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Resumo

O Hot Big Bang, também conhecido como modelo cosmolégico padrao, tem sido bem-
sucedido para explicar, por exemplo, a distribuicdo de galaxias no céu, além de fornecer
uma descrigao satisfatéria da evolugdo do Universo. Ao se fazer uma retrospectiva histé-
rica, a primeira fase cosmolégica demarcada é do universo primordial, na qual ocorreram a
expansao inicial do universo (inflagdo) assim como as primeiras interagoes entre a matéria
e radiagdo. O objetivo deste trabalho é fazer uma revisao bibliografica da histéria térmica
do universo jovem, focando especialmente na Nucleossintese do Big Bang, formacao dos
primeiros nicleons da natureza, na recombinacdo e na Radiacao Césmica de Fundo em

Micro-ondas, o principal registro do universo primordial /jovem.

Palavras-chaves: Cosmologia, Universo Jovem, Hot Big Bang, Nucleossintese, Radiacao

Coésmica de Fundo em Micro-ondas.






Abstract

The Hot Big Bang, also known as the Standard Cosmological Model, has been successful
to explain, for example, the galaxy distribution in the sky, besides providing a satisfac-
tory description of the Universe’s evolution. Doing a historical retrospective, the first
cosmological phase is the so-called primordial Universe, when the initial expansion of the
universe (inflation) took place, as well as the first interactions between the matter and
the radiation. The work aims to do a bibliographic review of the thermal history of the
early universe, focusing especially on the Big Bang Nucleosynthesis, when the first nu-
cleons were formed, recombination and in the Cosmic Microwave Background Radiation,

the main record of the early universe.

Key-words: Cosmology, the Early Universe, Hot Big Bang, Nucleosynthesis, Cosmic

Microwave Background Radiation.
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Introducao

O principio cosmolégico declara que o Universo é espacialmente homogéneo e iso-
tropico. A principal evidéncia observacional surge dos registros da Radiagdo Cosmica de
Fundo em Micro-ondas (RCF) !, a qual indica a homogeneidade e isotropia cosmoldgica
em grandes escalas (2 100 Mpc). Essa radiacdo é composta de fétons que atualmente
possuem temperaturas de T' = 2, 7255 £+ 0, 0006 K, e foi emitida quando o universo tinha
aproximadamente 380.000 anos (RYDER, 2017).

Em escalas menores, observamos uma quebra da homogeneidade e isotropia devido
a presenca de estruturas, como galaxias, estrelas e planetas. Em suma, a homogeneidade
refere-se a invariancia por translagao espacial, fato percebido ao se fazer observac¢oes em
grandes escalas, os aglomerados de matéria e os espacos vazios do universo se aproximam
de um mesmo padrao observacional em todos os lugares. Ja a isotropia refere-se a inva-
riancia por rotacao, isto é, nao ha uma diferenciacao das dire¢coes em que se observa o
universo. Assim, considerando estas duas caracteristicas no estudo cosmoldgico, tem-se

que o universo é altamente simétrico.

Além de explicitar a homogeneidade e isotropia, a RCF também possibilita acessar
informagoes mais antigas, ou seja, ela fornece informacoes sobre as condigoes inicias do
universo. As observagoes da RCF sao um dos principais indicios que corroboram para o
atual modelo padrao cosmolégico vigente da origem do Universo, o Hot Big Bang. Tal
teoria afirma que o Universo partiu de um estado inicial de altas densidades e temperatu-
ras, e logo em seguida passou por uma expansao de forma exponencial, periodo conhecido

como inflacionério.

O objetivo deste trabalho é analisar algumas das etapas do Universo Jovem, por
meio de uma revisao bibliografica do tema. Inicialmente sera estudada a Nucleossintese
do Big Bang, o periodo em que ocorreu a formacdo dos primeiros atomos estaveis de
elementos leves a uma temperatura de 0,1 MeV (mega elétron-volts), e tempo de apro-
ximadamente trés minutos de universo. Em seguida, o estudo feito sera da formagao da

Radiacao Césmica de Fundo que ocorreu quando o universo ja havia esfriado até a tem-
peratura de cerca de 0,3 eV (PIATTELLA, 2018).

