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摘 要 研究微观世界的核物理与研究宏观世界的天体物理自然融合形

成了前沿交叉学科——核天体物理。核天体物理的主要研究目标是应用核物理

的知识和规律来阐释宇宙演化进程中化学元素合成及演化过程、时间标度、天

体环境和天体场所，来说明恒星中核燃烧产生的能量及其对恒星结构和演化的

影响，来认识致密天体的结构和性质。文章阐述了核天体物理研究的意义和现

状，介绍了有关基本概念和天体网络模型所需的核物理输入量以及广泛应用的

一些实验方法，同时扼要地分析了利用国内大科学装置开展核天体物理研究的

可行性。最后对未来我国深地科学与工程实验室的建设前景做了展望。
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Abstract Nuclear astrophysics is an interdisciplinary subject combining micro-scale nuclear

physics and macro-scale astrophysics. Its main aims are to understand the origin and evolution of the

elements in the universe, the time scale of stellar evolution, the stellar environment and sites, the ener-

gy generation of stars from thermonuclear processes and its impact on stellar evolution and the mecha-

nisms driving astrophysical phenomena, and the structure and property of compact stars. This paper

presents the significance and current research status of nuclear astrophysics; we introduce some funda-

mental concepts, the nuclear physics input parameters required by certain astrophysics models, and

some widely-used experimental approaches in nuclear astrophysics research. The potential and feasi-

bility of research in this field using China’s current and planned large-scale scientific facilities are ana-

lyzed briefly. Finally, the prospects of the establishing a deep underground science and engineering

laboratory in China are envisaged.
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1 引言

宇宙始于大爆炸。在大爆炸中产生了

氢、氦以及少量的锂元素[1，2]，随着温度的

逐渐降低，在万有引力的影响下开始形成

主序星，如太阳等。主序星内部主要进行

的是氢燃烧，经过漫长的青壮年时期，核

心的氢消耗殆尽，内部出现氦核，从而步

入老年的红巨星阶段。经过一系列核过

程，如果恒星的质量和太阳的质量差不

多，它将最终演变成一颗黯淡而又矮小的

白矮星。如果恒星的质量比太阳大很多，

其内部会形成类似于“洋葱头”结构的壳

层，由内向外依次是铁核心、Si 燃烧壳

层、O燃烧壳层、Ne燃烧壳层、C燃烧壳

层、H燃烧壳层及最外面的H包层。当红

巨星的体积膨胀到太阳系那么大时，最终

重力坍塌将导致超新星爆炸。超新星爆炸

产生的冲击波携带着大量炙热的星壳物质

冲向远处的星际介质，物质间的碰撞“点

亮”了原有的和新形成的星际介质，使它

们发出巨大的光芒。星际气体通过引力收

缩形成新的星体，爆炸后原有的星体有的

会没有留下任何痕迹，有的会形成中子星

或者黑洞，这是一个生与死的循环。因

此，宇宙中新星和超新星的爆发是天体演

化的重要环节，它是老年恒星辉煌的葬

礼，同时又是新生恒星的推动者。例如，

1987年 2月 23日发现的SN 1987A超新星

是天文学上最重大的事件之一，在几个月

时间内，这颗超新星一直光彩夺目，亮度

相当于1亿颗太阳。SN 1987A超新星距离

地球16.3万光年，位于大麦哲伦云中，是

在公元前161000年左右爆发的，爆发过程

中估计抛射出了2万倍地球质量的铁元素。

SN 1987A的前身星是大约 18个太阳质量

的蓝超巨星，在爆炸后没有留下任何痕迹。

在原子层次上，人类自身和赖以生存

的丰富多彩的物质世界是由各种化学元素

构成的。大爆炸初期只产生了氢元素，比

氢重的其他化学元素是在宇宙演化过程中

在各种天体场所通过核过程生成的。在不

同温度、密度和质量的天体场所，发生的

核过程不同 [3，4]。图 1示意了在典型的天

体环境中的核合成路径[3]。主要的核过程

包括：宇宙大爆炸时的原初核合成、质子

—质子链式反应(pp chain)[4—6]、碳氮氧循

环(CNO cycle)[4—9]、热碳氮氧循环(HCNO

cycle)、ap 过程、rp 过程(快质子俘获过

程)[7—9]、r过程(快中子俘获过程)[10]、s过

程(慢中子俘获过程)[11]、以及 p过程(光解

离过程)[12]。恒星平稳演化阶段的热核反

应产生了大量的碳、氮、氧等轻元素；在

新星爆炸和红巨星中，主要发生的是

CNO循环、突破CNO循环以及丰质子核

的快质子俘获反应，产生了重于碳但轻于

铁的各种元素；AGB星演化过程中产生

了部分重元素；爆发性天体过程产生了宇

宙中大部分的超铁元素。经过半个多世纪
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不懈的努力，人们对原初核的合成和比铁

