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中文摘要

摘 要

本篇论文涵盖了作者博士期间关于脉冲星所作的两项工作。第一项工作是

研习脉冲星类天体的热X射线谱，并为其建立固态夸克星的理论模型。在工作

中，我们计算了固态夸克星的热容，包括固体晶格的贡献和极端相对论电子气

的贡献。结果显示固态夸克星内部残留的热往往不够支持典型的脉冲星表现出

的热X射线光度。于是，一些再加热的机制应该在起作用。我们探索了两种可

能的机制。对于磁层不活跃的脉冲星类天体，来自对于星际介质或者是对于超

新星遗迹回落的物质的吸积可能是这类脉冲星热辐射的能量的来源。在螺旋桨

相下，当盘吸积率大约为Eddington吸积率的1%时，如果最终有∼ 0.1%的物质

能够被吸积到星体的表面，那么这些物质所释放的能量就可以解释在暗热中子

星和中央致密天体中所观测到的X射线热光度。对于存在显著磁层活动性的脉

冲星，在星体两极处的回流粒子可能是这些脉冲星的热辐射的能量来源。我

们通过比较脉冲星的X射线热光度和自转能量损失率，发现这两者之间存在一

个“1/2率”或一个“线性率”，即L∞bol ∝ Ė1/2或L∞bol ∝ Ė。我们根据固态夸克

星的热属性与观测得到的这些关系描绘出了固态夸克星的热演化曲线。通过

与17颗冷却中子星的观测数据的比较，我们发现固态夸克星的热演化模型与观

测相符合。

第二项工作是对于脉冲星自转周期跳变现象（简称“跳变”）的观测研

究。在工作中，我们对165颗射电脉冲星的计时数据进行处理，寻找周期跳

变现象。这些数据由澳大利亚Parkes天文台的64米口径射电望远镜观测得到，

覆盖的时段为1990年至2011年。通过处理总长度达1911年的数据，我们在36颗

南天脉冲星中探测到了107次跳变现象。在这些测到的跳变中，有61次事件已

经被报道过，而另外46 次为新的发现。通过拟合计时残差，我们为所有探测

到的跳变测量了跳变参数。观测到的跳变相对幅度∆νg/ν分布在10−10和10−5之

间，其中ν = 1/P为脉冲频率。我们确定了跳变相对幅度的分布中所呈现的

双峰结构，一个峰在大约10−9，一个在大约10−6。多数的跳变事件发生在特

征年龄在103至105年的脉冲星中，并且大幅度的跳变倾向于发生在年轻脉冲星

中。在18颗脉冲星的27次跳变之后，我们测到了指数恢复过程。指数恢复比

例Q的典型值大约在百分之一的量级，不过我们在3颗脉冲星当中测到了比较大

的Q值。我们观测到的指数恢复的时间常数分布在10至300天之间，并且似乎存

在这样一种趋势：年老脉冲星的时间常数偏长。更短时标的指数衰减过程可能
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中文摘要

存在。但是，我们并没有测到。对于某一颗脉冲星，我们的两次观测的典型间

隔为2至4周。因为这个相对较低的观测采样，使得我们很难测到短时标的指数

衰减。在多数的后跳变的计时行为中，我们观测到了脉冲频率一阶导数ν̇的线性

增加（或者说是脉冲频率减慢率|ν̇|的线性减少）。在一些跳变发生之后，这种
线性恢复过程的比率会发生变化。线性恢复过程由脉冲频率二阶导数ν̈表征。

观测发现对于存在跳变现象的脉冲星，ν̈往往为正，并且大ν̈多发生于|ν̇|比较大
的脉冲星当中。跳变导致的比较大的ν̈的变化，也多发生于|ν̇|比较大的脉冲星
中。

关键词：论文，北京大学，博士，天文学，脉冲星

– II –



英文摘要

Two Researches on Pulsars

by Meng Yu (Astronomy and Astrophysics)
Directed by Prof. Renxin Xu, Prof. Guojun Qiao, Associated Research

Prof. Youling Yue

The present thesis comprises the two research projects on pulsars that were carried out
by the author for the degree of doctor of philosophy. In the first project, we present a
theoretical model for the thermal X-ray emission properties and cooling behaviors of
isolated pulsars, assuming that pulsars are solid quark stars. We calculate the heat ca-
pacity for such a quark star, including the component of the crystalline lattice and that
of the extremely relativistic electron gas. The results show that the residual thermal
energy cannot sustain the observed thermal X-ray luminosities seen in typical isolated
X-ray pulsars. We conclude that other heating mechanisms must be in operation if the
pulsars are in fact solid quark stars. Two possible heating mechanisms are explored.
Firstly, for pulsars with little magnetospheric activities, accretion from the interstellar
medium or from the material in the associated supernova remnants may power the ob-
served thermal emission. In the propeller regime, a disk-accretion rate Ṁ ∼1 % of the
Eddington rate with an accretion onto the stellar surface at a rate of ∼ 0.1%Ṁ could
explain the observed emission luminosities of the dim isolated neutron stars and the
central compact objects. Secondly, for pulsars with significant magnetospheric activ-
ities, the pulsar spindown luminosities may have been as the sources of the thermal
energy via reversing plasma current flows. A phenomenological study between pulsar
bolometric X-ray luminosities and the spin energy loss rates presents the probable ex-
istence of a 1/2-law or a linear law, i.e. L∞bol ∝ Ė1/2 or L∞bol ∝ Ė. This result together
with the thermal properties of solid quark stars allow us to calculate the thermal evo-
lution of such stars. Thermal evolution curves, or cooling curves, are calculated and
compared with the ‘temperature-age’ data obtained from 17 active X-ray pulsars. It is
shown that the bolometric X-ray observations of these sources are consistent with the
solid quark star pulsar model.

In the second project, timing observations from the Parkes 64-m radio telescope
for 165 pulsars from 1990 to 2011 have been searched for period glitches. From a total
of 1911 years of pulsar rotational history 107 glitches were identified in 36 pulsars. Out
of these glitches, 61 have previously been reported whereas 46 are new discoveries.
Glitch parameters, both for the previously known and the new glitch detections, were
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measured by fitting the timing residual data. Observed relative glitch sizes ∆νg/ν

range between 10−10 and 10−5, where ν = 1/P is the pulse frequency. We confirm
that the distribution of ∆νg/ν is bimodal with peaks at approximately 10−9 and 10−6.
Glitches are mostly observed in pulsars with characteristic ages between 103 and 105

years, with large glitches mostly occurring in the younger pulsars. Exponential post-
glitch recoveries were observed for 27 large glitches in 18 pulsars. The fraction Q

of the glitch that recovered exponentially was typically just a few per cent, although
larger Q values were seen in three pulsars. Observed time constants for exponential
recoveries ranged between 10 and 300 days with some tendency for longer timescales
in older pulsars. Shorter timescale recoveries may exist but were not revealed by our
data which typically have observation intervals of 2 – 4 weeks. For most of the 36
pulsars with observed glitches, there is a persistent linear increase in ν̇ (i.e., decrease
in the slow-down rate |ν̇|) in the inter-glitch interval. Where an exponential recovery is
also observed, the effects of this are superimposed on the linear increase in ν̇. In some
but not all cases, the slope of the linear recovery changes at the time of a glitch. The ν̈

values characterising the linear changes in ν̇ are almost always positive and are larger
for high-|ν̇| pulsars. Changes in ν̈ at the time of a glitch are also larger in high-|ν̇|
pulsars.

Key Words: thesis, Peking University, Ph.D., astronomy, pulsars
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插图

插图

2.1 周期-周期变化率（P − Ṗ）图。本文样本中的X射线脉冲
星以蓝点标注于图中。六角星标注了与超新星遗迹成协的

源，五角星标注了不与超新星遗迹成协的源。三角形标注

了4颗XDIN，四边形标注了2颗CCO。图中的直线画出了一颗
典型脉冲星（质量1.4M¯，半径10 km）与小质量夸克星（质
量∼ 10−2− ∼ 10−1M¯）的“死亡线”。死亡线的定出假设了

星体表面偶极磁场强度为B = 1012 G和开放磁力线区的电势差
为δφ = 1012 V。磁场的减弱与/或电势差的增加会导致死亡线上
移 [2]。周期与周期变化率的数据取自ATNF Pulsar Catalogue，RX
J0822−4300的数据取自Zavlin，Trümper & Pavlov(1999) [1]。 . . . 12

2.2 L∞X,bol与Ė的比较（上图）和特征年龄与Ė的比较（下图）。样

本中的脉冲星被分为两组。A组包括表2.1中的前17颗脉冲星，在
图中它们以深色的圆点以及它们的编号标识。B组为整个样本，
包括A组中的成员以及由Becker & Aschenbach(2002)所归纳的另
外被定义了热光度上限的10颗星 [3]，这10颗星在图中以灰色的
圆点和字母标识。上图中的线为拟合线。红色的线为对A组数
据的拟合，而蓝色的线为对B组数据的拟合。在这两组中，实线
给出了最佳的拟合，而虚线给出当把参数p1固定为1时的拟合。
注：由字母标识的脉冲星为a. PSR B1509−58, b. PSR B1951+32,
c. PSR B1046−58, d. PSR B1259−63, e. PSR B1800−21, f. PSR
B1929+10, g. PSR B0540−69, h. PSR B0950+08, i. PSR B0355+54,
j. PSR B0823+26。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

2.3 一颗夸克星的可能的冷却阶段。阶段1：单夸克相。夸克星初始
诞生时可能具有很高的温度（& 10 MeV），星体内部可能是由单
个的夸克组成的流体。阶段2：单夸克簇相。随着温度的降低，
夸克之间的强耦合可能会使单独的夸克聚集，形成夸克簇。这是

星体内部可能是由夸克簇构成的流体。阶段3：固态夸克星相。
随着温度降低至溶点，流体夸克簇可能会倾向于固化，形成具有

周期性点阵结构的晶格，比如：体心立方密堆结构（bcc）。 . . . 19

2.4 固态夸克物质中晶格组分（实线）和简并电子气组分（虚线）对

热容的贡献。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23
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2.5 1
2
率情况下的冷却曲线（左图）与温差演化曲线（右图）。实

线对应固态夸克星质量M = 0.1M¯和常数C = 1016；虚线对

应M = 1.0M¯和C = 1016；点线对应M = 1.0M¯和C = 1015；

点虚线对应M = 0.01M¯ 和C = 1015（C的单位为erg1/2s−1/2）。

对于具有相同M和C的两条曲线，上边一条对应的初始自转周

期为10 ms，而下边一条对应的初始自转周期为100 ms。对于编
号3的PSR J0205+6449和编号17的PSR J2043+2740，表2.1所列文
献中没有给出温度的误差。在这里，我们取为上下偏离中心

值2倍。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

2.6 线性率情况下的冷却曲线（左图）与温差演化曲线（右

图）。实线对应M = 1.0M¯和η = 0.01；虚线对应M =

1.0M¯和η = 0.001；点虚线对应M = 0.1M¯和η = 0.1；点线对

应M = 0.01M¯和η = 0.1。对于具有相同M和η的两条曲线，

上边一条对应初始自转周期为10 ms，下边一条对应初始自
转周期为100 ms。对于编号3的PSR J0205+6449和编号17的PSR
J2043+2740，表2.1所列文献中没有给出温度的误差。在这里，
我们取为上下偏离中心值2倍。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

3.1 周期-周期一阶导数图。样本中的脉冲星由一个小叉子标记，样
本中观测到有跳变的脉冲星用一个三角形标志表示。其它脉冲星

由小圆点标记。数据来自ATNF Pulsar Catalogue。 . . . . . . . . . . 35

3.2 证认跳变事件的图示。上图：Vela脉冲星中发生于MJD
∼53193.09的大幅度跳变。计时解的相位连贯性被此跳变破坏。
下图: PSR J1048−5832中发生于MJD ∼53674.3的小幅度跳变。计
时解中的“尖”点指示出了这个跳变的发生。图中的垂直的虚线

标记出跳变发生的时间。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

3.3 Vela脉 冲 星 的 脉 冲 频 率 和 脉 冲 频 率 一 阶 导 数 的 演
化 。 图 中 显 示 出 四 个 跳 变 事 件 ， 分 别 发 生 在MJD
∼50369.394，∼51559.3190，∼53193.09和∼53959.93。上子图显
示脉冲频率残差∆ν，这一项是通过减掉第一个前跳变解的脉

冲频率和其一阶导数而得到的。中子图是脉冲频率残差∆ν的扩

展图，其中每一个间跳变和后跳变解的平均值均被减掉。下子

图显示脉冲频率一阶导数ν̇。跳变发生的时间由垂直的虚线所标

记，虚线顶端的数字标记出在我们的数据时段中所测到的跳变的

序列。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
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插图

3.4 129颗脉冲星的后拟合计时残差。拟合参数为脉冲频率与脉冲频
率一阶导数。脉冲星名称后括号内的字符“A”表示由模拟滤波
器组纪录的数据，字符“D”表示由数字滤波器组纪录的数据。
脉冲星名称下边的数字表示该星计时残差的峰-峰值，单位为脉
冲星脉冲周期。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44

3.4 续图 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
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3.4 续图 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

3.5 PSRs J0729−1448和J0742−2822中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 72

3.5 PSRs J0834−4159和J0835−4510中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 73

3.5 PSRs J0905−5127和J1016−5857中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 74
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3.5 PSRs J1048−5832和J1052−5954中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 75

3.5 PSRs J1105−6107和J1112−6103中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 76

3.5 PSRs J1119−6127和J1301−6305中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 77

3.5 PSRs J1341−6220和J1412−6145中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 78

3.5 PSRs J1413−6141和J1420−6048中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，
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3.5 PSRs J1452−6036和J1453−6413中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，

虚线顶端的数字为在本工作的数据当中所测到的跳变的序号。 . . 80
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放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示
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脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，
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3.5 PSRs J1737−3137和J1740−3015中的跳变。上子图显示脉冲频率
残差，∆ν，由扣除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的

脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了

放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示

脉冲频率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，
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脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残差∆ν的表示进行了
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3.7 表征与跳变相关物理量的P − Ṗ图。其中，a) 跳变数目，b) 平
均每年的跳变数目。标记圆圈表示相应的值来自ATNF Pulsar
Catalogue glitch table，三角形表示相应的值来自本工作。在各个
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第一章绪 论

第一章 绪 论

1.1 脉冲星与中子星

在1934年，W. Baade和F. Zwicky具有预测性的指出在恒星演化的终点可能

存在一种星体，这种星体主要由中子组成，可以称为中子星。这个大胆的预言

在当时看起来非常难以通过观测来证实。因为，中子星非常小，温度可能非常

低，并且可能只存在微弱的辐射。三十多年以后的对于脉冲星的首次探测成功

以及随后几个月对于脉冲星即为中子星的论证，使Baade和Zwicky的预言最终走

向成功 [4]。

中子星的内部的物理条件堪称极端：密度高达1014 g cm−3，磁场可以达

到1012 G，而星体半径只有大约10 km。与Baade和Zwicky对于中子星的预言类

似，对这样的极端物理条件的存在的预言同样发生在脉冲星发现之前。

在1939年，Oppenheimer和Volkoff运用一个简单的状态方程估计出了典型中子星

应该具有的质量，密度和半径。在1964年，Hoyle，Narlikar和Wheeler论证说一

个强度为∼ 1010 G的磁场可能存在于Crab星云中心的中子星当中。在1967年，就

在发现脉冲星之前，Pacini提出一颗强磁化中子星的快速旋转可能是Crab星云的

能量来源。

但是，当时的射电天文学家却完全没有预料到这种“奇异”的中子星会存

在射电辐射，并且还会像灯塔一样辐射出有规律的脉冲序列。发现脉冲星的射

电天文学家是在并不知晓理论上的最新进展的情况下观测到脉冲星的。像脉

冲星这样的致密天体曾经被认为可能是重要的X射线源。在1964年，Zel’dovich

& Guseynov (1964)和Hayakawa & Matsouka (1964)分别提出双星系统可能为可观

的X射线源。如果在一个双星系统当中，一个为一颗致密星，一个为一颗大质

量的主序星并且正在通过星风损失质量，那么有可能恒星的物质会被吸积到致

密星的表面且形成一块高温的热斑。这块热斑将会辐射热X射线光子。

1.2 脉冲星的发现

在第二次世界大战结束的随后三十年里，射电天文学有了巨大的飞跃性的

发展，这种发展的标志就是一系列新的观测技术的实现，而每一项观测技术的

引进都使得射电天文学的某一个分支取得了长足的发展。实际上，当时的每一
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项先进技术的引进都是为了解决某一个具体问题，因为天空中的射电天文现象

非常丰富，所以先进技术的引进有时会引起出人意料的发现。J. S. Hey和他的同

事们曾经为深入进行他们的关于雷达的工作需要详细了解天空射电背景辐射，

结果却导致了第一个射电源Cygnus A的发现。另外一项新技术的研发，旨在研

究射电星系，测量它们的位置和尺度，却导致了类星体的发现。脉冲星的发现

过程也与此类似 [4]。

实际上，在发现脉冲星十年之前，人们就已经有可能探测到脉冲星。脉冲

星信号早已经被多次的射电巡天项目所记录下来。但遗憾的是当时并没有引起

人们的注意。首要的原因是，射电天文学家在当时并不认为任何天体会辐射快

速扰动的射电信号，脉冲式的信号被认为是地面上产生的射电干扰，比如说

某一辆汽车的启动打火。正是缘于这样的判断使得人们在设计接收机时就将

任何的脉动式的信号自动的平滑掉，而只接受稳定的信号。从另外一个方面

讲，射电干扰的脉动也往往比较有规则。因此，在当时即使人们看到了脉冲

星的信号，也很容易就会产生误解。举例来说，现在为人们知晓的脉冲星PSR

B0329+54的信号就曾经多次出现在巡天项目的结果当中，但是没有被证认出

来。

夜空当中的恒星往往表现出“眨眼睛”的现象。这种闪烁是由地球大气的

折射率的随机扰动引起的。射电天文同样存在“闪烁”现象。遥远的射电天体

发出的信号会经过星际的电离气体，太阳系中行星际的电离气体和地球的电离

层之后到达观测者。这三个路径当中的每一个成分都会对射电信号产生随机的

折射，使得我们看到射电闪烁。在二十世纪中叶，这种射电闪烁在英国剑桥有

着深入的研究，代表人物即为A. Hewish。脉冲星的发现并不是这方面研究所

期待的直接结果。但是，最终人们意识到脉冲星是研究星际闪烁的最有力的样

本。

Jocelyn Bell当时是Hewish的研究生。他们两人共同搭建了一个米波天线及

接受系统，并使整个系统对弱射电源非常敏感。在米波这样的长波波段，行星

际的闪烁效应非常的显著。Hewish和Bell使用这个系统进行了一次巡天，并将

接收机的积分时间调整得比较短，使其能够敏感于快速的射电闪烁。Hewish计

划使用这个巡天项目的结果来研究类星体的分布和属性。在观测开始之后的大

约一个月时间的1967年7月，Bell在观测记录中发现了明显的信号扰动，并且这

个扰动在接连的观测中连续的出现。这并不太像是星际闪烁，而非常可能是射

电干扰。于是，在Hewish看过之后，首先怀疑这是地面干扰。但是，在随后的
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观测中，这个信号持续的出现，并且每天早出现4分钟。这与天文现象非常的吻

合。于是，在10月，Hewish意识到可能存在了新的发现。然后，他和他的同事

们使用了响应时间更短的接收机来观测。在进行了一个月左右的观测之后，他

们惊讶的看到了一个脉冲序列，周期大约为1.337 s。在1968年2月，他们的这项

发现被发表在Nature杂志上 [5]。

1.3 中子星的证认

尽管有Baade和Zwicky的早期的猜想以及Pacini在1967年关于Crab星云的大

胆猜测 [6]，但是中子星的概念还只是被少部分天体物理学家所了解，多数

天文学者包括Hewish对中子星并不熟悉。于是，在Hewish发现了“脉冲星”

后，多数人认为这种脉动可能是源自于白矮星的振荡。在1968年的6月，T.

Gold在Nature上撰文，详细阐述了脉冲星很可能是快速旋转的中子星的思

想。Pacini和Gold应该被认为是将脉冲星与中子星联系起来的奠基人。尽管如

此，关于脉冲星到底是白矮星还是中子星的争论依然存在，并且当时主流的

观点仍然认为脉冲星是白矮星的表现。这个争论随着短周期的Crab和Vela脉

冲星的发现而告终。白矮星的理论只能够解释周期大约为1 s的脉冲星，最

大程度下也只能解释周期大约为0.25 s的脉冲星。在澳大利亚，Large et al.

(1968)发现了Vela脉冲星，周期只有89 ms [7]。在美国，Staelin & Reifenstein

(1968)发现了Crab脉冲星，周期更短而只有33 ms [8]。只有中子星的旋转可以

如此之短。而且，Pacini和Gold已经指出中子星的自转会存在自转减慢现象。

很快Richards & Comella (1969)确实在Crab脉冲星中观测到了脉冲周期增加的现

象 [9]。另外，无论是Crab脉冲星还是Vela脉冲星，它们都与超新星遗迹成协，

这与Baade和Zwicky的预言相一致。

尽管脉冲星被证认为中子星的原因已经在概念上进行了叙述，不过可以

再详细的考察一下振荡模型与转动模型。Melzer & Thorne (1966)指出白矮星的

径向振动在基态模式下具有周期∼ 10 s [10]。这个周期由引力与弹性力共同决

定，不过我们可以通过简单的计算估计一下。径向振动的周期并不依赖于半

径，而正比于 1√
Gρ
，其中G为引力常数，而ρ为密度。对于典型的白矮星，密

度ρ ∼ 107 g cm−3，振动的周期为大约10 s，如果只有引力作为恢复力的话。在

考虑弹性力的情况下，振动的周期会减少到1 s的量级。在白矮星的基态振动

模式下，不很可能存在比这个周期还短的振动，而高模振动又不可能产生观

测到的简单的脉冲轮廓。Melzer和Thorne同样计算了中子星的振荡周期，大约
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为1—10 ms。不过，对于中子星来说，又不是很可能存在周期为1 s的振荡。

再谈中子星的转动。对于一个转动的星体，最大的转动角速度Ω由一个试

验质点在赤道处受到的离心力与引力的平衡来决定：

Ω2r =
GM

r2
(1.1)

如果这颗星具有均匀密度ρ，那么它可能的最短的旋转周期Pmin为

Pmin =

√
3π

Gρ
(1.2)

对于1 s的周期来说，相应的密度要达到108 g cm−3，这个值尚在白矮星的密度范

围之内。但是，一颗中子星却可以转到1.5 ms，正如随后发现的毫秒脉冲星PSR

B1937+21。Gold (1968)指出一颗旋转的中子星可能存在非常强的磁场，这样的

磁场会驱动一个共转磁层的存在，脉冲星的自转能量会通过磁偶极辐射损失

掉，导致脉冲星的自转减慢 [11]。Pacini (1968)考虑了自由空间中的一个磁偶极

子作为中子星的模型，偶极子通过辐射将转动能损失。转动能W的损失率可表

示为 [12]
dW

dt
=

2Ω4

3c3
M2
⊥ =

Ω4

3c3
r6B2

0sin
2α (1.3)

从而，转动角频率的变化率Ω̇为

Ω̇ =
Ω3

3Ic3
r6B2

0sin
2α (1.4)

其中M⊥ ∼ B0r
3sinα为磁偶极子磁矩相对于旋转轴的垂直分量，B0是偶极子的

磁感应强度，α磁倾角为偶极子与自转轴之间的夹角。

正如前文所提及的，对Crab脉冲星的首次的自转减慢的测量由Richards &

Comella (1969)给出 [9]。他们测得从1968年10月到1969年2月，Crab的周期平均

每天延长大约36.48 ± 0.04 ns。这个自转减慢率与Crab星云的年龄相吻合，从而

确定了脉冲星源于超新星爆发的预测。而且，从这个自转减慢率推测出的脉

冲星的自转能量损失率正好于Crab星云的同步辐射的光度相一致，从而确定

了Crab星云的中心存在中子星并由中子星供能的猜想 [13]。这两点最终进一部

了完成了脉冲星为旋转中子星的证认。
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对于Vela脉冲星，人们同样检测到它的自转周期也在缓慢的增加，只是

增加率相比于Crab要小很多，大约为每天11 ns。在1969年初，Radhakrishnan &

Manchester (1969)和Reichley & Downs (1969)分别独立的观测到Vela脉冲星的自

转周期突然减少了约200 ns。这个自转加速被确认是在一周内完成的。人们相信

这不是正常的脉冲星自转的行为，而后来被人们称为脉冲星自转周期“跳变”

（glitch） [14, 15]。后来脉冲星的自转周期的跳变被相信是脉冲星的转动惯量的

突然的变化引起的，转动惯量的改变可能是星体突然收缩或者是星体发生星震

使得脉冲星的扁率突然减小了。

实际上当时对于脉冲星是什么的猜测并不只有白矮星的振荡和中子星的转

动这两种。还曾经有过建议提出脉冲星可能反映了双星系统中的行星和卫星的

轨道周期。虽然这种猜测最终被否定了，但是这为后来研究双星系统中的脉冲

星，特别是对于后来发现的双中子星系统PSR B1913+16的相对论动力学提供了

先驱性的研究。假定一颗行星围绕一颗致密的中央天体作圆轨道的公转，半径

为R。脉冲星表现出的周期P为行星的轨道周期。如果中央致密星的质量为M，

那么在R和P之间满足关系

R ≈ 1.5× 103(
M

M¯
)1/3P 2/3km (1.5)

