
        
银河系年龄的测定

王家骥

    在 化学元素 周期表 中有将 近

90种 稳定 元 素 和 一 些 不 稳 定元

素 ，各种稳定元 素往往 也有 多种

不稳 定的 同位 素。人们 把具有相

同原 子量 的原子 核称 为核素 。因

此 ，元 素 就 是 具 有 相 同质 子数

（即原子序数 ）  的核素 的总称。宇

宙 中某一 元素 （或者核 素 ）  按质

量所 占的 比例称 为这一 元素 （  或

者核 素 ）  的丰度 。在宇 宙元 素的

丰度 分布 中，氢 和氦 占了几乎全

部 ，周期 表 中的其 他元 素加在一

起也仅仅只 占很小的比例 。

    根据现在的宇宙学理论 .宇宙

在一 开始 ，即大爆炸之 后 .就 出现

了电子 、质 子和 中子 .由这些基本

粒子结合 形成 的元 素主 要是氢 和

氦 ，其 中前 者约 占四分 之三 .后者

约 占四分之一。除此之外 ，还有极

微量 的轻元 素 .例如锂 、铍 、硼 （  即

原子序数小于 6的元素 ）等。其他

元素 ，包括 更多的氦等轻元 素都是

在恒 星内部 或者恒 星死 亡时发生

的一些核反应过程中形成 的.是恒

星生存 和演化过程最 重要 的副产

品。这种过程从 130多亿年前宇宙

中第一批恒星诞 生时就 已经开始 ，

因此 ，研究各种元素 的形成过程 .

利用放射性 元素 的半 衰期 测定它

们的丰度 ，就可 以确定宇宙 中最古

老的恒星的年龄 ，并为测定银河系
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的年龄提供一种完全独立的方法。

    恒星内部的核聚变反应

    在恒星内部发生的较轻原子
核聚合成为较重原子核的热核反
应，可以说明直到铁系为止的几乎
所有元素的同位素（原子序数在6
到30之间）  的丰度。这些核反应
称为聚变，它们一般都是放热的，
是恒星辐射能量的根本来源。在
天体物理学中，通常把这种核聚
变反应称为 “燃烧”。当然，这里
的 “燃烧”  与化学上的燃烧是完
全不同的两种概念。
    宇宙中的气体云在引力作用下
会发生收缩，形成原恒星，其引力势

质量8倍的恒星，氢燃烧只能持续
约2000万年。
    其实.上述氢燃烧始终只发生
在恒星中心周围很小的区域内。当
这个核心区域内的氢元素被逐渐
耗尽，留下一个仅由氦元素组成的
星核时，其内部的热核反应就会停
止，于是，氢燃烧在氦星核外面的
一个薄层内继续进行。在此薄层
之外.是一个富含氢的包层.这
个包层在氢燃烧薄层产生的热量
驱使下会急剧膨胀，使恒星的直
径增加数百倍，成为一颗红巨星。
同时，氦星核在引力的作用下进
一步收缩，中心温度进一步升高。
当氦星核中心的温度达到 l  亿开