轻的元素的合成机制以及天体场所有了比

较深入的了解，天体网络计算能够较准确

地再现天体和宇宙观测得到的轻元素丰度

分布。但是，我们尚不能准确描述超铁元

素的产生过程和丰度分布。目前，普遍认

为，重元素主要是在慢中子俘获过程(s过

程)和爆发性天体事件的核过程中产生

的。s过程发生在AGB星中，围绕稳定线

通过慢中子俘获和b衰变产生重元素。在

爆发性天体场所中，快质子俘获过程(rp

过程)和快中子俘获过程(r过程)能够产生

大量不稳定重核素，这些重核通过级联衰

变最终产生稳定的重元素。r过程是产生

重元素的最重要途径之一，宇宙中至少有

50％的超铁元素应该是由 r过程产生的。

因此，认识元素的起源意味着不仅要认识

核素演化的过程，而且还要认识发生这些

过程的场所，没有特定的天体物理环境，

相应的核过程也不可能发生。核反应是合

成宇宙中除氢以外的所有化学元素的唯一

机制，也是恒星抗衡引力收缩以及新星、

X射线暴和超新星等爆发性天体现象的能

量来源。因此，人类要探索宇宙的奥秘就

离不开核物理的知识和方法。

近一个世纪以来，国际上许多著名实

验室都对宇宙及天体演化过程中的关键核

反应产生了浓厚的兴趣。例如，在美国

1996，2002和 2007年的核科学长期规划

以及欧洲 2004和 2010年的NuPECC长期

规划中，都把核天体物理作为最重要的研

究课题之一。美国物理和天文学会在

2002年的《发现》杂志上将“从铁到铀

的重元素是如何产生的”(How were the

heavy elements from iron to uranium

made?)列为本世纪待解决的 11 个重大物

理问题之一。要了解重元素合成的过程、

时间标度、物理环境和天体场所，探索宇

宙中从铁到铀重元素的形成等重大科学问

题，必须精确测量天体核合成路径上关键

核素的质量、寿命以及相关核反应率。早

在 19世纪 30年代，Hans Bethe提出恒星

的能源主要来自于它内部氢通过质子—质

子反应链和CNO循环转化为氦的聚变反应

图1 典型的天体环境中的核合成路径[3]
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理论，并因此获得 1967年度诺贝尔物理