如果说是一颗行星以周期1 s围绕一颗白矮星公转，那么轨道半径为1500 km。这

个半径几乎与白矮星半径相当。看起来，似乎把中央致密星假定为中子星比较

合理，这样周期可以小到约1 ms。不过这个模型存在两个问题。第一个问题关

于引力辐射。当一个双星系统中的两颗星互相绕转时，质量的四极矩会产生变

化，这种变化会辐射出引力波。引力波的辐射会使双星系统的轨道周期逐渐增

加。周期减小的时标τ由Ostriker (1968)估计出为 [16]

1

τ
=

1

Ω

dΩ

dt
=

96

5

ε

(1 + ε)1/3

(GM)5/3

c5
Ω8/3, (1.6)

其中ε = m
M
为行星质量与中央致密星质量之比，Ω = 2π

P
为系统轨道角频率。对

于P = 1 s，ε很小的情况，当M = M¯时，时标τ为

τ = 2.7× 105ε−1s (1.7)
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很明显这个时标非常短。Pacini & Salpeter (1968)很快估计出，如果将当时测

得的脉冲星的自转减慢引入这个模型，那么行星的质量会为m . 3 × 10−8M¯

[17]。即使这样小质量的行星可以存在，那么Pacini & Salpeter (1968)进一步指出

这颗行星也非常有可能被很强的潮汐力撕裂 [17]。

1.4 X射线脉冲星的发现

X射线天文学的发展伴随着宇航时代的到来。由于X射线会被地球大气层吸

收，所以探测X射线唯一的途径是将探测器送入太空当中，或者是使用气球将

探测器带到高空。X射线天文的发展起步于第二次世界大战之后的1949年。当

时，人们将盖革计数器搭载在V-2火箭上送入空间。当时的主要目的是用来探测

太阳发出的X射线。实际上太阳的X射线流量非常低，不过当时的人们认为宇宙

中的X射线源都应该是像太阳一样的恒星，太阳离我们最近，所以并不期待从

其它恒星能够观测到可观的X射线。随后升空的Aerobee火箭创造了历史，第一

个太阳之外的明亮的X射线源被探测到，这就是Scorpius X-1（简称Sco X-1）。

尽管我们现在知道Sco X-1是一个X射线脉冲星双星系统，但在当时还是存在很

大争议的 [18]。

X射线天文学有长足发展是在1970年美国国家航空航天局（NASA）发

射了探测器Uhuru之后。这个探测器覆盖的能段达到2—20 keV，发射这个

探测器的目的是为了更好的确定X射线源的位置，研究X射线源的能谱和

时变特性。在Uhuru服役的27个月里，一共有大约300个X射线源被探测到。

在1971年1月，Giacconi et al. (1971)发现曾经的X射线源Centaurus X-3（简称Cen

X-3）表现出明显的周期性的脉冲。通过测量他们发现脉冲周期为4.84 s，

这是首颗被发现的X射线脉冲星 [19]。第二个X射线脉冲星Hercules X-1（Her

X-1）于1971年底被发现，这颗脉冲星的周期为1.24 s，现在这个源已经是被

研究得最为广泛的吸积功能的脉冲星之一 [20]。对于Crab脉冲星，Boldt et

al. (1969)和Fishman et al. (1969)共同证认其也是一颗X射线脉冲星 [21, 22]。

随后的Gamma射线探测甚至发现Crab脉冲星也是一个很亮的Gamma源。于

是，Crab脉冲星的能谱被发现跨越了18个量级，从射电的30 MHz到Gamma射线

的10 GeV [4]。

在Uhuru之 后 随 着 多 台X射 线 望 远 镜 的 发 射 升 空 ， 比

如RXTE，BeppoSAX，Chandra和XMM-Newton， 上 百 颗X射 线 脉 冲 星 相 继

被发现，自转周期跨越了从1.7 ms到大约10 s，使得我们了解到很多X射线脉
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冲星的子类别，比如：X射线脉冲星双星，暗热中子星(X-ray Dim Isolated

Neutron Stars, XDINs)，中央致密天体(Central Compact Objects, CCOs)和超磁

星(magnetars) [18]。这些脉冲星类天体展现的丰富的观测现象，为人们深入理

解脉冲星提供了难得的机遇。

1.5 中子星物理

现在，人们已经普遍接受脉冲星是快速旋转的，强磁化，高致密的中子

星。人们原本认为中子星的内部结构可能是简单的中子流体。但是随着脉冲星

自转周期跳变（glitch）的发现，中子星的内部结构被意识到显现出很多复杂的

方面。脉冲星自转跳变的发行促使人们了解到中子星内部可能存在一个旋转的

超流体的成分，其角速度要大于观测到的固体壳层的角速度。超流体的角动量

是量子化的，其角动量单元由“涡丝”来描述。超流体的总角动量正比于涡丝

的面密度，随着星体自转减慢，涡丝的面密度降低，换句话说是涡丝在逐渐向

外移动。跳变的发生反映了超流体向壳层传递角动量的不连续性，当超流体的

角动量积累到一定的程度的时候，其角动量会在短时间快速释放到壳层。在中

子星周围的空间当中，由中子星的快速旋转和极强的磁场会激发起一个充满着

电荷的“磁层”。磁层与脉冲星共转，其尺度可以延伸到转动的线速度与光速

相当的地方。对于磁层的分析，Goldreich & Julian (1969)进行了先驱性质的研

究 [23]。对于中子星的质量的测量对于研究中子星内部结构的状态方程很有帮

助，多数的测量显示中子星的质量分布在1.2− 1.5M¯ [4]。但是，最近Demorest

et al. (2010)测量到PSR J1614−2230的质量为1.97± 0.04M¯，这个两倍太阳质量

中子星的出现排除掉了原先提出的一些偏“软”的状态方程，使得人们对于中

子星的内部结构又有了进一步的理解 [24]。
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第二章 脉冲星表面X射线热辐射及冷却过程的夸克星模型

2.1 引言

2.1.1 课题背景

脉冲星的表面X射线热辐射及其冷却过程与脉冲星本身休戚相关，对于这

个问题的探讨有助于理解脉冲星的内部组成、状态和星体结构，进而对于认识

超核物质密度物质的组成和状态有所帮助。中子星是脉冲星的传统理论模型。

人们在中子星框架下，已经对于脉冲星的热X射线表面辐射和冷却有着广泛而

深入的研究 [25, 26]。中子星研究者们认为，脉冲星冷却过程的能量来源主要

是中子星本身的内能，或者说是在超新星爆发后星体内部所残留的热。在我们

的这项工作中，我们尝试从夸克星的视角来理解脉冲星的表面热X射线辐射及

冷却过程，并且通过与观测数据的比较，我们发现夸克星模型可能并不会被排

除。

对于“热”或者“冷”的夸克物质的物态的研究是近些年来一个非常令人

感兴趣的话题。在天体物理方面，由冷的夸克物质所组成的夸克星尚不能被脉

冲星类天体的观测表现所否定 [27]。最近，已经有研究者提出致密星当中的现

实的夸克物质可能处于固态，这种固态也许是一种“超”固体（super-solid）

或者是普通固体 [28, 29, 30, 31, 27]。对于以普通固体形式存在的夸克物质的一

个基本的猜测的图像是：解禁的夸克在温度和密度相对比较低时形成由若干夸

克（比如：重子数A ∼ 10或者∼ 100）所组成的“夸克簇”（quark cluster），

当温度低于一定的临界温度时，众多夸克簇形成具有周期性点阵结构的晶

格，浸泡在极端相对论性电子构成的自由电子气当中。重离子碰撞试验（比

如：RHIC）已经发现，夸克之间的相互作用在温度甚高的夸克-胶子等离子体

中依然非常强，远强于人们事先的估计 [32]。正是这个试验事实，才导致了关

于上述普通固态夸克物质的猜测的存在。早在二十世纪六十年代，人们就已经

认识到研究中子星的表面热辐射可以帮助了解中子星的内部结构。这个认识甚

至萌芽于脉冲星发现之前。在本项工作中，我们从夸克星的视角去研究这样一

个有着渊源历史的问题。
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2.1.2 X射线脉冲星的分类

多架X射线空间望远镜（比如：ROSAT，Chandra和XMM-NEWTON）已经

揭示出脉冲星在X射线波段有着非常丰富的观测现象。观测结果显示，很多脉

冲星在X射线波段的辐射中同时具有热以及非热的辐射成分。对于热辐射成

分，人们相信很可能源自于星体的表面辐射。而非热的成分，往往伴随着脉冲

行为，也就是说，在X射线波段可以观测到辐射的脉冲。在发现这些普通X射线

脉冲星的同时，还有一些X射线脉冲星被发现，它们表现出非常独特的观测属

性。人们根据这些X射线脉冲星的不同的观测表现，将这些X射线脉冲星进行了

分类。

存在这样一类源，它们被证认为是孤立的中子星，并且不与超新星遗迹成

协。它们的X射线谱表现出非常类似于黑体的热谱。人们将这一类源称为暗热

中子星（X-ray Dim Isolated Neutron Star, XDIN）。XDIN在全波段并不表现出脉

冲行为。因此，欲通过计时行为去估计它们的特征年龄是非常困难的。不过，

有一些源（比如：RXs J1856.5−3754和J0729.4−3125），它们的X射线光变曲线

显示出类似正弦曲线的起伏。有一种观点认为，这可能是星体表面存在热斑的

表现。这样的热斑可能出现在星体的极冠区。热斑的温度比星体大部的温度要

高，星体每自转一周，热斑就能够被“看”到一次，表现为光变曲线中的起

伏。这样，星体的自转周期等计时参数便可以从光变曲线作出一个估计，进而

估计出中子星的年龄。通过这种方法对一些XDIN的年龄的估计显示，它们的

特征年龄有的可以达到一个兆年的量级。比如，RX J1856.5−3754的特征年龄

为∼ 0.5 Myr [26]，RX J0720.4−3125的特征年龄为∼ 1.3 Myr [26]。因此，存在

一定的把握去认为XDIN这个种族的中子星的年龄偏高。由于XDIN并不表现出

脉冲行为，光学望远镜的灵敏度有限，X射线光子的流量也并不是很高，所以

搜寻和证认这一类中子星是很困难的。现今测到的一些，距离地球都比较近。

很有可能，在银河系当中存在着大量的尚不为人知晓的XDIN，对它们的探测是

目前的观测仪器所不能够达到的。

另有一些中子星，人们将它们归类为中央致密天体（Central Compact

Object, CCO）。CCO的观测表现与XDIN有些相似。CCO也不表现出脉冲行

为，并且只在软X射线波段表现出热辐射，频谱非常接近黑体谱。与XDIN不

同的是，CCO与超新星遗迹成协。因此，它们的年龄可以从与其成协的超新星

遗迹的运动作出估计。从已有的一些估计来看，CCO种族的中子星的年龄可
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能偏低。举例来说，RX J0822−4300的年龄为∼ 3 kyr [33]，1E 1207.4−5209的

为∼ 7 kyr [34]。多数的CCO不表现出脉冲行为，甚至是在软X射线波段的光变

曲线也非常稳定。因此，CCO的周期是比较难确定的。有些研究者认为，由于

几何位形的原因，CCO的辐射束并不扫过地球，使得人们不能观测到这些源发

射的脉冲。

高能计时观测表明，有一些中子星的周期比较长，而且周期的变化率很

大。如果以磁偶极模型来衡量，那么这些中子星具有非常强的表面磁场，其强

度超过临界磁场（∼ 4.4 × 1014 G），甚至可以高达∼ 1015 G。反常X射线脉冲

星（Anormalous X-ray Pulsar, AXP）是在软X射线波段（< 10 keV）被首先观测

到。起初，它们被认为是普通的双星系统中的中子星 [35]。但是，随着X射线

观测曝光时间的增加，以及在光学和红外波段的观测表明，这些星体没有伴

星 [36]。对于它们X射线光度的估计使得人们发现，它们的X射线光度比其自身

的自转能损率还要高。这样的一些脉冲星因此而得名反常X射线脉冲星。在伽

玛射线波段，人们探测到一些源间或发生短暂的暴发 [37]。起初，人们以为是

伽玛射线短暴 [38]。但后来发现它们同样是一些长周期，强磁场的脉冲星，人

们将它们命名为软伽玛射线重复暴中子星（Soft Gamma-ray Repeater, SGR）。

近年来的观测表明，AXP和SGR有很多相似之处 [39]。因而，理论上对这两类

中子星，人们均试图以超磁星（magnetar）的模型去理解 [40]。

2.2 样本

在这一小节，我们将介绍在我们的工作中所研究的脉冲星的样本。根据

我们的研究目的，我们专注于有显著热辐射成分的X射线脉冲星。主要的参考

为Yakovlev et al. (2008)对于冷却中子星的整理 [26]，Becker & Aschenbach(2002)

对X射线脉冲星所作的整理 [3]，Harberl(2004)总结的XDIN [41]，以及Pavlov et

al. (2004)对CCO所作的综述 [42]。表2.1中所列的源即为在本工作中重点研究

的脉冲星。另有10颗星，它们的热光度上限由Becker & Aschenbach(2002) [3]给

出。这10颗星也被包括在样本中1。在图2.1中，本文样本中的源被点在了P − Ṗ

图中。表2.1中所列出的星体表面温度T∞
s,1/2和辐射区域尺度R∞

s,1/2为通过黑体谱

拟合得到。这些值为在无穷远处的观测值，它们与星体本征的表面温度Ts和辐

1这10颗星是：PSRs B1509−58, B1951+32, B1046−58, B1259−63, B1800−21, B1929+10,
B0540−69, B0950+08, B0355+54和B0823+26。
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图 2.1 周期-周期变化率（P − Ṗ）图。本文样本中的X射线脉冲星以蓝点标注于图中。
六角星标注了与超新星遗迹成协的源，五角星标注了不与超新星遗迹成协的源。三角形标
注了4颗XDIN，四边形标注了2颗CCO。图中的直线画出了一颗典型脉冲星（质量1.4M¯，
半径10 km）与小质量夸克星（质量∼ 10−2− ∼ 10−1M¯）的“死亡线”。死亡线的定出假
设了星体表面偶极磁场强度为B = 1012 G和开放磁力线区的电势差为δφ = 1012 V。磁场的
减弱与/或电势差的增加会导致死亡线上移 [2]。周期与周期变化率的数据取自ATNF Pulsar
Catalogue，RX J0822−4300的数据取自Zavlin，Trümper & Pavlov(1999) [1]。
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射区域尺度Rs的关系为 [25, 26]：

T∞
s = Ts

√
1− rg/R,R∞

s =
R√

1− rg/R
(2.1)

这个观测值与本征值的差异是由星体的引力红移效应引起的。在上式

中，rg = 2GM
c2

≈ 2.95 M
M¯

km为Schwarzschild 半径 [25, 26]。表2.1中前17颗星

被观测到既有热辐射又有非热辐射，它们的非热辐射可能来自于活跃的磁层。

因此，将它们列为磁层活跃脉冲星。编号23至29为七颗XDIN，编号5以及编

号18至22为6颗CCO。根据它们的观测表现，它们被怀疑为惰性磁层脉冲星。

编号为1的源为蟹状星云脉冲星（Crab），它具有的非常明亮的脉冲星星风驱

动星云会妨碍对星体本身热辐射成分的探测。表中的Crab数据取自Weisskopf et

al. (2004) [43]，他们报告了一个Crab表面温度的2σ上限，这个限制的得来假设

了Crab与地球之间的距离为2 kpc。RX J0822−4300是超新星遗迹Puppis A中的一

颗CCO。在二十世纪九十年代，Zavlin, Trüper & Pavlov(1999)曾经根据ROSAT空

间望远镜的观测来分析这个源。但是，他们发现很难区别围绕中子星的结构

是属于超新星遗迹还是脉冲星星风驱动星云 [1]。最近，Hui & Becker(2006)根

据Chandra和XMM-NEWTON的观测重新对这个源进行了分析，他们认为没有发

现RX J0822−4300具有脉冲星星风驱动星云的迹象 [33]。鉴于对这个源存在的

争议，我们在本工作中暂时也将其包括在磁层活跃脉冲星的样本中。

2.3 X射线热光度与Ė的比较

对于磁层活跃的脉冲星，在大量的带电粒子沿开放磁力线加速离开星体的

同时，一部分粒子会沿某一途径回流，重新撞向星体，引起星体的再加热过

程。这个机制可能会导致脉冲星的X射线热光度与星体的自转能损律之间有一

定的关系。在这一小节，我们通过比较这两个量来探索一下这潜在的关系。

在我们选择的磁层活跃脉冲星的样本中，一共有27个源。我们将这27个

源分为两组。A组包括在表2.1中的前17颗星，B组除包括这17颗星，还包括

由Becker & Aschenbach(2002)提供的另外10颗星，他们为这10颗星提供了热光度

的上限 [3]。图2.2中上图所示即为X射线热光度L∞X,bol与自转能损律Ė的比较。我

们以方程
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2.4. 夸克星的形成与热演化阶段

logL∞X,bol = p1logĖ + p2 (2.2)

对数据进行了拟合。表2.2中列出了拟合结果。最佳的拟合寓意了一个“1
2
律”

的存在，即

L∞X,bol(Ė) = CĖ1/2 (2.3)

式中C = 10p2，这个常数的单位为erg1/2s−1/2。如果将式(2.2)中的p1固定为1，

那么则假设了L∞X,bol与Ė之间为线性律，表示为

L∞X,bol(Ė) = ηĖ (2.4)

上式中的η = 10p2为Ė向L∞X,bol转换的效率。拟合结果显示η ∼ 10−3。这个转换效

率与Becker & Trümper(1997)发现的Ė向X射线非热光度的转换效率相当 [66]。

对于1
2
律的情况，我们同样可以定义转换效率为

η(Ė) =
L∞X,bol

Ė
=

C

Ė1/2
(2.5)

该转换效率满足η(Ė) < 1，于是C < Ė1/2。举PSR B0823+26为例，这

颗星的Ė ∼ 1032 erg s−1在样本中为最小，那么其常数C应该满足C <

1016 erg1/2 s−1/2。另外，在图2.2的下子图中，我们比较了样本中脉冲星的特

征年龄和Ė。从中可以看出这样的一个趋势，即随着特征年龄的增加，Ė 趋向

于降低。

2.4 夸克星的形成与热演化阶段

2.4.1 夸克星的形成

夸克星的形成可能伴随着超新星。对于质量大约为∼ 1M¯的夸克星，它

们的形成可能是中等质量恒星演化到晚期后发生核塌缩型超新星爆发后所

遗留的残骸。夸克星的质量可以很小，比如在∼ 10−1M¯甚至∼ 10−2M¯ 的量

级。这样小质量的夸克星的可能的存在势必提出一个它们如何形成的问题。

一种可能的图像同样伴随着超新星，或者说小质量夸克星可能是双星系统

中的白矮星发生的吸积诱发塌缩（accretion-induced collapse, AIC）过程形成
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图 2.2 L∞X,bol与Ė的比较（上图）和特征年龄与Ė的比较（下图）。样本中的脉冲星被

分为两组。A组包括表2.1中的前17颗脉冲星，在图中它们以深色的圆点以及它们的编号标
识。B组为整个样本，包括A组中的成员以及由Becker & Aschenbach(2002)所归纳的另外被
定义了热光度上限的10颗星 [3]，这10颗星在图中以灰色的圆点和字母标识。上图中的线为
拟合线。红色的线为对A组数据的拟合，而蓝色的线为对B组数据的拟合。在这两组中，
实线给出了最佳的拟合，而虚线给出当把参数p1固定为1时的拟合。注：由字母标识的脉
冲星为a. PSR B1509−58, b. PSR B1951+32, c. PSR B1046−58, d. PSR B1259−63, e. PSR
B1800−21, f. PSR B1929+10, g. PSR B0540−69, h. PSR B0950+08, i. PSR B0355+54, j. PSR
B0823+26。
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2.4. 夸克星的形成与热演化阶段

表 2.2 对以L∞X,bol作为Ė函数的数据的拟合结果。

组别 p1a p2 相关系数 χ2
r (自由度)b

A. 0.4561± 0.2315 16.20± 8.30 – 0.3277(14)
(1) −3.280+0.495

−0.494 0.7487 0.8607(15)
B. 0.5918+0.2045

−0.2046 11.66+7.3100
−7.2990 – 0.6081(24)

(1) −2.896± 0.403 0.7730 0.9964(25)

a
括号中的值表示拟合时被固定。所得参数误差具有95%的置信
度。

b
约化χ2，即每自由度χ2。

的 [67]。设想一颗质量接近Chandrasekhar极限的白矮星，它的质量和半径分别

为Mwd ∼ 1.4M¯，Rwd ∼ 108 cm，引力势能为Eg ∼ 3
5

GM2
wd

Rwd
' 3× 1051 erg。当白

矮星接近Chandrasekhar极限，在星体中心可能会发生强子物质向夸克物质的转

化。计算表明，在这样的转化中每重子会释放最大约为100 MeV的能量，这个

潜热相当于一个重子静质量的10% [68]。这样大的能量的释放可能会使强子物

质向夸克物质的转化过程以爆燃的形式出现。爆燃的激波面扫过的最小的质量

范围，即所形成的夸克星的最小质量Mqs,min可以由下式估计：

0.1Mqs,minc
2 ' Eg, (2.6)

得到Mqs,min ' 2 × 10−2M¯。因此，根据这个估计来看，质量为十分之一和质

量为百分之一太阳质量量级的夸克星可以通过这种途径来形成。具体的质量

值依赖于相变潜热的数值，和白矮星内部发生相变时的爆燃波的波前所能够

扫过的范围。初始形成的夸克星假如没有经历大规模的超Eddington吸积，那

么它的表面可能没有由核物质组成的壳层，夸克物质将直接裸露。下面我们

简单的估计一下形成裸夸克星对于星体质量的限制。设想一个离子，比如说

一个质子，被夸克星吸积。如果说希望使夸克星保持无壳层，那么这粒质子

需要获得足够的动能以穿过星体表面的库仑势垒，撞入星体，相变为夸克物

质。若这颗夸克星的质量和半径分别为Mqs和Rqs，则落至星体表面时所具有

的动能为εk = GMqsmp

Rqs
。夸克星表面的库仑势垒Vq是一个模型依赖的量，可能
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图 2.3 一颗夸克星的可能的冷却阶段。阶段1：单夸克相。夸克星初始诞生时可能具有
很高的温度（& 10 MeV），星体内部可能是由单个的夸克组成的流体。阶段2：单夸克簇
相。随着温度的降低，夸克之间的强耦合可能会使单独的夸克聚集，形成夸克簇。这是
星体内部可能是由夸克簇构成的流体。阶段3：固态夸克星相。随着温度降低至溶点，流
体夸克簇可能会倾向于固化，形成具有周期性点阵结构的晶格，比如：体心立方密堆结构
（bcc）。

在∼ 0.2至∼ 20 MeV之间变化 [69, 67]。于是，由关系GMqsmp

Rqs
> Vq，可以导出裸

夸克星的质量下限为

Mqs > Mqs,lim =

√
3V3

q

4πG3m3
pρ
' 4.6× 10−4V3/2

q,1 ρ
−1/2
3 M¯ (2.7)

在上式的推导中对小质量夸克星的质量估计作了近似Mqs = 4
3
πR3

qsρ，式

中Vq,1为以1 MeV标度的库仑势垒，ρ3为以3倍饱和核物质密度标度的密度值。

从这个评估中可以看出，对于质量为∼ 10−1M¯和∼ 10−2M¯的夸克星，它们在

形成后有可能保持无壳层状态。除了这里分析的关于超新星的图像，其它天体

物理过程也有可能导致小质量夸克星的形成，比如两颗夸克星的碰撞 [70]。

2.4.2 一个可能的夸克星热演化的图像

一颗夸克星的冷却过程在理论上目前是比较难以描述的，特别是从星体

的诞生开始。在这里，我们从唯象的角度提出一个夸克星的热演化过程。如

图2.3所示，整个演化可能分为三个阶段。星体刚刚诞生后可能会进入第一个阶
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2.4. 夸克星的形成与热演化阶段

段，如果当时的温度比较高（& 1011 K或10 MeV）。中微子和光子的剧烈的辐

射会导致星体快速的冷却。随着温度的降低，解禁的夸克可能会倾向于形成夸

克簇，从而在星体内部形成由夸克簇组成的流体。这标志着星体进入了第二个

冷却阶段。随着温度的进一步降低至熔点，夸克簇流体可能会开始固化，形成

具有周期性的点阵结构，比如体心立方密堆结构（bcc）。目前的理论还很难

确定这三个冷却阶段的时标（尤其是对前两个阶段），和两个相变点的温度。

理论上甚至不能确定一颗夸克星的热演化是否会经历全部的这三个阶段。如果

在星体诞生伊始的温度只有大约1011 K或更低一些，那么这时的夸克-胶子等离

子体可能已经存在很强的耦合，使夸克簇在星体诞生初期就会很快的形成。而

且，还有可能的是，固态夸克物质的熔点很高（也许就在∼ 1011 K的量级），

从而一颗夸克星可能在几乎诞生的同时就进入固态夸克星阶段。

每一个具体演化阶段的光子和中微子的辐射机制可能不尽相同。一颗热的

夸克星（阶段1和2）可能是对于能量大于∼ 20 MeV的热平衡光子的一个很好的

辐射体 [70]。这时剧烈的热辐射可能会激发在热的夸克星表面的正负电子对的

产生和辐射。这些正负电子对的湮灭可能会反过来再大量的辐射出热光子。这

个等离子体可能具有足够的光学深度，使产生一个黑体谱 [71]。中微子的辐射

可能会产生于这种正负电子对过程和星体内部极端相对论电子气所导致的等离

子体过程 [72]。基本的URCA过程可能是另外一个中微子辐射的组分。当星体

冷却固化进入固态夸克星相之后，热平衡光子（软X射线波段）可能也可以从

固体夸克物质的表面辐射出来。这时的辐射机制可能是自由电子在固体夸克物

质的能带中的跃迁 [28]。电子和声子的相互作用以及电子之间的相互作用可能

会导致一个类金属谱。zhang et al. (2004)对RX J1856.5−3754的热辐射谱作了分

析。他们做出的结论是类金属谱和黑体谱之间没有明显的不同 [73]。因此，黑

体谱对于固态夸克星的热光子辐射可能是一个比较好的近似。目前，理论上尚

不明确固态夸克星相下的中微子冷却的机制。如果星体在一个很高的温度下

（比如∼ 1011 K）就进入固态夸克星相，那么正负电子对过程和等离子体过程

也可能是夸克星在固态状态下的中微子冷却机制。

观测表明X射线脉冲星的表面温度一般为几十至几百电子伏特，或∼
105至∼ 106 K（参看表2.1）。在这样的低温下，夸克星很可能已经进入固态

相，并且光子的辐射光度可能远大于中微子的辐射光度。因此，在我们的工作

中，我们重点研习固态夸克星的光子冷却过程。
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2.5 固态夸克星的热容

