Estrutura da Matéria

Bonus:
Teoria do Big Bang,
Nucleossintese
Universidade Federal do ABC Primordial e Estelar

http://professor.ufabc.edu.br/~pieter.westera/Estrutura.html



Cosmologia

wikipedia: Cosmologia (do grego KoopoAoyia,
Koopoc="cosmos"/"ordem"/"mundo" + -
Aoyio="discurso"/"estudo") é o ramo da astronomia que
estuda a origem, estrutura e evolucao do Universo a
partir da aplicacao de metodos cientificos.

O modelo cosmoldgico mais aceito hoje em dia é a
teoria do Big Bang.

O termo Big Bang foi criado em 1948 pelos astrofisicos
Bondi, Gold e Hoyle para zoar a proposta, de que o
Universo teria nascido de uma singularide inicial.
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Teoria do Big Bang
0:

Big Bang, comeco do tempo.
O Universo “nasce” de uma
singularidade inicial, g. d. um
estado de densidade e
temperatura infinitas.

Desde entao: Expansao, reducao da temperatura.

até ~5-10™* sec (T = 10%* K):

Epoca de Planck: densidade e temperatura altas demais
para ser tratada pela fisica que conhecemos hoje.



Teoria do Big Bang

5.10*%s-10°s: T>10*® K:

Epoca da GUT (Grand Unified
Theory, “Grande Teoria
Unificada”): As forcas eletro-
magnética, nuclear forte e fraca
eram unificadas em uma.

O Universo consistia de uma “sopa” primordial de quarks
(os constituentes dos protons e dos néutrons) e
particulas transportadores de forcas (fotons, gravitons,
gluons, ...).

Matéria e anti-materia se formavam e anigquilavam
constantemente.



Teoria do Big Bang
10%s-10* s (T ~ 10% K):

Inflacao: aumento exponencial
do tamanho do Universo
por um fator > 10 em < 10™* s.

A “sopa” primordial continuou,
mas parte das particulas virtuais =

(aquelas gue estavam se sresnsonsros ety o [
formando e aniquilando) el
se tornaram reais.
Nesta época devem ter sido \ S
emitidas fortes ondas \

@M Real electron

gravitacionais. N



Teoria do Big Bang

103 s—-10" s:
10 K=>T=10" K:

Epoca Eletrofraca: As forcas
eletromagnética e fraca ainda
eram unificadas em uma,

a forca eletrofraca, enquanto
a forca forte ja era uma forca
distinta.

A “sopa” primordial continuou. Esta época é, as vezes,
chamada de “grande deserto”, por gue nao houve
formacao de particulas novas.



Teoria do Big Bang

10" s -1 ms:
10PK>T2=10"%K:

Epoca das Particulas:

As forcas eletromagnetica e
fraca se “desacoplaram’”,

g. d. se tornaram duas forcas
distintas.

A “sopa” primordial se tornou protons e néutrons
(barions, 3 quarks) e mésons (pares quark-antiquark),
sobrando de um pequeno desequilibrio entre matéria e
anti-matéria 10°+1 : 10°.

S&0 0s mesmos protons e néutrons que constituem a
materia hoje.



Teoria do Big Bang

1 ms — ~5 min:
10“K=>T=>10°K:

Epoca da Nucleossintese:
Fusao nuclear dos protons e
néutrons, formando nucleos
de hélio e um pouquinho de
deuterio, litio e berilio.

=> composicao quimica primordial do Universo:

H (=76 %), He (23 a 24 %), D (0.01 %), Li (< 0.01 %).
~98 % dos atomos de hoje




Teoria do Big Bang

4 min — ~378'000 anos:
10° K> T = 3000 K:

Epoca dos Nucleos:

Nucleos e elétrons interagindo
constantemente com fotons
(“particulas de luz”).




