдениях пульсаров в двойных системах.

Важным вопросом является наличие потенциальных источников ГВ в

этом диапазоне. Уровень ГВФ от астрофизических источников типа двойных

систем СМЧД пренебрежимо мал [62], поэтому основной целью являются вол

ны космологического происхождения. Существует большое количество возмож

ных кандидатов: реликтовые гравитационные волны от первичных возмуще

ний, которые были усилены во время инфляционной стадии эволюции Вселен

ной [56, 61], волны от фазовых переходов в Ранней Вселенной [87], волны от

сети космологических струн [88]. Спектр этого фона сильно зависит от выбран

ной модели – он может быть почти плоским (спектр Гаррисона-Зельдовича)



45

или обладать нетривиальными особенностями, например, пиком на частотах

∼ 10−12 Гц в некоторых моделях фона от струн [89].

2.1.1. Ограничения из второй производной частоты вращения

пульсара

Точное хронометрирование пульсаров позволяет измерить значения вто

рых производных из вращательных частот 𝜈 [90]. Однако измеренные значения

в подавляющем большинстве случаев являются “нефизичными” и, чаще всего,

на несколько порядков превосходят величины 𝜈, которые можно было бы ожи

дать от любого механизма торможения пульсаров.

Техника вычислений полностью совпадает с развитой в разделе 1.1 с па

раметром 𝜖 = 0. Вычисления ведутся в рамках плоского пространства-времени

Минковского с небольшим добавочным возмущением:

𝑑𝑠2 = −𝑐2𝑑𝑡2 + (𝛿𝑖𝑗 + ℎ𝑖𝑗) 𝑑𝑥
𝑖𝑑𝑥𝑗, (2.1)

где ℎ𝑖𝑗 возмущение вызванное гравитационной волной. Для начала опять будет

рассмотрен простой случай плоской монохроматической волны, который затем

будет обобщен на сценарий стохастического ГВФ.

ГВ изменит не только наблюдаемую частоту (см. уравнение (1.6)), но и

наблюдаемые производные частоты вращения:

𝛿�̇�(𝑡)

𝜈0
=

−𝑖𝑘𝑐
2

ℎ 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒
−𝑖𝑘𝑐𝑡

⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝑘𝑖𝑒
𝑖)𝑘𝐷(︁

1 − 𝑘𝑖𝑒𝑖
)︁
⎤⎦ (2.2)

𝛿𝜈(𝑡)

𝜈0
=

−𝑘2𝑐2

2
ℎ 𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘𝑐𝑡

⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝑘𝑖𝑒
𝑖)𝑘𝐷(︁

1 − 𝑘𝑖𝑒𝑖
)︁
⎤⎦ . (2.3)

Этот анализ может быть обобщен на случай стохастического ГВФ, все

передаточные функции могут быть взяты из раздела 1.1, полагая 𝜖 = 0. Бла

годаря линейности всех уравнений, изменения в производных частоты могут
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быть записаны как интегралы:

𝛿 𝑑1,2𝜈
𝑑𝑡1,2

𝜈0
=

∫
𝑑3𝑘

∑︁
𝑠=1,2

[︁
ℎ𝑠(𝑘

𝑖)�̃�+1,+2(𝑡; 𝑘
𝑖, 𝑠) + 𝑐.𝑐.

]︁
, (2.4)

индексы +1,+2 относятся к первой и второй производным соответственно.

Вклад от отдельной Фурье-компоненты может быть получен из результата

для плоской монохроматической волны �̃�+1,+2(𝑡; 𝑘
𝑖, 𝑠):

�̃�+1(𝑡; 𝑘
𝑖, 𝑠) =

−𝑖𝑘𝑐
2

𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒
−𝑖𝑘𝑐𝑡

⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝑘𝑖𝑒
𝑖)𝑘𝐷(︁

1 − 𝑘𝑖𝑒𝑖
)︁
⎤⎦ , (2.5)

�̃�+2(𝑡; 𝑘
𝑖, 𝑠) =

−𝑘2𝑐2

2
𝑒𝑖𝑒𝑗𝑝𝑖𝑗 𝑒

−𝑖𝑘𝑐𝑡

⎡⎣1 − 𝑒𝑖(1−𝑘𝑖𝑒
𝑖)𝑘𝐷(︁

1 − 𝑘𝑖𝑒𝑖
)︁
⎤⎦ , (2.6)

тильды над 𝑅+1,+2 введены для того чтобы в явной форме показать, что

данные передаточные функции не зависят от амплитуды ГВ ℎ. Обычно извест

ны только статистические характеристики ГВФ, он считается стационарным,

однородным и изотропным и обладает следующими свойствами:

< ℎ𝑠(𝑘
𝑖) >= 0, (2.7)

< ℎ𝑠(𝑘
𝑖) ℎ*𝑠′(𝑘

′𝑖) >=
𝑃ℎ(𝑘)

16𝜋𝑘3
𝛿𝑠𝑠′𝛿

3(𝑘𝑖 − 𝑘′𝑖), (2.8)

угловые скобки обозначают усреднение по ансамблю всех возможных реализа

ций, 𝑃ℎ(𝑘) спектр мощности метрики на логарифмический интервал 𝑘. Стати

стические свойства соответствующих сдвигов в производных частоты �̇�(𝑡) and

𝜈(𝑡) могут быть получены с использованием (1.17), (1.15) и учётом условия

ортогональности (1.13):
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<
𝛿�̇�(𝑡)

𝜈0
> = 0, (2.9)

<

(︂
𝛿�̇�(𝑡)

𝜈0

)︂2

> =

∫
𝑑𝑘

𝑘
𝑃ℎ(𝑘)�̃�2

+1(𝑘), (2.10)

<
𝛿𝜈(𝑡)

𝜈0
> = 0, (2.11)

<

(︂
𝛿𝜈(𝑡)

𝜈0

)︂2

> =

∫
𝑑𝑘

𝑘
𝑃ℎ(𝑘)�̃�2

+2(𝑘), (2.12)

где были введены передаточные функции

�̃�2
+1,2(𝑘) =

1

8𝜋

∫
𝑑Ω
∑︁
𝑠

⃒⃒⃒
�̃�+1,2(𝑡; 𝑘

𝑖, 𝑠)
⃒⃒⃒2
. (2.13)

В этом уравнении 𝑑Ω означает интегрирование по всем возможным на

правлениям ГВ (т.е. 𝑑3𝑘 = 𝑘2𝑑𝑘𝑑Ω). Из уравнений (2.5,2.6), (1.19) следует,

что передаточная функция �̃�2
+1,+2(𝑘) не зависит от времени 𝑡, что в свою оче

редь следует из факта стационарности гравитационно-волнового поля.

Выражения для передаточных функций вычисляются как в разделе 1.1

[43], но в данном случае они становятся чуть сложнее:

�̃�2
+1(𝑘) ≈ 𝑘2𝑐2

6
− 𝑐2

4𝐷2
+

cos (𝑘𝐷) sin (𝑘𝐷)𝑐2

4𝑘𝐷3
(2.14)

�̃�2
+2(𝑘) ≈ 𝑘4𝑐4

6
− 𝑘2𝑐4

4𝐷2
+

cos (𝑘𝐷) sin (𝑘𝐷)𝑘𝑐4

4𝐷3
. (2.15)

Эти передаточные функции ведут себя как 𝑘4 и 𝑘6 соответственно при

стремлении 𝑘 к 0.

Амплитуда ГВФ характеризуется параметром плотности Ω𝑔𝑤 (см. раздел

А.4) Для численных оценок в этом разделе использовалась следующая величи

на для постоянной Хаббла:𝐻0 = 75 км
с /Мпк, зависимость плотности ГВФ Ω𝑔𝑤

от частоты описывалась простым степенным законом:

Ω𝑔𝑤(𝑘) = Ω𝑔𝑤(𝑘𝑜)

(︂
𝑘

𝑘𝑜

)︂𝑛𝑇

. (2.16)
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Степенной вид спектра является хорошей аппроксимацией для описания

большого количества моделей ГВФ в рассматриваемом частотном диапазоне.

Случаю плоского масштабно-инвариантного спектра (спектра Гаррисона-Зель

довича) соответствует 𝑛𝑇 = 0. Для того чтобы получить искомые значения

вариаций, необходимо проинтегрировать уравнения (2.10),(2.12) с спектром

(2.16). Пределы интегрирования 𝑘min и 𝑘max определяются из следующих сооб

ражений: верхняя граница задаётся общей продолжительностью наблюдений

𝑇obs, нижняя же частотная граница диапазона ГВ, который может быть ис

следован данным методом, определяется расстоянием до пульсара 1; 𝑘min ≈ 2𝜋
𝐷

и 𝑘max = 2𝜋/𝑐𝑇obs (в данном случае максимальная частота для метода сов

падает с минимальной частотой доступной при поиске в рядах ОУ МПИ;

𝑘max = 2𝛼𝜋/𝑐𝑇obs, 𝛼 ≃ 1, для простоты было использовано соотношение

𝛼 = 1). После всех подстановок уравнения приводятся к виду:

<

(︂
𝛿�̇�(𝑡)

𝜈0

)︂2

>=
𝑐2

4𝜋2
Ω𝑔𝑤(𝑘0)𝑘

2
𝐻

∫
𝑘𝑛𝑇−1 = (2.17)

=

⎧⎨⎩
𝑐2

4𝜋2𝑛𝑇
Ω𝑔𝑤(𝑘0)𝑘

2
𝐻𝑘

−𝑛𝑇
0 [𝑘𝑛𝑇

max − 𝑘𝑛𝑇

min], 𝑛𝑇 ̸= 0

𝑐2

4𝜋2Ω𝑔𝑤𝑘
2
𝐻 ln

(︁
𝑘max

𝑘min

)︁
, 𝑛𝑇 = 0

и

<

(︂
𝛿𝜈(𝑡)

𝜈0

)︂2

>=
𝑐4

4𝜋2
Ω𝑔𝑤(𝑘0)𝑘

2
𝐻

∫
𝑘𝑛𝑇+1 = (2.18)

=

⎧⎨⎩
𝑐4

4𝜋2(𝑛𝑇+2)Ω𝑔𝑤(𝑘0)𝑘
2
𝐻𝑘

−𝑛𝑇
0 [𝑘𝑛𝑇+2

max − 𝑘𝑛𝑇+2
min ], 𝑛𝑇 ̸= −2

𝑐4

4𝜋2Ω𝑔𝑤(𝑘0)𝑘
2
0𝑘

2
𝐻 ln

(︁
𝑘max

𝑘min

)︁
, 𝑛𝑇 = 2,

1 Метод может быть использован для поиска космологических волн с длиной вплоть до нынешней

длины горизонта, но вклад таких волн эффективно подавлен передаточными функциями, которые быстро

стремятся к 0 при длинах волн больше 𝐷; такие волны должны рассматриваться только в случае “красного”

спектра ГВФ, т.е. если на низких частотах сосредоточена его основная мощность.
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где два последних члена в уравнениях (2.14,2.15) опущены, так как они

всегда гораздо меньше первого. Более строгие ограничения следуют из вы

ражения для второй производной (2.18) потому что влияние ГВ на первую

производную маскируется эффектом замедления пульсара.

Наблюдаемое значение второй производной 𝜈obs не может превышать ве

личину вызванную эффектом и поэтому в уравнении (2.18) можно заменить

<
(︁
𝛿𝜈(𝑡)
𝜈0

)︁2
> на

(︁
𝜈obs
𝜈0

)︁2
2. В итоге, для плоского спектра ГВ получается следу

ющее выражение:

Ω𝑔𝑤 <
8𝜋2

𝑐4𝑘2𝐻𝑘
2
max

(︂
𝜈obs
𝜈0

)︂2

, (2.19)

или

Ω𝑔𝑤 <
𝑇 2
obs

2𝜋2𝐻2
0

(︂
𝜈obs
𝜈0

)︂2

(2.20)

Некоторые численные оценки могут быть сделаны по данным наблюде

ний пульсара PSR B1937+21: этот источник с высокой точностью наблюдался

очень долгое время. Значения частоты и её производных были взяты из ката

лога [91]: 𝜈0 = 641 Гц, 𝜈
𝜈0

= 6.2 × 10−29 с−2

Ω𝑔𝑤 < 2.8 × 10−6

(︂
𝑇obs

10 лет

)︂2

. (2.21)

Эти ограничения на два порядка превосходят предыдущие ограничения,

установленные из наблюдений двойных систем [85]. Схожие ограничения по

лучаются при использовании данных для практически всех пульсаров с малой

величиной вторых производных 10−29 <
⃒⃒⃒
𝜈
𝜈0

⃒⃒⃒
< 10−28 с−2 3. Это соотношение вы

полняется как для обычных, так и для миллисекундных пульсаров. Вызванная

влиянием ГВ часть в 𝜈 зависит от продолжительности времени наблюдений
2 На практике, вторая производная в пульсарном тайминге вычисляется с помощью фитирования

реальных данным полиномом третьей степени. Полученное таким способом значение немного отличается

от реального значения второй производной из-за вклада членов более высоких порядков и шумов.
3 Кроме PSR J1952+1410 ( 𝜈

𝜈0
= −6.6 × 10−30 с−2), J1946+1805 ( 𝜈

𝜈0
= 8.8 × 10−30 с−2) и J1823+0550

( 𝜈
𝜈0

= −5.1×10−30 с−2). Если подставить эти значения в (2.20), то получающиеся ограничения на Ω𝑔𝑤 будут

еще более строгими
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как 𝑇−1
obs. Если есть длинные ряды пульсарных наблюдений, то становится воз

можным построить функцию 𝜈obs(𝑇obs) и затем извлечь из нее часть, которая

может быть вызвана ГВ, что сделает ограничения на Ω𝑔𝑤 ещё более строгими.

2.1.2. Возможный метод детектирования сверхнизкочастотных

гравитационных волн.

Метод, предложенный в предыдущем разделе, может быть использован

только для постановки ограничений на плотность сверхнизкочастотных ГВ,

для поиска волн в этом диапазоне он должен быть модифицирован. Можно

искать попарные корреляции для нескольких пульсаров во временных рядах

какого-то параметра, подверженного влиянию ГВФ, аналогично тому как это

делается для рядов ОУ МПИ [13, 92]. Лучше всего для этого подходят времен

ные ряды для 𝜈(𝑡) – они просто заменяют ряды ℛ(𝑡) используемые в "класси

ческом"методе [93, 94]. Алгоритм использования данных заключается в следу

ющем: полная продолжительность наблюдений разбивается на более короткие

интервалы, например длиной в год, частота пульсара вычисляется для каж

дого такого интервала независимо. Её значение будет линейно падать из-за

обычного торможения пульсара и вклад первого порядка от ГВФ будет по

глощен этим гораздо более сильным эффектом. Однако, эффекты вызванные

ГВФ могут быть найдены в рядах наблюдаемой частоты после удаления ли

нейного тренда. Коэффициент корреляции между наблюдаемыми величинами

∆𝜈 для каждой пары пульсаров записывается как:

𝑓(𝜃) =
1

𝑁

𝑖=𝑁−1∑︁
𝑖=0

∆𝜈1(𝑡𝑖, 𝑒1 )

𝜈01

∆𝜈2(𝑡𝑖, 𝑒2 )

𝜈02
, (2.22)

где 𝑁 – число интервалов, 𝑒1 , 𝑒2 – единичные векторы в направлениях на

пульсары, 𝜈0𝑖 – средние значения частот пульсаров.

Из-за линейности задачи, дифференцирование по времени никак не влия

ет на вид угловой зависимости корреляционной функции от угла между пуль
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сарами 𝜃 (cos 𝜃 = 𝑒1 × 𝑒2 ):

< 𝑓(𝜃) >= 𝜎2Δ𝜈𝜁(𝜃), (2.23)

𝜁(𝜃) =
3(1 − cos 𝜃)

4
log

1 − cos 𝜃

2
− 1 − cos 𝜃

8
+

1

2
+

1

2
𝛿(𝜃),

𝛿𝜃 = 1, когда 𝜃 = 0 и равно 0 во всех других случаях. Именно коррелированная

часть ∆𝜈 позволяет обнаружить существование ГВФ, 𝜎2Δ𝜈 =<
(︁
Δ𝜈
𝜈0

)︁2
>.

Эта часть вызванная присутствием ГВФ может быть грубо оценена как:

∆𝜈

𝜈0
≈ 1

2

𝛿𝜈(𝑡)

𝜈0

(︂
𝑇samp

2

)︂2

, (2.24)

𝑇samp– длина интервала разбиения, 1 год в данном примере. С другой стороны,

возможно обнаружить относительные отклонения в частоте вращения Δ𝜈
𝜈 на

уровне 𝑅 = 10−14.

Для случая ГВФ с плоским спектром (Ω𝑔𝑤(𝑘) = 𝑐𝑜𝑛𝑠𝑡) уравнение (2.18)

даёт оценку:

Ω𝑔𝑤 <
32

𝜋2
𝑅2

(︂
𝑇H
𝑇samp

)︂2

, (2.25)

где 𝑇H ≡ 1
𝐻0

– Хаббловское время. Тогда предел обнаружения данным методом

оценивается как Ω𝑔𝑤 ∼ 10−7.

2.1.3. Заключение

Измерение вращательных параметров пульсара может дать важную ин

формацию о процессах с характерными временными масштабами превосходя

щими общую продолжительность наблюдений. Одним из таких процессов яв

ляется влияние сверхнизкочастотных гравитационных волн на сигналы прихо

дящие от пульсара. Измерения второй производной частоты вращения могут

быть использованы для постановки ограничений на плотность энергии в ГВФ

в частотном диапазоне 10−12 − 10−8 Гц:

Ω𝑔𝑤 < 2 × 10−6.
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Также временные ряды частоты вращения 𝜈 от разных пульсаров в пульсар

ном ансамбле могут быть попарно коррелированы. Присутствие ГВФ может

приводить к существованию корреляции известной формы, идентичной рас

сматриваемой в обычном методе пульсарного хронометрирования. Этот метод

может быть использован для поиска ГВФ в этом диапазоне вплоть до плотно

стей Ω𝑔𝑤 < 10−7.

2.2. Ограничения на гравитационно-волновой фон в

области высоких частот из-за его взаимодействия с

крупномасштабным магнитным полем

В последнее время растёт интерес к высокочастотным гравитационным

волнам 𝜈 & 105 Гц. Хотя большинство астрофизических источников гравита

ционных волн излучают на гораздо более низких частотах 𝜈 . 103 Гц [56], в

диапазоне высоких частот может присутствовать ГВ сигнал, произведенный

на самых ранних стадиях эволюции Вселенной, а также сигнал от неастро

физических в строгом смысле источников (космических струн, испаряющихся

первичных чёрных дыр, эффектов связанных с дополнительными измерения

ми и пр.) [95, 96]. В данный момент исследуются возможности лабораторного

детектирования и генерации высокочастотных гравитационных волн (ВЧГВ)

[48, 97, 98]. Также важно установить как можно более строгие наблюдательные

ограничения на плотность высокочастотного фона. Существующие (прямые)

ограничения на ВЧГВ были получены с использованием лазерных интерферо

метров и являются очень слабыми: Ω𝐺𝑊 . 1026 на частоте 100 МГц [99].

В [100] впервые было показано, что в стационарном электромагнитном по

ле гравитоны могут превращаться в фотоны: гравитон при распространении

в таком поле может взаимодействовать с виртуальным фотоном, в результате

чего родится фотон с почти той же самой частотой и волновым вектором, что
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и исходный гравитон. Если рассматривать этот процесс в рамках классической

теории, то процесс конверсии гравитонов в фотоны может быть объяснен следу

ющим образом: нестационарная метрика ГВ взаимодействует с стационарным

ЭМ полем, вызывая изменения в последнем, т.е. рождение ЭМ волн.

Наблюдения показывают, что магнитные поле распространены во Вселен

ной на всех масштабах [30, 101–103]. Галактическое магнитное поле облада

ет характерной силой 𝒪(мкГс) и длиной когерентности в несколько кпк. В

скоплениях галактик сила поля может достигать нескольких мкГс, а длина

когерентности 10-100 кпк[104]. На еще больших размерах, в филаментах круп

номасштабной структуры Вселенной, поле составляет доли мкГс с длиной ко

герентности до Мпк при характерном размере филаментов в ∼ 50 Мпк[105].

Есть сильные основания полагать, что поле существует и на самых больших

масштабах –в космологических войдах [102, 106]. Самые сильные ограничения

на силу этих полей поставлены из анализа анизотропий реликтового излуче

ния [107] и анализа фарадеевских мер вращения далеких внегалактических

источников [32] (см. также подраздел 5.4.3 ниже) и ограничивают силу таких

полей в настоящее время на уровне . 10−9 Гс.

Существование этих полей позволяет наложить ограничения на силу ги

потетического ВЧГВФ. Эффект Герценштейна – взаимодействие МП с этим

фоном – будет порождать значительное число фотонов, которые могут вносить

наблюдаемые искажения в спектр реликтового излучения. Отсутствие же на

блюдаемых искажений позволит получить верхние оценки на плотность ГВФ.

Следует отметить, что сильные первичные магнитные поля в Ранней Вселен

ной сами могут служить источниками ГВФ [108] и эти гравитационные волны

будут влиять на температурную и поляризационную анизотропию реликтово

го излучения на больших угловых масштабах соответствующих мультиполям

ℓ . 100 [109]. В анализе ниже эти эффекты рассматриваться не будут, он будет

ограничен взаимодействием магнитных полей и внешнего ВЧГВФ.
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2.2.1. Вероятность конверсии гравитона в фотон

В однородном магнитном поле 𝐵 вероятность конверсии гравитона, рас

пространяющегося перпендикулярно линиям поля, в фотон, даётся следующим

выражением [110]:

𝑃𝑔→𝛾 ≃ 8.3 × 10−50

(︂
𝐵

1 Гс

)︂2(︂
𝐿coh

1 см

)︂2

, (2.26)

𝐿coh – длина когерентности процесса. В вакууме длина 𝐿coh совпадает с длиной

когерентности магнитного поля, т.е. с масштабом на котором магнитное поле

остаётся гомогенным и сохраняет ориентацию и силу. Чаще всего длина коге

рентности задаётся эффектами, вызванными присутствием плазмы – в плазме

скорость распространения фотонов отличается от скорости гравитонов и по

этому обычно условие необходимое для резонансной конверсии выполняется

на меньших, чем в вакууме, расстояниях(см уравнения (16,17) в [111]). Длина

когерентности в присутствии плазмы даётся выражением [111]:

𝐿coh ≃ 3 × 1014
(︂

𝑓

1010 Гц

)︂(︁ 𝑛𝑒
1 см−3

)︁−1

см, (2.27)

𝑛𝑒 – это электронная плотность, 𝑓 – частоты ГВ и ЭМ получающейся в резуль

тате конверсии. Частота 1010 Гц будет использоваться в качестве опорной.

В общем случае длина когерентности 𝐿coh значительно меньше, чем общий

размер области с заметным магнитным полем 𝐿Σ. Общее количество незави

симых когерентных доменов выражается отношением 𝜂 = 𝐿Σ/𝐿coh и полная

вероятность конверсии гравитонов в фотоны в некой магнитной структуре раз

мером 𝐿Σ даётся как:

𝒫𝑔→𝛾 ≃ 𝜂𝑃𝑔→𝛾,

= 7.2 × 10−11

(︂
𝐵

1 Гс

)︂2(︂
𝑓

1010 Гц

)︂(︁ 𝑛𝑒
1 см−3

)︁−1
(︂

𝐿Σ

1 Мпк

)︂
. (2.28)



55

Магнитные поля в скоплениях галактик и филаментах

Для начала можно оценить вероятности конверсии в магнитных полях в

скоплениях галактик и в филаментах крупномасштабной структуры Вселен

ной. В первом случае для оценки брались характерные величины 𝐿Σ = 2 Мпк,

𝑛𝑒 = 10−5 см−3, 𝐵 = 3 мкГс для размера, плотности и магнитного поля,

соответственно [104]. Уравнение (2.28) тогда даёт:

𝒫𝑔→𝛾 (скопление) ≃ 1.4 × 10−16

(︂
𝑓

1010 Гц

)︂
𝑛GC, (2.29)

𝑛GC – число скоплений на луче зрения. Величины для филаментов несколько

отличаются: 𝐿Σ = 50 Мпк, 𝑛𝑒 = 10−7 см−3, 𝐵 = 0.3 мкГс и соответствующая

вероятность оказывается несколько выше:

𝒫𝑔→𝛾 (филамент) ≃ 3.2 × 10−15

(︂
𝑓

1010 Гц

)︂
𝑛F, (2.30)

𝑛F – это число филаментов на луче зрения 4, 𝑛F ∼ 3 − 5. Во всех дальнейших

расчётах будет использована консервативная оценка 𝑛GC = 𝑛F = 1. Также

в оценках (2.29), (2.30) полагалось, что магнитное поле ортогонально лучу

зрения, усреднение по всем возможным направлениям будет давать несколько

меньшую амплитуду эффекта, но качественно не изменит результат.

Первичные магнитные поля

Также космологические магнитные поля во Вселенной могут иметь пер

вичное происхождение. Для расчёта вероятности этом случае необходимо учесть

эффекты связанные с космологическим расширением и уменьшением силы та

ких полей в ходе эволюции Вселенной.
4 𝑛F может быть грубо оценено как отношение полного пути внутри филаментов к характерному

размеру одиночного филамента. Первая величина –это просто произведение длины пути от поверхности

последнего рассеяния на фактор заполнения 𝑘𝐹𝐹 ≃ 4 Гпк ×
(︁

𝐿𝑓

𝐿𝑣+𝐿𝑓

)︁3
, где 𝐿𝑓 , 𝐿𝑣 типичные оценки для

размеров филаментов и войдов соответственно. Полагая 𝐿𝑓 = 50 Мпк, 𝐿𝑣 = 100 Мпк легко видеть, что

𝑑𝑓 ≃ 150 Мпк, и, следовательно, 𝑛𝑓 ≃ 3.
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Первичные магнитные поля (ПМП) падают со временем по следующему

закону:

𝐵(𝑧) ≃ 𝐵0(1 + 𝑧)2,

𝐵0 – сила ПМП в настоящую эпоху, 𝑧 – космологическое красное смещение.

Меняется также и длина когерентности:

𝐿coh(𝑧) ≃ 𝐿coh(𝑧𝑟𝑒𝑐)

(︂
1 + 𝑧𝑟𝑒𝑐
1 + 𝑧

)︂2

≃ 3.9 × 1018
(︂

1 + 𝑧𝑟𝑒𝑐
1 + 𝑧

)︂2(︂
𝑓

1010 Гц

)︂
см.

Длина когерентности в эпоху непосредственно следующую за эпохой реком

бинаци 𝐿coh(𝑧𝑟𝑒𝑐) вычисляется из (2.27), принимая 𝑛𝑒(𝑧𝑟𝑒𝑐) = 𝑥𝑖𝑜𝑛𝜌𝑐𝑟𝑖𝑡Ω𝐵(1 +

𝑧𝑟𝑒𝑐)
3/𝑚𝑝, с остаточным фактором ионизации 𝑥 = 3 × 10−4 [112] и Ω𝐵 = 0.04,

𝜌𝑐𝑟𝑖𝑡 = 1.1× 10−29 г см−3. Следует отметить, что и в выражении выше, и везде

в этом разделе, 𝑓 относится к частоте гравитона/фотона при 𝑧 = 0. Из выра

жения выше очевидно, что вероятность конверсии в каждом домене (2.26) не

зависит от его красного смещения 𝑧

𝑃𝑔→𝛾 = 1.3 × 10−18

(︂
𝐵0

10−9 Гс

)︂2(︂
𝑓

1010 Гц

)︂
.

Для того чтобы подсчитать полную вероятность, необходимо знать сколько

доменов когерентности пересекает гравитон. Гравитон пролетает через один

домен за время ∆𝑡(𝑧) ≃ 𝐿coh(𝑧)/𝑐. В сценарии космологической эволюции с

преобладанием материи, т.е. 1 + 𝑧 ≃
(︀
3
2𝐻0𝑡

)︀−2/3, 𝐻0 – значение постоянной

Хаббла в настоящий момент времени, количество доменов выражается инте

гралом:

𝜂 =
𝑐

𝐻0𝐿coh(𝑧𝑟𝑒𝑐) (1 + 𝑧𝑟𝑒𝑐)
2

𝑧𝑚𝑎𝑥∫
𝑧𝑚𝑖𝑛

𝑑𝑧√
1 + 𝑧

≃ 2𝑐

𝐻0𝐿coh(𝑧𝑟𝑒𝑐)

√
1 + 𝑧𝑚𝑎𝑥

(1 + 𝑧𝑟𝑒𝑐)2
.
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Так как наибольший интерес представляют возможные следствия конверсии

для наблюдений реликтового излучения, то 𝑧𝑚𝑎𝑥 = 103, 𝑧𝑚𝑖𝑛 = 10, где первая

величина соответствует красному смещению эпохи рекомбинации, а вторая –

реионизации. Так как Вселенная была непрозрачной для излучения в эпохи

предшествовавшие рекомбинации, никаких возможных признаков конверсии

в эти эпохи не сохранилось. С другой стороны, после реионизации длина ко

герентности резко падает из-за роста концентрации свободных электронов 𝑛𝑒

(см. (2.27)), и вероятность конверсии становится пренебрежимо малой. В итоге

𝜂 ≃ 2 × 105 и полная вероятность:

𝒫𝑔→𝛾 (первичные поля) = 𝜂𝑃𝑔→𝛾

≃ 2.5 × 10−13

(︂
𝐵0

10−9 Гс

)︂2(︂
𝑓

1010 Гц

)︂
. (2.31)

Для характерной величины 𝐵0 = 10−9 Гс эта вероятность почти на два порядка

превышает вероятность в случае 𝒫𝑔→𝛾 (филаменты).

2.2.2. Наблюдательные следствия

Электромагнитный сигнал от процесса конверсии

Каков ожидаемый поток электромагнитного излучения от рассматривае

мого процесса конверсии? Этот поток 𝑆𝐸𝑀 будет пропорционален произведе

нию потока энергии ГВ на вероятность конверсии 𝒫𝑔→𝛾, т.е. 𝑆𝐸𝑀 ≃ 𝑆𝐺𝑊𝒫𝑔→𝛾.

Если гравитационно-волновой фон является изотропными, то поток может

быть связан с плотностью энергии в нём: 𝑆𝐺𝑊 = 𝑐𝜌/4 = 𝑐Ω𝐺𝑊𝜌𝑐𝑟/4. Ожи

даемый поток выражается как:

𝑆𝐸𝑀 ≃ 7.2 × 10−12

(︂
𝒫𝑔→𝛾

10−13

)︂
Ω𝐺𝑊

эрг
см2 × с × стер

.

Для того чтобы сравнить этот поток с чувствительностью различных экспери

ментов, удобнее выразить эту оценку через изменение ∆𝑇 яркоcтной темпера

туры 𝑇 , ∆𝑇 = 𝑐2𝑆𝐸𝑀/2𝑘𝑓
3, и ожидаемый сигнал даётся следующим выраже
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нием:

∆𝑇 ≃ 25

(︂
𝒫𝑔→𝛾

10−13

)︂(︂
1010 эрг

)︂3

Ω𝐺𝑊 мкK. (2.32)

Подставляя выражения для вероятностей конверсии (2.29), (2.30) и (2.31),полу

чаем, что самая большая мощность сигнала ∆𝑇 ∼ 60Ω𝐺𝑊 мкK (𝐵0 = 10−9 Гс

и 𝑓 = 1010 Гц) ожидается в случае конверсии в присутствии ПМП. Спектр

сигнала будет задаваться спектром ГВФ. Из (2.32), (2.29), (2.30) и (2.31) сле

дует, что в случае плоского спектра фона (Ω𝐺𝑊 ≃ const), ожидаемый сигнал

зависит от частоты обратно пропорционально её квадрату ∆𝑇 ∝ 𝑓−2.

2.2.3. Перспективы наблюдений.

Для того, чтобы оценить возможножные ограничения, которые может

дать предложенный метод, необходимо сравнить ожидаемый сигнал с чувстви

тельностью реалистичных детекторов. Эксперимент AMI [113] достиг чувстви

тельности ∆𝑇𝑟𝑚𝑠 ≃ 1 мкK на частоте 𝜈 ∼ 1010 Гц. В космическом экспери

менте Планк была достигнута чувствительность ∆𝑇𝑟𝑚𝑠 ≃ 1 мкK на частоте

𝜈 ∼ 1011 Гц с угловым разрешением ∆𝜃 = 1𝑜 [114]. Выбор оптимальной часто

ты для поиска ГВФ непрост: в то время как ожидаемый сигнал уменьшается

с ростом частоты, падает и уровень фоновых шумов (см., например, стр. 4 в

[114]). В рассматриваемом случае уровень чувствительности в 1 мкK на 10 ГГц

соответствует чувствительности 0.01 мкK на 100 ГГц.

Из оценок на чувствительность существующих экспериментов (2.32) к эф

фекту можно ограничить плотность фона, самые сильные ограничения полу

чаются в случае существования ПМП достаточной силы (2.31):

Ω𝐺𝑊 . 1.7 × 10−2

(︂
∆𝑇𝑟𝑚𝑠

1 𝜇K

)︂(︂
10−9 Гс
𝐵0

)︂2(︂
𝑓

1010 Гц

)︂2

. (2.33)

Если ВЧ ГВФ обладает большей плотностью, то будут наблюдаться откло

нения от чернотельного спектра реликтового излучения. Пороговая плотность

Ω𝐺𝑊 зависит от силы ПМП 𝐵0, для характерной величины 𝐵0 = 10−9 Гс эти
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Рис. 2.1 Достижимые ограничения на плотность ГВФ Ω𝐺𝑊 в зависимости от си

лы первичных магнитных полей𝐵0. Для сравнения приведены горизонтальные

линии показывающие ограничения, возникающие из-за конверсии в скоплени

ях галактик и филаментах крупномасштабной структуры Вселенной. Серым

цветом показана область пространства параметров, которая может быть огра

ничена существующими экспериментами. Принятый уровень чувствительно

сти экспериментов составляет 1 мкК на частоте 10 Ггц (эквивалентно 0.01 мкК

на частоте 100 Ггц), спектр ПМП считается “красным”
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ограничения на 2-3 порядка величины более сильные, чем получающиеся из-за

конверсии в магнитных полях скоплений галактик и филаментов. На рис. 2.1

показаны потенциальные ограничения на Ω𝐺𝑊 , зависящие от силы первичных

магнитных полей 𝐵0. Серым цветом показана область в пространстве парамет

ров 𝐵0–Ω𝐺𝑊 , которая может быть ограничена современными наблюдениями.

Для сравнения двумя горизонтальными линиями показаны ограничения, воз

никающие из-за конверсии в магнитных полях крупномасштабной структуры

Вселенной.

В рассмотренном анализе не учитывался обратный процесс конверсии фо

тонов в гравитоны, который имеет точно такую же вероятность (2.26). Одна

ко, на частотах 𝑓 ∼ 1010 Гц плотность энергии в реликтовом микроволновом

излучении на несколько порядков меньше плотности энергии ГВФ, рассматри

ваемой в этой работе, и поэтому вклад обратного эффекта мал.

Потенциальную сложность для предложенного метода поиска фона мо

жет представлять дифференциальный характер многих измерений микровол

нового фона. Конверсия, происходящая в ПМП, имеет достаточно изотропный

характер, порождая изотропный сигнал в ∆𝑇 . Остаточная анизотропная часть

будет гораздо слабее ∆𝑇𝑎𝑛𝑖𝑠 ∼ ∆𝑇/
√
𝜂 = 3 × 10−3∆𝑇 и многие дифференци

альные эксперименты будут способны измерить лишь эту анизотропную часть,

что заметно ослабит потенциальные ограничения на Ω𝐺𝑊 . Но если ПМП, про

изведённые на космологической стадии инфляции, обладали спектром с преоб

ладанием высоких пространственных частот [115], то сила поля может замет

но меняться в различных под-доменах с размером меньше размера горизонта.

Для таких полей вероятность конверсии будет гораздо более анизотропной,

что, в свою очередь, будет приводить к сильно анизотропному сигналу. Про

блема изотропии также не будет возникать, если рассматривать конверсию в

магнитных полях скоплений галактик и филаментов.

Также искомый сигнал необходимо отделить от других вкладов в анизо

тропию наблюдаемого микроволнового излучения. Часто рассматривают ани



61

зотропные вклады, возникающие из-за влияния скалярных и тензорных возму

щений, эффекта Сюняева-Зельдовича (СЗ), и вызванные астрофизическими

эффектами в Галактике на луче зрения [114]. Эти вклады обычно могут быть

вычтены, так как частотная зависимость известна. Для примера, не зависит от

частоты анизотропный сигнал, вызванный влиянием скалярных и тензорных

возмущений (в температурных единицах в области, где спектр реликтового из

лучения может быть описан зависимостью Рэлея-Джинса). Влияние эффекта

СЗ в филаментах может быть оценено [116]: ∆𝑇𝑆𝑍 ≃ 2𝑇𝑦 ≃ 10−2 мкK (где

𝑦 =
∫
𝑑𝑙 𝜎𝑇𝑘𝑇𝑒𝑛𝑒/𝑚𝑐

2, and 𝑇𝑒 = 106 K). Этот сигнал также имеет характерную

частотную зависимость и поэтому может быть вычтен. Вклад от различных

астрофизических источников на переднем плане, характерная амплитуда кото

рых составляет ∆𝑇𝑓𝑜𝑟𝑒𝑔𝑟𝑑 ∼ 102 мкК на частоте 𝜈 = 1010 Гц, может быть учтён

до уровня ∆𝑇 . 1 мкК для направлений вдали от галактической плоскости

[117].

Данный метод является самым чувствительным в этом частотном диапа

зоне. Единственное прямое измерение, которое использовало лазерный интер

ферометр в качестве детектора, поставило весьма слабые ограничения Ω𝐺𝑊 .

1026 на частотах 100 МГц [99], поэтому маловероятно, что в обозримом буду

щем прямые измерения могут достичь чувствительности предложенного мето

да. Наиболее строгие ограничения на возможную плотность ВЧ ГВФ космоло

гического происхождения ставятся из распространённости первичных элемен

тов, родившихся в эпоху нуклеосинтеза – добавление значительной плотности

энергии в форме релятивистских частиц (гравитонов) изменило бы процесс

нуклеосинтеза и получающиеся распространённости гелия и дейтерия. Это тре

бование сильно ограничивает полную, т.е. интегрированную по всем частотам,

плотность ГВФ Ω𝐺𝑊 . 10−5 [118]. Этот предел справедлив только для фона,

который был произведен до эпохи нуклеосинтеза. Наблюдения же реликтового

излучения чувствительны и к фону произведенному и в более поздние эпохи до

эпохи рекомбинации включительно. Более того, такие наблюдения могут най
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ти ГВФ в относительно узком частотном диапазоне вокруг 1010 Гц и поэтому

чувствительны к спектрам ВЧГВФ с острым максимумом, полная плотность

энергии которого может быть и меньше порога. Эксперимент, специально опти

мизированный для поиска ГВФ в наблюдениях реликтового излучения, может

улучшить чувствительность метода на 3-4 порядка, что позволит достичь уров

ня ограничений, следующих из нуклеосинтеза.

2.2.4. Заключение

В данном разделе было исследовано возможное приложение гравитон

фотонной конверсии в магнитных полях крупномасштабной структуры Все

ленной к задаче поиска гравитационных волн с частотами выше ГГц. Была

оценена вероятность конверсии в первичных магнитных полях и магнитных

полях, связанных с скоплениями галактик и филаментами. Наибольшая веро

ятность достигается в случае, если существуют первичные магнитные поля с

амплитудами порядка нГс. В этом случае существование достаточно мощного

высокочастотного гравитационно-волнового фона вызывало бы появление на

блюдаемых эффектов в спектре реликтового микроволнового излучения. Эти

эффекты могли бы быть отделены от других источников отклонений в спек

тре, таких как эффект Сюняева-Зельдовича и эффекты галактического перед

него плана, с использованием соответствующих частотных зависимостей для

последних. Современные наблюдения позволяют заметно ограничить ВЧГВФ

(Ω𝐺𝑊 . 1). Эти ограничения на 25 порядков величины сильнее прямых огра

ничений, ранее полученных в этом частотном диапазоне. При условии проведе

ния специализированного эксперимента, направленного на поиск ГВФ в этом

диапазоне этим методом, эти ограничения могут быть усилены ещё на 3-4 по

рядка.
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2.3. Особенности гравитационно-волновых всплесков с

памятью от слияний сверхмассивных чёрных дыр в

методе пульсарного хронометрирования

Пульсарные наблюдения уже значительно ограничивают плотность сто

хастического ГВФ, созданного ансамблем всех сливающихся СМЧД во Все

ленной [15, 16, 94] и в ближайшем будущем должны обнаружить его. Кроме

наблюдения стохастического фона возможно также детектирование сигнала от

отдельных близких двойных систем двойных СМЧД [119].

В данном разделе рассматриваются индивидуальные источники, которые

испускают ГВ определенного вида, так называемые гравитационно-волновые

всплески ”с памятью“ (ВСП). [120, 121]. Эти всплески характеризуются ростом

величины тензора поля ℎ𝑇𝑇𝑖𝑗 от нулевого значения, колебаниями на протяже

нии нескольких характерных времен и дальнейшим асимптотическим стрем

лением к конечному ненулевому значению ∆ℎ𝑇𝑇𝑖𝑗 на характерном интервале

𝛿𝑡, который можно назвать продолжительностью всплеска [121]. Постоянный

сдвиг ∆ℎ𝑇𝑇𝑖𝑗 обычно называют ”памятью“ всплеска. ВСП происходят в случа

ях, когда есть суммарное изменение во временных производных мультиполь

ных моментов, описывающих систему. Для примера, излучение таких волн

происходит при взаимном пролёте массивных тел, находящихся на гиперболи

ческих орбитах или при асимметричных взрывах сверхновых. Если суммарное

изменение моментов обеспечивается излучением гравитационных волн, такой

тип ВСП также известен как эффект Христодулу [122, 123]. Поиск ВСП мо

жет проводиться с помощью метода пульсарного хронометрирования, так как

присутствие в ВСП постоянного сдвига ∆ℎ𝑇𝑇𝑖𝑗 приводит к возникновению ха

рактерной особенности в рядах ОУ МПИ пульсаров, которая линейно растёт

с увеличением длины рядов наблюдений.
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2.3.1. Потенциальные источники гравитационных всплесков с

памятью

Характерная амплитуда ВСП

ВСП происходят в тех случаях, когда выброс значительного количества

вещества или излучения происходит несимметрично. Характерную амплитуду

ВСП можно оценить по простой формуле [121]:

ℎmem ∼ 𝑟𝑔
𝑟

(︁𝑣
𝑐

)︁2
, (2.34)

где 𝑟𝑔 – это радиус Шварцшильда, соответствующий массе асимметричной

части выброса, 𝑣 – его скорость, и 𝑟 – это расстояние до выброса. Эффект мак

симален, если выброс происходит с наибольшей скоростью c, соответствующей

излучению нейтрино, фотонов или гравитонов. В вычислениях ниже в данном

разделе будет использована система единиц [𝐺 = 𝑐 = 1].

Очевидным источником ГВ ВСП являются взрывы сверхновых с кол

лапсом ядра. Количество энергии излучённой асимметрично, оценивается в

∆𝐸rad ≤ 10−3𝑀⊙ ( из наблюдаемых скоростей нейтронных звёзд [124]). Ампли

туда ВСП на расстоянии 1 Мпк тогда составит ℎ1Mpc ≤ 10−22. Чувствитель

ность пульсарного тайминга не позволит детектировать столь малые сигналы

(см. ниже подраздел 2.3.3, где оценивается чувствительность метода и дости

жимые значения отношения сигнала к шуму).

Другим классом событий, которые представляют большой интерес в дан

ном контексте, является слияния чёрных дыр [125]. В этом процессе асиммет

рично может излучаться до десяти процентов полной массы системы, в зави

симости от величины углового момента чёрных дыр [126]. Массы ЧД лежат

в широчайшем диапазоне от нескольких масс Солнца до миллиардов солнеч

ных масс. Из (2.34) очевидно, что поиски должны быть сконцентрированы

на слияниях двойных сверхмассивных чёрных дыр с характерными массами

𝑀SMBH ≥ 108𝑀⊙. Если 10% полной массы системы излучается в виде грави
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тационных волн во время слияния, то на расстоянии 1 Гпк амплитуда ВСП,

образующегося при слиянии двух СМЧД с полной массой 108𝑀⊙ достигает

величины ℎГпк ≃ 10−15. Ниже будет показано, что ВСП с такой амплитудой

может быть детектирован с помощью метода пульсарного хронометрирования.

Грубая оценка по порядку величины может быть уточнена – амплитуда

ВСП от слияния даётся ур. (5) в [125]:

ℎ𝑚𝑒𝑚 =
𝜂𝑀ℎ

384𝜋𝑟
sin2 𝜃(17 + cos2 𝜃), где ℎ =

16𝜋

𝜂

(︂
∆𝐸rad

𝑀

)︂
, (2.35)

где 𝑀 = 𝑀1 +𝑀2 – полная масса системы, 𝜂 = 𝑀1+𝑀2

𝑀2 и 𝜃 – это угол между ор

битальным моментом двойной системы и лучем зрения. Формула может быть

переписана в виде:

ℎ𝑚𝑒𝑚 =
∆𝐸rad

24𝑟
sin2 𝜃(17 + cos2 𝜃). (2.36)

Проводя усреднение по 𝜃, получаем:

< ℎmem >=
69

8

∆𝐸rad

24𝑟
≈ ∆𝐸rad

3𝑟
. (2.37)

Оценки ∆𝐸rad были получены из расчетов и симуляций [126], которые пока

зывают, что эта доля лежит в диапазоне 3.6-10% 𝑀 . В дальнейших расчётах

будет использовано среднее значение ∆𝐸rad = 7×10−2 𝑀 . В итоге, от слияния

двойной системы СМЧД одинаковых масс 𝑀1 = 𝑀2 = 𝑚 = 108 𝑀⊙) и нулевым

эксцентриситетом на расстоянии 1 Гпк ожидается ВСП с амплитудой:

ℎmem = 5 × 10−16

(︂
𝑚

108 𝑀⊙

)︂(︂
1 Гпк
𝑟

)︂
. (2.38)

Можно сравнить амплитуды ВСП и гравитационно-волновых сигналов

от фазы непосредственно предшествующей слиянию (inspiral)5. Характерная

амплитуда последних была взята в [127]:

ℎinsp ≈ 10−15

(︂
𝑚

108 𝑀⊙

)︂(︂
1 Гпк
𝑟

)︂
. (2.39)

5 В дальнейшем ГВ от этой фазы (inspiral) будут называться гравитационными волнами от слияния.
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Хотя эти амплитуды этих двух различных гравитационно-волновых сигналов

очень близки, они по-разному влияют на ОУ МПИ. Разница возникает потому

что главной характеристикой ВСП является возникновение постоянного изме

нения в гравитационном поле, которое приводит к линейному росту ОУ МПИ

со временем, в то время как сигнал от непосредственно слияния является ос

циллирующим и, соответственно, никакого линейного роста ОУ МПИ в данном

случае не возникает (см. подраздел 2.3.2).

Строгое вычисление откликов от двух различных видов сигнала будет

проведено ниже в подразделе 2.3.3. Грубая оценка показывает, что отношения

сигнал/шум в пульсарных измерениях для связаны следующим образом:

𝑆𝑁𝑅BWM

𝑆𝑁𝑅insp
∼
(︂
𝑅BWM

𝑅insp

)︂
,

где 𝑅BWM, 𝑅insp – это ОУ МПИ вызванные ВСП и ГВ от слияния. ОУ МПИ

от ВСП линейно растут со временем 𝑅BWM ∼ ℎmem𝑇obs (см. подраздел 2.3.2),

𝑇obs – полная продолжительность наблюдений. В случае сигнала от слияния

из-за его квазипериодического характера ОУ МПИ осциллируют с амплиту

дой 𝑅insp ∼ ℎinsp/𝜔insp, где 𝜔insp ∼
[︀
7.5 × 103

(︀
𝑀/108𝑀⊙

)︀
c
]︀−1 – это характе

ристическая частота процесса слияния – частота обращения на последней ста

бильной круговой орбите. Принимая общую продолжительность наблюдений

𝑇obs = 10 лет, отношение составит :

𝑆𝑁𝑅BWM

𝑆𝑁𝑅insp
∼ ℎmem𝑇obs𝜔insp

ℎinsp
∼ 𝑇obs𝜔insp ∼ 2 × 104.

Из-за большой величины этого отношения, в дальнейшем вклад в ОУ МПИ от

ГВ, излучённых на стадии слияния, учитываться не будет.

Оценка темпа слияний СМЧД

Оценка, полученная выше, показывает, что ВСП от слияний СМЧД мо

гут быть обнаружены в рядах ОУ МПИ уже при нынешней чувствительности

пульсарных ансамблей. Перспективы метода зависят от ожидаемой частоты с



67

которой происходят слияния. Типичный временной масштаб продолжительно

сти наблюдений составляет 𝑇obs = 10 лет. Если ожидаемая частота слияний в

объёме 1 Гпк3 больше чем 0.1 событий в год, то наблюдения могут детектиро

вать эти события.

В диапазоне масс 107 𝑀⊙ < 𝑀 < 109 𝑀⊙ темп слияний был оценен

как 0.4 год−1 в [128]. Слияния происходят при красных смещениях 𝑧 < 4, с

максимальной частотой на 𝑧 ∼ 2. Также эти вычисления показывают, что по

крайней мере в 20% слияний отношение масс превышает 0.2. Близкая оценка

0.1 год−1 для слияний на 𝑧 < 1 с полной массой 𝑀 ∼ 108 𝑀⊙ была получена

в [63]. Более того, как показано на Рис. 6b в [63], частота слияний с массами

107 𝑀⊙ < 𝑀 < 108 𝑀⊙ может достигать 1 год−1, хотя основной вклад будут

вносить события на больших расстояниях 𝑧 ∼ 3. В недавней работе [129] был

оценен темп слияний крупных галактик: 𝑅𝑔 ∼ 10−3 Гпк−3год−1 – это ука

зывает на то, что вероятность того, что одно слияние на расстоянии 𝑧 < 0.5

произойдёт за интервал в 10 лет наблюдений, не является малой.

2.3.2. Характеристики сигнала от ВСП в методе пульсарного

хронометрирования

ОУ МПИ возникающие из-за действия ВСП

Формализм, позволяющий получить ОУ МПИ был описан в разделах 1.1,

2.1, поэтому здесь он будет изложен кратко и сводка общих формул будет

выписана без повторных пояснений.

∆𝜈

𝜈0
=

1

2𝑐

𝐷∫
0

𝑑𝜆

(︂
𝑒𝑖𝑒𝑗

𝜕ℎ𝑖𝑗
𝜕𝑡

)︂⃒⃒⃒⃒
path

,

𝑡(𝜆) = 𝑡− 𝜆, 𝑥𝑖(𝑠) = 𝑥𝑖𝑂 − 𝑒𝑖𝜆

𝑠 (𝑡) =

𝑡∫
0

𝑑𝜏
∆𝜈(𝜏)

𝜈0
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ℎ𝑖𝑗
(︀
𝑥𝑖, 𝑡

)︀
= ℎ+

(︀
𝑡− 𝑛𝑖𝑥

𝑖
)︀
𝑝+𝑖𝑗 + ℎ×

(︀
𝑡− 𝑛𝑖𝑥

𝑖
)︀
𝑝×𝑖𝑗

𝑝+𝑖𝑗 = (𝑙𝑖𝑙𝑗 −𝑚𝑖𝑚𝑗) , 𝑝
×
𝑖𝑗 = (𝑙𝑖𝑚𝑗 +𝑚𝑖𝑙𝑗)

.

𝑛𝑖𝑒
𝑖 = 𝜇, 𝑝+𝑖𝑗𝑒

𝑖𝑒𝑗 = (1 − 𝜇2) cos 2𝜑, 𝑝×𝑖𝑗𝑒
𝑖𝑒𝑗 = (1 − 𝜇2) sin 2𝜑

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
=

1

2
(1 + 𝜇)

{︁[︁
ℎ+ (𝑡) cos 2𝜑+ ℎ× (𝑡) sin 2𝜑

]︁
−

−
[︁
ℎ+ (𝑡−𝐷 (1 − 𝜇)) cos 2𝜑+ ℎ× (𝑡−𝐷 (1 − 𝜇)) sin 2𝜑

]︁}︁
.

Остаточные уклонения, вызываемые ВСП, записываются как:

𝑠(𝑡) =
1

2
(1 + 𝜇)

⎧⎨⎩
⎛⎝ 𝑡∫

0

𝑑𝜏 ℎ+ (𝜏)

⎞⎠ cos 2𝜑+

⎛⎝ 𝑡∫
0

𝑑𝜏 ℎ× (𝜏)

⎞⎠ sin 2𝜑

⎫⎬⎭ . (2.40)

Метрика ВСП описывается простой аналитической формулой как ступен

чатая функция

ℎ+(𝑡) = ℎ𝑚𝑒𝑚Θ(𝑡− 𝑡𝐵), ℎ×(𝑡) = 0, (2.41)

𝑡𝐵 – момент времени, когда ВСП наблюдается на Земле. Функция Θ(𝑥) – это

ступенчатая функция Хевисайда

Θ(𝑥) =

⎧⎨⎩ 0, 𝑥 ≤ 0

1, 𝑥 > 0
(2.42)

Из (2.40) и (2.42) можно определить ОУ (до фита):

𝑠 (𝑡)prefit =
1

2
ℎmem(1 + 𝜇) cos 2𝜑 (𝑡− 𝑡B) Θ (𝑡− 𝑡B) , (2.43)
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Финальные ОУ МПИ получаются после удаления линейного и квадра

тичного трендов, необходимого для того, чтобы учесть неизвестные величины

пульсарного периода и его первой производной (см. раздел А.2):

𝑠 (𝑡) =
1

2
ℎmem(1 + 𝜇) cos 2𝜑 ℐ(𝑡), (2.44)

где ℐ (𝑡) задаётся следующим выражением:

ℐ (𝑡) = (𝑡− 𝑡B) Θ (𝑡− 𝑡B) − ℐquad(𝑡). (2.45)

Член, описывающий линейный и квадратичные тренды, ℐquad(𝑡), записывается

в стандартной общей форме:

ℐquad (𝑡) = 𝑎 (𝑡− 𝑡B)2 + 𝑏 (𝑡− 𝑡B) + 𝑐. (2.46)

Неизвестные коэффициенты 𝑎, 𝑏 и 𝑐 находятся путём минимизации ин

теграла
∫𝑇obs

0 𝑑𝑡 ℐ2 (𝑡) ( 𝑇obs – полная длительность наблюдений). Для приме

ра, в случае ВСП произошедшего (пришедшего на Землю) в момент времени

𝑡𝐵 = 𝑇obs/2, эти коэффициенты имеют особенно простой вид

𝑎 =
15

16𝑇obs
, 𝑏 =

1

2
, 𝑐 =

3𝑇obs
64

. (2.47)

Отклик ОУ МПИ на такой ВСП показан на Рис. 2.2.

