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大质量中子星PSR J0348+0432原生星
的组成与结构∗

洪 斌 贾焕玉† 母雪玲 周 霞

(西南交通大学现代物理研究所成都 610031)

摘要 在相对论平均场理论中考虑重子八重态, 选取每重子熵S = 1或S = 2, 集中研究

讨论了熵效应对大质量中子星PSR J0348+0432原生星性质的影响. 利用GL85核子耦合

参数组计算了PSR J0348+0432的质量, 将该参数组推广来计算每重子熵S = 1或S = 2时

原生中子星的性质. 结果发现原生中子星较零温中子星会有更多超子出现, 且原生中子星

的温度越往内部温度越高, 超子的出现会降低内部温度. 熵会增大大质量原生中子星的质

量, 这种增加效应超过超子出现减小大质量中子星质量的效应. 熵会增加原生中子星的半

径, 即原生中子星的冷却是一个星体收缩的过程.
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1 引言

中子星是已知体积最小、密度最大的星体, 提供了超出地球实验室所能够达到的

极端物理条件, 一直是天体物理、核物理和粒子物理领域研究人员的研究对象. 一颗

典型中子星的质量大概在1.5倍太阳质量, 半径为12 km左右[1]. 关于典型中子星的质

量、半径和状态方程已有大量的研究[2−6]. 2010年观测到一颗编号为PSR J1614-2230质

量为(1.97 ± 0.04) M⊙
[7]的大质量中子星, 2013年观测到的编号为PSR J0348+0432质量

为(2.01±0.04)M⊙
[8]的大质量中子星. 此类大质量中子星的发现有力地支持组成中子星

的物质状态方程的硬化, 引起了许多研究人员的兴趣. Miyatsu等人在零温下利用手征

夸克介子耦合模型重新构造状态方程, 使得构造后的状态方程包含重子八重态, 计算得

到最大质量为1.95 M⊙, 与观察到的PSR J1614-2230的质量相符[9]. Weissenborn等[10]研

究了超子势阱深度对状态方程的影响, 发现如果考虑超子间的奇异介子排斥作用, 可以

计算给出大质量中子星的性质. Zhao等人尝试通过选取一组合理的超子耦合参数去描

述大质量中子星PSR J1614-2230[11]. 中子星都是由原生中子星演化而来的, 大质量中子

星的原生星的性质对我们了解大质量中子星的性质和演化过程相当重要, 但对大质量中
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子星的原生星性质的研究还相对较少, 特别是对2013年观测到的PSR J0348+0432的熵

效应还未见报道.

在本文中, 我们利用相对论平均场理论考虑重子八重态, 研究大质量中子星PSR

J0348+0432原生星的组成与结构, 我们取每重子熵S = 1或S = 2[12], 主要集中研究中子

星的熵效应.

2 有限温度下相对论平均场理论

相对论平均场理论是描述强子相互作用的有效场论[13], 其中用标量介子σ、矢量

介子ω、同位旋介子ρ去描述核子间的相互作用. σ提供中程吸引力, ω提供短程排斥力,

而ρ用来描述质子与中子的区别.

原生中子星是一个热力学系统, 对巨正则系综, 系统的配分函数为:

Z = Tr{exp[−(Ĥ − µN̂)/T ]} , (1)

其中Ĥ是系统的哈密顿算符, N̂是系统的粒子数算符, µ代表化学势, T代表系统温度.

从配分函数出发可得系统的能量密度ε、粒子数密度n、压强P等.

ε =
T 2

V

∂ lnZ

∂T
+ µn , (2)

n =
T

V

∂ lnZ

∂µ
, (3)

P =
T

V
lnZ , (4)

式中V为体积.