Teoria do Big Bang
~3/78'000 anos, T ~3000 K:

Final da Epoca dos Nucleos
“Re-combinacao™ nucleos e
elétrons formando atomos:
elétricamente neutros

=> nao interagiam mais com
os fotons

=> Desde entao, a luz pode viajar livremente pelo
espaco, “o Universo se torna transparente”.

A luz emitida/espalhada pouco antes, na “superficie de
ultima difus&o” ainda esta permeando o Universo hoje e
pode ser observada como Radiacao Cosmica de Fundo.




Teoria do Big Bang
A partir das 378'000 anos:

Epoca dos Atomos:
atomos e plasma consistindo
de ions e elétrons.

Apos alguns 100 mi. de anos
(T ~ 15 K):
Formacao de estrelas e galaxias

A partir ~1 bi. de anos até hoje:

Epoca das galéaxias:
Galaxias se formando e fusionando, formando Grupos,
Aglomerados e Super-Aglomerados



Cosmologia Relativistica

A expansao do Universo vail continuar por sempre?

Isto depende do balanco entre
varios fatores:

- A taxa da expansao.

- A densidade da mateéria:
A atracdo gravitacional da matéria freia

DistAncia médiaentre as galéxias

a expansao. 00y
A partir de uma certa densidade, s Tompo ibGos dasnos ot

chamada densidade critica,
a gravitacao consegue parar e reverter a expansao, resultando no
recolapso do Universo (Big Crunch).

- A Energia Escura, relacionada a constante cosmoldgica A,
gue tende a acelerar a expansao.
Até recentemente, os cientistas acreditavam que A era 0.



Cosmologia Relativistica

A expansao do Universo vai continuar por sempre?
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Cosmologia Relativistica

Esta expansao vail continuar por sempre?

Medidas recentes indicam que:

- A matéria no Universo nao chega nem perto da densidade
necessaria para parar e reverter a expansao.

A matéria “comum” (dtomos), tambeém chamada de baridnica,
equivale a apenas 5 % da densidade critica.

Além dela, parece existir uma matéria invisivel, de outra natureza
(p. e. particulas elementares ainda ndo detectadas), em
guantidade 5 a 6 vezes maior do que a barionica,

chamada Materia Escura n&o-barionica.

Juntas, as matérias baridnica e Escura nao-barionica equivalem a
apenas da ordem de 31 % da densidade critica.

=> O Universo continuara expandindo



Cosmologia Relativistica

Esta expansao vail continuar por sempre?

- Pior ainda: A Energia Escura nao € nada zero.

Ela é da ordem de 69 % da densidade critica.
=> O Universo nao so continuara expandindo, a expansao esta
acelerando!

Juntas, as materias baridnica e Escura
nao-baridnica e a Energia Escura
equivalem a densidade critica.

=> 95 % do Universo sao de natureza
desconhecida !

quer dizer: Materia Escura e

Energia Escura

O modelo cosmologico que contém todos estes ingredientes se
chama ACDM (do inglés “A Cold Dark Matter”, o “Cold” se refere a
natureza da Matéria Escura), ou modelo padrao.

Composicao do Universo

 matéria Bl
escura

materia
barionica



Dark Energy
Accelerated Expansion

Pattern  Dark Ages

Afterglow Light
300,000 yrs.

Development of
Galaxies, Planets, etc.

about 400 million yrs.

Big Bang Expansion

13.7 billion years




Origem dos Elementos Primordials

No espaco inter-galactico, ha nuvens de gas ténue

gue pouco mudaram desde a sua formacao.
=> Elas ainda tém a mesma composicao
guimica gque logo depois do Big Bang
(composicao primordial).

Nestas nuvens, e no resto do Universo,

23 a 24 % dos atomos séo de hélio, que so
podem ter sido formados na Epoca da
Nucleossintese, de 1 ms a 5 min depois do
Big Bang, quando densidade e temperatura do
Universo eram altas o suficiente para
possibilitar a fusao nuclear, ou nucleossintese,

'Nucleossintese primordial
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AR Alan Gulh BAITH

dos protons e néutrons formados no primeiro mllllssegundo

Além de helio, foram formados montantes microscopicos de deutério,
hélio-3, litio e berilio, Os outros ~76 % dos atomos séo de hidrogénio.




