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Evidénclas

Esta aula é sobre mais uma das evidéncias mais fortes
para a teoria ACDM, em particular para o estado muito
denso e quente do Universo nos primeiros 5 minutos, a

Nucleossintese Primordial



Nucleossintese Primordial: Historia

Lembram de Fred Hoyle (Aula 2)?

Em 1948, ele desenvolveu, junto com
Thomas Gold e Hermann Bondi,

a Teoria do Estado Estacionario,
segundo aquela o Universo esta no
mesmo estado "desde sempre".

A expansao é compensada
por criacao de matéria no
espaco intergalactico

(da ordem de alguns
atomos/cm?3 a cada 10%° anos).

E as leis de conservacao,
como e gue ficam?



Nucleossintese Primordial: Historia

Hoyle ridicularizou a proposta de
Lemaitre, de um comeco como
singularidade criando o termo Big Bang.

Hoje, a Teoria do
Estado Estacionario
nao tem mais muitos /
seguidores, ao ’
contrario da teoria 5 .
propondo a singularidade |n|C|aI

O nome Big Bang, criado para zoar
esta teoria € usado até hoje.

Lemaitre



Nucleossintese Primordial: Historia

Mas nem tudo que o Fred Hoyle
falou calu em descrenca.

Em 1957, ele, William Alfred Fowler,
Margaret Burbidge e Geoffrey Burbidge
publicaram o famoso artigo B2HF,
sobre a Nucleossintese Estelar.

= ﬁ,ggs Burbridges

Y :.-.il.gl iy b\



Nucleossintese Primordial: Historia

O artigo B2HF afirma, que

a maioria dos (nucleos o gEEmET |
atomicos dos) elementos o s

é formada nos interiores
das estrelas e/ou em
supernovas (tirando
hidrogénio, que,
consistindo de apenas um vilba
proton, nao precisa ser P .
formado), deu origem a
termos como processos r e s, e prevé muito

bem as abundancias destes elementos no Universo.

that bulld noutron-rich sotopos '



Nucleossintese Estelar

Mini-Resumo:

Nas estrelas, nucleos
de hélio (particulas o)
sao formados a partir
de 4 nucleos de
hidrogénio (protons)
pela cadeia p-p

e pelo ciclo CNO

@ Proton

@ Neutron
) Positron

Y Raios Gama
v Neutrino




Nucleossintese Estelar

... seguido pela
producao de carbono
pelo processo a triplo
(ou triplo-a).

PROCESSO ALFA-TRIPLO

A 4 4 12
He + 'He +'He, = "C, + T + 7

NUCLEO DE HELIO . s bro'ron DE
-t 1 ,,r /.—
(PARTICULA () \\ /—/1 = RAIO Y
hN e
NUCLEO DE NUCLEO DE
HELIO . 7 I_Z, . CARBONO
|
= / \\N
NUCLEO DE HELIO . 4 j_.ﬁ‘ J,.fm" DE
T~ ) RAIOY

Quando a temperatura nas regioes centrais da
estrela atinge uns 100 milhdes de graus, inicia-se
o processo alfa-triplo pelo qual 3 nicleos de Hélio
se fundem para formar um nucleo de Carbono

.--====== 1,In the helium-rich core of a red giant, temperatures and
pressures become high enough for helium nuclei (*He)
to collide and fuse together.

“He @ ------ 2. Fusing two *He nuclei produces a

beryllium nucleus (*Be) with four
protons and four neutrons.The
- *Be nucleus is very unstable: it
breaks apart, leaving two “He
nuclei again, with a half-life of
just7 X 107",

3.However, if a third *He
nucleus collides with the ~*
8Be nucleus during its
brief existence, the result \

FS
I
1]
#

is a stable nucleus of ™ 1
carbon ('2C) with six o 12¢ H
protons and six neutrons.
- 4,This nuclear reaction releases a
'Be gamma-ray photon (y).The
photon’s energy goes into
sustaining the internal heat of
the red giant.
5.Some '’C nudlei collide -~~~ _ T
with an additional "He He @ .
nucleus to form a stable
nucleus of oxygen ('°0) ~ e
with eight protons and - 4 Y
ight t 4 H
SRR 160 *  6.This reaction, too, releases a
‘.. gamma-ray photon whose
e " energy helps sustain the red
C giant’s internal heat.

Cosmic Connections 19
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Nucleossintese Estelar

Em estrelas de alta massa, as fusoes nucleares
continuam:

quelma de carbono
=> nednio (e hélio), g/'

gueima de oxigenio
=> silicio (e hélio),

gueima de neonio
=> magnesio (e oxigénio), ...



