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摘要 

宇宙大爆炸製核理論，簡稱 BBN，係宇宙大爆炸理論四大基礎之一。它預測宇宙在最初三

分鐘左右製造了大量的 4He，少量的 2H及 3He，及更少量的 7Li。這些輕元素之原始含量與當時

重子數目和光子數目之比值有關。因此將輕元素原始含量觀測數據與 BBN 之預測對照，我們可

以知道宇宙重子密度是多少。令人驚訝的是我們熟悉的物質竟然只佔宇宙全部物質的一小部份而

已。本文簡介 BBN 歷史、BBN 物理、輕元素原始含量觀測數據、最近有關 2H 之精確測量、非

標準 BBN之研究、以及宇宙之物質與能量。 

 

一、前言 

BBN 係宇宙大爆炸製核理論 (Big Bang 

Nucleosynthesis)之簡稱。BBN、哈伯定律、宇宙微

波背景(CMB)及宇宙微波背景異向性(Anisotropy)

四者是宇宙大爆炸理論(Big Bang Cosmology)之主

要觀測證據。1940 年代 George Gamow 首先有了

BBN 之原始想法[1]。接著 Gamow， Alpher 及 

Bethe 於 1948年 發表之論文中[2]，提出週期表上

之元素都有可能在宇宙早期時透過中子捕捉過程

製造出來，這篇論文開啟了 BBN研究的大門。隨

後 Hayashi、Fermi及 Turkevich分別提出一些影響

BBN之物理因素：Hayashi[3] 指出微中子與中子之

非彈性散射對元素合成時中子數目與質子數目之

比值影響很大﹔Fermi 及 Turkevich 則指出由於沒

有質量數為5和 8之穩定原子核及兩核之間的庫侖

障礙( Coulomb barriers ) 使得合成比 4He更重之

元素相當困難。在考慮這些因素後  Alpher， 

Herman 及 Follin 三人正確描述了早期宇宙如何

形成大量的 4He 及其他少量輕元素[4]。就在宇宙

微波背景輻射被發現之前不久，Hole 及 Tayler[5] 

計算出早期宇宙大約製造了佔總質量百分之二十

五的 4He，與觀測的結果相符合。在宇宙微波背景

輻射被發現之後，Peebles[6] 及 Wagoner, Fowler, 

Hoyle[7] 做了有關 BBN 方面很詳細的計算，自此

BBN之計算進入新的紀元，隨著 BBN計算不斷的

改進，尤其是有了更準確核反應截面積的實驗值，

BBN 所預測早期宇宙製造出來輕元素的含量也更

為精確。到了 1980年代，BBN所預測宇宙合成輕

元素 (4He，2H，3He，7Li) 的含量與觀測值相當符
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合，BBN 也就成為宇宙大爆炸理論的主要基礎。

而 1977年 Steigman, Schramm 及 Gunn三人[8]利

用 BBN之計算與 4He含量觀測值得到 ，他

們的工作大大促進了粒子宇宙學的蓬勃發展。1988

年 Tytler和 Burles

5<νN

[9] 兩人共同量到宇宙原始 2H的

準確含量，並由此求得宇宙重子能量密度。這項測

量使得 BBN進入精確科學的時代。 

二、BBN物理 

首先我們考慮 BBN 之標準模型，簡稱為 

SBBN。其基本假設包含(1)宇宙標準模型(2)三代質

量為零或很小之微中子 (3)微中子之化學位勢 

(chemical potentials) 很小或零(4)沒有粒子物理標

準模型之外其他相對論性粒子處於熱平衡。(5)重

子在空間之分佈是均勻的。另外，SBBN 有兩個

輸入參數：中子的生命期 τn和核反應的截面積 σ。 

根據宇宙標準模型，宇宙尺度因子(scale factor)

隨時間之變化滿足 Friedman 方程式 

33
8

2
2 Λ

++
−

== ρ
πG

R
kH

R
R               (1) 

上式中 R 表示尺度因子，H 為哈伯參數 (亦即宇

宙膨脹之速率)，k為曲率常數，Λ為宇宙常數，ρ

為各種物質之能量密度。當我們考慮早期宇宙時，

曲率項及宇宙常數項皆可忽略，故得 

ρ
π
3

82 NGH =                           (2) 

早期的宇宙能量密度主要來自相對論性粒子之貢

獻，故宇宙能量密度[10] 

  4*
2

30
Tgπρ =                             (3)  

上式中 表有效粒子種類之數目(effective number 

of species)。 

*g

將 (3) 式代入 (2) 式得 

  4*
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將 GN 用 蒲 朗 克 質 量 表 之 2

1
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，即得 GeVM P
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從方程式(5) 可知宇宙膨脹速率 H和 *g 正比。 