Origem dos Elementos Primordials

TEMPERATURA (em Kelvins)

Atraves do montante de heliona 10° _— 107
composicao primordial, da pra |
calcular (Alpher e Herman, 1948)
- a duracao da epoca da
nucleossintese, ~5 min
- Temperatura e densidade
da matéria “comum”, ou
barionica no final destes 5 min.

ABUNDANCIA FRAC

Os montantes de deutério,
helio-3 e litio permitem calculos
mais sofisticados das condicoes nos primeiros 5 min do Universo.

IDADE DO UNIVERSO



Origem dos Elementos

E os demais 104 ou 105 elementos presentes no
Universo, de onde eles véem?

Eles foram formados por fusao nuclear no interior das
estrelas e em Supernovas (explosoes de estrelas de alta
massa no final das suas vidas).

=> Temos que saber um pouco mais sobre estrelas e
evolucao estelar.



Estrelas

Uma Estrela € uma bola massiva e brilhante de gas
guente, a fonte de energia principal sendo a fusao nuclear
(estavel) no seu interior.

As propriedades de estrelas variam por muitas ordens de
magnitudes:

- Massas de 0.072 M_ a ~150 M_ (massas solares)
- Raios de ~0.12 R_ (um pouco maior que Jupiter)
a~1700 R_ (1.2:10° km ou quase 8 AU)

- Temperaturas de 2000 K a 50'000 K
- Luminosidades de ~10° L_a~10° L _



Evolucao Estelar

Problema: A evolucao estelar € muito lenta. Em nossas
~5000 anos de observacao, a maioria das estrelas nao
mudou de maneira observavel.

Estamos na situacao de um
alienigeno observando uma
praca em Nova York, vendo
pessoas em idades (estagios
evolutivos) diferentes, e que tem ﬂ 7
gue determinar, como decorre a g e Uy y
vida (evoluc;ao) do ser humano, ar
e ele tem soO dois minutos de 1) "“’1

tempo de observagao a dlsposu;ao

=> Ele nao vé as pessoas envelhecerem (evoluirem).

=> Precisamos de modelos de evolucao estelar.



Evolucao Estelar

Resultados dos Modelos Estelares

- O destino de uma estrela é determinado pela sua
massa.

- Quanto maior é a massa da estrela, tanto maior sao
densidade, pressao e temperatura no interior

=> tanto mais rapidamente decorre a sua evolucao
(incl. a sua evolucao proto-estelar => aula anterior),
e tanto mais elementos podem ser formados no
Seu caroco



Evolucao Estelar

M < 0.072 M@:
T < 10’ K => néao ocorre fusao nuclear estavel

carogo

=> “estrela frustrada”, Ana Marrom, “Jupiter”
M >~150 M :

Fusao ja comeca antes da relaxacao da estrela
=> Estrela se desfaz antes de se formar

0.072M_<M<~150M_:
T  >10"K =>ignicdo do H => fusdo nuclear

caroco

=> Estrela comum, “estrela ana” como o Sol
-0.072 M® <M< ~8 M®: estrelas de baixa massa

- ~8 M® <M< ~150 MQ: estrelas de alta massa

I Os limites entre as faixas de massa podem diferir muito de
acordo com a fonte consultada. Alguns astronomos ainda usam
uma faixa de estrelas de massa intermediaria.