Logo ap6s o periodo inflacionario, todas as particulas existentes se encontravam em
equilibrio térmico em uma estrutura denominada plasma primordial. Conforme o Universo

de expandia seguindo o parametro de Hubble

H= Z (1)

A imagem referente a este registro se encontra no capitulo sobre RCF.

1
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em que a(t) é o fator de escala que explicita a distancia escalar entre dois pontos em um

determinado tempo proprio t e a é sua derivada temporal.

Porém para que houvesse o equilibrio térmico era necessario que a taxa de interagao
entre as particulas,
I' = nov,a, (2)

fosse muito maior que o parametro de Hubble (H).

A taxa de interacao é distinta para diferentes espécies, pois é composto pela densi-
dade numérica n de particulas dos projéteis, a velocidade relativa v, entre tais projéteis

e os alvos atingidos, além de suas sec¢oes de choque o.

Assim, a interacao se sobressai a expansao, tal que o livre caminho médio passa
a ser muito menor do que o raio de Hubble, ou seja, as particulas interagem com tanta
frequéncia que flutuacoes energéticas causada pela expansao é rapidamente diminuida,
retornando ao estado de equilibrio térmico (PIATTELLA, 2018).

A medida que o pardmetro de Hubble aumenta, ele passa a se aproximar do valor
referente a taxa de expansao de algumas particulas, isto é, essa expansao se torna relevante
em relagao ao livre caminho médio e diminui o nimero de interagoes (H ~ T'), até o ponto
em que tal particula deixa de interagir com outras espécies se desacoplando do plasma
primordial, perdendo o equilibrio térmico com o sistema. O desacoplamento de espécies
¢ uma das principais formas de andlise da histéria térmica do Universo, sendo possivel
retomar o valor energético, as reagoes existentes e a abundancia residual por meio das

informagoes de desequilibrio das espécies analisadas.

O equilibrio térmico pode indicar equilibrio cinético e/ou quimico. O equilibrio
cinético se refere basicamente ao processo de espalhamento entre no minimo duas parti-
culas. Porém o equilibrio quimico trata de quatro espécies distintas que interagem entre

si por meio de uma reagao balanceada:

1+2++— 3+4.

Tal reacao pode ser reescrita em termos do potencial quimico u referente a cada espécie

CcOo1mo

M1+ e = [+ [y (3)

Quando o desacoplamento ocorre por meio do desequilibrio quimico, o fenémeno é
denominado congelamento, de modo que uma das particulas passa a ter uma abundancia
fixa, ja que a reagao deixa de produzir as outras particulas. Ainda sim, é possivel que a
espécie ainda reaja cineticamente por meio do espalhamento, ou seja, nao necessariamente

ha também a quebra do equilibrio cinético.
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Até a temperatura de 1 MeV, antecedendo a Nucleossintese, a composi¢ao do
plasma césmico era de: particulas relativisticas em equilibrio como, por exemplo, a reagao
leptonica

e +el +—y+7y (4)

de um elétron com pésitron formando dois fétons e vice-versa; particulas nao-relativisticas,
basicamente constituida de prétons e néutrons, a matéria bariénica (particulas compostas
por trés quarks) resultante do processo de aniquilacao de quarks com antiquarks devido
uma assimetria entre os dois; os neutrinos e também antineutrinos, particulas relativisticas

desacopladas, que apesar de estarem na mesma temperatura do restante, ja nao interagem
mais com o plasma (DODELSON; SCHIMDT, 2021).

O desacoplamento dos neutrinos, na temperatura de 1 MeV, foi o responsavel por
criar condigoes para que se iniciasse a formacao dos primeiros nicleons, ja que antes a
matéria baridnica se mantinha balanceada por meio das reagoes de forca fraca: decaimento
beta

n<—p+e +v, (5)
captura do elétron

v+n<—pte, (6)
e decaimento beta inverso

et +tn+—p+u. (7)

O neutrino v dessas equacoes refere-se ao neutrino do elétron v,.