Nucleossintese Estelar

... e, finalmente

Tcarogo > 27109 K sq?o 2 o
queima de silicio  #&% . 3
(apés uma voltinha  4#, *
pelo niquel e o cobalt) %::«g;’:'

=> ferro

A historia termina aqui, por que "3‘53@00,\ V.
ferro € o elemento de menor energia * o0

por ndcleon. : "5"@?% §
A fusdo nuclear de ferro para formar E%agy& ..?
elementos mais pesados custaria energia. LN
=> N&o acontece espontaneamente.



Nucleossintese Estelar

Os elementos mais pesados que 0
ferro s6 podem ser formados em
ambientes muito extremos como
Supernovas (explosoes estelares)
Ou surtos de ralos gama
(acompanham formacao estelar,
supernovas

ou fusoes de 2 Estrelas de Néutrons
ou de uma com um Buraco Negro)
DOr processos chamados

Orocessos s, r e rp. LA
Para mais detalhes vide as disciplinasjiit =" &8
Nocoes de Astronomia e Cosmologia 'lhterpretagao artlstlca‘ .
e Introducao a Fisica Estelar. de um gamma ray burst -




Nucleossintese Primordial: Historia

O artigo B2HF prevé muito bem as
abundancias dos elementos

a partir de Z =5 no Universo,

e € um dos papers

astronomicos mais influentes

do vigésimo seculo.

. g Os Burbridges




Nucleossintese Primordial: Historia

Tem apenas um probleminha:
A Teoria da Nucleossintese Estelar nao consegue
explicar a abundancia de hélio no Universo.

No espaco inter-galactico, ha nuvens de gas ténue,
gue pouco mudaram desde a sua formacao.

Isto €, elas nao contém estrelas que poderiam ter
formado os elementos mais pesados que hidrogénio.

Nestas nuvens, e no resto do Universo, 23 a 24%
(em massa) dos atomos sao de helio, muito mais que
previsto pelo teoria da nucleossintese estelar.



Nucleossintese Primordial: Historia

Em 1948, Ralph Alpher e o orientador dele,
George Gamov, acharam uma explicacao
pra abundancia primordial de hélio |
(e de alguns outros dos nucleos mais leves),
publicada no também famoso affy paper
(Alpher, Bethe e Gamoyv, 1948; Hans Bethe,
um amigo de Gamov fol incluido para
completar o siglo a3y, piadinho do russo).




Nucleossintese Primordial: Historia

Este paper mostra, que esta abundancia
pode ser explicada no quadro da teoria

do Big Bang, por fusao nuclear nas
condicoes extremas durante os primeiros
poucos minutos da existéncia do Universo,
num processo chamado

Nucleossintese Primordial, ou
Nucleossintese do Big Bang

(BBN, em inglés).

(Eles também preveram a existéncia da
Radiacdo Cosmica de Fundo
=> aulas Historia e RCF | e Il)




Fusao Nuclear

Para entender isto, temos que falar um pouco sobre
fisica nuclear.

Na fisica nuclear, massas sao frequentemente dadas em
unidades de massa atomica (Dalton), u, definida como
1/12 vezes a massa do isétopo carbono-12.

Vale: 1u =1.66053873-1072" kg = 931.494013 MeV/c?

Nestas unidades, as massas dos proton, néutron e
elétron sao:

m, = 1.00/27646688 u

m, = 1.00866491578 u

me = 0.0005485799110 u.



Fusao Nuclear

Quais as condicoes pra fusao nuclear acontecer?

Olhando pra fusao nuclear mais
simples, a de 2 protons formando
deutério (p"+p" - d+e” + ve).

Pra eles poderem fusionar, eles
tém que se aproximar o suficient
para a forca nuclear forte,

de curta alcance,
r~1fm=10"15m,

poder agir.

3
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p-p interaction

/Coulomb repulsion (1/r)

/

— Deuterium binding energy —2.22 MeV
— Strong nuclear potential well (approx —30 MeV)

2 4 6 8 10

r (fm)

Para isto, eles tém que superar a repulsao
eletrostatica, ou barreira de Coulomb.

12



Fusao Nuclear

Quais as condicoes pra fusao nuclear acontecer?