2.3.3. Величина отношения сигнал/шум

В этом подразделе будет получена величина отношения сигнала к шума

для ВСП, что необходимо для оценки возможности детектирования всплесков

с помощью пульсарных ансамблей. Наблюдаемые ОУ МПИ могут быть пред

ставлены в виде:

𝑅𝛼 (𝑡𝑖) = 𝑠𝛼 (𝑡𝑖) + 𝑛𝛼 (𝑡𝑖) , (2.48)

где индекс 𝛼 = 1, .., 𝑁𝛼 относится к ОУ полученным для пульсара под номером

𝛼, индексы 𝑖 = 1, .., 𝑁𝑡 задают номер наблюдения. 𝑁𝛼 и 𝑁𝑡 – число пульсаров
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Рис. 2.2 Сплошная линия показывает ожидаемые ОУ МПИ, вызванные ВСП с

амплитудой ℎmem = 5 × 10−16 при наблюдениях пульсара с 𝜇 = 𝜑 = 0. Полная

продолжительность наблюдений принималась равной 10 годам, ВСП пришёл

в середине наблюдательной программы, 𝑡𝐵 = 5 лет; было проведено вычита

ние квадратичного фитирующего полинома. Штриховая и штрих-пунктирная

линии показывают, соответственно, ОУ до вычитания и вычитаемый полином.

в ансамбле и число наблюдений для индивидуального пульсара. 𝑠𝛼 (𝑡𝑖) – часть

в ОУ МПИ вызванная влиянием ВСП( ур. (2.43)), и 𝑛𝛼 (𝑡𝑖) описывает шум

наблюдений.

Для простоты далее будет рассматриваться шум 𝑛𝛼 (𝑡𝑖), который является

гауссовым стационарным белым шумом, некоррелированным для различных

пульсаров. Корреляционная функция записывается в простой форме:

𝑛𝛼 (𝑡𝑖)𝑛𝛽 (𝑡𝑗) = 𝜎2𝑛(𝛼)𝛿𝑖𝑗𝛿𝛼𝛽, (2.49)

𝛿𝛼𝛽 и 𝛿𝑖𝑗 – дельта-символы Кронекера. ОУ 𝑠𝛼(𝑡) могут быть факторизованы

𝑠𝛼 (𝑡𝑖) = ℎmem𝑓 (𝜇𝛼, 𝜑𝛼) ℐ (𝑡𝑖) , (2.50)

где ℐ (𝑡𝑖) – общая часть сигнала для всех пульсаров (2.45), 𝑓 (𝜇𝛼, 𝜑𝛼) – часть,

зависящая от направления (𝜇𝛼, 𝜑𝛼)

𝑓 (𝜇𝛼, 𝜑𝛼) =
1

2
(1 + 𝜇𝛼) cos 2𝜑𝛼. (2.51)
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Наилучшим способом извлечения сигнала известной формы из его смеси с гаус

совым стационарным шумом является использование согласованного фильтра

[127]. Отношение сигнал-шум 𝜌, которое может быть достигнуто при использо

вании такого фильтра, зависит от мощности шума 𝜎2𝑛(𝛼) и ожидаемого сигнала

𝑠𝛼 (𝑡𝑖)

𝜌2 =

𝑁𝛼∑︁
𝛼=1

(︃
1

𝜎2𝑛(𝛼)

𝑁𝑡∑︁
𝑖=1

𝑠2𝛼 (𝑡𝑖)

)︃
. (2.52)

Это выражение было выведено во временном представлении, что является наи

более удобным в рассматриваемом случае. Отношение 𝜌 также может быть

переписано в факторизованной форме с использованием (2.50)

𝜌2 = (ℎmem)2𝑁𝑡𝑁𝛼

(︃
1

𝑁𝛼

𝑁𝛼∑︁
𝛼=1

𝑓 2 (𝜇𝛼, 𝜑𝛼)

𝜎2𝑛(𝛼)

)︃(︃
1

𝑁𝑡

𝑁𝑡∑︁
𝑖=1

ℐ2 (𝑡𝑖)

)︃
. (2.53)

Если наблюдаемые пульсары равномерно распределены по небу и обладают

сходным уровнем шума 𝜎𝑛, то члены в первой скобке могут быть заменены на

значение, усреднённое по всему небу

1

𝑁𝛼

𝑁𝛼∑︁
𝛼=1

𝑓 2 (𝜇𝛼, 𝜑𝛼)

𝜎2𝑛(𝛼)
≈ 1

4𝜋𝜎2𝑛

∫
𝑑𝜇𝑑𝜑 𝑓 2(𝜇, 𝜑) =

1

6𝜎2𝑛
. (2.54)

Члены же во второй скобке в выражении (2.53) могут быть аппроксимированы

интегралом

1

𝑁𝑡

𝑁𝑡∑︁
𝑖=1

ℐ2 (𝑡𝑖) ≈
1

𝑇obs

𝑇obs∫
0

𝑑𝑡 ℐ2(𝑡). (2.55)

Этот интеграл берётся в явной форме, если известен вид ℐquad в уравнении

(2.45). В случае 𝑡𝐵 = 𝑇obs/2 этот вид известен и задаётся формулами (2.46) и

(2.47), что позволяет взять интеграл (2.55) :

𝑇obs∫
0

𝑑𝑡 ℐ2(𝑡) =
𝑇 3
obs

3072
, (2.56)
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В дальнейшем будет удобно использовать безразмерную величину𝜄:

𝜄 =

⎯⎸⎸⎸⎷𝑇obs∫
0

𝑑𝑡 ℐ2(𝑡)

𝑇 3
obs/3072

, (2.57)

𝜄 ∼ 1 для 0 < 𝑡B < 𝑇obs.

В ближайшем будущем пульсарные ансамбли будут описываться следую

щими характеристиками: 𝑁𝑡 = 250, 𝑁𝛼 = 20, 𝑇obs = 10 лет, 𝜎𝑛 = 100 нс (такой

уровень чувствительности уже достигнут для ряда пульсаров [130]). Для та

кого пульсарного ансамбля, ВСП с амплитудой ℎmem = 10−15 будет наблюден

(уравнения (2.54), (2.55)) с отношением сигнал-шум

𝜌 = 1.64

[︃
𝜄

(︂
ℎmem

10−15

)︂(︂
𝑁𝑡

250

)︂ 1
2
(︂
𝑁𝛼

20

)︂ 1
2
(︂

𝑇obs
10 лет

)︂(︂
100 нс
𝜎𝑛

)︂]︃
. (2.58)

2.3.4. Ожидаемая частота событий

Как видно из (2.58), ВСП с амплитудой ℎmem ∼ (1.5 − 2) × 10−15 могут

быть детектированы в данных за 10 лет наблюдений пульсарного ансамбля с

отношением сигнал-шум близким к 3. Сигнал такой амплитуды (см. уравнение

2.38) получается при слиянии двух СМЧД равных масс 3.5×108 𝑀⊙ на рассто

янии ∼1 Гпк. Для того чтобы понять возможные приложения предложенного

метода, необходимо как можно более точно оценить темп слияний СМЧД на

разных космологических расстояниях (красных смещениях). Частота всплес

ков с надпороговой амплитудой, приходящих с красных смещений 𝑧 < 𝑧lim,

�̇�(𝑧lim), ([�̇�(𝑧lim)] = год−1), может быть подсчитана из численной плотности

СМЧД 𝑛(𝑧) с массами 𝑀BH > 𝑀lim(𝑧), ([𝑛(𝑧)] = Мпк−3) и типичной частоты

слияний для СМЧД, 𝜂(𝑧), [𝜂] = год−1. Частота слияний �̇�(𝑧lim), которые будут

производить всплески необходимой силы тогда выражается простой формулой:

�̇�(𝑧lim) =

𝑧lim∫
0

𝑛0(1 + 𝑧)3
𝜂(𝑧)

1 + 𝑧
4𝜋𝑟2𝑑𝑟 , (2.59)
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𝑟 – это метрическое расстояние

𝑑𝑟

𝑑𝑧
=

𝑐

𝐻0

1√︀
Ω𝑚(1 + 𝑧)3 + ΩΛ

(2.60)

в плоской ΛCDM космологической модели. 𝐻0 – современное значение посто

янной Хаббла, ΩΛ, Ω𝑚 – космологическая постоянная и плотность материи,

выраженная в единицах критической плотности Вселенной, Ω𝑚 + ΩΛ = 1. В

дальнейших вычислениях были приняты следующие оценки для величин этих

параметров: 𝐻0 = 72 км с−1Мпк−1, Ω𝑚 = 0.3, ΩΛ = 0.7.

Локальная сопутствующая концентрация СМЧД 𝑛0 может быть оценена

из интегральной функции масс СМЧД [131]:

𝜑(𝑀BH) ≡ 𝑁(𝑀 > 𝑀BH) = 7 × 10−2

(︂
𝑀BH

107 𝑀⊙

)︂−2

Мпк−3 . (2.61)

Локальная частота слияний 𝜂0 может быть оценена из концентрации СМЧД

𝑛0 и удельной частоты слияний в единичном объёме ℛ0, если учесть, что каж

дая СМЧД с массой выше, чем 108 M⊙ участвовала как минимум в одном

крупном слиянии в прошлом. Если каждое слияние галактик сопровождается

слиянием СМЧД, то удельная частота может быть получена из анализа слия

ний галактик с звёздными массами 𝑀* > 1010 M⊙[129], ℛ0 = 10−3 Гпк−3год−1.

𝜂0 =
ℛ0

𝜌0
≈ 10−12 Мпк−3 год−1

10−2 Мпк−3 = 10−10 год−1 . (2.62)

Здесь была использована известная оценка для локальной концентрации мас

сивных галактик: 𝜌0 ∼ 0.01 Мпк−3. Полученная величина совпадает с оценкой

частоты слияний галактик из [129] 𝜂0 = (1 − 2) × 10−10 год−1.

Для метода интересны лишь слияния СМЧД, которые потенциально мо

гут быть зарегистрированы с помощью пульсарных ансамблей. С больших рас

стояний можно зарегистрировать лишь слияния более тяжелых СМЧД и соот

ветствующая минимальная масса зависит от красного смещения:

𝑀lim(𝑧) ∝ 𝑟(1 + 𝑧) .
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Для определенности опорное расстояние было выбрано как 𝑟0 = 1 Гпк

(𝑧 ∼ 0.2), соответствующая масса 𝑀0 и локальная сопутствующая концентра

ция 𝑛0 легко определяются:

𝑀0 = 3.5 × 108 𝑀⊙, 𝑛0 = 6 × 10−5 Мпк−3. (2.63)

Минимальная детектируемая масса тогда записывается как:

𝑀lim(𝑧) = 𝑀0

(︂
𝑟(1 + 𝑧)

𝑟0(1 + 𝑧0)

)︂
. (2.64)

Используя (2.61), (2.63) и (2.64) можно оценить концентрацию:

𝑛(𝑧) = 𝑛0

(︂
𝑀0

𝑀lim(𝑧)

)︂2

= 6 × 10−5

(︂
𝑟0(1 + 𝑧0)

𝑟(1 + 𝑧)

)︂2

≈ 10−4

(︂
𝑟0

𝑟(1 + 𝑧)

)︂2

. (2.65)

При подстановке (2.65) в (2.59) получается промежуточная оценка

�̇�(𝑧lim) = 4𝜋 × 10−14𝑟20

𝑧lim∫
0

𝑑𝑟 = 4𝜋 × 10−14𝑟20

𝑧lim∫
0

𝑑𝑟

𝑑𝑧
𝑑𝑧 (2.66)

Финальная оценка получается, если подставить (2.60) в это уравнение:

�̇�(𝑧lim) = 4𝜋 × 10−14𝑟
2
0𝑐

𝐻0

𝑧lim∫
0

1√︀
Ω𝑚(1 + 𝑧)3 + ΩΛ

𝑑𝑧

= 5 × 10−4

𝑧lim∫
0

1√︀
Ω𝑚(1 + 𝑧)3 + ΩΛ

𝑑𝑧. (2.67)

Верхний предел интегрирования был положен равным 𝑧lim = 5, так как про

цесс роста СМЧД путём слияний в основном происходит на далёких красных

смещениях 𝑧 ∼ 3 (см., например, [63]). В этом случае величина интеграла в

(2.67) близка к 2 и можно выписать соответствующий темп обнаружений:

�̇�(𝑧lim = 5) ≈ 10−3 год−1 . (2.68)

Такая частота кажется весьма низкой, но эту оценку можно считать чрез

мерно консервативной. Действительно, удельная частота слияний сильно рас

тёт с красным смещением: 𝜂(𝑧) = 𝜂0(1 + 𝑧)𝛽. Если учитывать этот фактор, то
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интеграл в (2.67) можно аппроксимировать:

5∫
0

1√︀
Ω𝑚(1 + 𝑧)3 + ΩΛ

(1 + 𝑧)𝛽𝑑𝑧 ≈ 1.25 × 100.58𝛽 . (2.69)

Это приближение немного недооценивает интеграл при 𝛽 ∼ 0. Анализ [129]

показывает, что 𝛽 = 2 − 3. Принимая 𝛽 = 2, частота обнаружений слияний

СМЧД с предельного расстояния 𝑧lim = 5 оценивается как:

�̇�(𝑧lim = 5) ≈ 6 × 10−4+0.58𝛽 год−1 ≈ 10−2 год−1 . (2.70)

Критерием качества метода служит оценка числа детектирований с отно

шением сигнал-шум выше заданного порога 𝜌 в наблюдениях пульсарного ан

самбля с заданной чувствительностью (т.е. СКО ОУ МПИ 𝜎𝑛) за полное время

наблюдений 𝑇obs. Это число определяется просто произведением �̇� × 𝑇obs. Ча

стота детектирований �̇� (𝑧lim) ∝ 𝑛0(𝑀0) ∝𝑀−2
0 ∝ (ℎmem)−2, где ℎmem – это ам

плитуда сигнала, которая вызывает отклик детектора на уровне, заданном по

роговым отношением сигнал-шум 𝜌 (см. (2.58)), т.e. ℎmem ∝ 𝜌𝑁
−1/2
𝑡 𝑁

−1/2
𝛼 𝑇−1

obs𝜎𝑛.

Окончательно, число обнаружений в наблюдениях продолжительности 𝑇obs вы

ражается как:

𝑁 ≃ 10−1

(︂
𝑁𝑡

250

)︂(︂
𝑁𝛼

20

)︂(︂
𝑇obs

10 год

)︂3(︂
100 нс
𝜎𝑛

)︂2(︂
3

𝜌

)︂2

. (2.71)

Легко видеть, что ожидаемое число обнаружений очень чувствительно к про

должительности наблюдений и к уровню шума в рядах ОУ МПИ.

2.3.5. Заключение

В разделе было показано, что будущие пульсарные наблюдения будут в

состоянии обнаружить индивидуальные всплески гравитационных волн, кото

рые сопровождают слияния сверхмассивных чёрных дыр. Всплеск с памятью с

амплитудой ∼ (1.5− 2)× 10−15 оставляет характерный след с отношением сиг

нал-шум ∼3 в рядах остаточных уклонений длиной в ∼10 лет при настоящем
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уровне чувствительности. Ожидается, что такой всплеск будет порождаться

слиянием двух СМЧД равных масс ∼ 3× 108 𝑀⊙ на расстоянии в 1 Гпк. Сли

яния, которые производят такой сигнал, ожидаются с частотой несколько раз

в сотню лет. Число детектирований ВСП ансамблем пульсаров даётся выраже

нием (2.71) из которого очевидна сильная зависимость ожидаемой частоты от

общей продолжительности наблюдений и уровня шума. Будущие наблюдения

на радиотелескопе следующего поколения SKA с значительно уменьшенным

уровнем шума и общим увеличением количества наблюдаемых пульсаров, бу

дут обладать гораздо более высокой чувствительностью, что сделает предло

женный метод полезным дополнением к наблюдениям в эксперименте eLISA.

Метод нацелен на поиск сигналов от слияния самых массивных СМЧД с мас

сами > 108 𝑀⊙, чувствительность же космических интерферометров к таким

слияниям падает.

2.4. Радиовсплески от слияния нейтронных звёзд

Вот уже несколько десятков лет гамма-всплески остаются одними из са

мых активно исследуемых явлений. Огромная энергия ∼ 1048 − 1053 эрг из

лучается в основном в форме электромагнитного поля. Этот процесс исполь

зует энергию гравитационного коллапса и/или энергию быстрого вращения,

которая выделяется при таких редких событиях, как коллапсы ядер массив

ных вращающихся звёзд и слияния двойных систем нейтронных звёзд. Необ

ходимым условием излучения является также наличие сильного магнитного

поля. Было выдвинуто большое количество гипотез, пытающихся объяснить

природу гамма-всплесков, среди них наиболее разработаны модели коллапса

ра [132] для объяснения длинных всплесков и слияний тесных двойных систем

НЗ ([133, 134], см. также обзор [135]) – для коротких.

Гамма-всплески проявляются в различных диапазонах энергии и при на

блюдениях разных частиц: при слиянии нейтронных звёзд ожидается гравита
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ционно-волновой сигнал [136], мощное нейтринное излучение [137] и послесве

чение в широком диапазоне от радио до гамма [138]. Послесвечение связано с

взаимодействием релятивистского выброса с окружающей средой (см, напри

мер, обзор [139]) и не будет рассматриваться в этом разделе.

В жёстком рентгеновском диапазоне для значительной части длинных

гамма-всплесков были найдены т.н. предвестники, спектральные характеристи

ки которых сходны с характеристиками основных частей всплесков [140]. Такие

предвестники пока не были обнаружены в случае коротких всплесков. Различ

ные теоретические модели предсказывают возможность существования радио

предвестников в случае слияния замагниченных нейтронных звёзд [141–143].

Если радиоизлучение будет генерироваться на достаточно низкой частоте, то

из-за дисперсии в межгалактической среде сигнал достигнет Земли позже, чем

основной массив фотонов высоких энергий [144]. В таком случае гамма-всплеск

может быть использован как триггер для поиска радиотранзиента.

В данном разделе рассматривается возможность генерации низкочастот

ного нетеплового радиоизлучения в релятивистиских потоках плазмы в мо

мент времени, непосредственно предшествующий окончательному коллапсу

системы двойных НЗ. В отличие от [142], где была изучена генерация элек

трон-позитронных пар в магнитосфере до полного разрушения сливающихся

нейтронных звёзд, далее будет исследована следующая стадия слияния, в ко

торой образуется единый дифференциально вращающийся объект в котором

магнитные поля могут усиливаться до значений, характерных для полей маг

нитаров.

Существует два главных преимущества исследования таких всплесков в

низкочастнотном диапазоне. Во-первых, дисперсионная задержка больше на

более низкой частоте, тем самым есть больший запас времени для переориента

ции радиотелескопа в направлении на гамма-всплеск. На частоте около 1 ГГц

эта задержка составляет величину порядка нескольких секунд, что недоста

точно для поворота большой антенны. Во-вторых, на низких частотах недавно
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начал наблюдения телескоп LOFAR, который обладает рекордно высокой чув

ствительностью и может реагировать на триггеры с необходимой скоростью

[145].

Исследование будет основываться на трёх предположениях: (i) короткие

гамма-всплески возникают при слиянии двойных НЗ; (ii) сверхсильное маг

нитное поле (∼ 1015−16 Гс) необходимо для работы механизма всплеска; (iii)

быстровращающийся объект с сильным магнитным полем, существующий до

начала гамма-всплеска, может излучать в радиодиапазоне как обычный пуль

сар

Известно, что нейтронные звёзды сильно намагничены, эти сильные поля

могут в значительной мере сохраняться на протяжении всей жизни звезды.

Наличие таких полей приводит к возникновению разнообразных ярких физи

ческих явлений во время последних стадий слияния.

Из пульсарных наблюдений выводится существование популяции двой

ных НЗ, которые сливаются из-за излучения ГВ за время меньше возрас

та Вселенной [146]. Частота таких слияний довольно высока, ℛ𝑁𝑆 ∼ 102 −

103 Гпк−3год−1 (см. обзор [147]), что на два порядка превосходит частоту воз

никновения коротких гамма-всплесков: ℛ𝑆𝐺𝑅𝐵𝑠 ∼ 1− 10 Гпк−3год−1 [135]. Это

различие объясняется в модели тем, что, во-первых, релятивистская струя об

ладает высокой направленностью и мы наблюдаем не каждое слияние и, во

вторых, возможностью того, что не каждое слияние заканчивается всплеском

из-за неподходящих условий (недостаточное магнитное поле, малая масса и

т.д.)

Электромагнитные всплески могут происходить на разных стадиях про

цесса слияния. Во-первых, в общей магнитосфере сливающихся НЗ могут про

исходить процессы перестройки, приводящие к сильным вспышкам в зонах пе

ресоединения магнитных линий. Затем во время нескольких последних оборо

тов вспышки могут происходить в этой объединённой магнитосфере [141, 142].

Численные симуляции показывают, что после слияния формируется массив
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ный объект с быстрым дифференциальным вращением [148, 149]. Этот объект

не может сразу сколлапсировать в чёрную дыру до тех пор, пока он каким

нибудь образом не избавится от избытка момента вращения. На этой стадии

может произойти значительное усиление магнитного поля этого объекта: энер

гия дифференциального вращения эффективно преобразуется в энергию маг

нитного поля.

Растущее магнитное поле и быстрое вращение могут привести к генерации

релятивистской плазмы и формированию истечения вдоль открытых магнит

ных силовых линий при котором может происходить когерентное излучение

как в обычных пульсарах. Столь быстро вращающийся объект со сверхсиль

ным магнитным полем будет обладать светимостью в радиодиапазоне значи

тельно большей, чем самые яркие пульсары. После потери достаточного ко

личества момента вращения объект может сколлапсировать в чёрную дыру

(если его масса больше максимально допустимой для НЗ), возможно окружён

ную замагниченным тором: такая конфигурация благоприятна для создания

гамма-всплеска.

2.4.1. Усиление магнитного поля

В начале необходимо исследовать вопрос усиления магнитного поля во

время слияния, так как без сверхсильного магнитного поля радиосветимость

будет не слишком высокой.

Полные численные МГД-симуляции процесса слияния в ОТО исключи

тельно сложны и до сих пор не были проведены [149], поэтому приходится

использовать грубые полукачественные оценки.

Усиление магнитного поля в дифференциально вращающейся конфигура

ции происходит за счёт энергии, запасённой в дифференциальном вращении и

может быть оценена как [150]:
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𝐵2𝑅3 ∼
(︂

∆Ω

Ω

)︂2

∆𝐸, (2.72)

где 𝑅 – размер области, где существует сильное магнитное поле, 𝑅 ≈ 106 см в

рассматриваемом случае, ΔΩ
Ω – фактор, который описывает дифференциальное

вращение, ∆𝐸 – полная энергия вращения. Для двойных НЗ мы ожидаем

∆𝐸 ∼ 𝐸orb ∼ 1053 эрг .

Эта оценка показывает, что магнитные поля образующиеся при слиянии НЗ

могут быть на порядок сильнее полей, возникающих при коллапсе ядра сверх

новой:

𝐵2
coal

𝐵2
SN

∼ ∆𝐸coal

∆𝐸SN
∼ 1053 эрг

1051 эрг
∼ 100, (2.73)

Так как известны поля магнитаров величиной ∼ 1015 Гс, то можно ожи

дать усиления вплоть до 𝐵𝑚𝑎𝑥 = 1016 Гс в процессе слияния. Эти рассуждения

подкрепляются также численными симуляциями [151]. Некоторые модели [152]

предсказывают ещё более сильные поля, вплоть до 1017 Гс, но в дальнейшем

будет использована предыдущая более консервативная оценка.

Усиление полоидального магнитного поля в дифференциально вращаю

щемся объекте, возникающем сразу после слияния, может идти как линейно

(из-за ”наматывания“ линий магнитного поля), так и экспоненциально из-за

магнито-вращательной неустойчивости [151]. Максимальная величина поля,

которая может быть достигнута в процессе усиления, зависит от времени су

ществования данной конфигурации – она может быть, например, разрушена

путём излучения большого количества гравитационных волн в случае даже

незначительного отклонения от осесимметричности [148]. Другим ограничите

лем может служить эффект всплывания магнитного поля [153] – тороидальная

конфигурация с сильным магнитным полем может всплывать на поверхность,

тем самым эффективно останавливая дальнейшее усиление поля.
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Темп потери энергии при истечении �̇�𝑚 зависит от величины поля 𝐵,

угловой частоты вращения Ω и размера объекта 𝑅:

�̇�m ∼ Ω4𝐵2𝑅6

𝑐3
(2.74)

Если считать, что электромагнитное излучение гамма-всплесков вызывается

именно магнитарным механизмом �̇�GRB = �̇�𝑚, то для 𝑅 ∼ 106 см и Ω ∼

4000 − 6000 легко оценить величину магнитного поля:

𝐵 ∼ (1014 − 1016) Гс . (2.75)

Эта оценка хорошо совпадает с оценками величины поля, образующегося в

процессе слияния.

В численных симуляциях процесса слияния двойных НЗ [154] было полу

чено, что время существования слившегося объекта до окончательного коллап

са составляет несколько десятков мс и практически не зависит от начальных

условий. Если считать, что время усиления магнитного поля идентично для

всех коротких гамма-всплесков, то финальное распределение магнитных полей

выводится из начального. Это утверждение неявно подтверждается сходством

между наблюдаемым распределением светимостей коротких гамма-всплесков

и распределением магнитных полей в сливающихся двойных НЗ [155].

2.4.2. Наблюдения быстро вращающихся магнитаров с помощью

телескопа LOFAR

Быстро вращающийся сильнозамагниченный объект может генерировать

радиоизлучение так же, как и обычные радиопульсары. Механизм радиоизлу

чения пульсаров до сих пор широко обсуждается (см., например, обзор [156]),

поэтому в дальнейшем проблема будет рассматриваться феноменологически –

радиосветимость будет считаться пропорциональной темпу потерь вращатель

ной энергии

𝐿r𝑎𝑑 = 𝜂�̇�, (2.76)
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Рис. 2.3 Коэффициент эффективности конверсии мощности торможения �̇� в

радиоизлучение 𝜂 как функция�̇� (log-log) для (a) всех миллисекундных пуль

саров (вверху слева), (b) МСП с частотами 𝑓 > 50 Гц (вверху справа), (c)

100 Гц (внизу слева) и (d) 200 Гц (внизу справа). 𝜂 описывается степенным

законом 𝜂 ∝ �̇�𝛾. Для быстровращающихся МСП зависимость эффективности

конверсии от �̇� ослабевает. Параметры МСП были взяты из [91].
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c коэффициентом эффективности конверсии 𝜂 зависящим от темпа потери

энергии �̇�. Используя графики Рис. 2.3, для дальнейших оценок была при

нята следующая степенная зависимость:

𝜂(�̇�) = 10−5

(︃
�̇�

1035 эрг с−1

)︃𝛾

, (2.77)

−1/2 < 𝛾 < 0. Оценка 𝛾 = −1/2 (т.е. 𝜂 ∼ 1/
√︀
�̇�) также получается из расчёта

эффективности производства вторичных пар в обычных пульсарах [156].

Для оценок потока в радиодиапазоне был использован спектр, который

может быть описан степенным законом с спектральным индексом 𝛼 = −2:

𝐹 (𝑓) ∝ 𝑓−2. Рассматривались объекты с следующим темпом потери энергии:

�̇� = 1050÷52 эрг с−1. Ожидаемая плотность потока на частоте 100 МГц тогда

оценивается как:

𝐹 ∼ 8 × 103+15𝛾�̇�1+𝛾
50

(︂
1 Гпк
𝐷

)︂2

Ян . (2.78)

where �̇�50 = �̇�/1050 эрг c−1 .

Длительность радиоимпульса будет короче, чем промежуток времени от

слияния до окончательного коллапса в чёрную дыру, т.е. меньше чем несколько

десятков мс 6. Возможно, что быстрые радиовсплески (FRB-fast radio bursts)

[157] возникают при слиянии двойных НЗ.

Возможно ли детектирование этих всплесков с помощью телескопа LOFAR?

Основной интерес представляют наблюдения на частоте 120 МГц в высокоча

стотной полосе (High-Band Antenna – HBA). Наблюдения на низких частотах

затруднены из-за эффектов распространения в межзвёздной и межгалактиче

ской среде, таких как, например, дисперсии и рассеяния. Эффект дисперсии

может быть учтён с помощью алгоритмов дедисперсии (см. раздел А.2), в то же

время наблюдения этого эффекта позволяют говорить о внегалактической при

роде транзиента. Более того, именно существование дисперсионной задержки
6 В некоторых моделях этот интервал может быть значительно больше, до нескольких секунд [149].

в этом случае наблюдаемый радиосигнал будет на два-три порядка ярче.
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делает возможным наблюдение радио-предшественника после триггера, ини

циированного гамма-всплеском. Рассеяние же в межзвёздной и межгалакти

ческой среде лишь затрудняет наблюдения, необратимо размывая короткие

импульсы. Уширение очень сильно зависит от частоты наблюдений, 𝜏s𝑐 ∝ 𝑓−4.

Таким образом, импульс с собственной шириной ∼ 10 мс и плотностью потока

(2.78) будет уширен до 𝜏sc ∼ 102(𝐷/1 Гпк)2 с и наблюдаемая плотность потока

будет значительно ниже:

𝐹obs(120 МГц) ∼ 6 × 102+15𝛾�̇�1+𝛾
50

(︂
1 Гпк
𝐷

)︂4

мЯн (2.79)

Используя параметры телескопа LOFAR [158], для наблюдательной кон

фигурации 13 станций ядра + 7 удаленных станций достигается чувствитель

ность:

𝑆13+7 = 40

(︂
𝑆𝑁𝑅

10

)︂(︂
𝐷

1 Гпк

)︂−1(︂
∆𝑓

4 МГц

)︂−1/2

мЯн, (2.80)

где ∆𝑓 – это ширина полосы. Легко оценить максимальное расстояние 𝐷, с

которого LOFAR может наблюдать транзиент:

𝐷 =
(︁

1.5 × 101+15𝛾�̇�1+𝛾
50

)︁1/3
Гпк (2.81)

Частота наблюдений коротких гамма-всплесков, полученная из каталога

BATSE, составляет ∼ 170 год−1 [159], около 30 процентов всплесков наблюда

лись на небольших красных смещениях 𝑧 < 0.2 (𝐷 = 1 Гпк) [160]; эти числа

были использованы для получения ожидаемого количества обнаружений с по

мощью LOFAR показанных на Рис. 2.4.

2.4.3. Заключение

Слияние двойных НЗ приводит к образованию дифференциально враща

ющегося массивного объекта, который в итоге может коллапсировать в чёрную

дыру, окружённую замагниченным тором. Численные симуляции [151] показы

вают, что магнитное поле этого объекта может усиливаться вплоть до очень
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Рис. 2.4 Ожидаемая частота детектирований на телескопе LOFAR как функ

ция параметра 𝛾 (уравнение (2.77)) для различных полных светимостей:

штрих-, пунктир-, и штрих-пунктирные линии иллюстрируют 𝐸50 = 1, 10,

и 100, соответственно.
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значительных величин 1015 − 1016 Гс. Такой объект способен служить источ

ником короткого гамма-всплеска. До коллапса (и гамма-всплеска) этот объект

может порождать релятивистское истечение плазмы. Небольшая доля мощно

сти этого истечения может быть излучена в радиодиапазоне. Эффективность

задаётся коэффициентом 𝜂, который может зависеть от полного темпа потери

энергии 𝜂 ∝ (�̇�)𝛾 по аналогии с поведением МСП.

В наиболее оптимистичном сценарии заявленная чувствительность LOFAR

на частоте 120 МГц позволит осуществить детектирование с уровнем сигнал

шум > 10 коротких всплесков (собственная продолжительность 10-100 мс, рас

тянутая рассеянием в межгалактической среде до ∼ 100 с) ассоциированных с

короткими гамма-всплесками с расстояниями до 𝑧 < 1.3 на уровне ∼ 90 собы

тий/год. При мере дисперсии 1000 см−3пк и наблюдениях на низких частотах

120 МГц, импульс будет задержан на ∼ 300 c по отношению к гамма-сигналу.

Такой значительный промежуток времени позволяет произвести перенаправ

ление синтезированной диаграммы направленности LOFAR.

Обнаружение нетепловых радиовсплесков, связанных с короткими гамма

всплесками, будет указывать на существование сверхсильных магнитных по

лей в механизме гамма-всплеска. Полученная мера дисперсии может служить

для непосредственной оценки расстояния до гамма-всплеска. Поиск таких сиг

нало также может осуществляться в обзорах неба, производимых телескопом

LOFAR, транзиенты со схожими характеристиками могут быть связанны с ”ор

фанными“ гамма-всплесками. Также информация от LOFAR может быть ис

пользована в совместном анализе с современными гравитационно-волновыми

телескопами.

2.5. Выводы ко второй главе

Наблюдения в радиодиапазоне могут быть использованы для поиска гра

витационных волн в очень широком диапазоне частот. Анализ вращательных
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параметров пульсаров может быть использован для поиска волн в диапазоне

сверхнизких частот 10−12 − 10−8 Гц (раздел 2.1). Наличие значительного сто

хастического фона на высоких частотах (>100 МГц) может вызвать искаже

ния в наблюдаемом спектре реликтового излучения (раздел 2.2). При слиянии

сверхмассивных чёрных дыр возникают специфические гравитационно-волно

вые сигналы, так называемые ”всплески с памятью“. Такие всплески также

будут влиять на пульсарные наблюдения, позволяя обнаруживать слияния

СМЧД в локальной Вселенной (раздел 2.3). Основными предполагаемыми ис

точниками ГВ для наземных лазерных интерферометров считаются сливаю

щиеся нейтронные звёзды. При слиянии НЗ на короткое время может образо

вываться быстро вращающийся и сильно замагниченный объект, который мо

жет излучать в радиодиапазоне как обычные пульсары, но на много порядков

сильнее. Такой объект может наблюдаться как радиотранзиент на новейшем

радиотелескопе LOFAR. Эти наблюдения могут с большой пользой дополнять

наблюдения гравитационно-волнового детектора (лазерного интерферометра).
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Глава 3

Исследование распределения масс в Галактике и

за её пределами

В предыдущих главах было показано, что пульсарное хронометрирование

является очень мощным инструментом по исследованию гравитационных волн

в широком частотном диапазоне. Этот метод может быть использован для ис

следования не только ГВ, но и других нестационарных возмущений метрики.

Очевидным кандидатом являются возмущения метрики, которые порождают

ся движущимися массами, появляющаяся в итоге переменная задержка Ша

пиро может привести к наблюдаемым ОУ МПИ [17]. Анализ этих МПИ может

дать информацию о массе движущегося тела, поэтому пульсарное хрономет

рирование может служить дополнительным к микролинзированию средством

изучения масс тяготеющих тел в Галактике. Оба этих родственных метода осо

бенно ценны, так как позволяют получить массы даже одиночных тел, в то

время как большинство астрономических методов определения масс тел свя

зано с наблюдениями двойных систем. Пульсарное хронометрирование будет

особенно полезно при наблюдении объектов в балдже Галактики, где наблюде

ния в оптике и близких диапазонах затрудены из-за громадного поглощения в

этом направлении. Также пульсарное хронометрирование может быть исполь

зовано для поисков космических струн – объектов, возникающих во многих

моделях теоретической физики и космологии [89]. Эволюция космологической

сети струн очень сложна, в её ходе могут в большом количестве образовы

ваться замкнутые петли, которые будут концентрироваться в гравитационных

потенциалах галактик, в том числе и нашей [161]. Пересечение такой петлёй

луча зрения до пульсара вызовет появление весьма характерных остаточных

уклонений в рядах МПИ этого пульсара, очень близких по форме к тем, что

вызвал бы ГВ “всплеск с памятью” (см. раздел 2.3), и используя пульсарные
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наблюдения, можно поставить сильные ограничения на концентрацию петель

космических струн в галактике [162]. Также пересечение струной луча зрения

на любой источник приводит к кратковременному удвоению потока от него.

Этот характерный признак может быть использован для ограничения распро

странённости струн в космологических масштабах [163].

3.1. Распределение массы в Галактике по данным

пульсарного хронометрирования

Эффект возникает из-за того, что массивное тело (звезда, черная дыра

или облако темной материи), которое пролетает недалеко от линии пульсар

- наблюдатель, создает задержку во времени прихода сигналов пульсара к

наблюдателю. Исследование эффекта было проведено в 1995 в работе [164].

Было показано, что его влияние вызовет быстрый рост остаточных уклонений

моментов приходов импульсов (ОУ МПИ) и последующую релаксацию к невоз

мущенному значению. Влияние эффекта будет значительным на протяжении

нескольких лет и максимальная амплитуда ОУ МПИ составит ∼ 20-30 мкс,

при условии, что гравитационная линза обладает значительной массой и про

летает на небольшом расстоянии от линии пульсар-наблюдатель (∼ 10 мкс ду

ги). События микролинзирования, вызываемые пролетами линз на небольшом

расстоянии, очень редки, но очевидно, что в той или иной степени пульсары

подвержены влиянию эффекта, который по аналогии с оптикой будет назы

ваться эффектом слабого микролинзирования, вызванного пролетом линз на

значительном расстоянии от линии пульсар-наблюдатель. Ранее было предло

жено использовать влияние эффекта при хронометрировании миллисекундных

пульсаров для детектирования MACHO (Massive Astrophysical Compact Halo

Objects) [165]. Увеличение числа наблюдаемых пульсаров и временной продол

жительности серий наблюдений позволяют надеяться на обнаружение МАСНО

[166]. Если ОУ МПИ будут меньше 10 нс, то вероятность эффекта будет по
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рядка 0.1 для пульсара, удаленного на несколько килопарсек и наблюдаемого

на протяжении 10 лет.

3.1.1. Применение формализма эйконала к хронометрированию

пульсаров

Изменение фазы электромагнитной волны при ее распространении может

быть получено из решения уравнения Гамильтона-Якоби для безмассовой ча

стицы:

𝑔𝜇𝜈
𝜕𝑆

𝜕𝑥𝜇
𝜕𝑆

𝜕𝑥𝜈
= 0 (3.1)

где S - функция эйконала(фаза) распространяющейся электромагнитной вол

ны, 𝑔𝜇𝜈 - метрика пространства-времени. В случае метрики, описывающей

сферически - симметричное гравитационное поле, существует точное решение

уравнения, в том числе и для сильного поля. В дальнейшем использовалось

приближение слабого поля, поскольку для эффекта слабого микролинзирова

ния только это приближение является важным. В случае слабого поля метрика

имеет вид:

𝑔𝜇𝜈 = 𝜂𝜇𝜈 + ℎ𝜇𝜈 (3.2)

Здесь 𝜂𝜇𝜈 -метрика Минковского, ℎ𝜇𝜈-малые добавки к метрике, описывающие

гравитационное поле сферически - симметричного тела (звезды). Рассмотрим

точное решение уравнения (3.1) в поле Шварцшильда и возьмем асимптотику

этого решения для случая, когда расстояние от тяготеющего центра до линии

пульсар-наблюдатель значительно больше, чем радиус Шварцшильда [46].

𝜓 = 𝜓𝑙 +
𝑟𝑔𝜔

𝑐
𝑎𝑟𝑐ℎ(

𝑟

𝜌
) (3.3)

Здесь 𝜓 - полное изменение фазы волны вдоль траектории луча света, 𝜓𝑙 -

изменение фазы волны вдоль траектории луча света, в которое входит распро

странение света в отсутствии гравитационного поля линзы и
”
геометрическая

задержка“, возникающая из-за распространения света по геодезической отлич
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Рис. 3.1 Возникновение эффекта гравитационного микролинзирования.

ной от прямой. В рассматриваемом случае слабого микролинзирования
”
гео

метрическая задержка“ много меньше второго члена в (3.3) , 𝑟𝑔- радиус Шварц

шильда притягивающего тела, 𝑟𝑔 = 2𝐺𝑀
𝑐2 , 𝑀 -масса линзы. 𝜔-частота электро

магнитной волны, 𝑟 - некоторая точка на траектории луча, 𝜌-расстояние по

пути ближайшего подхода луча к звезде (прицельный параметр луча). Набег

фазы из-за распространения волны в пространстве по геодезической линии не

рассматривался, интересовало лишь изменение фазы волны из-за действия гра

витационного поля, хотя это изменение и является малой добавкой к обычному

набегу фазы при распространении волны в пространстве (рис. 3.1) . Полное

изменение фазы волны, соответствующее приходу луча от источника ( распо

ложенном на расстоянии 𝑅− от начала координат, совпадающих с положением

линзы), его прохождению на минимальном расстоянии от линзы и уходу к на
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блюдателю (𝑅+ ) получается
”
сшивкой“ двух решений [46]. Первое решение -

изменение фазы при распространении от источника электромагнитной волны

𝑅− до места ближайшего подхода к гравитирующему телу:

𝛿𝜓− = 𝜓(𝑟 = 𝑅−) − 𝜓(𝑟 = 𝜌) =
𝑟𝑔𝜔

𝑐
𝑎𝑟𝑐ℎ(

𝑅−

𝜌
) (3.4)

второе - это изменение фазы при распространении от места ближайшего под

хода к телу до наблюдателя 𝑅+

𝛿𝜓− = 𝜓(𝑟 = 𝑅+) − 𝜓(𝑟 = 𝜌) =
𝑟𝑔𝜔

𝑐
𝑎𝑟𝑐ℎ(

𝑅+

𝜌
) (3.5)

Таким образом, полное изменение фазы, вызываемое воздействием гравитиру

ющего объекта будет суммой двух решений (3.4) и (3.5):

∆𝜓 =
𝑟𝑔𝜔

𝑐
𝑙𝑛(

4𝑅−𝑅+

𝜌2
) (3.6)

Изменение фазы, вызванное этим эффектом, зависит от времени, потому что

от времени зависит прицельный параметр 𝜌. Рассмотрим два различных мо

мента времени 𝑡1 и 𝑡2, и рассчитаем, насколько меняется эта фазовая добавка:

∆𝜓2 − ∆𝜓1 =
𝑟𝑔𝜔
𝑐 ln(𝑅−1𝑅+1

𝑅−2𝑅+2

𝜌21
𝜌22

) =
𝑟𝑔𝜔
𝑐

[︁
ln(𝑅+2

𝑅+1
) + ln(𝑅−2

𝑅−1
) + ln(𝜌

2
1

𝜌22
)
]︁

(3.7)

Индексы относятся к величинам в различные моменты 𝑡1 и 𝑡2 соответ

ственно. Первые два члена много меньше третьего, так что мы можем перепи

сать выражение (3.7):

∆𝜓2 − ∆𝜓1 =
𝑟𝑔𝜔

𝑐
ln(

𝜌21
𝜌22

) (3.8)

Прицельный параметр 𝜌(𝑡) зависит от времени следующим образом: 𝜌(𝑡) =√︀
𝜌20 + 𝑣2(𝑡− 𝑡0)2. Здесь 𝜌0 - минимальный прицельный параметр, 𝑣- скорость

относительного движения пульсара и линзы, спроектированная на небесную

плоскость, 𝑡0 - момент времени, соответствующий максимальному сближению

линзы и пульсара (на небесной плоскости).

Уравнение для фазовой добавки может быть переписано для получения

уравнения временной задержки, которая будет наблюдаться как уклонение мо



93

ментов приходов импульса - МПИ. Эти уклонения не зависят от частоты элек

тромагнитной волны в отличие от временных запаздываний в дисперсионной

межзвездной среде:

𝛿𝑇 =
∆𝜓2 − ∆𝜓1

𝜔
=
𝑟𝑔
𝑐

ln(
𝜌21
𝜌22

) = −𝑟𝑔
𝑐

ln(
𝜌20 + 𝑣2(𝑡2 − 𝑡0)

2

𝜌20 + 𝑣2(𝑡1 − 𝑡0)2
) (3.9)

Уравнение (3.9) можно упростить, если приравнять время первого отсчета 𝑡1

нулю и опустить второй индекс, 𝑡2 ≡ 𝑡 :

𝛿𝑇 = −𝑟𝑔
𝑐

ln(
𝜌20 + 𝑣2(𝑡− 𝑡0)

2

𝜌20 + 𝑣2𝑡20
) (3.10)

Здесь: 𝑡 -продолжительность наблюдений пульсара (отсчет времени на

чинается в момент первого наблюдения), 𝑡0 - момент наибольшего сближения

пульсара и линзы. Следует отметить, что действие гравитационного поля вы

зывает появление кроме уже рассмотренной задержки Шапиро и так называ

емую
”
геометрическую “ задержку , связанную с тем, что геодезическая не

прямая. Однако, как показано в [167], вклад этой части эффекта будет мал

для случаев слабого микролинзирования, которые рассматриваются в данной

работе. Удобно рассмотреть задачу в
”
плоскости линзы“ (рис. 3.2) и перейти от

линейных мер к угловым: 𝜌0 = 𝜃0𝑑 ,𝑣 = 𝜇𝑑, где 𝜃0 –минимальное угловое рас

стояние на небесной сфере между линзой и пульсаром, 𝜇 – угловая скорость

относительного движения пульсара и линзы (которая в основном возникает

из-за собственного движения пульсара), 𝑑 – расстояние между пульсаром и

наблюдателем. Выражение
”
линза близка к пульсару“ следует понимать в том

смысле, что объекты близки на небесной сфере, не обязательно в физическом

пространстве.

𝛿𝑇 = −𝑟𝑔
𝑐

ln(
𝜃20 + 𝜇2(𝑡− 𝑡0)

2

𝜃20 + 𝜇2𝑡20
) (3.11)

Величина 𝜃0 зависит от положения пульсара в Галактике. Чем выше число

линз в окрестности пульсара, тем меньше будет значение этой величины.
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Рис. 3.2 Плоскость гравитационной линзы в которой рассматривается задача.

3.1.2. Оценки для миллисекундного пульсара B1937+21

Для дальнейших оценок были выбраны два миллисекундных пульсара:

в двойной системе - J1643-1224 и изолированный B1937+21. Критерии выбо

ра пульсаров были следующими: во-первых, пульсары должны иметь пери

од в несколько миллисекунд, иначе точность хронометрирования будет слиш

ком низка; во-вторых, они должны уже иметь достаточно протяженные ря

ды наблюдений. В-третьих, пульсары должны находится на как можно боль

шем расстоянии и луч от них должен проходить через как можно более на

селенные области Галактики для того, чтобы эффект мог иметь наблюдае

мую величину. Выбранные пульсары достаточно удалены и расположены в

сравнительно
”
населенных областях “ Галактики (B1937+21: 𝑙𝐼𝐼 = 57.510∘,

𝑏𝐼𝐼 = −0.290∘, 𝑟𝑝 = 3.6кпк (𝑟𝑝-расстояние до пульсара); J1643-1224: 𝑙𝐼𝐼 =
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5.670∘, 𝑏𝐼𝐼 = 21.220∘𝑟𝑝 = 4.86 кпк) [91], поэтому вероятность того, что мы смо

жем наблюдать влияние эффекта значительно выше, чем для большинства

других миллисекундных пульсаров. Необходимо определить величины 𝜃0 и 𝑡𝑒 -

характерную продолжительность взаимодействия. Для конкретности расчета

плотности звезд по соседству с пульсаром принята модель Галактики [168], ко

торая в настоящее время корректируется по данным последних наблюдений.

Поправки к параметрам можно учесть, внося их в соответствующие соотно

шения. Однако следует ожидать, что эти коррекции качественно не изменят

картины эффекта

𝑛(𝑟, 𝑧) = 𝑛0 exp(−𝑟 −𝑅0

3500
) exp(− 𝑧

325
)𝑝𝑐−3 (3.12)

где: 𝑛0 = 0.1 – плотность звезд в окрестности Солнца в единицах пк−3, 𝑟 -рас

стояние от оси вращения Галактики, 𝑧 – расстояние от Галактической плоско

сти, 𝑅0 =8000 пк – расстояние от центра Галактики до Солнечной системы,

3500 пк и 325 пк - радиальный и вертикальный масштабы модели соответствен

но.

𝑁(𝜃, 𝜑) =

𝑟𝑝∫
0

𝑛(𝜉, 𝜃, 𝜑)𝜉2𝑑𝜉 (3.13)

Здесь: 𝑁(𝜃, 𝜑) - искомая плотность линз в направлении на пульсар, (направле

ние задается углами 𝜃,𝜑). 𝜃- угол между линией пульсар-наблюдатель и Галак

тической плоскостью, 𝜑- угол между проекций линии пульсар-наблюдатель и

линией Солнечная система - центр Галактики; 𝜉- расстояние от наблюдателя

(рис. 3.3).

𝑟(𝜉, 𝜃, 𝜑) =
√︁
𝑅2

0 + 𝜉2 cos2(𝜃) − 2𝑅0𝜉 cos(𝜑) cos(𝜃)

𝑧(𝜉, 𝜃, 𝜑) = 𝜉 sin(𝜃)
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Рис. 3.3 Рисунок, поясняющий углы и расстояния в формуле (3.14) для оценки

плотности линз в окрестности пульсара.
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𝑁(𝜃, 𝜑) =

𝑟𝑝∫
0

𝑛0𝜉
2 exp(

16

7
) exp(−

√︀
𝑅2

0 + 𝜉2 cos2(𝜃) − 2𝑅0𝜉 cos(𝜑) cos(𝜃)

3500
) exp(

𝜉 sin(𝜃)

325
)𝑑𝜉

(3.14)

Среднее угловое расстояние между пульсаром и ближайшей звездой мо

жет быть найдено из значения плотности 𝑁(𝜃, 𝜑): 𝜃1 = 1√
𝜋𝑁(𝜑,𝜃)

. Величины

𝜃0 и 𝑡𝑒 были получены из симуляции следующим образом: вокруг пульсара на

небесной сфере описывалась окружность радиусом 𝜃1 , затем большое коли

чество (1000) тестовых линз с собственным движением 𝜇 запускалось с этой

окружности под случайными углами 𝛼 к радиусу [169]. Угол 𝛼 лежал в ин

тервале 0∘ − 90∘. Рассмотрение же углов, лежащих в интервале 90∘ − 180∘

эквивалентно рассмотрению задачи с 𝑡0 меньше 0, то есть случая, когда макси

мальное сближение имело место в прошлом. Из усреднения углов 𝛼 получался

некоторый средний угол 𝛼0 из котророго в дальнейшем получалось значение

углового расстояния наибольшего сближения: 𝜃0 = 𝜃1 sin𝛼. Для оценки харак

терного времени заметного взаимодействия по порядку величины было взято

следующее выражение: 𝑡𝑒 = 𝜃0
𝜇 . Если величина 𝑡𝑒 заметно превосходит 100 лет,

то из этого можно заключить, что на интервалах продолжительности наблю

дения (около 20 лет) эффект заметного влияния оказывать не будет. Следует

отметить, что собственное движение 𝜇, используемое в симуляции, есть относи

тельное собственное движение пульсара и линзы. В результате были получены

распределения для 𝜃0 и 𝑡𝑒, и их средние значения, которые и использовались

в дальнейших оценках. Масса линзы принималась равной одной солнечной.

Интересен также вопрос о влиянии на эффект объектов гало Галактики. К

сожалению, пока и о распределелении масс в гало и о составляющих его объек

тах известно немного и поэтому оценки будут достаточно приблизительными

и будут очень сильно зависеть от выбранной модели гало. Для оценок была
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выбрана модель гало [170].

𝜌ℎ𝑎𝑙𝑜(𝑟, 𝑧) = 𝜌0
𝑟2 + 𝑧2

𝑞2

𝑟20

⎛⎜⎝1 +

√︁
(𝑟2 + 𝑧2

𝑞2 )

𝑟0

⎞⎟⎠
−4.2

(3.15)

𝜌0 = 1.263𝑀⊙/пк3, 𝑟, 𝑧 – расстояния от оси вращения Галактики и от галак

тической плоскости соответственно, 𝑞 = 0.8 – показатель сплющености гало,

𝑟0 = 1090 пк –постоянная модели. Плотность объектов гало на небесной сфере

в направлении на рассматриваемый пульсар и расстояние от пульсара до бли

жайшего объекта гало было найдено аналогично случаю диска и балджа. Эти

оценки сильно зависят от средней массы объектов составляющих гало. Если

взять эту массу равной одной солнечной (как в случае других компонент Га

лактики), то для пульсара В1937+21 расстояние до ближайшего объекта гало

𝜃1ℎ𝑎𝑙𝑜 = 7.5′′, для J1643-1224 𝜃1ℎ𝑎𝑙𝑜 = 7′′. Вклад объектов гало в эффект для

первого пульсара будет мал (порядка 0.1), для второго же вклад объектов га

ло будет сравним с вкладом объектов диска. Следует еще раз отметить, что

расчеты были сделаны в конкретной модели строения гало.

Еще большая неопределенность существует в оценках влияния на пуль

сарные наблюдения скоплений
”
темной материи“. Существует большое коли

чество различных моделей, параметры которых весьма различаются. Для оце

нок была выбрана модель [171], в которой ТМ находится в гало Галактики

в составе
”
облаков“ разного масштаба – от 106𝑀⊙ до 1𝑀⊕. Количество обла

ков ТМ в гало с массой, близкой к земной и размерами 0.01 пк, по оценкам

составляет величину 1015. Можно оценить расстояние от пульсара В1937+21

до ближайшего облака. Оно примерно в 100 раз меньше расстояния от этого

пульсара до ближайшего объекта диска: 𝜃1𝐷𝑀 = 25 мкс дуги. Величина ОУ

определится выражением (3.9), и ее значение будет порядка ∼ 𝑟𝑔
𝑐 . Облако ТМ

с массой близкой к земной вызовет ОУ не превышающие нескольких десятых

наносекунды за десять лет. В действительности, так как угловой размер обла

ков много больше (в 10-100 раз), чем полученное угловое расстояние от облака
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до пульсара, то рассматривать задачу в приближении точечной линзы уже

невозможно и эффект будет еще слабее. Величины, которые необходимы для

дальнейших вычислений применительно к выбранным пульсарам J1643-1224,

B1937+21, приведены ниже

Таблица 3.1 Величины, определяющие амплитуду и продолжительность рас

сматриваемого эффекта.
PSR 𝜃1 𝜇 𝜃0 𝑡𝑒

J1643-1224 7.3” ∼ 10мс дуги/год 4.7” 470 лет

B1937+21 2.5” ∼ 10мс дуги/год 1.5” 150 лет

На рис. 3.4 видно влияние эффекта на ОУ МПИ: разницу между предвы

численными и фактически наблюдающимися значениями МПИ, однако после

стандартной процедуры обработки результатов пульсарного хронометрирова

ния останутся только члены кубичного и выше порядков (см. раздел А.2).

Линейный же и квадратичный члены войдут в наблюдаемые значения перио

да пульсара 𝑃 и его первой производной �̇� и не могут быть найдены другими

способами. Уклонения МПИ, возникающие из-за влияния эффекта, могут быть

записаны следующим образом:

𝛿𝑇𝑝𝑜𝑠𝑡𝑓𝑖𝑡 = 𝐶𝑡3 +𝐷𝑡4 + 𝐸𝑡5 (3.16)

Здесь 𝐶,𝐷,𝐸 - это коэффициенты в разложении в ряд Тейлора функции (3.11)

при 𝑡 = 0. Можно показать, что быстрейшее увеличение уклонений происхо

дит, если начало наблюдений находится в 50-150 годах от момента 𝑡0, потому

что третья производная имеет максимум в этом интервале. Если же началь

ное наблюдение пришлось на момент наибольшего сближения, тогда основную

роль в эффекте будут играть члены четвертого порядка и выше, и ОУ МПИ

будут расти гораздо медленнее. Следует отметить, что в ОУ МПИ не входят

члены, зависящие от скорости относительного движения линейно, так как они

также переопределяют наблюдаемые значения периода пульсара 𝑃 . Величи
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Рис. 3.4 Остаточные уклонения МПИ пульсара В1937+21 из-за действия эф

фекта до стандартной процедуры обработки.
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Рис. 3.5 Остаточные уклонения МПИ пульсара В1937+21 после стандартной

процедуры обработки. Сплошная линия соответствует 𝑡0=0, штрих-50 годам и

пунктир-100 годам, соответственно.