Evolucao Estelar

Uma regra geral da evolucao estelar:

Quanto maior a massa da estrela,

- tanto maior sdo as temperatura e densidade gue ela
alcanca no seu interior,

- tanto mais rapidamente ocorre a fusao nuclear,

- tanto mais elementos sao formados

- tanto mais curta é a sua vida, apesar do montante
maior de “combustivel” (hidrogénio para queimar)
disponivel:

- uma estrela de 0.1 M® vive uns 102 anos

(muito mais que a idade atual do Universo)
-uma de 1 M_ (i.e. 0 Sol), uns 10 bi. anos

- uma de 60 M_, apenas uns 3 mi. anos



Evolucao Estelar

1° fase: Queima de Hidrogénio no caroco

(Sequéncia Principal)

O Sol esta neste estagio.

T > 10" K:

caroco

No caroco se forma
hélio pelo ciclo p-p

M ~0.993-4-M
He H

egon\‘
0 dsitron \
Proton\A \\// /0/' n
/ ;* p» () Neutrino :
4“* *‘ ; A
Deutério W ,
Proton / g&é\ Protcw/'
O TR ﬁ \\y
Préton Hélio-S! %jgg %—»Héno 4
Deute%' Prétc}ﬁ\
Proton P S G

ﬁ AR
Préton /4\

=> perda de massa => Energia liberada
(j& que massa é energia, segundo E = m-c®)

=> Fonte quase inesgotavel de energia



Evolucao Estelar

1° fase: Queima de Hidrogénio no caroco
(Sequéncia Principal)

; ‘He“ ‘H
CasoM>1.2M _, atemperatura 0\:4@;}/

N
no nucleo chega a 15-10° K, @/ C

tao alta, que um segundo /l\v
processo gque transforma &

H em He pode ocorrer, +3 H

e a partir de 17-10° K, este \:ﬁ \0
segundo processo domina: WFrkn TRals Gatm

@ Neutron v Neutrino

0 C|CIO CNO O Positron




Evolucao Estelar

1° fase: Queima de Hidrogénio no caroco
(Sequéncia Principal)

O ciclo (ou cadelia) p-p e o Ciclo CNO diferem da
nucleossintese primordial (que tambem transforma
hidrogénio em hélio), por que, no interior das estrelas
nao ha neutrons livres a disposicao. B
Estes decairam pelo decaimento S (n - p+e + V)

logo depois da época da nucleossintese primordial,
ja que eles tém um tempo de vida da ordem de 15 min.

Esta fase corresponde a 80 a 90 % da vida de uma
estrela.



Evolucao Estelar

2° fase: Gigante Vermelha

Quando o Hidrogénio no caroco se esgota:

- O caroco se contral.
- A camada acima “cal” em cima do caroco,
sSe esguenta e comeca a queimar hidrogénio.

- O envelope se esquenta e expande.
Em reacao, a superficie resfria.

=> A estrela aumenta (muito) de tamanho e se torna
uma Gigante Vermelha.

Alem do aumento de tamanho, esta fase e
caracterizada por ventos fortes.



Evolucao Estelar

2% fase: Gigante Vermelha

Comparacao
da estrutura
do Sol atual
com a
Gigante
Vermelha
qgue ele sera,

Estrela
tipo
Solar

Gigante
vermelha




Evolucao Estelar

2° fase: Gigante Vermelha

e do seu The Sun as a main-sequence star
(diameter = 1.4 x 106.km ~ _1_ AU)
tamanho o0

antes e depois.

Ele provavelmente
engolira Mercurio
e Vénus, e talvez
a Terra.

/

The Sun as a red giant
(diameter = 1 AU)

The Sun today and as a red giant




Evolucao Estelar

3% fase: Ramo Horizontal

PROCESSO ALFA-TRIPLO

Quando T, > 10°K; e
No carogo se forma carbono, mmennco @ T
por mais um processo de wezoos @ * e
fusao nuclear, o processo a triplo, .~~~
a “queima de He. e
Estrelas < 0.5 M@ nunca s ol v

alcancarao a temperatura

necessaria para o processo a triplo.

Elas “morrerao” como Anas Brancas (estrelas mortas)
de hélio,

apos uma “vida” de mais gque a idade atual do Universo.