能会转化为热能，使原恒星核心的
温度升高。当原恒星的中心温度达

到800万开时，氢燃烧就会被点燃。

氢燃烧的最终结果是把四个氢原子

核聚合成一个氦原子核。氢燃烧是
恒星最基本的核聚变反应。但是，若

原恒星的质量小于0.08Mo（  Mo为
太阳质量）  ，则其中心温度永远达
不到 800万开 .因此.那里的氢

燃烧永远不会被点燃，因而，这

样的原恒星永远不可能变成一颗
恒星，是恒星形成过程中产生的

“次品”，称为褐矮星。

    在恒星的一生中.氢燃烧持续

的时间最长，占恒星寿命的绝大部
分。一颗恒星的氢燃烧持续时间的

长短完全取决于它的质量。对于质

量与太阳相等的恒星.氢燃烧可以
持续大约 100亿年：而质量为太阳

时，氦燃烧被点燃。
    氦燃烧把三个氦原子核聚合
成一个碳原子核。由此生成的碳原
子核又可吸收一个氦原子核，生成
氧原子核。氧原子核还可吸收一个
氦原子核，生成氖原子核，不过发
生这一反应的概率很低。至于氖原
子核进一步吸收氦原子核的概率
就更低了，可以忽略不计。恒星的
氦燃烧速度比氢燃烧快得多，对于
太阳.氦燃烧阶段只能持续大约
20亿年。
    对于质量与太阳差不多或更
小的恒星，氦燃烧阶段的结束意味
着恒星的死亡。这时，氦燃烧留下
的主要由碳、氧元素组成的星核进
一步收缩.其中的物质变成电子简
并态，密度增大到 1  吨/厘米3  以
上，成为一颗白矮星，而星核外面
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的包层则被抛出.扩散到星际空
间，形成行星状星云。行星状星云
这个名称其实并不符合实际情况，
这样叫完全是因历史上的原因。事
实上，行星状星云可以有各种形
状，很多完全不像行星的圆面.不
过相对来说还算比较规则。
    在氦燃烧结束之后，质量比太
阳大得多的恒星可以进一步依次
点燃碳燃烧、氧燃烧、硅燃烧等聚
变反应，生成更重的元素.最终生
成铁元素。因此，质量足够大的恒
星，最终将形成如同洋葱一般由不
同元素组成的分层结构。铁的生成
对于恒星来说是一场灾难.因为任
何由铁原子核生成更重原子核的
反应都需要吸收热量，因此，此时
的恒星不可能再依靠铁原子核的
聚变来获取能量。失去能量来源的
恒星，其星核将迅速而猛烈地收
缩，在极其巨大的压力之下，其中
物质的质子会发生逆 B衰变，转变
成中子，并处于中子简并态，密度
可达每立方厘米几亿吨，成为一颗
中子星。与此同时，恒星会发生猛
烈的爆发，四散飞扬的炽热气体可
使恒星的亮度一下子增加上亿倍，
然后慢慢变暗。天文学家把恒星的
这种爆发现象称为超新星。也有一
些恒星.在超新星爆发的时候彻底
炸毁.不留下中子星。
    不管是行星状星云的扩散，还
是超新星爆发后留下的炽热气体
遗迹的扩散，都会使恒星在核聚变
反应中生成的那些元素扩散到星
际空间，最终与星际气体混合，成
为形成下一代恒星的原料。因此，
很明显，形成越晚的恒星，将含有
越多除氢、氦之外的重元素。

    恒星内部的中子俘获过程

    上述原子核合成的一般模型不
能解释元素周期表中原子序数大于
30的元素的形成过程。由于所有这
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    大质量恒星晚期元素分层结构示
意图  外面是很厚的氢包层.内部的
星核呈现元素分层结构。

些元素的丰度加在一起也只有氢的
丰度的一亿分之一，因此它们一定
是在恒星内部或者整体演化中一些
较为短暂甚至瞬时发生的过程中形
成的。而且，如上所述，比铁重的元
素不能通过铁原子核的聚变反应来
生成。事实上，原子序数大于30的
元素几乎都是通过铁系元素的核俘
获自由中子产生的.这些元素统称
为中子俘获元素。因为中子不带电
荷.所以原子核
中质子所带的正
电荷不会阻止中
子俘获反应的发
生，因此，所需要
的只是大量的自
由中子。
    对于很大质
量 范围内的恒
星.在其生命的
晚期，在内部发
生原子核聚变的
反应层内会产生
大量 自由中子，
它们成为中子俘
获反应所需要的
中子的来源。例
如.在一般恒星
的氦聚变反应层
中.碳和氧的生
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成过程都可以释放出中子；更进一

步.大质量恒星中，碳聚变生成镁的

反应层中也释放出中子。

    然后，这些中子就会被一些原

子核俘获。由于这些中子的流量很
低 .在相继的两次中子俘获事件之

间几乎有足够的时间发生 B衰变
（即原子核内的某个中子释放一个

电子变成质子）  ，于是，原来生成的
含有较多中子的某种元素的同位

素就变成了原子序数更大（即含有

更多质子）的另一种元素。这一相
对来说较慢的事件链称为慢中子

俘获过程（即s过程）  ，这一过程产

生的中子俘获元素约占一半。
    一些大质量恒星在成为超新星

而爆发时，其核心在转变为中子星

的同时.会释放出大量自由中子，其

密度可高达 l023/厘米3  左右。这些
中子会被外层正在爆发的气体中的

原子核吸收，使其原子量迅速增加。

但由于在这种情况下，中子的增加

远比 B衰变的发生来得快 ，质子数
在非常短暂的时间内还没有改变.