学奖。该工作阐明了恒星的能量来源，揭

示了它与元素起源之间的紧密联系。从

此，开辟了核天体物理这一崭新的交叉学

科。William Fowler等人对恒星演化过程中

的核反应进行了系统的实验和理论研究。

1957年，他们以《恒星中元素的合成》为

题在美国《现代物理评论》上发表了一篇

著名的被后人称之为B2FH的论文[13]，阐明

了恒星在赫罗图上的演化进程和恒星演化

各阶段中发生的核合成过程，以及超新星

爆发和大质量恒星演化的关系。William

Fowler因此获得了 1983年度诺贝尔物理

学奖。此后， Raymond Davis 和 Masa-

toshi Koshiba 因中微子的探测与 Riccardo

Giacconi 分享了 2002 年度诺贝尔物理学

奖。这些杰出成就充分表明核物理对于天

文物理具有极其重要的意义。

研究微观世界的核物理与研究宏观世

界的天体物理自然融合，形成了前沿交叉

学科——核天体物理。核天体物理主要致

力于研究宇宙演化进程中化学元素合成及

演化过程、时间标度、物理环境、天体场

所，研究恒星中核燃烧产生的能量及其对

恒星结构和演化的影响，研究致密天体的

结构和性质以及驱动天体物理现象的机制

等。它的主要角色就是提供天体物理所需

要的关键核物理输入量。核天体物理研究

的迫切需求是建造大型放射性离子束装置

的主要推动力之一。世界各国正在计划建

造新一代放射性核束装置，如美国的稀有

同位素束流装置(FRIB)以及德国的国际反

质子与离子研究装置(FAIR)等。近几年

来，国家自然科学基金委员会数理科学部

优先支持的领域也涵盖了核天体物理方面

的内容，如《极端条件下的核物理和核天

体物理》以及《恒星的形成、演化与太阳

活动》。由于国内实验条件等诸多因素的

限制，核天体物理研究的起步相对较晚，

目前，主要是中国科学院近代物理研究所

和中国原子能科学研究院核物理研究所的

科研人员开展了地面核天体物理方面的实

验工作。可喜的是，我国兰州的CSR大

科学装置和正在筹备建设的国家“十二

五”HIAF大科学装置，以及北京的BRIF

大科学装置都将核天体物理作为一个非常

重要的研究方向。

2 核天体物理相关概念

原子核俘获反应率和光致解离反应

率，特别是那些影响核合成路径的关键核

反应率，是天体网络计算模拟宇宙重元素

产生过程和丰度分布的关键输入参数。反

应率是描述一个核反应发生快慢的物理

量，其定义为[4，14]：

NA <σv >=NA
æ
è
ç

ö
ø
÷

8
πμ

1/2

æ
è

ö
ø

1
kT

3/2

×∫0
∞
σ(E)E expæ

è
ö
ø

- E
kT dE，(1)

其中NA为阿伏伽德罗常数， σ 是反应截

面，v是相对运动速度，k为玻尔兹曼常

数，T为天体物理场所的温度，约化质量

μ = A1A2

A1 + A2
，A1和A2是反应中炮弹和靶核

的质量数。文献中< σ v>被称为每个粒子

对的反应率。反应截面是能量的函数，而

反应率是温度的函数。对于带电粒子引起

的核反应，在天体物理感兴趣的能区，其

反应截面随能量通常呈指数下降，不便于

向低能区外推。在天体核物理中，引入了

与反应截面关联的天体物理S因子，其定

义是：

S(E) =Eσ(E)exp(2πη)， (2)

其中索末菲(Sommerfeld)参数 η = Z1Z2e2

ℏv
，

指数因子 2πη = 31.29Z1Z2
μ
E (这里，质心

能量 E 和约化质量 μ 的单位分别是 keV

和 amu)。利用 S 因子，(1)式可以写成如
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下形式：

NA <σv > =NA
æ
è
ç

ö
ø
÷

8
πμ

1/2

æ
è

ö
ø

1
kT

3/2

×∫0
∞
S(E)expæ

è
ç

ö
ø
÷- E

kT - b
E1/2 dE，(3)

其中因子b与位垒穿透有关，其定义是：

b = 0.989Z1Z2 μ (MeV)1/2。这里 b2 被称为

伽莫夫能量(Gamow energy)EG。在低于库

仑位垒的能量区域，核反应通过量子隧道

效应来产生。对于最简单的 s波，其截面

正比于库仑穿透因子 exp(-2 πη ) = exp

(-b/E1/2) = exp[-(EG/E)1/2]。在(1)式中，被

积函数包含两部分：一部分是能量依赖的

玻尔兹曼速度分布函数 exp(-E/kT)；另一

部分是能量依赖的库仑穿透因子。两者

卷积的结果产生了一个核反应发生几率

最大的重叠区域，如图 2 所示。这一能

区被人们称之为伽莫夫峰(Gamow peak)

或伽莫夫窗口(Gamow window)，用以纪

念宇宙大爆炸理论的创始人、理论物理学

家 和 天 文 学 家 乔 治·伽 莫 夫 (George

Gamow)。伽莫夫峰是原子核发生反应或

核燃烧的最有效能区。Gamow峰值位置

为 E0 = 1.22(Z1
2Z2

2 μT6
2)1/3 keV，宽度为 Δ =

0.749(Z1
2Z2

2 μ T6
5)1/6 keV。在核天体物理

中，温度 T6是 T/106的缩写。对于中子引

起的核反应[15]，不存在库仑势垒，只存在

离心势垒
ℓ(ℓ + 1)ℏ2

2μR2 (其中R表示原子核间

的相互作用半径)。如果中子的相对运动

能量低于离心势垒，Gamow峰的位置和

宽度可近似表示 [15， 16]为 E0 ≈ 0.086T6 [ ℓ +

½] keV， Δ ≈ 0.194 T6 [ ℓ +½]1/2 keV，其中

相对运动轨道角动量 ℓ = 0， 1分别对应于

s，p波。最近，瑞士巴塞尔大学Thomas

Rauscher对平稳和爆发性核合成过程(包括

带电粒子及中子引起的反应)中的Gamow

峰位和宽带进行了系统的研究，认为上述

两套近似公式都是不准确的[16]。

在核天体物理中，通常人们感兴趣的

核反应主要是通过直接俘获(非共振)和共

振俘获两个过程来完成的[4]。下面将对这

两个过程的反应率分别进行讨论。

2.1 直接俘获反应(非共振)