考虑中子星物质中的重子为Fermi子, 介子为Bose子, 可以得到:

lnZ =
∑
B

2JB + 1

2π2

∫ ∞

0

k2dk{ln[1 + e−(εB(k)−µB)/T ] +

ln[1 + e−(ε̄B(k)−µ̄B)/T ]}+ V

T
< L > −∑

M

2JM + 1

2π2

∫ ∞

0

k2dk ln[1− e−εM(k)/T ] , (5)

其中εB(k)和εB(k)分别代表动量为k的各种重子和反重子能量, L表示系统的拉氏量,

µB和µ̄B表示重子B和其反重子的化学势, εM(k)表示热激发介子的能量, 表示如下:

εM(k) =
√
k2 +m2

M . (6)

中子星物质的拉氏量为[13]:

L =
∑
B

ΨB(iγµ∂
µ −mB + gσBσ − gωBγµω

µ−

1

2
gρBγµτ · ρµ)ΨB +

1

2

(
∂µσ∂

µσ −m2
σσ

2
)
−
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1

4
ωµνω

µν +
1

2
m2

ωωµω
µ − 1

4
ρµν · ρµν +

1

2
m2

ρρµ · ρµ−

U(σ) +
∑
λ=e,µ

Ψλ (iγµ∂
µ −mλ)Ψλ , (7)

其中对B求和包含重子八重态(n, p,Λ,Σ−,Σ0,Σ+,Ξ−,Ξ0). ΨB为重子B的Dirac旋量,

U(σ) = 1
3
g2σ

3 + 1
4
g3σ

4为σ场的非线性自相互作用项, 其中g2, g3为耦合参数, 式子的最后

一项为轻子的拉氏量密度.

相对论平均场理论下中子星物质的能量密度和压强为:

ε =
1

3
g2σ

3 +
1

4
g3σ

4 +
1

2
m2

σσ
2 +

1

2
m2

ωω
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
03 +∑

B

2JB + 1

2π2

∫ ∞

0

√
k2 + (m∗)2(exp[(εB(k)− µB)/T ] + 1)−1k2dk + (8)

∑
λ

2Jλ + 1

2π2

∫ ∞

0

√
k2 +m2

λ(exp[(ελ(k)− µλ)/T ] + 1)−1k2dk ,

P = −1

3
g2σ

3 − 1

4
g3σ

4 − 1

2
m2

σσ
2 +

1

2
m2

ωω
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
03 +

1

3

∑
B

2JB + 1

2π2

∫ ∞

0

k2√
k2 + (m∗)2

(exp[(εB(k)− µB)/T ] + 1)
−1

k2dk +

1

3

∑
λ

2Jλ + 1

2π2

∫ ∞

0

k2√
k2 +m2

λ

(exp[(ελ(k)− µλ)/T ] + 1)−1k2dk , (9)

其中m∗ = mB − gσBσ代表重子的有效质量.

有限温度下中子星的性质由每重子熵来描述[14], 状态方程与每重子熵之间的关系

如下式:

S = (P + ε−
∑
B

µB

∫ ∞

0

k2nBdk)/(TρB) , (10)

其中ρB代表总重子数密度, nB(k)代表动量为k的重子数密度:

nB(k) =
1

1 + exp[(εB(k)− µB)/T ]
, (11)

状态方程一旦确定, 中子星的性质就可以通过求解Tolman-Oppenheimer-Volkoff方程得

到[15]:

dP

dr
= −(P + ε) (M + 4πr3p)

r (r − 2 M)
, (12)

M = 4π

∫ r

0

εr2dr . (13)

3 耦合参数

在相对论平均场理论中, 核子-介子耦合参数可以通过饱和核物质密度ρ0, 束缚

能B/A, 压缩系数K, 有效质量m∗及对称能系数asym给出
[16−17]. 到目前为止, 已经有
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很多不同的参数组用来计算中子星物质, 且都给出了很好的结果[18−20]. 本文我们选

取GL85核子参数组, 此参数组能够很好地描述核子之间的相互作用[14], 具体数值见表1.

表 1 GL85核子耦合参数组
Table 1 The coupling constants of the nucleon set GL85

m/MeV mσ/MeV mω/MeV mρ/MeV gσ gω gρ g2/fm
−1

939 500 782 770 7.9955 9.1698 9.7163 10.07

g3 ρ0/fm
−3 B/A/MeV K/MeV asym/MeV m∗/m

29.262 0.145 15.95 285 36.8 0.77

关于中子星中的超子-介子的耦合参数, 为了方便起见, 定义超子-介子耦合常数与

核子-介子耦合常数的比值为:

xσH =
gσH
gσN

, (14)

xωH =
gωH

gωN

, (15)

xρH =
gρH
gρN

, (16)