=> Eles tém que ter tido energia cinética (antes da
aproximacao) de

/4718, - qlqz/r = 1/4rtey - Z1.Z-€%r

Para as particulas terem esta energia em média, a
temperatura no ambiente deve satisfazer

3/2 . kBT = 1/47'[80 . lezez/r
=> T = Z,Z,e%/61eoksr ~ 101K (para Z, = Z, = 1)

Mas o Universo teve temperaturas acima disso por

apenas 0s seus primeiros ~2 segundos!

Até considerando que, na distribuicdo de Maxwell-Boltzmann,
tem particulas com energias bem acima de 3/2-kgT, nédo
chegamos na taxa suficientemente alta de fusoes.



Fusao Nuclear

Quais as condicoes pra fusao nuclear acontecer?

Como os protons superam a barreira de Coulomb, entao?

Pelo efeito Tunel!

Tomando como estimativa que as particulas tém que chegar
dentro de um comprimento de onda de de Broglie uma da outra
(classicamente) para poderem tunelar pela barreira.

Sendo um a massa reduzida mim,/m;+m,, no caso de 2 protons,
Um =Yom,:  1/ATTEG - Z:.2:€%/A = p%/2lU = (WA)%/2lUm

=> A = 2h?TTE0/Z.12 €% n

=> T = [(WA)22Un)/(/2-ks) = Z12Z-2€4U/12TT2€02h%ks ~ 107 K,
temperatura mantida por tempo o suficiente para formar
0S primeiros elementos em abundancias significativas.



Fusao Nuclear

O que influencia a taxa de fusoes?

Em termos de energia, a distribuicao de Maxwell-
Boltzmann é:

2n |
l/2 (kT)ISﬁ

onde n é a densidade total de particulas,

e ne dE, a densidade de particulas com energia cinética
entre E e E+dE.

vale n = [o* ne dE

ngdE = Ele~EAT g p



Fusao Nuclear
Precisamos saberataxa(H_ e F:’( o(E)

de choques por volume e =

para particulas com velo-\_ «y  *> s

cidades relativas v, resp. ~ s = o(EVdl >
energia cinética relativa E = Y2umv? (=> V(E) = V2E/um),
areas de choque og(E), e densidade ne.

Sendo ni a densidade de particulas incidentes, e nx, a de
particulas "alvo"

=> taxa de reac. p. nucleo: dNg/dt = o(E)V(E)-niln - ne dE
=> no. de reacoes por unidade de volume e de tempo:
lix = [o™ hxni a(E)V(E)-ne/n dE




Fusao Nuclear

O raio da secao de choque ag(E) € aproximadamente um
comprimento de onda de de Broglie:

O(E) = 1)2 = 11(h/p)2 = 1/E

Mas a secao de choque também & proporcional a
probabilidade de tunelamento (=> Fisica Quantica):
O(E) o g 2mUeE

onde U./E € a razao entre altura da barreira de Coulomb
(de novo, r ~ A) e energia cinetica da particula,

U./E = Z1Z,e%/411e0r (V2limV?) = Z:1Z2€%/2TTE0hV
=> g(E) « e?E  onde b = mVumZ.1Z.e2N2eoh

Combinando: o(E) « 1/E - e™'E



Fusao Nuclear

Blindagem (?) de Elétrons (Electron Screening)

Outro fator afetando as taxas de reacoes € a blindagem
de eletrons. Nas condi¢cdes logo apds o Big Bang, 0s
protons e outros nucleos se encontram dentro de um
"mar" de elétrons, que reduzem a carga nuclear que as
particulas "véem", o que aumenta a taxa de reacoes.

O potencial efetivo vira: Ues = 1/411E - Z1.Z2€%/r + Us(1),
onde Us(r) é a contribuicao da blindagem de elétrons.

O aumento na taxa de reacoes pode ser significativo, as
vezes aumentando a taxa de producao de helio, por
exemplo, por 10% a 50%.



Fusao Nuclear

Nucleossintese Primordial e Leis de Conservacao

Démos uma olhada nos processos principais de
nucleossinese que ocorreram na fase inicial do
Universo, processos nagueles elementos quimicos sao
convertidos em outros.

Além dos nucleos (compostos de protons, p* e
néutrons, n), estes processos podem involver fotons (y),
elétrons (e7), positrons (antielétrons, e*), neutrinos do
elétron (ve) € antineutrinos do elétron (ve).

Estes ultimos gquatro particulas s&do de uma classe
chamada leptons (juntos com os (anti)muons e
(anti)tauons e seus (anti)neutrinos).