假设一颗固态夸克星在演化过程中其体积的变化可以忽略。那么，该夸克

星的内能USQS将只是星体温度Ts的函数：

USQS(Ts) =

∫
CvdTs (2.8)

式中Ts是在星体的局部参考系中的测量值，星体的热容Cv包括晶格的贡献C l
v和

简并电子气的贡献Ce
v，或Cv = C l

v + Ce
v。

根据Debye弹性介质理论，固态夸克物质的Debye温度是

θD =
~ωD

kB

, (2.9)

其中~是约化Planck常数，kB是Boltzmann常数。在式(2.9)中，ωD = kDc̄s

为Debye截至频率，即可以在介质中传播的波的最高频率。Debye波数kD =

(6π2nc)
1/3，其中nc为夸克簇的数密度。对于固态物质，其平均声速c̄s近似为光

速c。如果将MIT口袋模型中的线性状态方程拓展至夸克星，那么压强p将比例

于星体的质量密度ρ，即p ∼ ρc2。于是，平均声速c̄s =
√

dp
dρ
∼

√
p
ρ
∼

√
ρc2

ρ
=

c。夸克簇的数密度nc = 3εn0

A
，其中ε是以饱和核物质密度n0标度的固态夸克星

的重子数密度，这里注明n0 = 0.17 fm−3。在本工作中，我们假设ε ∼ 3至5可能

适用于固态夸克星，并且在余下的计算中，凡涉及密度之处，均取ε = 3。一粒

夸克簇中的价夸克的数目A可能大约为10。已经有研究显示A = 18的“夸克α”

粒子可能存在 [74, 28]。或许我们还可以期待A & 102。根据以上的分析，固态

夸克物质的Debye温度由式(2.9)估计为θD ∼ 1012 K。这个温度甚至可能比星体诞

生时候的温度还要高。于是，根据Debye理论，晶格的热容在低温情况下为

cl
v =

12π4

5
kB(

Ts

θD

)3, (2.10)

其中cl
v是一个夸克簇的热容。对于包含有N个夸克簇的固态夸克星，其晶格部

分贡献的热容为C l
v = Ncl

v。

对于星体内部简并电子气组分，只有分布在Fermi面附近的电子对热容有贡
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献。于是，

Ce
v ∼ Ne

kBTs

εF

kB, (2.11)

其中εF为自由电子气的Fermi能，Ne为电子总数。在极端相对论情况下，电

子气的Fermi能为εF = (3neh3

8π
)1/3c，其中ne是电子的数密度，h为Planck常数。

根据MIT口袋模型进行的计算表明，电子数密度ne可能为夸克物质重子数密

度的10−5 [75]。如果在这里我们取固态夸克物质的重子数密度三倍于普通

核物质，那么ne ∼ 5 × 1033 cm−3。从而εF ∼ 10 MeV。图2.4所示为固态夸克

物质中晶格组分与电子组分的热容作为温度的函数。可以看出，当温度低

于∼ 1010 K时，电子组分贡献的热容远大于晶格组分的贡献，并且这个差异随

温度的降低而快速增加。

在对固态夸克物质的热容做出分析之后，我们便可以估计出在只有星体内

能供给的情况下，一颗固态夸克星的冷却时标。我们考虑星体具有典型的脉冲

星质量1.4M¯，涉及的冷却过程的初始温度和末温度分别为1011 K和105 K。我

们说明，因为目前对于固态夸克物质的熔点尚不很清楚，所以将初始温度假定

在1011 K。由能量守恒给出

−Cv
dTs

dt
= 4πR2σT 4

s + Lpair
ν + Lplasma

ν , (2.12)

其中R为星体半径，σ为Stefan-Boltzmann常数。因为这里涉及到了很高的初始

温度，所以我们将正负电子对过程和等离子体过程贡献的中微子的辐射光度，

即Lpair
ν 和Lplasma

ν ，考虑在内。关于这两项中微子光度的计算我们参考Itoh et al.

(1989)给出的解析方程 [72]。计算结果显示，一颗质量为1.4M¯的固态夸克星

从1011 K冷却到105 K的时标为∼ 18天。这可能意味着固态夸克星在冷却过程中

的能量供给只有一小部分来自于星体本省的内能，大部分的能量可能来源于某

种再加热机制。这一点与中子星的冷却有着本质的不同。

2.6 固态夸克星的再加热

再加热过程可能在固态夸克星的热演化过程中扮演着重要的角色。观测

上，不同的脉冲星可能正在经历着不同的加热过程。我们猜测脉冲星种群中不

同的磁层活动性可能可以成为判别星体正在经历何种加热过程的依据。
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图 2.4 固态夸克物质中晶格组分（实线）和简并电子气组分（虚线）对热容的贡献。

2.6.1 自转起源的星体再加热

或许可以定义一类星为磁层活跃脉冲星。在观测上，这类脉冲星往往表现

出比较强的非热辐射，有明显的脉冲，而且有时在星体周围可以见到明亮的脉

冲星星风驱动星云。对于这样的脉冲星，有可能在其两极有大量的相对论星带

电粒子喷出。在这些高能粒子飞离星体的同时，还可能有一部分粒子沿某种途

径重新落回星体。这意味着能量的注入可能会发生于脉冲星极冠区，并扩散至

星体大部分区域 [76, 77, 78, 79]。热流H可以表示为

H ∼ LH − 4πr2
pσT 4

p

πr2
p

∼ κ∇T, (2.13)

其中rp ≈ R
√

ΩR
c
和Tp分别是极冠区的半径和温度。从简单出发，我们可以对温

度梯度取一维近似，即∇T ∼ Tp−Ts

R
。在式（2.13）中，LH为回流加热的光度。

根据§2.3的分析以及考虑到固态夸克星极小的热容，LH可能遵守与Ė的“1
2
率”

或者是线性率，即LH = CĖ1/2或LH = ηĖ。式（2.13）中，κ为固态夸克物质的

热导率。由于固态夸克物质的类金属结构，总的热导率应由声子，电子以及杂

质三部分贡献：

κ = κp + κe + κi, (2.14)
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其中脚标“p”，“e”，“i”分别表示上述三项贡献组分。作为对固态夸克星所建立

的一个初步的模型，我们暂不考虑杂质。对于类金属结构，电子热导率可能为

主导贡献项，而声子热导率可以忽略 [80]。电子热导率可以表示为

1

κe

=
1

κee

+
1

κpe

, (2.15)

其中κee为电子-电子碰撞的贡献，而κpe为声子-电子碰撞的贡献。对于这两项的

计算，我们参考Flowers & Itoh(1981)所提供的解析方程 [80]。

2.6.2 吸积起源的星体再加热

正如在§2.2所提及，有一些X射线脉冲星并不表现出明显的非热辐射，没

有与其成协的脉冲星星风驱动星云。这样的观测表现可能意味着这些脉冲星的

磁层不很活跃，可以称它们为惰性磁层脉冲星。从固态夸克星的角度来看，惰

性磁层脉冲星的X射线热辐射可能不会源于星体的自转起源的加热过程。对于

这个种族的脉冲星，一种可能的再加热机制是星体在“螺旋桨”相下的吸积过

程。在“螺旋桨”相下，脉冲星周围会形成一个物质包层，物质包层的内边界

与磁层直接相互作用。其结果是大量的物质被率离星体，但是，存在一定的可

能性使得一小部分物质渗透进来，最终落到星体表面 [81]。在螺旋桨相下，星

体的公转半径rco，磁层半径或Alfvén半径rm和光速圆柱rL之间应该满足关系：

rco = (
GM

4π2
)1/3P 2/3 . rm = (

R6B2
p

Ṁ
√

2GM
)2/7 . rL =

cP

2π
, (2.16)

其中，G为引力常熟，M和R分别为星体的质量和半径，Bp为极冠区的磁场强

度。在吸积过程中，吸积物质会释放引力能。而且，当这些物质最终落到星体

表面时，普通的重子物质会相变为夸克物质，在此过程中可能会释放出每重

子∼ 10至100 MeV的潜热。于是，吸积起源的星体加热光度可表示为

LH =
GMηaccṀ

R
+ ∆ε

ηaccṀ

mp

, (2.17)

其中mp为质子质量，∆ε表示相变潜热。上式中ηaccṀ表示在吸积率为Ṁ的情况

下最终在单位时间落到星体表面物质的质量，或者说ηacc表示吸积效率。
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2.7 观测数据与理论预期的比较

从固态夸克星的角度来看，磁层活跃的脉冲星会随着它们自身的自转演化

来展示它们的热演化过程。对于惰性磁层脉冲星，它们的持久的X射线热辐射

可能源自于吸积过程。下面，对于这两类脉冲星，我们分别进行观测数据与理

论预期的比较。

2.7.1 磁层活跃脉冲星的冷却

在考虑再加热过程的情况下，由能量守恒给出星体的热演化方程为

−Cv
dTs

dt
+ LH = LX,bol (2.18)

考虑到固态夸克星的热容很小，上式等号左边的第一项则可以忽略。那么

将LH = LX,bol具体展开，有

CĖ1/2

ηĖ

}
= 4πr2

pσT 4
p + 4πR2σT 4

s (2.19)

上式中，等号左边罗列的两项表示自转起源的加热过程可能遵循的1
2
率

或线性率，等号右边的两项黑体辐射光度分别来自高温的极冠区和低温

的星体大部分区域。联立式（2.19）和（2.13），并且以垂直的磁偶极子

为星体的自转演化建模，固态夸克星的热演化曲线遍可以画出。在计算

中，我们假定偶极子的磁场强度为恒定值1012 G。我们将观测数据与理论

计算出的冷却曲线展示在图2.5（1
2
率）和图2.6（线性率）中。在这两张图

中，左图为星体主体温度而作，而右图展示的是星体极冠区与主体的温

差∆T = Tp − Ts的情况。因为我们发现，对于RX J0822−4300，PSRs B0833-

45，B0656+14，J0633+1746和B1055−52，这些星体表现出双黑体辐射成分，

一个可能来自星体主体，一个可能来自极冠区。对于PSR J0633+1746，Jackson

& Halpern(2005)发现这颗星以前被认为的表现出的温度不均匀性可能不真。

如果在拟合PSR J0633+1746的相位解析的X射线谱时不将幂率成分的谱指数固

定，那么对于一个高温的黑体辐射成分的引入就将会是一个人为的效应 [56]。

在表2.1中，我们以编号15′标记他们的结果。对于这个情况（编号15′），我们

– 25 –



2.7. 观测数据与理论预期的比较

表 2.3 由固态夸克星的冷却模型估算的17颗脉冲星的转动惯量。第5列所列出
的是由1

2
率估计出的结果，而第6列给出由线性率估计出的结果。除RX

J0822−4300外，其它星体的自转参数取自ATNF Pulsar Catalogue。RX
J0822−4300的自转参数取自Zavlin, Trümper & Pavlov(1999) [1]。

编号 脉冲星 ν (s−1) ν̇ (s−2) Ia
45C2 I45η

1 PSR B0531+21 (Crab) 30.225437 -3.862×10−10 7.7×1029 4.1×10−5

2 PSR J1811-1925 15.463838 -1.052×10−11 – –
3 PSR J0205+6449 15.223856 -4.495×10−11 5.8×1028 4.6×10−5

4 PSR J1119-6127 2.452508 -2.419×10−11 1.7×1030 8.5×10−4

5 RX J0822-4300 13.2856716499(3) -2.6317(3)×10−11 2.7×1030 2.8×10−4

6 PSR J1357-6429 6.020168 -1.305×10−11 4.4×1028 1.2×10−4

7 RX J0007.0+7303 3.165922 -3.623×10−12 3.5×1027 8.8×10−5

8 PSR B0833-45 (Vela) 11.194650 -1.567×10−11 1.4×1028 4.5×10−5

9 PSR B1706-44 9.759978 -8.857×10−12 4.2×1028 1.1×10−4

10 PSR B1823-13 9.855532 -7.291×10−12 3.2×1028 1.1×10−4

11 PSR J0538+2817 6.985276 -1.790×10−13 4.3×1030 9.3×10−3

12 PSR B2334+61 2.018977 -7.816×10−13 1.8×1029 1.7×10−3

13 PSR B1916+14 0.846723 -1.523×10−13 1.8×1029 5.9×10−3

14 PSR B0656+14 2.598137 -3.713×10−13 1.1×1031 1.7×10−2

15 PSR J0633+1746 (Geminga) 4.217640 -1.952×10−13 3.2×1028 9.9×10−4

16 PSR B1055-52 5.073371 -1.501×10−13 6.9×1030 1.5×10−2

17 PSR J2043+2740 10.402519 -1.374×10−13 7.1×1027 3.5×10−4

a
I45 = I/(1045 g cm2)

在这里假设PSR J0633+1746仍存在表面温度的不均匀性，并且假定温差的上限

为低于星体大部区域温度一个量级。固态夸克星的模型在自转能损率与热光度

之间建立了联系，这可以反过来帮助估计脉冲星的转动惯量。表2.3列出了17颗

磁层活跃脉冲星的估计出的转动惯量值。可以看出，多数的转动惯量值要小于

一颗脉冲星的典型的转动惯量1045 g cm2。

2.7.2 惰性磁层脉冲星的X射线热光度

正如在§2.6.2中讨论的，惰性磁层脉冲星的X射线热光度可能起源于星体在

螺旋桨相下的吸积，吸积物质可能是来自于超新星遗迹的回落盘或者是星际

介质。似乎可以从的自转参数P和Ṗ的测量估计惰性磁层脉冲星的表面磁场，

从而估计这类星体的磁层半径。不过，在吸积相下的脉冲星的Ṗ有可能被吸

积所产生的力矩主导，因此，通过上述途径估计的磁场可能不准确。考虑式

（2.17），在螺旋桨相吸积下的惰性磁层脉冲星的X射线热光度可表示为
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表 2.4 固态夸克星在螺旋桨相吸积下的热X射线光度。表中第二列所给出的是
相应固态夸克星的Eddington吸积率。计算热光度时，相变潜热取

为∆ε = 100 MeV。

质量(M¯) Ṁ
µ

(10−9 M¯ yr−1) LX,bol

µηacc
(1038 erg s−1)

10−2 2.7 1.7×10−1

10−1 5.7 4.7×10−1

1.0 12.4 2.0

LX,bol =
GMηaccµṀEdd

R
+ ∆ε

ηaccµṀEdd

mp

, (2.20)

式中µ = Ṁ
ṀEdd
为以Eddington吸积率标度的星体的吸积率。在表2.4中，我们给

出质量分别为10−2M¯，10−1M¯和1M¯的固态夸克星的Eddington光度和热X射

线光度。从中可以看出，目前对于XDIN和CCO 观测到的X射线热光度（∼
1030至∼ 1033 erg s−1），可以由不同的吸积率和吸积效率而得到解释。

2.8 结论与讨论

在这项工作中，我们整理了29颗孤立X射线脉冲星在热辐射方面的观测

数据。在固态夸克星的模型下，为具有活跃磁层表现的脉冲星描绘了热演化

的曲线，为可能的具有惰性磁层的脉冲星解释了观测到的稳定的X射线热光

度。基于由27颗活跃磁层脉冲星组成的样本，我们探索了X射线热光度与星体

自转能损率之间的关系，并且通过这个关系，估计出脉冲星的转动惯量。在

以前的研究中发现，如果用黑体模型对脉冲星的X射线热谱进行拟合，那么

往往得到比较小的热辐射区域尺度。最近，Pavlov & Luna(2009)在对Cassiopeia

A的中央致密天体的研究中发现，即使在拟合中使用氢大气模型，所得到的

辐射区尺度还是显著的小于标准中子星的半径 [82]。夸克星有着与中子星截

然不同的状态方程与内部结构，夸克星的质量可以比较小，因而具有可能比

较小的半径。对于质量为10−2M¯，10−1M¯和1M¯的固态夸克星，其半径分别

为∼ 1.8，∼ 3.8和∼ 8.3 km。我们因此得出结论，这个固态夸克星的唯象模型
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2.8. 结论与讨论

目前可能尚不能被对于脉冲星的X射线热辐射的观测所排除。不过，我们应该

了解到由于目前的理论所限，现在还难以完整的描述一颗夸克星的热演化过

程。X射线脉冲星的不同的观测表现，可能暗示了它们所处的不同的状态，属

性或者是演化的历史。下面，我们从自转能驱动的脉冲星和吸积能驱动的脉冲

星这两方面展开一些讨论。

2.8.1 自转能驱动的脉冲星

自转能量损失是脉冲星的一个重要的能量来源。这个能量可能驱动了在多

波段观测到的显著的非热辐射，并且可能也是脉冲星星风驱动星云的辐射的能

量来源。在以前的研究中，利用当时已有的样本，人们比较了高能波段的辐射

光度和自转能损率之间的关系。Becker & Trümper(1997)发现非热X射线光度与

自转能损率的关系为LX = 10−3Ė [66]。Thompson et al. (1997)报告γ射线光度正

比于自转能损率的平方根，或Lγ ∝
√

Ė [83]。由图2.2中的下图我们可以发现，

年轻的脉冲星具有比较大的Ė。于是，我们可能可以得到这样的判断：脉冲星

越年轻，自转能损率越大，高能辐射越强。这里，我们发现在X射线热光度与

自转能损率之间可能存在一个“1
2
”率或者是线性率。对于线性率，换能效率

与X射线非热光度相似，也为∼ 10−3。

2.8.2 吸积能驱动的脉冲星

XDIN和CCO可能是惰性磁层脉冲星种族的代表，它们的X射线辐射的能

量来源可能还是一个未知数。比如，1E 1207.4−5209，RX J1856.5−3754和RX

J0720.4−3125的X射线热光度分别超出它们各自的自转能损率∼ 60倍，∼ 15倍

和∼ 45倍。这些星体可能不是自转供能的。

CCO可能是弱磁化，长初始周期脉冲星的代表。弱磁场与长周期所导致

的结果是，这类星体沿开放磁力线区的电势差可能远小于∼ 1012 V，初级粒

子不能被有效加速而产生显著的非热辐射，从而反映出一个惰性的磁层。因

此，CCO可能是一类诞生后即不活跃的脉冲星。用黑体谱拟合X射线热辐射

的结果显示，这类星体的热辐射区域往往很小，显著的小于中子星模型的半

径。或许，这些拟合得到的辐射区尺度反映的是星体表面的一块热斑（可能

是极冠区）。但是，从CCO往往比较小的年龄推测，星体主体可能还不应该冷

却到不足以被任何X射线望远镜观测到。或许CCO的小辐射区意味着夸克星的

存在。CCO的热X射线辐射光度可能来源于对于超新星爆发后对回落物质的吸
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积，这一点已经被很多研究者们提出 [59, 60, 84, 85]。

XDIN具有比较大的特征年龄和比较强的磁场。有一种观点认为，XDIN可

能由超磁星演化而来，并且由衰减的磁场供能 [41, 86]。有一些观测表

明，XDIN周围可能存在吸积盘，它们也许是吸积供能的 [87]。或许XDIN是

正常脉冲星演化的产物，在自转能基本枯竭的时候，由于对周围介质的吸积

使得它们还可以维持X射线辐射。一些XDIN的X射线光谱中具有吸收线，这

与CCO相似。假如这些吸收线是电子回旋线，那么XDIN的磁场可能实际上比较

小。根据计时观测所得到的较大的周期变化率，可能主要来源于螺旋桨相的吸

积，而非星体本身的磁偶极制动。因此，XDIN也许是CCO演化的产物，这二者

也许都可被归类为诞生时即不活跃的脉冲星。

很多的X射线脉冲星具有非常相似的热观测特征。在以前的研究中，人们

可能很难区分哪些脉冲星有自转功能，而哪些由吸积供能。我们发现也许脉冲

星的磁层活动性是一个很好的鉴别标志。对于自转供能的正在处于冷却过程中

的脉冲星，如果回流粒子的加热在热演化过程中起显著的作用，那么这些星体

很可能在观测上伴随着明显的非热辐射，甚至有脉冲星星风驱动的星云。如果

一些脉冲星不具备上述观测特征，反映出一个惰性的磁层，那么这些星体有可

能不由转动供能，而可能为吸积供能。
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第三章 一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

3.1 引言

正如在第一章里所描述的，脉冲星被认为是高度磁化的，快速旋转的中子

星。它们是非常稳定的转子，从而可以被用来检验Einstein的广义相对论 [88]，

探测引力辐射 [89]和构建脉冲星时间标准 [90]。这些成果的取得均通过脉冲星

计时观测的技术来实现。计时观测将实际测量的脉冲到达时间与预测的脉冲到

达时间作比较。预测的脉冲到达时由计时模型得到，计时模型包括脉冲星脉冲

频率，位置还有双星轨道等参数。实际测量的脉冲到达时与预测的脉冲到达时

之差即为“计时残差”。计时残差可以由计时模型中的参数的不确定性引起，

或者由脉冲在从脉冲星到地球观测者之间的传播过程中尚有一些不为人知的效

应所产生。一些脉冲星的计时残差是很小的。举例来说，PSR J0437−4715的数

年的计时观测显示，这颗星的方均根计时残差为∼ 55 ns [91]。但是，多数的脉

冲星并不像这样稳定。Hobbs et al. (2010)分析了366颗脉冲星的计时残差，其

中每颗星的观测时段在10年以上 [92]。他们发现典型的计时残差包含有低频特

征，并且年轻脉冲星的计时残差显示出脉冲频率跳变的恢复特征。

脉冲频率跳变（以下简称“跳变”）是脉冲星的脉冲频率的突然增加。

跳变现象经常被指数形式的恢复特征所跟随，脉冲频率在跳变之后会指数式

的演化到跳变发生前的脉冲发射规律上。后跳变的脉冲行为有时会表现出另

外一种形式的恢复过程，即在脉冲频率变化率|ν̇|中所观测到的线性的递减。
这种递减往往始于指数恢复的结束，而止于下一次跳变的出现。这种线性衰

减过程是首先在船帆座（Vela）脉冲星中被观测到的 [93]，随后在其它的一些

脉冲星的计时行为中，这种现象也有所表现 [94]。人们首次观测到跳变现象

是在Vela脉冲星中 [14, 15]。从那以后，数百个跳变已经在很多的脉冲星中被

观测到。对于跳变现象，现在已经存在两个数据库，一个为Jodrell Bank天文

台提供的Jodrell Bank Glitch Catalogue1 [95]，一个为澳大利亚国家射电天文台

（Australia Telescope National Facility, ATNF）提供的ATNF Pulsar Catalogue glitch

table2 [96]。自从发现首个跳变以来，Vela脉冲星已经被观测到一共发生了16次

跳变，在这些跳变中，Vela的脉冲频率通常的比例增加量为∆νg/ν ∼ 10−6。

1http://www.jb.man.ac.uk/pulsar/glitches.html
2http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/glitchTbl.html
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与Vela脉冲星相反，蟹状星云脉冲星（Crab）在其多数跳变中，脉冲频率的比

例增量为∆νg/ν ∼ 10−7 − 10−9。脉冲频率跳变现象从普通射电脉冲星，到超磁

星 [97, 98]，甚至到毫秒脉冲星均有所发现。目前，人们已经探测到数百个跳

变，比例尺度分布在∼ 10−10到∼ 10−5。

很多观测显示跳变发生时脉冲频率的上升沿通常似乎只是简单的上升而缺

乏特征，指数恢复的时标多为几十到几百天 [99, 94]。但是，高时间分辨率的观

测表明1）脉冲的上升沿实际上是有结构的 [100]，2）非常短时标的指数衰减是

存在的 [101]。在两颗脉冲星的后跳变计时残差中，正弦式的振荡结构也已经被

观测到 [102, 103]。在PSR B1822−09和其它的一些脉冲星中，人们还观测到了

一种被称为“慢”跳变的现象 [104, 105, 106, 94]。与正常的跳变不同，一个慢跳

变完成的时标在几百天左右，并且上升后的脉冲频率并不恢复，而是将状态一

直保持到下一次跳变事件的发生。在脉冲频率变化率|ν̇|中，我们可以观察到一
个相应的涨落，或者说是一个脉冲式的减少伴随着随后逐渐的增加。

跳变事件，在理论上，被认为是由中子星壳层破碎导致的星震（见，

比如，Ruderman 1991 [107]，Ruderman et al. 1998 [108]）或是由大规模的

角动量从壳层超流体到星体主体的转移（见，比如，Anderson & Itoh 1975

[109]，Ruderman 1976 [110]，Alpar et al. 1981 [111]）所触发的。后跳变的指数

式的恢复被认为是中子星内部的涡线缓移区中的钉扎与去钉扎之间的动态平

衡的重构 [112, 113]。Espinoza et al. (2011)在研究了当时最大的跳变样本之后发

现比例跳变尺度的分布呈现一种双峰结构，一个峰在∼ 10−9，一个在∼ 10−6。

他们还发现特征年龄为大概10 kyr的脉冲星发生跳变最为频繁，并且，对于

脉冲变化率|ν̇|在10−14和10−12 s−2之间的脉冲星，跳变事件逆转了大约1%的自

转减慢 [95]。Melatos et al. (2008)发现7颗脉冲星的跳变间的时间间隔服从常

数率的Poisson过程，这可能意味着中子星是一个围绕某种临界状态振荡的系

统 [114]。

尽管针对跳变现象已经有很多深入的研究，但是理论上还无法完全解释由

跳变现象所引起的计时残差。理论上同样还不能够解释为什么有的脉冲星出现

过很多次跳变而有些特征年龄相仿的脉冲星却没有被发现经历过一次跳变。在

我们的这项工作中，我们在总时间跨度为1911年的数据当中搜索脉冲星跳变事

件，试图对跳变现象作进一步的研究。
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图 3.1 周期-周期一阶导数图。样本中的脉冲星由一个小叉子标记，样本中观测到有跳
变的脉冲星用一个三角形标志表示。其它脉冲星由小圆点标记。数据来自ATNF Pulsar
Catalogue。