其中N代表核子, H代表超子. 超子耦合参数不能由正常核物质的性质来确定, 但是可以

通过超核的实验数据对超子耦合常数进行计算. 超子H与标量介子σ及矢量介子ω的耦合

参数可以根据超子H在核物质中的势阱深度关联起来, 在对称均匀核物质中, 超子的势

阱深度可以表示成:

UN
H = xωHV − xσHS , (17)

其中UN
H为超子H的势阱深度, S = m−m∗和V = (gω/mω)

2ρ0分别为核子饱和密度的标

量势和矢量势. 实验上给出核物质中Λ、Σ、Ξ超子的势阱深度分别为:

UN
Λ = −30 MeV[21−23] ,

UN
Σ = +30 MeV[24] ,

UN
Ξ = −15 MeV[25−26] .

超子耦合参数与核子耦合参数比存在很大的不确定性, 有多种取法. 比如文献[27]指出,

xωH在1/3到1之间, 我们不考虑ω介子与超子和核子耦合的区别, 即

xωΛ = xωΣ = xωΞ = 1 . (18)

利用(17)式可计算出σ介子与超子的耦合参数

xσΛ = 0.85 , xσΣ = 0.57 , xσΞ = 0.78 . (19)

同位旋ρ介子与超子的耦合参数利用SU(6)夸克对称模型取为:

xρΛ = 0 , xρΣ = 2 , xρΞ = 1 . (20)
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运用上述耦合参数组, 我们基于相对论平均场理论考虑重子八重态计算零温下中子星物

质状态方程, 计算得到中子星的最大质量为2.10 M⊙, 计算结果如图1. 这个结果与目前

观测到的大质量中子星PSR J0348+0432的质量(2.01± 0.04) M⊙符合得很好. 说明上述

参数组可以很好地描述零温大质量中子星物质.

2.2

PSR J0348 + 0432

S = 0

xωΛ =  xωΣ = xωΞ =1

xσΛ = 0.85,  xσΣ = 0.57,  xσΞ = 0.78, 

 xρΣ = 2,  xρΛ = 0, xρΞ = 1,  

2.1
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⊙
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图 1 GL85核子参数组和超子耦合参数

组xωΛ = xωΣ = xωΞ = 1, xσΛ = 0.85, xσΣ = 0.57, xσΞ = 0.78, xρΛ = 0, xρΣ = 2, xρΞ = 1给出的中子星质量随

中心能量密度的变化关系. 阴影部分代表PSR J0348+0432的质量范围.

Fig. 1 The relation between mass of neutron stars and central energy density with GL85 nucleon

coupling parameter sets and hyperon coupling parameter sets which correspond to

xωΛ = xωΣ = xωΞ = 1, xσΛ = 0.85, xσΣ = 0.57, xσΞ = 0.78, xρΛ = 0, xρΣ = 2, xρΞ = 1. The shaded area

corresponds to the mass of PSR J0348+0432.

4 PSR J0348+0432原生星性质的计算结果与讨论

原生中子星是大质量恒星超新星爆发后几秒形成的星体, 原生中子星进一步演

化会成为稳定的冷中子星. 上述的耦合参数组在零温下可以得到大质量中子星PSR

J0348+0432的质量, 因此我们选取这组参数来计算PSR J0348+0432原生星的性质. 计

算时我们选取原生星的每重子熵为S = 1或S = 2, 中子星内部除了含有核子外, 还有超

子Λ、Σ−、Σ0、Σ+、Ξ−、Ξ0.

4.1 粒子数分布

我们首先计算了原生中子星内部各种粒子的数密度, 结果如图2所示. 图2给出了每

重子熵在S = 0, S = 1和S = 2时中子星内部各粒子的相对数密度随总的粒子数密度的

分布. 从图中可以看出原生中子星内部出现的超子比零温中子星(S = 0)内部出现的超

子要多, 而且熵越大超子出现得越多.