    宇宙中元素丰度与原子序数的关系  氢和氦在宇宙元
素的丰度分布中占了几乎全部.其余元素的丰度随其原子序
数的增加而迅速下降.且原子序数为偶数的元素丰度比与其
    .    ‘ .L
相邻的两个原子序数 为奇数的元 素丰度 高。
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于是大约几秒钟内就可以产生大量

极富含中子的原子核。

    超新星的爆发极其快速，以致

在喷射的物质中自由中子的来源

很快枯竭。由于极富含中子的原子
核很不稳定，在自由中子来源枯竭

之后，将迅速经历一系列 B衰变，

使多余的中子变为质子，从而使其
原子序数增大。同时，原子核内的

质子数和中子数也逐步趋向平衡，
原子核变为稳定.成为一种更重的

元素。以这种方式产生中子俘获元

素的过程称为快中子俘获过程（  即

r过程）。

  银河 系年龄的测定

    根据已知长寿命放射性核的
衰变时间 （即半衰期）  ，从某些放

射性中子俘获元素的丰度数据可

以测定银河系中最年老恒星的年

龄，从而定出银河系的年龄。这
种放射性年龄测定方法称为核纪

年法 。例如 ，钍的半衰期是 140

亿年。用当代最大的天文望远镜 ，
加上高分辨率光谱仪，已经能够

检测到恒星的钍 ，并作出相应的

年龄估计。根据最新的研究结果，
银河系中最年老恒星的年龄范围

估计在 1  10-150亿年。

    最近.在银河系一颗最年老恒
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星 的光 谱 中检 测

到了铀 。把这一元

素 的 丰 度 与钍 以

及 其 他 几种 元 素

的丰度进行比较 . 吣
    “

估 计 这 颗恒 星 的 怒

年龄为 125  t30亿 峰

年 ，与其他恒 星根

据 钍 得 出 的 年 龄

估计值相符合。钍

和铀 的 原 子 量 比

较接近 .与其他原

子 量 相 差 很 大 的

元素相 比.通过对

它 们 之 间 的丰 度

比较 .可以得 出较

为可 靠 的年 龄 测

定值。

中子数 Ⅳ

    核素图  在一给定的质子数（  原子序数 ）z处，越靠
左侧的同位素越富含质子.而越靠右侧的同位素越富含
中子。稳定的原子核用最黑的颜色表示。从左上方到右下
方不同的灰度表示8衰变半衰期逐渐缩短（见图中右下
角的灰度标.用秒的对数表示）。

    当然，这些恒星还不是银河系
中最早形成的恒星。银河系中的第
一代恒星具有非常大的质量，超过
太阳质量的100倍。在这样的恒星
内部，核聚变反应极其快速，甚至
只持续几百万年，因此，这些最早
形成的恒星已经死亡、消失了很长
时间。但是，与银河系的年龄相比，
由于它们的形成时间与人们今天
在银河系中观测到的最年老恒星
的形成时间之差完全可忽略不计，
因此.可以把这些最年老恒星的年

s过程路径
    农 ■ 鬻 ■ W 冀 鬻 ■ ’：
r过 程 路 径 、  、：  ～：  、：  ～：  、：  、：  、：  、：  ～  、

    r过程和s过程示意图  图中同一水平线上是同一元素具有不同原子量的同
位素.原子核俘获中子后，路径向右移动：原子核中的中子变为质子后，路径向左
上方移动：s过程中，原子核一面俘获中子，一面把部分中子变为质子，其路径是一
条折线：  r过程中，原子核先俘获大量中子，然后不断把多余的中子变成质子，其路
径是指向左上方的直线；方框内的字母r和s分别表示这种原子核可由s过程或r
过程生成.D表示质子过程。

龄看作银河系的年龄。

    据其他多种方法测定，从大爆
炸起算 ，宇宙的年龄在 140亿年左

右。假定从大爆炸到银河系形成所

相隔的时间为 10亿年.那么上述
由核纪年法测定的银河系年龄与

宇宙年龄是相容的。

    用作银河系年龄估计依据的
钍和铀是 r过程的产物，因此，测

定银河系年龄的一个关键性因素

是这两种元素还没有衰变之时在
发生这些 r过程场所的初始丰度。

初始丰度的推测不但需要知道这

些场所的物理条件，而且还要知道
生成这两种元素的富含中子的原

子核的特性（例如质量）。由于几乎

没有什么实验数据可以利用，这些
原子核的特性不得不依靠理论模

型来推测，这给用核纪年法测定银

河系年龄带来了较大的不确定性。
为了减小这种不确定性，需要进一

步进行广泛的观测和理论研究。
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