3.2 观测

本工作中的对于165颗脉冲星的观测数据来自澳大利亚Parkes天文台的64米

口径射电望远镜。早期的数据来自一些针对特征年龄较小脉冲星的观测项目，

这些项目旨在研究这些脉冲星的计时行为的属性。观测时使用了多波束接收机

的中央波束和H-OH接收机，并且观测在20-cm波段下进行 [115]。在后端，一

台模拟滤波器组被用于记录脉冲轮廓的总强度 [116]。对每一个源，积分时间

为1至10分钟。从2007年2月到2011年1月的数据来自Fermi观测项目，这个项目

的主要目标是支持Fermi伽玛射线空间望远镜，通过在射电波段观测脉冲星为

伽玛射线波段提供星表 [117, 118]。观测大概每四周进行一次，每次观测持续

约24小时，遍历∼ 170颗脉冲星。Fermi观测项目同样使用多波束接收机的中央

波束，并且接收机在1369 MHz下运行，带宽为256 MHz。观测时，对每一颗脉

冲星的积分时间为2至20分钟，以保证信噪比大于5，数据由一台数字滤波器组

记录。另外，近期的一些数据取自PULSE@Parkes观测项目 [119]。在这项工作

中所用到的所有数据均可以从Parkes pulsar data archive1下载 [120]。

1http://datanet.csiro.au/dap
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在表3.1中，我们列出165颗脉冲星的基本观测量，这些脉冲星的数据的时

段在5年以上，它们将作为在本工作中搜索跳变事件的样本。表中依次列出脉冲

星名，脉冲周期，周期一阶导数，色散测量，数据时段和观测数目。表中最后

一列示出是否此脉冲星以前从未被观测有过跳变（N），是否在我们的观测中

显示出跳变（Y），是否有跳变记录但先于我们的观测（P）。图3.1为周期-周

期一阶导数图，其中画叉的标记表示本工作样本中的脉冲星，三角形标志表

示在我们的观测中显示出跳变的脉冲星。周期-周期一阶导数的数据来自ATNF

Pulsar Catalogue1 [96]。

3.3 数据分析

后观测的数据处理使用脉冲星数据分析软件包PSRCHIVE [121]。每一次观

测都在时间，频率和偏振上进行叠加来得到平均脉冲轮廓。然后，每一个

平均脉冲轮廓与一个具有很高信噪比的脉冲轮廓模板进行交叉相关以得到其

脉冲到达时（time-of-arrival, TOA）。计时残差由脉冲星计时软件包TEMPO2生

成 [122, 123]，其中美国喷气推进实验室（Jet Propulsion Laboratories, JPL）的太

阳系星表DE405 [124]被用来将TOA推算到太阳系质心（Solar System barycentre,

SSB）。每一个观测到的TOA被首先定义在“地球时”时标（terrestrial time,

TT）下，然后在TEMPO2中被转换到“太阳系质心系时”时标（Barycentric

Coordinate Time, TCB）下。地球时由国际原子时（International Atomic Time,

TAI）来实现。对每一颗脉冲星，TEMPO2被用来寻找一组参数，以得到相位连

贯的计时解。这组参数包括脉冲频率，脉冲频率一阶导数等。脉冲频率的二阶

导数只有在比较明显的三次曲线出现的情况下才会被参与到拟合中。对于存在

跳变或即使没有跳变但计时噪声非常强的脉冲星，跨越整个数据时段的计时解

是不能够得到的。对于这些情况，我们需求得分段计时解。

为了得到精确的计时解和跳变参数，我们需要有很准确的脉冲星位置参

数。首先，我们使用ATNF Pulsar Catalogue提供的位置和自行（若提供）参数来

参与到拟合中，得到初步的计时解。然后，我们应用“Cholesky”方法 [125]对

位置进行拟合，这种方法考虑了脉冲星计时残差之间的相关。在拟合位置时，

对于存在跳变的脉冲星，我们选择最长的无跳变数据段。对于某些计时噪声非

常显著的脉冲星，当计时解跨越的时段比较长时，可能需要手动的加入附加相

位。对于这种情况，我们选择最长的无附加相位的数据段进行对位置的拟合。

1http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/;版本1.43
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表 3.1 本工作样本中的脉冲星。这些星已由Parkes天文台观测5年以上。

PSR J PSR B P Ṗ DM 数据时段 TOA数目 有跳变?
(s) (10−15) (cm−3 pc) (MJD) (Y/N/P)1

J0108−1431 - 0.807565 0.08 2.38 49373 — 55144 135 N
J0401−7608 B0403−76 0.545253 1.54 21.60 53033 — 55144 58 N
J0536−7543 B0538−75 1.245856 0.56 17.50 48957 — 55144 103 N
J0630−2834 B0628−28 1.244419 7.12 34.47 51524 — 55144 62 N
J0729−1448 - 0.251659 113.29 92.30 54218 — 55429 85 Y

J0738−4042 B0736−40 0.374920 1.62 160.80 52995 — 55144 73 N
J0742−2822 B0740−28 0.166762 16.82 73.78 49364 — 55579 481 Y
J0834−4159 - 0.121116 4.44 240.50 51299 — 55145 120 Y
J0835−3707 - 0.541404 9.78 112.30 50940 — 53948 62 N
J0835−4510 B0833−45 0.089328 125.01 67.99 49608 — 55172 667 Y

J0855−4644 - 0.064686 7.26 238.20 51158 — 55144 225 N
J0857−4424 - 0.326774 23.34 184.43 51899 — 55144 94 N
J0901−4624 - 0.441995 87.49 198.80 50849 — 55144 127 N
J0905−5127 - 0.346287 24.90 196.43 49363 — 55145 101 Y
J0908−4913 B0906−49 0.106755 15.15 180.37 48957 — 55182 271 N

J0940−5428 - 0.087545 32.87 134.50 50941 — 55144 163 N
J0942−5552 B0940−55 0.664367 22.85 180.20 48928 — 53948 181 N
J0954−5430 - 0.472834 43.91 200.30 50940 — 55182 106 N
J1012−5857 B1011−58 0.819911 17.69 383.90 50536 — 53948 64 N
J1015−5719 - 0.139882 57.37 278.70 51215 — 55182 166 N

J1016−5819 - 0.087834 0.70 252.10 50940 — 55144 77 N
J1016−5857 - 0.107386 80.83 394.20 51299 — 55429 250 Y
J1019−5749 - 0.162499 20.08 1039.40 51158 — 55182 85 N
J1020−6026 - 0.140480 6.74 445.00 52854 — 55182 67 N
J1038−5831 B1036−58 0.661992 1.25 72.74 50536 — 53948 61 N

J1043−6116 - 0.288602 10.40 449.20 51158 — 55182 75 N
J1047−6709 - 0.198451 1.69 116.16 50538 — 53948 62 N
J1048−5832 B1046−58 0.123671 96.32 129.10 47910 — 55183 353 Y
J1052−5954 - 0.180592 19.98 491.00 54220 — 55460 54 Y
J1057−5226 B1055−52 0.197108 5.83 30.10 49363 — 55182 291 N

J1105−6107 - 0.063193 15.83 271.01 49589 — 55461 297 Y
J1112−6103 - 0.064962 31.46 599.10 50850 — 55207 178 Y
J1114−6100 B1112−60 0.880820 46.09 677.00 50538 — 53948 54 N
J1115−6052 - 0.259777 7.23 228.20 50849 — 55205 97 N
J1119−6127 - 0.407963 4020.22 707.40 50852 — 55576 348 Y

J1123−6259 - 0.271434 5.25 223.26 50400 — 55205 182 P
J1136−5525 B1133−55 0.364706 8.22 85.50 51844 — 53948 33 N
J1138−6207 - 0.117564 12.48 519.80 50849 — 55205 129 N
J1152−6012 - 0.376570 6.68 74.00 51216 — 53948 54 N
J1156−5707 - 0.288409 26.45 243.50 51944 — 55205 67 N

J1216−6223 - 0.374047 16.82 786.60 50851 — 55205 61 N
J1224−6407 B1221−63 0.216476 4.95 97.47 48330 — 55205 661 N
J1248−6344 - 0.198335 16.92 433.30 51260 — 55205 78 N
J1301−6305 - 0.184528 266.75 374.00 50941 — 55104 177 Y
J1305−6203 - 0.427762 32.14 470.00 50940 — 55205 58 N

J1316−6232 - 0.342825 5.30 983.30 49589 — 53948 163 N
J1320−5359 B1317−53 0.279729 9.25 97.60 50536 — 55205 178 N
J1327−6400 - 0.280678 31.18 680.90 50940 — 55205 63 N
J1328−4357 B1325−43 0.532699 3.01 42.00 50738 — 53948 88 P
J1341−6220 B1338−62 0.193340 253.11 717.30 49540 — 55461 258 Y

J1349−6130 - 0.259363 5.12 284.60 50940 — 55205 71 N
J1359−6038 B1356−60 0.127501 6.34 293.71 48330 — 55205 661 N
J1412−6145 - 0.315225 98.66 514.70 50850 — 55461 159 Y
J1413−6141 - 0.285625 333.44 677.00 50850 — 55461 198 Y
J1420−6048 - 0.068180 83.17 358.80 51100 — 55461 272 Y

J1452−5851 - 0.386625 50.71 262.40 51088 — 55205 120 N
J1452−6036 - 0.154991 1.45 349.70 54220 — 55461 52 Y
J1453−6413 B1449−64 0.179485 2.75 71.07 50669 — 55205 143 Y
J1456−6843 B1451−68 0.263377 0.10 8.60 48330 — 55205 222 N
J1509−5850 - 0.088922 9.17 140.60 51214 — 55205 155 N

J1512−5759 B1508−57 0.128694 6.85 628.70 51527 — 55205 85 N
J1513−5908 B1509−58 0.150658 1536.53 252.50 47913 — 55205 384 N
J1514−5925 - 0.148796 2.88 194.10 51220 — 55205 66 N
J1515−5720 - 0.286646 6.10 482.00 51391 — 55205 54 N
J1524−5625 - 0.078219 38.95 152.70 51214 — 55205 122 N
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表 3.1 续表

PSR J PSR B P Ṗ DM 数据时段 TOA数目 有跳变?
(s) (10−15) (cm−3 pc) (MJD) (Y/N/P)

J1524−5706 - 1.116049 356.47 833.00 51101 — 55205 110 N
J1530−5327 - 0.278957 4.68 49.60 51013 — 55205 113 N
J1531−5610 - 0.084202 13.74 110.90 51215 — 55461 161 Y
J1538−5551 - 0.104675 3.21 603.00 51300 — 55205 81 N
J1539−5626 B1535−56 0.243392 4.85 175.88 49358 — 55205 261 P

J1541−5535 - 0.295838 75.02 428.00 51300 — 55205 69 N
J1543−5459 - 0.377119 52.02 345.70 50941 — 55205 113 N
J1548−5607 - 0.170934 10.74 315.50 50941 — 55205 127 N
J1549−4848 - 0.288347 14.11 55.98 49358 — 55205 239 N
J1551−5310 - 0.453394 195.13 493.00 51099 — 55205 152 N

J1557−4258 - 0.329187 0.33 144.50 50538 — 53948 54 N
J1559−5545 B1555−55 0.957242 20.48 212.90 49359 — 53948 117 N
J1600−5044 B1557−50 0.192601 5.06 260.56 50618 — 55205 128 N
J1601−5335 - 0.288457 62.37 194.60 50941 — 55205 118 N
J1602−5100 B1558−50 0.864227 69.58 170.93 47913 — 55205 246 N

J1611−5209 B1607−52 0.182492 5.17 127.57 51526 — 55205 80 N
J1614−5048 B1610−50 0.231694 494.94 582.80 47910 — 55461 413 Y
J1623−4949 - 0.725732 42.09 183.30 50851 — 53975 57 N
J1626−4807 - 0.293928 17.48 817.00 50941 — 55205 71 N
J1627−4706 - 0.140746 1.73 456.10 52807 — 55205 84 N

J1632−4757 - 0.228564 15.07 578.00 51216 — 55205 92 N
J1632−4818 - 0.813453 650.42 758.00 50852 — 55182 135 N
J1637−4553 B1634−45 0.118771 3.19 193.23 50669 — 55205 132 N
J1637−4642 - 0.154027 59.20 417.00 51393 — 55205 86 N
J1638−4417 - 0.117802 1.61 436.00 51633 — 55205 82 N

J1638−4608 - 0.278137 51.50 424.30 51089 — 55205 75 N
J1640−4715 B1636−47 0.517405 42.03 591.70 51528 — 55205 39 N
J1643−4505 - 0.237383 31.83 484.00 52738 — 55205 44 N
J1644−4559 B1641−45 0.455060 20.09 478.80 47913 — 55101 298 P
J1646−4346 B1643−43 0.231603 112.75 490.40 47913 — 55273 305 Y

J1648−4611 - 0.164950 23.75 392.90 51216 — 55205 73 N
J1649−4653 - 0.557019 49.74 332.00 51089 — 55205 93 N
J1650−4502 - 0.380870 16.06 319.70 50941 — 55205 82 N
J1650−4921 - 0.156399 1.82 229.90 52983 — 55205 69 N
J1702−4128 - 0.182136 52.34 367.10 51089 — 55205 87 N

J1702−4310 - 0.240524 223.78 377.00 51223 — 55461 125 Y
J1705−1906 B1702−19 0.298987 4.14 22.91 51901 — 55206 75 N
J1705−3950 - 0.318941 60.60 207.10 51217 — 55205 63 N
J1709−4429 B1706−44 0.102459 92.98 75.69 47910 — 55507 395 Y
J1713−3949 - 0.392451 - 342.00 51557 — 54504 84 N

J1715−3903 - 0.278481 37.69 313.10 51217 — 55205 111 N
J1718−3718 - 3.378574 1613.59 371.10 51244 — 54859 100 N
J1718−3825 - 0.074670 13.22 247.40 50878 — 55507 164 Y
J1721−3532 B1718−35 0.280424 25.19 496.00 51879 — 55205 96 N
J1722−3712 B1719−37 0.236173 10.85 99.50 49363 — 55205 197 N

J1723−3659 - 0.202722 8.01 254.20 50851 — 55205 102 N
J1726−3530 - 1.110132 1216.75 727.00 50681 — 55205 147 N
J1730−3350 B1727−33 0.139460 84.83 259.00 50539 — 55507 182 Y
J1731−4744 B1727−47 0.829829 163.63 123.33 48184 — 55507 222 Y
J1733−3716 B1730−37 0.337586 15.05 153.50 51893 — 55205 80 N

J1734−3333 - 1.169008 2278.98 578.00 50686 — 55205 136 N
J1735−3258 - 0.350963 26.08 754.00 51393 — 55205 64 N
J1737−3137 - 0.450432 138.76 488.20 54221 — 55507 59 Y
J1737−3555 B1734−35 0.397585 6.12 89.41 52003 — 53948 21 N
J1738−2955 - 0.443398 81.86 223.40 51158 — 55205 63 N

J1739−2903 B1736−29 0.322882 7.88 138.56 50739 — 55205 156 P
J1739−3023 - 0.114368 11.40 170.00 51879 — 55205 98 N
J1740−3015 B1737−30 0.606887 466.12 152.15 50669 — 55507 190 Y
J1745−3040 B1742−30 0.367429 10.67 88.37 51901 — 55205 121 N
J1752−2806 B1749−28 0.562558 8.13 50.37 47911 — 55083 177 N

J1756−2225 - 0.404980 52.69 326.00 51217 — 54564 47 N
J1757−2421 B1754−24 0.234101 12.92 179.45 51529 — 55205 96 N
J1759−2205 B1756−22 0.460974 10.87 177.16 51529 — 53975 28 N
J1801−2154 - 0.375297 16.00 387.90 51218 — 55205 61 N
J1801−2304 B1758−23 0.415827 112.93 1073.90 47911 — 55507 411 Y
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表 3.1 续表

PSR J PSR B P Ṗ DM 数据时段 TOA数目 有跳变?
(s) (10−15) (cm−3 pc) (MJD) (Y/N/P)

J1801−2451 B1757−24 0.124924 127.91 289.00 48957 — 55507 331 Y
J1803−2137 B1800−21 0.133667 134.36 233.99 50669 — 55530 182 Y
J1806−2125 - 0.481789 121.40 750.40 51155 — 55206 74 P
J1809−1917 - 0.082747 25.54 197.10 50782 — 55530 134 Y
J1812−1910 - 0.430991 37.74 892.00 51804 — 55206 41 N

J1814−1744 - 3.975905 744.70 792.00 51212 — 54505 50 P
J1815−1738 - 0.198436 77.85 728.00 51157 — 55205 96 N
J1820−1529 - 0.333243 37.91 772.00 51244 — 55206 41 N
J1821−1419 - 1.656010 894.50 1123.00 51410 — 54505 53 N
J1824−1945 B1821−19 0.189335 5.23 224.65 51844 — 55206 99 N

J1825−0935 B1822−09 0.769006 52.50 19.38 51844 — 55073 85 Y
J1825−1446 B1822−14 0.279187 22.68 357.00 51844 — 55205 96 N
J1826−1334 B1823−13 0.101487 75.25 231.00 50749 — 55530 174 Y
J1828−1057 - 0.246328 20.70 245.00 51805 — 55206 70 N
J1828−1101 - 0.072052 14.81 607.40 51214 — 55206 42 N

J1830−1059 B1828−11 0.405043 60.03 161.50 51133 — 55206 212 N
J1831−0952 - 0.067267 8.32 247.00 51301 — 55206 77 N
J1832−0827 B1829−08 0.647293 63.88 300.87 51844 — 55206 80 N
J1833−0827 B1830−08 0.085284 9.17 411.00 50748 — 55206 132 P
J1834−0731 - 0.512980 58.20 295.00 51632 — 55206 63 N

J1835−0643 B1832−06 0.305830 40.46 472.90 51529 — 55206 91 N
J1835−1106 - 0.165907 20.61 132.68 51945 — 55530 105 Y
J1837−0604 - 0.096294 45.17 462.00 51089 — 55206 91 N
J1838−0549 - 0.235303 33.43 274.00 51691 — 55206 49 N
J1839−0905 - 0.418969 26.03 348.00 51410 — 55206 60 N

J1841−0524 - 0.445749 233.72 289.00 52150 — 55507 134 Y
J1842−0905 - 0.344643 10.49 343.30 51460 — 55206 48 N
J1843−0355 - 0.132314 1.04 797.60 51159 — 55206 42 N
J1843−0702 - 0.191614 2.14 228.10 51692 — 55206 61 N
J1844−0256 - 0.272963 - 820.20 51559 — 55206 109 N

J1844−0538 B1841−05 0.255699 9.71 412.80 51844 — 55206 75 N
J1845−0743 - 0.104695 0.37 281.00 51633 — 55206 50 N
J1847−0402 B1844−04 0.597769 51.71 141.98 51844 — 55206 75 N
J1853−0004 - 0.101436 5.57 438.20 51411 — 55206 37 N
J1853+0011 - 0.397882 33.54 568.80 51148 — 55183 26 N

1
Y:本工作测到跳变; N:无跳变; P:有早于本工作数据时段的跳变记录
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图 3.2 证认跳变事件的图示。上图：Vela脉冲星中发生于MJD ∼53193.09的大幅度跳变。
计时解的相位连贯性被此跳变破坏。下图: PSR J1048−5832中发生于MJD ∼53674.3的小幅
度跳变。计时解中的“尖”点指示出了这个跳变的发生。图中的垂直的虚线标记出跳变发
生的时间。
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图 3.3 Vela脉冲星的脉冲频率和脉冲频率一阶导数的演化。图中显示出四个跳变事件，分
别发生在MJD ∼50369.394，∼51559.3190，∼53193.09和∼53959.93。上子图显示脉冲频率
残差∆ν，这一项是通过减掉第一个前跳变解的脉冲频率和其一阶导数而得到的。中子图是
脉冲频率残差∆ν的扩展图，其中每一个间跳变和后跳变解的平均值均被减掉。下子图显示
脉冲频率一阶导数ν̇。跳变发生的时间由垂直的虚线所标记，虚线顶端的数字标记出在我们
的数据时段中所测到的跳变的序列。

最终所得的位置参数将在后续的数据处理中保持固定。

脉冲星脉冲频率跳变事件被定义为脉冲频率的突然增加。这种频率的一小

跳在计时残差中有如下的表现。对于大一些的跳变，计时残差的相位连贯性将

会被破坏（比如，见，图3.2中的上图）。对于小幅度的跳变，计时残差中会

表现出一个“尖”点（比如，见，图3.2中的下图）。对于每一个显示出跳变

的脉冲星数据集，我们使用TEMPO2中的GLITCH插件去得到脉冲频率和其一阶

导数随时间的变化。具体来说，我们使用GLITCH插件对计时残差以连续的六

个TOA为一组进行局域拟合，求得一系列脉冲频率和脉冲频率一阶导数。典型

的六个TOA大约跨越二至六个月的时间。有时，在一个无跳变的区间，TOA的

数目少于六个。对于这种情况，我们只能使用可以利用的最多的TOA去分别得

到一个脉冲频率和一个脉冲频率一阶导数的测量。不过，这种情况是比较少

的。在图3.3中，作为一个例子，我们展示按照上述方法得到的Vela脉冲星的脉

冲频率和脉冲频率一阶导数的演化图。

在TEMPO2中，一个跳变事件如Edwards, Hobbs & Manchester(2006)中的式
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（121）所描述 [123]：

φg = ∆φ + ∆νp(t− tg) +
1

2
∆ν̇p(t− tg)

2 + (3.1)

[1− e−(t−tg)/τd ]∆νdτd,

其中跳变事件被描述为在相位，脉冲频率和脉冲频率一阶导数中均有长期增量

（由∆φ，∆νp，∆ν̇p分别表示），另附加一项瞬态项，该项在跳变发生时使脉

冲频率增加∆νd，此增量在跳变后在时标τd内指数衰减为零。初始的跳变发生

时间tg被定为前跳变的最后一个TOA和后跳变的第一个TOA的中值。初始的对

于∆νp和∆ν̇p的估计值来自GLITCH插件直接对于脉冲频率残差的拟合。对于跳

变参数的最终取得，我们通过将式（3.1）直接引入到TEMPO2对于计时残差的

拟合当中来获得。在我们的工作中，我们将式（3.1）中的Taylor展开式扩展至

包括∆n̈up，用以衡量跳变引起的脉冲频率二阶导数ν̈的变化。在用TEMPO2拟

合时，我们以跳变发生的时间为中心向前向后取总时段在∼ 200至∼ 3000天

的数据。在拟合进行中，我们同时使用最大取到二阶的Taylor多项式，φ(t) =

φ0 + νt + 1
2
ν̇t2 + 1

6
ν̈t3，来滤掉计时噪声中的低频成分。包括τd的拟合要复杂一

些。由于TEMPO2中实施的是线性的最小二乘法拟合，所以有必要使τd具有一个

比较好的初始估计值。这个估计值的取得，通过两个步骤来实现。第一步，通

过用眼观察后跳变的ν̇的变化来给定一个粗糙的τd值。第二步，在第一步中得

到的τd将会被引入到拟合中，通过手动增加或减少τd使得我们总可以找到某一

个taud值，这个值将使拟合后的计时残差具有最小的χ2。这样得到的τd就作为

上述初始估计值而被作为拟合参数参与到后续的拟合中。这里注明一点，当在

拟合一个跳变时包括了指数恢复项，我们取后跳变的数据时段包括指数衰减的

时标。于是，在跳变发生时，脉冲频率的增加和脉冲频率一阶导数的变化可表

示为

∆νg = ∆νp + ∆νd (3.2)

和

∆ν̇g = ∆ν̇p − ∆νd

τd

(3.3)

它们的误差可由标准的误差传播公式得到。另外，可以定义因子Q ≡ ∆νd

∆νg
来描

述指数恢复的程度。

对于每一个跳变，我们通过假设跳变发生前后脉冲相位连续来尝试将跳变
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发生的准确时间解出。但是，只有当两个条件满足时，这一点才有可能实现。