在直接俘获反应机制下，由于去除

了库仑穿透效应的影响，核反应的 S 因

子随能量的变化非常平缓，通常近似地

看作一个常数。其反应率可以用下面的

方程来描述：

NA <σv > NR≅7.832 × 109æ
è
ç

ö
ø
÷

Z1Z2

μ T 2
9

1/3

×S(E0)exp
æ
è
ç

ö
ø
÷-3E0

kT . (4)

可以看出，确定了S因子或它随能量的变

化关系，就可以计算出非共振反应率。在

实验上，最好的办法就是直接测量核反应

在某一能区的截面 σ (E)，再根据(2)式计

算或外推出特定能量下的S因子；对于截

面非常小的核反应，只能利用间接实验方

法来提取S因子。核反应在相对能量比较图2 带电粒子核反应Gamow峰及宽度示意图 [4]
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高的能区具有较大的截面，便于实验测

量。利用 S 因子随能量缓慢变化这一特

性，可以把高能区的实验测量结果较可靠

地外推到天体核物理工作者感兴趣的伽莫

夫窗口。通过测量反应截面提取 S因子，

进而可以确定核反应率。值得注意的是，

这种外推常常会造成非常大的误差，有时

甚至是不可靠的，特别是对于在外推区域

有共振的情形。

2.2 共振俘获反应

对于通过共振俘获过程发生的核反

应，按照共振宽度的大小，又可以分为窄

共振和宽共振两种情况。一方面，对于单

个窄共振能级的情况，核反应截面可以由

著名的Breit—Wigner方程来计算[4]：

σ(E)Narrow = πl2 2JR + 1
(2J1 + 1)(2J2 + 1)

×(1 + δ12)
ΓaΓb

(E -ER)2 +(Γ/2)2
，

(5)

其中ER和 JR分别表示共振能级的能量和

自旋，J1和 J2表示弹核和靶核的自旋。l

表示入射粒子的德布罗意波长。对于弹核

和靶核相同的情形， δ12 ＝1。 Γa 和 Γb 分

别表示特定反应中入射道和出射道的分波

宽度，总宽度 Γ 等于所有开放衰变道的

分波宽度之和，即 Γ =Γa +Γb +…。把(5)

式代入(1)式，可以得到单个窄能级的共

振反应率，通常用下面的方程来描述：

NA <σv > R =NA
æ
è
ç

ö
ø
÷

2π
μkT

3/2

ℏ2ωγ expæ
è
ç

ö
ø
÷- ER

kT

≅1.539 × 1011æ
è
ç

ö
ø
÷

1
μT9

3/2

ωγ expæ
è
ç

ö
ø
÷-11.605ER

T9
，

(6)

其中共振强度 ωγ 的单位是eV，共振能量

ER的单位是MeV，反应率的常用单位是

cm3 s-1 mol-1。在这里，共振强度的定义

是：

ωγ = 2JR + 1
(2J1 + 1)(2J2 + 1)

(1 + δ12) ×
ΓaΓb

Γ
，

因此，为了计算共振反应率，需要掌握共

振能级的特性，比如共振能量ER和共振

强度 ωγ (能级的自旋宇称 J p，总宽度

Γ )。对于多个窄共振能级同时存在的情

形，总的共振反应率是单个能级共振反应

率之和。能级之间有干涉时需要考虑干涉

项的贡献。另一方面，对于宽共振能级的

情况[4，14]，核反应截面可以由下面的方程

来描述：

σ(E)Broad =σ(ER)Narrow ×
ER

E × Γa(E)
Γa(ER)

× Γb(E)
Γb(ER)

× (ΓR /2)2

(E -ER)2 +[Γ(E)/2]2
.

(7)

其中共振处的截面 σ(ER)Narrow = 4πl 2
Rω

ΓaΓb

Γ2

(其中统计因子 ω = 2JR + 1
(2J1 + 1)(2J2 + 1)