Fusao Nuclear

Nucleossintese e Leis de Conservacao

Nas reacoes, varias grandezas sao conservadas:
- a carga elétrica

- 0 humero de nucleons

- 0 numero leptonico, isto €, o numero de leptons de
matéria (e, Ve) menos o numero de leptons de
antimatéria (e*, ve).



Fusao Nuclear

Simbolizaremos os nucleos da seguinte maneira:
A
X,

onde X € um codigo em letras (H, He, LI, etc.),
designando o elemento, Z é o niumero de protons

(que determina o elemento, entao nao € necessario
colocar e é frequentemente omitido) que também ¢é a
carga do nucleo em unidades da carga elementar e,

A é o numero de nucleons, A=Z+ N, N sendo o numero
de néutrons.

Nucleos com Z iguais, mas N e portanto, A, diferentes
sao chamados isotopos do mesmo elemento.



Nucleossintese Primordial

Tabela de is6topos
ate Z = 28 (Niquel)

3

Estes nucleos
podem ser orde-
nados por numeros de
néutrons e protons numa
tabela de is6topos, ou

carta de nuclideos. 5

A

Na nucleossintese

primordial aparecem |/ :
apenas isotopos do '_ g
canto esquerdo N
Inferior da tabela

(poucos néutrons e protons) ...

Decay Q-value Range
U o
[ Q-0
L] QB-)-s0
Q(B-)>0 + QEC)>0
[] Stable to Beta Decay
[ QEC)>0
O QEC)-s>0
B om0
| Naturally Abundant

|sotopos
estaveis

48

50



Nucleossintese Primordial

Um zoom neste canto

\

n— H+e +¥

H+n —*2H+*f

H+H — He +y
= 2H +2H —> 3He +n
24 + 2H —s 31 + 14
3He—1‘“4He §H+jH —r*}:ew
Hx e =o=lity

3 4 6 3H»a-+n—:v-~3H+1H

0o o = o o & W =

(i

3He + 2H —> “He + !

l.pe—on
2. p(n, y)d

A,

8.
9.

\ 10 He + *He — "Be +10).
1 11?u+1H—r4He+4P11.7Li(p, a)*He

B 12 'Be+n — Li+H 12

. € SO 12 reac0es estao involvidas,

onde d = deutério = 2H, e t = tritio = 3H.

Bk

d(p, y)’He
d(d, n)*He
d(d, p)t

t(d, n)*He
t(c, y)'Li
SHe(n, Pt
SHe(d, p)*He
3He(a, v)'Be

. "Be(n, p)’Li



Nucleossintese Primordial

Neste diagrama, a maioria dos
caminhos termina em hélio.
Entre estes, as sequéncias 2-4-9
e 2-5-6 sao as mais eficientes.

O processo é outro gue 0S processos
gue transforman H em He no interior
de estrelas (cadela p-p e ciclo CNO),
por que tinha néutrons livres a
disposicao (nas estrelas nao tem).

Nucleossintese primordial

@ 9 — ﬁ + photon 2|
Deuterium

@ @ _ AL @

@ " @ @0 ' 94
Deuterium  Deuterium Helium-3

@ v . @

@ © @0 * 99
Deuterium  Deuterium Tritium

@

@ ' 90— @009
Deuterium Helium-3 Helium-4

® @0 — ﬂj@ @6
Deuterium Tritium Heliu

ARer Al Guik AT

Além de héelio, foram formados montantes MICroscopicos
de deuterio, helio-3, litio e berilio, Os demais ~76%

continuam como hidrogénio.



Nucleossintese Primordial

Vamos tentar estimar, guanto He foi produzido neste
pProcesso.

Lembrete: Estamos na era da radiacao,
quando T prop. t2,

A uma temperatura um pouco a baixo de 102K
(t ~1074 s), o Universo continha:

- um monte de fotons (y),

- pares e -e’, o

- Neutrinos Ve, V, € suas antiparticulas ve, v, €

- p" e n, da ordem de 5 nucleons em cada 1020 fotons.



Nucleossintese Primordial

Estes ultimos se transformavam constantemente um no
outro e vice-versa (variacoes da reacao 1 no diagrama):

n=p'+e +ve
n+e =2 p" + ve
N+veap +e

Estas reacOes ocorreram facilmente por causa da
peguena diferenca em massa:

(M, - my)c? = 1.293 MeV, bem menos que ksT = 86 MeV.