на ОУ МПИ после вычитания линейного и квадратичного членов может быть

выражена как: 𝛿𝑇𝑝𝑜𝑠𝑡𝑓𝑖𝑡 = −𝑟𝑔
𝑐 ln(𝜃

2
0+𝜇2(𝑡−𝑡0)

2

𝜃20+𝜇𝑡20
) − 𝐴(0)𝑡 − 𝐵(0)𝑡2 , где А(0) , В(0)

-линейный и квадратичный коэффициенты при 𝑡 = 0.

𝐴(0) =
2𝑟𝑔
𝑐

𝜇2𝑡0
𝜃20 + 𝜇2𝑡20

𝐵(0) = −𝑟𝑔
𝑐

𝜇2

𝜃20 + 𝜇2𝑡20
+

2𝑟𝑔
𝑐

𝜇4𝑡20
(𝜃20 + 𝜇2𝑡20)

2

На рис. 3.5 представлены ОУ МПИ для трех различных значений 𝑡0 .

Остаточные уклонения МПИ примерно в 10 нс, вызванные эффектом, по

явятся, если продолжительность серии наблюдений превысит 20 лет. Остаточ

ные уклонения могут быть значительными, если 𝜃1 (угловое расстояние между
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Рис. 3.6 Остаточные уклонения пульсара в случае близкого прохождения лин

зы (рассматривается только эффект слабого микролинзирования).

пульсаром и ближайшей звездой) гораздо меньше средней величины. На гра

фике ((рис. 3.6)) изображены уклонения в случае, если 𝜃1 = 0.15 мс дуги.

Вероятность такого близкого прохождения составляет ∼ 0.005 для B1937+21.

Эта вероятность уменьшается обратно пропорционально квадрату 𝜃1. Величи

на уклонений может составить 800-1000 нс за 20 лет.

Влияние эффекта также может быть значительным для пульсаров в ша

ровых скоплениях (или пульсаров, расположенных за ними). (𝑛 = 103−4пк−3, 𝐿

(длина пути луча в скоплении)= 10 пк, 𝑑 (расстояние до скопления) = 1 − 10

кпк). Величины 𝜃1 и 𝜃0 уменьшаются, так как плотность звезд в скоплении

гораздо выше, чем в остальной Галактике. Поэтому в скоплении амплитуда

эффекта будет порядка 1 мкс за 20 лет. Это значительно больше чем для обыч
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ных пульсаров вне шаровых скоплений(∼ 10 нс за те же 20 лет). В скоплении

время взаимодействия пульсара и линзы составит около 20-30 лет. Однако,

криволинейность движения пульсара в скоплении, связанная с мощными гра

витационными полями в нём, будет влиять на наблюдаемые ОУ МПИ гораздо

сильнее.

3.1.3. Наблюдения пульсаров, расположенных за балджем

галактики

В настоящее время большинство пульсаров, для которых ведется точное

хронометрирование, находится на расстоянии не далее 5 кпк от Солнечной си

стемы. Общее число наблюдаемых пульсаров приближается к двум тысячам.

С введением в строй радиотелескопа нового поколения SKA (Square Kilometer

Array, 2020 год) станет возможным наблюдение практически всех пульсаров

Галактики - по оценкам около 20000 [172]. Особенный интерес представляют

наблюдения пульсаров, расположенных за балджем и особенно за галактиче

ским центром (ГЦ), но пока наблюдение таких пульсаров, и тем более точное

хронометрирование их, невозможно. Будущие наблюдения позволят уточнить

внутреннюю структуру балджа и ядра Галактики [167]. Оценим, насколько

сильным будет влияние эффекта на наблюдения таких пульсаров. Оценка про

водилась таким же способом, как и для пульсаров в диске. Для описания стро

ения балджа использовалась модель сплющенного экспоненциального балджа

[173]. Рассматривался случай распространения луча через центр Галактики

вдоль длинной оси балджа (поворотом балджа на угол в 20∘ относительно

линии Земля-ГЦ пренебрегалось).Влияние эффекта будет тем ниже, чем даль

ше пульсар отстоит от ГЦ. В слабое микролинзирование вносят свой вклад и

объекты диска (∼ 0.15 от величины всего эффекта). Следует отметить, что

сложная структура внутренней части балджа (сверхмассивная черная дыра

или сверхплотное звездное скопление в центре) для простоты не рассматри

валась. Пусть пульсар расположен за ГЦ на расстоянии 10 кпк от Земли (2
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Рис. 3.7 Остаточные уклонения в случае наблюдения пульсаров расположен

ных за балджем.

кпк за центром Галактики). Среднее расстояние 𝜃1 между пульсаром и бли

жайшей линзой составит 0.09 угл. сек, что в 25 раз меньше, чем для пульсара

B1937+21, поэтому влияние эффекта будет гораздо сильнее (рис.3.7). При на

блюдении пульсаров, расположенных за балджем также возможно, что более

чем одна линза пройдет на небольшом расстоянии от луча зрении. В случае

такого многократного линзирования ОУ будет больше и их поведение в зави

симости от времени будет сложнее.

Отклонения за 20 лет составят величину в несколько микросекунд. Эта

величина будет наблюдаемой, анализ хода остаточных уклонений различных

пульсаров, расположенных за ГЦ и в окрестности его, позволит изучить распре

деление масс в этой области Галактики, которое с трудом может быть получено
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Таблица 3.2 Те же величины, что и в Табл. 3.1, для пульсара расположенного

за ГЦ
PSR 𝜃1 𝜇 𝑡𝑒

J1745-2900 90 мс дуги ∼ 5мс дуги/год 20 лет

каким-либо иным методом.

3.1.4. Заключение

Можно сделать следующие выводы: средние уклонения МПИ из-за эф

фекта слабого гравитационного микролинзирования составит около 10 нс для

пульсара B1937+21, если время наблюдений превысит 20 лет. Эти уклонения

могут быть сведены к нулю при использовании в процедуре обработки дан

ных хронометрирования производных порядка выше квадратичного (не для

пульсаров в шаровых скоплениях или за балджем), так как регрессионный по

лином высокого порядка замаскирует проявления эффекта, если время взаи

модействия с линзой значительно превышает продолжительность наблюдений.

Остаточные уклонения могут быть гораздо больше: если пульсар находится за

балджем Галактики, то ОУ могут достигать нескольких микросекунд для ряда

протяженностью в 20 лет. Если пульсар находится в шаровом скоплении, то эти

отклонения могут достигать величины в несколько сотен наносекунд за 20 лет,

но они вероятнее всего будут меньше, чем ОУ, вызванные криволинейностью

траектории собственного движения пульсара в шаровом скоплении.

3.2. Ограничение на концентрацию лёгких космических

струн в Галактике из пульсарных наблюдений

Космические струны естественным образом возникают в большом коли

честве моделей инфляции [174] (также см. ссылки в [161]). Схожие объекты,

которые часто называют космическими суперструнами, могут образовывать
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ся в фундаментальных теориях струн и М-теориях [175]. В данном разделе оба

этих класса будут рассматриваться вместе, так как их наблюдаемые проявле

ния совпадают.

Основной параметр, описывающий струну – это её натяжение 𝜇, которое

связано с эффективном масштабом энергии Λ теории, в которой струна может

рождаться: [89]
𝐺𝜇

𝑐2
∼ Λ2

𝑀 2
Planck

.

В ранних теориях струны образовывались в эпоху Великого Объедине

ния и поэтому их натяжение было порядка 10−6. Изначально возможные на

тяжения были ограничены с обеих сторон: 10−11 < 𝐺𝜇/𝑐2 < 10−6, однако

дальнейшие теоретические изыскания показали, что в действительности ниж

него предела не существует и теоретически могут существовать струны про

извольно малого натяжения [176]. Космические струны с низким натяжени

ем могут объяснять некоторые астрофизические вопросы, например, струны с

𝐺𝜇/𝑐2 ∼ 10−12 могут быть важными источниками космических лучей высоких

энергий [177].

Численные симуляции [178] показывают, что доля энергии в струнах Ω𝑠

(в единицах критической плотности 𝜌0 = 3𝐻2
0/8𝜋𝐺) не зависит от космологи

ческого времени. Также в недавних симуляциях было получено, что струны

не являются доминирующей компонентой во Вселенной [179]. Так как вопрос

ещё не является решенным, в данном разделе Ω𝑠 будет рассматриваться как

свободный параметр, на который необходимо наложить ограничения из наблю

дений.

Попытки ограничить концентрацию струн уже предпринимались: доста

точно тяжелые струны, например, оставляли бы характерные следы в наблю

даемом реликтовом излучении и в формах далёких линзированных галактик.

Эти методы позволили исключить возможность существования струн с𝐺𝜇/𝑐2 ≥

10−7 во Вселенной [180, 181]. Более строгие, но и более модельнозависимые
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ограничения, могут быть получены из пульсарного хронометрирования – кос

мические струны являются мощным источником ГВ, которые, в свою очередь,

могут быть детектированы обычными методами, рассмотренными выше [88].

Этот метод исключает заметное присутствие струн в диапазоне натяжений

𝐺𝜇/𝑐2 < 10−9 − 10−8 [182]. Космический интерферометр eLISA будет в состоя

нии изучать ГВФ от более лёгких струн вплоть до 𝐺𝜇/𝑐2 ∼ 10−14 − 10−16.

Сеть струн обладает сложной структурой, где сочетаются длинные пря

мые сегменты и большое количество петель различных длин 𝐿, которые сфор

мировались в ходе пересечений прямых сегментов. Эти петли релятивистски

колеблются (𝛽 ∼ 𝒪(1)) с амплитудой порядка 𝐿 и периодом 𝑇 = 𝐿/2𝑐, ис

пуская гравитационные волны и постепенно распадаясь. Только достаточно

длинные петли дожили до настоящего времени. В [161] было показано, что вы

жившие длинные (𝐿 ∼ 1 пк и выше) петли сильно кластеризованы, на уровне

чуть меньшем, чем тёмная материя. В центральных областях больших галак

тик, таких как наша, плотность струн может превышать космологическую в

105 раз. Это увеличение значительно усиливает чувствительность эксперимен

тов по детектированию локальной популяции струн [161].

В данном разделе исследуется как увеличение концентрации влияет на

перспективы детектирования этой популяции. Используется два наблюдатель

ных проявления – линзирование фоновых объектов на струнах и т.н. эффект

Кайзера-Стеббинса, который может оказывать наблюдаемое влияние на хро

нометрирование миллисекундных пульсаров.

3.2.1. Ожидаемое количество событий и ограничения из отсутствия

детектирования.

Первым будет рассмотрен эффект линзирования фонового объекта стру

ной 1, в котором два идентичных изображения источника появляются в тот
1 Хотя, в принципе, интересует линзирования струнными петлями, итоговый результат неотличим

от линзирования длинными струнами, если размер петли превосходит характерный размер линзированного
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промежуток времени, когда он находится в узкой полосе вдоль струны [183].

Ширина этой полосы 𝛿 задаётся натяжением струны 𝜇 и локальным наклоне

нием струны к лучу зрения 𝜃:

𝛿 = 8𝜋 |sin 𝜃| 𝐺𝜇
𝑐2

𝐷ls

𝐷os
, (3.17)

где 𝐷os и 𝐷ls – расстояния от наблюдателя до источника и от струны до источ

ника (вдоль луча зрения), соответственно. Для струн с сравнительно малым

натяжением, которые рассматриваются в этом и следующих разделах, эти два

изображения не могут быть разделены и эффект проявляется в увеличении

полного потока по мере того, как источник входит в полосу.

Вторым потенциально наблюдаемым проявлением является так называе

мый эффект Кайзера-Стеббинса [184], который возникает из-за допплеровско

го сдвига, индуцированного нетривиальным коническим пространством-време

нем вокруг движущейся струны. Этот эффект проявляется в скачке ∆𝜈 наблю

даемой частоты 𝜈 любого излучения от источника, который пересекает струна.

Величина эффекта также пропорциональна натяжению:

∆𝜈

𝜈
= 8𝜋 |sin 𝜃| 𝐺𝜇

𝑐2
𝛽⊥𝛾, (3.18)

где 𝛾 = (1−𝛽2)−1/2 и 𝛽⊥ – лоренц-фактор струны и перпендикулярная (струне)

компонента её поперечной (по отношению к лучу зрения) скорости относитель

но источника, выраженная в единицах скорости света 𝑐. Сам по себе такой

разрыв слишком мал, чтобы его можно было бы наблюдать непосредственно,

но он может проявлять себя в интегральной форме ОУ МПИ.

Оба эффекта вызываются пересечением струной луча зрения. Поэтому

вероятность обоих эффектов для выбранного источника отличается от стан

дарной величины 𝑝0 = 1−exp(−𝜏0), где 𝜏0 – оптическая толща, которая даётся

долей неба, покрытой космическими струнами. 𝜏0 полезна как оценка сравни

объекта на много порядков величины. Самый большой источник, который будет рассматриваться ниже,

имеет поперечник 1 а.е. и все столь малые петли уже давно распались в ГВ
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тельной (не)важности перекрытия – по порядку величины она равна оптиче

ской толще по микролинзированию на точечных линзах с такой же Ω, которая

известна из наблюдений и не превосходит 10−6 для большинства направлений.

Поэтому можно считать, что видимого пересечения струн не происходит и в

любой момент времени источник пересекается максимум одной струной.

Ожидаемое количество событий зависит от того, как часто струны пересе

кают направление на выбранный источник, и так как они являются протяжен

ными объектами и движутся с релятивистскими скоростями, то заметаемая за

достаточно большой промежуток времени площадь намного превосходит сум

марную площадь их полос в любой момент времени (в статическом случае),

дающую 𝜏0.

Каждый источник, заметённый струной, будет производить два изобра

жения, разделённых на угол (3.17) – общий поток может увеличиться вдвое,

наблюдаемая же частота источника скачком изменится на (3.18). Для того,

чтобы оценить “оптическую толщу”, необходимо найти ширину полосы, кото

рую струна заметает за время обзора 𝑇 – она даётся произведением 𝑐⟨𝛽⊥⟩𝑇 ,

где ⟨𝛽⊥⟩ – типичная величина 𝛽⊥ для струн Галактики:

d𝜏 =
𝜌𝑠
𝜇
𝑐⟨𝛽⊥⟩𝑇d𝐷, (3.19)

это выражение может быть очень большим для низких натяжений 𝜇. Веро

ятность 𝑝 того, что произойдёт скачок (в яркости или частоте) выражается

простой формулой 𝑝 = 1 − exp(−𝜏).

Модель эксперимента, которая рассматривается в этом разделе, заклю

чается в длительном наблюдении (𝑇 ) большого количества 𝑁 источников в

поисках скачка яркости или частоты. Струны имеют натяжение 𝜇 и их кос

мологическая плотность равна Ω𝑠. Также учитывается локальное увеличение

плотности на фактор 𝜂 в галактическом потенциале [161]:

𝜌𝑠 = Ω𝑠𝜂𝜌0 = Ω𝑠𝜂
3𝐻2

0

8𝜋𝐺
,
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𝐻0 – постоянная Хаббла, значение коэффициента 𝜂 было получено в [161].

Для оценки того как отсутствие детектирования событий в обзоре огра

ничивает параметры (Ω, 𝜇), удобно использовать байесовский подход. Для вы

бранной комбинации параметров вероятность того, что эффект будет наблю

даться в 𝑖-м источнике, даётся следующим выражением:

𝑝𝑖 = 1 − exp

⎛⎝−Ω𝑠𝜌0
𝜇

𝑇𝑐⟨𝛽⊥⟩
𝐷𝑖∫
0

𝜂d𝐷

⎞⎠ (3.20)

где коэффициент увеличения 𝜂 интегрируется по лучу зрения до источника.

Для того чтобы получить вероятность того, что влияние эффекта будет

замечено, необходимо как-то учесть ограниченную эффективность любого экс

перимента. Даже если скачок яркости (или частоты) произойдёт, он может

остаться недетектированным, потому что наблюдения не происходят в непре

рывном режиме, эффект слишком слаб или скрыт в сильной переменности

самого источника. Учёт неидеальной эффективности достигается умножением

𝑝𝑖 на фактор эффективности κ𝑖 который оценивает вероятность детектирова

ния случившегося эффекта.

Так как пересечения струнами будут происходить независимо для всех

источников, то вероятность 𝑄 отсутствия событий в обзоре есть просто произ

ведение вероятностей недектирования для каждого источника:

𝑄 = 𝒫 (No detection|Ω𝑠, 𝜇) =
𝑁∏︁
𝑖=1

(1 − κ𝑖𝑝𝑖) ,

что, в смысле байесовского подхода сводится к правдоподобию

𝑄(Ω𝑠, 𝜇) =
𝑁∏︁
𝑖=1

⎧⎨⎩1 − κ𝑖

⎡⎣1 − exp

⎛⎝−Ω𝑠𝜌0
𝜇

𝑇𝑐⟨𝛽⊥⟩
𝐷𝑖∫
0

𝜂d𝐷

⎞⎠⎤⎦⎫⎬⎭ .

Апостериорное распределение плотности (Ω𝑠, 𝜇), следующее из отсутствия де

тектирования, даётся теоремой Байеса:

𝑝′ (Ω𝑠, 𝜇) = 𝑄(Ω𝑠, 𝜇)𝑝(Ω𝑠, 𝜇)

[︂∫
d𝑝(Ω𝑠, 𝜇)𝑄(Ω𝑠, 𝜇)

]︂−1

(3.21)
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где интегрирование в знаменателе распространяется на область заданную апри

орной оценкой 𝑝(Ω𝑠, 𝜇).

Возможен и альтернативный подход – 𝑝′(Ω𝑠, 𝜇) может быть интерпретиро

вано как (масштабированная) плотность вероятности Ω𝑠 для фиксированной

величины натяжения 𝜇, так что вероятность того, что плотность струн меньше,

чем Ω, записывается как:

𝑃 (Ω𝑠, 𝜇) =

Ω𝑠∫
0

𝑝′(Ω′
𝑠, 𝜇)dΩ′

𝑠

⎡⎣∞∫
0

𝑝′(Ω′
𝑠, 𝜇)dΩ′

𝑠

⎤⎦−1

. (3.22)

Коэффициент эффективности κ𝑖 зависит не только от (Ω𝑠, 𝜇), но и от

характеристик обзора, в том числе от свойств наблюдаемых источников. Этот

коэффициент будет подсчитан ниже.

Удобен выбор κ𝑖 ∈ {0, 1}, если 𝜂 – константа в исследуемом объёме, функ

ция правдоподобия записывается в простой форме:

𝑄(Ω𝑠, 𝜇) = exp

[︃
−Ω𝑠𝜌0

𝜇
𝜂(𝜇)𝑐⟨𝛽⊥⟩

∑︁
𝑖:κ𝑖=1

𝑇𝑖𝐷𝑖

]︃
(3.23)

= exp

[︃
−Ω𝑠𝜂(𝜇)

𝐺𝜇/𝑐2
3⟨𝛽⊥⟩𝐻2

0

8𝜋𝑐

∑︁
𝑖:κ𝑖=1

𝑇𝑖𝐷𝑖

]︃
,

где суммирование идёт только по источникам, для которых κ𝑖 = 1.

Выражение для функции правдоподобия (3.22) значительно упрощает

ся при выборе плоской априорной оценки для Ω𝑠. В этом случае 𝑄(Ω𝑠, 𝜇) =

exp [−Ω𝑠/Ω(𝜇)], где чувствительность эксперимента

Ω(𝜇) ≡

[︃
𝜂(𝜇)

𝐺𝜇/𝑐2
3⟨𝛽⊥⟩𝐻2

0

8𝜋𝑐

∑︁
𝑖:κ𝑖=1

𝑇𝑖𝐷𝑖

]︃−1

. (3.24)

Эта величина ограничивает плотность Ω𝑠 на заданном уровне достоверности

𝑃 :

Ω𝑠(𝜇, 𝑃 ) = −Ω(𝜇) ln(1 − 𝑃 ) (3.25)

=
𝐺𝜇

𝑐2𝜂(𝜇)

8𝜋𝑐 ln 1/(1 − 𝑃 )

3⟨𝛽⊥⟩𝐻2
0

(︃∑︁
𝑖:κ𝑖=1

𝑇𝑖𝐷𝑖

)︃−1

.
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3.2.2. Гравитационное линзирование космическими струнами

Феноменология линзирования

Гравитационное линзирование на космических струнах обладает харак

терными признаками [89] – если точечный источник, попадает в узкую полосу

ширины 𝛿 вдоль струны, то с другой стороны от струны появляется его вто

рое изображение, угловое расстояние между двумя изображениями составляет

тоже 𝛿. По мере того, как источник приближается к линзе, его второе изобра

жение движется в направлении от неё, первое изображение исчезает, когда

источник касается струны (см. Рис. 3.8).

Если эти два изображения не могут быть разрешены, как, например, в рас

сматриваемом случае, то наблюдатедь может детектировать лишь временное

увеличение потока от источника. Для небольшого источника, который пол

ностью попадает в полосу 𝛿, поток увеличится в два раза. Для больших ис

точников увеличение потока будет определяться долей площади источника,

попадающей в полосу.

Для диска равномерной яркости простые геометрические соображения

позволяют получить относительное увеличение площади и потока:

𝑓(𝑥) =
1

𝜋

(︁
arcsin 𝑦 + 𝑦

√︀
1 − 𝑦2

)︁⃒⃒⃒𝑦=min(1,(𝑥+𝛿/2)/𝑟)

𝑦=max(−1,−(𝑥−𝛿/2)/𝑟)
, (3.26)

где 𝑟 – радиус источника и 𝑥 – расстояние от его центра до струны (середины

полосы).

Для небольших источников, 𝑟 ≤ 𝛿/2, амплитуда эффекта 𝑓max = 1, в то

время, как для источников с 𝑟 > 𝛿/2:

𝑓max =
2

𝜋

⎡⎣arcsin
𝛿

2𝑟
+

𝛿

2𝑟

√︃
1 −

(︂
𝛿

2𝑟

)︂2
⎤⎦ .

Для очень больших источников, 𝑟 ≫ 𝛿 , эти выражения сводятся к:

𝑓(𝑥) ≈ 2𝛿

𝜋𝑟

√︂
1 −

(︁𝑥
𝑟

)︁2
и 𝑓max ≈

2𝛿

𝜋𝑟
.
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Рис. 3.8 Вид изображений и ожидаемые кривые блеска при линзировании стру

ной однородного диска. От левого верхнего до правого нижнего угла меняется

размер диска (в единицах ширины полосы 𝛿): 𝑟/𝛿 = 0.2, 0.5, 2, 5. Положе

ние струны и границ полосы показаны сплошной и пунктирными линиями,

соответственно.
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На Рис. 3.8 показан ход процесса линзирования и соответствующие кривые

блеска для дисков различных радиусов.

Кривые блеска для источников более сложной формы будут схожими

и для небольших источников кривые блеска будут практически идентичны

ми кривым, представленным в левой верхней части Рис. 3.8, за исключением

только небольшой разницы в форме “крыльев”, ведущих к “плато”. Более важ

ным является факт, что амплитуда, т.е. высота “плато”, будет той же самой,

𝑓max = 1, и это является особенностью линзирования малых источников стру

нами, который не может быть вызван никакими другими причинами.

Временной масштаб 𝑡 события линзирования задаётся угловой скоростью

струны ⟨𝛽⊥⟩𝑐/𝐷ol относительно источника в плоскости неба:

𝑡 =
(𝛿 + 2𝑟⊥)𝐷ol

𝑐⟨𝛽⊥⟩
= 2

𝐷ol

𝐷os

(︂
𝜋2
𝐺𝜇

𝑐2
𝐷ls

𝑐⟨𝛽⊥⟩
+

𝑅

𝑐⟨𝛽⊥⟩

)︂
, (3.27)

где 2𝑟 = 2𝑅/𝐷os обозначает угловой размер источнка

В зависимости от размера источника, возможны два различных режима

линзирования. В случае большого источника, 𝑟 ≫ 𝛿, амплитуда и временной

масштаб задаётся размером самого источника:

𝑓max ≈ 4𝜋
𝐺𝜇

𝑐2
𝐷ol

𝑅
и 𝑡 ≈ 2𝑅

𝑐⟨𝛽⊥⟩
𝐷ol

𝐷os
. (3.28)

Для малых источников, 𝑟 ≪ 𝛿, амплитуда насыщается, а масштаб зависит уже

от характеристик струны:

𝑓max = 1 и 𝑡 ≈ 2𝜋2
𝐺𝜇

𝑐2
𝐷ol𝐷ls

𝐷os𝑐⟨𝛽⊥⟩
. (3.29)

3.2.3. Поиск с использованием метода пульсарного

хронометрирования

Обычно метод пульсарного хронометрирования используется, чтобы огра

ничить присутствие космических струн достаточно непрямым способом – по

производимому их осцилляциями ГВФ. В этом подразделе рассматривается



115

другой эффект – поиск ОУ МПИ, возникающих, когда луч зрения на пульсар

пересекается струной.

Пересечение мгновенно меняет видимую частоту вращения пульсара на

небольшую величину ∆𝜈 (3.18). Этот эффект идентичен эффекту, вызываемо

му гравитационно-волновым всплеском с памятью, за исключением того, что

последний действует одновременно на все пульсары в ансамбле, в то время

как струна оказывает влияние только на ОУ МПИ пересекаемого пульсара.

Наблюдательные проявления ГВ всплесков с памятью были изучены в разде

ле 2.3 [81].

Сдвиг в частоте будет приводить к появлению в ОУ (до фитирования)

ломаной линии, значение ОУ до момента пересечения будет строго равно 0, по

сле него ОУ будут расти линейно. Стандартная процедура редукции, которая

включает в себя подгонку с перебором заранее неизвестных значений часто

ты пульсара и его первой производной, приводит к поглощению линейного и

квадратичного трендов в ОУ МПИ (см. среднюю часть в Рис. 3.9).

Был выбран следующий критерий детектирования – амплитуда ОУ МПИ

𝛿𝑠, вызванная эффектом Кайзера-Стеббинса, должна минимум в два раза пре

вышать СКО ОУ МПИ пульсарного шума 𝜎:

𝛿𝑠 ∼ 2𝜎, (3.30)

Используя уравнения (2.45-2.47), можно выписать:

𝛿𝑠 ≈ 3

64

∆𝜈

𝜈
𝑇 , (3.31)

где 𝑇 – полная продолжительность наблюдений пульсара.

Этот критерий соответствует следующему выбору κ:

κ =

⎡⎣ 1, 𝑠 ≥ 2𝜎

0, в ином случае
, (3.32)
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Рис. 3.9 ОУ МПИ генерированныее с помощью программы fake пакета

tempo2 [185]. Первый рисунок показывает 10 лет наблюдений пульсара с СКО

ОУ МПИ 𝜎 = 150 нс, второй иллюстрирует влияние пересечения луча зрения

струной с 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−15 на 4-ый год наблюдений (опуская шум хрономет

рирования); третий рисунок есть “сумма” двух предыдущих – симулировано

пересечение луча зрения на “реальный” пульсар с 𝜎 = 150 нс.
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Рис. 3.10 Совместные ограничения на среднюю плотность петель космических

струн из наблюдений CoRoT , RXTE и PPTA( уровень достоверности 𝑃 =

95%. Пульсарные наблюдения дают самые сильные ограничения вплоть до

натяжений 𝐺𝜇/𝑐2 ∼ 10−14, а более лёгкие струны ограничены наблюдениями

рентгеновского источника Sco X-1; наблюдения CoRoT слабо ограничивают

распространённость струн.

что эквивалентно (cм. 3.31)

κ =

⎡⎣ 1, 𝐺𝜇/𝑐2 ≥ 64𝜎/(3𝜋2𝑇 )

0, в ином случае
. (3.33)

Теперь, используя (3.24, 3.25), можно получить ограничения на концен

трацию струн Ω𝑠 из данных пульсарных наблюдений на радиотелескопах в

Парксе [186], Аресибо [93] и Грин-Бэнке [187]. Детали этих данных представ

лены в Таблице 3.3. Получающиеся ограничения показаны на Рис. 3.10.
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Таблица 3.3 Пульсары, входящие в различные пульсарные ансамбли, включая

Паркс, Аресибо (*) и Аресибо + Грин-Бэнк(**). Приведены следуюшие пара

метры: СКО шума тайминга 𝜎, расстояние до пульсара 𝐷os [91], длительность

наблюдений 𝑇 ; также приведены минимальные натяжения 𝜇min струн, кото

рые могут быть детектированы (3.33).
Имя пульсара 𝜎 (мкс) 𝐷 (кпк) 𝑇 (лет) 𝐺𝜇min/𝑐

2 × 1015

J0437-4715 0.2 0.16 4.3 3.3

J0613-0200 1.1 0.48 5.5 14

J0711-6830 1.6 1.04 4.4 26

J1022+1001 2.2 0.40 5.5 28

J1024-0719 1.3 0.53 5.5 17

J1045-4509 3.0 3.24 5.2 41

J1600-3053 1.0 2.67 5.5 13

J1603-7202 1.9 1.64 5.5 24

J1643-1224 1.7 4.86 5.4 22

J1713+0747 0.5 1.12 5.5 6.0

J1730-2304 1.9 0.51 4.6 29

J1732-5049 3.5 1.81 5.5 45

J1744-1134 0.8 0.48 5.5 10

J1824-2452 1.7 4.90 3.1 39

J1857+0943* 1.0 0.91 8 12

J1909-3744 0.6 1.14 5.5 8

J1939+2134** ∼2.0 17 8.33 8

J2124-3358 2.4 0.25 3.8 45

J2129-5721 1.2 2.55 5.5 15

J2145-0750 1.1 0.50 4.3 18
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3.2.4. Результаты и обсуждение

На Рис. 3.10 показаны окончательные ограничения, полученные из анали

за пульсарных наблюдений, а также получающиеся из рентгеновских наблюде

ний Sco X-1 и прецизионной фотометрии CoRoT . Наиболее сильные ограниче

ния получаются из пульсарных наблюдений, в области легчайших струн срав

нимые ограничения даёт анализ данных наблюдений Sco X-1 RXTE. Данные

оптических наблюдений CoRoT , доступные сейчас, слабо ограничивают рас

пространённость струн в рассматриваемом диапазоне натяжений. Существую

щие наблюдения позволяют ограничить среднюю плотность петель космиче

ских струн на уровне Ω𝑠 ∼ 10−3 для струн с натяжением 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−14. Для

струн с большим натяжением эти ограничения ослабевают пропорционально

𝜇−1 для 𝐺𝜇/𝑐2 ≤ 10−13 и 𝜇−1.5 для 𝐺𝜇/𝑐2 > 10−13 из-за меньшего коэффициен

та кластеризации 𝜂 для более тяжёлых струн.

С вводом в строй радиотелескопа SKA ограничения будут значительно

усилены. Ансамбль пульсаров на SKA будет состоять из ∼100 объектов, ко

торые будут наблюдаться с точностью лучшей, чем 100 нс. Точные пределы

зависят от расстояний до пульсаров, но очевидно, что ограничения будут улуч

шены на порядки величины.

3.3. Ограничение на космологическую плотность струн

из переменности внегалактических источников

Ограничения, рассмотренные в предыдущем разделе, возникают из анали

за прецизионных наблюдений галактических источников. Сильные ограниче

ния получаются из-за увеличения концентрации петель струн в галактическом

гравитационном потенциале (коэффициент 𝜂). Однако, амплитуда эффекта

этого усиления рассчитывается теоретически и поэтому подвержена неопре

делённостям, которые не так легко оценить на текущем уровне понимания
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проблемы.

В данном разделе показано, что близкие по силе ограничения могут быть

получены даже без использования эффекта кластеризации; эти пределы при

менимы как к петлям так и к прямым сегментам струн. Значимая оптическая

толща в этом случае достигается не за счёт повышенной плотности струн в

Галактике (эффект кластеризации), а за счёт космологических расстояний до

источников – квазаров. Возможное линзирование этих источников струнами

могло бы вызвать избыток двухкратных скачков в потоках источников при

рассмотрении нескольких различных эпох (см. предыдущий раздел). Предло

женный метод является достаточно общим и может быть применён для обзоров

в разных волновых диапазонах, при условии, что размеры источников в этих

диапазонах малы.

3.3.1. Метод: наблюдательные пределы на вероятность удвоения

потока

Как было рассмотрено выше, достаточно малые источники при прохож

дении струны перед ними испытывают удвоение потока, что соответствует

∆𝑚0 = 2.5 lg 2 ≈ 0.75𝑚 в терминах звёздных величин. Кривая блеска при

таком прохождении также обладает характерным плато, ширина которого за

висит от времени пересечения полосы 𝛿.

Такая характерная форма кривой блеска влияет на функцию распреде

ления фактора увеличения 𝜇 (не надо путать его с натяжением струны) ис

точника, линзированного струной. Эта функция состоит из гладкой части при

1 < 𝜇 < 2 и двух 𝛿-функций, которые соответствуют отсутствию линзирования

𝜇 = 1 и максимально линзированному сценарию 𝜇 = 2 Плотность распределе

ния позволяет вычислить плотность вероятности 𝑝(∆𝑚) скачка наблюдаемой

величины ∆𝑚 между двумя эпохами наблюдений. Из-за симметрии между дву

мя эпохами наблюдений это чётная функция, она состоит из трёх 𝛿-функций

при ∆𝑚 = 0 и ∆𝑚 = ±∆𝑚0 вдобавок к гладкой компоненте 𝑝(∆𝑚) для
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−∆𝑚0 < ∆𝑚 < ∆𝑚0:

𝑝(∆𝑚) = 𝑝(∆𝑚) + 𝑃𝛿(∆𝑚∓ ∆𝑚0) +𝑄𝛿(∆𝑚). (3.34)

Для источников с неизвестным профилем яркости невозможно вычислить глад

кую часть функции, однако, амплитуды 𝛿-функций могут быть вычислены до

статочно просто. Если линзирование струнами, как ожидается, является ред

ким явлением, то 2𝑃 равно оптической толще по линзированию 𝜏 ≪ 1 (см.

(3.46)).

Использование ансамбля источников для исследования переменности под

разумевает сравнение яркостей источников в две (или больше) различных эпо

хи и анализ различных статистических мер изменения яркости (см., например,

[188, 189]). Для поиска струн наиболее важным является плотность распреде

ления 𝑓(∆𝑚).

Если бы наблюдаемые источники не были бы переменны, то 𝑓(∆𝑚) была

бы прямой наблюдательной оценкой плотности увеличения вызванного стру

нами, 𝑝(∆𝑚). Квазары, к сожалению, являются сильно переменными источ

никами на большинстве масштабов времени (например, [190]). Тем не менее,

эффект, вызванный линзированием может проявляться в 𝑓(∆𝑚) этих объек

тов, как избыток ±∆𝑚0 вариаций. В этом заключается смысл предложенного

метода.

Это может быть строго описано следующим образом: переменность, вы

званная струнами, является внешней по отношению к квазарам и поэтому рас

пределение наблюдаемых изменений потока 𝑓(∆𝑚) есть свёртка её 𝑝(∆𝑚) с

частью, вызванной внутренними процессами (и ошибками измерений) 𝑠(∆𝑚);

для 𝑝(∆𝑚), которая дана выражением (3.34) эта свёртка записывается как:

𝑓(∆𝑚) = 𝑄𝑠(∆𝑚) + 𝑃𝑠(∆𝑚∓ ∆𝑚0)) + 𝑠(∆𝑚) (3.35)

где 𝑠(∆𝑚) – свёртка плотности 𝑠(∆𝑚) и (неизвестной) гладкой компоненты,

возникающей при линзировании, 𝑝(∆𝑚). На Рис. 3.11 для примера показана
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Рис. 3.11 Распределение плотности 𝑓(∆𝑚) вариаций яркости ∆𝑚 между из

мерениями обзора Sloan Digital Sky Survey (SDSS) для > 25 000 квазаров. Рас

пределение в трёх фильтрах SDSS, 𝑖, 𝑟 and 𝑔, выведено из результатов [188].

Ошибки на графике соответствуют пуассонову шуму, вызванному конечностью

числа квазаров в каждом бине ∆𝑚.

плотность распределения 𝑓(∆𝑚), полученная по данным оптических наблюде

ний обзора SDSS [188].

Уравнение (3.35) позволяет получить параметр 𝑃 , непосредственно свя

занный с плотностью струн:

𝑃 =
𝑓(∆𝑚) −𝑄𝑠(∆𝑚) − 𝑠(∆𝑚)

𝑠(∆𝑚+ ∆𝑚0) + 𝑠(∆𝑚− ∆𝑚0)
. (3.36)

Так как собственная переменность 𝑠(∆𝑚) неизвестна, то невозможно прямо

выделить сигнал, вызванный струнами, из наблюдаемой 𝑓(∆𝑚). Но если поло

жить, что вся переменность на определённом уровне ∆𝑚 вызвана струнами,

то это даст верхний предел на их вклад в переменность, что может быть ис

пользовано чтобы получить ограничения на их плотность:

𝑃 ≤ 𝑓(∆𝑚)

𝑠(∆𝑚+ ∆𝑚0) + 𝑠(∆𝑚− ∆𝑚0)
. (3.37)
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Линзирование струнами, скорее всего, есть редкое явление. В этом слу

чае амплитуды 𝑃 ≪ 1, 𝑠(∆𝑚) ≪ 𝑠(∆𝑚), 𝑄 ≈ 1 и наблюдаемая плотность

переменности 𝑓(∆𝑚) очень близка к собственной 𝑠(∆𝑚), кроме, может быть,

особых точек ∆𝑚 = ±∆𝑚0, где может быть важен вклад 𝑃𝑠(0). Можно ис

пользовать (3.37) в одной из особых точек, чтобы вывести верхний предел

𝑃 на параметр 𝑃 . Знаменатель в этих точках может быть аппроксимирован

наблюдаемой функцией 𝑓(∆𝑚):

𝑃 ≈ 𝑓(±∆𝑚0)

𝑓(0) + 𝑓(±2∆𝑚0)
≈ 𝑓(±∆𝑚0)

𝑓(0)
; (3.38)

где учтено, что 𝑓 , измеренная в ∆𝑚 = ±2∆𝑚0, значительно меньше своего

пикового значения в нуле (см. Рис. 3.11).

3.3.2. Зависимость вероятности от плотности космических струн.

Амплитуда 𝑃 – это вероятность того, что поток от источника будет от

личаться в два раза в две различные эпохи наблюдений 𝑡 и 𝑡 + ∆𝑡. Так как

удвоение потока есть максимальное увеличение яркости, которое может быть

достигнуто в процессе линзирования, источник должен быть полностью в по

лосе струны в одну эпоху и полностью снаружи в другую. Из-за симметрии

задачи можно считать, что источник был внутри в первую эпоху и заменить

∆𝑡 абсолютной величиной:

2𝑃 = 𝒫 [∆𝑚(𝑡) = ∆𝑚0 and ∆𝑚(𝑡+ |∆𝑡|) = 0] . (3.39)

Угловая ширина полосы была определена выше (3.17).

Пусть 𝑥 – это начальное положение источника на плоскости линзы от

носительно внешнего края полосы (сама струна в этих координатах находит

ся в 𝑥𝑠 = −∆/2). Положение источника во вторую эпоху будет тогда 𝑥 +

𝛽⊥𝑐|∆𝑡|/(1 +𝑧l)𝐷ol, где 𝛽⊥𝑐 – перпендикулярная (по отношению к струне) ком

понента поперечной (по отношению к лучу зрения) скорости струны относи

тельно источника; фактор (1+𝑧l)
−1 появляется из-за релятивистской поправки
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к наблюдаемому интервалу времени ∆𝑡 – линза расположена на красном сме

щении 𝑧l. Струны движутся релятивистски 𝛽 ∼ 𝒪(1) [89]; в расчётах, как и в

прошлом разделе, использовалась оценка 𝛽⊥ = 0.3. Так как рассматривается

линзирование одиночной струной, то для выполнения условий в (3.39) необхо

димо, чтобы центр источника был бы внутри полосы с запасом, как минимум,

на размер источника 𝑟⊥ = 𝑅⊥/𝐷os (𝑅⊥ –линейный размер источника) в первую

эпоху и с таким же запасом снаружи во вторую:⎧⎨⎩ |𝑥| ≤ ∆/2 − 𝑟⊥

𝑥+ 𝛽⊥𝑐|∆𝑡|/(1 + 𝑧l)𝐷ol ≥ ∆/2 + 𝑟⊥
(3.40)

Вместе эти условия ограничивают 𝑥 – он должен принадлежать узкой полосе с

шириной 𝜉, которая, в свою очередь, есть меньшее значение из пары ∆−2𝑟⊥ и

𝛽⊥𝑐|∆𝑡|/(1+𝑧l)𝐷ol−2𝑟⊥ до тех пор, пока это меньшее значение положительно,

в ином случае 𝜉 равно 0:

𝜉 = max

{︂
0,min

[︂
∆,

𝛽⊥𝑐|∆𝑡|
(1 + 𝑧l)𝐷ol

]︂
− 2𝑟⊥

}︂
. (3.41)

Вероятность того, что случайно расположенный источник лежал в полосе та

кой ширины от струны, при условии, что космологическая плотность струн

равна 𝜌/𝜇:

d𝜏 =
𝜌

𝜇
𝜉𝐷old�̄�ol = Ωs

3𝐻2
0

8𝜋𝐺𝜇
𝜔(𝑧l)𝜉𝐷old�̄�ol, (3.42)

где �̄� – собственное расстояние вдоль луча зрения, параметризуемое красным

смещением линзы 𝑧l.

В этой формуле были введены современная космологическая плотность

струн Ωs и её зависимость от красного смещения 𝜔(𝑧l) такие, что собственная

плотность 𝜌(𝑧l) = 𝜔(𝑧l)Ωs3𝐻
2
0/8𝜋𝐺. Для оценок использовались два закона эво

люции 𝜔(𝑧l) – соответствующий масштабируемому решению (scaling solution)

𝜔(𝑧) =

[︂
𝑑h(0)

𝑑h(𝑧)

]︂2
, (3.43)

и обычной пыли

𝜔(𝑧) = (1 + 𝑧)3. (3.44)
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В данный момент соотношение между вкладами от незамкнутых и замкну

тых струн в полную плотность Вселенной неизвестно, поэтому окончательные

результаты в части ограничений могут быть получены путём интерполяции

между результатами, вычисленными с использованием двух предельных зако

нов эволюции (3.43) и (3.44).

Уравнения (3.41, 3.42) дают вероятность 2𝑃 двухкратного скачка из-за

присутствия струны в каком-то инфинитезимальном интервале 𝑑𝑧. Это позво

ляет связать интегрированную оптическую толщу и плотность струн:

𝜏

Ωs
=

3𝐻2
0

8𝜋𝐺𝜇

𝑧s∫
0

d�̄�(𝑧l)𝜔(𝑧l)𝐷(𝑧l)𝜉 (𝑧l, 𝑧s, 𝜇, 𝑅⊥, |∆𝑡|) , (3.45)

используя

𝑃 =
1

2

(︀
1 − 𝑒−𝜏

)︀
=
𝜏

2
+ 𝒪(𝜏 2); (3.46)

вероятность симметрично увеличена в точках ∆𝑚 = ±∆𝑚0, поэтому возника

ет фактор 1/2 перед скобками.

3.3.3. Наблюдательные ограничения на плотность струн

Для того чтобы наложить верхние пределы Ω̂s на плотность струн, следу

ет просто приравнять верхний предел из наблюдений, 𝑃 , к оценке 𝑃 из (3.46)

в пределе 𝜏 ≪ 1:

Ω̂s =
2𝑃

𝜏/Ωs
. (3.47)

Числитель дроби может быть оценен с использованием (3.38) из плотности

распределения 𝑓(∆𝑚) вариаций яркости квазаров, которая, в свою очередь,

может быть прямо получена из данных наблюдений. Для иллюстрации можно

привести результаты, следующие из исследования оптического обзора SDSS

[191]. Анализ вариаций яркости 𝑁 = 25710 SDSS квазаров был проведён в

[188], эти результаты могут быть прямо использованы для цели ограничения

плотности струн. Плотность распределения функции 𝑓(∆𝑚) не была постро
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Таблица 3.4 Оценки на плотность распределения функции вариации яркости

∆𝑚 = 0,±∆𝑚0 в трёх фильтрах SDSS и соответствующие оценки 𝑃 . Вычис

ляется центральное значение 𝑓(0𝑚) = [𝑓(−0.05𝑚) + 𝑓(0.05𝑚)]/2; величина 𝑃 ,

представленная в таблице – это среднее значение величин, соответствующих

∆𝑚 = −∆𝑚0 и ∆𝑚 = ∆𝑚0 из (3.38).
Фильтры 𝑓(0𝑚) 𝑓(−0.75𝑚) 𝑓(0.75𝑚) 𝑃

𝑔 2.2 1.1 × 10−2 1.8 × 10−2 6.6 × 10−3

𝑟 2.5 7.6 × 10−3 8.8 × 10−3 3.2 × 10−3

𝑖 2.5 1.2 × 10−2 6.4 × 10−3 3.7 × 10−3

ена в работе [188] и была “вручную” выведена из данных, представленных на

Рис. 3 этой статьи.

Плотность распределения функции переменности в трёх фильтрах пред

ставлена на Рис. 3.11, в Таблице 3.4 показаны соответствующие значения 𝑓(∆𝑚)

в интересующих точка и оценки 𝑃 в каждом фильтре. Так как линзирование

является ахроматическим явлением (для достаточно тяжелых струн, ∆ ≥ 2𝑟⊥

для всех фильтров), а собственная переменность зависит от длины волны, мож

но взять наименьшее значение 𝑃 для подстановки в (3.47) – 𝑃 = 3.2 × 10−3 в

фильтре 𝑟.

Знаменатель дроби в (3.47) даётся правой частью выражения (3.45),

которая зависит от красного смещения источника, поэтому для оценок необхо

димо взять среднее красное смещение в распределении исследуемых квазаров.

Для оценки этого среднего был взят каталог квазаров SDSS Data Release 3

Catalogue [192].

Важным источником неопределённости в этом подходе, независимо от

длины волны обзора, является оценка физического размера источников 2𝑅⊥ –

размер области в границах которой производится большая часть наблюдаемого

потока. Размер квазара напрямую влияет на результаты, ограничивая чувстви
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тельность метода к струнам с натяжением меньше определенного граничного

значения. В оптическом диапазоне размер источников может оцениваться раз

ными способами, которые дают близкие, но не идентичные результаты: метод

карт реверберации указывает на размеры в диапазоне 𝑅 ∼ (1016 − 1017) см

[193], а оценки по данным микролинзирования дают несколько меньшие зна

ечния 𝑅 ∼ (1015 − 1016) см [194]. Оба метода зависят от выбранных моде

лей источника. Для дальнейших оценок были выбраны три величины 2𝑅⊥ ∈

{1015, 1016, 1017} см, размер 1016 см брался в качестве опорного.

Величина среднего расстояния между эпохами наблюдений ∆𝑡 была взята

из Рис. 4 [188] – из него видно, что характерное расстояние в системе отсчёта

источника составляет ∆𝑡/(1+𝑧s) ∼ (100−200) дней. Так как среднее значения

красного смещения квазаров в обзоре SDSS 𝑧s ≈ 1.5, то среднее расстояние

составляет ∆𝑡 = 150 дней × 2.5 ≈ 3.2 × 107 c.

3.3.4. Заключение

В разделе был разработан метод поиска космических струн по характерно

му признаку – удвоению потока, вызванному линзированием на струнах. Если

бы такой эффект существовал, то в обзорах большого количества источников,

проводимых в две и более различные эпохи, мог бы наблюдаться избыток на

уровне переменности, который соответствует изменению потока в два раза.

На Рис. 3.12 показаны верхние пределы на среднюю космологическую

плотность струн, полученную из наблюдаемой переменности более чем 25 000

квазаров в обзоре SDSS (как функция натяжения 𝐺𝜇/𝑐2). В зависимости от

физического размера источника, область натяжений, где возникают ограниче

ния, простирается на пять порядков величины. Эти ограничения слабо зависят

от космологической эволюции плотности струн, так как оба закона эволюции

(3.43) и (3.44) начинают заметно отличаться лишь сравнительно недавно, ко

гда “тёмная энергия” становится доминирующей компонентой плотности во

Вселенной.
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Рис. 3.12 Верхние пределы на среднюю современную космологическую плот

ность лёгких космических струн в зависимости от их натяжения 𝜇 полученные

из функции распределения переменности квазаров, показанной на Рис. 3.11.

Три пары кривых показаны для различных характерных размеров источни

ков 2𝑅⊥ of 1016 см (чёрный), 1017 см (синий, самые слабые ограничения) и

1015 см (красный, самые сильные ограничения). Сплошные линии соответству

ют “масштабируемой” эволюции плотности струн с красным смещением (3.43),

штриховые – закону “пылевидной” материи (3.44); обе кривые достаточно близ

ки. Тонкая серая линия показывает ограничения, полученные в предыдущем

разделе из рассмотрения локальных эффектов.
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Предложенный метод не зависит от локального увеличения плотности

струн и от специфической модели источника, если размер источника достаточ

но мал по сравнению с размером полосы вокруг струны.

3.4. Выводы к третьей главе

Наблюдения пульсаров могут быть использованы также для исследова

ния нестационарной метрики пространства-времени, создаваемой движущими

ся массивными телами (раздел 3.1). Прохождение массивного тела на неболь

шом расстоянии от линии пульсар-наблюдатель вызовет появление остаточных

уклонений МПИ. При наблюдении пульсаров расположенных в центральных

районах балджа Галактики, уклонения за 20 лет составят величину в несколько

микросекунд. Эта величина будет наблюдаемой, анализ ОУ МПИ различных

пульсаров, расположенных в окрестности ГЦ позволит изучить распределение

масс в центральной области Галактики, которое с трудом может быть получено

каким-либо иным методом.

Если во Вселенной существуют космические струны – объекты, теоретиче

ски предсказанные в различных вариантах расширения Стандартной модели

частиц, то численные симуляции показывают, что они образовывают сложную

сеть с пересечениями и отдельными петлями. Эти петли будут скапливаться

в гравитационном потенциале, таким образом их плотность в Галактике будет

повышена по отношению к средней космологической плотности. Наблюдения

пульсаров позволяют ограничить распространённость этих объектов в Галак

тике (раздел 3.2) – пересечение петлёй луча зрения на пульсар приведёт к

скачку наблюдаемой частоты пульсара, схожему со скачком, вызываемым про

хождением ГВ всплеска с памятью (см. раздел 2.3). Этот скачок проявится

в ОУ МПИ и анализ данных, полученных при наблюдениях пульсарных ан

самблей, позволяет значительно ограничить распространённость лёгких кос

мических струн в Галактике на уровне Ω𝑠 ∼ 10−3 (в единицах критической
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плотности) для струн с натяжением 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−14. В разделе 3.3 был раз

вит альтернативный подход по ограничению распространённости космических

струн во Вселенной. Наблюдения источников на космологических расстояни

ях позволяют ограничить среднюю плотность струн, вне зависимости от эф

фекта кластеризации в Галактике. Если имеется обзор большого количества

источников, который проводился в две и более различные эпохи, то наличие

струн (в определённом диапазоне натяжений) может вызвать изменение ярко

сти некоторых источников в два раза (в различные эпохи). Это может приве

сти к появлению наблюдаемого локального максимума у функции плотности

распределения переменности на этих особых точках, соответствующих изме

нению яркости в два раза. Развитый формализм является достаточно общим

и может быть применён для обзоров в любых диапазонах – для иллюстрации

были получены ограничения из наблюдений квазаров каталога SDSS на уровне

Ω𝑠 ∼ 5 × 10−3 для струн с натяжением 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−12



131

Глава 4

Ограничения на вклад первичных чёрных дыр в

тёмную материю из наблюдений нейтронных

звёзд

Иногда целый класс теоретических моделей может быть ограничен просто

из факта наблюдения некоторых астрономических объектов, т.е. эти модели

ограничиваются самим фактом существования этих объектов. Как будет пока

зано в этой главе, распространенность первичных чёрных дыр (ПЧД) серьезно

ограничивается наблюдениями нейтронных звёзд – пульсаров в шаровых скоп

лениях [21–23].

В данный момент существует большое количество наблюдательных сви

детельств в пользу существования дополнительной материи во Вселенной, так

называемой “тёмной материи” (ТМ, см., например, обзоры [195, 196]). Наблю

дения реликтового излучения позволили установить, что ТМ вносит ∼ 23% в

плотность энергии Вселенной, являясь основным видом материи, так как ба

рионное вещество даёт в сумме лишь 4% [197]. Природа ТМ в данный момент

неизвестна, масса возможных кандидатов заключена в широчайших пределах

от 10−20 эВ до миллионов солнечных масс. Хотя сейчас самым популярным

типом кандидатов являются новые стабильные частицы за пределами Стан

дартной модели, другие возможности не исключены1. Большие сложности в

теориях с новыми стабильными частицами возникают из-за того, что необхо

димо каким-то образом модифицировать Стандартную модель, которая про

верена до уровня в 10−9 и пока выдержала все испытания 2. Именно поэтому
1 Также не исключена возможность, что справедлива не ОТО, а другая теория гравитации, которая

и вызывает наблюдаемые эффекты. В данный момент, однако, гипотеза ТМ гораздо лучше объясняет всю

совокупность имеющихся наблюдательных данных.
2 В декабре 2015 года в экспериментах ATLAS и CMS на ускорителе LHC были получены указания

на существование новой частицы с энергией 750 ГэВ, которая не принадлежит к Стандартной модели. На
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первичные чёрные дыры, образовывавшиеся в ранней Вселенной, являются

такими привлекательными кандидатами на роль ТМ – их существование не

требует изменения теории физики частиц.

В ранней Вселенной возмущения плотности достаточно высокой началь

ной амплитуды могли коллапсировать, образуя чёрные дыры [198]. Если неко

торые из этих ЧД существуют до сих пор, то они могут составлять какую-то

долю тёмной материи. Их характеристики делают их весьма подходящими кан

дидатами, так как они не являются релятивистскими и их размер меньше атом

ного для большого диапазона масс: 𝑟 ∼ 10−8 см (𝑚BH/1020) г, что приводит к

эффективно бесстолкновительному поведению.

Начальная функция масс ПЧД является плоской, если спектр первичных

возмущений плотности также плоский и, в отличие от астрофизических сцена

риев, где массы ЧД начинаются от нескольких солнечных масс, массы ПЧД

могут быть абсолютно любыми. Существует большое количество моделей, где

спектр масс ПЧД значительно отличается от плоского, например [199], поэто

му ограничения для разных масс ПЧД должны рассматриваться независимо.

Из-за хокинговского испарения [200] ПЧД с массами 𝑚BH ≤ 5 × 1014 г

обладают временами жизни меньше чем текущий возраст Вселенной и, следо

вательно, не могут быть частью ТМ. ПЧД с слегка большими массами испус

кают 𝛾−излучение с энергией фотонов ∼ 100 МэВ [201]. Наблюдения внега

лактического диффузного фона гамма-излучения обсерваторией EGRET [202]

позволили наложить верхние пределы на космологическую плотность ΩPBH та

ких ПЧД: ΩPBH ≤ 10−9 для 𝑚BH = 1015 г [203]. Эти наблюдения указывают

на то, что все ПЧД с массами 𝑚BH ≤ 1016 г не могут составлять более чем 1%

ТМ. Эти ограничения быстро ослабевают с ростом массы ПЧД и полностью

исчезают для масс 𝑚BH & 7 × 1016 g.