一个条件是跳变幅度不能太大，一个条件是跳变前的最后一次观测与跳变后的

第一次观测的间隔不能太长。对于无法解出准确发生时间的跳变，我们首先查

阅文献，寻找是否已经有准确的跳变发生时间被公布。如果有，我们即采用文

献中提供的跳变发生时间。如果没有，我们将跳变发生时间tg取为跳变前的最

后一次观测与跳变后的第一次观测的间隔的中间点，误差即取为观测间隔的一

半。跳变发生时间的不确定性，将影响跳变参数的误差。为了考虑这一点，我

们假设跳变参数线性依赖于跳变发生时。在此前提下，我们可以将跳变时间手

动调整到一个非常接近跳变发生后第一次观测的时间。这样，对每一个跳变参

数，就会得到一个新拟合值与原有拟合值之间的差。最终的误差取这个参数差

与原有误差之间的平方和的平方根。如果我们将取观测间隔中点的跳变发生时

记为tCg，而将取接近后跳变首次观测的跳变发生时记为tUg，那么对于某一个跳

变参数ξ（ξ = ∆νp, ∆ν̇p, ∆ν̈p, ∆νd, τd），其总误差εt为

εt =
√

(ξU − ξC)2 + ε2
i , (3.4)

其中ξU和ξC表示当跳变发生时分别取tUg和tCg时的参数ξ的值，εi为当跳变发生时

取tCg时参数ξ的误差。

3.4 结果

按照在§3.3中叙述的数据处理方法，我们对包含165颗脉冲星的Parkes计时

数据库进行了处理。我们发现有129颗脉冲星并没有在我们的观测时段内表现出

跳变现象，有36颗脉冲星表现出了跳变现象。在接下来的一个小节，我们首先

展示129颗无跳变的脉冲星的后拟合计时残差。对于跳变的详细的结果公布，我

们将在§3.4.2中进行。

3.4.1 129颗脉冲星的计时残差

图3.4中所示为129颗脉冲星的计时残差。本项工作所使用的数据库没有显

示这些脉冲星中有过跳变现象。在拟合这些计时残差时，脉冲频率与脉冲频率

一阶导数被作为了拟合参数。对于有些脉冲星，在早期的针对年轻脉冲星的观

测项目与近期的Fermi观测项目之间有比较大的观测间隔。因此，我们将两部分

数据分别示出。由于早期数据以模拟后端纪录，所以我们在脉冲星名称后的括
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图 3.4 129颗脉冲星的后拟合计时残差。拟合参数为脉冲频率与脉冲频率一阶导数。脉冲
星名称后括号内的字符“A”表示由模拟滤波器组纪录的数据，字符“D”表示由数字滤波
器组纪录的数据。脉冲星名称下边的数字表示该星计时残差的峰-峰值，单位为脉冲星脉冲
周期。
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图 3.4 续图
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3.4. 结果

图 3.4 续图
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图 3.4 续图
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图 3.4 续图
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图 3.4 续图
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图 3.4 续图
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图 3.4 续图
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3.4. 结果

图 3.4 续图
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表 3.2 36颗跳变脉冲星的位置与自行参数。

PSR J R. A. Dec. 位置纪元 µα µδ 参考
(h:m:s) (◦ ′ ′′) (MJD) (mas yr−1) (mas yr−1)

J0729−1448 07:29:16.45(2) −14:48:36.8(8) 51367.00 - - [126]
J0742−2822 07:42:49.058(2) −28:22:43.76(4) 49326.00 −29(2) 4(2) [127, 128]
J0834−4159 08:34:17.815(8) −41:59:36.01(9) 52347.0 - - 本工作
J0835−4510 08:35:20.61149(2) −45:10:34.8751(3) 51544 −49.68(6) 29.9(1) [129]
J0905−5127 09:05:51.94(5) −51:27:54.0(4) 54072.0 - - 本工作

J1016−5857 10:16:21.16(1) −58:57:12.1(1) 52717.00 - - [130]
J1048−5832 10:48:12.2(1) −58:32:05.8(8) 50889.00 - - [99]
J1052−5954 10:52:38.11(7) −59:54:44.1(5) 51683.00 - - [131]
J1105−6107 11:05:26.17(4) −61:07:51.4(3) 50794.00 - - [99]
J1112−6103 11:12:14.81(4) −61:03:31.1(6) 51055.00 - - [116]

J1119−6127 11:19:14.30(2) −61:27:49.5(2) 52109.85 - - [132]
J1301−6305 13:01:45.76(14) −63:05:33.9(12) 51206.00 - - [116]
J1341−6220 13:41:42.63(8) −62:20:20.7(5) 50859.00 - - [99]
J1412−6145 14:12:07.69(5) −61:45:28.8(6) 51186.00 - - [116]
J1413−6141 14:13:09.87(9) −61:41:13(1) 51500.00 - - [131]

J1420−6048 14:20:08.237(16) −60:48:16.43(15) 51600.00 - - [133]
J1452−6036 14:52:51.898(8) −60:36:31.35(6) 51630.00 - - [131]
J1453−6413 14:53:32.684(8) −64:13:15.81(7) 52608.0 −16(1) −21.3(8) 本工作
J1531−5610 15:31:27.91(1) −56:10:55.0(1) 51448.00 - - [131]
J1614−5048 16:14:11.29(3) −50:48:03.5(5) 50853.00 - - [99]

J1646−4346 16:46:50.8(3) −43:45:48(8) 52792.0 - - 本工作
J1702−4310 17:02:26.94(5) −43:10:40(2) 51597.00 - - [131]
J1709−4429 17:09:42.728(2) −44:29:08.24(6) 50042.00 - - [99]
J1718−3825 17:18:13.565(4) −38:25:18.06(15) 51184.00 - - [116]
J1730−3350 17:30:32.28(6) −33:50:28(4) 53826.0 - - 本工作

J1731−4744 17:31:42.17(7) −47:44:37(2) 54548.0 - - 本工作
J1737−3137 17:37:04.29(4) −31:37:21(3) 51234.00 - - [126]
J1740−3015 17:40:33.82(1) −30:15:43.5(2) 54780.00 - - [128]
J1801−2304 18:01:19.829(9) −23:04:44.2(2) 54000.00 - - [134]
J1801−2451 18:01:00.016(8) −24:51:27.5(2) 53348.00 −11(9) −1(15) [135]

J1803−2137 18:03:51.4105(10) −21:37:07.351(10) 51544 11.6(18) 14.8(23) [136]
J1809−1917 18:09:43.132(6) −19:17:40(1) 54632.0 - - 本工作
J1825−0935 18:25:30.629(6) −09:35:22.3(3) 53300 −13(11) −9(5) [94, 128]
J1826−1334 18:26:13.175(3) −13:34:46.8(1) 52400 23.0(25) −3.9(31) [94, 51]
J1835−1106 18:35:18.41(7) −11:06:15(4) 53882.0 27(46) 56(190) 本工作

J1841−0524 18:41:49.32(5) −05:24:29.5(12) 52360.00 - - [130]

号内用字符“A”标记。Fermi项目的数据由数字式后端纪录，在脉冲星名称后

的括号内，我们用字符“D”标记。

3.4.2 36颗南天脉冲星中测到的107个跳变

在165颗脉冲星的样本中，我们发现有36颗存在跳变现象。在处理了这36颗
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表 3.3 36颗跳变脉冲星的前/后跳变计时参数。

PSR J ν ν̇ ν̈ 参考纪元 数据时段 TOA Rms残差 χ2
r [d.o.f]

(s−1) (10−12 s−2) (10−24 s−3) (MJD) (MJD) 数目 (ms)

J0729−1448 3.97318845714(15) −1.7840(4) - 54263.0 54218 — 54309 11 0.32 5.23[8]
3.9731688132(5) −1.7824(4) - 54391.0 54333 — 54450 13 1.39 34.0[10]
3.97314824736(14) −1.7821(2) - 54525.0 54485 — 54565 8 0.21 2.34[5]
3.9731315102(3) −1.7837(4) - 54634.0 54597 — 54673 4 0.17 3.41[1]
3.9730918334(6) −1.79905(8) - 55059.0 54690 — 55429 49 13.2 18000[46]

J0742−2822 5.9964098032(3) −0.604567(3) 2.59(5) 52188.0 49364 — 55014 402 32.5 16900000[398]
5.99624713923(16) −0.605276(8) −29(3) 55315.0 55051 — 55579 79 0.97 26700[75]

J0834−4159 8.256502162607(19) −0.2918552(9) - 52347.0 51299 — 53395 64 1.00 23.5[61]
8.25645335747(3) −0.2918531(12) - 54283.0 53423 — 55145 56 0.887 27.9[53]

J0835−4510 11.196712768(4) −15.5997(2) 1326(33) 49985.0 49608 — 50364 59 14.9 47200[55]
11.1954495935(6) −15.60896(3) 1077(3) 50939.0 50387 — 51493 223 6.71 17100[219]
11.1935358060(14) −15.60146(3) 685(3) 52384.0 51577 — 53191 101 17.5 64800[97]
11.1919403172(6) −15.61563(6) 1219(7) 53585.0 53222 — 53948 44 1.63 780[40]
11.1906270383(6) −15.59475(3) 739(3) 54580.0 53989 — 55172 240 8.04 21500[236]

J0905−5127 2.88776598305(12) −0.20879(7) - 49425.0 49364 — 49488 6 0.25 5.64[3]
2.88776198459(6) −0.20845(3) - 49649.0 49560 — 49739 9 0.26 2.36[6]

2.88771636557(6) −0.2071686(11) −2.02(12) 52195.0 51526 — 52865 21 0.95 355[17]
2.88768278363(6) −0.2073986(12) 0.38(7) 54071.0 52998 — 55145 65 3.70 2790[61]

J1016−5857 9.3126315989(4) −6.990896(13) 78(1) 51913.0 51299 — 52527 97 3.28 1830[93]
9.3115113267(6) −6.994765(11) 122.4(5) 53791.0 52571 — 55011 134 15.3 27700[130]
9.3106478766(6) −7.00431(5) 133(18) 55250.0 55072 — 55429 19 0.78 64.8[15]

J1048−5832 8.0873027360(12) −6.27372(4) 76(5) 48418.0 47910 — 48928 60 10.6 52500[56]
8.08699243910(13) −6.27060(14) - 48991.0 48957 — 49025 9 0.09 3.85[6]
8.0865150443(16) −6.28276(4) 136(3) 49914.0 49043 — 50786 90 24.0 1170000[86]
8.085529089(3) −6.27007(5) 169(4) 51743.0 50792 — 52696 91 48.0 8580000[87]
8.0847483076(11) −6.27386(5) 181(7) 53212.0 52771 — 53653 35 6.29 96600[31]
8.0842772583(18) −6.26424(9) 223(12) 54082.0 53680 — 54486 34 7.37 393000[30]
8.0838894263(12) −6.28529(6) 98(12) 54843.0 54505 — 55183 34 4.42 214000[30]

J1052−5954 5.5372526159(4) −0.61341(11) - 54352.0 54220 — 54485 12 1.25 8.34[9]
5.537221559(1) −0.6179(1) - 54982.0 54504 — 55460 42 25.7 1920[39]

J1105−6107 15.8248209436(12) −3.95900(6) −108(8) 49995.0 49589 — 50402 41 2.54 2590[37]
15.8245012491(16) −3.96232(4) 38(6) 50942.0 50434 — 51451 108 6.19 17400[104]
15.823737653(2) −3.96361(4) 13(2) 53217.0 51744 — 54690 99 28.0 661000[95]
15.8231268298(20) −3.96587(13) −11(30) 55002.0 54733 — 55272 38 3.38 13200[34]
15.8230116650(6) −3.96652(9) 319(81) 55382.0 55304 — 55461 11 0.13 35.9[7]

J1112−6103 15.3936495872(5) −7.45479(4) −24(11) 51055.0 50850 — 51261 50 0.67 6.61[46]
15.3927981288(7) −7.471152(13) 222(1) 52417.0 51529 — 53307 58 5.26 904[54]
15.3916094863(18) −7.47676(3) 242(3) 54286.0 53367 — 55207 70 15.1 6410[66]

J1119−6127 2.45326884390(8) −24.211160(7) 700(2) 51121.0 50852 — 51392 57 1.08 7.46[53]
2.4507184171(3) −24.142246(5) 626.2(4) 52342.0 51405 — 53279 149 21.04 3800[145]
2.447759374(7) −24.0581(3) 1045(33) 53763.0 53306 — 54220 49 86.0 69100[45]
2.445356612(16) −23.9863(5) 1585(43) 54921.0 54268 — 55576 93 762 1940000[89]

J1301−6305 5.4190840865(3) −7.82942(1) 248(2) 51420.0 50941 — 51901 62 3.61 17.1[58]
5.418270453(1) −7.84262(3) 282(2) 52658.0 51946 — 53371 51 17.0 421[47]
5.417207268(1) −7.833490(18) 276(2) 54249.0 53395 — 55104 64 20.2 580[60]

J1341−6220 5.1728688502(4) −6.76072(4) 645(9) 49766.0 49540 — 49992 16 1.05 23.1[12]
5.17263893435(17) −6.77137(3) 167(9) 50174.0 50026 — 50322 16 0.36 4.75[12]
5.1724951732(7) −6.76951(12) 356(93) 50420.0 50341 — 50501 13 0.42 9.74[9]
5.1723882419(4) −6.76865(7) 484(74) 50603.0 50537 — 50670 17 0.31 8.02[13]
5.1722099750(5) −6.76992(5) 87(11) 50914.0 50696 — 51133 48 1.89 265[44]
5.1719833589(3) −6.76796(4) 308(13) 51303.0 51155 — 51451 8 0.41 10.9[4]
5.1716336852(6) −6.76774(8) −63(36) 51911.0 51782 — 52041 16 0.93 68.5[12]
5.1714729568(9) −6.7725(9) - 52190.0 52145 — 52235 4 0.48 57.6[1]
5.171283363(4) −6.7866(3) −803(63) 52518.0 52266 — 52771 17 11.8 11700[13]
5.170994398(12) −6.7534(8) −2120(269) 53013.0 52804 — 53222 15 32.0 188000[11]
5.1708006160(7) −6.7484(3) - 53347.0 53241 — 53455 9 2.01 640[6]
5.170541851(19) −6.7618(8) −177(181) 53799.0 53488 — 54112 19 71.7 26.4[11]
5.1702517491(3) −6.76414(4) 365(14) 54297.0 54144 — 54451 15 0.58 189[11]
5.1700342469(7) −6.76214(7) 287(22) 54672.0 54486 — 54860 15 1.71 189[11]
5.169858206(3) −6.7592(4) 3044(251) 54976.0 54881 — 55072 10 1.90 362[6]
5.16968689489(14) −6.764590(16) 109(5) 55282.0 55104 — 55461 20 0.45 13.5[16]

– 54 –



第三章一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

表 3.3 续表

PSR J ν ν̇ ν̈ 参考纪元 数据时段 TOA Rms残差 χ2
r [d.o.f]

(s−1) (10−12 s−2) (10−24 s−3) (MJD) (MJD) 数目 (ms)

J1412−6145 3.17232313958(4) −0.9928240(13) 3.80(17) 51353.0 50850 — 51858 45 0.79 2.59[41]
3.1721466685(3) −0.997048(3) 7.00(9) 53669.0 51879 — 55461 114 28.1 4270[110]

J1413−6141 3.5012521433(5) −4.08114(8) - 51055.0 50850 — 51261 26 7.20 36.7[23]
3.5011397601(19) −4.0842(8) - 51374.0 51294 — 51454 9 5.52 21.8[6]
3.50105387384(14) −4.08410(5) - 51627.0 51472 — 51782 24 0.90 3.02[21]
3.5009433012(4) −4.08332(7) −350(40) 51941.0 51844 — 52039 16 0.79 3.21[12]
3.5007434868(4) −4.084389(14) 107(3) 52515.0 52145 — 52886 27 3.05 60.9[23]
3.5005683237(18) −4.0871(3) −1648(218) 53012.0 52925 — 53101 6 1.61 35.9[2]
3.5003276299(11) −4.08149(4) 53(4) 53708.0 53150 — 54268 36 17.5 1470[32]
3.4999222810(7) −4.077751(19) 33(2) 54882.0 54303 — 55461 54 14.0 630[50]

J1420−6048 14.6675125451(3) −17.83946(3) 651(7) 51311.0 51100 — 51523 26 0.37 15.5[22]
14.666147261(2) −17.83559(11) 964(12) 52207.0 51678 — 52737 80 13.9 17000[76]
14.6645795787(12) −17.86112(6) 599(7) 53243.0 52771 — 53716 77 6.43 3690[73]
14.6631475381(9) −17.85577(3) 945(5) 54183.0 53734 — 54633 38 2.20 599[34]
14.6618531329(16) −17.84922(8) 1552(14) 55031.0 54672 — 55391 46 4.95 2.91[42]
14.6612348736(20) −17.90(12) - 55445.0 55429 — 55461 5 0.15 4.40[2]

J1452−6036 6.451956870952(9) −0.060343(1) - 54635.0 54220 — 55051 35 0.16 52.2[32]
6.451953766111(19) −0.060447(5) - 55266.0 55072 — 55461 17 0.12 33.4[14]

J1453−6413 5.571461007545(8) −0.08520253(5) 0.0659(19) 52608.0 50669 — 54548 117 0.29 643[113]
5.571444247574(7) −0.0852032(9) - 54885.0 54566 — 55206 28 0.09 237[25]

J1531−5610 11.87624700867(4) −1.938066(6) - 51448.0 51215 — 51680 31 0.15 4.98[28]
11.8759122954(11) −1.947567(11) 22.0(4) 53621.0 51782 — 55461 130 38.7 331000[126]

J1614−5048 4.31760554(1) −9.1754(2) 366(13) 48848.0 47910 — 49784 100 447 2740000[96]
4.316214218(3) −9.22347(7) 118(5) 50635.0 49819 — 51451 171 95.5 632000[167]
4.314824505(11) −9.1601(3) 366(32) 52385.0 51782 — 52989 43 159 3800000[39]
4.313373849(7) −9.17841(7) −48(5) 54248.0 53036 — 55461 100 282 4330000[96]

J1646−4346 4.3173283630(18) −2.095392(11) 32.8(3) 50857.0 47913 — 53803 258 294 1080000[254]
4.3166537681(7) −2.091929(20) 109(2) 54610.0 53949 — 55273 47 13.1 718[43]

J1702−4310 4.15729055112(16) −3.864815(4) 40.25(14) 52498.0 51223 — 53774 76 7.49 1100[72]
4.1565459054(7) −3.869325(18) 68(2) 54786.0 54112 — 55461 49 13.4 1550[45]

J1709−4429 9.76127199222(13) −8.863764(4) 123.9(8) 48327.0 47910 — 48746 46 0.56 487[42]
9.7599091027(9) −8.856175(12) 185.7(6) 50132.0 48813 — 51451 197 27.4 911000[193]
9.758422208(3) −8.8516(1) 595(11) 52091.0 51524 — 52659 36 17.1 1280000[32]
9.7571959786(15) −8.85730(3) 223(2) 53730.0 52772 — 54689 78 22.6 1880000[74]
9.7561600146(18) −8.86627(8) 397(13) 55119.0 54732 — 55507 38 8.42 157000[34]

J1718−3825 13.39192401122(9) −2.3679369(7) 25.38(3) 52890.0 50878 — 54903 146 2.85 1500[142]
13.39144806554(9) −2.362796(5) 16(2) 55219.0 54931 — 55507 18 0.14 7.09[14]

J1730−3350 7.170087711(1) −4.35574(2) 85(2) 51303.0 50539 — 52069 69 11.5 35900[65]
7.1691594382(12) −4.362960(14) 56.8(6) 53826.0 52145 — 55507 113 58.6 651000[109]

J1731−4744 1.20511216181(5) −0.2382630(12) 18.89(12) 48773.0 48184 — 49363 21 0.41 8.58[17]
1.20508590680(7) −0.2376693(20) 1.95(18) 50059.0 49415 — 50703 41 3.04 6460[37]
1.20505448010(3) −0.2375479(7) 1.40(4) 51590.0 50722 — 52458 60 1.53 2230[56]
1.20502531605(4) −0.2376213(13) 3.68(16) 53018.0 52484 — 53554 36 1.61 706[32]
1.204993924876(15) −0.2374356(6) - 54548.0 53589 — 55507 64 1.96 23500[61]

J1737−3137 2.21990926991(9) −0.68317(5) - 54286.0 54221 — 54351 10 0.33 0.75[7]
2.21987416781(9) −0.684329(8) - 54930.0 54353 — 55507 49 8.16 141[46]

J1740−3015 1.648184042812(13) −1.265524(4) - 50798.0 50669 — 50927 42 0.26 82.3[39]
1.64809155129(19) −1.266547(13) - 51665.0 50987 — 52344 27 19.8 399000[24]
1.6479812921(9) −1.26564(5) 125(98) 52675.0 52361 — 52989 19 13.0 179000[15]
1.64786917225(7) −1.266266(2) 13.49(18) 53728.0 53036 — 54420 48 2.16 26600[44]
1.64774895802(16) −1.264817(7) 11(2) 54828.0 54450 — 55206 37 3.65 134000[33]
1.64769409872(4) −1.266147(5) 70(3) 55370.0 55234 — 55507 17 0.24 625[13]

J1801−2304 2.4051703923(3) −0.65365(4) - 48176.0 47911 — 48442 16 3.19 23.0[13]
2.40512164856(9) −0.653541(3) 2.8(3) 49054.0 48465 — 49643 61 3.26 21.5[57]
2.40507528156(11) −0.65348(5) - 49878.0 49730 — 50026 11 0.93 5.07[8]
2.4050548970(3) −0.65345(4) 29(19) 50240.0 50117 — 50363 25 1.19 7.83[21]
2.40502945211(8) −0.653426(7) 40(2) 50694.0 50462 — 50927 83 1.32 8.79[79]
2.4049822461(6) −0.65254(3) 12(3) 51531.0 51021 — 52041 20 7.93 464[16]
2.40491876991(6) −0.653179(5) - 52684.0 52145 — 53223 17 2.22 45.8[14]
2.40482774696(6) −0.653049(1) 2.44(7) 54318.0 53307 — 55330 73 3.72 37.5[69]
2.40476474326(9) −0.65292(5) - 55435.0 55364 — 55507 5 0.22 0.24[2]
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表 3.3 续表

PSR J ν ν̇ ν̈ 参考纪元 数据时段 TOA Rms残差 χ2
r [d.o.f]

(s−1) (10−12 s−2) (10−24 s−3) (MJD) (MJD) 数目 (ms)

J1801−2451 8.0071549008(15) −8.17840(11) 369(32) 49171.0 48957 — 49386 17 2.71 1020[13]
8.006538717(1) −8.19043(3) 387(3) 50064.0 49482 — 50646 81 8.59 8550[77]
8.005640187(4) −8.18049(8) 505(9) 51348.0 50656 — 52041 97 41.5 234000[93]
8.004835195(4) −8.19614(13) 365(19) 52529.0 52069 — 52990 32 20.7 71900[28]
8.0039126298(19) −8.17244(5) 146(4) 53834.0 53036 — 54633 58 26.5 73400[54]
8.0030506682(6) −8.19273(3) 297(4) 55089.0 54671 — 55507 46 3.69 928[42]

J1803−2137 7.48329875057(11) −7.48842(10) - 50709.0 50669 — 50750 16 0.12 9.17[13]
7.4824185508(11) −7.50199(1) 265.7(6) 52101.0 50779 — 53423 96 27.2 427000[92]
7.480876011(3) −7.50784(4) 251(3) 54526.0 53524 — 55530 70 45.4 696000[66]

J1809−1917 12.08488375958(18) −3.727797(2) 37.74(12) 52012.0 50782 — 53242 57 1.99 365[53]
12.0841325570(8) −3.730742(11) 42.1(7) 54404.0 53279 — 55530 77 9.95 5960[73]

J1825−0935 1.3003898596(5) −0.088534(7) −1.4(5) 52978.0 51844 — 54112 69 46.3 578000[65]
1.30037753992(5) −0.0888195(16) 3.60(18) 54608.0 54144 — 55073 16 0.32 485[12]

J1826−1334 9.8548791982(16) −7.277563(15) 126(1) 51967.0 50749 — 53187 86 24.9 180000[82]
9.85391251222(15) −7.264712(11) 69(4) 53506.0 53279 — 53734 17 0.21 23.4[13]
9.8532263358(19) −7.29885(5) 153(3) 54650.0 53770 — 55530 71 28.2 107000[67]

J1835−1106 6.02730411248(17) −0.74791(6) - 52068.0 51945 — 52191 9 0.47 395[6]
6.0271868732(8) −0.74881(1) 8.7(4) 53882.0 52234 — 55530 96 39.5 1210000[92]

J1841−0524 2.243267777344(15) −1.175696(4) - 53813.0 53619 — 54008 8 0.19 0.09[5]
2.24322183389(19) −1.175543(14) 8(4) 54266.0 54048 — 54485 18 1.34 2.06[14]
2.24314896191(9) −1.175947(3) 11.4(37) 55006.0 54506 — 55507 37 1.96 4.40[33]

脉冲星的数据之后，我们一共证认了107个跳变。通过与ATNF Pulsar Catalogue

glitch table比较，我们发现有46个为新的发现。在指数恢复方面，我们为27个

跳变证认出这种恢复过程。另外，在与ATNF Pulsar Catalogue glitch table比较之

后，我们发现有22个跳变为以前报告过的，但是并没有能够由我们的数据再次

测出。主要的原因是我们的观测间隔往往比较长致使观测采样不够充分，从而

小幅度的跳变（比如，比例尺度∼ 10−9）常常很难测出。由于同样的原因，我

们测出的指数恢复的时标往往为几十至几百天，任何短时标的指数恢复可能已

经被错过了。在长期的衰减方面，我们在多数颗脉冲星中见到了明显的线性恢

复结构，并且为13个跳变拟合了∆ν̈p项。

表3.2示出了36颗跳变脉冲星的位置参数和自行参数。有28颗星的位置参数

来自ATNF Pulsar Catalogue。根据§3.3中所描述的方法，我们进一步为8颗脉冲

星拟合了位置参数。所有的自行参数均来自ATNF Pulsar Catalogue。表3.3列出

了跳变脉冲星的前，间和后跳变的计时解。此表中包含脉冲星在J2000系统下的

名称，ν，ν̇，ν̈，参考纪元，拟合的数据时段，TOA数目，后拟合方均根计时

残差和约化χ2。值得注意的是，由于一些脉冲星存在很显著的计时噪声，在拟

合中可能会在多处手动加入附加相位，这会导致比较大的方均根残差。对于这

样的情况，计时解只适用于所拟合的数据段，而不可用于向外推算。表格3.4给

出的是跳变参数。第二列给出跳变的序列号，相应的跳变发生纪元在第三列中
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示出。对于每一个跳变，第四列指出这个跳变是否为新的发现，字符“N”表