在大质量中子星原生星内部, 首先出现的是Λ超子,而后出现Ξ−超子.比如, S = 1时

中子星内部Λ出现的密度在0.26 fm−3处, S = 2时出现的密度在0.12 fm−3处; 对于Ξ−超

子S = 1时在中子星内部出现的密度为0.42 fm−3, S = 2时出现的密度为0.24 fm−3, 对于

零温下的情况(S = 0), Λ出现的密度在0.48 fm−3, Ξ−出现的密度在0.71 fm−3, 两种超子

的出现密度都要比熵不为零的情况下高.
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图 2 不同熵值情况下, 中子星内部各粒子的相对数密度随总粒子数密度的变化

Fig. 2 Populations of various particles in neutron star matter with the baryon density for different values

of entropy per baryon

在S = 0的情况下超子出现的范围在ρ > 0.46 fm−3范围, Σ0和Σ+在我们计算中没

有出现, 这是因为Σ超子的势阱深度为正值, 严重抑制了该种超子在中子星中的生成.

S = 1时超子出现的范围在0.2 fm−3 < ρ < 0.8 fm−3范围, Σ0 和Σ+在图中所示的密度

范围内并没有出现. S = 2时在0.1 fm−3 < ρ < 0.8 fm−3范围内所有的超子包括Λ、Σ、

Ξ全部出现.

上述结果表明, 熵有利于超子的产生, 而且大质量中子星原生星内部超子要比零温

下中子星内部超子多.

4.2 温度

我们计算了原生星内部温度, 结果如图3所示. 图中可以看出熵越大中子星的温度也

越高. 如果不考虑超子效应对原生中子星温度的影响, 中子星内部的温度将随着密度的

增加而不断地升高, 对S = 1, 在密度ρ = 0.1 fm−3时温度为8.60 MeV, 在ρ = 0.9 fm−3时

温度上升到39.06 MeV, 同样对S = 2, 温度从20.03 MeV上升到84.37 MeV.

当考虑原生中子星内部含有超子时, 由于超子的影响, 温度随密度增加明显趋缓.

对S = 1, 在密度ρ = 0.1 fm−3时温度为8.60 MeV, 在ρ = 0.9 fm−3时温度上升到25.49

MeV, 同样对S = 2, 温度从19.98 MeV上升到55.05 MeV. 可以看出超子的出现降低了原

生中子星内部的温度.
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图 3 原生中子星内部温度随密度的变化关系. 散点代表没有考虑超子, 散点加线代表考虑超子.

Fig. 3 The interior temperature of protoneutron star as a function of the density. The scatters are the

calculation results without considering hyperons, while the scatters plus lines are the results with

considering hyperons.

4.3 状态方程

状态方程的计算如图4所示, 从图中可以看出在考虑超子效应或不考虑超子效应两

种情况下, 熵越大其状态方程越硬, 而超子出现会软化状态方程.
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图 4 不同熵下压强随能量密度的变化关系. 散点代表没有考虑超子, 散点加线代表考虑超子.

Fig. 4 The pressure of neutron star matter as a function of energy density for different values of entropy

per baryon. The scatters are the calculation results without considering hyperons, while the scatters plus

lines are the results with considering hyperons.

4.4 质量与半径

利用状态方程, 通过求解TOV方程就可以得到大质量原生中子星的质量和半径, 结

果如图5和图6所示, 计算得到的最大质量列于表2中.
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图 5 不同情况下对应的中子星的质量. 散点代表没有考虑超子, 散点加线代表考虑超子. 阴影部分代表PSR

J0348+0432范围.

Fig. 5 The mass of neutron star for different cases. The scatters are the calculation results without

considering hyperons, while the scatters plus lines are the results with considering hyperons. The shaded

area corresponds to the mass of PSR J0348+0432.
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图 6 S = 0, 1, 2条件下质量与半径关系. 散点代表没有考虑超子, 散点加线代表考虑超子. 阴影部分代表PSR

J0348+0432的质量范围.

Fig. 6 Radius-mass relation for S = 0, 1, and 2 respectively. The scatters are the calculation results

without considering hyperons, while the scatters plus lines are the results with considering hyperons. The

shaded area corresponds to the mass of PSR J0348+0432.