(1 + δ12) )，

共振处的总宽度为 ΓR ＝ Γ (E = ER)。把

(7)式代入(1)式，利用数值积分的方法就

可以计算出宽共振能级的共振反应率。带

电粒子和 γ 射线的分波宽度 Γ 随能量的

函数关系可参阅文献[4，14]。

一个核反应的总反应率是非共振反应

率和共振反应率之和。对于它们之间存在

干涉的情形，还要计入干涉项的贡献。对

于轻核参与的核反应系统 (质量数 A <

30)，由于轻核的能级密度比较低，截面

依赖于几个或多个独立能级的共振特性；

对于重核参与的核反应系统(A > 30)，由

于重核的能级密度比较高，反应截面具

有一定的统计意义，通常用统计模型来

计算反应截面。但是，模型计算与实验

结果往往差异较大，因此有必要在实验

上对一些关键核反应截面进行直接测

量。综上所述，核反应截面测量和原子

核能级结构特性研究是确定核天体物理

反应率的关键。
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3 核物理输入量

天体核过程可粗略地分为原初核合成

和恒星平稳演化阶段的核燃烧，爆发性天

体事件中的剧烈核燃烧两类。前者发生在

相对低温的物理环境中，反应率低，持续

过程很长，主要涉及较轻核素的热核反

应，对恒星寿命起决定作用。后者发生在

高温物理环境中，反应率高，持续时间

短，涉及热核反应、光致裂解分裂反应和

b衰变等，是爆发性天体现象的能量来源

和产生从铁到铀重元素的最重要途径。在

爆发性天体事件中，核反应路径逐渐进入

远离稳定线核区，参与反应的大多数核素

的基态质量和寿命及相关核反应率是未知

的，或现有实验数据较差。这导致了无法

获得可靠的天体网络元素丰度计算结果。

因此，在稳定线及其两侧反应路径附近，

大量短寿命核素的质量、寿命、结构、衰

变特性以及相关核反应截面(或 S因子和

反应率)等数据是揭示宇宙及天体事件中

元素合成及演化、丰度分布以及能量产生

等不可或缺的核物理输入量[3，9]。

4 实验方法

为了测量核天体物理所需要的物理

量，人们发明了各种各样的实验方法，大

致分为直接方法和间接方法两种[3，17]。本

节将简要阐述目前在国际上应用较广的几

种实验方法，并讨论基于国内研究装置进

行相关实验研究的可行性。

4.1 直接方法

4.1.1 俘获反应直接测量

在爆炸性天体事件 rp 过程中，一些

关键的(p，γ )和( α，γ )核反应扮演着非常

重要的角色，精确测量这些核反应的截面

或反应率显得非常重要。因为在接近零度

角区域，探测器对重反冲核的探测效率非

常高，因此，人们通常运用逆反应动力学

来进行研究。例如，利用稳定或放射性束

轰击氢或氦靶，在靶区测量 γ 射线，在反

冲分离器后端探测重反冲核。通过二者的

符合测定复合核特定能级的共振强度

ωγ ，或者测定一定能量区域的反应截

面，从而可以计算出反应率。例如，在加

拿大TRIUMF实验室DRAGON装置上完

成的 21Na(p，γ )22Mg[18]和 40Ca( α ，γ )44Ti[19]

实验，以及在美国 ORNL 实验室 HRIBF

反冲分离器上完成的 17F(p，γ )18Ne[20]实验

等。在这类实验中，反冲分离器需要有非

常高的抑制因子，大约在 1010 —1015 量

级；同时，所需放射性束流的流强非常

高，大约每秒钟 107个粒子或者更强。现

阶段要达到这样高的次级束强度和分离抑

制因子对于世界上许多实验室都是非常困

难的。中国科学院近代物理研究所“十二

五”HIAF大科学装置和中国原子能科学

研究院 BRIF 装置将提供理想的实验条

件，使我们有能力在直接测量方面完成具

有挑战性的工作。

4.1.2 转移反应直接测量

在爆炸性天体事件ap 及 rp 过程中，

有一些关键的(p，α )和( α，p)转移反应，

其反应截面数据尚未得到很好的测定。对

于这类反应，通过轻反冲粒子与重剩余核

的符合可以直接测定反应截面。为了覆

盖尽可能大的立体角，常用的是位置灵

敏型的硅探测器阵列。由于反应截面比俘

获反应的大，所需放射性束流的强度大约

是每秒钟 105个粒子。例如，美国阿贡实

验室ANL[21]和橡树岭实验室ORNL[22]，比

利时的 LLN[23]，以及日本东京大学原子

核科学研究中心 CNS[24]等研究机构，都

在这方面做了大量的实验工作。目前，

兰州放射性束流线RIBLL1经过改造后可
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以产生低能放射性束，强度可达每秒钟