示是新的发现，字符“P”表示非新的发现。对于每一个跳变参数，有两个误差

被给出。第一对括号中给出的是TEMPO2 1 σ误差，如果考虑了跳变纪元不确定

性的误差与标准的TEMPO2给出的误差不同，那么则在第二对括号中给出。这里

著名误差均相对于参数的最后一位数字给出。表中的第11，12，13和14列分别

示出TOA数目，数据时段，后拟合方均根残差和约化χ2。

接下来，我们将详细介绍每一个跳变脉冲星，报告在其中测到的跳变事

件。对不同的跳变，我们引用它们的序号。读者可以根据序号，在表3.4中找到

对应的跳变发生纪元。在图3.5中，我们示出由我们的观测所测量的36颗跳变脉

冲星的脉冲频率与脉冲频率一阶导数的演化。

PSR J0729−1448 在我们的3年的数据时段中，我们测到了4次跳变。前

三次跳变比较小（∆νg/ν ∼ 10−8），而第四次跳变明显的比较大

（∆νg/ν ∼ 6 × 10−6）。对这四个跳变，以前已经有所报道 [118, 95]。

事实上，Parkes的数据不够充分，对于前三个小跳变的证认，我们参

考了Espinoza et al. (2011)的工作 [95]。由于同样的原因，我们不能够

量化ν̇的长期变化。Weltevrede et al. (2010)报告第四个大跳变的发生

时间为MJD 54711(21) [118]。我们的分析给出了一个更为准确的时间

为MJD 54681(9)，这个时间与Espinoza et al. (2011)给出的MJD 54687(3)相

一致 [95]。

PSR J0742−2822 (PSR B0740−28) 对于这颗跳变脉冲星，总共有七次跳变已
经被报道 [137, 138, 95]。我们对于这颗星有17年的数据。在我们的数

据中没有发现新的跳变事件。跳变1可以被很清楚的见到，但是由于

观测采样不充分的原因，我们无法测到我们的数据所包含的前四个跳

变事件。对于跳变1，Espinoza et al. (2011)给出∆ν̇/ν̇ ∼ −0.372，相应

于∆ν̇ ∼ 225× 10−15 s−2 [95]。我们的测量给出∆ν̇ ∼ −1× 10−15 s−2，在我

们的测量中ν̇显示出明显的噪声。

PSR J0834−4159 这颗脉冲星并没有在以前有过关于它的跳变事件的报告。在
我们的这项工作中，我们证认了一个小幅度的跳变。我们的观测一共涵盖

了关于这颗脉冲星的脉冲频率和脉冲频率变化率一阶导数的10年的演化。

我们发现在脉冲频率的残差∆ν和脉冲频率一阶导数ν̇中这颗脉冲星表现出

明显的噪声。并且，脉冲频率一阶导数ν̇在跳变事件之后，相对于跳变发

生之前表现出一点长期的变化。我们的观测数据当中，并没有显示出后跳
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变的指数恢复的情况。

PSR J0835−4510 (PSR B0833−45) 这颗Vela脉冲星总共在∼ 38年中被观测到

发生过16次跳变（如果读者想查阅Vela 脉冲星的全部的跳变时间的报

告，请参阅Jodrell Bank Glitch Catalogue或者是ATNF Pulsar Catalogue glitch

table）。在全部的这16次跳变事件中，有13次跳变事件的比例尺度大

于10−6。在我们的使用Parkes望远镜的对于这颗星的观测中，我们可以

描绘Vela脉冲星的脉冲频率和脉冲频率一阶导数的总共∼ 15年的演化。

我们的数据中一共显示了4个跳变事件，这些事件在以前已经有所报

道 [139, 99, 140, 101, 141, 142]。这4个跳变事件的幅度都比较大，比例尺

度∆νg/ν > 2 × 10−6。这4个跳变事件当中的每一个都展示出后跳变的指

数恢复和线性恢复。我们的测量显示脉冲频率二阶导数在任何一次跳变事

件之后都有很大的变化。在分析数据时，我们尝试拟合指数恢复和线性恢

复。但是，除去跳变3，我们不能够为其它的跳变拟合出脉冲频率二阶导

数的长期变化项∆ν̈p。这可能是由于在计时残差中存在的噪声引起的。接

下来，我们详细叙述这4次跳变事件。
对于跳变1，Wang et al. (2000)报告了一个指数恢复，时间常数为∼

916天。但是，后跳变的脉冲频率一阶导数ν̇的演化显示，指数恢复

在200天左右结束，后续的衰减较可能为线性恢复。对于计时残差的

拟和表明这个指数衰减的时标为∼ 185天，恢复比例Q为大约0.03。跳

变2曾经被一项高时间分辨率的计时观测项目所捕捉到 [101]。四个短

时标的指数恢复被观测到。其中，最短的一个只有大约1.2分钟。不

过，Parkes数据不够充分，不足以分辨出这些短时标的指数恢复。但是，

我们的数据明显表明了一个时标大约为100天的指数衰减的存在。拟和给

出Q ∼ 0.02，τd ∼ 125天。跳变3同样表现出了后跳变的指数恢复结构，并

且这个指数恢复可由Q ∼ 0.009和τd ∼ 37天来标度。最近观测到的跳变4也

表现出一个指数恢复的结构。我们的拟和显示衰减比例为Q ∼ 0.0119，时

标为τd ∼ 73天。
从Vela脉冲星的这四次跳变可以看出，后跳变行为被脉冲频率一阶

导数ν̇的线性恢复所主导。这样的线性恢复叠加在时标较短的指数恢复

结构上，并且一直保持到下一次跳变的发生。线性恢复由脉冲频率二阶

导数ν̈所表征。从表3.3中可以看出Vela脉冲星的ν̈较大，并且在跳变发生

后ν̈的变化也比较大。通过拟和计时残差得出∆ν̈p（拟和中连同所有其它

跳变参数）往往比较困难。因为，对于跳变参数的拟和常常涉及局部拟
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和，也就是说拟和时的数据段比较短。这就使得完整的线性恢复并没有被

包括在内。而且，拟和时还会有计时噪声的影响。这就很可能导致拟和值

与前/后跳变的ν̈的差不一致。在我们的分析中，跳变3表现为一个例子。

拟和给出∆ν̈p = 304(23) × 10−24 s−3，而表3.3给出前/后跳变的ν̈的变化量

为491(7)× 10−24 s−3。

PSR J0905−5127 这颗脉冲星是在Parkes南天脉冲星巡天项目中被发现的

[143]。目前还没有对于这颗星的跳变事件的报告。Parkes数据的总时段达

到大约16年，不过，其间存在一个长达∼ 4年的间隙。我们对于Parkes数

据的分析结果显示这颗星曾经经历过两次跳变。这两个跳变都比较小，

比例尺度为∼ 10−8。对于跳变1，我们的观测数据并不足以分析后跳变行

为。对于跳变2，我们没有观测到明显的后跳变的恢复过程。

PSR J1016−5857 这颗周期为107 ms的脉冲星可能与超新星遗迹G284.3−1.8成

协 [144]。对于这颗星Parkes的计时观测已经达到大约11年。两个跳变被观

测到。这两次事件很相似，相对尺度均大约为∼ 2 × 10−6，并且脉冲频率

一阶导数的相对变化∆ν̇g/ν̇都大约为4 × 10−3。对于跳变1，在ν̇中表现出

的前与后跳变的斜率不同表明伴随着跳变的发生有一个脉冲频率二阶导数

的长期变化量。拟和给出∆ν̈p ∼ 70 × 10−24 s−3，大致与表3.3给出的前/后

跳变的ν̈的差值相一致。对于跳变2，我们的观测并没有表现出后跳变的恢

复行为。

PSR J1048−5832 (PSR B1046−58) 这颗脉冲星是在针对银道面的20 cm巡天项

目中被发现的 [145]。随后的计时观测持续的在Parkes展开，到目前为

止，已经长达大约20年。Wang et al. (2000)和Urama (2002)已经公布了跳

变1，2，3的细节 [99, 146]。Weltevrede et al. (2010)发现了跳变6 [118]。在

这里，我们报告新发现的跳变4和5。跳变4比较大，相对尺度为∆νg/ν ∼
1.8× 10−6。跳变5要小很多，相对尺度只有∆νg/ν ∼ 2.5× 10−8。对于这两

次事件，在我们的观测中并没有表现出有后跳变的指数恢复的结构。
对于跳变2和3，Wang et al. (2000)将指数恢复项包括进去来拟和后跳

变行为，时间常数被分别假定为100天和400天 [99]。Urama (2002)层在高

时间分辨率的观测项目中检测到跳变3，捕捉到了两个后跳变的指数衰

减，时间常数分别为∼ 32天和∼ 130天。我们对于脉冲频率一阶导数ν̇的测

量显示出这一项表现出明显的噪声。对于跳变2，我们的拟和显示后跳变

的指数恢复可以由Q ∼ 0.026和τd ∼ 160天来表征。在这里需要注明，对于

– 59 –



3.4. 结果

这个跳变，由于只存在一次前跳变的ν̇测量，所以我们无法衡量ν̇的长期变

化。对于跳变3，我们的拟和显示Q ∼ 0.008且τd ∼ 60天。表3.3指示出，

除了跳变2，脉冲频率二阶导数ν̈非常显著，并且表现出在每次跳变之后都

有比较明显的变化。平均来看，PSR J1048−5832的ν̈以及其变化比Vela脉

冲星的要小大约一个量级。

PSR J1052−5954 对于这颗脉冲星的数据存在一个长约6年的间隙。图3.5中

所呈现的是在这个间隙之后的脉冲频率与脉冲频率一阶导数的演

化。Weltevrede et al. (2010)首先报告了发生在MJD ∼ 54495的跳变事

件 [118]。后跳变的数据表明了一个指数衰减的存在，并且一个长期

的自转减慢率|ν̇|的线性减少也同样存在。对于指数恢复的拟和表明，大
约0.067的跳变在∼ 46天内恢复。

PSR J1105−6107 这颗63 ms的脉冲星靠近超新星遗迹G290.1−0.8，且在伽玛射

线源2EG J1103−6106的误差圈内 [147]。目前，这个源已经被证认为伽玛

射线源2FGL J1105.6−6114 [148]。以前对于这颗脉冲星有过3次跳变事件

的报告 [99, 118]。
在图3.5中，我们示出这颗脉冲星的脉冲频率与脉冲频率一阶导

数∼ 16年以来的演化。我们确认以前对于跳变1和3的报告 [99, 118]。Wang

et al. (2000)曾经报告了一个小跳变，发生在MJD ∼ 50610 [99]。但是，我

们发现在这个时间附近的计时行为更有可能为计时噪声所主导。图3.5中

显示的跳变4和5为新发现的跳变事件。后跳变的计时行为表现出比较强的

噪声，没有明显的指数恢复的结构。但是，在跳变1，2和3之后，计时行

为表现出脉冲频率一阶导数ν̇的持续的增加。对于跳变4，目前的观测尚不

足以分析其后跳变的计时行为。

PSR J1112−6103 自从在Parkes多波束巡天项目中发现这颗脉冲星 [116]，这个

源已经在Parkes被观测了大约12年的时间。如图3.5所示，两个跳变事件被

观测到。这两个跳变都比较大，相对尺度为∆νg/ν ∼ 10−6。对于跳变1的

后跳变行为，观测到的脉冲频率一阶导数ν̇的变化表明了脉冲频率二阶

导数ν̈有一个明显的变化。拟和给出∆ν̈p ∼ 240 × 10−24 s−3。没有短期的

指数衰减被观测到。对于跳变2，一个长期的指数衰减被观测到，可以

由Q ∼ 0.022和τd ∼ 300天来表征。

PSR J1119−6127 PSR J1119−6127是 一 颗 年 轻 脉 冲 星 ， 与 超 新 星 遗

迹G292.2−0.5成协 [149]。图3.5给出了这颗脉冲星的脉冲频率与其一阶
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导数从1998年2月到2011年1月的演化。在这段时间当中，3次跳变被观测

到。跳变1比较小，相对尺度为∆νg/ν ∼ 4× 10−9。这个事件首先被Camilo

et al. (2000)报告 [132]。跳变2和3都比较大，并且有明显的指数和线性恢

复的特征。对于这两个事件，Weltevrede et al. (2011)已经给出了详尽的分

析 [150]。我们的结果与那里的相一致。

PSR J1301−6305 图3.5给出了这颗脉冲星从发现以来的11年里的脉冲频率ν与

脉冲频率一阶导数ν̇的演化情况。如图所示，我们观测到了两次较大的跳

变事件。跳变1具有比例尺度∆νg/ν ∼ 4.6 × 10−6，而跳变2的尺度大约为

这个值的一半。对于跳变1，一个指数衰减被观测到。拟和指出这个指数

衰减可以由Q ∼ 0.0049和τd ∼ 58天来表征。正像在图3.5所见到的，对于

这两次跳变，这颗脉冲星均表现出明显的线性恢复特征。表3.3给出由两

次跳变分开的三段间隔的脉冲频率二阶导数ν̈均约为250× 10−24 s−3。我们

发现由于计时噪声的影响，我们不能够拟和出∆ν̈p。

PSR J1341−6220 (PSR B1338−62) 这颗脉冲星与超新星遗迹G308.8−0.1成协

[151]，并且这个源已经被发现是一颗频繁发生跳变的脉冲星。Wang

et al. (2000)和Weltevrede et al. (2010)一共已经为这颗星报告过14次跳变

事件 [99, 118]。图3.5给出了从1994年7月到2010年9月的这颗星的脉冲频

率ν与脉冲频率一阶导数ν̇的演化，其间总共发生了17次跳变。在这里我们

报告9个新的跳变。对于跳变6，我们观测到了其后的指数恢复，这个恢复

的恢复比例为Q ∼ 0.0112，时间常数为τd ∼ 24天。不过，对于所有其它的

跳变，我们的观测不足以分析它们的后跳变行为。跳变1和2由Wang et al.

(2000)报道 [99]。不过，我们的20 cm数据不够充分，不足以测到这两个事

件。但是，观测频率为1700–2000 MHz的数据清晰的表明了这两个跳变的

存在。我们使用了由Wang et al. (2000)提供的DM值717.3 cm−3 pc来修正由

星际介质所导致的色散。

PSR J1412−6145 这颗星在Parkes多波束巡天项目中被发现 [116]。迄今为止，

对这颗星还没有关于跳变事件的报导。我们在这里报告一次大尺度的跳变

事件。这个跳变发生在2000年的11月，比例尺度为∆νg/ν ∼ 7.2 × 10−6。

如图3.5所示，在这次跳变之后存在明显的指数与线性恢复的结构。其中

的指数恢复可以由Q ∼ 0.00263和τd ∼ 60天来表征。这两个弛豫过程使得

在跳变发生时自转减慢率|ν̇|的增加得到部分恢复。
PSR J1413−6141 图3.5给出了这颗脉冲星在大约13年里的脉冲频率ν和脉冲频
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率一阶导数ν̇的演化，并且表明在这段时间内一共有7次跳变事件发生。在

这些跳变当中，有3个比较小，相对尺度为∆νg/ν ∼ 10−8。另外的4个要大

一些，相对尺度为∆νg/ν & 10−6。对于这些跳变，我们没有观测到后跳变

的指数恢复过程。表3.3给出，在最近的5次跳变之后，我们均测到了明显

的脉冲频率二阶导数值。对于跳变4，我们拟和了脉冲频率二阶导数的长

期变化，给出∆ν̈p = 491(42) × 10−24 s−3。从表3.3得出，脉冲频率二阶导

数ν̈的前/后跳变解的差值为457(40)× 10−24 s−3，这与拟和值是相一致的。

PSR J1420−6048 如图3.5所示，对于这颗脉冲星我们一共测到了5个跳变事

件。跳变4首先由Weltevrede et al. (2010)报告 [118]。所有的这5个跳变都比

较大，相对尺度为∆νg/ν ∼ 10−6。后跳变的脉冲频率一阶导数的演化表现

出线性恢复过程，并且在跳变发生之后ν̈发生了变化（见表3.3和3.4）。跳

变2表现出了后跳变的指数恢复过程，拟和给出恢复比例为Q ∼ 0.008，时

间常数为τd ∼ 99天。对于跳变5，目前的观测还不足以分析其后跳变的计

时行为。

PSR J1452−6036 这颗脉冲星在以前还没有过关于其发生跳变的报道。
在Parkes，在多波束巡天项目之后 [131]，对于这颗脉冲星的观测没有

持续的进行。一直到Fermi项目的启动，对于这颗星的观测，才重新开

始。因此，在我们的数据中存在一个长约5年的间隔。图3.5给出了我们测

得的脉冲频率ν与脉冲频率一阶导数ν̇的演化。我们测到了一个尺度比较小

的跳变，相对幅度为∆νg/ν ∼ 3 × 10−8。目前的观测尚不足以分析这个跳

变的后跳变计时行为。

PSR J1453−6413 (PSR B1449−64) 这颗脉冲星由Molonglo天文台发现并且还没

有关于跳变事件的报告 [152]。图3.5给出了我们测得的脉冲频率ν与脉冲

频率一阶导数ν̇在12年内的演化。我们测到了一个幅度很小的跳变，相对

尺度只有∆νg/ν ∼ 3× 10−10。由于数据不充分的原因，我们无法分析后跳

变的计时行为。

PSR J1531−5610 PSR J1531−5610尚无关于其跳变事件的报道。如图3.5所示，

我们测到了一个发生在MJD ∼ 51730（July 2000）的幅度比较大的跳

变。与PSR J1412−6145相似，这颗星在跳变发生时表现出了一个脉冲

频率一阶导数ν̇的偏置，在跳变发生之后表现出了指数恢复的结构以

及一个缓慢的长期的线性恢复结构。我们的拟和显示指数恢复过程可

以由Q ∼ 0.007和τd ∼ 76天来表征。在跳变之后的脉冲频率二阶导数
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为ν̈ ∼ 20× 10−24 s−3。

PSR J1614−5048 (PSR B1610−50) PSR J1614−5048已经在Parkes被观测了大

约20年的时间。图3.5示出了我们测到的两个跳变。这两次事件的幅度

都比较大，相对尺度为∆νg/ν > 6 × 10−6。这颗脉冲星表现出了非常显著

的计时噪声，在脉冲频率一阶导数ν̇中存在的大规模的涨落可以反映出这

一点。因此，两次跳变之间跨越完整数据段的相位连贯的计时解并不能够

得到。我们只能够分两段分别报告计时解（见表3.3）。跳变1已经由Wang

et al. (2000)报告，我们的测量结果（包括∆νg/ν 和∆ν̇g/ν̇）与那里给出的

相一致。跳变2是一个新的探测。脉冲频率二阶导数ν̈（见表3.3）存在非

常明显的变化，不过，需要注意的是这些测量值可能受到了计时残差的严

重影响。尽管如此，在跳变1之后，我们还是可以发现一个比较明显的线

性恢复过程，ν̈大约为200× 10−24 s−3。

PSR J1646−4346 (PSR B1643−43) 图3.5给出了这颗星的脉冲频率ν与脉冲频

率一阶导数ν̇在16年内的演化。我们测到了一个跳变，发生在MJD ∼
53875。这是一个中等尺度的跳变事件，相对幅度为∆νg/ν ∼ 8.8× 10−7。

在跳变1之前的脉冲频率一阶导数ν̇的演化中，我们可以见到比较明显的线

性增加。这可能是较早发生的跳变事件的线性恢复过程。

PSR J1702−4310 历史上还没有关于PSR J1702−4310的跳变事件的报道。我们

在这里报告这颗星的一次跳变事件。我们的观测显示，在跳变发生之

后伴随着指数恢复过程和线性恢复过程。而且，我们发现在跳变发生

之前的脉冲频率一阶导数ν̇ 的演化也表现出线性衰减的过程。跳变的发

生并没有使得ν̈有明显的变化。拟和显示，后跳变的指数恢复过程可以

由Q ∼ 0.023和τd ∼ 96天来表征。在跳变发生之前的数据段中存在一个为

期大约为3年的间隙。不过，我们发现这颗星所表现出的计时不规则性比

较小，使得我们可以找到跨越这个间隙的相位连贯的计时解。

PSR J1709−4429 (PSR B1706−44) PSR J1709−4429是一颗年轻的脉冲星，与超

新星遗迹G343.1−2.3成协 [153]。图3.5给出了这颗脉冲星的脉冲频率ν与

脉冲频率一阶导数ν̇在20年内的演化。一共有4次跳变事件被测到。这

些跳变的幅度都比较大，相对尺度为∆νg/ν > 1 × 10−6。Johnston et al.

(1995)和Weltevrede et al. (2010)已经报告了跳变1和4 [154, 118]。但是，目

前还没有关于后跳变行为的报告。如图3.5所示，这4次事件的后跳变行

为均表现出指数和/或线性恢复过程，显著的脉冲频率二阶导数的变化在
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前3次跳变发生之后都有所发生（见表3.3）。我们发现所测得的指数恢复

的恢复比例都比较小，均大约为0.01，并且事件常数都大约为100天（参

见表3.4）。

PSR J1718−3825 这颗星还不曾有过跳变事件的报告。图3.5给出了这颗星13年

内的脉冲频率ν与脉冲频率一阶导数ν̇的演化。我们测到了一次跳变事件，

发生在MJD ∼ 54910。这个跳变的幅度比较小，相对尺度只有∆νg/ν ∼
2× 10−9。

PSR J1730−3350 (PSR B1727−33) 这颗星曾经有过两次跳变事件的报告，分别
发生在MJD ∼ 48000和MJD ∼ 52107 [154, 95]。这两个跳变的幅度都比较

大，相对尺度为∆νg/ν > 3 × 10−6。图3.5示出了MJD ∼ 52107跳变。在跳

变发生之后伴随有明显的指数恢复与线性恢复过程。指数恢复的比例比较

小，只有大约0.01，时间常数约为100天。

PSR J1731−4744 (PSR B1727−47) PSR J1731−4744在Molonglo脉冲星巡天项目

中被发现 [155]。在这个脉冲星中已经测到过3个跳变事件 [156, 99, 95]。

图3.5一共示出4次跳变事件。跳变1，2和3为以前报告过的跳变事件。

跳变4 为一次新的探测。跳变1和3的相对尺度为∆νg/ν ∼ 1 × 10−7，而

跳变2和4的相对尺度为∆νg/ν ∼ 3 × 10−9。我们发现在跳变3之后存在

一次指数恢复过程，该过程可以由Q ∼ 0.073和τd ∼ 210天来表征。在

每一次跳变之后似乎都存在一点线性恢复的迹象，尽管脉冲频率一

阶导数ν̇表现出明显的噪声。脉冲频率二阶导数ν̈的测量值都比较小，

在1× 10−24 s−3到20× 10−24 s−3之间变化。对于跳变2，Wang et al. (2000)给

出的跳变发生时间为MJD 50703(5)。我们通过假设跳变发生时脉冲相位保

持连贯定出脉冲发生时间为MJD 50715.9(8)。

PSR J1737−3137 自从Parkes多波束巡天项目的观测结束之后 [126]，对于PSR

J1737−3137的观测直到Fermi项目的启动才重新开始。因此，在数据当

中存在一个长约7年的间隙。对于这颗脉冲星，已经有3次跳变事件的报

道 [118, 95]。如图3.5所示，最近的一次跳变事件被我们的观测所探测到。

这个跳变的幅度比较大，相对尺度为∆νg/ν ∼ 10−6。从我们得到的对于脉

冲频率一阶导数ν̇的测量来看，在跳变发生时ν̇很有可能存在一个很明显的

增加，并且这个增量可能为后续的指数与线性衰减所恢复。不过，我们的

数据不够充分，还不足以对此进行确认。

PSR J1740−3015 (PSR B1737−30) PSR J1740−3015由Clifton & Lyne (1986)发现
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[157]。这颗脉冲星被发现是发生跳变事件最为频繁的脉冲星之一。在过