ПЧД в диапазоне 𝑚BH . 1019− 1020 г могут быть ограничены и с исполь

зованием так называемого эффекта “фемто-линзирования”[204]. Он заключа

момент написания работы неизвестно, будут ли эти указания подтверждены в ходе дальнейших наблюдений.
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ется в следующем: линзирование гамма-всплеска чёрной дырой такой массы

приведёт к появлению двух изображений, которые не могут быть разрешены,

но излучение от которых может интерферировать на детекторе. Для разных

энергий фотонов будет происходить конструктивная или деструктивная ин

терференция, что вызовет у линзированного всплеска появление характерного

спектра. Используя наблюдения гамма-всплесков, доля ПЧД в узком диапа

зоне масс около 𝑚BH ∼ 1018 г была ограничена на уровне нескольких процен

тов 3 [205]. Распространённость более тяжёлых ПЧД может быть ограничена

из обзоров микролинзирования – анализ данных телескопа Kepler и обзора

EROS исключили заметный вклад ПЧД в гало Галактики в диапазоне масс

4 × 1024 г < 𝑚BH < 3 × 1034 г [206, 207]. В этом же диапазоне сильные ограни

чения получаются из эффекта сверхизлучательной неустойчивости взаимодей

ствия вращающихся ПЧД и реликтового излучения [208]. Для ещё больших

масс, 1033 г < 𝑚BH < 1040 г, сильные ограничения на уровне 10−7 получаются

из анализа реликтового излучения [209].

ПЧД в диапазоне масс от 1017 до 4×1024г остаются практически без огра

ничений, за исключением вышеупомянутой небольшой области около 1018 г. В

данной главе показывается, что ПЧД не могут быть основным компонентом

ТМ и в этом диапазоне масс.

Общая идея метода очень проста – слабость гравитации как фундамен

тальной силы выражается, в том числе, и в малости радиуса Шварцшильда

𝑟𝑠 = 2𝐺𝑁𝑀/𝑐2 даже для макроскопических масс 𝑀 . Мало и геометрическое

сечение взаимодействия 𝜋𝑟2𝑠 . Это крайне затрудняет возможность наблюдений

чёрных дыр, в том числе и первичных – они очень слабо взаимодействуют с

веществом. С другой стороны, нейтронные звёзды обладают многими уникаль

ными характеристиками, в том числе и сверхвысокой плотностью, которая в

центральных областях превышает ядерную – при взаимодействии с веществом
3 Эффект фемтолинзирования может и не возникать, если линейные размер излучающей области

всплеска превосходит ∼ 1012 см, так что полученные ограничения остаются под вопросом.
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такой плотности ЧД может испытать значительное изменение импульса и, в

итоге, может быть захвачена НЗ. Захваченная ЧД, находясь в центре НЗ, бу

дет с большой скоростью поглощать вещество [210, 211] и через небольшое по

астрономическим меркам время (< 106 лет) вся НЗ будет разрушена4. Поэто

му просто наблюдения существующих неразрушенных НЗ могут дать сильные

ограничения на частоту захвата ЧД и, соответственно, на их распространен

ность.

4.1. Ограничение на распространённость первичных

чёрных дыр из захвата их нейтронными звёздами

В этом разделе выводятся ограничения, которые возникают в результате

прямого захвата ПЧД нейтронными звёздами. Принцип был изложен выше: ес

ли компактный объект – нейтронная звезда или белый карлик– захватит хоть

бы одну ПЧД за время жизни, то звезда будет уничтожена и, следователь

но, наблюдение таких компактных объектов требует того, чтобы вероятность

захвата была бы много меньше единицы. Это подразумевает определенные

ограничения на распространённость ПЧД в окрестностях НЗ или БК и из

этого можно вывести ограничения на долю ПЧД в ТМ. Очевидно, что для

получения сильных ограничений нужно выбрать области с (предполагаемой)

большой концентрацией медленно движущейся ТМ. Такие условия с плотно

стью ДМ превосходящей несколько сотен ГэВ см−3 могут существовать в цен

тральных областях старых и бедных металлами шаровых скоплений, если они

образовывались на красных смещениях ∼10, на что указывают численные кос

мологические численные симуляции (см. обсуждение в подразделе 4.1.2)
4 Также таким образом можно ограничить т.н. асимметричную тёмную материю, которая не анниги

лирует сама с собой
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4.1.1. Захват ПЧД компактными объектами

Потери энергии

ПЧД будет захвачена, если при пролёте через звезду она потеряет часть

своей энергии и станет гравитационно связанной. После этого ПЧД будет про

летать через звезду каждый орбитальный оборот, постоянно теряя энергию,

так что после большого количества периодов она потеряет достаточно энергии

и будет постоянно находиться внутри звезды, быстро её уничтожая. Критерием

захвата ПЧД служит 𝐸loss > 𝑚BH𝑣
2
0/2, где 𝐸loss энергия, которая теряется при

столкновении, а 𝑣0 – это скорость ПЧД на бесконечности. Во время столкнове

ния ПЧД теряет энергию двумя способами: во-первых, она тормозится из-за

прямой аккреции вещества звезды, во-вторых, действует так называемый меха

низм динамического трения [212, 213]. В интересующем диапазоне масс ПЧД

первый механизм гораздо менее эффективен для БК, а для НЗ их эффектив

ность сравнима. По мере пролёта ПЧД через звезду, она передаёт часть своего

импульса и энергии веществу звезды. В результате и возникает сила динамиче

ского трения. Если скорость ПЧД во время столкновения больше собственных

скоростей частиц 𝑣, которые составляют звезду (что является хорошим прибли

жением в случае компактных объектов), то динамическое трение выражается

формулой:

fdyn = −4𝜋𝐺2𝑚2
BH𝜌 ln Λ

v
𝑣3
, (4.1)

где 𝜌 – плотность вещества звезды, а фактор ln Λ – т.н. кулоновский логарифм

[212, 213], чьё значение для обычных звёзд составляет ∼ 30. Среднее значение

для потери энергии может быть записано как:

𝐸loss =
4𝐺2𝑚2

BH𝑀

𝑅2

⟨
ln Λ

𝑣2

⟩
, (4.2)
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где 𝑀 и 𝑅 – масса и радиус звезды и ⟨...⟩ обозначают усреднение, взвешенное

по плотности по объёму звезды:

⟨𝑓(𝑟)⟩ ≡ 1

𝑀

𝑅∫
0

4𝜋𝑟2𝑑𝑟 𝜌(𝑟)𝑓(𝑟). (4.3)

В интеграле заложена возможность того, что скорость 𝑣 и кулоновский лога

рифм ln Λ зависят от расстояния от центра 𝑟.

Используя значение скорости ПЧД во время столкновения 𝑣 = 𝑣esc =√︀
2𝐺𝑀/𝑅 ≫ 𝑣0 и принимая некоторое среднее, не зависящее от 𝑟 значение

ln Λ, можно получить параметрическую зависимости для изменения энергии

𝐸loss ∝ 𝐺𝑚2
BH/𝑅. Так как значение 𝐸loss обратно пропорционально радиусу

звезды, то потери в НЗ гораздо больше, чем в БК, поэтому в дальнейшем

будут рассматриваться только столкновения с НЗ.

В случае торможения в НЗ вычисление 𝐸loss осложняются несколькими

обстоятельствами. Во-первых, аккреция вещества НЗ значительно участвует в

процессе. Это может быть учтено в (4.2) путём введения добавочного члена в

кулоновский логарифм ln Λ → ln Λ(𝑟) = ln Λ + 𝑐(𝑟)𝑣4, где 𝑐(𝑟) –коэффициент,

зависящий от 𝑟, чьё точное значение выведено в Приложении Б.3.

Во-вторых, ядро НЗ состоит из вырожденного нейтронного газа, поэтому

возникает вопрос: насколько вообще применимо уравнение (4.1) для величи

ны динамического трения? Во время падения к центру НЗ ПЧД достигает

релятивистских скоростей 𝑣 ∼ 0.6𝑐, что в несколько раз превосходит скорость

звука в среде, так что нейтроны могут считаться свободными частицами и вы

полняются предпосылки, которые были использованы для вывода уравнения.

Обладая такой скоростью, ПЧД может передать нейтронам импульс вплоть

до ∼ 1.8 ГэВ/𝑐, что в несколько раз выше импульса Ферми (ИФ) нейтронов в

центре и во много раз превышает ИФ частиц вдали от центра. Только нейтро

ны с небольшими прицельными параметрами – такими, что переданный ПЧД

импульс превышает ИФ – вносят свой вклад в замедления чёрной дыры. По
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этому верхний предел интегрирования в кулоновском логарифме становится

небольшим и при этом зависит от плотности нейтронной материи.

Оба эффекта могут быть включены в (4.2) через зависимость ln Λ(𝑟),

а затем выражены в терминах среднего значения ⟨ln Λ/𝑣2⟩. Эта величина бы

ла получена численно с использованием определённого радиального профиля

плотности из [214] (см. Приложение Б.3):⟨
ln Λ

𝑣2

⟩
= 14.7. (4.4)

Это значение слабо зависит от массы и радиуса НЗ (см. Приложение Б.3).

Используя (4.4), можно получить:

𝐸loss/𝑚BH = 6.3 × 10−12
(︁𝑚BH

1022г

)︁
, (4.5)

где значения 𝑅 = 12 км и 𝑀 = 1.4 𝑀⊙ были использованы как типичные

параметры НЗ.

Также необходимо проверить, что после того, как ПЧД станет гравита

ционно связанной, последующие столкновения приведут к погружению ПЧД

за достаточно короткое время (меньше времени жизни НЗ). Для радиальной

орбиты с апоастром 𝑟max значение полупериода составляет:

∆𝑇 =
𝜋𝑟

3/2
max√
𝐺𝑀

.

Потеря энергии за один полупериод (т.е. за одно столкновение) в зависимости

от 𝑟max даётся (4.2). Деля изменение энергии на время и выражая энергию

через 𝑟max, можно получить дифференциальное уравнение для эволюции 𝑟max:

𝜉 = −1

𝜏

√︀
𝜉, (4.6)

где 𝜉 = 𝑟max/𝑅 и

𝜏 =
𝜋𝑅5/2

4𝐺𝑚BH

√
𝐺𝑀

⟨
ln Λ

𝑣2

⟩−1

≃ 8 × 106
(︁ 𝑚BH

1022 г

)︁−1

.
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Соответствующее характерное время потери энергии:

𝑡loss ≃ 2𝜏
√︀
𝜉0,

где начальное значение 𝜉0 может быть оценено из требования, что начальная

энергия ПЧД должна быть порядка 𝐸loss. В итоге получается следующее урав

нение:

𝑡loss ≃ 4.1 × 104лет
(︁ 𝑚BH

1022 г

)︁−3/2

. (4.7)

ПЧД тяжелее, чем 𝑚PBH & 2.5×1018 г в итоге оказываются полностью внутри

НЗ за время короче, чем 1010 лет.

Темп захвата

Для оценки темпа захвата ПЧД необходимо знать их распределение –

в дальнейшем считалось, что скорости ПЧД подчиняются максвелловскому

распределению с дисперсией 𝑣,

𝑑𝑛 = 𝑛BH

(︂
3

2𝜋𝑣2

)︂3/2

exp

{︂
−3𝑣2

2𝑣2

}︂
𝑑3𝑣, (4.8)

где 𝑛BH = 𝜌BH/𝑚BH, 𝜌BH – плотность ПЧД в окрестности звезды, которая

может быть выражена через плотность ТМ 𝜌DM:

𝜌BH =
ΩPBH

ΩDM
𝜌DM. (4.9)

В [215] был подсчитан темп захвата:

𝐹 =
ΩPBH

ΩDM
𝐹0, (4.10)

где

𝐹0 =
√

6𝜋
𝜌DM

𝑚BH

𝑅𝑔𝑅

𝑣(1 −𝑅𝑔/𝑅)

(︂
1 − exp

(︂
− 3𝐸loss

𝑚BH𝑣2

)︂)︂
(4.11)

это максимальный темп, который достигался бы, если вся ТМ состояла бы

из ПЧД, 𝑅𝑔 = 2𝐺𝑀 –шварцшильдовский радиус ПЧД (считая 𝑐 = 1) и 𝐸loss

выражается (4.5).
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В зависимости от массы ПЧД возможны два режима. Если потери энер

гии при пролёте малы, 𝐸loss ≪ 𝑚BH𝑣
2/3, экспонента может быть разложена в

ряд и в главном порядке получается:

𝐹0 = 3
√

6𝜋
𝜌DM

𝑚BH

𝑅𝑔𝑅

𝑣3(1 −𝑅𝑔/𝑅)

𝐸loss

𝑚BH
. (4.12)

Учитывая уравнение (4.5), можно видеть, что в этом режиме темп захвата не

зависит от 𝑚BH. В противоположном режиме, 𝐸loss ≫ 𝑚BH𝑣
2/3, экспонентой в

(4.11) можно пренебречь:

𝐹0 =
√

6𝜋
𝜌DM

𝑚BH

𝑅𝑔𝑅

𝑣(1 −𝑅𝑔/𝑅)
, (4.13)

и темп захвата падает с увеличением массы 𝑚BH. В обоих случаях темп об

ратно пропорционален некоторой степени скорости ТМ, он максимален для

областей с высокой плотностью ТМ 𝜌DM и маленькой дисперсией скорости 𝑣.

4.1.2. Ограничения

Если НЗ захватывает ПЧД, аккреция вещества звезды на чёрную дыру

быстро уничтожает звезду. Поэтому наблюдения НЗ показывают, что темп за

хвата ПЧД должен быть настолько низок, что вероятность захвата за время

жизни звезды много меньше единицы. Используя (4.10), эти ограничения мо

гут быть преобразованы в ограничения на долю ПЧД в ТМ, ΩPBH/ΩDM.

Если возраст НЗ составляет 𝑡NS, то вероятность её выживания – это

exp(−𝑡NS𝐹 ), 𝐹 выражается (4.10) и (4.11). Так как она не должна быть ма

ла, то
ΩPBH

ΩDM
≤ 1

𝑡NS𝐹0
. (4.14)

𝐹0 может различаться на много порядков в зависимости от области, где рас

положена НЗ, самые сильные ограничения могут быть получены из регионов

с высокими значениями 𝐹0. Шаровые скопления (ШС) могут быть лучшими

кандидатами на эту роль.
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ШС – это компактные, практически сферические группы звёзд, они в ос

новном находятся в гало Галактики. Их возраст составляет от 8 до 13.5 милли

ардов лет и, следовательно, они являются старейшими подструктурами Галак

тики. Они состоят из старых звёзд населения II, БК, НЗ и ЧД. Типичное ШС

имеет радиус 30 пк, основная масса сосредоточена в ядре радиусом 1 пк и его

масса составляет величину (несколько) × 105𝑀⊙ [216]. Количество ТМ в ШС

неизвестно и является предметом дискуссии. Распределение металличности в

ШС бимодально, что указывает на две подпопуляции, которые, скорее всего,

сформировались различными способами [217]. Считается, что ШС с большим

содержанием металлов сформировались в ходе слияний в протогалактиках

[218, 219]. Такие ШС могут вообще не содержать ТМ. Численные симуляции

показывают, что малометалличные ШС могли образовываться в маломассив

ных гало ТМ на очень больших красных смещениях 𝑧 ∼ 10 − 15 [220–223].

Наблюдения современных ШС не нашли признаков наличия гало ТМ [224],

что ожидаемо, так как такие гало должны были давно разрушиться при при

ливном взаимодействии с полем Галактики [225]. Часть ТМ могла сохраниться

с ядрах таких ШС, результаты численных N-частичных симуляций высокого

разрешения [222, 225] показывают, что свойства симулированных ШС хорошо

воспроизводят свойства реально наблюдаемых. В дальнейшем в этой главе бу

дут рассматриваться именно малометалличные ШС, при этом будет считаться

что они сформировались в гало ТМ и до сих пор сохранили избыток ТМ в

своих ядрах.

В [226] была оценена плотность ТМ в ядре такого ШС: 𝜌DM ∼ 2 ×

103 ГэВ см−3. Результат устойчив к начальной массе гало и совпадает с резуль

татами численных симуляций [222, 225], поэтому именно он будет использован

как опорная величина при дальнейших оценках в этом разделе.

Другим важным параметром является дисперсия скоростей. Поведение

звёзд в скоплении идентично поведению бесстолкновительной ТМ, поэтому ве

личину дисперсии можно получить из наблюдений. В дальнейших расчётах
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использовалась величина 𝑣 = 7 км с−1 – медианное значение распределения

дисперсий в различных скоплениях [227]. Время жизни НЗ принималось рав

ным 10 миллиардам лет.

Ограничения, возникающие из-за наблюдения существующих в ядрах ШС

НЗ, показаны на рис. 4.1. При плотности ДМ в ядре 𝜌DM ∼ 2 × 103 ГэВ см−3

эти ограничения исключают возможность того, что ПЧД являются главным

компонентом ТМ для масс ПЧД 𝑚BH ∼ (3) × 1024 г. Качественно, форму об

ласти исключенных параметров на Рис. 4.1 легко понять из уравнений (4.12),

(4.13). Горизонтальная часть возникает из (4.12), когда зависимость от мас

сы ПЧД исчезает (см. (4.5)). Уравнение (4.13) даёт наклонную часть спра

ва. Переход между двумя режимами происходит при массе ПЧД такой, что

𝐸loss ∼ 𝑚BH𝑣
2/3. Так как для лёгких ПЧД время релаксации может превы

шать время жизни НЗ, возникает крутое обрезание на малых массах. Количе

ство ТМ в ШС неизвестно, поэтому на Рис. 4.1 показана также зависимость

ограничений от принимаемой плотности ТМ в ядре ШС. Ограничения три

виально масштабируются с изменением плотности. Зависимость от дисперсии

скорости близка, но не идентична: горизонтальная часть масштабируется как

1/𝑣3, а наклонная в области больших масс как 1/𝑣.

4.1.3. Заключение

В разделе были исследованы ограничения на долю ПЧД в ТМ, возника

ющие из-за того, что вероятность захвата звездой ЧД за время жизни должна

быть много меньше единицы. Высокие плотности ТМ, превышающие несколь

ко сотен ГэВ см−3, а также низкие значения дисперсии скоростей необходимы,

чтобы получить содержательные ограничения. Такие условия могут существо

вать в ядрах малометалличных ШС, если они образовывались в маленьких га

ло ТМ на высоких красных смещениях 𝑧 ∼ 10−15. Тогда численные симуляции

предсказывают, что плотность ТМ может достигать величины 2×103ГэВ см−3

[226]. При такой плотности полученные ограничения исключают ПЧД, как ос
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Рис. 4.1 Зависимость ограничений на долю ΩPBH/ΩDM от принятой плотности

ТМ в ядре ШС. Показаны три случая: 𝜌DM = 4 × 102 ГэВ см−3, 𝜌DM = 2 ×

103 ГэВ см−3, 𝜌DM = 104 ГэВ см−3.
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новной компонент ТМ для всего диапазона масс 3× 1018 г ≤ 𝑚BH ≤ 5× 1024 г.

4.2. Ограничение на распространённость первичных

чёрных дыр из захвата их звёздами главной

последовательности

Чёрная дыра может быть захвачена уже образовавшейся нейтронной звез

дой (см. предыдущий раздел), а может быть унаследована ей от её прародителя

– звезды главной последовательности (ГП), которая в свою очередь захвати

ла ПЧД за время своей жизни на ГП. Образование звезды – это постепенное

сжатие всё более и более плотного объекта из гигантского молекулярного об

лака, а затем из протозвёздного ядра. При сжатии углубляется соответствую

щий потенциальный колодец и небольшая часть тёмной материи, являющаяся

гравитационно связанной с образующейся звездой, будет испытывать всё уве

личивающееся притяжение. Медленно протекающий процесс приведёт к так

называемому адиабатическому сжатию мини-гало тёмной материи с образова

нием некоторого избытка в окрестностях звезды. Орбиты частиц в этом мини

гало являются сильно вытянутыми и эти частицы проводят небольшую часть

времени внутри звезды. Если частица при каждом пролёте теряет небольшую

часть своей энергии, то её орбита становится всё более круговой и в итоге

частица в конце концов будет проводить всё время внутри звезды, постоянно

теряя энергию и падая в центр. В случае ПЧД торможение происходит из-за

сил динамического трения (см. предыдущий раздел и [212, 213]), достаточно

массивная ЧД успеет за время существования звезды упасть в её центр. То

гда после финальных стадий эволюции звезды образовавшийся компактный

объект (БК или НЗ) унаследует ЧД и поэтому будет быстро разрушен. Малая

вероятность такого события и позволяет поставить ограничения на распростра

нённость ПЧД.
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4.2.1. Захват тёмной материи на стадии образования звезды

В этом подразделе рассматривается вопрос образования области с увели

ченной плотностью ТМ вокруг образующейся звезды, в предположении, что

частицы, составляющие ТМ, взаимодействуют только гравитационно – это яв

ляется наиболее общим подходом и позволяет описывать процесс вне зависи

мости от конкретной природы ТМ.

Этапы образования звезды

Звёздообразование в основном происходит в гигантских молекулярных об

лаках (ГМО). ГМО – это плотные области межзвёздной среды, состоящие в ос

новном из молекулярного водорода (𝐻2) с характерной массой 𝑀 ∼ 3×105𝑀⊙

и средней плотностью 𝜌 ∼ 550 ГэВ см−3. В случае строгой сферической формы

радиус такого облака составил бы 17 пк. В ГМО обычно находится большое

количество более мелких и более плотных конденсаций. В гравитационно-свя

занных ядрах внутри этих конденсаций и рождаются звёзды.

Образование звёзд происходит в несколько этапов. На первом – ГМО

фрагментируется на гравитационно-связанные области, которые в начале удер

живаются от коллапса комбинацией вращения и давления, вызванного присут

ствием магнитного поля и турбулентных движений [228, 229]. Через какое-то

время облако может потерять эту поддержку в результате действия каких-то

до сих пор ещё слабоизученных процессов, например, амбиполярной диффузии

в плазме [229] – растущая центральная конденсация становится неустойчивой

по отношению к гравитационному коллапсу. В начальной стадии коллапса об

лака оно имеет однородную температуру и медленно вращается, его профиль

плотности практически плоский в центральной части. В конце этой стадии в

центре облака образуется непрозрачный протозвёздный объект, находящийся

в гидростатическом равновесии [230]. После формирования протозвезды она

начинает аккрецировать из окружающего её диска, при этом увеличивается
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её температура. После того как центральный объект аккумулирует бо́льшую

часть массы и диск будет в основном рассеян, считается, что объект стал звез

дой, хотя он ещё не вышел на ГП.

Адиабатическое сжатие

Основной процесс, который приводит в итоге к возможности захвата зна

чительного количества ТМ – это адиабатическое сжатие (АС). В данном разде

ле будут рассматриваться системы, которые в основном состоят из барионов и

примесь ТМ очень невелика. В этом случае легко качественно понять принцип

АС: по мере того как барионы сжимаются, теряя энергию с помощью различ

ных негравитационных механизмов, их зависящий от времени гравитационный

потенциал тянет частицы ТМ к центру. В результате получается распределе

ние частиц ТМ с пиком в центре.

Если изменение барионного гравитационного потенциала происходит мед

ленно, т.е. характерное время сжатия гораздо больше времени свободного па

дения 𝑡ff = (𝐺𝜌0)
−1/2, где 𝜌0 – барионная плотность облака, то распределение

ТМ задаётся сохраняющимся адиабатическим инвариантом:∮
𝑝𝑑𝑞 = 𝐸𝑇 (4.15)

где 𝑝 и 𝑞 – это координаты в фазовом пространстве частицы ТМ с энерги

ей 𝐸 и орбитальным периодом 𝑇 . Если потенциал является центральным, то

сохраняется и угловой момент каждой частицы. Для этих сохраняющихся ве

личин можно получить соотношение между начальным и конечным радиусами

[231, 232].

Независимо от того является ли сжатие адиабатическим или нет, фазовая

плотность ТМ должна сохраняться в силу теоремы Лиувилля. Для изначаль

но максвелловского распределения ТС с дисперсией скорости 𝑣 максимальная
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фазовая плотность достигается для нулевой скорости [233]:

𝒬max =

(︂
3

2𝜋

)︂3/2
𝜌DM

𝑚4
DM𝑣

3
(4.16)

где 𝜌DM – пространственная (обычная) плотность, а 𝑚DM – это масса частицы.

Эффект АС заключается в том, что весь допустимый фазовый объём заполня

ется таким образом, что плотность частиц в трёхмерном пространстве близка

к максимально допустимой.

В (нереалистичном) случае чисто круговых орбит сохранение углового

момента и АИ (4.15) приводит к сохранению величины 𝑟𝑀(𝑟), где 𝑀(𝑟) –

это масса заключённая внутри радиуса 𝑟. Пусть облако барионов, изначально

имевшее форму шара радиуса �̄�, сжимается в объект гораздо меньшего раз

мера. Если все частицы ТМ изначально двигались по круговым орбитам, то

начальное однородное распределение плотности 𝜌DM модифицируется следую

щим образом [234]:

𝜌DM(𝑟) =
1

4
𝜌DM

(︂
�̄�

𝑟

)︂9/4

, (4.17)

если выполняются предпосылки для АС. В реалистичном случае орбиты ча

стиц не являются круговыми и поэтому возникает вопрос: является ли урав

нение (4.17) хорошим приближением? Точные вычисления были проведены в

другом граничном случае чисто радиальных орбит – результаты оказались сов

местными [235, 236]. Также отличие может возникать из-за нарушения условий

обоснованности АС. Формально АС требует, чтобы время коллапса 𝑡𝑐 было бы

много больше времени свободного падения 𝑡ff . Однако численные симуляции

высокого разрешения [237] показали, что АС остаётся хорошим приближением

даже в случае 𝑡𝑐 ≃ 𝑡ff .

ТМ связанная с барионной конденсацией

Только ТМ гравитационно связанная с коллапсирующим облаком будет

подвергаться АС по мере коллапса этого облака, поэтому для того, чтобы опре
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𝑀*/𝑀⊙ 𝜌0, ГэВ cм−3 𝑅0, а.е.

1 106 4300

2 1.8 × 106 4450

3 2.4 × 106 4620

4 3.1 × 106 4710

5 3.6 × 106 4780

6 4.2 × 106 4840

7 4.8 × 106 4880

8 5.3 × 106 4930

10 6.4 × 106 5000

12 7.4 × 106 5060

15 8.8 × 106 5130

Таблица 4.1 Параметры дозвёздных ядер, которые использовались в оценках.

делить начальные условия для АС, необходимо оценить количество этой свя

занной ТМ.

После формирования избытка плотности (дозвёдного ядра, prestellar core)

некоторое количество ТМ будет гравитационно связано с этим облаком. Пусть

формируется сферическое облако радиуса 𝑅0 с барионной плотностью 𝜌0. Необ

ходимо оценить плотность связанной ТМ 𝜌DM,bound, если средняя плотность

ТМ равна 𝜌DM. Изначально частицы ТМ имели максвелловское распределе

ние по скоростям с дисперсией 𝑣,

𝑑𝑛 = �̄�DM

(︂
3

2𝜋𝑣2

)︂3/2

exp

{︂
−3𝑣2

2𝑣2

}︂
𝑑3𝑣, (4.18)

где �̄�DM = 𝜌DM/𝑚, 𝑚 – масса частицы ТМ. В интересующем случае скорости

связанных частиц будут много меньше, чем 𝑣, поэтому точный вид распреде

ления не так важен.

После образования барионного облака гравитационный потенциал, в ко
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тором движутся частицы ТМ, станет порядка

𝜑 ∼ 𝜑0 = 2𝜋𝐺𝜌0𝑅
2
0.

Частицы с кинетической энергией меньше, чем 𝜑0 (скоростями 𝑣 < 𝑣0 =
√

2𝜑0)

становятся гравитационно связанными. Их число может быть получено инте

грированием (4.18) до 𝑣 = 𝑣0. Умножая на массу частицы ТМ:

𝜌DM,bound = 𝜌DM
4𝜋

3

(︂
3|𝜑0|
𝜋𝑣2

)︂3/2

(4.19)

= 𝜌DM
4𝜋

3

(︂
6𝐺𝜌0𝑅

2
0

𝑣2

)︂3/2

, (4.20)

где было использовано соотношение 𝑣0 ≪ 𝑣 и экспонента была приравнена к

1.

Численные симуляции орбит частиц ТМ

Мини-гало частиц ТМ образуется на стадии формирования звезды из до

звёздного ядра. Типичные характеристики этих ядер для различных финаль

ных масс звёзд приведены в таблице 4.1, опорными величинами являются зна

чения 𝜌 ∼ 5 × 106 ГэВ см−3 барионной плотности и радиус ∼ 5000 а.е.

В адиабатическом приближении не важна точная траектория эволюции

гравитационного потенциала, играют роль только начальное и конечное состоя

ния системы. Система сжимающихся барионов моделировалась как состоящая

из двух компонент: однородное облако и точечная масса в центре. Сумма масс

облака и центрального объекта постоянна, последняя линейно растёт от нуля

в начале до максимальной величины в 𝑡 = 𝑇 , масса облака линейно спадает

от максимума при 𝑡 = 0 до нуля. Для того чтобы выполнялись требования

АС, эволюция проводилась на временном масштабе 𝑇 , который в несколько

раз превышает время свободного падения 𝑡ff.

В начале симуляции при 𝑡 = 0 добавлялась частицы ТМ с случайным

расположением и скоростью (при 𝑣 ≪ 𝑣 распределение Максвелла переходит
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в равномерное). Если частица в итоге оказывалась гравитационно связанной

при 𝑡 = 0, то её дальнейшее движение аккуратно рассчитывалось, несвязанные

частицы исключались из симуляции. Всего было симулировано 3×107 траекто

рий. Профиль плотности может быть получен путём считывания положений

частиц в любой момент времени 𝑡 > 𝑇 после окончания АС. Из радиально

го распределение по 𝑟 можно получить распределение плотности 𝑛(𝑟). Этой

информации, однако, недостаточно для оценки количества частиц, которые

могут быть потенциально захвачены, так как многие частицы проходят через

звезду, но бо́льшую часть времени проводят вне её. Количество таких частиц

никак не отражено в 𝑛(𝑟), их учёт является главной целью этой симуляции.

Для того, чтобы получить полную информацию о каждой траектории, вычис

ляются и записываются значения периастра 𝑟min и апоастра 𝑟max для орбиты

каждой частицы после окончания АС. Распределение 𝑟min определяет количе

ство частиц, которые могут приблизиться к центру на какое-то определённое

расстояние.

Для того чтобы вычислить искомое распределение, можно равномерно за

писывать положение частицы 𝑟 c достаточно маленьким шагом. Вместо этого

можно обойтись без реальной симуляции орбиты и использовать второй закон

Кеплера, гласящий, что за равные промежутки времени радиус-вектор части

цы заметает равные площади. Поэтому для траектории с значениями 𝑟max и

𝑟min, величина

𝜉(𝑥) =
1

2
− 2

𝜋(1 + ℛ)

√︀
(ℛ− 𝑥)(𝑥− 1)

− 1

𝜋
arctan

(︃
1 + ℛ− 2𝑥

2
√︀

(ℛ− 𝑥)(𝑥− 1)

)︃
(4.21)

где 𝑥 = 𝑟/𝑟min, ℛ = 𝑟max/𝑟min и 𝜉 = 𝐴/𝐴tot ( 𝐴tot – половина полной пло

щади орбиты), пропорциональна времени. Функция сконструирована таким

образом, что 𝜉(1) = 0 и 𝜉(ℛ) = 1. Поэтому можно сгенерировать равномерную

случайную величину 𝜉 ∈ [0, 1] и решить уравнение (4.21). В итоге получа
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Рис. 4.2 Нижняя кривая: Доля частиц 𝑛(𝑟), которые находятся внутри ради

уса 𝑟 в конце процесса АС. �̄� – начальный радиус дозвёздного ядра. Верхняя

кривая: Доля частиц 𝜈(𝑟) периастр орбит которых имеет значение меньше, чем

𝑟. Линиями показаны степенные законы: 𝑛(𝑟) ∝ 𝑟1.5 и 𝜈(𝑟) ∝ 𝑟. На графике

показаны величины статистических ошибок.

ется величина 𝑟 = 𝑥𝑟min, которая распределена точно также, как бы была

распределена величина, получившаяся из пошаговой временной записи. Этот

подход вычислительно эффективен и может осуществляться несколько раз для

каждой симулированной траектории. Получившееся в результате применения

этого метода распределение 𝑟 согласуется с прямо “измеренным”.

На Рис. 4.2 показаны получающиеся распределения как функции 𝑟/�̄�,

где �̄� – начальный радиус облака. Радиус звезды также показан на графике.

Нижняя кривая показывает долю частиц 𝑛(𝑟), которые в данный момент нахо

дятся внутри радиуса 𝑟. Прямая линия – это результат фитирования степенной

функцией 𝑛(𝑟) ∝ 𝑟1.5. Так как 𝑛(𝑟) пропорциональна плотности 𝜌(𝑟), интегри

рованной до радиуса 𝑟, то можно заключить, что 𝜌(𝑟) ∝ 𝑟−1.5, что совпадает с
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результатами [21, 238].

Верхняя кривая показывает долю 𝜈(𝑟) частиц, чьи периастры лежат внут

ри радиуса 𝑟. Очевидно, что доля таких частиц гораздо больше, чем доля

частиц находящихся внутри 𝑟 в любой заданный момент времени (𝑛(𝑟)). При

чина этого очевидна – после АС большинство частиц обладает очень вытя

нутыми орбитами и проводит бо́льшую часть своей жизни вне сферы с ра

диусом 𝑟. Более того, 𝜈(𝑟) масштабируется по-другому, 𝜈(𝑟) ∝ 𝑟. Отноше

ние этих двух кривых и даёт потенциально достижимый фактор усиления,

который зависит от радиуса. На радиусе звезды 𝑟 = 𝑅⊙ этот фактор равен

𝜈(𝑅⊙)/𝑛(𝑅⊙) = 1.84 × 103.

Несколько замечаний по проведенной симуляции. Во-первых, было симу

лировано достаточное количество траекторий, чтобы прямо промерить 𝜈(𝑟)

во всём диапазоне. Для измерения 𝑛(𝑟) оказалось необходимым лишь прове

сти небольшую экстраполяцию (𝒪(1)). Во-вторых, было показано, что резуль

таты не зависят от продолжительности стадии сжатия вплоть до 𝑇 & 3𝑡ff.

Время этой стадии обычно же оценивается как много более продолжительное

𝑇 ≫ 𝑡ff [239]. В-третьих, полученные результаты никак не противоречат тео

реме Лиувилля и ходе симуляции плотность частиц в фазовом пространстве

сохраняется.

Будут ли все или большая часть частиц, которые пересекают звезду, в

итоге захвачены, зависит от силы взаимодействия частиц с веществом звез

ды. Если эта сила окажется слишком малой, то у частиц будет недостаточно

времени, чтобы потерять значимое количество энергии.

4.2.2. Ограничения на распространённость ПЧД

Очевидно, что захвачены могут быть только ПЧД, которые теряют энер

гию, поэтому учитываются только частицы с траекториями, которые проходят

через звезду или в непосредственной близости от неё. Для того чтобы подсчи

тать количество захваченных ПЧД, для каждой такой траектории необходимо



152

определить, будет ли у ПЧД достаточно времени, чтобы потерять энергию и

оказаться внутри области будущего компактного остатка, БК или НЗ. Для вы

числения времени захвата необходимо рассматривать две стадии. На первой

стадии ПЧД проводит часть времени вне звезды, на орбите, которую можно

приближённо считать радиальной, кроме очень малого количество траекторий

с апоастром сравнимым с радиусом звезды 𝑅*. В этом приближении время за

хвата было оценено в предыдущем разделе (4.7) и для звезды ГП составляет:

𝑡capt ≃ 2𝜏
√︀
𝜉0 ∼ 2 × 108 лет

(︂
1022 г
𝑚BH

)︂
, (4.22)

где

𝜏 =
𝜋𝑅

5/2
* 𝑣2

4𝐺𝑚BH
√
𝐺𝑀 ln Λ

,

𝜉0 = 𝑟max/𝑅*, 𝑣 –скорость убегания на поверхности звезды, ln Λ – кулонов

ский логарифм [213], который для звёзд ГП ln Λ ≃ 30, 𝑅* и 𝑀 – радиус и

масса звезды, соответственно. Для оценок в (4.22) была принята величина

𝑟max/�̄� ≃ 0.1, которая соответствует значению 𝜉0 ≃ 4.4 × 104. Таким образом

для каждой фиксированной массы ПЧД была определена часть симулирован

ных траекторий, частицы на которых будут захвачены звездой за время её

жизни. При выводе ограничений также учитывались орбиты, которые хотя и

не пересекают поверхность звезды, но, тем не менее, подходят достаточно близ

ко, чтобы потерять часть энергии в приливных взаимодействиях [240]. Однако

оказалось, что количество таких захваченных ПЧД пренебрежимо мало.

Вторая стадия начинается, когда ПЧД уже всё время проводит внутри

звезды. Она постоянно теряет энергию из-за динамического трения и посте

пенно падает в центр. Падение продолжается до тех пор, пока звезда не сбро

сит бо́льшую часть своей массы и не превратится в компактный остаток. Если

радиус, до которого ПЧД сможет упасть, меньше, чем радиус компактного

остатка, то он унаследует ПЧД (и будет быстро уничтожен). Очевидно, что

продолжительность второй стадии будет гораздо меньше, чем первой для по
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давляющего большинства частиц, которые изначально находились на сильно

вытянутых орбитах. Расчёт продолжительности этой стадии приведён в При

ложении Б.4.

Для непосредственных численных оценок нужно связать число симули

рованных траекторий с средней физической плотностью ТМ в области фор

мирования звезды. Полученное число захваченных ПЧД 𝑁BH ( в “штуках”) и

позволит наложить ограничения: если 𝑁BH < 1, то никаких ограничений не

возникает. Если 𝑁BH > 1, то максимально допустимая доля ПЧД в ТМ:

ΩPBH

ΩDM
≤ 1

𝑁BH
. (4.23)

В диапазоне масс ПЧД, где 𝑁BH > 1, они не могут составлять всю ТМ.

Количество захваченных ПЧД определяется произведением доли захва

тываемых, которая обсуждалась выше и зависит от свойств взаимодействия

ТМ-вещество звезды, на общую массу частиц, орбиты которых пересекают по

верхность звезды – она была получена в ходе численных симуляций. Второй

множитель – общая масса – прямо пропорционален плотности ТМ, гравита

ционно связанной с дозвёздным ядром 𝜌DM,bound (уравнения (4.19, 4.20)). Эта

плотность пропорциональна полной плотности ТМ 𝜌DM и обратно пропорцио

нальна кубу дисперсии скорости частиц 𝑣 – эта зависимость позволяет легко

перемасштабировать получающиеся ограничения на любые выбранные значе

ние этих параметров и, соответственно, на другие области, где может проис

ходить образование звезды. Самые сильные ограничения получаются, как об

суждалось выше, из наблюдений компактных объектов в областях с высокой

плотностью медленно движущейся ТМ. В качестве опорных значений были

выбраны величины 𝜌DM = (104, 103, 102) ГэВ см−3 and 𝑣 = 7 км с−1. Получа

ющиеся ограничения показаны на Рис. 4.3 вместе с другими имеющимися на

данный момент времени. Самые сильные ограничения показаны голубым цве

том и соответствуют самой высокой плотности ТМ, т.е. 𝜌DM ∼ 104 ГэВ см−3,

и линейно ослабевают для меньших значений плотности. Такие условия мог
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Рис. 4.3 Ограничения на долю ПЧД в ТМ – исключаются закрашенные об

ласти пространства параметров. Синим цветом выделены ограничения выве

денные в этом разделе для трёх различных значений плотности ТМ (104, 103,

102) ГэВ см−3 и дисперсии скоростей 7 км/с. Красным цветом выделены другие

существующие на данный момент ограничения (см. начало этой главы)
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ли быть в ядрах малометалличных ШС в эпоху звёздообразования, если они

в действительности сформировались на высоких красных смещениях в гало

тёмной материи [226] (см. расширенное обсуждение выше в подразделе 4.1.2).

Также сходные условия, пусть и с несколько более низкой плотностью ТМ,

могут существовать в карликовых сфероидальных галактиках: считается, что

плотность ТМ в них значительно превышает плотность обычного вещества

и дисперсия скоростей частиц очень мала [241]. Пока ни одного компактно

го объекта в таких галактиках не наблюдалось, но в ходе поисков пульсаров

в радио-диапазоне и рентгеновских двойных систем были получены сильные

указания на возможность существования там НЗ [242, 243].

4.2.3. Заключение

В этом разделе рассматривалось АС ТМ во время образования звезды.

Была проведена численная симуляция с участием ∼ 30 миллионов частиц. Ча

стицы ТМ образуют мини-гало вокруг звезды с профилем плотности 𝜌(𝑟) ∝

𝑟−1.5. Орбиты частиц в этом гало очень вытянуты и частицы проводят лишь

небольшую часть своего времени вблизи звезды, поэтому их вклад в общую

плотность в центральной области сильно подавлен. Для примера, количество

частиц иногда приближающихся к центру ближе, чем на 𝑟 = 𝑅⊙, превышает

количество частиц в любой момент времени находящихся на 𝑟 < 𝑅⊙ в 1.8×103

раз. Был исследован конкретный пример ТМ – ПЧД. Для каждой частицы бы

ло индивидуально вычислено время за которое произойдёт захват и получены

ограничения на число захваченных ПЧД и, соответственно, на их распростра

нённость.

Наиболее сильные ограничения получаются из наблюдений компактных

объектов в областях с большой концентрацией ТМ. Примеры, соответствую

щие плотностям 𝜌 = (104, 103, 102) ГэВ см−3 и дисперсии скоростей 𝑣 =

7 км с−1 показаны на Рис. 4.3. Такие условия могли осуществляться в эпоху

звездообразования в ядрах малометалличных ШС или карликовых сферои
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дальных галактиках (c 𝜌DM < 103 ГэВ см−3) [226, 241].

4.3. Выводы к четвёртой главе

Сам факт наблюдения нейтронных звёзд может значительно ограничить

некоторые классы теорий фундаментальной физики. В этой главе рассматри

валось, как использование таких наблюдений позволяет сильно ограничить

распространённость первичных чёрных дыр в широком диапазоне масс. Эти

объекты могли возникать на самых ранних стадиях эволюции Вселенной, их

существование не требует расширения Стандартной модели частиц и по своим

свойствам они идеально подходят на роль тёмной материи. Если ПЧД будет

окажется внутри плотного компактного объекта – белого карлика или ней

тронной звезды – то она быстро уничтожит его. Поэтому наблюдения таких

объектов позволяют утверждать, что захваты ПЧД есть событие маловероят

ное и из этого утверждения уже можно наложить серьёзные ограничения на

распространённость ПЧД. Осмысленные ограничения можно поставить из на

блюдений компактных объектов в областях с большой плотностью ТМ. Такими

областями могут быть ядра малометалличных шаровых скоплений, предполо

жительно образовавшихся на 𝑧 = 10− 15, и центральные области карликовых

сфероидальных галактик. ПЧД могут захватываться НЗ прямо, а могут быть

унаследованы ею от звезды-прародителя. Во втором случае захват осуществля

ется самой звездой до превращения в компактный остаток из мини-гало тёмной

материи. Это мини-гало образуется в процессе адиабатического сжатия вокруг

звезды во время её формирования. Ограничения, получаемые в двух случаях,

дополняют друг друга и позволяют исключить ПЧД как основной компонент

тёмной материи в диапазоне масс 1017 − 3 × 1024 г, эффективно закрывая по

следнее разрешённое “окно”.
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Глава 5

Магнитное поле в Галактике и за её пределами.

Распространение космических лучей

сверхвысоких энергий.

5.1. Введение

Магнитные поля (МП) присутствуют во Вселенной на всех масштабах –

от Земли до гигантских космологических пустот – войдов [103, 244–246], вклю

чая звёзды, Галактику, другие галактики, скопления галактик и филаменты

крупномасштабной структуры Вселенной. Наблюдались поля силой в ∼мкГс

(что сравнимо с полями в Галактике) в галактиках на красных смещениях

𝑧 > 1, когда возраст Вселенной составлял лишь несколько миллиардов лет

[247, 248]. МП пронизывают крупномасштабную структуру Вселенной, наибо

лее популярной является точка зрения, что эти поля имеют астрофизическое

происхождение, т.е они были порождены в каких-то астрофизических источ

никах и лишь затем заполнили крупномасштабную структуру. Признаки су

ществования МП были обнаружены даже на самых больших космологических

масштабах в войдах [106]1, эти поля могут также быть астрофизического про

исхождения или, что ещё интереснее, они могут быть первичными – образовы

ваться на стадии инфляции, во время фазовых переходов в ранней Вселенной

и др. [103, 250–252].

Важной задачей является построение реалистичной модели галактическо

го магнитного поля (ГМП), которая необходима для широкого круга задач,

например, непрямых поисков ТМ, изучения космических лучей, поисков акси

онов и аксионоподобных частиц и др. [253–255]. ГМП играет определяющую
1 Это ещё не является точно установленным фактом, так как существуют и альтернативные объяс

нения [249]
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роль в распространении космических лучей сверхвысоких энергий (КЛСВЭ) с

энергиями, превышающими 1018 эВ. Отклонения этих частиц в ГМП (считая,

что они являются заряженными) могут быть настолько велики, что они за

труднят идентификацию некоторых, а, возможно, и большинства источников

из данных наблюдений КЛСВЭ. Однако, если значительную часть КЛСВЭ

составляют протоны, то их отклонения будут достаточно малы и они могут

быть в большой мере учтены, если ГМП известно с удовлетворительной точно

стью. Поэтому перспективы астрономии КЛСВЭ полностью зависят от уровня

знаний о ГМП.

Магнитные поля исследуются большим количеством способов: анализ зее

мановского расщепления [256], поляризации в ИК [257] и поляризации звёздно

го света [258], поляризации и интенсивности синхротронного излучения [259,

260], наблюдений фарадеевского вращения плоскости поляризации различных

галактических (пульсаров) и внегалактических источников [261, 262] (см. так

же подраздел А.1.4). По мере того, как исследуются поля на всё больших и

больших масштабах, остаётся только два метода – анализ мер вращения и на

блюдения поляризованного синхротронного излучения, причём на самых боль

ших масштабах доминирует первый. Оба этих метода по сути своей являют

ся радиоастрономическими, что ещё раз показывает насколько важны радио

астрономические наблюдения для исследования магнитных полей и дальней

ших приложений.

5.2. Модель магнитного поля Галактики из мер

вращения внегалактических радиоисточников.

Магнитное поле галактики состоит из регулярной и турбулентной (или

случайной) компонент (см., например, [263]). Регулярная компонента меньше

в несколько раз, но вклад в интегральные характеристики, такие как, напри

мер, отклонения КЛСВЭ, в основном вносит именно она. Вклад от регулярной
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компоненты растёт когерентно и достаточно быстро начинает доминировать

[264]. Регулярная компонента ГМП рассматривалась в многих работах (напри

мер, [26, 265, 266], в частности, в контексте распространения КЛСВЭ [267]). В

данном разделе строится модель ГМП на основе улучшенных данных по мерам

вращения внегалактических источников и улучшенной модели распределения

ионизированного газа.

Наблюдения других спиральных галактик выявили в них наличие МП

силой несколько мкГс [268, 269]. Наблюдения c ребра и плашмя позволили

установить наличие по крайней мере двух пространственных компонент – пер

вая, “диск”, имеет спиральную структуру и концентрирована к гал. плоскости,

вторая, “гало”, находится на каком-то расстоянии от гал. плоскости и её размер

сравним с размером галактики. Так как Млечный Путь является достаточно

типичным представителем класса спиральных галактик, следует ожидать, что

в нём также присутствуют МП схожей силы и конфигурации.

Весь анализ построен на исследовании массива мер вращения RM боль

шого количества внегалактических источников. Явление фарадеевского враще

ния подробно рассматривается в подразделе А.1.4. Мера вращения RM пока

зывает насколько сильно будет вращаться плоскость поляризации ЭМ волны

длины 𝜆

∆𝜓 = 𝑅𝑀 · 𝜆2. (5.1)

Коэффициент RM зависит от свойств среды

𝑅𝑀 = 0.81

𝐷∫
0

𝑛e𝐵||𝑑𝑙, (5.2)

где 𝑛e – концентрация свободных электронов (см−3), 𝐵|| – компонента МП, па

раллельная линии зрения, МП измеряется в мкГс (считается положительной,

когда направлена к наблюдателю), 𝐷 – расстояние от наблюдателя в пк. Если

добавить данные о распределении свободных электронов в Галактике, то эти

уравнения позволяют построить модель ГМП, если известны RM большого
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количества источников. В данном разделе будут использованы RM внегалак

тических источников. Использование галактических источников – пульсаров

– относительно затруднено их сравнительно небольшим количеством (∼ 500),

неоднородностью распределения по небесной сфере (пульсары концентрируют

ся к гал. плоскости) и сравнительно большими неопределёностями в определе

нии расстояния до них.

Общая идея метода достаточно проста: было выбрано несколько анали

тических моделей ГМП с небольшим количеством параметром. Для каждой

модели строилась карта ожидаемых RM и она сравнивалась с наблюдениями

с использованием 𝜒2-теста. Согласие модели с наблюдениями далее помогало

определить лучшие значения для параметров моделей и их допустимые диапа

зоны.

5.2.1. Данные

Использовались два массива данных RM. Первый – это компиляция [270],

полученная из анализа данных NRAO VLA Sky Survey (NVSS). NVSS прово

дился на двух близких частотах 1364.9 и 1435.1 МГц с идентичными ширина

ми полос в 42 МГц; наблюдались источники со склонениями 𝛿 > −40∘ [271].

Одновременное наблюдение в двух полосах позволило оценить RM для срав

нительно небольшого количества источников – всего 37,543 из 1.8 миллионов.

Средняя ошибка определения составила ∼ 11 рад м−2. Карта каталога NVSS2

представлена на Рис. 5.1, где показаны положение и знак RM для каждого ис

точника. Данные имеют большое “слепое пятно”, которое соответствует скло

нениям ниже −40∘.

Достоинством каталога NVSS является большое количество источников,

но при наблюдениях в двух близких полосах индивидуальные ошибки могут

быть сравнительно велики. Также часто RM зависит от 𝜆, поэтому RM, изме

ренная в узком диапазоне около 1400 МГц, может быть не полностью репрезен
2 Для краткости далее каталог RM NVSS будет обозначаться как просто каталог NVSS
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Рис. 5.1 Положения и знаки RM источников NVSS. Красный (синий) цвет со

ответствует положительному (отрицательному) знаку RM.

Рис. 5.2 Верхний рисунок: Положения и знаки RM 2247 источников из KNM11.

Красный (синий) цвет соответствует положительному (отрицательному) знаку

RM. Нижний рисунок: Те же данные, сглаженные с разрешением 21∘ (взято

из [272]).
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тативной. Эти систематические неопределенности увеличат среднюю ошибку

в ∼ 11 рад м−2 примерно до ∼ 13 рад м−2 (Рис. 5.3). С другой стороны, так

как 𝜆22 − 𝜆21 невелика, можно избежать неопределённости 𝑛𝜋, особенно для ис

точников на |𝑏| > 10∘. Для того чтобы максимально избежать затруднений,

связанных с неопределённостью при больших RM, используются данные толь

ко для |𝑏| > 10∘.

Второй массив данных – это компиляция Kronberg&Newton-McGee, KNM11

[272](2257 источников). Компиляция включает ∼ 1500 источников и данные

обзоров Canadian Galactic Plane Survey (CGPS) [273], Southern Galactic Plane

Survey (SGPS) [274] и меньшие массивы [275] (108 RM) и [276] (68 RM). Внега

лактические источники наблюдались на нескольких широко разнесённых ча

стотах и поэтому практически свободны от инструментальных неопределённо

стей. Ошибки в определении RM в KNM11 составляют ∼ 3 рад м−2. Карта RM

KNM11 показана на Рис. 5.2, верхняя часть. Нижняя часть показывает сгла

женную с радиусом 21∘ версию карты. Оба массива данных, NVSS и KNM11,

совместны, что лучше всего видно, если сравнивать NVSS cо сглаженной вер

сией.

Карта имеет сложную структуру. Области с положительными и отрица

тельными RM более-менее симметричны по отношению к гал. плоскости во

внешней Галактике 90∘ < 𝑙 < 270∘ и антисимметричны во внутренней Галак

тике. Граница между положительными и отрицательными RM во внутренней

Галактике не совпадает с гал. плоскостью. Общая структура качественно ука

зывает на то, что регулярное ГМП состоит из двух частей, дисковая часть

симметрична по 𝑏 относительно гал. плоскости, поле гало – антисимметрично.

Хотя в KNM11 гораздо меньше источников, этот массив очень полезен.

Во-первых, он позволяет незаисимо оценить качество данных NVSS. Для этого

были отождествлены источники, присутствующие в обоих массивах, раздель

но в двух областях |𝑏| > 10∘ и |𝑏| < 10∘. Было найдено 1338 и 306 пар на

расстоянии меньше 0.05∘. Для этих источников было построено распределение
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Рис. 5.3 Распределение ∆RM =RM𝑁𝑉 𝑆𝑆-RM𝐾𝑁𝑀11. Верхняя кривая, для |𝑏| >

10∘, хорошо описывается гауссианой в диапазоне (-200, 200) рад м−2. Нижняя

кривая, для |𝑏| < 10∘, показывает результаты для полного диапазоне (-1000,

1000) рад м−2.

для разности между значениями RM в KNM11 и NVSS, которое показано на

Рис. 5.3.

В обоих областях распределение ∆RM имеет максимум в 0 и хорошо опи

сывается гауссианами с дисперсиями 𝜎 ≃ 13 рад м−2 и 𝜎 ≃ 36 рад м−2, соответ

ственно. В области |𝑏| > 10∘ хвосты содержат ∼ 25% всех точек и ограничены

в пределах ±100 рад м−2. Эффективная ошибка, которую вносят эти хвосты,

не превышает дисперсии гауссианы. Это показывает, что в этой области дан

ные NVSS могут быть использованы для построения модели ГМП. Напротив,

в области |𝑏| < 10∘ хвосты, которые содержат сравнимую долю источников,

занимают очень широкий диапазон ±900 рад м−2. Эти хвосты приведут к по

явлению в этой области настолько больших ошибок, что метод 𝜒2 станет бес

полезным. Исходя из этих соображений, бины с |𝑏| < 10∘ были исключены из

фита (см. ниже подраздел 5.2.4).

Во-вторых, данные KNM11 дают аккуратные измерения RM в области

гал. плоскости, в том числе и в “слепом пятне” каталога NVSS. Это позволя

ет проверить, могут ли модели, хорошо описывающие данные NVSS, также

описать наблюдения в плоскости Галактики.
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Рис. 5.4 Схематический рисунок структуры ГМП. Поле диска меняет направ

ление в прилегающих рукавах Галактики, оно является симметричным отно

сительно гал. плоскости – направление поля сохраняется при переходе через

плоскость 𝑧 = 0 . Поле гало плоское (не имеет 𝑧-компоненты) и антисиммет

рично относительно плоскости: в окрестности Солнечной системы направление

поля гало противоположно полю в диске над плоскостью и совпадает под ней.