Assim, pela equacao de Boltzmann, as densidades de
numeros dos dois nucleons eram quase iguais:

Nw/hp = €1 -meAT = 0,985 (T = 1012K)



Nucleossintese Primordial

Nestas reacoes n = p* devem ter sido criados muitos
neutrinos, que deveriam ainda estar permeando 0
espaco hoje, I.e., compor um fundo de neutrinos
(similar ao CMB), que poderiamos tentar detectar.

E quase impossivel,
especialmente por que
perderam muita energia
desde entao (temperatura
atual estimada: 1.95 K),
mas o detector PTOLEMY
(Princeton Tritium
Observatory for Light,
Early-Universe, Massive- =

Neutrino Yield) val tentar a partir de 2027.




Nucleossintese Primordial

Esta razdo caiu até nn/n, = eMe-mkT = (0,223
para T = 101° K, quando as taxas destas reacoes cairam
significativamente, por que:

- As energias dos neutrinos (« T) ficaram a baixo do
limite para participarem nestas reacoes.

- As energias dos fotons, (ksT, também o T) cairam a
baixo de 1.022 MeV, energia necessaria para eles
formarem pares e™-e” (Y- e7, €7)

Os eletrons e pdsitrons que se aniquilaram n&o foram
mais "repostos” para serem usados nestas reacoes.
S06 sobrou um nimero pequeno de elétrons.

=> nn/np "congelado” em 0.223.



Nucleossintese Primordial

A partir deste momento, apenas a reacao
n - p'+e +ve
chamada decaimento [3, com meia-vida de 1., = 614 s, ou

tempo de vida 7 = 886 s ainda aconteceu, até o Universo
alcancar temperatura ~10° K, quando a fusao (2)

p"+n=2H+y

podia comecar (Acima de 10° K, os fotons eram tao
energeticos, que fotodissociaram qualquer deutério).

Isto foi apos At = t(10°K) - t(101°K) =178s-1.78s =176 s.

Neste tempo n./n, caiu para

nn/np = Nnantes' €277/ (np,antes + nn,antes'(l - e'At/T))
— (nn/np)ames_e-(lm s/886s) / (1 + (n n/np)(,mteS _ (n n/np)ames_e-(lm /886 s))
=0.223:0.82/(1+0.223-0.223-0.82) =0.176



Nucleossintese Primordial
Isto foi apos t(10° K) - t(1019K) =178s-1.78s =176 s.

Neste tempo n./n, caiu para

nn/np — nn,antes'e_(176 S/886 S)/(np,antes + nn,antes' (1 = e_(176 5/886 S)))
— (n n/np)ames_e-(ﬂe /886 S)/(l + (n n/nlo)amS _ (n n/np)ames_e-(ms /886 s))
= 0.223-¢176s880s)/(1 + (0.223 - 0.223-e11765/8869%)) = 0,176



Nucleossintese Primordial

A baixo de 10° K, todos os néutrons foram incorporados
em nucleos de deutério, tal que:

nd/np — nn,antes/(np,antes - nn,antes) — (nn/np)antes / (1 - (nn/np)antes)
- 0.176/(1-0.176) = 0.2135

Em seqguida, hélio fol formada, predominantemente pelas
sequéncias 2-5-6 e 2-4-9:

’H+2H=3H +H (ou t+ p),

3H + 2H = 4He + n;

°H + 2H = 3He + n,
3He + 2H = 4He + 1H (ou 4He + p7).
(os p* e n liberados formaram de novo d pela reacao 2)

=> Nne/NH = O.S'nd,antes/np,antes =0.107



Nucleossintese Primordial

A fracao de massa em He &, entao:

Mue/Miot = Mue/(MuetMi) = 4Nne/(4NketNh)
= 4nue/Nn / (1+4nHe/nH) = 0.299

Bem proximo do valor observado de 23% a 24%!
Ja gque praticamente todos 0s néutrons sao incorporados

nos nucleos de hélio, este resultado nao é muito
sensivel a densidade exata do Universo na época.



Nucleossintese Primordial

As densidades dos outros isotopos formados na
nucleossintese primordial ja sao mais sensiveis a
densidade, e os calculos, mais complicados.

Mas os resultados séo confiaveis, ja que todas as
secoOes de chogue / taxas de reacao nuclear que afetam
a producao de isotopos com A < 8 sao conhecidas.

Elas foram medidas no laboratorio com alta precisao.