當宇宙年齡  1秒，溫度   

時，宇宙可視為很熱 ( ≥ ) 且在快速膨脹中

的電漿，宇宙的能量主要由輻射及相對論性粒子所

提供。此時宇宙有大約相同數目的電子，正子，微

中子及反微中子 (共有三代) 及光子。非相對論性

粒子則有質子和中子，其數目大約只有光子數目的

數十億分之一。因此宇宙有效粒子種類之數目為 

.0≤t
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f
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若相對論性微中子有 代，則 νN

  
4

)3(743* −+
= νN

g                     (7) 

剛開始比氫更重的原子核尚無法存在，質子和中子

可經由下列弱作用的過程互換： 

  epne υ+↔++                        (8) 

                          (9) enep υ+↔+ −

  eepn υ++↔ −                        (10) 

由於此時弱反應速率大於宇宙膨脹速率，即 

，質子和中子處於熱平衡狀態，因

此中子數目和質子數目的比值由波茲曼因子 

(Boltzmann factor) 來決定： 

HTGFW >Γ 52~
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Tmm pne
p
n /( )−−=                          (11) 

式中 mn - mp ~ 1.3 MeV。 

隨著宇宙的膨脹，溫度跟著下降，當 T = Tf ~ 

1 MeV， t ~ 1 sec 時，微中子自電漿中分離 

(decouple) ，此後中子的含量不再遵循波茲曼因

子，中子和質子數目的比值被凍結為 

  
6
1~/)( fpn Tmm
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之後中子數目減少係因它蛻變成質子所致，

eepn ν++→ − ，當 t 時，其比值為 ft≥

  nftt

f

e
p
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p
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直到 T = TN ~ 0.1 MeV, t = tN ~ 3 min. 時，才有大

量的氘核 (2H) 經由下列反應形成 

  n                         (14) γ+→+ Hp 2

這是因為 2H 的束縛能 EB~2.22 MeV，在此之前所

形成之 2H 很容易被光子光解成 (photodissociation) 

質子和中子。由於一部份的中子已蛻變成質子，此

時其比值減少為 

    
7
1~

Nt
p
n
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
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
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幾乎全部的中子都轉換成 2H，接著很快速經由 3H

或 3He而形成穩定的 4He。 

當然還有少量的 2H 及)10(~ 4−

10(~ −

3He 殘

留。另外還有更少量的

)10(~ 5−

7Li 經由下列反應

產生 

)10

     3                    (16) γ+→+ LiHeH 74

     3                   (17) γ+→+ BeHeHe 74

     7                   (18) eLieBe ν+→+ − 7

由於當時能量密度低 ，逐漸增加的

庫侖障礙，以及缺乏質量數為 5 和 8 的穩定原子

核，早期宇宙無法形成比

).10( 35 −−≤ cmg

7Li更重的原子核。因為

大部分的中子最後都鎖在 4He 核裡面，所以 4He

的原始含量乃由元素開始形成時自由中子數目和

自由質子數目的比值 
7
1~

Nt
p
n








所決定。故 4He

含量(以質量計)為 
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至於其它輕元素含量很小，以原子核個數計(相對

於質子的個數) 2H為 410 ，− 3He為 510 ，− 7Li為10 。

此處我們扼要指出 BBN 物理之內涵，真正 BBN

的計算包含相當複雜的核反應網路

10−

[11](見圖一)。 

 

圖一：BBN計算有關之核反應網路(取自參考資料

11)。 

 

其中比較重要之反應如下： 
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(1) eepn ν++→ − ，   (7) 3  γ+→+ LiHeH 74

(2) ，    (8)   γ+→+ Henp 3 pHnHe +→+ 33

(3) ，   (9) 3  γ+→+ HepH 32 pHeHHe +→+ 42

(4) ，  (10)  nHeHH +→+ 322 γ+→+ BeHeHe 743

(5) ，  (11) 7  pHHH +→+ 322 HeHepLi 44 +→+

(6) ，  (12)                  

(20) 

nHeHH +→+ 423 pLinBe +→+ 77

在 SBBN 的計算中唯一的自由參數是單位體積重

子數目和光子數目的比值
γ

η
n
nb=

10 9−

。它的精確值無

法求得，只知道大約在10 到10 之間。因此 BBN

計算輕元素的含量皆可表示成

−

η的函數[12](見圖

二)。首先我們看到當η增加時，4He之含量 YP跟

著增加。這是因為當η增加時元素合成的時間 tN

會提早，使得中子的比值 nn/np增加，結果
4He 之

含量也跟著增加。而 2H和 3He 之含量隨著η  的

變化則與 4He 正好相反，η  越大，它們的含量越

小。至於 7Li 的情況較為複雜，先減少然後再增

加。其中以 2H 的變化最靈敏，可用它來求宇宙重

子的多寡，因此 Schramm 稱它為重子計 

(baryometer)。這裡所談的是 BBN理論的預測，下

一節將討論觀測數據與預測的比較。 

 