5.2.2. Модели ГМП и распределения свободных электронов

Была принята двухкомпонентная модель ГМП, состоящая из поля дис

ка и гало [266, 277]. Каждая компонента параметризовалась независимо. В

основном использовалось параметризации с полем диска, симметричным отно

сительно 𝑏 = 0, и антисимметричным полем гало, но другие варианты обсуж

даются в подразделе 5.2.5. Общий вид модели показан на Рис. 5.4.

Поле диска

Рассматривалось несколько моделей. Первая – это широко используемая

модель с логарифмической спиралью [26, 267]. Есть два её варианта в зависи

мости от того, совпадают ли направления поля в прилегающих рукавах (осе

симметричная модель, ОСМ) или нет (бисимметричная модель, БСМ). Они

задаются следующими выражениями:

𝐵𝜃 = 𝐵 cos 𝑝, 𝐵𝑟 = 𝐵 sin 𝑝,
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𝐵(𝑟, 𝜃, 𝑧) = 𝐵(𝑟)

⃒⃒⃒⃒
cos

(︂
𝜃 − 𝑏 ln

𝑟

𝑅⊙
+ 𝜑

)︂⃒⃒⃒⃒
exp (−|𝑧|/𝑧0), (5.3)

или

𝐵(𝑟, 𝜃, 𝑧) = 𝐵(𝑟) cos

(︂
𝜃 − 𝑏 ln

𝑟

𝑅⊙
+ 𝜑

)︂
exp (−|𝑧|/𝑧0), (5.4)

для ОСМ и БСМ, соответственно. Здесь

𝜑 = 𝑏 ln

(︂
1 +

𝑑

𝑅⊙
− 𝜋

2

)︂
/ tan 𝑝,

где 𝑝 – угол наклона ( к окружности) и 𝑑 – расстояние до ближайшей линии пе

ремены направления поля. Отрицательное значение 𝑑 значит, что ближайшая

перемена происходит в направлении на гал. центр, положительное – наоборот.

𝑅⊙ – расстояние до гал. центра (было принято значение 𝑅⊙ = 8.5 кпк). Ам

плитуда ГМП есть функция радиальной координаты 𝑟:

𝐵(𝑟) =

⎧⎪⎨⎪⎩
𝐵0

𝑅⊙

𝑟 cos𝜑
, 𝑟 > 𝑅𝑐,

𝐵0
𝑅⊙

𝑅𝑐 cos𝜑
, 𝑟 < 𝑅𝑐,

(5.5)

где 𝑅𝑐 – радиус центральной области, где магнитное поле принимается посто

янным. В ходе численных симуляций параметры варьировались в следующих

пределах:

параметр мин макс

𝑅𝑐 3 кпк 6 кпк

𝑧0 0.5 кпк 1.5 кпк

𝑑 −1.4 кпк 1.4 кпк

𝑝 −15∘ 15∘

Второй рассмотренной моделью была простая модель с переменными на

правления поля в концентрических кругах [266]:

𝐵(𝑟, 𝜃, 𝑧) = 𝐷1(𝑟, 𝑧)𝐷2(𝑟)

𝐷1(𝑟, 𝑧) =

⎧⎪⎪⎨⎪⎪⎩
𝐵0 exp

(︂
−𝑟 −𝑅⊙

𝑅0
− |𝑧|
𝑧0

)︂
, 𝑟 > 𝑅𝑐

𝐵0 exp

(︂
−|𝑧|
𝑧0

)︂
, 𝑟 ≤ 𝑅𝑐

(5.6)
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𝐷2(𝑟) =

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩

+1, 𝑟 > 7.5 кпк,

−1, 6 кпк < 𝑟 ≤ 7.5 кпк,

+1, 5 кпк < 𝑟 ≤ 6 кпк,

−1, 𝑟 ≤ 5 кпк,

(5.7)

где 𝑅0 – радиальный масштаб МП. Была исследована следующая область про

странства параметров:

параметр мин макс

𝑅𝑐 4.5 кпк 5.5 кпк

𝑅0 8 кпк 15 кпк

𝑧0 0.5 кпк 1.5 кпк

Также слегка варьировались размеры внутренних колец (границ областей с

различающимся знаком в (5.7)) в диапазоне 4.8 − 5.2 кпк, 5.8 − 6.2 кпк и

7.3 − 8.0 кпк.

Величина дискового поля в окрестностях Солнца 𝐵0 принималась равной

2 мкГс – это служило нормирвкой в дальнейших вычислениях.

Модель поля гало

Основа модели была взята из [266, 277]:

𝐵𝐻
𝜃 (𝑟, 𝑧) =

𝐵𝐻
0

[︃
1 +

(︂
|𝑧| − 𝑧𝐻0
𝑧𝐻1

)︂2
]︃−1

𝑟

𝑅𝐻
0

exp

(︂
1 − 𝑟

𝑅𝐻
0

)︂
, (5.8)

где направление в южном полушарии меняется [278]. Обозначения сходны с

принятыми в [266]: 𝐵𝐻
0 – сила поля, 𝑅𝐻

0 – радиальный масштаб, 𝑧𝐻0 – опре

деляет вертикальное положение гало, 𝑧𝐻1 – этот параметр задаёт вертикаль

ный масштаб, который может быть различным в направлении “к” и “от” гал.

плоскости ( 𝑧𝐻1(1) и 𝑧𝐻1(2), соответственно). Везде индекс "H"относится к пара

метрам гало. В модели [266] их значение были: 𝐵𝐻
0 = 10 мкГс, 𝑅𝐻

0 = 4 кпк,
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𝑧𝐻0 = 1.5 кпк and 𝑧𝐻1 = 0.2 кпк для |𝑧| < 𝑧𝐻0 , в обратном случае 𝑧𝐻1 = 0.4 кпк

( 𝑧𝐻1(1) = 0.2 кпк and 𝑧𝐻1(2) = 0.4 кпк). Также использовались модели с слегка

отличающимся радиальным профилем:

𝐵𝐻
𝜃 (𝑟, 𝑧) =

𝐵𝐻
0

[︃
1 +

(︂
|𝑧| − 𝑧𝐻0
𝑧𝐻1

)︂2
]︃−1

exp

(︃
−
(︂
𝑟 −𝑅𝐻

0

𝑅𝐻
0

)︂2
)︃
, (5.9)

и

𝐵𝐻
𝜃 (𝑟, 𝑧) =

𝐵𝐻
0

[︃
1 +

(︂
|𝑧| − 𝑧𝐻0
𝑧𝐻1

)︂2
]︃−1

exp

(︂
−
⃒⃒⃒⃒
𝑟 −𝑅𝐻

0

𝑅𝑇

⃒⃒⃒⃒)︂
. (5.10)

Для гало была исследована следующая область параметров:

параметр мин макс

𝑅𝐻
0 3.5 кпк 15 кпк

𝑅𝑇 1 кпк 5 кпк

𝑧𝐻0 0.8 кпк 3.5 кпк

𝑧𝐻1(1) 0.2 кпк 0.4 кпк

𝑧𝐻1(2) 0.3 кпк 0.5 кпк

Так как неизвестно, является ли поле гало чисто азимутальным, рассматрива

лись модели с меняющимся углом наклона −10∘ < 𝑝𝐻 < 10∘.

5.2.3. Модель распределения свободных электронов

Вычисление RM (5.2) требует знания распределения свободных электро

нов в Галактике, 𝑛e. В этом разделе использовалась общепринятая модель

NE2001 [279]. Однако, наблюдается всё больше свидетельств, что оригиналь

ный вертикальный масштаб слишком мал и пульсарные наблюдения совместны

лишь с увеличенным масштабом [280]. В предварительных симуляциях исполь

зовались обе шкалы: оригинальная (𝑧ℎ = 0.95 кпк, 𝑛e = 0.03 см−3 при 𝑧 = 0) и

модифицированная (𝑧ℎ = 1.8 кпк, 𝑛e = 0.014 см−3 при 𝑧 = 0). Оригинальная
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Рис. 5.5 Разбиение небесной сферы. Ячейки, которые обозначены серым, ис

ключены из подгонки (см. Приложение Б.5).

модель показывала систематически худшие результаты, поэтому после этого

все симуляции проводились с использованием модифицированной версии. Все

остальные параметры NE2001, кроме указанных, были фиксированы на значе

ниях из оригинальной работы [279].

5.2.4. Метод

Пространственное разбиение

RM индивидуальных источников обладают неопределенностью из-за соб

ственных мер вращения и случайного вклада турбулентной компоненты ГМП.

Когерентный эффект может быть выделен путём усреднения большого количе

ства близких источников. Размер области усреднения должен быть достаточно

мал, чтобы можно было бы пренебречь изменением когерентной компоненты

в пределах области; с другой стороны он должен включать достаточное число

источников для подавления индивидуальных вариаций. Было выбрано следу

ющее разбиение: небесная сфера делится на 18 полос шириной 10∘, от -90∘ до

+90∘ по гал. широте 𝑏. Каждая полоса далее делится на ячейки примерно рав

ной площади, ∼100 кв. град. (Рис. 5.5). Поэтому в 9-й полосе (0∘ < 𝑏 < 10∘)

36 ячеек, а в первой (80∘ < 𝑏 < 90∘) всего 4. Полное число ячеек равно 422.

После усреднения весь каталог NVSS превратился в 422 величины – средние

значения в ячейках. Рис. 5.6, 5.7 показывают средние RM в восьми полосах
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10∘ < 𝑏 < 50∘, −50∘ < 𝑏 < −10∘. На них отчётливо проявляется когерентная

структура.

Модели ГМП обрабатывались таким же образом. Для каждой модели си

мулировалось 20 тысяч 3 RM в случайно выбранных направлениях, затем при

менялась схема усреднения, описанная выше. После этого полученные средние

значения сравнивались с средними из наблюдений. Несколько отличная про

цедура применялась для массива данных KNM11. Для проверки модели поля

диска были использованы источники, лежащие в одном градусе от плоскости.

Так как их число ограничено (всего около 240) и они разбросаны внутри соот

ветствующих ячеек, модельные RM были вычислены точно для их положений,

чтобы избежать появления дополнительных ошибок из-за различия простран

ственных распределений реальных и симулированных источников.

Оценка ошибок

Важной частью этого анализа является взвешивание различных ячеек

или, что эквивалентно, оценка ошибок в разных ячейках. Разброс индивидуаль

ных RM внутри ячейки вызывается многими факторами: собственными RM,

влиянием внегалактических полей, влиянием турбулентной компоненты ГМП,

вариацией регулярной компоненты ГМП в ячейке, флуктуациями плотности

электронов 𝑛e, ошибками измерений. Все они вкладывают в отклонение между

наблюдённым и модельным средними и определяют величину ошибки в ячей

ке. Если бы все эти факторы были бы стохастическими, то ошибку можно было

бы определить чисто статистическими методами. Однако, некоторые факторы,

например, флуктуации плотности или влияние случайной компоненты поля с

длиной когерентности, сравнимой с размером ячейки, могут действовать ко

герентно во всей ячейке. Поэтому был принят феноменологический подход –

ошибка в ячейке пропорциональна СКО RM в ячейке. В Приложении Б.5 такой
3 Проверка показала, что увеличение числа симулированных источников до 40 тысяч не ведёт к

каким-либо заметным изменениям
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Рис. 5.6 Усреднённые RM в четырёх полосах 10∘ < 𝑏 < 50∘. Показанные ошиб

ки идентичны использованным в дальнейшей подгонке.
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Рис. 5.7 Усреднённые RM в четырёх полосах −50∘ < 𝑏 < −10∘.
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подход проиллюстрирован простейшей моделью.

Ошибки в ячейках были оценены следующим образом: рассматривая ис

точники в направлении на галактические полюса, где ожидается, что эффект

ГМП будет подавлен, дисперсия в наблюдаемых RM квазаров была оценена

как 𝜎qso = 15 рад м−2 (см. Приложение Б.5). Если СКО 𝜎𝑖 значений RM в

𝑖-ой ячейке не превышала эту величину, то ошибка определения среднего RM

считалась чисто статистической 𝛿𝑖 = 𝜎qso/
√
𝑁𝑖, где 𝑁𝑖 – число источников в

ячейке. В этом случае нет указаний на когерентные эффекты и поэтому можно

считать, что вся ошибка объясняется внутренним стохастическим разбросом.

В противном случае считалось, что разброс (частично) вызван присут

ствием каких-то неизвестных особенностей, которые действуют когерентно во

всей ячейке, но не могут быть аккуратно моделированы. Этим ячейкам при

писывались величины ошибок 𝜎𝑖/3, где множитель 1/3 был взят из модели,

рассматриваемой в Приложении Б.5. Значения полученных параметров меня

ются незначительно, если этот множитель варьируется в пределах 1/2 − 1/4.

Дальнейшее уменьшение неопределённостей в абсолютной нормализации оши

бок пока, к сожалению, невозможно. Также были увеличены ошибки в ячейках,

где есть заметные аномалии в данных (см. список этих ячеек в Приложении

Б.5). Такими проблемами считались: i) существование небольших групп ис

точников с мерами вращения резко отличающимися от окружающих ii) силь

но нерегулярное распределение источников внутри ячейки (из-за, например,

присутствия глубокого обзора в маленькой области), которое может исказить

среднее в сравнении с случайно распределёнными источниками iii) присутствие

источников с величинами RM > 300 рад м−2, так как они могут быть просто

артефактами 𝑛𝜋-неопределённости при нахождении позиционного угла. Коли

чество ячеек, в которых ошибки были увеличены вручную, составляет около

10%. Алгоритм описан в Приложении Б.5.

Некоторые ячейки были полностью выброшены. Во-первых, ячейки в по

лярных областях 𝑏 > 50∘ (50 ячеек) и 𝑏 < −40∘ (77 ячеек). В этих областях
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модели ГМП дают небольшие значения RM, так как обе компоненты поля па

раллельны плоскости Галактики. С другой стороны, наблюдения указывают на

существование дополнительного “экрана” в направлении высоких гал. широт

[281], который может оказывать определяющее влияние в этой области.

Во-вторых, все ячейки с |𝑏| ≤ 10∘ были исключены, так как данные NVSS

ненадёжны на таких низких широтах (см. подраздел 5.2.1). Дополнительно

были исключены все ячейки с числом источников меньше 30 (прежде всего

это касается ячеек в “слепом пятне” и его непосредственных окрестностях). На

Рис. 5.5 исключённые ячейки показаны серым цветом.

С небольшими изменениями эта методика была применена при анализе

полосы в один градус вдоль гал. плоскости при исследовании массива RM

KNM11. Так как площадь ячейки в этом случае в 10 раз меньше (∼ 10 кв. град

вместо 100 кв. град.), порог был установлен в 3 источника в ячейке. В попытке

учесть бо́льшую общую неопределённость, существующую в диске, приписы

ваемое значение ошибки было увеличено с 𝜎𝑖/3 до 𝜎𝑖 . После проверки было

удалено 20 из 259 источников, чьи RM сильно отличались от окружающих.

Процедура подгонки

Наилучшие величины параметров ГМП определялись с использованием

метода максимального правдоподобия, что эквивалентно минимизации вели

чины 𝜒2:

𝜒2 =
Ntot∑︁
𝑖=1

(𝑅𝑀obs −𝑅𝑀sim)2𝑖
𝛿2𝑖

, (5.11)

где 𝑁tot – полное число ячеек, используемое в подгонке, (𝑅𝑀obs − 𝑅𝑀sim)𝑖

разница между наблюдёнными и симулированными средними значениями RM

в 𝑖−ой ячейке и 𝛿𝑖 – ошибка определения среднего в этой ячейке.

Так как значения RM (5.2) линейно зависят от магнитного поля, то для

любого источника его RM будет просто суммой вкладов от гало и от диска.

Было вычислено более чем 30 000 RM-карт гало и 10 000 RM-карт диска. Эти
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карты соответствуют областям изменения параметров, которые были описаны

в подразделе 5.2.2. На этой стадии сила полей гало и диска была фиксирована

на значениях из подраздела 5.2.2. После этого каждая конфигурация диска

была скомбинирована с каждой конфигурацией гало с двуми произвольными

коэффициентами 𝛼 и 𝛽. Для глобальной модели ГМП, полученной таким спо

собом, величина 𝜒2 в (5.11) есть квадратный полином по 𝛼 и 𝛽, чей минимум

по отношению к ним можно найти аналитически. Получающиеся значения 𝛼

и 𝛽 и определяют силу поля в диске и гало.

Параметры моделей варьировались в описанных выше диапазонах дву

мя способами: (i) равномерное покрытие диапазона параметров (сетка) (ii)

случайный выбор параметров из равномерного распределения по диапазону

(Монте-Карло). Модели диска симулировались первым способом, для симуля

ций моделей гало оба метода применялись примерно в равных пропорциях.

Из-за неопределённости в абсолютной нормализации 𝜒2, которая получа

ется из-за трудностей в оценке ошибок (см. 5.2.4), для каждого полушария

была проведена отдельная подгонка, так как слепое пятно в основном располо

жено в южном полушарии. Была использована следующая стратегия: в начале

проводилась подгонка только для северного полушария и получался предвари

тельный набор моделей. После этого подгонялись данные в южном полушарии.

Отбирались только модели, которые демонстрировали хорошие результаты в

обоих полушариях и имели одинаковую силу поля в диске (сила полей в га

ло могла быть различной). Также была введено добавочное ограничение, что

|B| должно превышать 1.8 мкГс в обоих полушариях, чтобы не противоречить

результатам других наблюдений. Модели считались приемлемыми, если они

удовлетворяли следущим требованиям:

𝜒2/𝜒2
min = 𝜒2

red/𝜒
2
red,min < 1 +

√︀
2/Nd.o.f., (5.12)

где 𝜒2
min (𝜒2

red,min) есть минимальная из величин 𝜒2 (𝜒2
red). Это параметры моде

лей, которые на ∼ 1𝜎 отстоят от лучшего фита. Критерий (5.12) нечувстви
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телен к абсолютной нормализации ошибок, он был выбран таким образом

специально, чтобы уменьшить эффект неопределённости в оценке этих оши

бок. Независимо модели подгонялись к данным из компиляции KNM11 в уз

кой полосе |𝑏| < 1∘. Это позволило наложить дополнительные ограничения на

структуру поля в диске, к которой подгонка по данным NVSS нечувствитель

на. Окончательно выбирались модели, которые хорошо описывали оба набора

данных.

Итак, хорошей признавалась модель, которая проходила три различных

теста-подгонки: данных в северном и южном полушариях и данных KNM11 в

диске.

5.2.5. Результаты

Рис. 5.8 показывает сравнение между одной из лучших моделей и дан

ными NVSS. Положительные средние значения RM показаны красными круж

ками, отрицательные – иними квадратиками. Насыщенность цвета показывает

абсолютную величину RM. Видно, что лучшая модель достаточно неплохо вос

производит наблюдаемые результаты.

Результаты подгонки были следующими:

Север: Абсолютный минимум 𝜒2 равнялся 232 для 104 степеней свободы, 𝜒2
red =

2.23. Сравнение между данными и лучшей моделью показано на Рис. 5.9.

Диапазон допустимых параметров представлен в Табл. Б.1. Параметром мо

дели (за исключением силы), сильнее всего влияющем на качество подгонки,

является угол наклона 𝑝. Параметры вертикального масштаба поля диска 𝑧0

и расстояние до границы области перемены направления 𝑑 влияют слабее.

Остальные параметры (𝑅𝑐, 𝑧𝐻1(1) и 𝑧𝐻1(2)) практически никак на фит не влияют,

поэтому их значения были зафиксированы на 5, 0.25, и 0.4 кпк, соответственно.

Одной дисковой компоненты недостаточно для описания данных, добавление

гало уменьшает 𝜒2
min на фактор 1.5. Из-за меньшего влияния гало его пара

метры ограничиваются гораздо слабее. Проблемой является и вырожденность
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Рис. 5.8 Средние значения RM по ячейкам. Красные кружки (синие квадрати

ки) показывают положительное (отрицательное) значение RM. Насыщенность

цвета показывает абсолютную величину. Вверху : Данные NVSS. Внизу : луч

шая модель.

Рис. 5.9 Лучшая модель(синяя сплошная) и данные NVSS (красные точки) в

северном полушарии. Ячейки, которые не были включены в фит, показаны

светло-голубым цветом.
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между высотой гало 𝑧𝐻0 , амплитудой поля в гало и, до некоторой степени, ра

диального масштаба 𝑅𝐻
0 . Даже нефизичные МП силой в десятки мкГс могут

хорошо воспроизводить наблюдения, если отнести гало далеко от плоскости Га

лактики, где плотность электронов резко спадает. Также есть вырожденность

между вертикальными масштабами моделей ГМП (для гало и диска) и верти

кальным масштабом распределения электронной плотности (это не является

такой серьёзной проблемой, так как во время процедуры подгонки последняя

величина была зафиксирована).

Силы полей в диске, соответствующих разрешенному диапазону моделей,

лежат в диапазоне 1.8-2.8 мкГс, в основном концентрируясь около 2.0 мкГс.

Амплитуды разрешённых полей гало лежат в более широком диапазоне 2-12

мкГс. Наблюдения синхротронного излучения от популяции релятивистских

электронов в Галактике лучше объясняются, если брать нижнюю часть диапа

зона: 2-5 мкГс. Кольцевые модели поля в диске плохо воспроизводят данные,

независимо от модели поля гало, лучший результат был 𝜒2
min = 288 для 101 сте

пени свободы, 𝜒2
red = 2.85 ( ср. с 𝜒2

red = 2.23 для лучшей модели с спиральным

полем)

Качество подгонки не улучшается при введение ненулевого угла наклона

поля гало и при использовании альтернативных моделей поля (уравнения (5.9),

(5.10)).

Юг: Данных в южном полушарии меньше из-за слепого пятна, также

они демонстрируют бо́льший разброс, поэтому качество подгонки в этом по

лушарии хуже. Лучшая ОСМ даёт 𝜒2 = 243 для 65 степеней свободы, что

соответствует 𝜒2
red = 3.74. Для лучшей БСМ: 𝜒2 = 235 (65 с.с., 𝜒2

red = 3.62).

Сравнение между данными и лучшей моделью показано на Рис. 5.10.

Диск: В конце подгонялись RM источников из KNM11, расположенных на

очень низких широтах |𝑏| < 1∘. Лучшая ОСМ даёт 𝜒2 = 30 (29 с.с., 𝜒2
red = 1.03),

лучшая БСМ 𝜒2 = 37 (29 с.с, 𝜒2
red = 1.28). Сравнение между данными и луч

шей моделью показано на Рис. 5.11. Результаты полностью совместны с ре
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Рис. 5.10 Лучшая модель(синяя сплошная) и данные NVSS (красные точки)

в южном полушарии. Ячейки, которые не были включены в фит, показаны

светло-голубым цветом.

Рис. 5.11 Сравнение между лучшей моделью и данными из KNM11 в полосе

−1∘ < 𝑏 < 1∘. Ячейки, которые не были включены в фит, показаны светло

голубым цветом.
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зультами других подгонок. К сожалению, у нас пока недостаточно информации

об области близкой к направлению на гал. центр, где предсказания разных

моделей максимально отличаются. Тем не менее, этот фит оказался самым

чувствительным к силе поля в диске и позволил установить самые сильные

ограничения на этот параметр. Также данные KNM11 указывают на значение

угла наклона −5.5∘, что позволило исключить положительные значения этого

параметра – это невозможно, если использовать только данные NVSS.

В подгонках в обоих полушариях значение 𝜒2 на степень свободы значи

тельно превышает единицу (особенно на юге). Это может быть следствием как

недооценки ошибок, так и наличием каких-то особенностей, которые не учи

тываются моделями. Проверка графиков для результатов подгонок (Рис. 5.9

и 5.10) показывает, что есть систематическое уклонение моделей от данных в

внешней Галактике 𝑙 ≈ 130∘ − 220∘. Это уклонение присутствует как в север

ном, так и в южном полушарии. Наблюдаемые вариации во внешней Галактике

слишком сильны, чтобы их могла объяснить любая модель с толстым диском

или гало с преимущественно азимутальным полем, если сила поля падает с

удалением от центра. Таким образом, или эти модели полностью ошибочны в

этой области, или наблюдаемые вариации вызваны какой-то близкой аномали

ей в распределении магнитного поля и/или плотности электронов. Этот экран

должен быть достаточно близок к нам, чтобы объяснить большой угловой раз

мер, ∼ 90∘. Второй вариант хорошо согласуется с фактом, что отклонения

RM не уменьшаются при удалении от гал. плоскости, что случилось бы, если

бы они были вызваны дополнительным галактическим рукавом или другой

глобальной ( и более далёкой) причиной.

Дополнительно это предположение было проверено следующим образом:

была проведена отдельная подгонка источников в направлении на внутреннюю

Галактику, −90∘ < 𝑙 < 90∘. Исключение возможной аномалии должно было

привести к улучшению качества подгонки, также необходимо было проверить

устойчивость параметров лучших моделей к присутствию особенности.
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Внутренний север: Лучший фит даёт 𝜒2
min = 43 для 46 с.с, что значитель

но лучше значений, полученных при полной подгонке. Значения параметров в

основном совпадают с значениями, полученными при подгонке по всему небу,

что показывает, что аномальная область внешней Галактики не влияет на ре

зультаты полной подгонки. Внутренний юг: 𝜒2
min = 35 для 22 с.с. Качество

подгонки заметно улучшилось, но тем не менее оно хуже, чем на севере. Не

удалось отдельно фитировать данные по внешней Галактике (90∘ < 𝑙 < 270∘):

даже с добавлением дополнительной компоненты в диске не удалось получить

𝜒2
red меньше 5. Это подтверждает предположение, что невозможно фитиро

вание данных из этого аномального региона с использование моделей ГМП,

которые рассматривались выше.

Результаты индивидуальных подгонок показаны в Табл. Б.1 в форме допу

стимых диапазонов параметров. Среди параметров существует взаимное вли

яние и вырожденность, которые не отражены в таблице. Иными словами, не

каждая комбинация допустимых параметров даст хорошую модель. Парамет

ры моделей, которые лучше всего описывают данные, приведены в таблицах

5.1, 5.2.

Также стоит упомянуть и о других сделанных проверках. Во-первых, сна

чала были проведены симуляции с оригинальным вертикальным масштабом

электронной плотности модели NE2001. Для реалистичных значений силы по

ля в диске 𝐵0 > 1.8 мкГс минимальное значение 𝜒2 составило 390, что гораздо

больше минимального значения с модифицированным масштабом, 𝜒2 = 232.

Если снять ограничения на минимальную силу поля в диске, то величина 𝜒2

приближается к 230 лишь для полей с силой ∼ 0.7 мкГс, что является непри

емлемо малой величиной. Таким образом, вариант модели NE2001 c исход

ным вертикальным масштабом входит в противоречие с данными наблюде

ний. Во-вторых, было проверено могут ли данные NVSS ограничивать комби

нацию симметрий компонент (по отношению к гал. плоскости). Проверялись

комбинации: 1) симметричное гало/симметричный диск 2) антисимметричное
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Table 5.1.

𝑝 𝑧0 𝑑 𝐵𝐷
0

∘ кпк кпк мкГс

ASS [−5,−4] ∪ [3, 7] [0.7, 1.2] [−0.7,−0.4] [1.8, 2.2]

BSS [−7,−3] ∪ [5, 8] [0.8, 1.2] [−0.9,−0.5] [1.8, 2.4]

Диапазон параметров поля в диске, который соответ

ствует отклонению ∼ 1𝜎 от лучшего фита данных NVSS.

Модели совместны с данными KNM11 в гал. плоскости.

Положительные значения угла наклона 𝑝 сильно противо

речат данным KNM11 [272]

Table 5.2.

𝑧𝐻0 𝑅𝐻
0 𝐵𝐻

0

кпк кпк мкГс

North

vs. ASS [1.2, 2.4] [6.0, 15] [4.0, 12]

vs. BSS [1.0, 2.0] [8.0, 15] [3.0, 12]

South

vs. ASS [1.0, 2.5] [3.5, 15] [1.5, 6.0]

vs. BSS [1.0, 2.2] [3.5, 12] [2.5, 5.0]

Аналогично предыдущей таблице, толь

ко для гало.
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гало/антисимметричный диск. В первом случае минимальная величина 𝜒2 пре

высило лучшее значение в 2.5, а во втором – в 4 раза. Это подтверждает, что

данные лучше всего описываются сочетанием симметричного (по отношению

к 𝑏) диска и антисимметричного гало.

5.2.6. Заключение

Данные по фарадеевским мерам вращения внегалактических источников

показывают когерентную картину – RM коррелированы по величине и знаку

на самых больших угловых масштабах, свойства этой картины зависят от гал.

координат. Это свидетельствует в пользу галактического происхождения этой

когерентности и существования регулярного ГМП. Распределение RM относи

тельно гал. плоскости во внутренней и внешней Галактике различается – оно

симметрично снаружи и антисимметрично внутри (см. Рис. 5.8). Такую карти

ну невозможно объяснить одной компонентой ГМП, необходимо, по крайней

мере, две – дисковая и гало (Рис. 5.4). Показано, что комбинация симметрич

ного дискового поля и антисимметричного гало с правильно подобранной ам

плитудой компонент может воспроизвести наблюдаемые данные.

Также можно сделать несколько замечаний

i) Существует особенность в области антицентра, которая не может быть

учтена в рамках использованных моделей (спадающие от центра поля,

близкие к азимутальным). Эта особенность может вызываться пока неиз

вестной близкой структурой.

ii) Результаты анализа свидетельствуют в пользу увеличенного вертикаль

ного масштаба распределения электронов, как было предложено в [280].

Не удалось воспроизвести данные, используя исходный вертикальный

масштаб модели NE2001.

Процедура подгонки не может различить ОСМ и БСМ, так как основной

вклад в RM (особенно для |𝑏| > 15∘) даётся близкими окрестностями Солнеч
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Table 5.3. Параметры опорных моделей

ОСМ БСМ

Диск:

𝑝 −5∘ −6∘

𝑧0 1.0 кпк 1.0 кпк

𝑑 −0.6 кпк −0.6 кпк

𝐵0 2.0 𝜇G 2.0 𝜇G

𝑅𝑐 5.0 кпк 5.0 кпк

Гало (север):

𝑧𝐻0 1.3 кпк 1.3 кпк

𝑅𝐻
0 8 кпк 8 кпк

𝐵𝐻
0 4 мкГс 4 мкГс

𝑧𝐻1(1) 0.25 кпк 0.25 кпк

𝑧𝐻1(2) 0.4 кпк 0.4 кпк

Гало (юг):

𝑧𝐻0 1.3 кпк 1.3 кпк

𝑅𝐻
0 8 кпк 8 кпк

𝐵𝐻
0 2 мкГс 4 мкГс

𝑧𝐻1(1) 0.25 кпк 0.25 кпк

𝑧𝐻1(2) 0.4 кпк 0.4 кпк

ной системы (< кпк), где обе модели ведут себя схожим образом. Углубленный

анализ источников в области гал.плоскости может быть более чувствительным

к отличиям между моделями.

Две опорных модели (ОСМ и БСМ) представлены в Таблице 5.3. Эти

модели хорошо воспроизводят данные NVSS RM и значения параметров не

отличаются заметно от результатов других исследований (не слишком малень

кий угол 𝑝, не слишком сильное поле гало, величина поля в окрестности Земли

близка к 2 мкГс). Эти модели могут быть использованы для, например, иссле

дования распространения космических лучей в Галактике.
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5.3. Распространение космических лучей сверхвысоких

энергий в случайном галактическом магнитном поле.

Магнитные поля играют важнейшую роль в распространении КЛСВЭ

(КЛ с энергией выше 𝐸 > 1018 эВ). Если внегалактические поля слабы (<

1 нГс) (см. следующий раздел и [32, 282]), то определяющим будет влия

ние ГМП. Если бы поле Галактики имело только регулярную компоненту, то

было бы теоретически возможно восстановить истинное положение источни

ков КЛ. Наличие турбулентной (случайной) компоненты делает эту задачу

гораздо сложнее – непредсказуемые отклонения складываются в случайные

смещения, которые размазывают изображение источника. Очевидно, что пер

спективы восстановить истинное положение зависят от параметров случайной

компоненты ГМП (СГМП).

Случайное поле не только отклоняет КЛ, но также вносит вклад в раз

брос наблюдаемых величин RM внегалактических источников. Более того, это

поле влияет на обе величины схожим образом: они пропорциональны интегра

лу по лучу зрения перпендикулярной компоненты поля (в случае отклонения)

или произведения параллельного поля на плотность электронов (для разброса

RM). Предполагая распределение электронов известным, становится возмож

ным вывести ограничения на отклонения в случайных полях прямо из наблю

даемой дисперсии RM. В этом разделе отклонения КЛСВЭ оцениваются по

данным RM каталога NVSS.

5.3.1. Данные

Был использован каталог NVSS c 37,543 значениями RM внегалактиче

ских источников. Каталог был очищен от выбросов – кружок радиусом 3∘

описывался вокруг каждого источника и для этой области подсчитывались

среднее RM и его дисперсия. Если RM источника отличалась от среднего бо

лее, чем на два СКО, источник считался “выбросом”. Всего было удалено 1974
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источника, а для дальнейшего анализа осталось 35,569.

Было использовано пространственное разбиение данных с применением

пакета HEALPix 4 [283] в карту в гал. координатах разрешения 𝑁side = 8 с упо

рядочиванием типа ’RING’. Полное количество ячеек составляет 768, площадь

каждой – 53 кв. град. В каждой ячейке в среднем находится порядка ∼ 50

RMs, с другой стороны, размер ячеек достаточно мал, чтобы можно было бы

пренебречь изменением регулярного ГМП в ней.

5.3.2. Метод

Дисперсия из-за собственных RM

Наблюдаемая дисперсия RM ⟨𝑅𝑀 2⟩ ≡ 𝜎 состоит из двух частей5: 𝜎ISM

из-за МЗС и 𝜎QSO, вызванная другими факторами, в том числе и собственными

RM в источниках.Член 𝜎QSO может быть оценен, если учесть, что он не зависит

от направления, в то время как 𝜎ISM должна меняться с широтой как 1/ sin 𝑏

из чисто геометрических соображений. Использованный метод был впервые

разработан в [284], он был адаптирован для целей работы и все релевантные

дисперсии были рассчитаны заново.

Величины 𝜎QSO были оценены следующим образом: в северном полуша

рии наблюдаемые функции 𝜎(𝑏) в 36 равномерно распределённых направлени

ях 𝑙 = 0∘, 10∘, ..., 350∘ фитировались функцией 𝑓(𝑏) = (𝐴2/ sin2 𝑏 + 𝜎2QSO)1/2, 𝐴

и 𝜎QSO рассматривались как свободные параметры. Ячейки с 𝑏 < 10∘ исклю

чались из фита. После этого вычислялись среднее и СКО для полученного

распределения 36 величин 𝜎QSO.

Затем эта процедура проводилась для южного полушария. В обоих слу

чаях получались сходные величины: 𝜎QSO = (12 ± 3) рад м−2. В последующих

вычислениях использовалась величина 𝜎QSO = 12 рад м−2, которая в основном

вызвана инструментальной ошибкой каталога 𝜎NVSS = 10.4 ± 0.4 рад м−2.
4 http://healpix.jpl.nasa.gov
5 Только в этом подразделе используется обозначение ⟨𝑅𝑀2⟩ ≡ 𝜎 для уменьшения громоздкости
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Величина 𝜎ISM в каждой ячейке оценивалась тогда, как:

𝜎ISM =
√︁
𝜎2 − 𝜎2QSO, 𝜎 > 12 рад м−2 . (5.13)

Обе величины 𝜎 и 𝜎QSO определены с ошибками. Ошибка 𝜎QSO – это 𝛿𝜎QSO =

3 рад м−2. Ошибка 𝜎 зависит от количества 𝑛 источников в ячейке 𝛿𝜎 =

𝜎/
√

2𝑛). Таким образом ошибка 𝛿𝜎ISM в определении 𝜎ISM равна

𝛿𝜎ISM =
√︁
𝛿𝜎2QSO + 𝛿𝜎2.

В тех ячейках, где величина 𝜎ISM полученная из уравнения (5.13) была меньше,

чем 𝛿𝜎ISM, ошибка задавалась как 𝜎ISM = 𝛿𝜎ISM. В число этих ячеек вошли 29,

где 𝜎 < 𝜎QSO.

В конце были выброшены ячейки с общим числом источников меньше

10 (всего 130 ячеек) расположенных в слепом пятне NVSS (𝛿 < −40∘) и его

окрестностях.

RM и отклонения

Мера вращения RM выражается через свойства среды и магнитного поля.

Это же магнитное поле отклоняет КЛСВЭ, поэтому оба процесса описываются

похожими выражениями ( в зависимости от направления 𝑟):

𝑅𝑀(𝑟) = 𝑐1

𝐷∫
0

d𝑧 𝑛e𝐵‖ , (5.14)

𝜗𝑖(𝑟) = 𝑐2

𝐷∫
0

d𝑧 𝜖𝑖𝑗 𝐵𝑗 , (5.15)

где 𝑛e – концентрация электронов, 𝐵‖ и 𝐵𝑖, 𝑖 = (1, 2) – компоненты МП парал

лельная и перпендикулярные направлению �̂�, соответственно, 𝐷 – расстояние

до источника, 𝑐1, 𝑐2 – нормализационные константы: 𝑐1 = 0.81 рад см3/(м2 пк мкГс) ≈

2.7 × 10−23 рад/мкГс, 𝑐2 = 𝑍𝑒/(𝐸 мкГс), 𝑍 и 𝐸 – заряд и энергия КЛСВЭ. В
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дальнейших оценках принималось, что КЛСВЭ – это протоны (𝑍 = 1) с энер

гией 40 ЭэВ, 𝑐2 = 7.5×10−24 рад/(мкГс см). Также полезно выписать значение

отношения:
𝑐2
𝑐1

= 0.28 см−1. (5.16)

Эти оценки могут быть легко перемасштабированы для любого заряда и энер

гии частиц КЛСВЭ.

Присутствие случайной компоненты вызывает появление дисперсии в на

блюдаемых RM и углах отклонения КЛСВЭ. В обоих случая средние значе

ния равны нулю, но дисперсии от нуля отличны. Дисперсия в RM вызывается

флуктуациями магнитного поля и концентрации электронов, а дисперсия 𝜗

возникает только из-за влияния СГМП. Поэтому связь между двумя величи

нами может быть достаточно непрозрачной.

Флуктуации в дальнейшем будут обозначаться буквой 𝛿, 𝑛e = ⟨𝑛e⟩ + 𝛿𝑛e

и 𝐵𝑖 = ⟨𝐵⟩𝑖 +𝛿𝐵𝑖, 𝐵3 ≡ 𝐵‖. Используя эти обозначения, можно записать связь

между ⟨𝑅𝑀 2⟩ и ⟨𝜗2⟩ ≡
∑︀

⟨𝜗𝑖𝜗𝑖⟩.

В Приложении Б.7 показано, что для некоторых положительных коэффи

циентов 𝛼, 𝛽 можно записать:

⟨𝑅𝑀 2⟩ = 𝑐21 ⟨𝑛⟩2⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ + 𝛼 ⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ + 𝛽 , (5.17)

⟨𝜗2⟩ = 𝑐22 ⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ , (5.18)

см. (5.14) and (5.15). Также была использована сокращённое обозначение ℐ(⋆) ≡∫
d𝑧 ⋆. В уравнении (5.17), первый член вызывается только флуктуациями 𝛿𝐵,

второй зависит от 𝛿𝐵 и 𝛿𝑛e (второе слагаемой входит через коэффициент 𝛼),

третий член зависит только от 𝛿𝑛e. Оба коэффициента 𝛼 и 𝛽 пропорциональны

⟨𝛿𝑛2e⟩.

Возможны два сценария. Если свойства 𝛿𝑛e таковы, что 𝛼 и 𝛽 малы, то

соответствующими членами можно пренебречь, магнитные флуктуации можно
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вынести и в итоге получается:

⟨𝜗2⟩ =
𝑐22

𝑐21⟨𝑛⟩2
⟨𝑅𝑀 2⟩. (5.19)

В этом пределе меры вращения прямо связаны с величиной отклонений.

В противном случае, когда 𝛼 и 𝛽 пренебречь нельзя, возникают дополни

тельные, заведомо положительные вклады в ⟨𝑅𝑀 2⟩. Теперь уравнение (5.19)

остаётся справедливым как верхний предел.

Необходимо упомянуть о потенциальной проблеме этого подхода – если

регулярные поля настолько сильны, что КЛСВЭ отклоняются на угол, зна

чительно больший размера ячейки, то эффективно будут сравниваться две

разных траектории (RM и КЛСВЭ) и, в общем случае, нельзя делать выводы

о свойствах одной из знания свойств другой. Проверка с использованием мо

дели развитой в разделе 5.2 показала, что приближение малости отклонений

выполняется и, таким образом, подход обоснован.

Простая модель случайных блужданий

Дисперсия отклонений КЛСВЭ может быть оценена в рамках простой

модели: случайное поле силы 𝐵𝑟 разделено на одинаковые области размера 𝑙cell;

в каждой области поле однородно и имеет какую-то случайную ориентацию.

Электронная концентрация 𝑛e считается постоянной. RM будет испытывать

случайные блуждание при интегрированию по лучу зрения:

𝑅𝑀 = 𝑘1𝑅𝑀0

√
𝑁, (5.20)

где 𝑘1 – численный коэффициент, 𝑁 – полное число областей по лучу зрения,

𝑅𝑀0 – средний вклад одной области (уравнение (5.14) с
∫

d𝑧 → 𝑙cell).

Отклонения описываются похожей формулой:

𝜗 = 𝑘2𝜗0
√
𝑁, (5.21)

где 𝑘2 – другой коэффициент, 𝜗0 – отклонение в области (уравнение (5.15) с∫
d𝑧 → 𝑙cell).
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Точные значения коэффициентов 𝑘1, 𝑘2 были подсчитаны численно. В на

чале было симулировано случайное блуждание для RM. Вклад вносит только

продольная компонента пропорционально cos𝜑𝑖, где 𝜑𝑖 – угол между случай

ным направлением магнитного поля и направлениям луча зрения, 𝑘1 записы

вается как:

𝑘1 =

⃒⃒⃒⃒
𝑁∑︀
𝑖=1

cos𝜑𝑖

⃒⃒⃒⃒
√
𝑁

, (5.22)

𝜑𝑖 – случайная величина в диапазоне [0, 𝜋]. Количество шагов 𝑁 было взято

равным 100,000, всего было осуществлено 10,000 реализаций, которые в итоге

дали

𝑘1 = 0.56.

Коффициент 𝑘2 получается похожим образом, только сейчас это двумер

ное случайное блуждание и необходимо учитывать ортогональные компоненты

МП:

𝑘2 =

√︃(︂
𝑁∑︀
𝑖=1

sin𝜑𝑖 cos𝜓𝑖

)︂2

+

(︂
𝑁∑︀
𝑖=1

sin𝜑𝑖 sin𝜓𝑖

)︂2

√
𝑁

, (5.23)

𝜑𝑖 – случайная величина ([0, 𝜋]), а величина 𝜓𝑖 распределена в диапазоне [0, 2𝜋].

В итоге получается

𝑘2 = 0.63.

RM и отклонения при распространении по одному и тому же пути связаны

следующим соотношением:

𝜗 ≈ 0.31 см−1𝑘2
𝑘1

𝑅𝑀

⟨𝑛⟩
≈ 0.35 см−1𝑅𝑀

⟨𝑛⟩
. (5.24)

Этот результат можно сравнить с более точным выражением (5.19) где для

𝐸 = 40 ЭэВ и 𝑍 = 1 (протоны), коэффициент равняется 𝑐2/𝑐1 ≈ 0.28 см−1,

см. уравнение (5.16). Видно, что оба выражения похожи и простая модель

качественно очень хорошо описывает ситуацию.
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Общий случай

Для определённости используется простая модель хорошо подтверждён

ная наблюдениями [285, 286], где флуктуации электронной плотности описы

ваются колмогоровским спектром:

⟨𝑅𝑀 2⟩ ≃ 𝑐21 ⟨𝑛⟩2⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ (5.25)

+ 𝑐21

[︁
3.1𝐶2

𝑛𝑙
2/3
0 ⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ + 1.1𝐶2

𝑛𝐷𝑙
5/3
0 ⟨𝐵⟩2

]︁
,

где 𝐶2
𝑛 – амплитуда спектра, спектр обрезается снизу на 𝑞0 = 2𝜋/𝑙0, 𝑙0 – мак

симальный масштаб турбулентности; 𝐷 – длина отрезка пути, где существуют

заметные возмущения электронной плотности. Подробно детали вычисления

показаны в Приложении Б.7.

Как было сказано выше, возможны два сценария. Если в выражении до

минирует дисперсия магнитного поля, то существует простое прямое соотно

шение ⟨𝑅𝑀 2⟩ ∝ ⟨ℐ(𝛿𝐵)2⟩. Если же основным является член ⟨𝐵⟩2, то в этом

случае измеренные вариации RM возникают из-за взаимодействия флуктуа

ций электронной концентрации и магнитного поля, которые невозможно раз

делить; вклад ⟨𝛿𝐵2⟩ в отклонения КЛСВЭ будет ниже, чем в выражении (5.19)

и оно будет служить верхним пределом на отклонения.

Рассмотрим параметры, которые входят в уравнение (5.25). Во-первых,

необходимо зафиксировать используемую длину пути 𝐷. Только области с

значительными магнитным полем и концентрацией электронов дают вклад

в эффект. Обе эти величины быстро падают с высотой ℎ над гал. плоско

стью: ∝ sech2(ℎ/𝑑) [279] или ∝ exp(−ℎ/𝑑) [280], вертикальные масштабы мо

гут различаться. Для описания распределения электронов использовалась мо

дель NE2001 [279] с увеличенным вертикальным масштабом (𝑛(ℎ = 0) ≈

0.014 см−3, 𝑑 = 1.8 кпк, см. раздел 5.2). Таким образом все интегралы об

резаются на верхнем пределе 𝐷 = 𝑑/ sin(𝑏). Так как все три члена в урав

нении (5.25) в первом приближении пропорциональны 𝐷, их относительные

величины слабо зависят от конкретного принятого значения. Также считается
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что вертикальный масштаб турбулентной части ГМП не превышает ∼ 2 кпк,

т.е. что области МП и заметной концентрации электронов совпадают.

Среднее магнитное поле ⟨𝐵⟩ в выражении (5.25) может быть вычислено

из имеющихся моделей ГМП, например, из модели, которая была развита в раз

деле 5.2 [28]. Статистические характеристики 𝛿𝑛 известны недостаточно хоро

шо. Результатом анализа в работах [285, 286] стали величины 𝐶2
𝑛 = 10−3м−20/3

и внешний масштаб 𝑙0 = 100 пк (при больших 𝑏), они были использованы как

опорные. С этими величинами при характерной величине среднего поля 1 мкГс

и 𝑏 = 90∘, третий член в уравнении (5.25) составляет 17 рад м−2, что ненамного

превышает наблюдаемую вариацию RM в большой части неба. Таким образом,

можно утверждать, что третий член доминирует и поэтому уравнение (5.19)

должно служить верхним пределом.

При уменьшении вертикального масштаба электронной плотности до 1.3

кпк, как предлагается в [287], отклонения меняются максимум на 20% в неко

торых частях неба, что не является значимым в свете точности принятого

приближения.

Турбулентность также может не описываться колмогоровской зависимо

стью на всех масштабах вплоть до 𝑙0 = 100 пк, возможно, что спектр становит

ся более плоским на больших масштабах. Есть указания на такое поведение

спектра для турбулентного магнитного поля [288], но пока неясно, есть ли

между двумя явлениями связь. Эффект изменения в спектре легко оценить:

если взять спектральный индекс 𝛼 = 3 от 1 до 100 пк, то это подавит вклад

третьего члена в уравнении (5.25) на множитель 100−1/3, что уменьшит его

до 4 рад м−2. В этом случае (5.19) служит гораздо более лучшей оценкой угла

отклонения.

Необходимо также упомянуть и второй член в (5.25). Его зависимость

от ⟨𝛿𝐵2⟩ совпадает с первым, так что, в принципе, они могут быть скомбини

рованы, что изменит (уменьшит) коэффициент в уравнении (5.19). Хотя это

усилит ограничения на угол отклонения при данных наблюдаемых RM, это
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также внесёт зависимость от плохо изученных свойств флуктуаций электрон

ной плотности. При использовании опорных значений [285, 286] получается

1.76𝐶𝑛𝑙
1/3
0 ∼ 0.080 см−3, что выше среднего модели NE2001, ⟨𝑛⟩ ≈ 0.012 см−3).

При использовании модифицированного спектрального индекса 𝛼 = 3 от 1 до

100 пк подавляет и этот вклад до 0.017 см−3, делая его сравнимым с средним

значением NE2001. При существующем уровне неопределенности в параметрах

флуктуаций плотности электронов, второй и третий члены в уравнении (5.25)

могут быть велики, но их величину пока невозможно надёжно определить.

Из-за этого ограничения будут основываться на выражении (5.19), которое

рассматривается как верхний предел на отклонения ⟨𝜗2⟩.

5.3.3. Результаты и заключение

Отклонения КЛСВЭ в случайном магнитном поле могут быть связаны с

экспериментально наблюдаемыми смещениями истинных положений источни

ков ⟨Θ2⟩ (это две различные, хотя и родственные величины) [289]:

⟨Θ2⟩ = ⟨𝜗2⟩/3 . (5.26)

На Рис. 5.12 показана карта смещений
√︀
⟨Θ2⟩ для КЛСВЭ-протонов энер

гии 𝐸 = 4 × 1019 эВ из-за действия случайной компоненты ГМП. Смещения

подсчитывались с использованием уравнения (5.19), где было использовано

отношение 𝑐2/𝑐1 = 0.28 см−1. Эта карта показывает верхние пределы на смеще

ния, которые могут стать оценкой, если будет доказано, что вклад флуктуаций

электронной плотности мал. Смещения
√︀

⟨Θ2⟩ ограничены величинами в 1-2

градус для большинства направлений, лишь вблизи гал. плоскости они вырас

тают до ∼ 5∘. Эта карта и является главным результатом раздела.

Из Рис. 5.12 видно, что ограничения на смещения не зависят система

тически от гал. долготы, даже направление на гал. центр ничем не выделя

ется. Напротив, существует выраженная регулярная зависимость от гал. ши

роты 𝑏. Эта зависимость хорошо описывается феноменологической функцией
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Рис. 5.12 Карта смещений
√︀
⟨Θ2⟩ источников протонов энергии 𝐸 = 4×1019 эВ

из-за влияния случайного ГМП ( уравнение (5.19)). Карта построены в галак

тических координатах, смещения указаны в градусах. Эта карта представляет

верхние пределы и может служить оценкой смещений, если вклад флуктуаций

электронной плотности окажется мал, как объясняется в тексте

𝐴/(sin2(𝑏) + 𝐵) с параметрами 𝐴 = 0.5, 𝐵 = 0.13, хотя флуктуации вели

ки. Для целей описания верхнего предела ограничения Рис. 5.12 практически

везде могут быть мажорированы простой аналитической функцией√︀
⟨Θ2⟩ < 1∘

sin2(𝑏) + 0.15
. (5.27)

Необходимо упомянуть о возможных путях обхода выведенных ограниче

ний – хотя эти ограничения, представленные на Рис. 5.12, являются консерва

тивными в том смысле, что все неопределённости трактовались таким образом,

чтобы они увеличивали отклонения ( и ослабляли ограничения), они приложи

мы лишь к области ±2 кпк вокруг гал. диска, где плотность электронов велика

и сравнительно хорошо ограничена наблюдениями. Нельзя исключить возмож

ность того, что могут существовать протяженные области с сильным магнит

ным полем, но с небольшой плотностью электронов (см., например, [290]). То

гда вклад таких областей в RM будет мал, в отличие от вклада в отклонения,

который будет больше, чем показано в выражении (5.19).

В заключение можно кратко сформулировать три вывода раздела: 1) от

клонения КЛСВЭ не обладают сильной зависимостью от гал. долготы, центр
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не отличается от антицентра; 2) отклонения сильно зависят от гал. широты, вы

ше приведена простая аналитическая функция (5.27), которая описывает эту

зависимость и может быть использована для целей исследование анизотропии

направлений прихода КЛСВЭ; 3) Для источников протонов энергии 𝐸 & 40

ЭэВ смещения не превосходят 5∘; чаще всего они меньше, особенно вдали от

гал. плоскости

5.4. Внегалактические магнитные поля: ограничения из

NVSS

Важность исследования внегалактических магнитных полей обсуждалась

выше в разделе 5.1. Открытие (или даже ограничение на их силу) будет иметь

большое значение для широкого круга задач фундаментальной физики и аст

рофизики – теории инфляции, фазовых переходов в ранней Вселенной, распро

странения космических лучей и др. Основным методом исследования на самых

больших масштабах является анализ фарадеевских мер вращения далёких ис

точников 6.

Свидетельством присутствия МП на самых крупных масштабах может

служить эволюция RM с красным смещением 𝑧 для ансамбля внегалактиче

ских источников. В работе [292] были представлены признаки такой эволюции,

полученные из данных каталога [293]: меры вращения росли с увеличением 𝑧;

характер роста был совместен с влиянием поля силой ∼нГс в филаментах круп

номасштабной структуры.

5.4.1. Данные и методы

Данные. Было использовано 4002 источников NVSS с известными красны

ми смещениями из каталога [293]. Также были наложены следующие ограни
6 Существуют и косвенные методы, основанные на особенностях развития каскада от частиц высоких

энергий при распространении во Вселенной [106, 291]
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чения: чтобы уменьшить влияние ГМП, были отброшены источники |𝑏| < 20∘

и источники с |RM| > 300 рад м−2, из-за того, что при наблюдении всего на

двух частотах может возникать ошибка в определении таких больших RM (см.

выше). В итоге в списке осталось 3647 источников.

Учёт ГМП Каждая полученная RM есть сумма нескольких членов: RMgal,

вызванного влиянием регулярного ГМП, члена, возникающего из-за СГМП,

собственной RM источника, инструментальных ошибок, вклада от внегалакти

ческих полей. Только первый член, RMgal, может, в принципе, быть оценен и

вычтен для индивидуального источника:

RRM = RM − RMgal.

где вводится понятие остаточной меры вращения (RRM). Очевидно, что лю

бая эволюция с красным смещением будет более выражена для RRM, чем для

RM. Вклад RMgal может быть оценен с использованием самих наблюдаемых

RM. Для начала полный каталог был очищен от выбросов (см. раздел 5.3) –

было удалено 1974 источника, осталось 35 569. Затем для каждого источника

с известным 𝑧 (из 3647) были усреднены RM из вычищенного каталога внут

ри кружка радиусом 3∘ (обычно около 30 величин). Полученное среднее – это

оценка RMgal для этого источника. В этом же самом кружке также вычисляет

ся СКО RM 𝜎RM, которое измеряет дисперсию, вызванную СГМП и другими

факторами.

Светимость источников. Использовались спектральные индексы из [294]:

в начале были отождествлены источники из [293], а затем им были приписаны

соответствующие 𝛼. Это оказалось возможным сделать для 3051 источника из

3647.
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Далее можно вычислить светимость, используя выражение:

𝐿1.4 ГГц =
4𝜋𝐷2

𝐿𝑆1.4GHz

(1 + 𝑧)𝛼+1
, (5.28)

где 𝐷𝐿 – фотометрическое расстояние, 𝑆1.4ГГц – плотность потока на 1.4 ГГц

[295]. При вычислении 𝐷𝐿 использовались следующие значения релевантных

космологических параметров: Ω𝑚 = 0.73, ΩΛ = 0.27, and 𝐻 = 71км/(с Мпк).