105个粒子 [25]，已有能力开展这方面的研

究工作。

4.2 间接方法

4.2.1 共振弹性和非弹性散射

对于一些关键的 (p，γ )、 (p，α )、

( α，γ )以及( α，p)核天体反应，其共振反

应率的计算依赖于复合核非束缚能级的共

振参数，也即共振能量、自旋宇称及能

级宽度。对于共振能级的宽度 Γ 不是很

窄的情形，可以通过低能放射性束流与

质子和 α 粒子的共振弹性及非弹性散射

方法来测定这些共振参数。根据加速器

类型的不同，可以细分为两种：薄靶方法

和厚靶方法。下面分别对这两种方法进行

描述。

在线同位素分离 ISOL型加速器产生

的放射性束流可以方便地进行能量调节，

通常采用薄靶方法。利用品质较好的次级

束轰击薄的氢靶(氢气靶或聚乙烯CH2靶)

和氦气靶，在后端用位置灵敏型的硅多条

探测器阵列来探测反冲粒子(p和 α )。通

过多次调节束流能量，可以得到一定能

量范围内反冲粒子的激发函数。利用成

熟的 R 矩阵理论 [26]分析这些激发函数，

就可以确定共振能级的特性。由于次级

束的品质较好(束斑和能散小)，测得的激

发函数具有很好的能量分辨，可观测能

级的宽度可到1 keV左右。因为需要测量

很多个能量点才能覆盖一定的能区范

围，因此需要每秒钟 105 —106个粒子的

流 强 。 例 如 基 于 美国 ORNL 实验室

HRIBF装置测定的天体 17F(p，γ )18Ne反应

率的研究工作[27]。

回旋加速器提供的稳定束打靶，可以

同时产生很多放射性核素。为了实现对目

标核的有效分离，人们建造了各有特色的

飞行分离器或称谱仪(in-flight separator /

spectrometer)。利用这种方法产生的放射

性束，很难对其能量进行方便、精确的

调节，通常采用厚靶方法。束流在厚靶

子中逐渐损失能量直至停止，靶子起到

了改变束流能量的作用。由于这种方法

产生的低能次级束的束斑较大(直径约1—

3 cm)，通常用两块位置灵敏型平行板雪

崩计数器 (PPAC)来探测束流的位置信

息，从而外推得到束流打靶的位置和入射

角度。结合硅条上质子能量和角度数据，

就可以重建质子的激发函数。在数据处理

时，要考虑束流及反冲粒子在物质中的能

量损失问题 [28]。厚靶方法的优点在于所

需流强相对较低，大约每秒钟 104 个粒

子；同时，无需调节束流的能量就可以

一次性完成对很大范围能区激发函数的

测量。受硅多条探测器能量分辨、束流

和反冲粒子在靶中的能量弥散、以及次级

束能量展宽等因素的影响，该方法的缺点

在于可观测能级的宽度在10 keV左右。在

低能区，由于卢瑟福散射截面的增大和

共振宽度的减小(穿透效应)，应用这种

方法将变得很困难。利用东京大学原子

核科学研究中心 (CNS)的低能放射性束

CRIB 装置 [29，30]，人们取得了一系列研究

成果。近年来，中国原子能科学研究院和

中国科学院近代物理研究所的科研人员

也开展了相应的研究工作[31，32]，由于次级

束的流强较低，实验结果并不是很理

想。兰州RIBLL1低能放射性束流强的大

幅度提高 [25]，为今后工作提供了更好的

实验条件。

在上述两种方法中，采用反冲粒子

与 γ 射线符合技术，可以确定非束缚能

级质子 p 或 α 的非弹性散射分支比。例

如，在瑞士欧洲核子研究中心(CERN)的

ISOLIDE 装置上，用 17F 束流轰击厚的

CH2靶，通过对非束缚能级衰变质子及 γ
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射线的符合，测定了 6.15 MeV能级质子