Evolucao Estelar

3% fase: Ramo Horizontal

Na camada
acima do
nucleo
continua

a queima de
hidrogénio.

Enquanto o
carogo Hydrogen-fusing
expande, core

O envelope Main-sequence star
se contral e

esquenta.
(a)

Figure 19-6
Universe, Eighth Edition

Hydrogen-
fusing shell

»

Helium core, no
thermonuclear
reactions

Young red-giant star

(b)

Outer layers: no thermonuclear reactions

Hydrogen-
fusing shell

Helium-fusing
core

Red-giant star
after helium fusion
begins

(c)



Evolucao Estelar

3% fase: Ramo Horizontal

Resumo

O processo a triplo
em mais detalhes.

3.However, if a third ‘He }
nucleus collides with the
®Be nucleus during its
brief existence, the result
is a stable nucleus of
carbon ('2C) with six
protons and six neutrons.

5.Some "2C nuclei collide -
with an additional ‘He
nucleus to form a stable
nucleus of oxygen ('°0)
with eight protons and
eight neutrons.

Cosmic Connections 19
Universe, Eighth Edition

© 2008 W.H. Freeman and Company

_____

-

---= 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
el *Be nucleus is very unstable: it
He @ 8Be breaks apart, leaving two “He
nuclei again, with a half-life of
just7 x 107",

NN 'Y
/ R
- 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.

FAYAYAVAV S, o
i Y
160 6.This reaction, too, releases a
. gamma-ray photon whose
= " energy helps sustain the red
C giant’s internal heat.



Evolucao Estelar

4° fase: Gigante do Ramo Assintotico

QuandO O hé“O NO ca- Camada de queima de H Camada de
rO(;O também se engta Camadas _ queima de Helio

exteriores em

- contracdo do caroco [k _ Carogo

-sao de
(OUt_ra VeZ) ) = carbono
- queima de He em

camada acima
- queima de H em

camada acima desta
- envelope expande e
resfria, similar ao que
acontece numa
Gigante Vermelha, |
sO que maior e mais |[Sinallale}{eR=Nigle =%



Evolucao Estelar

10 Assintotico

T =

Nascer do Sol sobre Mafte em 5 Dio anos



Evolucao Estelar

4° fase: Gigante do Ramo Assintotico

Estrutura na escala certa.

| 300 million km About 20,000 km

Dormant hydrogen-
fusing shell

An AGB star
Carbon-oxygen

core (no fusion)

Helium-fusing shell

Central regions

\ of an AGB star
Earth’s orbit

Figure 20-2
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company



Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Baixa Massa

Se for uma estrela de massa baixa (M <8 M), a historia
termina aqui:

Certa hora, o caroco para de se contrair, por ser
sustentado por um novo tipo de pressao, a pressao de
degeneracao eletronica.

O Envelope que estava caindo em cima rebate e é ejetado.

O gue sobra do ndcleo € uma Ana Branca (de C-0O, p.
estrelas de <4 M _, ou de O-Ne-Mg, estr. de >4 M ),

enguanto o envelope ejetado € chamado Nebulosa
Planetaria.




Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Baixa Massa

Nebulosa Planetaria Ana Branca
(interpretacéao
artistica)




Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)

Se for uma estrela de alta massa, o caroco atinge
temperaturas altas o suficiente para acontecerem
mais reacoes nucleares.

Enguanto o caroco se esquenta, sao produzidos cada
vez mais elementos.

A gueima dos elementos ocorre em camadas, como
de uma cebola:

Uma camada de queima de hidrogénio em cima da
camada de queima de hélio, em cima de ... etc.



Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)
T >610°K: g3 .

carogo

quelma de carbono
=> neodnio (e hélio),
T > 1.5-10° K:

caroco
gueima de oxigenio
=> silicio (e helio),

T > 1.2-10° K:

caroco

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




Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)
... €, finalmente
T >2.7-10° K:

caroco
gueima de silicio
(ap6s uma voltinha
pelo niquel e o cobalt)

=> ferro

A histéria termina aqui, por que ferro é o~ %os 0?‘
elemento de menor energia por nucleon. E%%gy& "
A fusdo nuclear de ferro para formar & 4°s
elementos mais pesados custaria energia.