5.4.2. Результаты

Все оставшиеся источники были распределены по ячейкам (красного сме

щения или гал. широты). Вычисляются средние ⟨RRM⟩ ≡
∑︀

bin RRM/𝑁 , где

𝑁 – число источников в ячейке, т.е. средние RRM в ячейке. Аналогично,

⟨𝜎RM⟩ ≡
∑︀

bin 𝜎RM/𝑁 . Для анализа были выбраны средние ( а не, для примера,

дисперсии), так как в [296] было показано, что они являются более чувстви

тельными к наличию внегалактического МП.

Величины ⟨𝜎RM⟩ использовались для оценки общего вклада СГМП, соб

ственных RM источников, инструментальных ошибок и эффектов от внегалак

тических полей на RRM анализируемых источников.

Ошибки в ячейках везде определяются как 𝜎(|RRM|)bin/
√
𝑁 (для 𝜎RM:

𝜎(𝜎RM)bin/
√
𝑁), где 𝜎(𝑋) – СКО 𝑋, 𝑁 – число источников в ячейке. Во всех

рисунках в этом разделе, где присутствуют меры вращения, они выражают

ся в единицах рад м 2. На Рис. 5.13 показано (зелёными ромбиками), что на

блюдается видимая эволюция ⟨|RRM|⟩; эти результаты находятся в хорошем

согласии с результатами [292].

Это согласие, однако, полностью исчезает после того как массив источни

ков разбивается на две группы в зависимости от их светимости. Если устано

вить границу на светимости 𝐿0 = 1027.8Вт Гц−1, то в группе низкой светимо

сти (НС – low power, lp) будет 2593 источника, а в группе высокой светимости

(ВС – high power, hp) – 457. При таком выборе границы разбиения, источников

во второй группе достаточно, чтобы иметь 6 ячеек на больших 𝑧. Было про
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Рис. 5.13 Зависимость от красного смещения величины ⟨|RRM|⟩ для всего мас

сива, и отдельно для НС (lp, low power) и ВС (hp, high power) массивов. Все

величины выражаются в рад м−2.

тестировано несколько других комбинаций разбиения и величины граничной

светимости, но была выбрана такая, которая позволяет иметь достаточно боль

шие выборки в каждой ячейке по красному смещению и гал. широте, вместе с

тем обладая достаточным разрешением для проверки различных трендов с 𝑧

и 𝑏. Ограниченное число источников не позволяет дальнейшее разбиение мас

сива ВС источников на меньшие подгруппы, например, источников с разными

физическими свойствами.

Процедура разбиения проводилась следующим образом:

∙ Определяющим была группа ВС . Начиная с максимального 𝑧, границы

ячеек определялись таким образом, чтобы в каждой ячейке было около

80 ВС источников. Всего получилось 6 ячеек с нижней границей 𝑧 = 0.7.

∙ При 𝑧 < 0.7 существует всего 5 ВС источников, поэтому на низких 𝑧 раз

биение проводилось, следуя группе НС . Всего эта область была разбита

на три ячейки с примерно равным количеством источников в каждой.

Получающиеся средние значения красного смещения ячеек 𝑧𝑚 и количество

НС - ВС - источников в каждой ячейкек показаны в Табл. 5.4.
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𝑧𝑚 0.075 0.25 0.525 1.0 1.475 1.8 2.1 2.425 3.8

НС 418 418 501 677 291 137 76 50 25

ВС 0 0 5 68 83 72 70 79 80

Таблица 5.4

Число источников НС и ВС групп в ячейке с средним красным смещением 𝑧𝑚.

Общее число источников составляет 3050, а не 3051, так как один источник

расположен на 𝑧 > 5 и не попадает в разбиение.

Результаты разбиения показаны на Рис. 5.13, треугольники вверх (вниз)

показывают ⟨|RRM|⟩ в НС (ВС ) группах. Существует систематическая раз

ница между ⟨|RRM|⟩ в обеих группах; эта разница невелика ( 5 рад м−2), но

присутствует в большинстве ячеек. В то же самое время раздельно ни НС , ни

ВС источники не демонстрируют статистически значимую эволюцию ⟨|RRM|⟩

с 𝑧.

Самой очевидной интерпретацией является следующая: (i) никакой зна

чимой эволюции с 𝑧 не наблюдается; (ii) бо́льшие значения ⟨|RRM|⟩ коррели

рованы с более высокой светимостью.

Отсутствие особенностей для НС источников на различных 𝑧 также всту

пает в некоторое противоречие с моделью [297]. В этой работе утверждалось,

что эволюция галактик приведёт к образованию протяжённых сильно замаг

ниченных гало, которые вызовут появление собственных RM, достигающих

величин 1000 рад м−2 на 2 < 𝑧 < 4; если б такие галактики составляли зна

чительное число выборки, то ⟨|RRM|⟩ увеличивалось бы вплоть до 300 рад м2

на этих смещениях, чего в анализе не наблюдается.

Чтобы проверить обоснованность заключений, было проведено несколько

тестов. На Рис. 5.14 показаны ⟨|RRM|⟩ и ⟨𝜎RM⟩ для НС и ВС массивов. Прак

тически нет разницы в ⟨𝜎RM⟩ в обоих массивах, чего и следовало ожидать, так

как ⟨𝜎RM⟩ вычисляется из полного каталога NVSS RM. Во-вторых, ⟨𝜎RM⟩ не

показывают никакого очевидного тренда с 𝑧. В-третьих, для группы НС вели
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Рис. 5.14 Зависимость ⟨|RRM|⟩ и ⟨𝜎RM⟩ от 𝑧 для источников НС (верхний

рисунок) и ВС (нижний рисунок) групп. Все величины выражаются в рад м−2.

чины ⟨|RRM|⟩ полностью совместны с ⟨𝜎RM⟩, но для ВС ⟨|RRM|⟩ значительно

превышает ⟨𝜎RM⟩.

На Рис. 5.15 показаны результаты при разбиении по гал. широте 𝑏 вместо

𝑧. Величина ⟨𝜎RM⟩ демонстрирует сильную зависимость от широты, которая

может быть представлена как сумма зависящего от 𝑏 члена и постоянной вели

чины 13 рад м−2 (см. предыдущий раздел и [298]). Величины ⟨|RRM|⟩ НС ис

точников совместны с ⟨𝜎RM⟩, но у источников высокой светимости существует

систематическая разница между ⟨|RRM|⟩ и ⟨𝜎RM⟩ величиной около 5 рад м−2.

Рис. 5.15 также показывает, что величины ошибок были оценены в целом

правильно. Если бы ошибки были недооценены, то данные бы были разбросаны

вокруг кривой на гораздо большем расстоянии, чем следовало бы из величины

ошибок; обратное было бы справедливо, если бы ошибки были бы переоценены.
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Рис. 5.15 𝑏-зависимость ⟨|RRM|⟩ and ⟨𝜎RM⟩ в НС (верхний рис.) and ВС (ниж

ний рис.) группах.
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Рис. 5.16 Общее среднее |RRM| для ВС источников в зависимости от поро

га светимости 𝐿0. Величины над и под кривой есть число событий в ВС и

НС группах для выбранного значения 𝐿0, соответственно.

Отсутствие значимой наблюдаемой эволюции в НС группе показывает,

что наблюдаемые остаточные RM возникают близко к нам, скорее всего в слу

чайном ГМП. Свой вклад вносят и ошибки измерений, которые, в отличие от

вклада СГМП, не зависят от 𝑏.

Наблюдаемое поведение источников ВС группы может отличаться из-за

их специфического распределения в Галактике, т.е. сконцентрированность к

гал.плоскости могла бы привести к возникновению избытка. Однако, разбие

ние по широтным ячейкам показывает, что наблюдаемый избыток не может

возникать из-за этого и положительная корреляция между |RRM| и радиосве

тимостью действительно существует, скорее всего возникая в области вблизи

источника.

Была проведена проверка влияния на эффект величины порога светимо

сти 𝐿0. На Рис. 5.16 показаны средние значения |RRM| для полной ВС выборки

как функция 𝐿0. Очевиден тренд на увеличение |RRM| с ростом 𝐿0 – если бы

анализ не был бы ограничен статистикой числа источников, то полученные

выше результаты были бы ещё более значимыми.

На Рис. 5.17 показана сумма разностей между ⟨|RRM|⟩ и ⟨𝜎RM⟩ для НС и

ВС групп в каждой широтной ячейке. Вычисление было также проведено для
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Рис. 5.17 Сумма разностей ⟨|RRM|⟩ − ⟨𝜎RM⟩ для НС и ВС групп в каждой

широтной ячейке в зависимости от выбранного порогового значения 𝐿0

различных значений 𝐿0. Вне зависимости от выбора порогового значения, в

НС группе величина ⟨|RRM|⟩ сравнима ⟨𝜎RM⟩, в отличие от группы источников

ВС. Это подтверждает заключение, следующее из анализа Рис. 5.15, которое

было получено для одного выбранного порогового значения.

Положительная корреляция между RRM и светимостью может возникать

из-за влияния небольшого количества источников, например, из-за малень

кой популяции источников с отличающимися собственными характеристика

ми. Для проверки этой гипотезы из ВС массива были удалены источники с

большими |RRM|. Эффект остаётся, но из-за увеличения величины ошибок

уже невозможно сказать, может ли ⟨𝜎RM⟩ объяснить всю величину ⟨|RRM|⟩ в

этом случае. Также не удалось обнаружить различные популяции источников,

используя спектральный индекс как дискриминатор – никакой корреляции 𝛼 с

RRM не было обнаружено. В работах [299, 300] было предложено, что эффект

может быть вызван не влянием филаментов, а меньшими системами, напри

мер, галактиками с линиями Mg II – излучение от источников на больших 𝑧

встречает больше таких систем и поэтому наблюдаемые RM растут. Очевидно,

что и в этом сценарии нелегко объяснить отсутствие эволюции для НС группы.
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5.4.3. Ограничение на силу космологических полей

Если бы существовали космологические магнитные поля значительной си

лы, то собственные RM источников бы увеличивались с ростом 𝑧. Отсутствие

эволюции у НС источников позволяет поставить ограничения сверху на их

силу. В настоящий момент самые сильные ограничения получены из наблюде

ний реликтового излучения спутником “Планк” [301]: �̂� . 3 нГс для длины

когерентности 𝑙𝑐 = 1 Мпк. Для специального случая масштабно-инвариант

ного спектра получаются гораздо более сильные ограничения: 0.7 нГс (если

учитывать влияние таких полей на ионизационную историю Вселенной). Эти

ограничения применимы только для первичных магнитных полей, вернее для

полей, которые уже существовали на 𝑧 ∼ 1000, космологические же поля могли

генерироваться и на гораздо более поздних стадиях различными астрофизиче

скими механизмами (см., например, [302, 303]). Существующий анализ данных

по мерам вращения далёких источников даёт более слабые ограничения: поля

с длиной когерентности около Мпк должны быть слабее . 6 нГс [296]

Численные симуляции. Для того, чтобы построить модель RRMx – RM,

которые вызваны влиянием внегалактических полей, необходимо определить

их свойства, а также свойства электронной плотности 𝑛e. Последняя может

быть получена из наблюдений лаймановских-𝛼 (Ly𝛼) линий поглощения ней

трального водорода [296, 304]. Для целей анализа удобно использовать анали

тическое приближение [305], в котором избыток электронной плотности 𝛿e

описывается логнормальным распределением с параметрами:

𝜎e(𝑧) = 0.08 +
5.37

(1 + 𝑧)
− 4.21

(1 + 𝑧)2
+

1.44

(1 + 𝑧)3
,

и 𝜇e(𝑧) = −𝜎2e(𝑧)/2:

𝑃 (𝛿e) =
1√

2𝜋𝜎e(1 + 𝛿e)
exp

{︃
− [ln(1 + 𝛿e) − 𝜇e(𝑧)]2

2𝜎2e

}︃
. (5.29)
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Это распределение достаточно хорошо описывает флуктуации на мас

штабе, сравнимом с джинсовским 𝜆𝐽(𝑧) ≃ 2.3(1 + 𝑧)−3/2 Мпк [305] (𝐻0 =

71 км/с/ Мпк – современное значение постоянной Хаббла, Ω𝑀 = 0.27 – доля

материи в полной плотности энергии Вселенной). Тогда концентрация электро

нов записывается как: 𝑛e(𝑧) = 𝑛e(0)(1 + 𝛿e)(1 + 𝑧)3, 𝑛e(0) = 1.8 × 10−7 см−3.

МП характеризуются двумя параметрами – силой �̂� и длиной когерент

ности 𝑙𝑐. В численной симуляции проверялись две характерных длины: джин

совская 𝜆𝐽 и хаббловский масштаб 1/𝐻0. Так как проводимость плазмы очень

высока, а диффузия МП неэффективна на масштабах, заметно превышающих

а.е., поле можно считать вмороженным в плазму [103]; для сгущений сфериче

ской формы оно будет зависеть от плотности как 𝐵(𝑧) = �̂� [𝑛e(𝑧)/𝑛e(0)]2/37.

В ходе симуляций генерировалось большое количество траекторий до за

данного красного смещения с шагом в 𝜆𝐽 , на каждом шаге записывалось значе

ние RRMx. Электронная плотность генерировалась также на каждом шаге из

распределения (5.29); для того, чтобы учесть то, что ориентация МП случай

на, она выбиралась случайным образом из однородного распределения [−1, 1]

каждый раз, как траектория проходила целое число корреляционных длин 8.

Для начала, путём усреднения 105 траекторий до красного смещения

𝑧 = 5, была получена ожидаемая теоретическая кривая эволюции |RRMx| ,

вызванной влиянием внегалактического МП. Результат показан на Рис. 5.18

для опорной величины МП �̂� = 1 нГс: очевидно быстрое увеличение |RRMx|

с 𝑧. Более того, ясно виден чёткий переход примерно между 𝑧 = 0.5 и 𝑧 = 1:

для 𝑙𝑐 = 1/𝐻0 рост RM значительно замедлен на больших красных смещени

ях, а для 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 рост практически прекращается. Этот переход также виден
7 Все результаты для монохроматического ( с единственной длиной когерентности) МП также приме

нимы для МП, описываемого гладким спектром, так как обычно основной вклад вносит какой-то выделен

ный масштаб. Даже в случае почти плоского спектра результат просто перемасштабируется, если известны

спектральные параметры
8 Полученное таким образом поле не является бездивергентным, но так как учёт этого эффекта лишь

незначительно увеличивает эффективную корреляционную длину, то им можно пренебречь
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Рис. 5.18 Теоретическая эволюция |RRMx| с 𝑧 для 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 (красная сплошная),

𝑙𝑐 = 1/𝐻0 (синяя штрихованная), которая была получен из усреднения 105

траекторий.

в разных формах распределений |RRMx| на разных 𝑧, он совпадает с более

ранними результатами [296, 304].

В этой симуляции можно генерировать только вклады от внегалактиче

ского поля. В то же время, при сравнении с данными наблюдений необходимо

учесть и другие эффекты – СГМП, ошибки измерений, собственные RM. Ос

новной вклад вносят два первых эффекта, которые не зависят от 𝑧 . Таким

образом можно использовать данные на малых 𝑧, чтобы оценить их амплиту

ду. Затем можно сравнить комбинацию влияния этих эффектов и воздействия

внегалактических полей, которое было оценено выше, с данными на больших

𝑧.

Весь диапазон красных смещений разбивается на три интервала: первый

интервал совпадает с ячейками 1 и 2 Таблицы 5.4, 𝑧 = [0, 0.35], верхний ин

тервал 𝑧 ≥ 1.3 (ячейки 5-9), и переходный — который не использовался—

соответствует ячейкам 3 и 4, или 𝑧 = [0.35, 1.3]. Три интервала содержат 836,

1178, 579 источников, соответственно. Уменьшение размера промежуточного

интервала не усиливает ограничения, несмотря на большое количество источ

ников внутри него, так как увеличение числа источников уравновешивается

гораздо меньшим вкладом от внегалактических полей, сравнительно с други
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ми компонентами RRM.

Необходимое симулированное распределение |RRM| на больших 𝑧 строит

ся следующим образом: во-первых, одно RRM выбирается случайным образом

из “локального” набора ( первый интервал по 𝑧): это служит оценкой независи

мого от 𝑧 вклада, который невозможно симулировать; это возможно, потому

что в первом интервале |RRMx| ≪ |RRM|. Для того чтобы получить полную

величину |RRM|, генерируется второй набор значений RRMx путём симуля

ции 100 траекторий для каждого источника в третьем интервале, т.е. RRMx

каждого источника в этом интервале симулируется 100 раз вплоть до его крас

ного смещения, что в итоге даёт 57,900 RRMx. Эти RRMx генерируются для

опорной силы поля �̂� = 1 нГс и затем могут быть линейно перемасштабиро

ваны для любой другой величины �̂�. Две случайно выбранные величины из

двух наборов затем некогерентно складываются ( каждая с случайным знаком)

105 раз для того, чтобы произвести окончательное теоретическое распределе

ние |RRM| как функции силы МП и его корреляционной длины; это распреде

ление теперь можно сравнивать с данными наблюдений.

Распределения сравниваются с применением критерия согласия Колмого

рова-Смирнова, что позволяет использовать всю информацию, которая содер

жится в распределениях в отличие от сравнения только первых моментов. На

Рис. 5.19 показано сравнение плотностей вероятности и функций двух срав

ниваемых распределений: данных и симулированных |RRM| с �̂� = 3 нГс и

𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 , видно, что такое поле противоречит наблюдениям, так как два распре

деления статистически несовместны.

На Рис. 5.20 показаны 𝑝-значения для критерия КС как функция �̂� для

случаев 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 и 𝑙𝑐 = 1/𝐻0. Для поля с 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 𝑝-значениям 1𝜎, 2𝜎, и 3𝜎

соответствуют поля �̂� = 0.65 нГс, �̂� = 1.2 нГс, и �̂� = 1.7 нГс. Для поля

с хаббловской длиной когерентности получаются более сильные ограничения:

2𝜎 на �̂� = 0.5 нГс.

На Рис. 5.21 анализ обобщён на произвольные масштабы длины коге
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Рис. 5.19 Плотность вероятности и функция распределения |RRM| для дан

ных (синяя штрихованная) и симулированных |RRM| с �̂� = 3 нГс и 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽

(красная сплошная).

Рис. 5.20 𝑝-значения из КС теста как функции �̂� для 𝑙𝑐 = 𝜆𝐽 (красная сплош

ная) и 𝑙𝑐 = 1/𝐻0 (синяя штрихованная).
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Рис. 5.21 Доверительные области, полученные для 𝑝-значений критерия КС

как функции �̂� (ось 𝑦) и 𝑙𝑐 (ось 𝑥).

рентности; показаны доверительные области, полученные с использованием

𝑝-значений критерия КС как функции �̂� (ось 𝑦) и 𝑙𝑐 (ось 𝑥). Пределы могут

быть автоматически пересчитаны для 𝑙𝑐 < 𝜆𝐽 , так как в флуктуации 𝑛e основ

ной вклад вносит масштаб 𝜆𝐽 : ограничения на силу поля становятся примерно

в (𝜆𝐽/𝑙𝑐)
1/2 > 1 раз слабее (допустимое поле в (𝜆𝐽/𝑙𝑐)

1/2 > 1 раз сильнее).

5.4.4. Распространение КЛСВЭ во внегалактических магнитных

полях. Анизотропия КЛСВЭ.

Внегалактические поля даже столь малой амплитуды из-за космологиче

ских масштабов длин распространения (сотни Мпк) могут оказывать замет

ное влияние на распространения КЛ даже на самых высоких энергиях около

1020 эВ. В предыдущем разделе были рассмотрены отклонения в СГМП и по

казано, что они для большинства направлений ограничены сверху не слишком

большим значением в несколько градусов. Внегалактические МП также яв

ляются стохастическими, отклонения в них являются полностью деструктив

ными, затрудняя идентификацию источников. Из ограничений на силу маг
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нитных полей, которые были получены выше, можно легко получить оценку

верхних пределов на отклонения КЛСВЭ. Были повторены симуляции, с помо

щью которых вычислялись RRMx (см. предыдущий подраздел), только теперь

на каждом шаге вместо инкремента RM вычислялось приращение отклонения,

которое записывалось. В итоге медианное отклонение протона даже самой вы

сокой энергии, 1020 эВ составило 9∘ при распространении с расстояния 200

МПк. Учёт неоднородного распределения магнитного поля, которое тоже сле

дует распределению Ly𝛼 для 𝑛e, приводит к небольшому увеличению ожида

емых отклонений по сравнению с простой моделью однородного случайного

поля в ячейках размером Мпк (5 − 6∘).

При распространении КЛСВЭ в МП с радиуса Грейзена-Зацепина-Кузь

мина (ГЗК) [306, 307] 100-150 Мпк можно, таким образом, ожидать отклонений

около 5∘. Такая амплитуда отклонений может значительно затруднить иден

тификацию источников, даже если их космологическая плотность невелика

и они встречаются редко. Более того, если источники КЛСВЭ имеют вспы

шечную природу [308], то их индивидуальная идентификация невозможна в

принципе. С другой стороны, источники КЛСВЭ в подавляющем большин

стве моделей следуют крупномасштабному распределению масс. Неважно, что

служит источником – активные ядра галактик, новорожденные магнитары,

гамма-всплески или даже распад сверхтяжёлых частиц ТМ – все эти классы

источников распределены в локальной Вселенной схожим образом. На мас

штабах ГЗК-объёма Вселенная ещё в большой степени неоднородна, так что

следует ожидать значительной анизотропии направлений приходов космиче

ских лучей. Углы отклонения в случайных полях тогда дадут масштаб “разма

зывания” ожидаемого сигнала, а модель ГМП может быть использована для

восстановления истинных (центральных) положений источников зафиксиро

ванных КЛСВЭ. В работе [309] было исследовано распределение направлений

прихода КЛ с энергиями выше 57 ЭэВ в данных наблюдений эксперимента
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Рис. 5.22 Карта ожидаемого потока на 𝐸 > 57 ЭэВ (гал. координаты) из [309].

Угол размазывания – 6∘. Буквами показаны ближайшие структуры: C: сверх

скопление Центавра (60 Мпк); Co: скопление Волос Вероники (90 Мпк); E:

скопление Эридана(30 Мпк); F: скопление Печи (20 Мпк); Hy: сверхскопле

ние Гидры (50 Мпк); N: скопление Наугольника (65 Мпк); PI: сверхскопление

Павлина-Индейца (70 Мпк); PP: сверхскопление Персея-Рыбы (70 Мпк); UM:

скопление Большой Медведицы (20 Мпк); V: скопления Девы (20 Мпк).

Telescope Array за 40 месяцев наблюдений (25 событий)9. Основным методом

поиска крупномасштабной анизотропии был поиск корреляций с крупномас

штабной структурой – используя каталог ближайших (< 250 Мпк) галактик,

вычислялся ожидаемый поток космических лучей с применением некоторого

значения угла размазывания (см. Рис. 5.22).

Для КЛ самых высоких энергий практически весь поток приходит из

этого объёма (> 99%), поэтому вклад изотропной компоненты пренебрежимо

мал. После этого путём симуляций проводилось сравнение распределений со

бытий из данных и из теоретически ожидаемого потока [310]. Распределение

самых энергичных событий оказалось совместно с теоретическими ожидания

ми сигнала от источников, распределённых в крупномасштабной структуре 10.
9 Также исследовалась анизотропия КЛСВЭ с меньшими пороговыми энергиями 10 и 40 ЭэВ. Ко

личество событий на более низких энергиях быстро растёт, но растёт также и горизонт распространения,

который для 10 ЭэВ превышает Гпк, из-за этого резко падает контраст карты, вызванный вкладом близким

источников
10 То же самое можно сказать и о наборе событий с 𝐸 > 40 ЭэВ, а для набора событий 𝐸 > 10 ЭэВ
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Ограниченность статистики не позволила сделать однозначное утверждение,

так как распределение совместно и с изотропным. Однако, добавление новых

наблюдений (в данный момент 7 полных лет) и рост количества событий уже

привели к тому, что тест показывает одновременно совместность с гипотезой

“источники в структуре” и низкие 𝑝-значения (∼ 10−3) гипотезы “источники

распределены изотропно” [311], что является одним из первых свидетельств

связи крупномасштабной анизотропии КЛСВЭ с структурой локальной Все

ленной.

5.4.5. Заключение

Анализ данных каталога 4 тысяч RM c известными расстояниями до ис

точников позволил достаточно аккуратно изучить эволюцию RM и её зави

симость от мощности источников. Основные результаты кратко изложены в

следующих пунктах:

∙ Собственные |RRM| положительно коррелированы с 𝐿1.4 ГГц, более мощ

ные источники обладают большими собственными мерами вращения(Рис. 5.16).

∙ Для слабых источников |RRM| в основном вызываются ошибками из

мерений и влиянием СГМП (Рис. 5.14 и 5.15, верхняя часть). В случае

мощных источников |RRM| систематически превышают вклады от этих

эффектов (Рис. 5.14 и 5.15, нижняя часть)

∙ Если игнорировать зависимость от светимости и анализировать весь ка

талог, то появляется слабая зависимость от 𝑧, которая вызвана смещён

ностью выборки – с более далёких расстояний наблюдается всё больше и

больше сверхмощных источников.

Отсутствие эволюции собственных RM источников меньшей светимости позво

ляет ограничить силу космологических магнитных полей. Такие поля с дли

уже становится критичным учёт ГМП
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ной когерентности в 1 Мпк не могут быть сильнее 1.2 нГс (на уровне 2𝜎), если

же длина сравнима с горизонтом, то поля ограничиваются сверху величиной

0.5 нГс. Эти пределы справедливы независимо от того, как были сгенерированы

поля и применимы в очень широком классе моделей полей и приблизительно в

пять раз сильнее полученных ранее ограничений. Они превосходят последние

ограничения, получающиеся из наблюдений реликтового излучения, которые,

однако, применимы лишь к первичным магнитным полям.

5.5. Выводы к пятой главе

Наблюдения в радиодиапазоне служат основным средством исследования

такого важного компонента Вселенной как магнитное поле. Бо́льшая часть ин

формации о магнитных полях, начиная с масштаба примерно ∼пк получены

при анализе данных синхротронного радиоизлучения и фарадеевских мер вра

щения поляризованных радиоисточников. По данным обзора NVSS были изме

рены RM для почти 40 тысяч источников [270] – столь большой массив данных

был использован в этой Главе для исследования поля Галактики и внегалак

тических полей. Во-первых, достаточно частое покрытие – ∼ один источник

на квад. град.– позволяет провести проверку различных моделей ГМП и вы

брать наиболее точно описывающую наблюдения ( раздел 5.2). ГМП играет

очень важную роль при распространении космических лучей, его регулярная

часть когерентно смещает положение источников, а случайная – вызывает “дро

жание” источников. Если это “дрожание” очень сильное, то это значительно

ухудшит перспективы астрономии КЛСВЭ. В разделе 5.3 из данных каталога

NVSS RM были получены ограничения на отклонения КЛ в случайном поле

Галактики – для большинства направлений отклонения протонов c энергией

𝐸 = 4 × 1019 эВ не превосходят 1 − 2∘, увеличиваясь лишь к гал. плоскости.

Каталог NVSS RM был проанализирован в [293], где для ∼ 10% источников бы

ли определены красные смещения. Выборка из 4 тысяч источников позволила
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изучить эволюцию собственных RM источников и ограничить силу космологи

ческих МП в разделе 5.4. Поведение источников оказалась совместным с от

сутствием эволюции, однако, как выяснилось, источники разных светимостей

обладают разными собственными RM, более мощные источники, соответствен

но, бо́льшими RRM. Увеличение доли таких источников при наблюдениях на

больших 𝑧 приводит к кажущейся эволюции. Собственные RM “слабых источ

ников” (𝐿1.4 ГГц < 1027.8Вт Гц−1) не меняются во всём диапазоне 0 < 𝑧 < 5,

что говорит о том, что космологические магнитные поля не могут быть слиш

ком сильными. Для корреляционной длины 𝑙𝑐 = 1 Мпк получено ограничение

�̂� < 1.2 нГс (2𝜎), что превосходит последние ограничения, полученные из на

блюдений реликтового излучения, и, в отличие от них, приложимо не только

к первичным магнитным полям.
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Заключение

Наблюдения в радиодиапазоне достигают самого высокого уровня чув

ствительности во всей астрономии, что делает их незаменимыми для исследо

вания широкого круга объектов и явлений, которые, в свою очередь, могут

быть использованы в области фундаментальной физики для уточнения име

ющихся теорий и проверки новых гипотез. Одними из главных объектов ра

дионаблюдений являются пульсары, изучение их уникальных свойств очень

важно для многих задач фундаментальной физики и астрофизики.

Хронометрирование миллисекундных пульсаров и прецизионная астро

метрия позволяют эффективно искать гравитационные волны и, тем самым,

могут устанавливать сильные ограничения на альтернативные теории гравита

ции, основным отличием которых от ОТО может быть меняющееся поведение

гравитационных волн. Современные пульсарные наблюдения позволяют огра

ничить различие в скорости распространения ГВ и ЭМ волн на относительном

уровне 𝜖 < 4× 10−3. Также эти наблюдения способны исключить возможность

того, что тёмная материя полностью состоит из массивных гравитонов – пре

имущество этого кандидата заключается в том, что становится возможным од

новременно объяснить одним теоретическим механизмом и тёмную энергию,

и тёмную материю.

Наблюдения в радиодиапазоне, преимущественно пульсарные, служат для

поиска гравитационных волн в очень широких диапазонах частот: 10−12 −

10−7 Гц, 108 − 1011 Гц. Для поиска волн в сверхнизком диапазоне частот

может быть использован анализ вращательных параметров пульсаров, кото

рый, в принципе, может проверить плотность гравитационно-волнового фона

вплоть до уровней, где некоторыми теориями уже предсказывается наличие

сигнала космологического происхождения. Наличие значительного стохастиче

ского гравитационно-волнового фона на высоких частотах (>100 МГц) может

вызвать искажения в наблюдаемом спектре реликтового излучения, что позво
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ляет ограничивать плотность такого фона на уровне на много порядков мень

шем, чем существующие сейчас прямые ограничения (раздел 2.2). Пульсарное

хронометрирование также может использоваться при поиске одиночных сигна

лов: при слиянии сверхмассивных чёрных дыр возникают специфические гра

витационно-волновые сигналы, так называемые ”всплески с памятью“. Такие

всплески также будут влиять на пульсарные наблюдения, позволяя обнаружи

вать слияния СМЧД в локальной Вселенной. Наблюдения с помощью пульсар

ных ансамблей могут стать полезным дополнением к будущим наблюдениям

космического лазерного интерферометра. Для наземных лазерных интерферо

метров основным потенциальным источником сигнала считаются сливающие

ся нейтронные звёзды. При слиянии на короткое время может образовываться

”суперпульсар“, который может излучать в радиодиапазоне на много порядков

сильнее обычного. Такой объект может наблюдаться как радиотранзиент на

новейшем радиотелескопе LOFAR. Эти наблюдения могут с большой пользой

дополнять наблюдения наземных гравитационно-волновых детекторов.

Наблюдения пульсаров могут быть использованы также для исследова

ния нестационарной метрики, отличной от гравитационно-волновой, например,

метрики, создаваемой движущимися массивными телами. Прохождение сигна

ла от пульсара по такой метрике вызовет появление остаточных уклонений

моментов прихода импульса характерной формы, из которых можно получить

информации о тяготеющем теле. Интереснее всего будут наблюдения пульса

ров из центральной области Галактики, для них ОУ МПИ могут достигать

значения в несколько мкс, что можно будет уверенно детектировать. Это позво

лит изучить распределение масс в центре Галактики, где использование других

методов приводит к большим неопределённостям. Если во Вселенной существу

ют космические струны – объекты, предсказываемые в различных вариантах

расширения Стандартной модели, то они будут образовывать сложную сеть

с длинными прямыми сегментами, пересечениями и большим количеством за

мкнутых петель. В гравитационном поле Галактики эти петли будут себя ве
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сти как тёмная материи, их концентрация будет повышена по сравнению со

средней космологической. Если такая петля пересечёт луч зрения на пульсар,

то возникнут характерные ОУ МПИ. Анализ данных пульсарных ансамблей

позволил установить сильные ограничения на распространённость петель в га

лактике и, следовательно, на общую распространённость космических струн (в

широком диапазоне натяжений) во Вселенной: Ω𝑠 ∼ 10−3 (в единицах крити

ческой плотности) для струн с натяжением 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−14. Альтернативно эта

плотность может быть ограничена из наблюдений источников на космологиче

ских расстояниях, теперь уже без введения дополнительных предположений о

кластеризации петель. Прохождение струны по источнику приведёт к времен

ному увеличению потока от него ровно в два раза. Если струны существуют

в достаточном количестве, то при анализе крупных обзоров неба, в которых

источники наблюдались два и более раз, возможен статистически значимый

скачок в функции плотности распределения переменности в особых точках,

соответствующих изменению потока в два раза. Этот формализм может быть

применён для обзоров в любых диапазонах: для примера, из наблюдений ква

заров каталога SDSS получаются ограничения на уровне Ω𝑠 ∼ 5 × 10−3 для

струн с натяжением 𝐺𝜇/𝑐2 = 10−12. Вместе эти подходы ставят ограничение

Ω𝑠 < 1 в широком диапазоне натяжений 10−16 < 𝐺𝜇/𝑐2 < 10−9.

Сам факт наблюдения нейтронных звёзд может значительно ограничить

некоторые классы теорий фундаментальной физики. Например, наблюдения

этих объектов в областях, предположительно богатых тёмной материей, поз

воляют сильно ограничить распространённость первичных чёрных дыр в ши

роком диапазоне масс. Первичные чёрные дыры по своим свойствам идеально

подходят на роль тёмной материи и не требуют расширения Стандартной мо

дели частиц, что делает их очень интересными кандидатами. Если ПЧД ока

жется внутри плотного компактного объекта – белого карлика или нейтронной

звезды – то она быстро уничтожит его. Поэтому наблюдения таких объектов

позволяют утверждать, что захваты ПЧД есть событие маловероятное, и из
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этого утверждения уже можно наложить серьёзные ограничения на распро

странённость ПЧД. Областями с высокой плотностью тёмной материи могут

быть ядра малометалличных шаровых скоплений, предположительно образо

вавшихся на 𝑧 = 10 − 15, и центральные области карликовых сфероидальных

галактик. Ограничения позволяют исключить первичные чёрные дыры как ос

новной компонент тёмной материи в широком диапазоне масс 1017− 3× 1024 г,

в котором раньше единственном практически не существовало ограничений.

Наблюдения в радиодиапазоне синхротронного излучения и фарадеев

ских мер вращений поляризованных источников служат основным средством

исследования магнитного поля во Вселенной. Особенно эти методы важны для

исследования полей на крупных масштабах. С использованием почти 40 тысяч

мер вращений RM каталога NVSS была построена модель регулярного галак

тического магнитного поля, которая хорошо описывает данные. Построение

модели ГМП особенно важно для исследования распространения космических

лучей сверхвысоких энергий. Дальнейший анализ этого массива данных позво

лил получить ограничения на свойства случайной части ГМП, было показано,

что отклонения в них КЛСВЭ протонной композиции в интересующем диапа

зоне энергий невелико и не превышает 1−2 градусов для большинства направ

лений. Добавление третьей пространственной координаты, красного смещения

𝑧, в каталог NVSS, позволило изучить эволюцию собственных мер вращений

источников вплоть до 𝑧 = 5. Оказалось, что поведение источников совместно

с отсутствием какой-либо эволюции, но источники разной мощности облада

ют, в среднем, разными собственными мерами вращения. Так как доля более

мощных источников растёт на больших красных смещениях, то это приводит

к появлению видимой эволюции. Отсутствие эволюции в группе ”слабых ис

точников“ (𝐿1.4 ГГц < 1027.8Вт Гц−1) в диапазоне 0 < 𝑧 < 5 позволяет огра

ничить силу космологических магнитных полей. Для корреляционной длины

𝑙𝑐 = 1 Мпк получено ограничение �̂� < 1.2 нГс (2𝜎), что заметно превосходит

последние ограничения, полученные из наблюдений реликтового излучения те
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лескопом ”Планк“.
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Список сокращений и условных обозначений

АС — адиабатическое сжатие

БК — белый карлик

БСМ — бисимметричная модель (галактического магнитного поля)

ГВ — гравитационная волна

ВЧ — высокочастотный

ГВФ — гравитационно-волновой фон

ГМО — гигантское молекулярное облако

ГП — главная последовательность

ИФ — импульс Ферми

КЛ (СВЭ) — космические лучи (сверхвысоких энергий)

(С)(Г)МП — (случайное)(галактическое) магнитное поле

МЗС — межзвёздная среда

МСП — миллисекундный пульсар

НЗ — нейтронная заезда

ОСМ — осесимметричная модель (ГМП)

ОУ МПИ — остаточные уклонения моментов приходов импульсов

ПЧД — первичная чёрная дыра

РСДБ — радиоинтерферометрия с сверхдлинной базой

ЧД — чёрная дыра

ШС — шаровое скопление

ЭМ — электромагнитный

ЭэВ — эксаэлектронвольт, 1018 эВ

NVSS — NRAO VLA Sky Survey

RM — rotation measure
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Приложение А

Пульсарные наблюдения в радиоастрономии

А.1. Пульсары: краткий обзор

А.1.1. История

Нейтронные звёзды, существование которых было предсказано в 1930-х

годах, более 30 лет считались скорее теоретической абстракцией – объектами,

которые практически невозможно наблюдать. Все изменилось в 1967-м году,

когда в ходе исследования сцинтилляций радиоисточников на неоднородностях

межпланетной плазмы, был открыт первый пульсар CP 1919, который сегодня

обычно обозначается как PSR J1921+2153 [312]. На многих обсерваториях ми

ра сразу начались активные поиски объектов нового типа, которые в течение

нескольких лет привели к открытию нескольких десятков пульсаров. На ок

тябрь 2015 известно более двух с половиной тысяч пульсаров [91], и, хотя мно

гие пульсары наблюдаются в оптическом, рентгеновском и гамма-диапазонах,

большинство их было открыто именно в радио.

Первые же наблюдения продемонстрировали основное отличительное свой

ство пульсаров – очень высокую регулярность приходящих от них импульсов,

из-за которой новые объекты и получили название “Pulsating stars” или, со

кращенно, “Pulsars”. Эта регулярность даже заставила рассматривать версию

искусственного происхождения сигналов и потребовалось открытие второго

пульсара, чтобы это отвергнуть. Сразу было очевидно, что сигналы исходят от

очень компактных и массивных объектов – белых карликов (БК) или нейтрон

ных звезд (НЗ). Периодичность импульсов могла быть вызвана: а) вращением

НЗ (вращение БК с периодом в 0.033 секунды, как у пульсара в Крабовид

ной туманности, обнаруженного уже в 1968, невозможно, так как его предел

прочности лежит гораздо ниже); б) обращением компонент в двойной системе
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или в) пульсациями БК (собственные частоты НЗ гораздо выше, чем ∼ Гц).

Вторая версия была отвергнута почти сразу, так как два массивных тела с

столь тесной орбитой очень быстро бы слились из-за потери системой энергии

на излучение гравитационных волн. После того, как было измерено, что пери

од пульсаций всё-таки не является постоянным, а медленно растёт, пришлось

расстаться и с третьей гипотезой, так как при затухании собственных коле

баний период пульсаций должен был бы уменьшаться. Таким образом была

установлено, что пульсары – это нейтронные звезды.

А.1.2. Свойства пульсаров

Нейтронные звезды образуются при взрывах сверхновых типов SNIb/c,

SNII в которых происходит коллапс ядра массивной звезды в объект ради

усом около 10 км. При коллапсе материя сжимается до сверхвысоких плот

ностей, в центре НЗ плотность может в несколько раз превышать ядерную

𝜌0 = 2.8×1014 г см−3. Неизвестен даже состав ядра нейтронной звезды: возмож

но, что вместо самого простого варианта смеси нейтронов с небольшим коли

чеством протонов и электронов реализуется вариант с гиперонным ядром, где

из-за очень высокого давления барионы перешли в гиперонную фазу[313, 314]

или даже фазовый переход с образованием “странной” кварковой материи, то

есть материи где кроме u- и d- кварков присутствуют в тех же концентрациях

и s- (“strange”) кварки [87, 315]. Для того чтобы выбрать правильное уравне

ние состояния материи внутри НЗ, необходимо получить кривую зависимости

массы от радиуса 𝑀(𝑅) для НЗ различных масс [39] с достаточно высокой

точностью.

Кроме сверхвысоких плотностей и высоких скоростей вращения, многие

пульсары также обладают сильными магнитными полями, которые при рож

дении превышают 1012 Гс [316]. Самый простой способ получить столь сильное

поле – это использование сохранения потока звездного магнитного поля (∼ 10

Гс) при коллапсе звезды радиусом 1 000 000 км в НЗ радиусом 10 км. У этой
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простой схемы есть очевидные сложности, например, объяснение ещё более

сильных полей (до 1015 Гс) так называемых магнитаров. Скорее всего, необхо

димо добавление дополнительных механизмов, например, динамо-механизма,

превращающего энергию дифференциального вращения коллапсирующего яд

ра звезды в энергию магнитного поля [150].

В первом приближении магнитное поле пульсаров имеет дипольную струк

туру, но есть указания на значительный вклад и мультиполей более высоких

порядков [317], чьё влияние важно на небольшом расстоянии от поверхности

пульсара, так как они быстро затухают при его увеличении. Если ось магнит

ного диполя не совпадает с осью вращения пульсара, то вращающееся тело

теряет энергию на излучение и постепенно затормаживается [46]. Этот меха

низм потери энергии вращающимися нейтронными звездами был предложен

еще до обнаружения пульсаров [318]. Мощность магнитодипольного излучения

может быть записана как [319]:

𝑊rad =
𝐵2

0Ω4𝑅6 sin2 𝜒

6𝑐3
= 9.6 × 1030эрг/c

(︂
𝑃

1 с

)︂−4(︂
𝐵0 sin𝜒

1012 Гс

)︂2(︂
𝑅

10 км

)︂6

,

(А.1)

где 𝐵0 – магнитное поле на полюсе пульсара, 𝑅 – его радиус, Ω – цик

лическая частота вращения и 𝜒 – угол между осью вращения и диполем. Эта

мощность равна темпу потери энергии вращения:

𝑊rad = −𝐼ΩΩ̇, (А.2)

𝐼 ∼ 1045 г см2 – момент инерции НЗ. Таким образом, измеряя период 𝑃 и

первую производную периода �̇� пульсара, можно оценить магнитное поле пуль

сара на полюсе:

(𝐵0 sin𝜒) =

√︃
3𝐼𝑐2𝑃�̇�

(2𝜋2𝑅6
= (А.3)
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Небольшая часть энергии, выделяющейся при торможении пульсара, идёт

на излучение в различных диапазонах. В радио выделяется очень малая часть,

< 10−5, однако из-за очень высокой чувствительности радиотелескопов этот

диапазон является основным для исследования пульсаров. Излучение от пуль

саров имеет высокую степень направленности и происходит в узком конусе

–импульсы от пульсара наблюдаются, когда Земля попадает в этот конус при

вращении пульсара. Больше всего энергии, до 10%, выделяется в гамма-диапа

зоне на энергиях выше 100 МэВ. Следует отметить, что хотя источником энер

гии излучения большинства (около 90%) пульсаров является именно вращение,

также существуют пульсары излучающие в рентгеновском диапазоне за счет

энергии своего магнитного поля (AXP – Anomalous X-ray Pulsars [320]) или

за счет энергии вещества, аккрецирующего на них (APP – Accretion-powered

pulsars [321]). Несмотря на почти 50 лет активных исследований и значитель

ный достигнутый прогресс (см., например, [322–325]), на сегодняшний день не

существует полной теории пульсарной магнитосферы и пульсарного излуче

ния [319, 326]. В существующих моделях предсказывается существование т.н.

“зазора” в магнитосфере пульсара, где возможно ускорение лептонов до ультра

релятивистских энергий. Изначально постулировалось наличие такого зазора у

поверхности пульсара над полюсами, но затем были развиты модели, где зазор

смещен выше в магнитосферу [327]. Первичные ультрарелятивистские лептоны

взаимодействуют с магнитным полем пульсара, порождая электрон-позитрон

ные пары, вторичные лептоны затем также ускоряются и возникает каскад.

Вторичные лептоны быстро заполняют магнитосферу, экранируя зазор, что и

ограничивает его размеры (и максимальную энергию, до которой могут быть

ускорены лептоны). Наблюдаемое радиоизлучение от пульсаров имеет огром

ную яркостную температуру 𝑇𝑏 > 1025 K, что указывает на нетепловой коге

рентный механизм излучения, антенный или мазерный [324]. По мере того как

пульсар стареет и его период возрастает, а также, возможно, ослабевает его

магнитное поле [328], разность потенциалов в зазоре падает до тех пор, пока
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образование электрон-позитронных пар уже становится невозможным и пуль

сар перестает излучать. Удобным средством представления свойств пульсаров

служит диаграмма 𝑃 − �̇� (см. Рис. А.1). На ней заметно отсутствие пульса

ров с большими периодами и малыми производными периода (правый нижний

угол) – эта область диаграммы как раз соответствует НЗ в магнитосферах ко

торых уже невозможно каскадное рождение пар, они уже перешли т.н. “линию

смерти” пульсаров. Однако, это еще может быть не полное окончание пульсар

ной активности. На диаграмме чётко выделяются два кластера пульсаров, с

периодами группирующимися около секунды и около несколько миллисекунд.

Второй класс, так называемые миллисекундные пульсары (МСП), особенно

важны для многих задач которые рассматривались в работе. В отличие от

“нормальных” пульсаров с возрастами до нескольких миллионов лет, это обыч

но очень старые объекты, которые могут иметь возраст больше миллиарда лет.

Больше 10% всех пульсаров (332 из 2500 на 10.10.2015) принадлежат к этому

классу. Образовываются они только в двойных системах, когда вещество с

звезды-компаньона перетекает на старую нейтронную звезду, раскручивая её

до периодов вращения в несколько мс. В конце процесса образуется милли

секундный пульсар со сравнительно слабым магнитным полем (𝐵 ∼ 108 Гс),

периодом 𝑃 ∼ мс и производной периода �̇� ∼ 10−19 c характерным временем

жизни в миллиарды лет. Недавно эта модель была подтверждена прямыми

наблюдениями процесса переключения излучения из режим аккрецирующего

пульсара в режим миллисекундного радио-пульсара [329].

Спектр пульсаров в достаточно широкой полосе 0.1-1 ГГц представляет

ся в виде степенной функции 𝑆(𝜈) ∝ 𝜈−𝛼, где спектральный индекс может

меняться в широких пределах < 𝛼 >∼ 1.5 ± 0.8 [331, 332], ниже ∼ 100 МГц

и выше ∼ ГГц спектр у большинства пульсаров заваливается, хотя наблюда

ются пульсары с пиками спектра в области выше ГГц [333]. Эти спектральные

особенности приводят к тому, что пульсары в основном наблюдают на часто

тах 0.1-2 ГГц, прежде всего на частоте 1.4 ГГц. Наблюдения на этой частоте
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Рис. А.1 Диаграмма 𝑃 − �̇� из [330]. Пульсары в двойных системах показа

ны незаполненными кружками. Также линиями на диаграмме показаны фик

сированные значения магнитного поля (штрих), возраста (штрих-пунктир) и

потери энергии (пунктир). Четко выделяются два кластера –обычные и мил

лисекундные пульсары.
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являются в своем роде компромиссом – поток излучения от пульсара еще доста

точно велик, а влияние среды (см. ниже), которое часто нужно максимально

исключить, уже ослабло. Так как излучение происходит в сильном магнитном

поле, оно поляризовано. Средняя степень линейной поляризации 𝑝 превышает

20%, хотя существуют пульсары, например PSR 0833-45, излучение которых

практически полностью поляризовано.

Индивидуальные импульсы можно наблюдать только для самых сильных

пульсаров и на больших радиотелескопах. Как уже было сказано выше, инди

видуальные импульсы заметно варьируются по форме и по интенсивности, но

при сложении большого количества (больше тысячи) получается стабильный

интегральный импульс. Каждый индивидуальный импульс состоит из корот

ких суб-импульсов, которые возникают в огибающем среднем профиле. У неко

торых пульсаров эти суб-импульсы возникают более упорядоченно, дрейфуя в

пределах профиля от импульса к импульсу. Если еще увеличивать временное

разрешение, то будет наблюдаться микроструктура импульсов с характерны

ми длительностями до мкс. У некоторых пульсаров, например, у пульсара в

Крабовидной туманности и первого обнаруженного МСП B1937+21 также на

блюдаются гигантские импульсы – короткие всплески излучения с яркостью

много превосходящей среднюю [334]. Самые короткие импульсы, которые на

блюдались от Краба имели длительность около нескольких нс и яркость пре

восходящую МЯн с соответствующей яркостной температурой достигавшей

1040 K [335].

Стабильность среднего профиля связана с относительной стабильностью

глобальной конфигурации магнитосферы, тем интереснее тот факт, что мно

гие пульсары обладают несколькими (обычно двумя) модами излучения – у

пульсара есть два различных стабильных средних профиля, время от времени

происходит переключение между двумя модами. Было показано, что темп по

тери энергии различен для разных мод, что подтверждает гипотезу, что смена

мод связана с перестройкой конфигурации магнитосферы. Родственным фено
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меном является т.н. “нуллинг”, т.е. выключение пульсара на некий промежу

ток времени от нескольких десятков периодов до недель. Это явление обычно

также объясняется переключением между двумя модами, причем излучение

в одной из них ориентировано так, что оно не попадает на Землю и для нас

пульсар перестает излучать.

А.1.3. Демография пульсаров

Несколько слов необходимо сказать о “демографии” пульсаров. Согласно

оценкам, в Галактике всего ∼ 150 000 обычных пульсаров и 30 000 -40 000

миллисекундных, и из времени жизни обычных пульсаров в 107 лет можно

заключить, что пульсары рождаются примерно раз в 60 лет, что не противо

речит современным оценкам частоты взрывов сверхновых соответствующих

типов [330]. Самый близкий известный пульсар – PSR J0437+4715 находится в

150 пк от Земли, самые далекие –в Магеллановых облаках на расстоянии ∼60

кпк. Пока не известно ни одного внегалактического пульсара, оценки чувстви

тельности телескопов следующего поколения показывают, что они возможно

будут в состоянии наблюдать самые яркие пульсары в ближайшей большой

спиральной галактике М31. Распределение в Галактике пульсаров со светимо

стью на частоте 1.4 ГГц больше чем 0.3 мЯн кпк−2 может быть записано в

следующей форме [336]:

𝜌(𝑅) = 𝐴𝑅𝑛 exp−𝑅/𝜎, (А.4)

𝐴 = 64.6 кпк−4.35, 𝑛 = 2.35, 𝜎 = 1.53 кпк, 𝜌(8.5 кпк) = 38 кпк. Широкий

максимум распределения пульсаров лежит на галактоцентрических радиусах

около 4 кпк.

В вертикальной плоскости распределение достаточно хорошо описывается

экспоненциальным законом:

𝜌(𝑧) ∝ exp−|𝑧|/𝑧0, (А.5)
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где 𝑧0 ∼ 400 пк – вертикальный масштаб распределения. Величина 𝑧0 гораздо

больше, чем характерный масштаб распределения родительской популяции –

ОВ-звёзд, 𝑧𝑂𝐵 ∼ 50 пк, что объясняется большими скоростями пульсаров при

рождении 𝑣0 ∼ 300 км/с [337].

В Галактике есть и области с повышенной концентрацией пульсаров. Это

прежде всего шаровые скопления – в таких шаровых скоплениях, как, напри

мер 47 Tuc или Terzan 5 по оценкам должно быть более сотни МСП. Из-за вы

сокой концентрации звезд в скоплениях, процесс образования двойных систем

и раскрутки старых пульсаров (см. выше) протекает в них очень эффективно.

Всего в скоплениях Галактики может быть по оценкам до 10 000 МСП.

А.1.4. Пульсары и межзвёздная среда

Сигналы от пульсара распространяются в ионизированной неоднородной

среде, где также присутствует магнитное поле. Учёт эффектов, возникающих

при распространении, необходим для проведения наблюдений пульсаров.Основными

действующими эффектами являются: дисперсия пульсарного сигнала, фараде

евское вращение плоскости поляризации, рассеяние, сцинтилляции. Для целей

работы более релевантными являлись три первых эффекта, поэтому они будут

вкратце описаны ниже.

Дисперсия. Первый эффект, дисперсия сигнала, наиболее важен для

пульсарных наблюдений. Он заключается в том, что скорость распространения

электромагнитных волн в плазме зависит от их частоты: волны с большей

частотой распространяются быстрее. Дисперсионное соотношение 𝜔 = 𝜔(𝑘) в

плазме без магнитного поля записывается как:

𝜔2 = 𝑘2𝑐2 + 𝜔2
𝑝, (А.6)

где малая поправка 𝜔𝑝 = 2𝜋
√︁

𝑒2𝑛𝑒

𝑚𝑒
появляется из-за наличия в плазме свобод

ных электронов с концентрацией 𝑛𝑒 . Также вместо циклической частоты 𝜔𝑝
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можно ввести частоту 𝑓𝑝 ≡ 𝜔𝑝/(2𝜋) =
√︁

𝑒2𝑛𝑒

𝑚𝑒
∼ 9 кГц

(︀
𝑛𝑒

1 см−3

)︀1/2. Для характер

ной для Галактики концентрации электронов 𝑛𝑒 = 0.02 см−3, 𝑓𝑝 ∼ 1.3 кГц.

Уравнение А.6 не имеет действительных решений при частоте электромаг

нитной волны ниже плазменной 𝑓 < 𝑓𝑝, это значит, что такие волны не могут

свободно распространяться в плазме. Очевидно, что это делает невозможным

простейший сценарий, где энергия вращения пульсара теряется на излучение

ЭМ волн на частоте вращения.

При распространении сигнала в среде важнейшей величиной является

т.н. групповая скорость 𝑣𝑔 ≡ 𝑑𝜔/𝑑𝑘, с которой сигнал переносит энергию (и

информацию). В плазме групповая скорость зависит от частоты следующим

образом:

𝑣𝑔 =
𝑘𝑐√︁

𝑘2𝑐2 + 𝜔2
𝑝

≈ 𝜔𝑐√︁
𝜔2 + 𝜔2

𝑝

≈ 𝑐

√︂
1 −

(︁𝜔𝑝

𝜔

)︁2
≈

(︃
1 −

𝑓 2𝑝
2𝑓 2

)︃
𝑐, (А.7)

где был использован факт малости плазменной частоты по сравнению с ча

стотой ЭМ волны, 𝑓𝑝 ≪ 𝑓 . Для очень большой частоты 𝑓 → ∞ групповая

скорость сигнала стремится к скорости света 𝑐, сигналы на других частотах

будут приходить с задержкой относительно “бесконечной частоты”.