图5中, 如果原生中子星内部不考虑超子, 在S = 1时的最大质量达到2.16 M⊙,

S = 2时最大质量达到2.21 M⊙, 对应于冷中子星最大质量为2.14 M⊙. 这就意味着不考

虑超子情况下熵的效应会增加大质量中子星的最大质量. 考虑超子出现的原生中子星,

S = 1时最大质量为2.11 M⊙, S = 2时为2.12 M⊙, 零温下中子星最大质量为2.10 M⊙, 即

考虑超子效应时质量都有所减小. 但考虑超子效应后熵越大得到的中子星最大质量还是
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越大. 结合原生中子星中超子的相对数密度分布, 以上结果表明熵增加大质量中子星质

量的效应超过超子出现减小大质量中子星质量的效应.

图6给出了中子星的半径随质量的变化关系. 原生中子星半径比冷中子星的半径大,

而且熵越大原生中子星的半径也越大. 简而言之, 原生中子星的冷却过程是一个收缩过

程. PSR J0348+0432的原生星在S = 2的情况下, 考虑超子时得到的半径为15.07 km,

不考虑超子时为15.67 km. S = 1时, 考虑超子时得到的半径为13.71 km, 不考虑超子时

为13.88 km. 而S = 0时, 考虑超子和不考虑超子时半径分别为12.86 km和12.91 km (这

与Antoniadis等人给出大质量中子星PSR J0348+0432的半径范围(13 ± 2) km符合[8]).

以上结果说明超子出现会减小大质量原生中子星的半径.

表 2 大质量原生中子星的最大质量. εc代表中心能量密度, Pc代表中心压强, Tc表示中心温度, YES代

表考虑超子效应, NO代表不考虑超子效应
Table 2 The maximum mass of massive protoneutron star. εc is central energy

density, Pc is central pressure, Tc is central temperature, and the term YES indicates

considering hyperons, NO means unconsidering hyperons.

S Term Mmax/M⊙ r/km lg(εc/(g · cm−3)) lg(Pc/(dyne · cm−2)) Tc /MeV

0 YES 2.10 11.80 15.33 35.81 0

NO 2.14 11.66 15.34 35.87 0

1 YES 2.11 12.37 15.32 35.80 25.69

NO 2.16 12.27 15.32 35.84 39.46

2 YES 2.12 13.22 15.29 35.75 54.30

NO 2.21 13.35 15.27 35.76 79.11

5 总结

相对论平均场理论框架下, 我们考虑中子星内部含超子和不含超子两种情况, 选取

原生星的每重子熵S = 1或S = 2. 研究了大质量中子星PSR J0348+0432原生星的内部

结构和性质.

我们发现大质量原生中子星的内部较冷, 中子星内部更容易出现超子, 超子的出现

会降低中子星内部的温度. 熵会增加大质量原生中子星的质量, 超子的出现会减小中子

星的质量, 但熵增加大质量中子星质量的效应会超过超子出现减小大质量中子星质量的

效应. 大质量原生中子星的半径比冷中子星的半径大, 熵越大, 原生中子星的半径也越

大, 简而言之原生中子星的演化过程是一个收缩的过程.

中微子在原生中子星中也起着很重要的作用, 我们将在以后的工作中加以讨论.
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Composition and Structure of Massive Protoneutron

Star PSR J0348+0432

HONG Bin JIA Huan-yu MU Xue-ling ZHOU Xia
(Institute for Modern Physics, Southwest Jiaotong University, Chengdu 610031)

ABSTRACT Considering the octet baryons in relativistic mean field (RMF) theory, the
entropy per baryon is selected to be 1 or 2. We investigate the influence of the entropy
per baryon for the massive protoneutron star corresponding to PSR J0348+0432. One
set of coupling constants GL85 in RMF are selected to reproduce the mass of PSR
J0348+0432 at zero temperature, and then extended to describe the massive protoneu-
tron stars with the per baryon entropy S = 1 or S = 2. It is found that the massive
protoneutron stars have more hyperons than the cold neutron stars, the temperature
increases with the increase of the density from surface to interior, and the existence of
hyperons leads to the decrease of the interior temperature. Entropy causes the increase
of the mass of massive protoneutron star, and this effect is more obvious than that of
the decreasing mass due to hyperons. The entropy per baryon brings on the increase
of the radius of protoneutron star. In other words, the protoneutron star’s cooling may
be a contracting process.

Key words astroparticle physics, dense matter, equation of state, stars: evolution,
stars: massive, stars: neutron