Nucleossintese Primordial

Esta figura, as vezes
chamada Schramm plot,
mostra as abundancias

de massa relativas destes

Isotopos em funcao do
valor atual (comovente)
da densidade
barionica, Po.o.
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Densidade, para aquela as abundancias
previstas concordam com os valores
medidas, entre 2e 5- 1028 kgm™



Abundancias dos Elementos Primordiais

TEMPERATURA (em Kelvins)

Estes resultados também t
podem ser exprimidos em
funcao do tempo.

Halio-4 !

Atraves do montante de
hélio na composicao
primordial, medida em
nuvens de gas intergalactico
da pra calcular DADE DO UNIVERSO
(Alpher e Herman, 1948):

- a duracao da época da nucleossintese, ~5 min

ABUNDANCIA FRACIONAL

- Temperatura e densidade da matéria "comum", ou
barionica no final destes 5 min.



Abundancias dos Elementos Primordiais

TEMPERATURA (em Kelvins)

Os montantes de deutério, i o)

Heélio-4

hélio-3 e litio permitem
calculos mais sofisticadas
das condicOes nos

primeiros 5 min do Universo.

=> S0 5% da densidade
critica é baridnica, em
concordancia com 0s DADE DO UNIVERSO
resultados obtidos com outros métodos.

ABUNDANCIA FRACIONAL

A explicacao da composicao quimica do Universo
primordial € um dos grandes sucessos da teoria do
Big Bang.



Abundancias dos Elementos Primordiais

Problema do Litio

u 1 T T T | T T T T | U T T Ll T T 1 T I T T

Ty s - O5
O Unico nucleo, cuja abun- - | Merbretado como A
dancia nao e bem prevista 585031090« Fagts
pelos calculos é “LlI. B
Medidas nos espectros T o
(i. e. na superficie) ol T — e 3
de estrelas antigas P
(de baixas metalicidade e D

[ Fe/H |

e massa) indicam abundancias menores que previstas
pela BBN, e independentes da metalicidade para valores
abaixo de 10% da metalicidade solar.

Pode ser devido ao litio ter "descido" pro interior das
estrelas.



Abundancias dos Elementos Primordiais

E por que os elementos mais pesados nao foram
formados ja na época da nucleossintese, logo depois do
Big Bang?

Afinal, a temperatura era de 10°-1012 K, bem maior do
gue a temperatura necessaria para a formacao de
carbono pelo processo triplo a, 108 K.

Por que o processo triplo a € muito lento. Demora
dezenas de milhares de anos para transformar um
montante significativo de He em C.

Nos 5 minutos da Epoca da Nucleossintese, ndo houve
tempo pra isso.

Por outro lado, as estrelas vivem por bilhoes de anos.
O processo triplo a é considerado o gargalo da
nucleossintese no Universo.



Origem dos Elementos

=> ~98% dos atomos do Universo atual foram formados
na Epoca da Nicleossintese (1 ms - ~5 min depois do
Big Bang)

=> composicao quimica primordial do Universo:

H (~76%), He (23 a 24%), D (0.01%), Li (< 0.01%).

- Os outros 2%, ou seja todos os outros 105 elementos
estaveis foram formados mais tarde por fusao nuclear
em Estrelas, Supernovas e/ou Surtos de Raios Gama.

Excecéao: Litio, Berilio e Boro sao instaveis a altas
temperaturas e sado destruidas no interior das estrelas.
O pouquinho destes elementos que é observado vem de
colisbes de Raios Cosmicos com H e He no meio
Interestelar.



Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

1. Epoca das particulas (até 1 ms)
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do temp

2. Epoca da Nucleossintese Primordial (até 5 min)
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

3. Em Estrelas de Baixa Massa
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

4. Em Estrelas de Massa Intermediaria ou Alta
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

5. Em choques Raios Cosmicos - Matéria Interestelar
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

6. Em Supernovas e Surtos de Raios Gama
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Formacao dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

i iBig Large | |Super-
Bang stars [ $ |novae
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Formacao dos Elementos

Abundancias dos Elementos no Universo
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Formacao dos Elementos

Abundancias dos Elementos no Sistema Solar
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Formacao dos Elementos

Abundancias dos Elementos na Terra
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Nucleossintese Primordial

Pesquisa Atual
- Detectar o Fundo de Neutrinos
- Resolver o problema do litio

- Melhorar a precisao das predicoes para equivalerem
as das observacoes

- Testar a fisica do Universo primordial:
E o instante mais no passado no Universo para o
gual, em principio, conhecemos toda a fisica

envolvida
- diferencas com as predicoes podem indicar

fisica nova



Introducéo a Cosmologia

Universidade Federal do ABC
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