𝑑𝑡 = 𝑑𝑙

(︂
1

𝑣
− 1

𝑐

)︂
=
𝑑𝑙

𝑐

𝑓 2𝑝
2𝑓 2

. (А.8)

𝜏 =

𝐿∫
0

𝑑𝑡 =
𝑒2

2𝜋𝑚𝑒𝑐

𝐿∫
0

𝑛𝑒𝑑𝑙
1

𝑓 2
=

𝒟𝐷𝑀
𝑓 2

, (А.9)

где 𝐿 –расстояние до источника в пк, 𝒟 = 4.1488× 103 МГц2пк−1см3 – числен

ный коэффициент, а распределение концентрации плазмы до источника даёт

меру дисперсии 𝐷𝑀 =
∫𝐿
0 𝑛𝑒𝑑𝑙, выражаемую в пк · см−3. Из этого уравнения

легко получить разность во временах прихода на различных частотах 𝑓1 и 𝑓2

(выраженных в МГц):

𝜏(𝑓1, 𝑓2) ≈ 4150 с
(︂

1

𝑓 21
− 1

𝑓 22

)︂
𝐷𝑀. (А.10)
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Для примера, разность прихода внутри канала на частоте 𝑓 = 600 МГц c шири

ной ∆𝑓 = 0.1 МГц составит ∆𝑡 = 4 𝐷𝑀 мкс, что может составлять значимую

величину при хронометрировании далеких миллисекундных пульсаров. Ниже

будет подробно описано как производится учёт этого эффекта при пульсарных

наблюдениях.

Фарадеевское вращение. Если в плазме присутствует магнитное по

ле, то возникает дополнительный эффект – вращение плоскости поляризации

линейно-поляризованной волны. Это можно видеть, исследуя дисперсионное

соотношение. По сравнению с дисперсионным соотношением ненамагниченной

плазмы (А.6), добавляется новый член следующего порядка малости:

𝜔2 = 𝑘2𝑐2 + 𝜔2
𝑝 ±

𝜔2
𝑝𝜔𝐵

𝜔
, (А.11)

где 𝜔𝐵 =
𝑒𝐵‖
𝑚𝑒𝑐

∼ 17.5 МГц
(︁
𝐵‖
Гс

)︁
– циклотронная частота и 𝐵‖ – продольная ком

понента магнитного поля по лучу зрения. Разные знаки соответствуют разным

круговым поляризациям ЭМ волны. В Галактике в среднем сила магнитного

поля составляет 𝒪(мкГс), поэтому третий член на много порядков меньше вто

рого и разность во времени прихода волн с различной поляризацией будет

ничтожна, меньше наносекунды. Разность фаз двух компонент ∆Ψ, однако,

будет составлять конечную величину [336]:

∆Ψ =

𝐿∫
0

(𝑘+ − 𝑘−)𝑑𝑙 =
𝑒3

𝜋𝑚2
𝑒𝑐

2𝑓 2

𝐿∫
0

𝑛𝑒𝐵‖𝑑𝑙. (А.12)

Так как направление поляризации не определено и позиционный угол поляри

зации имеет периодичность 𝜋 (не 2𝜋, как фаза), то изменение позиционного

угла будет в два раза меньше:

∆Ψ𝑃𝐴 = ∆Ψ/2 ≡ 𝑅𝑀𝜆2, (А.13)

где 𝜆 – это длина ЭМ волны, а коэффициент 𝑅𝑀 = 𝑒3

2𝜋𝑚2
𝑒𝑐

4

∫𝐿
0 𝑛𝑒 называется ме

рой вращения, в нём содержится информация о магнитном поле на луче зрения
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источник-наблюдатель. Меры вращения измеряются в рад · м−2. При одновре

менном определении 𝑅𝑀 и 𝐷𝑀 можно сделать оценку среднего продольного

магнитного поля:

< 𝐵‖ >= 𝑅𝑀/𝐷𝑀 = 1.23 мкГс 𝑅𝑀/𝐷𝑀, (А.14)

следует отметить, что систематическая ошибка такой оценки велика – области

с значительно повышенной концентрацией электронов и часто встречающиеся

изменения направления магнитного поля 𝐵 будут сильно на неё влиять.

Рассеяние. Первые два эффекта, дисперсия сигнала и фарадеевское вра

щение, присутствуют в намагниченной плазме всегда. Эффект рассеяния до

бавляется, когда мы переходим к рассмотрению более реалистичной модели

неоднородной МЗС, где в широком диапазоне пространственных масштабов

присутствуют неоднородности электронной плотности [285, 286]. Рассмотрим

упрощенную модель – в МЗС присутствует один масштаб неоднородности 𝑎, на

котором электронная плотность флуктуирует на ∆𝑛𝑒: 𝑛 = 𝑛0 + ∆𝑛𝑒. При рас

пространении через каждую “ячейку” размера 𝑎, фаза Φ флуктуирует относи

тельно однородного случая на небольшую величину 𝛿Φ = 𝛿𝑘𝑎, где 𝛿𝑘 – добавка

к величине волнового числа 𝑘, вызванная флуктуацией электронного плотно

сти ∆𝑛𝑒. Из дисперсионного соотношения (А.6) легко вывести 𝛿𝑘 = 𝑒2Δ𝑛𝑒

𝑐𝑚𝑒𝑓
и

𝛿Φ = 𝑒2Δ𝑛𝑒𝑎
𝑐𝑚𝑒𝑓

. Отклонения в соседних областях независимы и поэтому общий

сдвиг фазы будет в
√
𝑁 =

√︀
𝐿/𝑎 раз больше:

∆Φ =
𝑒2

𝑚𝑒𝑐

√
𝐿𝑎∆𝑛𝑒
𝑓

. (А.15)

Этот сдвиг в фазе эквивалентен отклонению плоского волнового фронта

на угол 𝜃0 тонким экраном с толщиной 𝑎, расположенным на середине пути до

пульсара 𝐿/2 [338]:

𝜃0 ≃ (𝜆/2𝜋)∆Φ/𝑎 =
𝑒2∆𝑛𝑒

√
𝐿

2𝜋𝑚𝑒

√
𝑎𝑓 2

. (А.16)

В результате такого отклонения наблюдатель вместо точечного источника ви

дит изображение конечного размера – диск вокруг положения пульсара с ха



266

рактерным угловым радиусом 𝜃0 и распределением яркости

𝐼(𝜃) ∝ exp (−𝜃2/𝜃20). (А.17)

Что ещё более важно, из-за отклонения пути распространения от прямо

линейного фотоны приходят с задержкой:

∆𝑡(𝜃) =
𝜃2𝐿

𝑐
. (А.18)

Это соотношение позволяет получить из (А.17) временную зависимость

наблюдаемой интенсивности:

𝐼(∆𝑡) ∝ exp (−𝑐∆𝑡/(𝜃20𝐿)) ≡ exp (−∆𝑡/𝜏𝑠), (А.19)

𝜏𝑠 =
𝜃20𝐿

𝑐
=

𝑒4∆𝑛2𝑒𝐿
2

4𝜋2𝑚2
𝑒𝑎𝑓

4
, (А.20)

𝜏𝑠 – характерный временной масштаб рассеяния. Даже самый короткий им

пульс при распространении подвергнется размыванию и будет наблюдаться

как экспоненциально затухающий с характерным временем затухания 𝜏𝑠. Из

(А.20) видно, что эффект выражен гораздо сильнее на низких частотах (∝

𝑓−4), направлений проходящих через значительные флуктуации электронной

концентрации (∆𝑛2𝑒) (и для далеких пульсаров, ∝ 𝐿2). Применение более реа

листичных моделей МЗС, например, с спектром турбулентности, описываемым

колмогоровским распределением, дает близкие результаты 𝜏𝑠 ∝ 𝑓−4.4 [339].

А.2. Пульсарное хронометрирование

Пульсары являются достаточно слабыми источниками, лишь один, B0833-45

(Vela), имеет плотность потока на частоте 1.4 ГГц больше 1 Ян и всего лишь че

тыре – больше 0.1 Ян. Для сравнения, самый яркий радиоисточник на небе за

пределами Солнечной системы, Кассиопея А, имеет на этой частоте плотность

потока ∼1500 Ян. Отношение сигнала к шуму 𝑆/𝑁 в пульсарных наблюдениях

записывается следующим образом [336]:
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𝑆/𝑁 =
𝐺𝑆
√︀
𝑛𝑝𝑡𝑖𝑛𝑡∆𝑓

𝑇𝑠𝑦𝑠

√︂
𝑃 −𝑊

𝑊
, (А.21)

где 𝐺 – это антенный выигрыш, зависящий от параметров антенны, прежде

всего её площади, 𝑇𝑠𝑦𝑠 – антенная температура, оба этих параметра характери

зуют качество радиотелескопа. 𝑆 – плотность потока от пульсара, 𝑛𝑝 – число

поляризаций, в которых ведутся наблюдения, одна или две, ∆𝑓 – частотная

ширина полосы, 𝑃 – период пульсара, а 𝑊 – эффективная ширина импульса,

которая может быть вычислена как отношение площади под сигналом к его

максимальному уровню, 𝑡𝑖𝑛𝑡 – время накопления. Из формулы (А.21) очевидна

стратегия наблюдений – нужно наблюдать как можно дольше и как в можно

более широкой частотной полосе, также очевидно, что лучше наблюдаются

пульсары с узкими импульсами 𝑊 . Длительное накопление может вызывать

дополнительные сложности при наблюдениях двойных пульсаров в тесных си

стемах с малым периодом обращения и при сильных сцинтилляционных и ди

фракционных эффектах, однако основную проблему представляет дисперсия

в межзвездной среде – для успешных наблюдений необходимо как можно бо

лее широкая полоса, дисперсия же (см. (А.10)) будет замывать сигнал. Эта

становится особенно важно при наблюдении миллисекундных пульсаров, где

дисперсионная задержка может быть сравнимой с периодом пульсара даже в

узкой полосе. Очевидно, что для того, чтобы можно было проводить наблюде

ния пульсаров, необходимо произвести процедуру дедисперсии.

Исторически первым методом дедисперсии был аппаратный – некогерент

ная дедисперсия. Этот метод заключается в том, что широкая полоса ∆𝑓 разде

ляется на большое количество каналов с шириной 𝛿𝑓 ≪ ∆𝑓 , затем к сигналу

от каждого канала добавляется соответствующая задержка (А.9), задержка

может добавляться как аппаратными, так и программными средствами. Для

примера, пульсарный комплекс Калязинской радиоастрономической обсервато

рии АКЦ ФИАН (КРАО АКЦ ФИАН) на радиотелескопе РТ-64, работающий
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на частоте 600 МГц, имеет общую ширину полосы 3.2 МГц, которая делится

на 80 каналов по 40 КГц. Задержка в каждом канале составляет ∆𝑡 = 0.1𝐷𝑀

мкс, что позволяет уверенно производить наблюдения даже миллисекундных

пульсаров с 𝐷𝑀 > 100.

Аппаратное решение, к сожалению, плохо масштабируется – количество

каналов невозможно бесконечно увеличивать, что, в свою очередь, ограничи

вает общую ширину полосы наблюдений. Метод когерентной дедисперсии поз

воляет обойти эту сложность и получить, теоретически, ширину полосы срав

нимую с самой частотой на которой ведутся наблюдения: ∆𝑓 ∼ 𝑓0. Этот метод

был предложен еще в 1970-х [340], однако из-за того, что для его применения

необходимо использовать большие вычислительные мощности, его внедрение

произошло лишь в конце 1990-х.

Метод когерентной дедисперсии основан на простом факте, что диспер

гирующая среда работает как простой фазовый фильтр, характеризующийся

некой передаточной функцией 𝐻 [336]. Задачу учета удобнее решать в частот

ном представлении, а затем уже переходить с помощью преобразования Фурье

в временную область. Ниже представлено краткое описание алгоритма проце

дуры когерентной дедисперсии. В дальнейшем обсуждении используются сле

дующие обозначения: сигналы во временной области обозначаются строчными

буквами, их Фурье-образы – заглавными. Для сигнала в полосе частот ∆𝑓 c

центром на частоте 𝑓0 Фурье-преобразования имеют следующую форму:

𝑣(𝑡) =

𝑓0+Δ𝑓/2∫
𝑓0−Δ𝑓/2

𝑉 (𝑓)𝑒𝑖2𝜋𝑓𝑡𝑑𝑓

𝑣𝑖𝑛𝑡(𝑡) =

𝑓0+Δ𝑓/2∫
𝑓0−Δ𝑓/2

𝑉𝑖𝑛𝑡(𝑓)𝑒𝑖2𝜋𝑓𝑡𝑑𝑓,

(А.22)

𝑣, 𝑉 относятся к наблюдаемому сигналу и 𝑣𝑖𝑛𝑡, 𝑉𝑖𝑛𝑡 к сигналу непосредственно
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на пульсаре, в частотном представлении они связаны как:

𝑉 (𝑓0 + 𝑓) = 𝑉𝑖𝑛𝑡(𝑓 + 𝑓0)𝐻(𝑓 + 𝑓0). (А.23)

Набег фазы ∆Φ, возникающий при распространении от пульсара, вычис

ляется по простой формуле ∆Φ = −𝑘𝑑, и передаточная функция выражается

как

𝐻(𝑓) = 𝑒−𝑖ΔΦ. (А.24)

Эффект дисперсии заключается в том, что в плазме волновое число 𝑘 зависит

от частоты волны нетривиальным образом (см. (А.6)):

𝑘(𝑓0 + 𝑓) =
2𝜋(𝑓0 + 𝑓)

𝑐

√︃
1 −

𝑓 2𝑝
(𝑓0 + 𝑓)2

≈ 2𝜋(𝑓0 + 𝑓)

𝑐

(︃
1 −

𝑓 2𝑝
2(𝑓0 + 𝑓)2

)︃
,

где очень малым влиянием магнитного поля (А.11) можно в данном случае

пренебречь.

Передаточная функция тогда записывается:

𝐻(𝑓0 + 𝑓) = 𝑒
𝑖2𝜋𝑑
𝑐

(︂
𝑓0+𝑓+

𝑓2𝑝

2(𝑓0+𝑓)2

)︂
= 𝑒

− 𝑖2𝜋𝑑
𝑐

[︂(︂
𝑓0−

𝑓2𝑝
2𝑓0

)︂
+

(︂
1+

𝑓2𝑝

𝑓20

)︂
𝑓− 𝑓2𝑝

2(𝑓0+𝑓)𝑓20
𝑓2

]︂
, (А.25)

где было использовано тождество 1
𝑓0+𝑓 = 1

𝑓0
− 𝑓

𝑓2
0

+ 𝑓2

(𝑓0+𝑓 𝑓
2
0 . Первый член в скоб

ках экспоненты даёт постоянную добавку к фазе, которой можно пренебречь.

Второй член эквивалентен сдвигу на постоянную величину во временной обла

сти, он учитывается введением постоянного сдвига на эту величину. Влияние

дисперсионной задержки описывается третьим членом в экспоненте:

𝐻(𝑓0 + 𝑓) = 𝑒
𝑖2𝜋𝑑
𝑐

𝑓2𝑝

2(𝑓0+𝑓)𝑓20
𝑓2

. (А.26)

Это соотношение может быть переписано с использованием величин 𝐷𝑀 и 𝒟

введённых выше:

𝐻(𝑓0 + 𝑓) = 𝑒
𝑖2𝜋𝒟𝐷𝑀

(𝑓0+𝑓)𝑓20
𝑓2

. (А.27)
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Таким образом, исходный пульсарный сигнал 𝑣𝑖𝑛𝑡 восстанавливается пу

тем применения функции 𝐻−1, обратной к передаточной, к наблюденному сиг

налу 𝑉 (𝑓0 + 𝑓) в частотном представлении:

𝑉𝑖𝑛𝑡(𝑓0 + 𝑓) = 𝑉 (𝑓0 + 𝑓)𝐻−1(𝑓0 + 𝑓). (А.28)

Как неоднократно упоминалось, пульсары являются очень слабыми ра

диоисточниками и для надежных наблюдений необходимо свернуть большое

количество, > 103 импульсов. Эта свёртка осуществляется очевидным обра

зом: пусть известен с какой-то точностью период пульсара 𝑃 . Сигнал запи

сывался промежуток времени 𝑡𝑖𝑛𝑡 ≫ 𝑃 с постоянной дискретизации 𝑡𝑠𝑎𝑚𝑝 и

был подвергнут процедуре дедисперсии (когерентной или некогерентной). Им

пульс разбивается на большое количество бинов 𝑛𝑏𝑖𝑛𝑠 ≫ 1 с длительностью

𝑡𝑏𝑖𝑛 = 𝑃/𝑛𝑏𝑖𝑛𝑠. Для сигнала в 𝑖-м интервале дискретизации 𝑡𝑠𝑎𝑚𝑝 определяется

соответствующий бин:

𝑛𝑖 = [𝑖𝑡𝑠𝑎𝑚𝑝/𝑃 ] × 𝑛𝑏𝑖𝑛𝑠, (А.29)

где в квадратных скобках – остаток от целочисленного деления на 𝑃 . В итоге

после нормирования получается суммированный профиль сигнала. Качество

полученного профиля определяется отношением сигнала к шуму (𝑆/𝑁)𝑝𝑟𝑜𝑓 :

(𝑆/𝑁)𝑝𝑟𝑜𝑓 =
1

𝜎𝑊
Σ𝑛𝑏𝑖𝑛𝑠

𝑗=1 (𝑠𝑗 − 𝑛), (А.30)

где 𝑛 – уровень шумовой дорожки (вне импульса), 𝜎 – её дисперсия, 𝑊 –

эффективная ширина сигнала, определённая выше, и 𝑠𝑗 – уровень сигнала в

𝑗-м бине. Не всегда период 𝑃 известен заранее с высокой точностью и это

вызовет искусственное расплывание суммарного профиля. Период уточняется

путём максимизации отношения (𝑆/𝑁)𝑝𝑟𝑜𝑓 .

Суммарный профиль необходим для получения моментов прихода им

пульсов (МПИ) – основной наблюдаемой величины метода пульсарного хроно

метрирования. Формально МПИ определяется как момент прихода импульса,
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ближайшего к какой-то выбранной точке в сеансе наблюдений (начало, конец

или, чаще всего, середина). Математически этот момент определяется путем

корреляции суммарного профиля с шаблонным, полученным путем сложения

очень большого количества импульса и последующей аппроксимации гладки

ми функциями и считающегося эталонным и свободным от шума. Сигнал 𝑆(𝑡)

ищется как сумма неизвестного нуль-уровня и сдвинутого перемасштабирован

ного шаблона 𝒯 (𝑡)[341]:

𝑆(𝑡) = 𝑐0 + 𝑐1𝒯 (𝑡− 𝜏), (А.31)

сдвиг 𝜏 и определяет в итоге МПИ. Корреляция может быть проведена как во

временном, так и в частотном представлении. Если в первом случае предель

ная точность определения МПИ составляет примерно 10% от ширины бина, то

используя процедуру 𝜒2 минимизации в частотном представлении можно по

лучать и более высокую точность, ограниченную лишь качеством суммарного

импульса (𝑆/𝑁)𝑝𝑟𝑜𝑓 [342].

Хронометрирование пульсаров – это длительный процесс, некоторые пуль

сары регулярно наблюдаются уже десятки лет. Результатами этих наблюдений

(и исходными объектами для всех последующих применений) являются ряды

МПИ. Наиболее “интересные” пульсары наблюдаются раз в несколько недель,

таким образом в их рядах может быть более сотни точек.

Высокая точность, которая может быть достижима с помощью этого мето

да, выдвигает серьезные требования к метрологическому обеспечению наблю

дений. Во-первых, МПИ привязываются к стандарту времени с погрешностью

не более нескольких нс, обычно водородному мазеру обсерватории. Затем полу

ченные топоцентрические МПИ переводятся в какую-нибудь из универсаль

ных шкал времени – сейчас это обычно делается с применением универсальных

шкал времени UTC (Coordinated Universal Time), реализованных на спутниках

глобальных навигационных систем GPS или ГЛОНАСС. После этого по стан

дартным алгоритмам, предоставляемым Международным Бюро Мер и Весов
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(Bureau International des Poids et Mesures–BIPM), МПИ переводятся в макси

мально равномерную шкалу ТТ (Time Terrestrial).

Однако геоцентрическая система с шкалой времени ТТ не приспособлена

для анализа МПИ и необходим перевод в как можно более инерциальную си

стему координат. Для целей пульсарного хронометрирования достаточно СК

с нуль-точкой в барицентре Солнечной системы(барицентрическая система ко

ординат, БСК). МПИ в итоге приводятся к барицентрическому времени TDB

(Barycentric Dynamical Time).

Основным принципом хронометрирования (или, как его иногда называют,

тайминга) пульсаров является максимально точное восстановление регулярно

го процесса испускания импульсов пульсаром по наблюдённым рядам МПИ.

Пульсар с течением времени замедляется1 и его мгновенная частота вра

щения 𝜈(𝑡) может быть представлена в виде разложения в ряд Тейлора, обычно

выписывают несколько первых членов:

𝜈(𝑡) = 𝜈0 + �̇�0(𝑡− 𝑡0) +
𝜈0(𝑡− 𝑡0)

2

2
+

...
𝜈 0(𝑡− 𝑡0)

3

6
+ ..., (А.32)

для большинства пульсаров, кроме самых молодых и “шумных”, уже вторая

производная 𝜈 очень мала и не измеряется на нынешнем уровне точности пуль

сарных наблюдений. Уравнение (А.32) может быть связано с номером импуль

са пришедшего в момент времени 𝑡:

𝑁(𝑡) = 𝑁0 + 𝜈0(𝑡− 𝑡0) +
�̇�0(𝑡− 𝑡0)

2
+
𝜈0(𝑡− 𝑡0)

3

6
+ ..., (А.33)

где 𝑁0 – это номер импульса пришедшего в эпоху 𝑡0. При условии, что точная

модель вращения пульсара (𝜈, �̇�, ...) известна, становится возможным предска

зать моменты прихода 𝑁−го импульса. В инерциальной системе, такой как

барицентрическая, эти импульсы должны приходить максимально равномер

но (пока вопрос ускоренного движения самого пульсара не рассматривается).
1 за исключением редких ускорений, так называемых глитчей, которые характерны, в основном, для

молодых пульсаров. Вращение миллисекундных пульсаров, о которых в основном и идёт речь, характери

зуется регулярным замедленим.
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Для сравнения модели и наблюдений топоцентрические МПИ 𝑡𝑡𝑜𝑝𝑜 переводятся

в барицентр 𝑡𝑆𝑆𝐵 (детальный формализм рассмотрен в [343]:

𝑡𝑆𝑆𝐵 = 𝑡𝑡𝑜𝑝𝑜 + ∆𝑡𝑐𝑙𝑜𝑐𝑘 + ∆𝑡𝐷𝑀 + ∆𝑡𝑅⊙ + ∆𝑡𝑆⊙ + ∆𝑡𝐸⊙, (А.34)

где ∆𝑡𝑐𝑙𝑜𝑐𝑘 – расмотренные выше поправки к МПИ, необходимые для перехода

к ТТ, ∆𝑡𝐷𝑀 = 𝒟𝐷𝑀/𝑓 2 – поправка на меру дисперсии 𝐷𝑀 , МПИ приводятся

к бесконечной частоте, ∆𝑡𝑅⊙ – рёмеровская поправка, связанная с конечным

размером орбиты Земли. ∆𝑡𝑆⊙, ∆𝑡𝐸⊙ – релятивистские поправки, а именно

поправка на эффект Шапиро и поправки на разность хода часов движущих

ся в различном гравитационном поле. Дополнительный значок ⊙ показывает,

что расчет поправок происходит в Солнечной системе, он необходим так как

практически идентичные по характеру поправки возникают при хронометриро

вании пульсаров в двойных системах. Ниже приводится краткое обсуждение

поправок ∆𝑡𝑅⊙,∆𝑡𝑆⊙, ∆𝑡𝐸⊙. Поправка Рёмера ∆𝑡𝑅⊙ – это чисто геометриче

ская поправка, учитывающая разность во времени распространения сигнала

от пульсара до радиотелескопа и до барицентра:

∆𝑡𝑅⊙ = −1

𝑐
rn = −1

𝑐
(r⊕ + r𝑜𝑏𝑠)n, (А.35)

где n – единичный вектор в направлении на пульсар (все вычисления теперь

ведутся в барицентрической системе координат), а r = r⊕ + r𝑜𝑏𝑠 – это ра

диус-вектор положения радиотелескопа в барицентрической системе коорди

нат, который в свою очередь представляет из себя сумму двух векторов: r⊕ –

положение геоцентра Земли и r𝑜𝑏𝑠 – вектор, задающий положение телескопа на

вращающейся Земле. Для получения необходимой точности в вычислении r⊕

сейчас используются детальные эфемериды Солнечной системы выпускаемые

Лабораторией реактивного движения (JPL) DE405 и, для анализов требующих

самой высокой чувствительности, DE421 [344]. Для точного вычисления поло

жения телескопа на неравномерно вращающейся Земле применяют поправки

UT1, предоставляемые Международной службой вращения Земли (IERS).
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При распространении сигнала в гравитационном поле он испытывает неболь

шую задержку [345]:

∆𝑡𝑆⊙ = −2Σ𝑖
𝐺𝑀𝑖

𝑐3
ln(1 + cos(𝜃𝑃𝑖𝐸), (А.36)

где 𝑀𝑖 – масса 𝑖−го тяготеющего тела, 𝜃𝑃𝑖𝐸 –угол пульсар-центр тяготеюще

го тела-наблюдатель. Положения всех тел берутся на момент максимального

сближения сигнала с тяготеющим телом. Максимальная величина эффекта до

стигается если сигнал распространяется в непосредственной близости от лимба

Солнца – тогда величина задержки будет составлять ∼ 100 мкс. Эффект вызы

ваемый другими телами Солнечной системы гораздо меньше, но тем не менее

задержки от планет-гигантов также включаются в новые программные паке

ты обработки. Для Юпитера максимальная задержка составляет 180 нс, для

Сатурна величину в три раза меньшую, а задержки от Урана и Нептуна не

превышают ∼ 10 нс.

Появление последней поправки, поправки Эйнштейна ∆𝑡𝐸⊙, вызвано тем,

что Земля движется со скоростью 𝑣𝐸(𝑡) вокруг барицентра Солнечной системы

в изменяющемся гравитационном поле других тел системы и часы, находящи

еся на ней, идут со скоростью отличной от той, которая была бы у часов по

мещённых в барицентр [3]. Поправка описывается интегралом от следующего

выражения:

∆𝑡𝐸⊙ =

∫ [︂
𝑣2𝐸
2𝑐2

+ Σ𝑖
𝐺𝑀𝑖

𝑐2𝑟𝐸𝑖

]︂
𝑑𝑡, (А.37)

суммирование ведётся по всем телам Солнечной системы (на практике в мо

дель включается Солнце, все планеты (за исключением Земли), крупнейшие

астероиды), 𝑟𝐸𝑖 – расстояние от тела до центра Земли и 𝑣𝐸 – скорость Земли в

БСК.

Поправки в выражении (А.34) описывают простейший случай одиночно

го покоящегося пульсара. Чисто радиальное движение никак не может быть
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обнаружено, так как из-за эффекта Допплера оно просто переопределит на

блюдаемое значение периода 𝑃 . Это может быть проиллюстрировано следую

щим образом: пусть 𝑁 -ый импульс в случае покоящегося пульсара прибывал

бы в БЦ в момент времени 𝑡𝑁 = 𝑁𝑃𝑖, 𝑃𝑖 – собственный период пульсара.

Из-за движения пульсара со скоростью 𝑣𝑅 возникает дополнительная задерж

ка ∆𝑡𝑅 = (𝑣𝑅𝑡𝑁)/𝑐 (для определенности, 𝑣𝑅 > 0) и 𝑁 -ый импульс достигнет

барицентра в момент времени 𝑡𝑁 + ∆𝑡𝑅. В простейшей модели тайминга урав

нения (А.33), где удерживаются только первый член, это будет записано как

𝑁𝑃𝑜𝑏𝑠 = 𝑡𝑁 + ∆𝑡𝑅 = 𝑁𝑃𝑖 + (𝑣𝑅𝑁𝑃𝑖)/𝑐. В итоге наблюдаемое значение периода

пульсара 𝑃𝑜𝑏𝑠 будет отличаться от истинного: 𝑃𝑜𝑏𝑠 = (1 + 𝑣𝑅/𝑐)𝑃𝑖.

Если пульсар обладает заметной поперечной скоростью 𝑣𝑇 , то может быть

необходимо введение поправки Шкловского [346] – из-за квадратичного изме

нения расстояния между БЦСС и пульсаром со временем растёт величина

задержки:

∆𝑡𝑆ℎ𝑘𝑙𝑜𝑣𝑠𝑘𝑖𝑖(𝑡) =
𝑉 2
𝑇 𝑡

2

2𝑐𝑑
, (А.38)

где 𝑑 – расстояние от пульсара.

Как линейно растущая задержка переопределяет наблюдаемое значение

периода 𝑃 , так и задержка, растущая квадратично, переопределит наблюдае

мое значение первой производной периода �̇� :

�̇�𝑜𝑏𝑠 − �̇�𝑖 =
𝑃𝑣2𝑇
𝑐𝑑

= 2.4 × 10−21

(︂
𝑃

с

)︂(︂
𝑑

кпк

)︂(︂
𝜇

мкс дуги год−1

)︂2

, (А.39)

𝜇 – собственное движение пульсара. Эта поправка особенно важна при изу

чении различных теорий тяготения методом пульсарного хронометрирования

(см. ниже). Также любое радиальное движение пульсара с ускорением 𝑎𝑅 будет

вызывать изменение значения первой производной на величину 𝑎𝑅𝑃/𝑐. Чаще

всего заметное влияние этого эффекта проявляется в шаровых скоплениях, где

велики ускорения пульсаров во внешнем гравитационном поле. Хронометриро

вание пульсаров в двойных системах является гораздо более сложной задачей
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– это легко видеть из того факта, что скорости и ускорения пульсаров в них ве

лики и быстро меняются. Также учёт релятивистских эффектов, возникающих

при распространении в двойной системе, аналогичный (А.34), приводит к зна

чительному усложнению алгоритма. С другой стороны, именно прецизионное

хронометрирование таких систем с учетом эффектов ОТО (или альтернатив

ных теорий гравитации) и позволяет производить столь большое количество

проверок теорий тяготения.

Теперь, наконец, можно изложить сам принцип пульсарного хрономет

рирования. Оно основано на уравнениях (А.33) и (А.34). С помощью (А.34)

наблюдаемые топоцентрические МПИ переводятся в БЦСС с вкладом мно

гих первоначально неизвестных параметров – на выходе получается ряд МПИ

𝑡𝑖(𝑝𝑘). Параметры, необходимые для этой редукции, описывают вращение пуль

сара (период, производные периода), положение пульсара (координаты, соб

ственное движение) и, в случае если пульсар находится в двойной системе, па

раметры этой двойной. Этот ряд должен сводиться к регулярному ряду МПИ –

для каждого момента времени 𝑡𝑖 по модели (А.33) определяется номер импуль

са 𝑁𝑖. Этот измеренный номер импульса был бы целым в случае идеальной

модели, но в реальности это какое-то действительное число. Процедура фити

рования заключается в 𝜒2-минимизации:

𝜒2 = Σ𝑖

(︂
𝑁𝑖 − 𝑛𝑖
𝜎𝑇𝑂𝐴
𝑖

)︂2

, (А.40)

𝑛𝑖 – ближайшее целое число, 𝜎𝑇𝑂𝐴
𝑖 – ошибка определения МПИ:

𝜎𝑇𝑂𝐴
𝑖 ≈ 𝑊

(𝑆/𝑁)𝑖
, (А.41)

𝑊–ширина импульса, 𝑆/𝑁 определяется по формуле (А.21). Ищется комбина

ция параметров, минимизирующая (А.40). Целью фитирования является полу

чение устойчивого по фазе решения т.е. должен быть учтён каждый импульс

на всём протяжении ряда. Для миллисекундных пульсаров общее число им

пульсов может превышать сотни миллиардов и ни один из них не может быть
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“потерян” при построении решения. Другой важнейшей характеристикой ме

тода являются так называемые остаточные уклонения (ОУ МПИ) – разности

между предвычисленными МПИ и реально наблюденными. В случае качествен

ного фита эти величины будут иметь гауссово распределение, его амплитуда

будет показывать с какой точностью хронометрирован пульсар. Например, для

пульсара J0437-4715 ОУ МПИ для ряда с продолжительностью больше 5 лет со

ставляют величину меньше 200 нс [347], что позволяет говорить об относитель

ной точности пульсаров как часов, превышающей 10−15 на столь длительном

интервале времени. Также это можно выразить следующим образом: абсолют

ная точность с которой определяется вращательная фаза пульсара составляет

10−4 после 1011 оборотов с начальной эпохи наблюдений. Если значения па

раметров, принятые для редукции и фита отличаются от истинных, ОУ МПИ

будут иметь уже негауссово распределение и по их форме зачастую можно оце

нить какой параметр требует внимания. Многие параметры имеют большую

степень вырожденности в процедуре подгонки, что создаёт дополнительные

сложности, также, как уже было показано выше, вращательные параметры мо

гут иногда “поглощать” некоторые физические эффекты и чувствительность

метода к этим эффектам тогда значительно понижается. “Шум” ОУ МПИ и

его свойства имеют большое значение для возможности использования метода

пульсарного хронометрирования в различных приложениях [348]

Описанный выше алгоритм реализован в различных программных паке

тах: PSRTIME (Jodrell Bank) [349], TIMAPR (ПРАО ПКЦ ФИАН) и наиболее

часто используемый в настоящий момент времени TEMPO/TEMPO2 (ATNF)

[185, 350].
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А.3. Приложение наблюдений пульсаров к тестам теорий

тяготения.

Наблюдения пульсаров играют большую роль для очень широкого кру

га задач фундаментальной физики – от исследования состояния вещества с

плотностями превышающими ядерные [39] до, например, поиска аксионов –

гипотетических частиц за пределами Стандартной модели [351]. В данной ра

боте наибольшее внимание уделялось исследованию с помощью пульсарных

наблюдений гравитационных теорий – ОТО и её различных альтернатив. Об

щая методология исследования проста: если эффект сравнительно сильный,

то его влияние параметризуется и вставляется в модель хронометрирования,

затем проводится 𝜒2-минимизация и в итоге получается оценка на величину

эффекта и соответствующую физическую теорию. Если же эффект слабый и

целью является установление верхних пределов на его величину, то опреде

ляется предельная величина, еще совместная с уже наблюдаемыми ОУ МПИ

пульсаров. Последний способ часто используется для ограничения параметров

альтернативных теорий гравитации. Использование тайминга для проверки

теории гравитации описано в обзорных работах [9, 51, 352].

Самым известным результатом этого метода является проверка предска

зания ОТО об испускании гравитационных волн двойной системой. Впервые

это было подтверждено при наблюдениях двойной системы пульсара B1913+16

(J1915+1606) и за наблюдательное подтверждение данного явления [353] Дж.

Тэйлору и Р. Халсу была присуждена Нобелевская премия по физике в 1993.

Подавляющее большинство тестов теорий гравитации осуществляется при

наблюдениях пульсаров, находящихся в двойных системах, поэтому необходи

мо краткое изложение особенностей их хронометрирования. Как и в случае оди

ночного пульсара, необходимо связать наблюдаемые топоцентрические МПИ

с моментами времени, когда эти импульсы испускались пульсаром, но если в

случае одиночного пульсара основной редукцией был переход в БЦСС, то в
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двойной системе появляются дополнительные поправки и барицентрические

МПИ 𝑡𝑏 связаны с временем на пульсаре 𝑇 следующим образом:

𝑡𝑏 − 𝑡0 = 𝑇 + ∆𝑡𝑅 + ∆𝑡𝑆 + ∆𝑡𝐸 + ∆𝑡𝐴, (А.42)

𝑡0 – некая константа, поправки ∆𝑡𝑅,∆𝑡𝑆,∆𝑡𝐸 – это те же самые поправки Рё

мера, Шапиро и Эйнштейна, что и рассмотренные чуть ранее, но теперь для

двойной системы пульсара. Аберрационная поправка ∆𝑡𝐴 связана с тем, что

пульсар быстро вращается и наблюдаемая область излучения всегда обладает

значительной трансверсальной скоростью, что вызывает возникновение реля

тивистской поправки. Эта поправка не может быть использована для целей

проверок, так как показано, что она не может наблюдаться независимо, а вме

сто этого переопределяет параметры двойной системы [354]. Это аналогично

рассмотренному выше случаю радиального движения одиночного пульсара,

которое не наблюдается в явном виде, вместо этого переопределяя его наблю

даемый период.

Большинство пульсаров в двойных системах адекватно описывается без

учета релятивистских поправок, т.е. необходимо добавить только поправку Рё

мера в двойной системе. Для описания движения пульсара достаточно пяти

стандартных кеплеровских элементов: периода обращения 𝑃𝑏, проекции боль

шой полуоси орбиты 𝑥 ≡ 𝑎 sin 𝑖, долготы и эпохи периастра 𝜔 и 𝑇0, и эксцен

триситета 𝑒. Движение тела по этой орбите описывается уравнениями, связы

вающими эксцентрическую аномалию 𝐸, среднюю аномалию 𝑀 , и истинную

аномалию 𝐴𝑇 :

𝐸 − 𝑒 sin𝐸 = 𝑀, (А.43)

𝑀(𝑡) =
2𝜋

𝑇𝑏
(𝑡− 𝑇0), (А.44)

𝐴𝑇 (𝐸) = 2 arctan

[︃√︂
1 + 𝑒

1 − 𝑒
tan

𝐸

2

]︃
. (А.45)
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Рис. А.2 Средняя и эксцентрическая аномалии. Движение происходит по эл

липсу с большой полуосью 𝑎 и эксцентриситетом 𝑒, c центром в точке и одним

из фокусов в 𝐹 . Эксцентрическая аномалия 𝐸 есть угол ∠𝐴
′
𝑂𝐹 , истинная

аномалия 𝐴𝑇 – угол ∠𝐴𝐹𝑃

Геометрический смысл аномалий 𝐸,𝐴𝑇 показан на Рис. А.2, средняя ано

малия 𝑀 – это угловое расстояние от периастра гипотетического тела движу

щегося с угловой скоростью Ω𝑏 = 2𝜋/𝑇𝑏.

Количество альтернативных теорий гравитации очень велико, поэтому

проверки возможны только если развит определенный формализм: в режи

ме слабого поля эту роль выполняет PPN –параметризованный пост-ньюто

новский формализм [355, 356]. В этом пределе легче всего сравнивать раз

личные теории гравитации – метрический тензор теорий будет представлять

из себя обычный диагональный тензор Минковского (𝜂𝜇𝜈 = 𝑑𝑖𝑎𝑔(−1, 1, 1, 1))

c небольшими добавками, величина которых зависит от распределения ма

терии в системе и от самой теории. Эти безразмерные потенциалы, анало

гичные ньютоновскому потенциалу, являются первыми членами разложения

полной теории по малому параметру 𝜖 ∼
(︀
𝑣
𝑐

)︀2, различные компоненты мет

рического тензора требуют разной точности: 𝑔00 до 𝒪(𝜖2), 𝑔0𝑖 до 𝒪(𝜖3/2), 𝑔𝑖𝑗
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до 𝒪(𝜖) [352]. Всё многообразие метрических теорий гравитации отличает

ся только численными коэффициентами перед вычисленными потенциалами

– альтернативные теории будет предсказывать различные численные коэффи

циенты. В данный момент самый популярный ППН-формализм использует

10 параметров 𝛾𝑃𝑃𝑁 , 𝛽, 𝜉, 𝛼1, 𝛼2, 𝛼3, 𝜁1, 𝜁2, 𝜁3, 𝜁4, описывающих, в том числе, и

эффекты вызванные возможным существованием выделенной системы отсчё

та, выделенных положений в пространстве и возможных нарушений в зако

нах сохранения (см. Табл. 2 в [51] для детального описания параметров). В

ОТО ППН-параметры имеют простой вид: 𝛾𝑃𝑃𝑁 = 𝛽 = 1, остальные рав

ны 0, в других же теориях параметры могут заметно отличаться от этих

значений. Наблюдение поведения небесных тел позволяет получать ограни

чения на значения параметров и, соответственно, на жизнеспособность аль

тернативных теорий гравитации. В режиме медленных движений и слабых

полей, тесты в Солнечной системе на многие ППН-параметры обладают боль

шей чувствительностью и ставят более сильные ограничения. Например, са

мые сильные ограничения на параметр 𝛾𝑃𝑃𝑁 , показывающий как тяготею

щая масса 𝑀 влияет на кривизну пространства времени на расстоянии 𝑅,

𝑔𝑖𝑗 =
(︀
1 + 2𝛾𝑃𝑃𝑁

(︀
𝐺𝑀
𝑐2𝑅

)︀)︀
𝛿𝑖𝑗, 𝛾𝑃𝑃𝑁(𝐺𝑅) = 1, были получены с помощью косми

ческого аппарата “Кассини”: |𝛾𝑃𝑃𝑁 − 𝛾𝑃𝑃𝑁(𝐺𝑅)| < 2 × 10−5| [357]. С другой

стороны, пульсары в двойных системах являются очень чувствительными к

теориям предсказывающим существование выделенной системы отсчета и/или

выделенного положения, ограничения накладываемые наблюдениями таких

двойных систем находятся на уровне или превосходят ограничения из наблю

дений в Солнечной системе [358]. Существование выделенной системы отсчета

вводит некоторый вектор, который вызывает поляризацию орбиты системы и

секулярный рост эксцентриситета. Громадное время жизни таких систем (>

миллиарда лет) и высокая точность измерения эксцентриситета позволяет зна

чительно ограничить величину эффекта.

Наблюдения пульсаров позволяет получать очень сильные ограничения
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на нарушение сильного принципа эквивалентности (СПЭ), гласящего, что

все тела, в том числе и самогравитирующие, движутся во внешнем гравита

ционном поле одинаково, независимо от их состава и внутренней структуры.

В ОТО этот принцип выполняется и вся информация о структуре и составе

тела не важна, если нас интересует гравитационное поле вдали от от тела.

Единственными параметрами, задающими это поведение, являются масса те

ла 𝑀 и его угловой момент 𝐽 – поле вдали от чёрной дыры массы 𝑀 никак

не будет отличаться от поля, создаваемого планетой той же массы. В дру

гих теориях этот принцип может нарушаться и для его проверки естественно

использовать нейтронные звёзды, в которых энергия гравитационной связи со

ставляет значительную долю (∼0.2) массы покоя всей звезды. Для проверки

используют поведение двойной системы нейтронной звёзды и белого карли

ка (𝐸𝑔/𝑚𝑐
2 ∼ 10−4) в внешнем гравитационном поле Галактики – если СПЭ

нарушается, то БК и НЗ будут падать немного по-разному в этом поле и в

итоге орбита будет поляризовываться так, что большая полуось орбиты будет

стремиться принять направление на центр Галактики и возникнет ненулевой

эксцентриситет 𝑒𝐹 [9]:

|eF| =
3∆𝑛𝑒𝑡𝑔⊥
�̇�𝑎(2𝜋/𝑃𝑏)

, (А.46)

∆𝑛𝑒𝑡 = ∆𝑃𝑠𝑟 − ∆𝑊𝐷 учитывает разность вкладов гравитационной энергии для

обоих компаньонов, ∆𝑖 = 𝜂
(︁
𝐸𝑔𝑟𝑎𝑣

𝑚𝑐2

)︁
𝑖
, а коэффициент 𝜂 представляет из себя

сложную комбинацию пост-ньютоновских параметров: 𝜂 = 4𝛽 − 𝛾 − 3 − 10
3 𝜉 −

𝛼1 + 2
3𝛼2 − 2

3𝜁1 −
1
3𝜁2, 𝜂𝐺𝑅 = 0.

Вне конкуренции пульсары оказываются, когда необходимо произвести

проверку теории тяготения в режиме сильного поля/быстрых движений или из

лучения гравитационных волн. Многие теории могут обладать очень близким

поведением, когда поля слабы и тогда ППН параметры оказываются неразли

чимыми в пределах экспериментальной ошибки, однако при увеличении силы



283

поля предсказания теорий начинают резко различаться и пульсарные наблю

дения тогда позволяют отсеять неверные теории.

Разработка алгоритма для наблюдения пульсаров в тесных двойных систе

мах, где релятивистскими эффектами уже невозможно пренебречь, началась

практически сразу после обнаружения PSR B1913+16 [359], в данный момент

чаще всего применяется элегантный формализм, развитый Дамуром и Дерю

эль [341, 354, 360, 361]. Движение тела по орбите теперь включает в себя и

пост-кеплеровские параметры �̇�𝑏 и �̇� – производную орбитального периода и

долготы периастра:

𝐸 − 𝑒 sin𝐸 = 2𝜋

[︃(︂
𝑇 − 𝑇0
𝑃𝑏

)︂
− �̇�𝑏

2

(︂
𝑇 − 𝑇0
𝑃𝑏

)︂2
]︃
, (А.47)

𝜔 = 𝜔0 +

(︂
𝑃𝑏�̇�

2𝜋

)︂
𝑇, (А.48)

вид уравнения (А.45) остаётся неизменным.

Задержки в двойной системе зависят от её параметров следующим обра

зом:

∆𝑡𝑅 = 𝑥 sin𝜔(cos𝐸 − 𝑒(1 + 𝛿𝑟)) + 𝑥
√︀

1 − 𝑒2(1 + 𝛿𝜃)2 cos𝜔 sin𝐸, (А.49)

∆𝑡𝐸 = 𝛾 sin𝐸, (А.50)

∆𝑡𝑆 = −2𝑟 ln{1 − 𝑒 cos𝐸 − 𝑠[sin𝜔(cos𝐸 − 𝑒) +
√︀

1 − 𝑒2 cos𝜔 sin𝐸}, (А.51)

∆𝑡𝐴 = 𝐴{sin(𝜔 + 𝐴𝑇 (𝐸)) + 𝑒 sin𝜔} +𝐵{cos(𝜔 + 𝐴𝑇 (𝐸)) + 𝑒 cos𝜔}, (А.52)
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𝛿𝑟, 𝛿𝜃 ∼ 𝑂((𝑣/𝑐)2) – поправки на релятивистскую деформацию орбиты

𝒪(𝑣2/𝑐2), только 𝛿𝜃 в принципе может быть измерена, пусть и в редких случа

ях. Параметр 𝛾 (не надо путать с ППН параметром 𝛾𝑃𝑃𝑁) учитывает эффекты

гравитационного красного смещения и замеделения времени на движущейся

системе отсчёта, параметры 𝑟 (“range”) и 𝑠 (“shape”) описывают амплитуду и

форму задержки, вызванной эффектом Шапиро. Эта задержка может быть

измерена не при всех ориентациях орбиты – излучение от пульсара должно

проходить в непосредственной близости от массивного компаньона, что означа

ет, что орбита должна составлять значительный угол с картиной плоскостью,

𝑖 ∼ 90∘; первая же наблюдавшаяся система, B1913+16 обладала малым накло

нением 𝑖 и задержка Шапиро не могла быть там измерена. 𝐴,𝐵 параметризуют

эффекты аберрации, вызванной вращением пульсара, они могут наблюдаться

лишь в редких случаях.

Параметры 𝛾, 𝑟, 𝑠, �̇�, �̇�𝑏 составляют набор пост-кеплеровских параметров

чаще всего используемых при хронометрировании пульсаров в двойных систе

мах. Все эти ПК параметры являются функциями двух масс – 𝑚1 пульсара и

𝑚2 компаньона, эти функции в общем виде зависят от теории гравитации. На

плоскости 𝑚1–𝑚2 параметры задают некоторые кривые, которые характери

зуют теорию гравитации. Измерение каких-то двух ПК параметров позволяет

определить массы пульсара и компаньона по точке пересечения двух кривых.

Теперь измерение добавочных параметров переопределяет систему уравнений

и становится возможным проверка теории – все кривые должны пересекаться

в одной точке (с учетом погрешностей наблюдения, см. Рис. А.3).

Наиболее очевидным кандидатом на проверку является ОТО, в которой

ПК параметры имеют следующий вид [9]:

�̇� = 3

(︂
𝑃𝑏

2𝜋

)︂−5/3

(𝑇⊙𝑀)2/3(1 − 𝑒2)−1, (А.53)

𝛾 = 𝑒

(︂
𝑃𝑏

2𝜋

)︂1/3

𝑇
2/3
⊙ 𝑀−4/3𝑚2(𝑚1 + 2𝑚2), (А.54)
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Рис. А.3 Проверка теорий гравитации. Наблюдения не подтверждают модель

(а), так как три кривых ПК параметров не пересекаются в одной точке. Правая

модель (b) не противоречит наблюдениям.

�̇�𝑏 = −192𝜋

5

(︂
𝑃𝑏

2𝜋

)︂−5/3(︂
1 +

73

24
𝑒2 +

37

96
𝑒4
)︂

(1− 𝑒2)−7/2𝑇
5/3
⊙ 𝑚1𝑚2𝑀

−1/3, (А.55)

𝑟 = 𝑇⊙𝑚2, (А.56)

𝑠 = 𝑥

(︂
𝑃𝑏

2𝜋

)︂−2/3

𝑇
−1/3
⊙ 𝑀 2/3𝑚−1

2 , (А.57)

где 𝑇⊙ ≡ 𝐺𝑀⊙/𝑐
3 = 4.92549 мкс, 𝑠 ≡ sin 𝑖, 𝑀 = 𝑚1 + 𝑚2. , все массы

выражаются в единицах солнечных масс.

Для сравнения наблюдаемых ПК параметров с предсказываемыми ОТО

используют DD-формализм (DDGR, [354]) – в нём производится фитирование

наблюдаемых данных в предположении, что ОТО является истинной теорией

гравитации (А.53-А.57) и получаются оценки для масс пульсара 𝑚1 и компа

ньона 𝑚2. Эти значения используются для расчета значения ПК параметров,

затем рассчитанные параметры сравниваются с наблюдаемыми. Разность вы

численных и наблюдаемых параметров и дает оценку точности, с которой про

верена ОТО. На данный момент лучшие результаты получаются из наблюде

ний двойного пульсара J0737-3039A/B – наблюденное значение ПК параметра

𝑠 согласуется с предсказаниями ОТО на уровне 5 × 10−4 [362].

Самосогласованность ОТО в режиме сильного поля также лучше всего
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была проверена в ходе наблюдений этой системы: удалось получить значения

всех 5 ПК параметров и на плоскости 𝑚1–𝑚2 кривые этих параметров в ОТО

пересекаются в области, размер которой меньше ошибок наблюдений ( см. (рис.

А.4).

Рис. А.4 Проверка ОТО с помощью наблюдений двойного пульсара

J0737-3039A/B[362]. Пост-Кеплеровские параметры позволяют определить

массы нейтронных звёзд в системе. Поведение кривых в данной теории сов

местно с тем, что они пересекаются в одной точке: на врезке показана область

пересечения с увеличенным в 80 раз масштабом.

Обнаружение уменьшения периода обращения двойной системы �̇�𝑏 < 0,

которое совпало с предсказаниями ОТО, стало триумфом метода. Отсутствие
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отличий от ОТО, где возможен только квадрупольный механизм излучения ГВ

[46], ставит мощные ограничения на все альтернативные теории, где разрешено

также и дипольное гравитационное излучение2 [363].

А.4. Поиск гравитационных волн с помощью метода

пульсарного хронометрирования.

Уменьшение периода обращения пульсаров в двойных системах до сих

пор служит единственным непрямым свидетельством существования гравита

ционных волн3. Однако пульсарные наблюдения могут быть использованы и

для поиска гравитационных волн в широком диапазоне частот 10−12 − 10−7

Гц, который не может быть исследован другими методами. Основными астро

физическими источниками ГВ в этом диапазоне являются системы двойных

сверхмассивных чёрных дыр во Вселенной, существование которых предсказы

вается современными теориями формирования структуры [58, 62, 64]. Также

в этом диапазоне могут наблюдаться реликтовые гравитационные волны, сге

нерированные в Ранней Вселенной [364, 365] и волны от более экзотических

объектов, таких как, например, космические струны [88].

Детектирование гравитационных волн с помощью пульсарного таймин

га возможно так как при распространении сигнала частоты 𝜈 в поле грави

тационной волны с частотой 𝑓𝑔𝑤 и амплитудой ℎ0 возникает допплеровская

модуляция наблюдаемой частоты сигнала с глубиной ∆𝜈/𝜈 ∼ ℎ0, которая в

принципе может быть наблюдена. Впервые использование этого эффекта бы

ло предложено для поиска гравитационных волн при помощи наблюдений за

КА – если на борту КА установлен высококачественный стандарт частоты, то

модуляция принятого от него сигнала может служить детектором ГВ [366]. В
2 Например, к такому классу теорий относятся теории с дополнительным скалярным полем в грави

тационном секторе.
3 11 февраля 2016 года коллаборация LIGO объявила о детектировании гравитационно-волнового

сигнала от слияния двух чёрных дыр с массами ∼ 30 𝑀⊙.
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данный момент, такой эксперимент с стандартом на борту КА “Кассини” поз

волил получить самые строгие ограничения на амплитуду ГВ в полосе частот

10−6 − 10−3 Гц [73].

Пульсары являются природными стандартами частоты и обладают высо

кой стабильностью, поэтому уже в конце 1970-х было предложено использовать

их для поиска гравитационных волн на более низких частотах 10−8 − 10−7 Гц

[11, 12]. Влияние ГВ будет проявляться в появлении ОУ МПИ с периодом рав

ным периоду ГВ и амплитудой, которая пропорциональна амплитуде ℎ0.

Рассмотрим простейший случай распространения плоской слабой моно

хроматической ГВ в 𝑧-направлении. Метрика будет представлять из себя мет

рику Минковского с малыми добавками:

𝑑𝑠2 = 𝑑𝑡2 + (1 + ℎ)𝑑𝑥2 + (1 − ℎ)𝑑𝑦2 + 𝑑𝑧2, (А.58)

где ℎ≪ 1 и мы рассматриваем только одну поляризацию. Общий формализм

для произвольного спектра и произвольной поляризации был развит в разделе

1.1. ГВ описывается обычным уравнением:

ℎ(𝑡, 𝑧) = ℎ0𝑒
−𝑖(𝜔𝑔𝑤𝑡−𝑘𝑧) (А.59)

где ℎ0 – амплитуда волны, 𝜔𝑔𝑤 = 2𝜋𝑓𝑔𝑤 и 𝑘 = 𝜔𝑔𝑤/𝑐 – её частота и волновой

вектор соответственно. Относительное отклонение частоты вызванное распро

странением в пространстве-времени с нестационарной метрикой ГВ описыва

ется следующим образом[17, 367]

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
=

1

2𝑐

𝐷∫
0

𝑑𝑠

(︂
𝑒𝑖𝑒𝑗

𝜕ℎ𝑖𝑗
𝜕𝑡

)

)︂ ⃒⃒⃒⃒
путь

, (А.60)

𝑒𝑖 – компоненты единичного вектора e в направлении распространения сигнала

(от пульсара к наблюдателю, 𝐷 – расстояние от пульсара до наблюдателя. В

простейшем случае метрики (А.58) уравнение (А.60) принимает форму:
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∆𝜈(𝑡)

𝜈0
= −𝑖((𝑒

1)2 − (𝑒2)2)ℎ0𝜔𝑔𝑤

2𝑐

𝐷∫
0

𝑒−𝑖(𝜔𝑔𝑤𝑡−𝑘𝑧)𝑑𝑠, (А.61)

пользуясь очевидными соотношениями 𝑡(𝑠) = 𝑡−𝑠/𝑐, 𝑧 = −𝑠𝑒3 (центр СК

совпадает с положением наблюдателя), предыдущее уравнение переписывается

как:

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
= −𝑖((𝑒

1)2 − (𝑒2)2)ℎ0𝜔𝑔𝑤

2𝑐
𝑒−𝑖𝜔𝑔𝑤𝑡

𝐷∫
0

𝑒𝑖(𝜔𝑔𝑤𝑠/𝑐−𝑒3𝑠)𝑑𝑠 =

=
((𝑒1)2 − (𝑒2)2)ℎ0

2
𝑒−𝑖𝜔𝑔𝑤𝑡

[︃
1 − 𝑒𝑖(1−𝑒3)𝑘𝐷

1 − 𝑒3

]︃
.