去的25年当中，已经有31次跳变事件被发现。图3.5给出了我们对于这颗

星的13年的观测。实际上，在这13年当中，这颗星已经有过17次跳变事

件的记录 [146, 158, 138, 159, 94, 118, 95]。但是，由于我们对于这颗星的观

测采样非常的低，所以只有5次幅度比较大的跳变事件可以探测到。其

中，跳变5是一个新发现的事件。这次跳变的幅度比较大，相对尺度达

到∆νg/ν ∼ 2.7 × 10−6。这是在这颗星当中测到的最大的一个跳变。在

这5个测到的跳变之后，我们均能发现线性衰减存在的迹象。但是，我们

无法测到指数衰减。如果这样的衰减过程存在的话，那么时标很可能小于

几十天。

PSR J1801−2304 (PSR B1758−23) 在过去的24年里，PSR J1801−2304被发现一

共发生过9次跳变 [160, 161, 99, 158, 94, 95]。图3.5给出了脉冲频率ν与脉

冲频率一阶导数ν̇在∼ 20年内的变化。由图可见，一共有8次跳变事件

被探测到，其中最近的一次为新的发现。这个跳变比较小，相对幅度

为∆νg/ν ∼ 4 × 10−9。对于跳变4，Wang et al. (2000)拟合了一个指数恢

复项，时间常数被假定为100天。但是，我们的观测表明后跳变的计

时行为由一个线性衰减过程所主导，测量得到的脉冲频率二阶导数

为ν̈ ∼ 40× 10−24 s−3。

PSR J1801−2451 (PSR B1757−24) PSR J1801−2451是一颗周期为124 ms的脉冲

星。它位于一个致密的射电星云的中心附近，并且整个星云处于超新

星遗迹G5.4−1.2的西侧 [162]。图3.5给出了脉冲频率ν与脉冲频率一阶导

数ν̇在∼ 18年内的演化，一共有5个跳变被测到。这些跳变事件已经有所公

布 [163, 99, 118, 95]。对于脉冲频率一阶导数的测量显示，后跳变的计时行

为很可能为线性恢复过程所主导，不过指数恢复可能同时存在 [163, 99]。

在我们的工作中，我们为跳变3和5拟合了指数恢复项，结果显示跳变3可

以由Q ∼ 0.025和τd ∼ 200天来表征，跳变5可以由Q ∼ 0.0065和τd ∼ 25天

来表征。

PSR J1803−2137 (PSR B1800−21) PSR J1803−2137是一颗133 ms的脉冲星，特

征年龄为15 kyr。在这颗脉冲星中，已经测到了4次跳变 [161, 99, 158, 94,

95]。图3.5示出了我们测到的两次跳变事件。这两次跳变都表现出了明

显的线性衰减过程，并且斜率比较接近。与此同时，指数形式的恢复过

程也被发现伴随着这两次跳变事件。对于跳变1，Wang et al. (2000)使用

– 65 –



3.4. 结果

一个短时标（τd ∼ 18天）和一个较长时标（τd ∼ 850天）的指数恢复项

来刻画后跳变的计时行为 [99]。我们发现，实际上，在这次跳变之后有

两个时标较短的指数恢复过程相伴随，一个的时间常数大约为12天，另

一个69天。更进一步的弛豫由线性衰减过程所主导。对于跳变2，Yuan

et al. (2010)测到了一个指数恢复过程，恢复比例为Q ∼ 0.009，时间常数

为τd ∼ 120天。我们的分析与他们的相一致，恢复比例为Q ∼ 0.0063，时

间常数为τd ∼ 135天。

PSR J1809−1917 这颗脉冲星曾经有过一次跳变事件的报告 [95]。图3.5给出了

脉冲频率ν与脉冲频率一阶导数ν̇ 在∼ 12年内的演化，表明了以前探测到

的这一次跳变。这个跳变的幅度比较大，相对尺度为∆νg/ν ∼ 1.6×10−6。

后跳变计时行为中的指数与线性恢复过程被我们清晰的观测到。拟合给出

指数恢复过程可以由Q ∼ 0.006和τd ∼ 125天来描述。在跳变发生之前，脉

冲频率一阶导数ν̇表现出线性恢复的特征，这可能是先前发生的一次跳变

所导致的恢复过程。在跳变发生之后，线性恢复过程依然清晰可见，脉冲

频率二阶导数比跳变发生前略小。不过，这个变化并不是很大，前/后跳

变的计时解均有ν̈ ∼ 35× 10−24 s−3。

PSR J1825−0935 (PSR B1822−09) 这颗脉冲星由Davies et al. (1972)发现 [164]。

到目前为止，一共有8个跳变被发现，其中，6个为“慢”跳变事件

[104, 106, 94, 95]。在观测上，Lyne et al. (2010)发现这些慢跳变过程可能体

现了磁层的一种“双态”过程 [165]。图3.5给出了脉冲频率ν与脉冲频率一

阶导数ν̇在9年内的变化。在这段时间里，实际上这颗星被发现经历过3次

慢跳变事件 [104, 106, 94]。由于观测得不充分，使得我们无法测到这3个事

件。利用现有的数据，我们测到了一个“正常”跳变事件。这个跳变的尺

度中等，相对幅度为∆νg/ν ∼ 1.3× 10−7。但是，一个为期大约500天的数

据间隙存在于跳变之后，使得我们无法分析这个跳变的后跳变行为。不

过，这个跳变已经由Yuan et al. (2010)做出了详细的分析 [94]。

PSR J1826−1334 (PSR B1823−13) 这颗脉冲星已经被报道发生过5次跳变 [161,

94, 95]。图3.5给出了脉冲频率ν和脉冲频率一阶导数ν̇在大约13年里的演

化。由图可见，我们的观测探测到了两次跳变事件。这两个事件已经

有所报道。对于跳变1，我们的在跳变发生前的最后一次观测是在MJD

∼ 53186，在跳变发生后的第一次观测是在MJD ∼ 53279。Espinoza et al.

(2011)指出实际上在这段时间间隔里，有两个跳变发生。这两个事件都非
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常小，一个发生在MJD ∼ 53206，相对幅度为∆νg/ν ∼ 0.6× 10−9，一个发

生在MJD ∼ 53259，相对幅度为∆νg/ν ∼ 3× 10−9 [95]。跳变2要大很多，

并且也已由Yuan et al. (2010)和Espinoza et al. (2011)报道 [94, 95]。我们在

跳变2之后测到了一个指数衰减过程，衰减比例为Q ∼ 0.007，时间常数

为τd ∼ 80天。

PSR J1835−1106 图3.5给出了PSR J1835−1106在10年的时间里的脉冲频率ν与

脉冲频率一阶导数ν̇的演化。我们测到了一个幅度比较小的跳变，相对尺

度为∆νg/ν ∼ 1.6× 10−8。这个事件也已经被Zou et al. (2004)和Espinoza et

al. (2011)观测到 [104, 95]。如图3.5所示，后跳变的脉冲频率残差表现出一

个明显的三次曲线，意味着一个可以测量的脉冲频率三阶导数
...
ν。对相位

残差的拟合显示这一项为
...
ν = 1.58(13) × 10−31 s−4。这个显著的高阶频率

导数表明了脉冲星转动中存在的噪声过程。有可能这颗脉冲星中也存在磁

层的双态过程，影响了脉冲频率一阶导数ν̇ [165]。

PSR J1841−0524 这颗脉冲星已经被发现发生过3次跳变 [95]。前两个比较小，

相对幅度为∆νg/ν & 2 × 10−9。最近的一次跳变事件比较大，相对幅

度为∆νg/ν ∼ 10−6。Parkes数据存在一个间隙，从MJD ∼ 52570到MJD

∼ 53619。因此，我们无法探测到发生在MJD ∼ 53562的跳变。图3.5给出

了这颗脉冲星在最近5年的脉冲频率ν与脉冲频率一阶导数ν̇的演化。可以

发现，至少对跳变2来说，后跳变的计时行为表现出了一个线性衰减过

程。
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3.4. 结果
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第三章一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

3.5 讨论

在上一个小节，我们报告了在165颗脉冲星的计时残差中搜索跳变事件的结

果。一共有107次跳变被发现，并且46个事件为新的发现。这些新的发现中的多

数为南天脉冲星中的跳变事件，这是北天的计时观测所无法探测的。不过，因

为我们的数据采样的频率比较低，使得我们无法测到以前已经被报告过的22个

跳变事件，这些事件的幅度往往比较小，相对尺度在10−10到10−8之间。对于跳

变发生时所引起的脉冲频率一阶导数的变化∆ν̇g的测量同样非常依赖于观测采

样。短时标的瞬态的指数衰减很容易被错过，而导致对∆ν̇g测量的不确定。对

于一些跳变，我们测量的∆ν̇g与文献当中公布的结果不很一致。

总体来说，后跳变的计时行为表现出两种类型的恢复过程。一种是时标较

短的指数恢复过程，通常由恢复比例Q和时间常数τd来表征。一种是时标比较

长的线性恢复过程，通常用后跳变的脉冲频率二阶导数ν̈来表征。这两种恢复过

程都可以由观察后跳变的脉冲频率一阶导数的演化来鉴别。对于大多数情况，

我们的观测采样限制了我们对于时标小于20天的指数恢复过程的探测。不过，

我们在27次跳变当中明确的观测到了后跳变的指数恢复过程，时标在12到300天

之间。对于超过90%的跳变，我们均可以测量到脉冲频率二阶导数。多数情况

下，脉冲频率一阶导数的斜率在跳变发生前后变化不是很大，所以∆ν̈p不能够

被得到。对于13个跳变，斜率的变化比较显著，我们因而拟合了∆ν̈p。

我们发现的新的46次跳变事件使得我们能够进一步研究跳变事件的分布和

后跳变的计时行为。在下面的两个小节里，我们将就这两个问题分别进行讨

论。

3.5.1 跳变的分布

在图3.6中，我们给出跳变尺度分布的直方图。其中，上图关于跳变的相

对尺度∆νg/ν。我们的结果显示，以前所发现的双峰分布被得到了进一步的

确认 [99, 94, 95]。在这个分布中的第一个峰在大约2 × 10−9处，第二个峰在大

约10−6处。我们的观测主要对于第二个峰有贡献。由于我们的观测采样往往

不够充分，探测相对尺度小于10−9的跳变往往比较困难。正如Espinoza et al.

(2011)和其他作者注意到的，这个分布的左边缘非常强烈的受到观测采样的限

制。小尺度跳变的数目可能非常庞大，而导致在真实的尺度分布中，现在所看

到的小尺度对应的峰可能不会存在。但是，在分布当中所呈现的在10−7处的下
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J0729−1448和J0742−2822中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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第三章一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

图 3.5 PSRs J0834−4159和J0835−4510中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J0905−5127和J1016−5857中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1048−5832和J1052−5954中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1105−6107和J1112−6103中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1119−6127和J1301−6305中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J1341−6220和J1412−6145中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1413−6141和J1420−6048中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1452−6036和J1453−6413中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1531−5610和J1614−5048中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。

– 81 –



3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J1646−4346和J1702−4310中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1709−4429和J1718−3825中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J1730−3350和J1731−4744中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1737−3137和J1740−3015中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J1801−2304和J1801−2451中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1803−2137和J1809−1917中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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3.5. 讨论

图 3.5 PSRs J1825−0935和J1826−1334中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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图 3.5 PSRs J1835−1106和J1841−0524中的跳变。上子图显示脉冲频率残差，∆ν，由扣
除通过第一个前跳变解中的ν和ν̇所推算得到的脉冲频率而得来；中子图将对于脉冲频率残
差∆ν的表示进行了放大，通过将间跳变（或后跳变）的均值扣除得到；下子图显示脉冲频
率一阶导数ν̇。图中垂直的虚线指示出跳变发生的时间，虚线顶端的数字为在本工作的数据
当中所测到的跳变的序号。
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沉是非常明显的并且暗示着可能存在两种可以导致跳变事件发生的机制。正如

在前面提到过的，小幅度的跳变可能是壳层破碎导致的星震产生的而大幅度的

跳变可能是壳层当中的超流体向星体转移角动量产生的。跳变的相对尺度同时

被跳变的绝对尺度和脉冲星的脉冲频率所影响。在图3.6的下子图中，我们画出

跳变的绝对幅度∆νg的直方图。由图可见，跳变的绝对幅度的分布同样表现出

一个双峰分布的模式，或者说至少在小和大的跳变之间，分布存在一个下沉。

有意思的是，在绝对尺度的分布中，大跳变比在相对分布中表现的要窄，而小

跳变在绝对尺度的分布中比在相对尺度的分布中要宽。在绝对分布图中，大跳

变的很窄的尖峰主要由两颗星贡献，即PSR J0537−6910和PSR J0835−4510。这

两颗脉冲星有非常频繁的跳变而且多数跳变的绝对幅度为大约20 Hz。但是它们

的脉冲频率却相差6倍。

图3.7为一组周期—周期导数（P − Ṗ）图。图中表现了6个与跳变相关的物

理量。对于以前公布的跳变事件，我们参考ATNF Pulsar Catalogue glitch table。

六个子图依次表示：a)一脉冲星中测到的跳变的数目Ng，b)平均到每一年的跳

变数目Ṅg，c) 相对幅度∆νg/ν，d) 绝对幅度∆νg，e) 方均根相对幅度，f) 由相

对幅度的均值归一化的方均根相对幅度。对于子图c)和d)，如果某一脉冲星有多

次跳变，那么我们选择最大值。在每一张子图中，标记（圆圈或三角形）的尺

寸是相应物理量大小的线性函数。线性函数由一个斜率和一个常数决定。对于

图3.7中的各个子图，我们通过调整斜率与常数值来为标记给出合适的尺寸。

表3.5具体给出了观测到的跳变的数目，观测时间范围和跳变发生的频率

（或平均到一年内的跳变数目）。现在已经发现有7颗脉冲星发生过10次（含）

以上的跳变。对这些脉冲星，图3.8给出了跳变相对幅度的时间序列。而且，这

些脉冲星也已在图3.7中被数字标出。

根据以上得到的这些观测结果，我们可以作出如下结论：

• 跳变现象多发生于特征年龄在103至105年之间的脉冲星，观测到的具

有10次以上跳变记录的7颗脉冲星的特征年龄均在这个范围内。如果在磁

偶极模型的假设下，这7颗脉冲星的磁场在∼ 1012到∼ 1013 G之间。但是，

观测表明尽管对于有些年轻脉冲星也已持续检测了相当长的一段时间，但

是它们还没有被发现经历过跳变现象。比如PSR J1513−5908，这颗星的特

征年龄为∼ 1.5 kyr，是我们的165颗脉冲星样本中最年轻的一颗。它已经

被观测了长达28年之久，但是尚无跳变事件报告 [194]。然而，具有特征

年龄∼ 1.6 kyr的PSR J1119−6127在13年的观测历史中已经有过3次跳变记
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第三章一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

图 3.6 上图：跳变相对尺度的直方图。下图：跳变绝对尺度的直方图。
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3.5. 讨论

图 3.7 表征与跳变相关物理量的P − Ṗ图。其中，a)跳变数目，b)平均每年的跳变数目。
标记圆圈表示相应的值来自ATNF Pulsar Catalogue glitch table，三角形表示相应的值来自本
工作。在各个子图中，一些脉冲星被额外标记：1 – PSR J0534+2200, 2 – PSR J0537−6910,
3 – PSR J0835−4510, 4 – PSR J1341−6220, 5 – PSR J1740−3015, 6 – PSR J0631+1036, 7 – PSR
J1801−2304和两颗超磁星：A – PSR J1048−5937, B – PSR J1841−0456。
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第三章一项对于射电脉冲星自转频率跳变的观测研究

图 3.7 表征与跳变相关物理量的P − Ṗ图。其中，c) 最大的相对幅度，d) 最大的绝
对幅度。标记圆圈表示相应的值来自ATNF Pulsar Catalogue glitch table，三角形表示相
应的值来自本工作。在各个子图中，一些脉冲星被额外标记：1 – PSR J0534+2200, 2
– PSR J0537−6910, 3 – PSR J0835−4510, 4 – PSR J1341−6220, 5 – PSR J1740−3015, 6
– PSR J0631+1036, 7 – PSR J1801−2304和两颗超磁星：A – PSR J1048−5937, B – PSR
J1841−0456。
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图 3.7 表征与跳变相关物理量的P − Ṗ图。其中，e) 方均根相对幅度，f) 由相对幅度
均值归一化的方均根幅度。标记圆圈表示相应的值来自ATNF Pulsar Catalogue glitch ta-
ble，三角形表示相应的值来自本工作。在各个子图中，一些脉冲星被额外标记：1 –
PSR J0534+2200, 2 – PSR J0537−6910, 3 – PSR J0835−4510, 4 – PSR J1341−6220, 5 – PSR
J1740−3015, 6 – PSR J0631+1036, 7 – PSR J1801−2304和两颗超磁星：A – PSR J1048−5937,
B – PSR J1841−0456。
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图 3.8 七颗脉冲星的跳变事件时间序列。标记圆圈表示来自ATNF Pulsar Catalogue glitch
table的数据，而三角形表示来自本文的数据。脉冲星的特征年龄被标注在括号中。
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表 3.5 所有已知跳变脉冲星的平均到一年内的跳变事件数目。

J名称 名称 范围 Ng Ṅg 参考
(MJD) (yr−1)

J0007+7303 J0007+7303 54682 — 55222 1 0.676 [166]
J0146+6145 4U 0142+61 49613 — 54239 2 0.158 [167, 168]
J0147+5922 B0144+59 52486 — 54831 1 0.156 [94]
J0157+6212 B0154+61 46866 — 50496 1 0.101 [158]
J0205+6449 J0205+6449 52327 — 54669 2 0.312 [169]

J0358+5413 B0355+54 41808 — 54946 6 0.167 [95]
J0406+6138 B0402+61 52469 — 54830 1 0.155 [94]
J0502+4654 B0458+46 46238 — 54946 1 0.0419 [95]
J0528+2200 B0525+21 45010 — 54947 3 0.110 [95]
J0534+2200 B0531+21 40491 — 54947 24 0.606 [95]

J0537−6910 J0537−6910 51197 — 53968 23 3.03 [170]
J0540−6919 B0540−09 50150 — 52935 1 0.131 [171]
J0601−0527 B0559−05 44815 — 54948 1 0.0360 [95]
J0631+1036 J0631+1036 49994 — 54942 12 0.886 [95]
J0633+1746 J0633+1746 41725 — 51673 1 0.0422 [172]

J0659+1414 B0656+14 43955 — 54949 2 0.0664 [95]
J0729−1836 B0727−18 43584 — 54949 2 0.0643 [95]
J0729−1448 J0729−1448 54218 — 55429 4 1.21 本工作
J0742−2822 B0740−28 44838 — 55579 7 0.238 [95],本工作
J0758−1528 B0756−15 47133 — 54939 1 0.0468 [95]

J0834−4159 J0834−4159 51299 — 55145 1 0.0950 本工作
J0835−4510 B0833−45 40276 — 55172 16 0.392 [173],本工作
J0905−5127 J0905−5127 49363 — 55145 2 0.126 本工作
J0922+0638 B0919+06 54892 — 55254 1 1.01 [174]
J1016−5857 J1016−5857 51299 — 55429 2 0.177 本工作

J1048−5832 B1046−58 47910 — 55183 6 0.301 本工作
J1048−5937 1E 1048.1−5937 52386 — 54202 2 0.402 [175]
J1052−5954 J1052−5954 54220 — 55460 1 0.294 本工作
J1105−6107 J1105−6107 49589 — 55461 4 0.249 本工作
J1112−6103 J1112−6103 50850 — 55207 2 0.168 本工作

J1119−6127 J1119−6127 50852 — 55576 3 0.232 本工作
J1123−6259 J1123−6259 49316 — 51155 1 0.199 [99]
J1124−5916 J1124−5916 54682 — 55415 1 0.498 [166]
J1141−3322 J1141−3322 49420 — 54940 1 0.0662 [95]
J1141−6545 J1141−6545 53834 — 54785 1 0.380 [176]

J1301−6305 J1301−6305 50941 — 55104 2 0.175 本工作
J1302−6350 B1259−63 47900 — 52900 1 0.0730 [177]
J1328−4357 B1325−43 43566 — 44098 1 0.687 [178]
J1341−6220 B1338−62 47915 — 55461 23 1.11 [99],本工作
J1357−6429 J1357−6429 51458 — 53104 1 0.222 [179]

J1412−6145 J1412−6145 50850 — 55461 1 0.0792 本工作
J1413−6141 J1413−6141 50850 — 55461 7 0.554 本工作
J1420−6048 J1420−6048 51100 — 55461 5 0.419 本工作
J1452−6036 J1452−6036 54220 — 55461 1 0.294 本工作
J1453−6413 J1453−6413 50669 — 55205 1 0.0805 本工作
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表 3.5 续表

J名称 名称 范围 Ng Ṅg 参考
(MJD) (yr−1)

J1509+5531 B1508+55 40500 — 42000 1 0.243 [180]
J1531−5610 J1531−5610 51215 — 55461 1 0.0860 本工作
J1532+2745 B1530+27 45109 — 54946 1 0.0371 [95]
J1614−5048 B1610−50 47910 — 55461 2 0.0967 本工作
J1617−5055 J1617−5055 47590 — 51434 1 0.0950 [181]

J1644−4559 B1641−45 42563 — 47888 3 0.206 [182, 183]
J1645−0317 B1642−03 40000 — 54000 7 0.183 [184]
J1646−4346 B1643−43 47913 — 55273 1 0.0496 本工作
J1702−4310 J1702−4310 51223 — 55461 1 0.0862 本工作
J1705−1906 B1702−19 43587 — 54935 1 0.0322 [95]

J1705−3423 J1705−3423 49086 — 54936 3 0.187 [95]
J1708−4009 1RXS J1708−4009 50826 — 54015 3 0.344 [185]
J1709−4429 B1706−44 47910 — 55507 4 0.192 本工作
J1718−3718 J1718−3718 51383 — 55649 1 0.0856 [186]
J1718−3825 J1718−3825 50878 — 55507 1 0.0789 本工作

J1720−1633 B1717−16 46718 — 54945 1 0.0444 [95]
J1721−3532 B1718−35 47907 — 54934 1 0.0520 [95]
J1730−3350 B1727−33 47880 — 54946 2 0.103 [95]
J1731−4744 B1727−47 48184 — 55507 4 0.200 本工作
J1739−2903 B1736−29 46270 — 54947 1 0.0421 [95]

J1740−3015 B1737−30 46270 — 55507 32 1.26 [95],本工作
J1737−3137 J1737−3137 50759 — 54925 3 0.263 [95]
J1743−3150 B1740−31 47880 — 54926 1 0.0518 [95]
J1751−3323 J1751−3323 52496 — 54714 2 0.329 [94]
J1801−2451 B1757−24 48957 — 55507 5 0.279 本工作

J1801−0357 B1758−03 46719 — 54935 1 0.0444 [95]
J1801−2304 B1758−23 46694 — 55507 10 0.414 [95],本工作
J1803−2137 B1800−21 46270 — 55530 5 0.197 [95],本工作
J1806−2125 J1806−2125 50802 — 54940 1 0.0883 [95]
J1809−1917 J1809−1917 50821 — 54939 1 0.0887 [95]

J1809−2004 J1809−2004 51510 — 54945 1 0.106 [95]
J1812−1718 B1809−173 46271 — 54936 3 0.126 [95]
J1813−1246 J1813−1246 54682 — 55226 1 0.671 [166]
J1814−1744 J1814−1744 50833 — 54945 5 0.444 [95]
J1818−1422 B1815−14 51512 — 54831 1 0.110 [94]

J1819−1458 J1819−1458 51031 — 54938 1 0.0935 [187]
J1824−1118 B1821−11 46612 — 54936 1 0.0439 [95]
J1824−2452 B1821−24 47800 — 52800 1 0.0730 [188]
J1825−0935 B1822−09 45008 — 54948 8 0.294 [95]
J1826−1334 B1823−13 46302 — 54944 5 0.211 [95]

J1833−0827 B1830−08 46449 — 54944 2 0.0860 [95]
J1830−1135 J1830−1135 51816 — 54945 1 0.117 [95]
J1834−0731 J1834−0731 51833 — 54945 1 0.117 [95]
J1835−1106 J1835−1106 49071 — 54940 1 0.0622 [95]
J1837−0559 J1837−0559 51153 — 54945 1 0.0963 [95]
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表 3.5 续表

J名称 名称 范围 Ng Ṅg 参考
(MJD) (yr−1)

J1838−0453 J1838−0453 51251 — 54948 2 0.197 [95]
J1841−0425 B1838−04 46270 — 54936 1 0.0421 [95]
J1844−0538 B1841−05 46270 — 54936 1 0.0421 [95]
J1841−0456 1E 1841−045 51224 — 53970 3 0.399 [185]
J1841−0524 J1841−0524 51816 — 54939 3 0.351 [95]

J1845−0316 J1845−0316 51609 — 54942 2 0.219 [95]
J1846−0258 J1846−0258 51574 — 54800 2 0.226 [189, 190]
J1847−0130 J1847−0130 52135 — 54942 2 0.260 [95]
J1851−0029 J1851−0029 53817 — 54948 1 0.323 [95]
J1853+0545 J1853+0545 52493 — 54830 1 0.313 [94]

J1856+0113 B1853+01 47577 — 54948 1 0.0496 [95]
J1901+0156 B1859+01 46724 — 54936 1 0.0445 [95]
J1901+0716 B1859+07 46564 — 54938 1 0.0436 [95]
J1902+0615 B1900+06 44817 — 54938 5 0.180 [95]
J1909+0007 B1907+00 44818 — 54936 3 0.108 [95]

J1909+1102 B1907+10 52470 — 54821 2 0.311 [94]
J1910−0309 B1907−03 44817 — 54938 3 0.108 [95]
J1910+0358 B1907+03 47389 — 54936 1 0.0484 [95]
J1913+0446 J1913+0446 51832 — 54939 1 0.117 [95]
J1913+0832 J1913+0832 51643 — 54939 1 0.111 [95]

J1913+1011 J1913+1011 51465 — 54935 1 0.105 [95]
J1915+1009 B1913+10 45279 — 54948 1 0.0378 [95]
J1915+1606 B1913+16 46671 — 54929 1 0.0442 [95]
J1919+0021 B1917+00 46001 — 54948 1 0.0408 [95]
J1926+0431 B1923+04 44819 — 54948 1 0.0360 [95]

J1932+2220 B1930+22 44816 — 54947 3 0.108 [95]
J1937+2544 B1935+25 46786 — 54937 1 0.0448 [95]
J1952+3252 B1951+32 47029 — 54945 5 0.231 [95]
J1955+5059 B1953+50 43960 — 54938 2 0.0665 [95]
J1957+2831 J1957+2831 50239 — 54938 3 0.233 [95]