 

圖二：各種輕元素含量隨著η變化之預測值(取自

參考資料 12)。 

三、輕元素之觀測數據 

     當我們想要從觀測數據得到輕元素之原始含

量 (primordial abundance)時，馬上面臨一個問題：

大部分所觀測的物質已經歷過一百多億年的演

化，我們如何得知其原始之含量？所幸我們知道

BBN只能合成輕元素，其他較重的元素(天文學上

統稱作金屬)乃是後來在星球內部或超新星爆炸所

製造。因此觀測到之輕元素含量 nob為金屬含量 Z

之函數，其原始含量 nP 通常可由下法求得：

0。底下簡述各種輕元素之觀測數據。 )( →= ZobP Znn

 

(1) 2H(習慣以 D表示) 

前面曾提及 D 被稱為重子計，因為在所有輕元素

中它的含量對重子密度 是最靈敏的。由於束縛

能小，D在星球內部只能被破壞，因此它的原始含

bρ
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量一定大過觀測值，即
obsP H

D
H
D







≥








。通常 D的

含量由觀測太陽系物質或鄰近我們的星際物質

(interstellar medium) 而來[12]，由此推估 D的原始

含量之下限為 5106.1 −×≥







PH
D

。對照 SBBN的預

測即得η的上限為 。到了 1998年 D的

觀測方法獲得重大突破

5109 −×≤η

[9]，後面會有詳細說明。 

( )PHe3

101.1 −×≤




P

10≥η
10109 −×≤η.2

≤ Y

 

(2) 3He 

在各種輕元素中 是最難估計的，因為星球會

製造也會破壞這種同位素。迄今尚無好方法由觀測

數據求初其原始含量。Copi 等人將 D和 3He 一起

考慮得  4
3




 +
H

D

105.2 ×

He

−

，對照 SBBN之預

測得 。合併D和 3He的含量得到η的

範圍： 。 10105 −× ≤

 

(3) 4He 

除了氫之外 4He是宇宙中含量最多的元素，約佔全

部質量的 25%左右，而且星球製造多少的 4He也知

道，因此其原始含量 YP最容易量。在很多地方，

如鄰近之星際物質(ISM)，星系際物質(IGM)或 HII

區都能量到。HII 區乃高熱年輕星球旁被游離之氣

體。含鐵量低之 HII區係測量
4He最理想的地方。

Peimbert 及 Torres-Peimbert[13] 兩人首先提出 YP

值可由含鐵量 Z延伸至零得到：
0

4 )(
→

=
ZP ZHeY 。 

利用此法Olive和 Steigman[14]經由詳細的分析得到

， 對 照 SBBN 之 預 測 得

。但值得一提的是 Y

243.0221.0 ≤P

10 4108.0 − ×≤≤× η 1010−
P隨著

η的變化非常緩慢，因此雖然 YP最好量，卻不容

易由它得到η之精確值。 

 

(4) 7Li 
7Li 之含量通常由觀測銀暈(halo)中含鐵量極低之

族 II星球而得。J. Spite及M. Spite兩位天文學家

測量 7Li含量隨著含鐵量及溫度的變化情形。他們

發現[15]表面溫度大於 5600K之星球，其 7Li含量對

Fe含量作圖其曲線呈水平(見圖三)。 

 

 

圖三：表面溫度高於 5600K之星球其 7Li含量與含

鐵量之關係圖(取自參考資料 11)。由此圖可

見含鐵量低之星球，其曲線呈水平，顯示星

球本身並不製造或破壞 7Li。 

 

Spite水平線(Spite Plateau)顯示這些星球擁有的 7Li

不是星球製造出來的，因此其觀測值很接近原始含

量 。 利 用 此 方 法 得 [11] 
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10
7

10 105.3107.0 −− ×≤







≤×

PH
Li

1010 10610 −− ×≤≤× η

，對照 SBBN 之預

測得1 。 

總結以上四種輕元素之觀測數據，Copi  

等 人 得 η 值 之 合 理 範 圍 為 [11] 

，Yang 等人早先分析的結

果為

1010 106105.2 −− ×≤×

7104 ≤≤× η

≤η
10−[16] 1010−× ，雖然觀測數據還沒

有好到由此得到η之精確值，但已足以得到η值之

範圍使得輕元素含量之預測和觀測值相符合。 

 