=> Nao acontece espontaneamente.



Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)

Como em

cada passo

é gerado

menos energia
por nucleon,

as fases sao

cada vez

mais curtos

(o ultimo da ordem
de um dial).

fyerage binding energy per aucleon (Meld

&

1

Energia
liberada
na fusao

| L i I I e

|

20 4h Bl B 1090 L20 140 160

MNumbar of nucleans o necleus, A4

LB

2010

220

240



Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)

estrutura de
camadas

Queima de hidrogénio

Queima de hélio

Queima de oxigénio

Queima de carbono
Queima de silicio

Caroco de ferro

fases com
ventos fortes:

=> Origem dos elementos ate ferro no Universo.

‘*I_l_l_l_



Evolucao Estelar

5% fase (Estrela de Massa Alta)

Estrutura 1.6 billion kilometers

na |—| About 10,000 km
escala |_|

certa Hydrogen-fusing shell
Helium-fusing shell
Carbon-fusing shell

A supergiant star
Neon-fusing shell

Oxygen-fusing shell

Silicon-fusing shell
Central
regions of a

\ supergiant star

Iron core (no fusion)

Jupiter’s orbit

Figure 20-13
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Massa Alta

A pressao de degeneracao
elétronica no caroco de ferro
suporta uma massa maxima.

Quando o caroco ultrapassa
este limite, o que acontece
guando a densidade central
é de ~5-10"“ kg/m°, e a
temperatura central, de
~7-10° K, o caroco implode,
e 0 resto da estrela explode
numa explosao gigantesca
chamada Supernova (SN).

Remanescente de uma Superhova



Supernovas de Colapso

Estas Supernovas
enriguecem o meio
Interestelar com o
C, O, Ne, Mg e Si
do envelope.

Nestas SNs tambem,
as temperaturas e
densidades chegam
a ser tao altas, que
0S elementos mais
pesados do que Fe
podem ser produzidos
O que exp|ica a Simulagdo de uma Supernova (MPA Garching)

existéncia destes elementos no Universo.




Origem dos Elementos

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°-10%* K, bem maior do
gue a temperatura necessaria para a formacao de
carbono pelo processo triplo a, 10° 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 bilhGes de anos.



Origem dos Elementos (Resumo)

=> ~98 % dos atomos do Universo atual foram formados
na Epoca da Nucleossintese (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 104 ou 105
elementos estaveis foram formados mais tarde por fusao
nuclear em Estrelas e Supernovas.

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



Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:
1. Epoca das particulas (até 1 ms)
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Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

2. Epoca da nucleossintese (até 5 min)

s block: fblock d block p block
0 : i ]
: Start 1s [/ )@
" LI
o
>l OO Il
el O] |
oG




Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

3. Em estrelas de baixa massa
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Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

4. Em estrelas de massa intermediaria ou alta
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Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

5. Em choques Raios Cosmicos - Matéria Interestelar
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Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

6. Em supernovas
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Origem dos Elementos (Resumo)

Elementos formados no decorrer do tempo:

i iBig Large | |Super-
Bang stars [ $ |novae

Man-
made




Origem dos Elementos (Resumo)

Abundancias dos Elementos no Universo

WebElements gi

log [abundance of elements {Universe)ppm by weight]
plotted against atomic number
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Origem dos Elementos (Resumo)

Abundancias dos Elementos no Sistema Solar
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Origem dos Elementos (Resumo)

Abundancias dos Elementos na Terra

b Abundances of the eleaments
in thea Earth
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Estrutura da Matéria

FIM pra hoje

Universidade Federal do ABC

http://professor.ufabc.edu.br/~pieter.westera/Estrutura.html
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