的非弹性散射分支比( Γp1 / Γp0 ≈ 1)。基

于新的分支比结果，核反应 14O( α，p)17F

的反应率比先前的预期要大 2倍[33]。该反

应是新星和X射线暴中突破热CNO循环

进入 rp过程的一个非常关键的核反应。

4.2.2 非束缚态衰变 g射线测量

近年来，人们选择熔合蒸发反应来布

局原子核的非束缚态，利用能量分辨非常

好的高纯锗探测器来测量退激 γ 射线的能

量和角关联，从而得到能级的精确能量

及其可靠的自旋宇称值。如前所述，这

些实验数据对于计算天体反应率非常重

要。困难在于所布局非束缚态能级衰变

γ 射线的强度很弱，并且高纯锗探测器

的效率很低。因此，需要构建大型的探

测器阵列，造价昂贵。同时，为了降低

束流衰变诱发 γ 射线本底的影响，需要

对衰变 γ 射线和目标核进行符合测量。

具有良好性能的反冲分离器可以实现对

产额很低的目标核进行有效的分离。例

如，美国阿贡实验室的 Seweryniak 等人

利用 12C 束流轰击 12C 薄靶，通过熔合蒸

发反应，布居了 22Mg[34]的激发态。利用 g

球(Gammasphere)高纯锗探测阵列来探测

衰变 g射线，该探测阵列由大约 110多个

高纯锗探测器构成，对1.2 MeV能量 γ 射

线的绝对探测效率可以高达10%。利用碎

片质量分析器(FMA)来探测重的目标核。

测定了 22Mg 两个关键非束缚态能级精确

的能量，并可靠地指定了自选宇称值。利

用该实验方法，人们在该装置上做出了

一系列非常漂亮的工作 [34—37]。目前，中

国科学院近代物理研究所的科研人员正

在装配一套接近 3π
4 立体角的高纯锗探

测阵列，其中包括 8 台高效率的分块型

Clover和16台常规型的高纯锗探测器，对

1.2MeV能量 γ 射线的绝对探测效率可以

达到 5.7%[33]。该阵列预期在 2013年用于

实验测量，届时将有能力在兰州RIBLL1

上开展这方面的工作。

4.2.3 渐近归一化系数方法

1994 年，美国德州农工大学的研究

人员首次提出用渐近归一化系数(asymp-

totic normalization coefficient，简称 ANC)

方法来导出低能辐射俘获反应截面或者天

体物理 S因子的想法[38]。该方法利用扭曲

波玻恩近似(DWBA)来分析实验单质子转

移反应的角分布，导出剩余核虚衰变的质

子ANC，进而得出质子辐射俘获反应的

直接俘获截面或者天体物理S因子。该方

法在美国德州农工大学(Texas A&M)的实

验室得到了非常好的应用[38，39]。中国原子

能科学研究院的科研人员利用稳定束流在

Q3D 磁谱仪上做了一系列的工作，并取

得了较好的科研成果[40]。例如，对于发生

在太阳内部的关键核反应 7Be(p，γ )8B，科

研人员利用一个 2H(7Be，8B)n反应 [40]成功

地测定了 7Be(p，γ )8B反应的天体 S因子。

实验结果对于人们理解“太阳中微子之

谜”有非常重要的意义。类似地，在兰州

放射性束流线RIBLL1上，同样可以开展

这方面的研究工作。

4.2.4 特洛伊木马方法

特洛伊木马方法最早是由理论核物

理学家G. Baur在 1986年提出来的[41]。它

是通过研究三体反应A + a → C + c + b的

准自由散射以实现测定两体反应A + x →

C + c截面的方法。其中木马a包含了b和

x两个粒子，b是反应中不受影响的旁观

者，x是反应中真正起作用的粒子。通常

人们选择 2H(= n + p)和 6Li(= α + d)作为木

马，其中n和 α作为旁观者。意大利Spit-

aleri教授领导的课题组在这一研究领域取

得了一系列重要的成果。例如，可以用

氘核 2H作为木马，用三体反应 2H(18O，α
15N)n 的准自由散射 [42]来测定关键核天体
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18O(p，α )15N反应的截面，进而确定其天