     1976 年 Adams[17]首先提出由高紅位移詭霎

(quasar)之光譜線吸收系統去測量 D 之原始含量。

然此項工作對 4米級之望遠鏡而言難度太高，一直

到 10 米級之凱克望遠鏡 (Keck telescope) 出現，

才獲得突破性的進展。1998 年 Burles 和 Tytler[9]

兩人利用架在凱克望遠鏡上之 HIRES 光譜儀測量

到 三 個 吸 收 系 統 ， 其 D 之 原 始 含 量 為 

510)5.04.3( −×±≈







PH
D

。如果此觀測值正確的

話，對照 SBBN 之預測得 [18] η 之精確值為 

，即1010−×10
1010)5.01.5( − =×±= ηη 1.510 =η  。已

知宇宙微波背景之溫度 T=2.728K，故單位體積光

子的數目為 3，由上述328.20= Tnγ 412= cm− η值得

重子的密度 (見圖四)。令

為重子密度和臨界密度之比值  

331 / cmgm105.3b
−×≈ρ bΩ

c

b
b ρ

ρ
=Ω ，因

， 故 宇 宙 重 子 密 度 為 

。若採用哈伯常數最佳值 

，則 。這可以說是 SBBN最重

要的結論。它告訴我們所熟悉的物質(重子)僅佔宇

宙全部物質的 4.5%。從其他天文觀測我們知道星

球等會發光之物質約佔Ω ，具有重力之物

質佔 %，據此得知宇宙約有 4%之重子暗

物質(baryonic dark matter)及 25%之非重子暗物質

(nonbaryonic dark matter)存在。 最近測量宇宙微波

異向性之兩個實驗小組 BOOMERanG

10
2 0037.0 η=Ω hb

0024.0019.02 ±=Ω hb

65.0=h %5.4≈Ωb

%5.0* ≈

3.
510−≈

255.0

30≈Ωm

004.0
003.0022.0 +

−=

0 Ω+Ω= Λ m

7.0 Ω

045.0≈Ωb

−Ω−Ω= bm

* ≈Ω−Ω= b

[19] 及 

DASI[20] 也獲得與此相近的結果，他們得到 

。今結合各種天文觀測的結果，

包括 SBBN

2Ω hb

Ω

≈ΩΛ

Ω nbdm

Ωbdm

[18][21]、星系團(galaxy cluster)、Ia型超

新星[22][23]及宇宙微波背景之異向性等，我們得到

今日宇宙各種物質與能量之成份如下：總物質與能

量 ， 宇 宙 常 數 或 暗 能 量

，物質 。在佔百分之三十的物質

中因 ， ，故非重子暗物質 

。而重子暗物質

。 

1≈

≈m

Ω

Ωγ

04.0

0

γ

≈

四、D之精確觀測值與重子密度 

 

圖四：2H的觀測值(小方塊)最為精確，由此可求得
(取自參考資料 18)。 %5.4≈Ωb
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五、非標準 BBN之研究 

     以上所述係根據 SBBN所得到之結果，其理

論預測與觀測數據相當符合。有不少非標準 BBN

之研究試圖對 SBBN 之假設稍作修正[18]，包括重

子的分佈並非完全均勻、在 BBN時期有額外相對

性粒子、在 BBN之後有粒子蛻變、微中子化學位

勢 (chemical potential)很大、有不反應之微中子

( )、宇宙原始磁場、反物質區域 (anti-matter 

domains)、及另類重力理論等。目前的研究結果顯

示

sν

[18][21]非標準 BBN模型雖不能完全排除，但受到

觀測數據很嚴格的限制，其成立的空間相當有限。 

六、結論 

     BBN 與哈伯定律(宇宙膨脹)、宇宙微波背

景、及宇宙微波背景異向性四者乃宇宙大爆炸理論

之主要基礎。標準 BBN 只有一個自由參數η，並

且預測宇宙早期(約三分鐘時)製造出大量之 4He元

素(約佔總質量之 25%)，少量之 D和 3He，及更少

量之 7Li等輕元素。根據天文觀測所得這些輕元素

之原始含量和 BBN 之預測對照即得η值之範圍。

最近天文學家觀測詭霎之吸收系統，獲得了 D 之

精確原始含量，據此由 BBN 得到Ω 。這

是 BBN最重要之結論，它告訴我們重子僅佔宇宙

物質之一部份而已。結合 BBN、星系團、Ia 型超

新星

%

.0

.0

5.4

≈ΩΛ

≈bm

≈b

Ω−

[22][23]及宇宙微波背景異向性之研究得到宇宙

物質與能量之成份大致如下： ，

，Ω ，Ω 。

至於宇宙常數 (或暗能量)及非重子暗物質之本

質為何乃今日宇宙學最具有挑戰性之問題。 

7

2553.0≈Ωm 045.0≈b

Λ

Ω=nbdm
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