J2021+3651 J2021+3651 52305 — 54948 2 0.276 [191, 95]
J2022+3842 J2022+3842 54400 — 55500 1 0.332 [192]
J2116+1414 B2113+14 44329 — 54934 1 0.0344 [95]
J2225+6535 B2224+65 42000 — 54831 5 0.0569 [161, 94]
J2229+6114 J2229+6114 51977 — 54946 3 0.369 [95]

J2257+5909 B2255+58 44817 — 54935 1 0.0361 [95]
J2301+5852 1E 2259+586 50356 — 52575 1 0.165 [193]
J2337+6151 B2334+61 52486 — 55045 1 0.143 [103]
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录。
PSR J0537−6910已被发现在∼ 7.6年中发生过23次跳变，其跳变发生

率因此为∼ 3.03 yr−1。这是已知的跳变发生率最高的一颗脉冲星。第二颗

跳变发生率高的脉冲星为PSR J1740−3015。在∼ 25年当中，它发生了32次

跳变，跳变发生率为∼ 1.26 yr−1。如图3.7中的子图b)所示，这两颗星的

位置在P − Ṗ图上是非常不同的：PSR J0537−6910的脉冲周期P比PSR

J1740−3015的小大约40倍左右，脉冲周期变化率Ṗ小大约一个量级。

因而，这两颗星可能都比较年轻，特征年龄分别为5 kyr和20 kyr。PSR

J1740−3015的磁场强度比PSR J0537−6910要高出一个量级。我们发

现PSRs J0729−1448，J1341−6220和J0922+0638的跳变发生率也达到了每

年一次以上。Parkes天文台在∼ 20 yr中在PSR J1341−6220中发现了25次跳

变。PSR J0729−1448在大约3.3年的数据段中有4次跳变记录。Shabanova

(2010)在其大约一年的观测中在PSR J0922+0638中测到了一个跳变 [174]，

因此这颗星的高跳变发生率是很不确定的。在P − Ṗ图上，103年和105年

的特征年龄线与1012 G和1013 G的偶极磁场线共同定义了一个区域，这个

区域中的脉冲星表现出大跳变数目和高跳变发生率。

• 图3.7中的子图c)显示，比较大的相对幅度∆νg/ν多出现于年轻长周期脉

冲星中。最大的相对幅度（∼ 3.3 × 10−5）出现在脉冲周期为3.38 s的PSR

J1718−3718中 [186]。它的特征年龄只有34 kyr，而磁场高达7.4× 1013 G，

为强磁场射电脉冲星之一。在X射线波段观测到的超磁星也表现出相对

幅度很大的跳变，超磁星的周期更长一些而且具有非常强的磁场。PSR

J1048−5937和PSR J1841−0456均为在X射线波段发现的超磁星，它们已经

遭受过相对幅度∆νg/ν > 10−5的跳变 [185, 175]。由于相对幅度∆νg/ν由绝

对幅度∆νg和脉冲频率ν共同决定，因而比较大的绝对幅度∆νg应该出现在

短周期的脉冲星中。图3.7中的子图d)确定了这一点。最大的绝对幅度出现

在24-ms脉冲星PSR J2022+3842中。在它的MJD ∼ 54675跳变中，脉冲频

率增加了大约78 µHz [192]。子图d)同时表明绝对幅度∆νg与脉冲星特征年

龄相关，年轻脉冲星倾向于具有大的跳变。不过，非常年轻的脉冲星（比

如Crab脉冲星和PSR J1513−5908）并不表现出这一点。

• 图3.7中的子图e)表示了相对幅度的方均根值，即相对幅度的弥散的程

度。两颗超磁星PSRs J1048−5937和J1841−0456表现出了范围很大的跳变

尺度，∆νg/ν分布在从∼ 1.4 × 10−6至∼ 1.6 × 10−5。尽管Vela脉冲星的多
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数跳变幅度相当，但是有两次小幅度跳变（图3.8）。于是，它的方均根

幅度相对较大。在两颗超磁星之后，较大的方均根值在两颗强磁场射电脉

冲星J1119−6127和J1838−0453中也有所出现。子图e)中似乎表现出较大的

幅度弥散倾向于发生在年老脉冲星当中。这种趋势似乎在子图f)中也有所

体现，其中方均根相对幅度为幅度均值所归一化，给出幅度的“调制因

子”。但是，应该注意的是，这个结论并不是非常确定，因为，只有很小

数目的跳变在PSR J1838−0453和其它的一些脉冲星中被观测到。子图f)表

现得比子图e)的弥散程度更大，比如Crab在子图f)中表现得更为显著，因

为它的幅度均值相对较小。

在图3.6中呈现的相对幅度的双峰分布暗示着可能存在两种导致跳变事件

的物理机制，一种产生大跳变（∆νg/ν ∼ 10−6），一种产生小跳变（∆νg/ν ∼
10−9）。这一点被图3.8中呈现的跳变相对幅度序列所强化。特别是对于PSR

J0835−4510和PSR J0537−6910，多数的跳变相对幅度相当，但是明显偏小的跳

变偶尔发生。尽管不像这两个例子这么清晰，这一点在其它脉冲星中也有所表

现，比如PSRs J1341−6220，J1740−3015，J0631+1036和J1801−2304。

在角动量转移模型当中，跳变被理解为旋转更快的星体内部的超流体向固

态壳层传输额外的角动量（比如：Alpar et al. 1981 [111]）。旋转超流体的角动

量由一个涡丝的集合所携带，每一根涡丝携带一个量子化的角动量单元。如果

超流体的转动在逐渐变慢，那么涡丝的面密度将连续降低，或者说涡丝在逐渐

向远离中子星自转轴的方向移动。但是，在中子星壳层当中的一部分中子超流

体倾向于钉扎在固体的晶格点阵上 [195, 196]。当由超流体与壳层之间的较差转

动产生的Magnus力超过了一定的阈值之后，大规模的像雪崩一样的去钉扎过程

将会被触发，导致角动量的大规模转移。

图3.7中的子图d)表明较大的跳变绝对幅度多出现在年轻的短周期脉冲星

中。在子图c)中呈现的跳变相对幅度相对于脉冲星特征年龄表现出稍微均匀一

些的分布。这些事实表明，在跳变事件中超流体所传输的角动量占超流体总角

动量的一个相对固定的比例。换句话说，传输的角动量的多少与涡丝的面密度

大概成一个正比例的关系。

以上发现的这些规律似乎只适用于特征年龄小于约5 kyr的脉冲星。对于非

常年轻的脉冲星，比如Crab，跳变往往发生得不很频繁而且幅度也比较小。

年轻中子星的内部温度可能比较高，使得涡丝的漂移可能会得到促进，这使
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得壳层中的钉扎区的形成可能受到了抑制，从而不表现出非常活跃的跳变表

现 [197]。Ruderman et al. (1998)论证说由于中子星内部核区的涡丝与磁流管之

间的相互纠缠，随着中子星的转动减慢，磁流管被涡丝拉动向远离自转轴的

方向运动 [108]。在这个过程中，移动的磁流管会使壳层中积累起更多的剪切

力 [198]。当累积的剪切力超过了固体壳层所能承受的极限时，随后发生的壳层

的破碎引发的星震会导致中子星的自转突然有一个小幅度的加速 [199]。这可能

是在Crab，Vela以及PSR J1740−3015中观测到的小跳变的产生机制。

3.5.2 跳变恢复过程

伴随着跳变的发生，脉冲星表现出各种各样的后跳变计时行为。跳变时在

脉冲频率ν和脉冲频率一阶导数ν̇中所产生的阶跃的变化的一部分通常以指数的

形式恢复，并且在有些跳变之后会跟随多个指数恢复过程。在指数恢复过程之

后，在很多个跳变事件后，都已经发现脉冲频率一阶导数ν̇会表现出一个线性的

增加，或者说是自转减慢率|ν̇|表现出一个线性的减少。这种过程即为线性衰减
过程。在指数恢复与线性恢复过程结束之后，一次跳变通常会引起脉冲频率，

脉冲频率一阶导数甚至是脉冲频率的二阶导数有一个永久的变化。我们在工作

中，在所有的探测到的107次跳变中寻找了指数恢复与线性恢复过程。

我们发现在18颗脉冲星中的27次跳变过程中存在可以测量的指数衰减过

程。绝大多数的指数恢复过程可以通过一个指数项来很好的描述。有两个

跳变，其后的指数恢复过程被发现存在两个指数项的成分。这两个跳变分别

是PSR J1119−6127中的跳变3和PSR J1803−2137中的跳变1。对于这两次跳变，

较短时标的指数恢复的时间常数为12—15天。这个时间常数已经到了我们的观

测采样所具备的探测指数衰减过程的下限。很有可能的是，更短时标的指数恢

复过程已经被我们错过了。

在图3.7中，我们将表征指数恢复过程的参数Q和τd表现在P − Ṗ图上。圆

形符号的尺寸表示了Q与τd的大小，决定方法与图3.7类似。对于出现多次指

数恢复过程的脉冲星，我们选择最大的Q或τd。如图所示，PSR J1119−6127显

示出与众不同的非常大的恢复比例（Q ∼ 0.84）。在所有其它情况中，Q值都

要小很多，典型的∼ 0.01。但是，需要指出的是，比较大的Q值（0.6 − 1.0）

在Crab脉冲星中也有所表现 [113, 200]。同时，在超磁星中观测到的Q值也比较

大 [185]。PSR J1119−6127，Crab脉冲星和超磁星都是很年轻的脉冲星，特征

年龄为几千年或更小一些。这可能暗示着Q与特征年龄存在较好的相关。而
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由Lyne et al. (2000)以前所建议的Q与ν̇的相关可能不是很明显 [113]。但是，从

我们样本中的其它指数恢复的参数来看Q与特征年龄的相关又并不很明显的存

在了。看起来似乎存在两类的跳变。一类表现出大Q值，像在非常年轻的脉冲

星中见到的那样。一类表现出小Q值，这一类出现在很多的脉冲星中，ν̇和特征

年龄的分布都比较广。图3.9中的下图表示指数衰减时标τd。最长时标的302天

在PSR J1112−6103中被测到，最短时标的12天在PSR J1803−2137中测到。图中

似乎显示较长的时标倾向于出现在特征年龄为几十千年的脉冲星中。

为了进一步探索这些问题，图3.10给出了恢复比例Q与时间常数τd分别作

为跳变相对尺度∆νg/ν与脉冲星特征年龄τd的函数的表示图。子图a)中表明，

具有比较大的恢复比例的指数衰减可以发生在具有很宽范围的相对尺度的跳

变事件当中。而且对于Q比较小的情况，我们并没有发现Q对于∆νg/ν存在依

赖。子图b)确定了大的Q值发生在年轻的脉冲星当中，比如PSR J1119−6127。

而且相对较大的Q值被发现发生在了两个年龄比较大的脉冲星当中，PSRs

J1052−5954和J1731−4744。另外，Lyne et al. (2000)强调在PSR B0525+21(τc ∼
1.5 Myr)的一次小跳变中，人们观测到了一个很大的Q值，达到大约0.5 [113]。

如此看来，似乎可以说，我们现在所观测到的大Q值，一方面可以在年轻脉冲

星中观测到，一方面可以在年老脉冲星中观测到。

在我们的工作中，我们发现的所有的指数恢复过程都跟随着相对尺度大

于10−7的跳变。如果在本征上小跳变的指数恢复过程的时标较短，那么可以导

致我们现在的观测事实。但是，图3.10中的子图c)表明对于上述的这种猜测没

有任何可靠的事实作为根据。于是，我们认为更有可能的是对于小跳变的指数

恢复过程探测的缺失，可能是一个综合的效应的结果，包括脉冲星本征的计时

噪声，TOA误差以及不充分的观测采样。子图d)几乎没有表现出时间常数τd对

于脉冲星特征年龄有任何依赖关系，尽管似乎看起来，小τd表现在年轻脉冲星

中。同样的结论也由Yuan et al. (2010)做出，他们使用了另外的一个样本，该样

本包括了Crab脉冲星 [94]。

现在我们已经很好的了解到，在跳变发生之后的长期的恢复过程由线性恢

复过程所主导，表现为脉冲频率一阶导数ν̇的增加，或者说是自转减慢率|ν̇|的
减少 [113, 99, 94]。这个恢复过程已经表现在多数的ν̇的测量中（见图3.5），特

别是对于大跳变。这种线性恢复过程通常从指数恢复过程结束之后开始表现的

显著，并且一直持续到下一次跳变的发生。对于一些跳变，指数衰减没有被观

测到或者是小Q值的指数衰减，比如在PSR J1301−6305中见到的跳变，线性恢
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图 3.9 表现指数恢复过程恢复比例Q（上图）和时间常数τd（下图）的P − Ṗ图。圆圈符
号的尺度与参数大小成线性关系。
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图 3.10 指数恢复比例Q与跳变相对尺度∆νg/ν（子图a）和时间常数τd（子图b）的比
较。
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图 3.10 指数恢复时间常数τd与跳变相对尺度∆νg/ν（子图c）和脉冲星特征年龄τc（子
图d）的比较。
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图 3.11 线性衰减率ν̈与自转减慢率|ν̇|的比较。圆圈和三角形的符号分别表示正和负值。
实线相应于制动指数n = 3和ν = 10 Hz。

复过程在跳变发生之后立刻开始。我们为32颗脉冲星测量了跳变前，后或之间

的脉冲频率二阶导数值ν̈。这些测量的结果由表3.3给出，并且画在了图3.11中。

对于另外的4颗脉冲星，我们没有直接测量到ν̈，这主要是因为数据段比较短。

在图3.11中，我们指示出108个ν̈的测量值中存在11个负值。这主要是由于有些

脉冲星的计时噪声比较强，并且数据段比较短。

图3.11显示出线性恢复的比率与自转减慢率|ν̇|之间存在很明显的相关。很
明显的是这种线性恢复过程与中子星内部动力学和跳变过程的物理有直接的关

系。首先，ν̈值在跳变发生前后经常变化。线性衰减斜率的变化的很明显的例子

可以在Vela脉冲星，PSR J1420−6048，PSR J1709−4429中的跳变见到。在其它

的一些例子中，比如PSRs J1301−6305和J1803−2137，这种斜率的变化不是非

常显著。其次，观测到的脉冲频率二阶导数值往往比磁偶极辐射所导致的制动

给出的ν̈要大。脉冲星制动通常由制动指数n来描述，其定义为

n =
νν̈

ν̇2
(3.5)

图3.11画出了一颗年轻脉冲星（ν = 10 Hz）在制动指数为3时的ν̈线。可以很清

楚的看到，观测值比磁偶极给出的值要大很多。而且，人们发现观测到的制动

指数n通常小于3.0 [201]。这就扩大了这种差距。

图3.12给出脉冲频率二阶导数在跳变发生时的变化∆ν̈与自转减慢率|ν̇|和跳
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变相对尺度∆νg/ν的比较。对于有些情况，∆ν̈可以通过拟合给出。但是，因

为拟合跳变参数时是局部拟合，这样相对较短的数据段并不能够给出比较好

的∆ν̈值。因此，为了尽可能的得到准确的∆ν̈，并且扩大我们的样本，我们从

表3.3中取每一对ν̈的前/后跳变值，通过求差来得到∆ν̈。在总共得到的66个值当

中有35个为正（53%），另外31个为负（47%）。这个结果显示正/负变化基本

相当。这与我们的预期是吻合的。图3.12的子图a)进一步显示脉冲频率二阶导数

的变化的幅度与ν̈本身的幅度相当。这意味着中子星内部的制动在跳变发生时存

在显著的变化。子图b)显示∆ν̈对于跳变的相对幅度不存在明显的依赖，对于小

和大的跳变，ν̈均表现出在很大范围内的变化。因为大跳变经常发生在年轻脉冲

星当中，多数的这些年轻脉冲星的|ν̈|比较大。所以，在具有比较大的相对幅度
的跳变当中发现大的脉冲频率二阶导数的变化是比较自然的。

如前所述，中子星的理论模型指出跳变事件的发生可能表明了中子星内部

“涡丝容性”区的存在，这些区域与正常的中子星转动脱耦，只有在跳变发生

时将角动量传递到壳层 [197, 202, 112]。除了“容性区”，在中子星壳层中可能

还存在“涡丝阻性”区。在“阻性区”当中，涡丝通过连续的钉扎与去钉扎过

程将自身的角动量耦合到星体壳层上。跳变发生时，“阻性区”与壳层脱耦，

然后逐渐重新与壳层耦合。这个过程在跳变之后开始，一直延续到下次跳变发

生，导致了观测上表现出的指数与线性恢复过程。一个“阻性区”可能存在若

干子区域。我们的观测可以反映两个子区域。一个对应于中等时标的指数衰

减，相应的转动惯量记为I1。一个对应于线性衰减，相应的转动惯量记为I2。

我们观测到的恢复过程的长时标可能表明在上述两个子区域中钉扎都比较弱，

并且恢复过程可能在非线性相下 [203, 112]。

跳变恢复理论指出线性恢复的比率，或者说是脉冲星内部制动所导致

的ν̈int，正比于脉冲星自转减慢率|ν̇|与跳变间隔时间τg的比值 [112, 204]：

ν̈int =
I2

I

|ν̇|
τg

(3.6)

其中I为中子星总转动惯量。我们通过表3.3可以对任一颗跳变脉冲星得到内部

制动所导致的脉冲频率二阶导数ν̈int，或

ν̈int = ν̈ − 3ν̇2

ν
(3.7)
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图 3.12 线性ν̇恢复过程的比率的变化与自转减慢率|ν̇|（子图a）和跳变相对幅
度∆νg/ν（子图b）的比较。
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图 3.13 跳变脉冲星内部制动导致的ν̈int与自转减慢率|ν̇|和跳变平均间隔时间< τg >之间
比值的比较。图中的直线为通过最小二乘法对数据进行的拟合。

通过表3.5可以得到任一跳变脉冲星发生跳变的平均间隔时间< τg >。于是在

图3.13中，我们将ν̈int和
|ν̇|

<τg>
进行了比较。可以很明显的看到这两者之间存在显

著的相关。通过作最小二乘法的拟合，我们发现

ν̈int ≈ 10−2.52(
|ν̇|

< τg >
)0.99 (3.8)

这个观测得到的关系与Alpar et al. (1993)和Alpar & Baykal (2006)根据跳变中子

星内部制动预言的方程（3.6）非常的吻合，而且我们观测到的 I2
I
≈ 10−2.52 ≈

0.003与以前的观测结果保持一致 [112, 204]。
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如果从观测的角度来总结这两项关于脉冲星的研究，那么或许可以说第

一项工作总结了29颗脉冲星类天体的X射线热谱并且为其建立固态夸克星的模

型。脉冲星类天体的X射线热谱可以比较好的运用黑体辐射谱来拟合，但是拟

合结果反映出的辐射区的尺度却往往小于典型中子星的半径。标准中子星冷却

模型并不预言观测到的冷却中子星已经足够老，使得星体表面的大部分区域的

热辐射不足以被观测到。夸克星具有与中子星截然不同的状态方程。小质量夸

克星的质量与星体半径的立方成正比。于是，夸克星为观测到的脉冲星类天体

的小半径提供了一种可能的理解途径。计算表明夸克星的热容量非常之小，使

得星体本身残留的热量并不足以支持观测到的中子星所表现出的热光度与冷却

过程。星体两极处的回流粒子将一部分的自转能量传导至星体内部转换为热

能，我们发现这部分客观的能量是固态夸克星在冷却过程中的重要的能量来

源。而且，根据这个过程所估计的脉冲星的转动惯量与小质量夸克星的前提假

设非常的吻合（见表2.3）。

在第二项工作，165颗脉冲星的总长度达到1911年的到达时数据被用于搜索

脉冲星脉冲周期跳变现象，共有107次跳变事件被探测到。这些跳变分布在36颗

南天射电脉冲星当中，其中有13颗在以前还没有被发现发生过跳变。有46次跳

变为新发现的事件，而另外61次在以前已经有所报道。由观测采样所限，我们

很难探测具有相对幅度∆νg/ν . 10−9的跳变。因此历史上的22次跳变事件虽然

被我们的数据覆盖，但却无法测到。由于同样的原因，我们也很难探测到时

标τd短于20天的后跳变指数衰减。但是，我们的观测确实显示了在27次跳变之

后存在指数衰减过程。这些恢复过程分布在18颗脉冲星中，时标大体为几十天

至几百天。而且，我们在多数的跳变事件之后的长期的计时行为中观测到了脉

冲频率一阶导数ν̇的线性增加。甚至对于很多脉冲星，我们在所测到的第一次跳

变之前的数据中也观测到了这种线性恢复过程，反映出从前次跳变事件的恢复

过程。我们一共测量了108个脉冲频率二阶导数值ν̈（表3.3），有97个为期待中

的正值，11个为负值。这些负的ν̈比较普遍的来自于短的数据段和/或计时噪声

比较强的脉冲星。

在具有46次新的跳变事件的贡献下，相对幅度的双峰分布被进一步的确

认，可能寓意着存在两种导致跳变事件的机制，一个可能为星震过程，一个可

能为中子超流体的钉扎—去钉扎过程。指数恢复过程伴随着跳变事件的发生。
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这种恢复过程可以发生在相对尺度小的跳变中，也可以发生在大跳变中，可以

发生在年轻脉冲星中，也可以发生在年老脉冲星中。具体来说，大的恢复比

例Q已经在年轻的Crab脉冲星的小跳变中发现，在年老脉冲星PSR B0525+21的

小跳变中也有发现。并且，人们在年轻脉冲星PSR J1119−6127的大跳变中也发

现了大的恢复比例。典型值为Q ∼ 0.01的小恢复比例的指数衰减表现得更为普

遍，特别是对于特征年龄为103年至105年的脉冲星。与恢复比例Q不同，恢复时

标τd没有被观测到任何对于脉冲星特征年龄的依赖关系。我们发现具有跳变行

为脉冲星的脉冲频率二阶导数ν̈与脉冲频率变化率|ν̇|存在明显的相关，而且远
大于磁偶极辐射的预言。这体现了跳变脉冲星的制动由星体的内部制动主导，

同时与跳变现象有关 [204]。

由于观测当中存在的选择效应，跳变事件相对幅度的真实分布现在尚不为

人所知，现在所呈现的双峰分布的小跳变的一段并不很清楚。对于大多数的观

测项目来说，探测相对幅度为∆νg/ν . 10−9的跳变通常已经非常接近探测能力

的极限。观测的采样和精度以及脉冲星本身的计时噪声同样阻碍了对于短时标

的指数恢复过程的探测。对于跳变现象的进一步研究需要规模更大和观测采样

间隔更短的计时观测，这样有利于对跳变脉冲星性质的研究与揭示跳变事件背

后的物理。

远不仅限于跳变现象，与脉冲星相关的研究课题非常广泛，比如：计时噪

声，脉冲辐射特性，星际介质和引力波。特别是关于引力波，目前在国际上

已经有北美，欧洲和澳大利亚三个探测引力波的实验小组。他们对一族毫秒

脉冲星进行高精度计时观测，用观测得到的数据不断的限制引力波的强度。

而且，他们已经实现了数据共享，运用所能利用的最大量的数据寻找引力波

的信号，现在已经比较接近对引力波的首次探测。可以应用于脉冲星天文学

的下一代望远镜的研制目前在国际上也正在蓬勃的开展，以荷兰为中心覆盖

整个欧洲的LOw Frequency ARray (LOFAR)项目正在建设当中。LOFAR目标使

用一个很大的偶极振子阵关注30—240 MHz的低频射电信号。由于该项目覆

盖欧洲很多区域，所以具有非常大的聚光面积，使得观测灵敏度大幅度的提

高。脉冲星的射电流量密度在30—240 MHz范围内往往达到最大，因此LOFAR

具备发现大量目前未知脉冲星的能力，可以使河内脉冲星的已知种群数目得

到大幅度提高。这对于研究脉冲星分布，银河系磁场等问题将非常有益。而

且，LOFAR还将把目标放在河外星系，有望观测到第一颗存在于其它大型星

系内的脉冲星。Square Kilometre Array (SKA)是一项旨在进行多方面研究的射
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电望远镜阵列项目。SKA中央核心区的聚光面积将达到数个平方公里，另有

一个附属区域，距离核心区达数千公里。SKA的天线单元包括偶极振子和口

径15米的盘状天线，因而可以覆盖的频率达到100 MHz至10 GHz。在脉冲星方

面，SKA未来的巡天项目将使得已知脉冲星种群数量提高10倍，并且还可能发

现首个脉冲星—黑洞双星系统。SKA可能的选址包括澳大利亚西部和南非。在

西澳，Australian Square Kilometre Array Pathfinder (ASKAP)目前正在建设当中，

将包括36个12米口径的盘状天线单元。ASKAP将不仅成为世界领先的望远镜设

备，而且还将为SKA的建设提供宝贵的经验。

我国的脉冲星观测也已经有比较好的开展。新疆天文台南山基地的25米口

径射电望远镜长期以来一直在对数百颗脉冲星进行常规计时观测。目前，新疆

天文台正在计划建设一架口径可能达百米的望远镜，聚光面积的增加将使得

观测灵敏度得到进一步提高。上海天文台的65米口径射电望远镜也正在开始展

开对于脉冲星的观测。云南天文台的40米口径望远镜已经初步具备了观测脉冲

星的能力。在贵州，世界最大的单体射电望远镜，Five-hundred-meter Aperture

Spheroid Telescope（FAST），也正在建设中。这个类似于Arecibo望远镜的设备

在未来将成为世界脉冲星天文学发展的一支重要力量。
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