(А.62)

Если обозначить угол между направлениями на пульсар и направлением

распространения ГВ 𝜃, то 𝑒3 ≡ cos 𝜃 и можно определить СК так, что (𝑒1)2 =

1 − (𝑒3)2 = sin2 𝜃, a 𝑒2 ≡ 0. Уравнение (А.62) тогда записывается как:

∆𝜈(𝑡)

𝜈0
=
ℎ0 sin2 𝜃

2
𝑒−𝑖𝜔𝑔𝑤𝑡

[︂
1 − 𝑒𝑖(1−cos 𝜃)𝑘𝐷

1 − cos 𝜃

]︂
. (А.63)

Видно, что максимальный эффект достигается когда направление распро

странения ГВ ортогонально направлению на пульсар, если же эти направления

совпадают, то эффект отсутствует. Пульсарные наблюдения, в отличие от мето

да допплеровского слежения за КА, не могут определять мгновенные значения

частоты 𝛿𝜈/𝜈0, измеряемыми величинами являются ОУ МПИ ℛ(𝑡):

ℛ(𝑡) =

𝑡∫
0

∆𝜈(𝑡′)

𝜈0
𝑑𝑡′. (А.64)

В рассмотренном выше простейшем случае (А.62) ОУ МПИ будут изме

няться по следующему закону:

ℛ(𝑡) =
ℎ0𝑃𝑔𝑤 sin2 𝜃

4𝜋
[1 − cos(𝜔𝑔𝑤𝑡)]

[︂
1 − 𝑒𝑖(1−cos 𝜃)𝑘𝐷

1 − cos 𝜃

]︂
, (А.65)
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где 𝑃𝑔𝑤 = 2𝜋/𝜔𝑔𝑤 – период ГВ. Анализ простого уравнения (А.65) позволяет

вычленить основные свойства метода пульсарного тайминга:

∙ Метод обладает максимальной чувствительностью к гравитационным вол

нам с периодом сравнимым с продолжительностью программы наблюде

ний: 𝑇𝑔𝑤 ∼ 𝑇𝑜𝑏𝑠

∙ Чувствительность резко уменьшается для ГВ более низкой частоты, ес

ли 𝜔𝑔𝑤𝑇𝑜𝑏𝑠 ≪ 1, то амплитуда ОУ МПИ гораздо меньше максимально

возможной:

ℛ(𝑇𝑜𝑏𝑠) ∼ ℛ𝑚𝑎𝑥

𝜔2
𝑔𝑤𝑇

2
𝑜𝑏𝑠

2
. (А.66)

Более того, ОУ МПИ вызванные этими низкочастотными волнами бу

дут поглощаться при проведении процедуры фитирования и, в основном,

вызовут лишь переопределение наблюдаемых вращательных параметров

пульсара. Подробнее это рассмотрено в разделе 2.1

∙ Отклик каждого пульсара зависит от его положения и направления рас

пространения ГВ, эти отклики скоррелированы между разными пульса

рами.

∙ ОУ МПИ каждого пульсара разбиваются на две части: одну, зависящую

от поля в окрестностях Солнечной системы и вторую, которая зависит

от поля ГВ в окрестностях источника – пульсара ( ∼ 𝑒𝑖𝐾𝐷). В коррели

рованный отклик между различными пульсарами будет вносить вклад

лишь первая часть, вторая будет выступать как шум.

Последний пункт показывает, что для поиска гравитационных волн необ

ходимо наблюдение нескольких пульсаров [92, 368]. Корреляция между ОУ

МПИ разных пульсаров будут задаваться “кривой Хеллингса-Даунса”4 [92] (см.

рис. А.5)
4 Данная формула была выведена для более общего случая стохастического гравитационно-волнового

фона
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𝐶(𝜃𝑖𝑗) =
3

2
𝑥 ln𝑥− 𝑥

4
+

1

2
, (А.67)

𝑥 = (1 − cos 𝜃𝑖𝑗)/2.
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Рис. А.5 Зависимость коэффициента корреляции 𝐶 между рядами ОУ МПИ,

вызванными стохастическим гравитационно-волновым фоном (ГВФ), от угло

вого расстояния между пульсарами 𝜃. Коэффициент корреляции для нулевого

углового расстояния не равен 1 (𝐶(0) = 1/2) так как в ОУ МПИ каждого

пульсара вносит вклад случайное ГВ поле у источника.

Выведенные выше уравнения (А.61-А.63, А.65) относятся к простейшему

случаю монохроматической ГВ. Вероятность того, что сравнительно близко от

Галактики находится мощный источник ГВ-излучения, например, очень тесная

пара сверхмассивных ЧД с массами близкими к миллиарду𝑀⊙, невелика [119].

Поэтому считается, что основным источником сигнала будет стохастический

ГВ фон (ГВФ), производимый всеми двойными СМЧД во Вселенной [64].

Этот космологический фон должен быть изотропным, стационарным и

неполяризованным, для его описания достаточно только вида частотного спек

тра [61]. Чаще всего используют величины Ω𝑔𝑤(𝑓) и ℎ𝑐(𝑓). Первая определяет
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ся как отношение плотности ГВ фона в логарифимическом интервале частот

к критической плотности Вселенной 𝜌𝑐:

Ω𝑔𝑤(𝑓) =
1

𝜌𝑐

𝑑𝜌𝑔𝑤
𝑑 ln 𝑓

, (А.68)

𝜌𝑐 = 3𝐻2
0

8𝜋𝐺 , 𝐻0 – постоянная Хаббла. Неточность в определении 𝐻0 будет

влиять на значение Ω𝑔𝑤, поэтому для того чтобы это учесть, значение плотно

сти часто формулируют в терминах ℎ20Ω𝑔𝑤, 𝐻0 = ℎ0×100 км c−1Мпк−1. Другой

часто используемой величиной является характеристическая амплитуда ℎ𝑐(𝑓):

< ℎ𝑖𝑗(𝑡)ℎ
𝑖𝑗(𝑡) >= 2

𝑓=∞∫
𝑓=0

𝑑(ln 𝑓)ℎ2𝑐(𝑓), (А.69)

фактор 2 появляется из-за двух состояний поляризации гравитационных волн.

Характеристическая амплитуда связана с введённой раньше плотностью энер

гии Ω𝑔𝑤 следующим образом:

Ω𝑔𝑤(𝑓) =
2𝜋2

3𝐻2
0

𝑓 2ℎ2𝑐(𝑓). (А.70)

Следует заметить, что в разных работах используют слегка отличные

друг от друга величины: так, например, в [56] исходной величиной является

спектральная амплитуда ℎ(𝑓), которая в
√

2 раз больше ℎ𝑐 и Ω𝑔𝑤 уже выво

дится из ℎ(𝑓).

Большинство моделей предсказывает степенную зависимость характери

стической амплитуды ℎ𝑐(𝑓) от частоты:

ℎ𝑐(𝑓) = 𝐴𝑔𝑤𝑓
𝛼. (А.71)

ОУ МПИ вызванные таким фоном теперь не будут иметь вид простой синусои

ды, как в случае монохроматической волны. Вместо этого они будут представ

лять из себя блуждания с большим временным масштабом, так называемый

“красный шум” (спектральная мощность растёт к низким частотам). Надо от

метить, что красные шумы, вызванные источниками отличными от ГВФ, как,
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например, внутренней эволюцией магнитосферы пульсара, представляют из

себя основную проблему в поиске ГВ. ОУ МПИ вызванные ГВФ, будучи сто

хастическими по природе, описываются частотным односторонним спектром

𝑃 (𝑓), который связан со спектром фона [94]:

𝑃 (𝑓) =
1

12𝜋2
1

𝑓 3
ℎ𝑐(𝑓)2. (А.72)

Спектральная плотность 𝑃 (𝑓) определяется так, что

∞∫
0

𝑃 (𝑓)𝑑𝑓 = 𝜎2, (А.73)

где 𝜎 – это вариация ОУ МПИ, являющаяся удобной характеристикой, которая

описывает влияние эффекта. Коррелируя ОУ МПИ разных пульсаров [13, 94],

можно поставить строгие ограничения (или обнаружить) гравитационно-вол

новой фон при наблюдениях достаточно большого (≥ 20) количества пульса

ров. На данный момент лучшие ограничения полученные проектом NANOgrav

[14] исключают на уровне достоверности 95% 𝐴𝑔𝑤 < 1.5 × 10−15 для спек

трального индекса 𝛼 = −2/3 на частоте 𝑓0 = 1 год−1. Это соответствует

Ω𝑔𝑤 < 4.2 × 10−10. Эти результаты уже серьёзно ограничивают ряд моделей

формирования сверхмассивных чёрных дыр. В ближайшем будущем чувстви

тельность метода ещё возрастёт, а значительного увеличения (более чем на по

рядок) следует ожидать после нескольких лет наблюдений на радиотелескопе

следующего поколения SKA, где поиск гравитационных волн методом пульсар

ного хронометрирования является одним из ключевых научных проектов.

А.5. Пульсары как средство исследования межзвёздной

среды.

Уникальные свойства пульсаров также делают их незаменимыми зондами

межзвёздной среды Галактики. Наблюдение дисперсии пульсарного сигнала
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(раздел А.1.4) позволяет получить значение меры дисперсии 𝐷𝑀 =
∫𝐷
0 𝑑𝑠𝑛𝑒.

Также расстояния до значительного количества пульсаров были определены

различными способами: методом радиоинтерферометрических наблюдений, по

отождествлению с остатками сверхновых, наблюдениям линии поглощения HI,

с использованием метода пульсарного хронометрирования и пр. Большое ко

личество измеренных мер дисперсии позволило построить детальную модель

распределения свободных электронов в Галактике [369], более того, теперь эта

модель используется для того, чтобы оценить расстояние до пульсара для кото

рого известна только измеренная мера дисперсии 𝐷𝑀 . Знание распределения

концентрации свободных электронов необходимо и для изучения магнитного

поля в Галактике и за её пределами [28, 32, 370]. Измеренные меры враще

ния пульсаров (раздел А.1.4) были использованы для построения трёхмерной

модели галактического магнитного поля [262], пульсарные наблюдения позво

лили определить, что в некоторых направлениях магнитное поле в плоскости

диска испытывает обращение на 180∘, что, скорее всего, связано со спираль

ной структурой диска. Также изучение сцинтилляций и рассеяния пульсаров

является самым мощным средством исследования неоднородностей межзвёзд

ной и межпланетной среды – если измерение меры дисперсии даёт важную

интегральную характеристику среды на пути от пульсара к наблюдателю, то

изучение временной и спектральной переменности позволяет изучить cпектр

турбулентной среды на всех масштабах [285].
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Приложение Б

Б.1. Вычисление передаточных функций в пульсарном

тайминге

Необходимо оценить интеграл в выражении (1.21)

𝐼(𝑘) =

+1∫
−1

𝑑𝜇
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 [︃sin2
{︀
𝑘𝐷
2 (1 − 𝜖− 𝜇)

}︀
(1 − 𝜖− 𝜇)2

]︃
, (Б.1)

в интересующем регионе 𝜖 → 0 и 𝑘𝐷 ≫ 1. Интеграл разделяется на два раз

личных вклада

𝐼(𝑘) = 𝐼𝑁𝑅(𝑘) + 𝐼𝑅(𝑘), (Б.2)

где 𝐼𝑁𝑅(𝑘) – нерезонансный вклад,

𝐼𝑁𝑅(𝑘) =

1−𝜖−Δ𝜇∫
−1

𝑑𝜇
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 ⎡⎣sin2
{︁

𝜋𝐷
𝜆𝑔𝑤

(1 − 𝜖− 𝜇)
}︁

(1 − 𝜖− 𝜇)2

⎤⎦
+

+1∫
1−𝜖+Δ𝜇

𝑑𝜇
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 ⎡⎣sin2
{︁

𝜋𝐷
𝜆𝑔𝑤

(1 − 𝜖− 𝜇)
}︁

(1 − 𝜖− 𝜇)2

⎤⎦ , (Б.3)

и ∆�̃�2
𝑅(𝑘) – вклад от области резонанса (или, говоря другими словами, “сёр

финг-эффект"):

∆�̃�2
𝑅(𝑘) =

1−𝜖+Δ𝜇∫
1−𝜖−Δ𝜇

𝑑𝜇
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 ⎡⎣sin2
{︁

𝜋𝐷
𝜆𝑔𝑤

(1 − 𝜖− 𝜇)
}︁

(1 − 𝜖− 𝜇)2

⎤⎦ . (Б.4)

Величина ∆𝜇, возникающая в пределах интегрирования в выражениях выше,

задаётся условием возникновения резонанса. Резонанс возникает в окрестности

𝜇 = 1 − 𝜖, где гармоническая функция испытывает несколько осцилляций.

Поэтому ∆𝜇 = 𝑁𝜆𝑔𝑤/𝐷 = 2𝜋𝑁/𝑘𝐷, где 𝑁 – число осцилляций функции около

точки 𝜇 = 1 − 𝜖, которые учитываются при расчёте эффекта резонанса. Это
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число 𝑁 ограничено условием ∆𝜇 = 2𝜋𝑁/𝑘𝐷 ≪ 𝜖, из которого следует 𝑁 ≪

𝜖𝑘𝐷/2𝜋. Так как во всех расчётах параметр 𝜖 считается малым, 𝜖 ≪ 1, и

выполняется условие 𝜖2𝑘𝐷 ≫ 1, то условие, наложенное на 𝑁 , совместно с

дополнительным условием 𝑁 ≫ 1, которое будет использовано ниже.

При оценке (Б.3) вторым интегралом можно пренебречь по сравнению с

первым, так как 𝜖 ≪ 1. При вычислении оставшегося интеграла правомерно

пренебречь отличием скорости ГВ от скорости света, 𝜖 = 0:

𝐼𝑁𝑅(𝑘) ≈
1∫

−1

𝑑𝜇 (1 + 𝜇)2 sin2

(︂
𝑘𝐷

2
(1 − 𝜇)

)︂

=
1

2

1∫
−1

𝑑𝜇 (1 + 𝜇)2
(︁

1 − cos (𝑘𝐷 (1 − 𝜇))
)︁

≈ 1

2

1∫
−1

𝑑𝜇 (1 + 𝜇)2 =
4

3
, (Б.5)

где, учитывая, что 𝑘𝐷 ≫ 1, быстрая осциллирующая часть была отброшена.

В выражении (Б.4) в случае 𝜖≪ 0 и 𝑘𝐷 ≫ 1 множитель
(︀
1 − 𝜇2

)︀2 в пра

вой части (Б.4) является медленно меняющейся функцией внутри интервала

интегрирования. Этот множитель, оцениваемый в точке 𝜇 = 1 − 𝜖, можно вы

нести наружу и получить следующее приближение для резонансного вклада:

𝐼𝑅(𝑘) ≈ 4𝜖2
1−𝜖+Δ𝜇∫
1−𝜖−Δ𝜇

𝑑𝜇

[︃
sin2

{︀
𝑘𝐷
2 (1 − 𝜖− 𝜇)

}︀
(1 − 𝜖− 𝜇)2

]︃
= 2𝜖2𝑘𝐷

+𝑁𝜋∫
−𝑁𝜋

𝑑𝑥
sin2 𝑥

𝑥2

≈ 2𝜋𝜖2𝑘𝐷

(︂
1 −𝑂

(︂
1

𝑁 2

)︂)︂
≈ 2𝜋𝜖2𝑘𝐷. (Б.6)

В итоге передаточная функция, которая является суммой нерезонансной

(Б.5) и резонансной (Б.6) частей, записывается как:

𝐼(𝑘) = 𝐼𝑁𝑅(𝑘) + 𝐼𝑅(𝑘) ≈ 4

3

[︂
1 +

3

2
𝜋𝜖2𝑘𝐷

]︂
. (Б.7)
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Б.2. Влияние узкополосного сигнала на пульсарный

тайминг и прецизионные астрометрические

наблюдения.

Для расчёта влияния узкополосного ГВФ можно использовать форма

лизм развитый в разделе (1.1), начиная с выражения (1.8), описывающего

сдвиг наблюдаемой частоты 𝑓 пульсара, расположенного в направлении ê, под

влиянием ГВ с волновым вектором k̃′ и поляризационным тензором 𝑝𝑖𝑗. Инте

грируя по всем модам 𝑠 и k′,

∆𝑓(𝑡)/𝑓 =

∫
dk′

[︁
ℎ𝑠(k

′, 𝑡)𝑔𝑠(𝑝𝑖𝑗, k̂
′, ê) + c.c.

]︁
, (Б.8)

где 𝑔(𝑝𝑖𝑗, ê, k̂
′) даются (1.8) (полагая 𝜖→ 0) и зависят от взаимной ориентации

ê, k̂′ и выбора поляризационной калибровки; в формуле выше подразумевается

суммирование по независимым круговым поляризациям 𝑠 = 1, 2, ‘c.c.’ обозна

чает комплексное сопряжение.

ОУ МПИ 𝑅(𝑡) получаются в результате интегрирования ∆𝑓(𝑡)/𝑓 :

𝑅(𝑡) =

𝑡∫
0

d𝑡∆𝑓(𝑡)/𝑓 (Б.9)

и их автокорреляционная функция задаётся как:

𝑅2(𝜏) ≡ lim
𝑇→∞

𝑇−1

𝑇∫
0

d𝑡 𝑅(𝑡)𝑅(𝑡+ 𝜏). (Б.10)

Подставляя эти выражения друг в друга и используя свойства ℎ𝑠(k, 𝑡) (1.17),

можно получить СКО ОУ МПИ:

𝑟2 = 𝑅2(0) = (3𝑐2)−1

∫
d𝑘′ 𝑃ℎ(𝑘′)𝑘′−3 (Б.11)

При подстановке узкополосного спектра (1.41) это сразу даёт:

𝑃0𝛿𝑘 = 3𝑟2𝑘3𝑐2 (Б.12)
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и соответствующие ограничения (1.44) на плотность энергии в ГВ.

Этот же формализм можно использовать при нахождении флуктуации

∆n положения n̂ источника:

∆n(𝑡) = f 𝑠(k̂, n̂)ℎ𝑠(k, 𝑡) + c.c., (Б.13)

f 𝑠(k̂, n̂) могут быть найдены путём вращения результатов, полученных в [371]:

f1,2(k̂, n̂) =
1

2

{︁[︁
n̂,
[︁
k̂, n̂

]︁]︁
± 𝑖
[︁
n̂, k̂

]︁}︁
. (Б.14)

Так как ∆n ⊥ n̂, только две компоненты независимы. Для двух источников

n̂, n̂′ естественно выбрать эти компоненты вдоль большой круга, который их

соединяет, и перпендикулярно ему. Используя выражения выше и статистиче

ские свойства ГВФ (1.17), можно выписать корреляционную матрицу:⎛⎝∆𝑛‖(n̂, 𝑡)∆𝑛‖(n̂′, 𝑡′) ∆𝑛‖(n̂, 𝑡)∆𝑛⊥(n̂′, 𝑡′)

∆𝑛⊥(n̂, 𝑡)∆𝑛‖(n̂′, 𝑡′) ∆𝑛⊥(n̂, 𝑡)∆𝑛⊥(n̂′, 𝑡′)

⎞⎠ = (Б.15)

=
1

6

⎛⎝1 0

0 1

⎞⎠ cos2
Ψ

2
𝑃𝑐(𝜏) +

1

6

⎛⎝1 0

0 −1

⎞⎠ sin2 Ψ

2
𝑃𝑐(2𝑇 )

где Ψ = ∠(n̂, n̂′), 𝜏 = 𝑡′ − 𝑡, 2𝑇 = 𝑡′ + 𝑡 и 𝑃𝑐(𝑡) фурье-образ спектра ГВ

(введённого в (1.17)):

𝑃𝑐(𝑡) ≡
∫

d𝑘 𝑘−1𝑃ℎ(𝑘) cos 𝑐𝑘𝑡; (Б.16)

для a 𝛿-образного спектра (1.41), 𝑃𝑐(𝑡) = 𝑘−1𝑃0𝛿𝑘 cos 𝑐𝑘𝑡.

Автокорреляционная функция наблюдаемой величины, вариации ∆Ψ, да

ётся следующим выражением:

⟨∆Ψ (𝑡) ∆Ψ (𝑡′)⟩ =
1

3
sin2 Ψ

2
[𝑃𝑐(𝜏) − 𝑃𝑐(2𝑇 )] . (Б.17)

Среднее значение второго члена при независимых наблюдениях равно нулю

из-за стационарности задачи. СКО (𝜏 = 0) в данном случае равно:⟨︀
∆Ψ2

⟩︀
=

1

3
sin2 Ψ

2
𝑃𝑐(0) =

𝑃0𝛿𝑘

3𝑘
sin2 Ψ

2
, (Б.18)
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что и приводит к оценке (1.45).

ГВФ гауссово по своей природе и поэтому гауссовым же является его

линейное отображение ∆Ψ(𝑡). Поэтому (Б.15) сразу позволяет выписать соот

ветствующие функции распределения. Этот результат естественным образом

обобщается на случай нескольких переменных. Для набора 𝑚 угловых рас

стояний Ψ𝑖(𝑡𝑖) = Ψ𝑖 + ∆Ψ𝑖(𝑡𝑖) между парами источников (k̂𝑖, n̂𝑖) плотность

вероятности 𝜙(∆ΨΨΨ) вектора записывается как:

∆ΨΨΨ ≡ (∆Ψ1(𝑡1), ...,∆Ψ𝑚−1(𝑡𝑚−1),∆Ψ𝑚(𝑡𝑚))T

𝜙(∆ΨΨΨ) =
exp

[︁
−1

2∆ΨΨΨTM−1
(︁
n̂1, ..., k̂𝑚; 𝑡1, ..., 𝑡𝑚

)︁
∆ΨΨΨ
]︁

√︀
(2𝜋)𝑚 det M

элементы матрицы M даются (Φ𝑖𝑗 = ∠(n̂𝑖 + k̂𝑖, n̂𝑗 + k̂𝑗)):

𝑀𝑖𝑗 =
1

3
sin

Ψ𝑖

2
sin

Ψ𝑗

2
cos Φ𝑖𝑗𝑃𝑐(𝑡𝑖 − 𝑡𝑗).

Б.3. Расчёт величины силы трения внутри нейтронной

звезды

При движении ЧД внутри НЗ дыра испытывает силу трения в результате

рассеяния и поглощения нуклонов. В подразделе 4.1.1 эта сила была выписа

на (4.2) аналогично силе динамического трения [212], где все действующие эф

фекты были заключены в единственный множитель ⟨ln Λ/𝑣2⟩. В приложении

вычисляется этот множитель.

Для упрощения вычислений было сделано несколько предположений: (i)

движение ПЧД внутри НЗ рассматривается в приближении ньютоновской ме

ханики, пренебрегая эффектами ОТО; (ii) учитываются эффекты СТО, так

как в центре скорость ЧД достигает 0.6𝑐; (iii) так как скорость движения ЧД

превышает скорость звука, нуклоны звезды можно рассматривать как свобод

ные частицы и учитывать лишь их индивидуальные взаимодействия с ЧД; (iv)
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для того чтобы определить какие нейтроны в вырожденном веществе НЗ мо

гут взаимодействовать с ЧД, применяется простой критерий: переданный от

ЧД в гравитационном соударении импульс должен превышать импульс Ферми

для нейтрона 𝑘𝐹 .

В системе отсчёта, связанной с ЧД, рассеяние описывается следующим

выражением [46]:

𝜑(𝑏) = −𝜋 + 2�̃�

𝑥max∫
0

𝑑𝑥√︁
𝛾2 − (1 + �̃�2𝑥2)(1 − 𝑥)

, (Б.19)

где 𝛾 – лоренц-фактор нейтрона, �̃� = 𝑏𝑣𝛾/𝑅𝑔 – приведённый прицельный па

раметр, 𝑅𝑔 – гравитационный радиус ЧД и 𝑥max – наименьший корень в зна

менателе (Б.19). Переменная 𝑥 – это обратное расстояние между нейтроном

и ЧД в единицах 𝑅𝑔, так что интегрирование в (Б.19) осуществляется от бес

конечности до точки наибольшего сближения. Уравнение (Б.19) включает все

учитываемые эффекты ОТО.

Рассеяние невозможно ниже некоторого критического значения прицель

ного параметра 𝑏crit, которое определяется системой уравнений

𝛾2 = 𝑈(𝑥),

𝜕𝑈

𝜕𝑥
= 0, (Б.20)

где 𝑈(𝑥) = (1 + �̃�2𝑥2)(1 − 𝑥). При меньших значениях 𝑏 < 𝑏crit нейтроны по

глощаются ЧД, значение 𝑏crit зависит только от относительной скорости ЧД и

нейтрона; при 𝑣 = 0.6 𝑏crit = 3.79𝑅𝑔.

При большем значении параметра 𝑏 > 𝑏crit может происходить рассеяние.

В системе отсчета НЗ нейтроны первоначально находятся в покое, а после

столкновения они получают импульс:

∆𝑝 = (𝑚𝑣𝛾2(−1 + cos𝜑),𝑚𝑣𝛾 sin𝜑, 0), (Б.21)

𝑚 – масса нейтрона, ЧД летит влоль оси 𝑥. Нейтроны участвуют в трении
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только до некоторого прицельного параметра 𝑏max:

𝑘2𝐹 ≡
(︂

3𝜋2
𝜌

𝑚𝑛

)︂2/3

= 𝑚2𝑣2𝛾2
{︀

(1 − cos𝜑(𝑏))2𝛾2 + sin2 𝜑(𝑏)
}︀
, (Б.22)

где 𝜌 – плотность материи НЗ. Величина 𝑏max зависит от плотности материи

через первое равенство в (Б.22).

После столкновения с большим количеством нейтронов среднее значение

𝑦-компоненты переданного момента равно 0, а 𝑥-компонента накапливается,

что в итоге приводит к появлению силы трения, действующей на ЧД. Эффект

поглощения нейтронов может быть также включен в выражение для силы

трения:
𝑑𝐸

𝑑𝑟
= 4𝜋𝜌

𝐺2𝑚2
BH

𝑣2
ln Λ(𝑟), (Б.23)

где

ln Λ(𝑟) = 𝑣4𝛾2
𝑏2crit
𝑅2

𝑔

+ 𝑣4𝛾2
2

𝑅2
𝑔

𝑏max∫
𝑏crit

𝑏 𝑑𝑏(1 − cos𝜑(𝑏)). (Б.24)

Первый член в этом выражении возникает из-за аккреции, второй – из-за рас

сеяния нейтронов. В нерелятивистском пределе и если вещество невырожде

но (т.е. допускает расширение пределов интегрирования до размеров звезды),

второй член доминирует и просто переходит в стандартное выражение для ку

лоновского логарифма. Используя (Б.24) взвешенное с плотностью среднее

(4.2) записывается как:

⟨
ln Λ

𝑣2

⟩
=

4𝜋

𝑀𝑅2
𝑔

𝑅NS∫
0

𝑟2𝑑𝑟𝜌(𝑟)𝑣2𝛾2
{︁
𝑏2crit

+ 2

𝑏max∫
𝑏crit

𝑏 𝑑𝑏(1 − cos𝜑(𝑏))
}︁
. (Б.25)
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Здесь 𝑣, 𝛾, 𝑏crit и 𝑏max зависят от 𝑟. Из уравнений (Б.19), (Б.20), (Б.22) можно

видеть, что это уравнение не зависит от массы ЧД 𝑚BH.

Это выражение было посчитано численно – профиль плотности НЗ был

взят из [214], он соответствует НЗ с массой 1.8𝑀⊙ и радиусом 13.5 км. Бы

ли вычислены 𝑣 и 𝛾 для разных 𝑟 в ньютоновском приближении, затем из

уравнения (Б.20) определен критический прицельный параметр 𝑏crit (это урав

нение может быть решено аналитически), из (Б.19) вычислена функция 𝜑(𝑏)

и максимальный прицельный параметр 𝑏max. Вещество НЗ считалось вырож

денным при плотности выше 𝜌 = 1014 г/см3, эта плотность задавала границу

коры НЗ [214]. После этого был подсчитан интеграл в (Б.25) и в результа

те получилось значение 14.7, которое и было подставлено в уравнение (4.4).

Вклады аккреции и динамического трения (первые и второй члены в (Б.25))

приблизительно равны.

Хотя подсчёты делались для конкретной массы НЗ, результаты слабо за

висят от неё. Это было проверено путём перемасштабирования профиля плот

ности [214] таким образом, что новые масса и радиус НЗ равны 1.4𝑀⊙ и 12 км,

соответственно. Среднее в (Б.25) меняется менее чем на 4%, так что везде ис

пользовалась величина, данная в (4.4).

Б.4. Падение ПЧД в центр звезды главной

последовательности

В этом разделе вычисляются потери энергии ПЧД по мере того, как она

постепенно падает в центр звезды. Плотность звезды 𝜌(𝑟) и её температура

𝑇 (𝑟) зависят от радиуса 𝑟. Необходимо вывести уравнения, описывающие эво

люцию орбиты ЧД под действием силы динамического трения [212, 213]. Ор

бита считается круговой и медленно меняющейся.
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ЧД, движущаяся через звезду, испытывает динамическое трение [213]:

f

𝑚BH
= −𝛾(𝑣)v, (Б.26)

где

𝛾(𝑣) = 4𝜋𝐺2𝜌(𝑟)𝑚BH ln(Λ)
𝐹 (𝑋)

𝑣3
,

𝐹 (𝑋) = erf(𝑋) − 2𝑋 exp(−𝑋2)/
√
𝜋, (Б.27)

𝑋 = 𝑣/(
√

2𝜎),

𝜌(𝑟) – плотность барионного газа звезды, 𝜎 – дисперсия скоростей частиц:

𝜎 =
√︀
𝑇/𝑚 при температуре 𝑇 и среднем молекулярном весе частиц 𝑚

(𝑚 ≃ 1.6 ГэВ для звезды ГП) и ln(Λ) ≃ ln(𝑀*/𝑚BH) ≃ 30 – кулоновский

логарифм [213]. Умножение (Б.26) на v даёт полную скорость потери удельной

энергии ЧД на единицу массы 𝑑𝐸/𝑑𝑡 = −𝛾(𝑣)𝑣2. Используя соотношение

𝑣2 = 𝐺𝑀(𝑟)/𝑟, (Б.28)

эта скорость может быть выражена через изменение радиуса 𝑟 орбиты ЧД:

𝑑𝐸

𝑑𝑡
=

𝑑

𝑑𝑡

(︂
1

2
𝑣2 + 𝑈(𝑟)

)︂
=
𝑑𝑟

𝑑𝑡

𝑣2

2𝑟

{︂
4𝜋𝑟3

𝑀(𝑟)
𝜌(𝑟) + 1

}︂
, (Б.29)

где 𝑈(𝑟) – гравитационный потенциал. Приравнивая обе величины и сокращая

на 𝑣2:
𝑑𝑟

𝑑𝑡

1

2𝑟

{︂
4𝜋𝑟3

𝑀(𝑟)
𝜌(𝑟) + 1

}︂
= −𝛾(𝑣). (Б.30)

Если использовать (Б.28), то из последнего уравнения можно получить за

мкнутое дифференциальное уравнения для радиуса орбиты 𝑟(𝑡) как функции

времени.

Уравнение может быть приведено к безразмерным переменным, что удоб
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но для численного решения:

𝑥 = 𝑟/𝑅*,

𝜏 = 𝑡/𝑡0,

𝜌(𝑟) = 𝜌(𝑟)/𝜌(0),

�̃�(𝑟) = 𝑀(𝑟)/𝑀*,

𝑇 (𝑟) = 𝑇 (𝑟)/𝑇 (0),

где

𝑡0 =
𝑀

3/2
*

2𝜋
√
𝐺𝜌(0)𝑚BH𝑅

3/2
* ln Λ

(Б.31)

≃ 4.2 × 103 yr

(︂
𝑚BH

1022g

)︂−1(︂
𝑀*

𝑀⊙

)︂1/2(︂
𝑅*

𝑅⊙

)︂3/2

. (Б.32)

Профили 𝜌(𝑟) и 𝑇 (𝑟) определяются моделью строения звезды. Параметры нор

мализации 𝜌(0), 𝑇 (0), 𝑀* и 𝑅* не являются независимыми и подчиняются сле

дующим двум соотношениям:

𝐺𝑀*𝑚

𝑅*𝑇 (0)
= 1.17

𝜌(0)𝑅3
*

𝑀*
= 12.9,

где𝑚 опять обозначает средний молекулярный вес. Масштабирование в (Б.32)

учитывает эти соотношения.

В безразмерных величинах уравнение (Б.30) переписывается как:

𝑑𝑥

𝑑𝜏
= − 𝑥5/2𝜌(𝑥)

𝑓(𝑥)�̃� 3/2(𝑥)
𝐹 (𝑋). (Б.33)

Здесь вводится функция

𝑓(𝑥) =
1

4

{︂
4𝜋
𝑟3𝜌(𝑟)

𝑀(𝑟)
+ 1

}︂
=

1

4

{︂
163

𝑥3𝜌(𝑥)

�̃�(𝑥)
+ 1

}︂
значение которой меняется от 1 в центре звезды 𝑥 = 0 до 1/4 на поверхности

звезды 𝑥 = 1. 𝑋 тоже является функцией 𝑥:
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𝑋 =

(︂
𝐺𝑚𝑀(𝑟)

2𝑟𝑇 (𝑟)

)︂1/2

= 0.765

(︃
�̃�(𝑥)

𝑥𝑇 (𝑥)

)︃1/2

,

функция 𝐹 (𝑋) определяется в (Б.27). При малых значениях 𝑋 эта функция

ведёт себя как 4𝑋3/(3
√
𝜋); при больших 𝑋 она асимптотически стремится к

1.

Интересно поведение (Б.33) в двух граничных случаях. При малых 𝑥 па

раметры звезды могут быть приближённо описываться их значениями в центре

звезды:

𝑋 ≃ 5.62𝑥.

При таких 𝑥, что 𝑋 ≪ 1 (Б.33) становится:

𝑑𝑥

𝑑𝜏
= −0.337𝑥,

с решением 𝑥(𝑡) = exp(−0.337𝑡/𝑡0), где 𝑡0 даётся (Б.31). В этом режиме, при

менимом на финальной стадии падения ЧД к радиусу будущего компактного

объекта 𝑟𝑓 , характерный временной масштаб составляет:

(∆𝑡)2 ≃ 3 ln(𝑟0/𝑟𝑓) 𝑡0,

где 𝑟0 – это некий начальный радиус.

При сравнительно малых 𝑥, таких что 𝑋 & 1, (Б.31) превращается в

𝑑𝑥

𝑑𝜏
= − 1

397𝑥2
,

что позволяет оценить время эволюции (∆𝑡)1 от 𝑥1 до 𝑥2:

(∆𝑡)1 = 132 𝑡0(𝑥
3
1 − 𝑥32) ≃ 102 × 𝑡0,

где 𝑥31 ∼ 1 и 𝑥32 ∼ 0. Первая стадия оычно продолжается дольше второй,

(∆𝑡)1 > (∆𝑡)2.
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Б.5. Оценка ошибок среднего RM в ячейках.

Исключенные ячейки и ячейки с присвоенными

вручную величинами ошибок.

В рассмотренной процедуре каждая ячейка, включенная в анализ, харак

теризуется средним значением RM её источников и его ошибкой 𝛿. Ниже описан

алгоритм присваивания этих ошибок.

Сначала находится собственная дисперсия RM источников. Для этого бы

ли взяты источники на которых слабее всего влияет ГМП – источники в по

лярных областях с |𝑏| > 80∘. В этих областях дисперсия составила 𝜎qso =

15 рад м−2. Сравнивая с калибровочными данными KNM11 (Рис. 5.3), можно

видеть, что основной вклад в эту величину вносят ошибки измерения. В алго

ритме присвоения ошибок величина 𝜎qso использовалась как индикатор того,

присутствуют ли в данной ячейке эффекты, отличные от простого стохастиче

ского разброса.

Если дисперсия RM 𝜎𝑖 в ячейке меньше чем 𝜎qso, то такая ячейка счита

лась невозмущённой и её ошибка вычислялась обычным статистическим ме

тодом. Среднее выборки 𝑁 элементов отклоняется от истинного среднего с

дисперсией отклонения 𝜎/
√
𝑁 , где 𝜎2 – дисперсия распределения, поэтому та

ким ячейкам приписывалась ошибка 𝛿𝑖 = 𝜎qso/
√
𝑁𝑖, 𝑁𝑖 – число источников в

ячейке. В основном такая ситуация реализуется для ячеек на высоких широ

тах.

В обратном случае, т.е., когда 𝜎𝑖 > 𝜎qso, считалось, что в данной ячейке

присутствуют некие когерентные эффекты (например, флуктуации плотности

электронов и т.д.). В данном случае статистический подход неприменим и точ

ное определение ошибок затруднительно. В этом случае ячейке приписывалась

ошибка, являющаяся долей дисперсии 𝜎𝑖, коэффициент пропорциональности

брался 1/3: 𝛿𝑖 = 𝜎𝑖/3. Этот коэффициент не может быть строго обоснован (он
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был мотивирован простой моделью, рассмотренной ниже). Эта неопределён

ность напрямую влияет на нормализацию абсолютного значения 𝜒2, но отноше

ния 𝜒2, важные для сравнения качества моделей, гораздо меньше подвержены

этому влиянию.

Следуюшая простая модель показывает как может возникнуть пропор

циональность между ошибкой и дисперсией в ячейке. Пусть случайная часть

ГМП состоит из областей типичного размера 𝑑 ∼ 100 пк, средний вклад в RM

от неё равен нулю, а дисперсия – 𝜎0. Если области статистически независимы,

то индивидуальные источники будут обладать дисперсией RM 𝜎 = 𝜎0
√
𝑁tot,

где 𝑁tot – число областей на луче зрения (пренебрегая собственными RM).

Для источников в одной ячейке несколько 𝑁coh ближайших областей дают ко

герентный вклад. Если 𝑁coh ≪ 𝑁tot это не изменит дисперсию 𝜎 в ячейке.

Ошибка же, напротив, будет в основном определяться когерентным членом,

𝛿 = 𝜎0
√
𝑁coh = 𝜎

√︀
𝑁coh/𝑁tot. Таким образом ошибка и дисперсия будут про

порциональны друг другу с коэффициентом пропорциональности
√︀
𝑁coh/𝑁tot,

являющимся чисто геометрическим. Если 𝑁coh ∼ 1/𝜃, где 𝜃 – размер ячейки,

и 𝑁tot ∼ 𝐿/𝑑, где 𝐿 – длина пути внутри ГМП, 𝛿 ∼ 𝜎/3.

В конце все ячейки были просмотрены и некоторые из них полностью

удалены из процедуры анализа. Эти ячейки обладали очевидными патологи

ями – маленьким количеством источников, неравномерным распределением

источников в ячейке (например, на границе слепого пятна NVSS), наличием

кластера источников с сильно отличающимися RM и др. Некоторым таким

ячейкам присваивались большие ошибки (в 2-3 раза больше, чем следовало

бы из алгоритма). Эти ячейки сохранялись, так как даже с большими ошиб

ками они могли бы служить хорошим дискриминатором различных моделей.

Использовалась постоянная величина 40 рад м−2, она была выбрана таким об

разом, чтобы эти ячейки не вносили заметного вклада в 𝜒2, по крайней мере

около точек локального минимума. Результаты подгонки не зависят от точной

величины этих ошибок. Количество таких бинов составляет примерно 10% от
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общего; их легко идентифицировать на Рис. 5.6 и 5.7.

Ниже приведён полный список исключённых ячеек и ячеек с вручную

приписанными ошибками:

Северное полушарие. Ошибка 40 рад м−2 была приписана ячейкам в обла

сти 30∘ < 𝑙 < 60∘, 10∘ < 𝑏 < 40∘ (локальная структура, описанная в [372]); в

области −115∘ < 𝑙 < −90∘, 20∘ < 𝑏 < 30∘ (область с сильно выделяющими

ся положительными RM, предположительно связанная с туманностью Гама);

ячейке, с координатами ∼ (15∘, 25∘) (сильная неравномерность: только 12 ис

точников имеет 10∘ < 𝑏 < 15∘, в то время как 38 – 15∘ < 𝑏 < 20∘). Из анализа

были исключены ячейки в области −10∘ < 𝑙 < 30∘, 20∘ < 𝑏 < 30∘ (структура

в RM, большое положительное пятно в направлении на (−10∘, 25∘)); ячейки в

области 70∘ < 𝑙 < 90∘, 10∘ < 𝑏 < 20∘ (большое отрицательное пятно с центром

в (80∘, 15∘); ячейка в центре туманности Гама (𝑙 = −100∘, 𝑏 < 20∘); ячейка с

центром в (−30∘, 15∘) (сильно неоднородное распределение источников).

Южное полушарие. Ошибка в 40 рад м−2 была приписана ячейке (105∘,−15∘)

(локальная структура, вызывающая положительный избытое); ячейке (165∘, −15∘)

(положительное пятно); ячейке с центром (180∘, -15∘) (отрицательное пятно ря

дом с антицентром); ячейке (170∘,−25∘) (большое положительное пятно).

Б.6. Диапазон параметров в допустимых моделях ГМП

Допустимые значения параметров представлены в Табл. Б.1.

Б.7. Связь дисперсий RM и отклонений

В этом разделе описывается вывод соотношения (5.19) между дисперси

ями RM и отклонениями
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Table Б.1. Диапазон параметров диска и гало в допустимых моделях

𝜒2 𝜒2
red 𝑝 𝑧0 𝑑 𝛼 𝑧𝐻0 𝑅𝐻

0 𝛽

∘ кпк (кпк) кпк кпк

North

A 240 2.30 [-10, -3] [0.5, 1.3] [-1.1, -0.3] [0.9, 2.0] [1.0, 1.4] [4, 15] [0.4, 0.7]

B 232 2.23 [-6, -10] [0.5, 1.3] [-1.1, -0.5] [0.9, 1.5] [1.0, 1.4] [6, 15] [0.3, 1.0]

South

A 243 3.74 [-10, 10] [0.5, 1.5] [-1.1, 1.1] [0.9, 2.0] [1.0, 3.5] [3.5, 15] [0.2, 2.0]

B 235 3.62 [-10, 10] [0.5, 1.1] [-1.0, 1.0] [0.2, 2.0] [1.0, 3.5] [3.5, 15] [0.2, 2.0]

Plane

A 30 1.03 [-7, 10] [0.5, 1.4] [-1.4, 1.4] [0.9, 1.1]

B 37 1.27 [-8, -3]∪[5, 8] [0.5, 1.5] [-0.8, 1.2] [1.0, 1.2]

North-inner

A 43 0.93 [-5, 6] [0.5, 1.2] [-1.0, 0.9] [0.9, 3.0] [1.2, 2.4] [6.0, 8.0] [0.4, 1.2]

B 45 0.98 [-7, 9] [0.5, 1.4] [-0.6, 1.1] [0.9, 1.1] [1.0, 2.0] [8.0, 15] [0.4–1.2]

South-inner

A 40 1.81 [-7, 11] [0.5, 1.3] [-0.2, -0.9] [0.9, 3.5] [1.0, 2.5] [8.5, 15] [0.1, 0.6]

B 35 1.59 [-5, 9] [0.5, 1.2] [-0.3, -0.8] [0.9, 1.2] [1.2, 2.2] [3.5, 5.5] [0.2, 0.5]

A и B обозначают ОСМ и БСМ, соответственно. Параметры 𝛼 и 𝛽 определяют силу поля в диске

и гало, как объясняется в Подразделе 5.2.4.
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Определения

Величины, дисперсии которых необходимо вычислить:

𝑅𝑀(𝑟) = 𝑐1

𝐷∫
0

d𝑧 𝑛𝐵‖ ,

𝜗𝑖(𝑟) = 𝑐2

𝐷∫
0

d𝑧 𝜖𝑖𝑗 𝐵𝑗 ;

Варьируется и магнитное поле, и электронная плотность: 𝑛 = ⟨𝑛e⟩+ 𝛿𝑛e, 𝐵𝑖 =

⟨𝐵⟩𝑖 + 𝛿𝐵𝑖, где 𝑖 = (1, 2) обозначает две компоненты поля, перпендикулярные

лучу зрения, 𝐵3 ≡ 𝐵‖.

В вычислениях используется следующее приближение – плотность и поле

описываются простыми ступенчатыми функциями, воспроизводящими резкое

падение после расстояния от плоскости𝐷. Это приближение хорошо описывает

функции sech2(𝑥) [279], or exp(−𝑥) [280] (𝑥 вертикальное расстояние, нормиро

ванное на 𝑑); обе функции не сильно меняются до 𝑥 ∼ 1 и резко спадают после

– ошибка вносимая приближением не превышает 30%. Таким образом можно

определить:

𝐼𝑖𝑗 = ⟨𝛿𝐵𝑖(𝑟0)𝛿𝐵𝑗(𝑟0 + 𝑟)⟩

=

∫
d3𝑞𝑒−𝑖𝑟𝑞𝑃𝐵(𝑞)

2𝑞3

(︂
𝜗𝑖𝑗 −

𝑞𝑖𝑞𝑗
𝑞2

)︂
,

где использовалось преобразование Фурье

𝛿𝐵𝑖(𝑟) =

∫
d3𝑞𝑒𝑖𝑟𝑞𝛿𝐵𝑖(𝑞) ,

со спектром

⟨𝛿𝐵𝑖(𝑞)𝛿𝐵
*
𝑗(𝑝)⟩ =

𝑃𝐵(𝑞)

2𝑞3

(︂
𝜗𝑖𝑗 −

𝑞𝑖𝑞𝑗
𝑞2

)︂
𝛿3(𝑞 − 𝑝) .

Похоже определяется и 𝛿𝑛e:

𝛿𝑛e(𝑟) =

∫
d3𝑞𝑒𝑖𝑟𝑞𝛿𝑛e(𝑞) ,
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и

⟨𝛿𝑛e(𝑞)𝛿𝑛e
*(𝑝)⟩ =

𝑃𝑛(𝑞)

𝑞3
𝛿3(𝑞 − 𝑝) .

Величины 𝐼𝑖𝑗 ∝ 𝜗𝑖𝑗, так как иначе из-за чётности они равны 0. Если выписать

все интегралы явно, то они все примут шаблонный вид:

𝐼𝑖 =

∫
d cos𝜗d𝜗d𝑞𝑞2𝑒−𝑖𝑟𝑞 cos𝜗𝑃𝐵(𝑞)

2𝑞3

(︂
1 − 𝑞2𝑖

𝑞2

)︂
,

где 𝑧 здесь – это параметр интегрирования по лучу зрения. Интегрирование

по углу даёт:

𝐼1 = 𝐼2 = 2𝜋

∫
d𝑞
𝑞
𝑃𝐵(𝑞)

(︂
sin 𝑞𝑟

𝑞𝑟
+

cos 𝑞𝑟

𝑞2𝑟2
− sin 𝑞𝑟

𝑞3𝑟3

)︂
,

𝐼3 = 𝐼‖ = 4𝜋

∫
d𝑞
𝑞
𝑃𝐵(𝑞)

(︂
cos 𝑞𝑟

𝑞2𝑟2
− sin 𝑞𝑟

𝑞3𝑟3

)︂
.

Затем проводится интегрирование по лучу зрения:

⟨𝜗𝑖𝜗𝑖⟩ = 𝑐22

𝐷∫
0

d𝑧d𝑧′𝜖𝑖𝑗𝜖𝑖𝑘⟨𝛿𝐵𝑗(𝑧)𝛿𝐵𝑘(𝑧
′)⟩

= 2𝑐22

𝐷∫
0

d𝑢
𝑢∫
0

d𝑟(𝐼1 + 𝐼2)

= 4𝜋𝑐22

∫
d𝑞
𝑞
𝑃𝐵(𝑞)

(︂
𝑞𝐷𝑆𝑖(𝑞𝐷) + cos 𝑞𝐷 − sin 𝑞𝐷

𝑞𝐷

)︂
;

𝑟 = 𝑧′ − 𝑧, 𝑢 = 𝑧′ + 𝑧, 𝑆𝑖(𝑥) – интегральный синус.

Схожий результат может быть записан для RM:

⟨𝑅𝑀 2⟩ = 𝑐21

𝐷∫
0

d𝑧d𝑧′
[︂
⟨𝑛e⟩2⟨𝛿𝐵‖(𝑧)𝛿𝐵‖(𝑧

′)⟩ (Б.34)

+ ⟨𝛿𝑛e(𝑧)𝛿𝑛e(𝑧
′)⟩⟨𝐵⟩2‖ + ⟨(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑧)(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑧

′)⟩
]︂
.

где член ⟨𝛿𝐵2
‖⟩ – это вклад случайной части ГМП, второй член, ⟨𝛿𝑛2⟩ , вклад

флуктуаций электронной плотности, а третий член получается из-за свёртки

двух эффектов.
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Упрощённый результат

Если дисперсия флуктуаций электронной плотности мала, то в уравне

нии (Б.34) остаётся единственный значимый член, первый:

⟨𝑅𝑀 2⟩ = 𝑐21⟨𝑛e⟩2
𝐷∫
0

d𝑧d𝑧′⟨𝛿𝐵‖(𝑧)𝛿𝐵‖(𝑧
′)⟩

= 4𝜋𝑐21

∫
d𝑞
𝑞
𝑃𝐵(𝑞)

(︂
𝑞𝐷𝑆𝑖(𝑞𝐷) + cos 𝑞𝐷 − 2 +

sin 𝑞𝐷

𝑞𝐷

)︂
.

Для больших расстояний и малых длин когерентности 𝑞𝐷 ≫ 1 выражение

упрощается:

⟨𝜗2⟩ = 4𝜋𝑐22

∫
d𝑞
𝑞3
𝑃𝐵(𝑞)

(︁𝜋
2
𝑞𝐷 + . . .

)︁
,

⟨𝑅𝑀 2⟩ = 4𝜋𝑐21⟨𝑛e⟩2
∫

d𝑞
𝑞3
𝑃𝐵(𝑞)

(︁𝜋
2
𝑞𝐷 + . . .

)︁
.

Этим демонстрируется как две величины, прямо связаны в первом приближе

нии и как можно оценить отклонения КЛСВЭ не зная ничего о спектре МП.

Этот результат был получен в приближении, что нет значительных флуктуа

ций электронной плотности.

Свёртка

Теперь необходимо определить вклад свёртки

⟨(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑧)(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑧
′)⟩

=

∫
d3𝑘d3𝑘′𝑒−𝑖𝑘𝑧−𝑖𝑘′𝑧′⟨(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑘)(𝛿𝐵‖𝛿𝑛e)(𝑘

′)⟩

=

∫
d3𝑝d3𝑞𝑒−𝑖(𝑞+𝑝)(𝑧′−𝑧)𝑃𝑛(𝑝)

𝑝3
𝑃𝐵(𝑞)

2𝑞3

(︃
𝜗‖ −

𝑞2‖
𝑞2

)︃

= (4𝜋)2
∫

d𝑝
𝑝

d𝑞
𝑞
𝑃𝑛(𝑝)𝑃𝐵(𝑞)

sin 𝑝𝑟

𝑝𝑟

(︂
sin 𝑞𝑟

𝑞3𝑟3
− cos 𝑞𝑟

𝑞2𝑟2

)︂
.

Выражение необходимо дважды интегрировать по 𝑧 и 𝑧′, или 𝑟 и 𝑢. Значитель

но упрощает вычисление предположение, что значение интеграла определяется
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значением функции на нижнем пределе, так как наблюдения указывают, что

спектры флуктуаций – “красные”. Интеграл может быть разбит на две части,

для 𝑝 ≪ 𝑞 и 𝑝 ≫ 𝑞 в зависимости от того, какой предел важнее.Результат

может быть теперь разложен для больших 𝑞𝐷 (или 𝑝𝐷):

⟨𝑅𝑀 2⟩ ⊂ (2𝜋)3𝑐21

∫
d𝑝
𝑝

d𝑞
𝑞
𝑃𝑛(𝑝)𝑃𝐵(𝑞)

⎧⎪⎨⎪⎩
2
3
𝐷
𝑞 𝑝≪ 𝑞 ,

𝐷
𝑝 𝑝≫ 𝑞 .

Это можно сравнить с интегрированным ⟨𝛿𝑛e
2⟩ и ⟨𝛿𝐵2⟩ в том же самом

пределе больших 𝑝𝐷 и 𝑞𝐷, учитывая, что ℐ(⋆) ≡
∫

d𝑧 ⋆:

⟨ℐ(𝛿𝑛e)
2⟩ = −4𝜋2

∫
d𝑝
𝑝
𝑃𝑛(𝑝)

𝐷

𝑝
,

⟨ℐ(𝛿𝐵)2⟩ = −2𝜋2
∫

d𝑞
𝑞
𝑃𝐵(𝑞)

𝐷

𝑞
:

часть свёртки может быть записана как член пропорциональный тому или дру

гому. Пределы отличаются только на фактор 2/3, так что это максимальная

величина ошибки. С физической точки зрения, первый вариант кажется бо

лее обоснованным – внешний масштаб турбулентности плотности электронов

превышает такой масштаб для магнитного поля; в дальнейшем для определён

ности будет использоваться именно этот вариант. Основной результат тогда

может быть записан как:

⟨ℐ(𝛿𝑛e𝛿𝐵)2⟩ = −8𝜋

3
⟨ℐ(𝛿𝐵)2⟩

∫
d𝑝
𝑝
𝑃𝑛(𝑝) .

Результаты

Для того чтобы получить отклонения из данных по RM, не зная точный

спектр случайного магнитного поля, необходимо знать среднюю плотность

электронов ⟨𝑛⟩ и регулярного ГМП ⟨𝐵⟩, и спектр флуктуаций электронной

плотности 𝑃𝑛(𝑞).

Спектр 𝑃𝑛 записывается как:

⟨𝛿𝑛e
2⟩(𝑟) =

∫
d3𝑞

𝐶2
𝑛𝑒

−𝑖𝑟𝑞

(𝑞20 + 𝑞2)𝛼/2
,
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где 𝐶2
𝑛 – амплитуда колмогоровского спектра флуктуаций плотности, обреза

ние на низких частотах происходит на 𝑞0 = 2𝜋/𝑙0, где 𝑙0 – внешний масштаб

турбулентности. Интеграл может быть решён аналитически:

⟨𝛿𝑛e
2⟩(𝑟) =

2𝜋3/2𝐶2
𝑛

Γ(𝛼/2)

(︂
𝑟

2𝑞0

)︂(𝛼−3)/2

𝐾(𝛼−3)/2(𝑞0𝑟) .

Таким образом становится возможным вычислить все члены в уравнении (Б.34).

Например, используя результаты [285, 286] для колмогоровского спектра (𝛼 =

11/3) получается:

⟨𝑅𝑀 2⟩ ≃

𝑐21

{︁[︁
⟨𝑛⟩2 + 3.1𝐶2

𝑛𝑙
2/3
0

]︁
⟨ℐ2(𝛿𝐵)⟩ + 1.1𝐶2

𝑛𝐷𝑙
5/3
0 ⟨𝐵⟩2

}︁
,

основное уравнение (5.25) раздела 5.3.
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