体物理S因子。该方法的最大优点在于所

测得的 S 因子不需要电子屏蔽效应的修

正。近几年，中国原子能科学研究院的科

研人员在这方面取得了一些进展[43]。

4.2.5 库仑解离方法

1986年，G. Baur等理论核物理学家

提出了用时间反转库仑解离( γ，p)反应来

研究(p，γ )俘获反应方法[44]之后，人们在

实验方面做了大量工作，并取得了丰硕的

成果[45]。例如，对于重要的天体物理 7Be

(p，γ )8B 反应，其时间反转反应就是 8B

( γ，p)7Be。实验上用放射性 8B束流轰击
208Pb靶，通过质子和 7Be符合来测量反应

截面[46]，其中重核 208Pb提供了所谓的“虚

光子”。根据细致平衡原理，反转反应

( γ，p)的截面比正反应(p，γ )的要大100—

1000倍。因此，这一方法的巨大优势就

是反应截面非常大，易于测量。这种方法

的缺点有：实验只能测量基态 γ射线的宽

度，很难处理混合多极性 γ跃迁的问题，

重核库仑场“虚光子”流的数目不确定，

以及末态产物会受到靶核强库仑场的影响

等。日本理化研究所(RIKEN)、美国密歇

根州立大学(MSU)和德国重离子研究所

(GSI)的科研人员在这方面做了大量的工

作。在实验上，需要大型固体探测器阵

列，国内目前尚不具备相应的条件。

4.2.6 精确质量测量方法

精确的原子核质量数据是核天体网络

模型中一个非常重要的输入量[9，47]。经过

近一个世纪的努力，人们已比较精确地测

量了稳定核及靠近稳定线核素的质量[48]。

但是，在远离稳定线核区，特别是在极丰

中子核区，由于产生机制和原子核短寿命

等因素的限制，精确的原子核质量测量依

然是对实验工作的挑战。近几年来，人们

利用重离子储存环对大批不稳定核素进行

了高精度的质量测量。例如，德国GSI研

究所已利用储存环技术系统地测量了中、

重质量区原子核的质量[49]。兰州重离子加

速器冷却储存环自 2008年建成以来，已

经完成了对 6个原子核质量的首次测量，

并提高了 6个核已有数据的精度[50]。首次

测得 65As 的质子分离能为-90(85) keV[50]，

精度达到了 10-6，证实 65As是一个质子非

束缚核。利用实验测量的 65As高精度质子

分离能数据输入到X射线暴模型中进行计

算，发现X射线暴中主要的核反应流将通

过质子俘获跨越 64Ge， 与理论预言相

反，64Ge并不是重要的“等待点”核，并

且显著地延迟了X射线暴的进程。另外，

通过中高能弹核的碎裂反应产生远离稳定

线的核素，利用 Schottky质量谱仪方法，

可以系统地、更为精确地测量质子滴线附

近核和丰中子核的质量。目前，兰州

Schottky质量谱仪已经建成，预期2013年

可以应用于实验研究。

5 总结和展望

本文概括地介绍了核天体物理实验研

究的意义、现状、基本概念、核物理输入

量以及主要研究方法，并且具体分析了

基于国内大科学装置可以开展的实验研

究工作。目前，国际上正在升级或新建

若干大型重离子研究装置，短寿命原子

核质量、寿命的精确测量以及关键核天

体物理核反应截面(或 S因子)的直接测量

是这些装置的主要科学目标之一。因

此，在相当长的时间内，核天体物理实

验研究将是国际核物理领域的最重要前

沿研究方向之一。

在爆发性天体事件中，核反应发生在

极高温度、极高密度的天体环境下，反应

路径远离稳定线，必须借助先进的重离子

加速器装置才能测量一些关键的核反应截

面和研究原子核能级结构。在基于存储环
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的实验中，被储存的离子可以循环多次打

靶，并且在高真空条件下实现高精度、低

本底测量技术。国家“十二五”大科学装

置HIAF建成后，将是世界上最先进的重

离子科学综合研究装置之一，为核天体

物理基础研究创造国际领先水平的条

件。依托HIAF，通过中高能弹核碎裂反

应产生远离稳定线原子核，以利用储存

环技术精确系统测量原子核质量，特别

是以那些位于天体核合成路径上关键核

素质量为重点，并基于熔合蒸发反应、

转移反应、敲出反应、库仑离解、弹性

散射和非弹性散射，通过 g射线、带电离

子和中子的关联测量，系统地获取弱束

缚原子核结构和它们参与的核反应数

据。通过天体网络计算，模拟重元素合

成的过程、时间标度、物理环境和天体场

所，探索宇宙中从铁到铀重元素的形成等

重大科学问题。

在恒星平稳核燃烧过程中，核反应

发生在相对低温、低密度的天体环境

中。天体物理感兴趣的 Gamow 能量(约

几十到几百 keV)远远低于库仑位垒，热

核反应截面极小 (pico—femto 靶恩 ( 即

10-36—10-39 cm2)，甚至更低)，由于宇宙射

线和环境本底的影响，在通常的实验室

条件下难以进行直接测量。利用较高能

区的实验数据外推得到的低能区截面数

据往往也很不可靠。为了更有效地降低

宇宙射线和环境本底的影响，人们把实

验室搬到了深部地下。近二十年来，在

低能核天体反应截面直接测量方面，位

于 1400 m 岩石下方的意大利 Gran Sasso

核天体物理实验室(LUNA)取得了一系列

重要的研究成果；美国和英国等欧美国

家也正在或者准备建造此类深地实验

室，力争处于该研究领域的领导者地

位。在中国，正在酝酿的国家深地实验

室将充分利用四川锦屏山水电站工程建
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