A partir do momento em que o neutrino deixa de interagir, primeiramente ocorre a
aniquilagao positron-elétron. A reagao (4) perde o equilibrio depois que a energia térmica
se torna menor que a massa de repouso do elétron (m.c? = 0,511MeV), assim positrons
desaparecem restando elétrons e fétons, devido a uma assimetria leptonica. Em seguida, o
processo de nucleossintese se inicia pela fusao de protons e néutrons formando os primeiros

nucleos atomicos.

O nticleo de deutério (isétopo do hidrogénio), representado pela letra D ou por 2H,

p+n<+— D+, (8)

¢é o primeiro ntucleo a ser formado, com um préton e um néutron, ja que o hidrogénio sim-
ples ' H possui composicao nuclear de apenas um préton. Em seguida, tem-se a formacao

de alguns outros isétopos de hidrogénio por meio de fusdo, como o tritio 3H (também
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representado por T), e também is6topos de Hélio, sendo que sua forma mais abundante

é o *He, constituido de dois prétons e dois néutrons.

A reacao de fusao libera uma determinada energia de ligagao

Ba = [Zm, + (A — Z)m, — ma)c?, 9)

onde Z é o ntimero de prétons, N é o nimero de néutrons, A é o nimero de massa (A
= Z + N) do niicleo formado, as massas referentes ao préton e ao néutron sao my, e my,

respectivamente e ¢ é a velocidade da luz no vacuo.

Assim, a energia de ligacao do deutério é de Bp = 2,22MeV | que também pode
ser entendido como a energia do féton liberado na formacao do deutério. Qualquer féton
com energia maior do que Bp pode desassociar o deutério de volta para um préton e um
néutron. Por isso, ocorre o Gargalo de Deutério, pois, para que se formem os nticleons

maiores deve-se esperar que o deutério seja formado estavelmente.

Assim os atomos leves passam a ser formados a partir de fusdes nucleares, podendo
resultar como produtos: protons e néutrons, além de um novo nucleo. Essa matéria bario-
nica reagiria continuamente desenvolvendo um grande processo em cadeia, se nao fosse o
desacoplamento dos neutrinos, causando um congelamento no nimero de néutrons forma-
dos. Entretanto, estes néutrons possuem curto periodo de vida, seu decaimento (também
conhecido como decaimento beta, Eq. (5)), ocorre em um tempo 7, = 880s. Apds isso,
ocorre o congelamento dos néutrons, todas particulas de néutrons que se encontravam
livres no plasma se estabilizaram nos niicleos atomicos antes de decairem em prétons,

elétrons e antineutrinos.

Dentre as observacoes atuais das abundancias referentes ao periodo da Nucleossin-
tese do Big Bang se destacam: o *He, que possui sua quantidade determinada pelo nimero
de néutrons livres na época da Nucleossintese; o deutério, por ser altamente dependente
da densidade baridnica serve como um o6timo fator para obter a razao entre barions e
fétons, além disso ndo ha outra fonte astrofisica de 2H no Universo; e o “Li, que apesar
de possuir uma das menores abundancias advindas do periodo térmico primordial, possui
uma certa estabilidade, entretanto um dos grandes problemas da Nucleossintese do Big
Bang a se resolver é o Problema do Litio, pois as previsoes apresentam um nimero muito
mais abundante do que o observado (CYBURT et al., 2016).

Algum tempo apés a formacgao dos elementos leves, o plasma primordial era com-
posto por: prétons, elétrons, dtomos de hidrogénio (*H) e fétons, todos em equilibrio
dentro das reagoes

pte «— H+ry (10)

e +y+—e +7, (11)
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ou seja, os fétons interagiam com o 'H, os destruindo assim que se formavam, e com os

elétrons por meio do espalhamento.

A medida que o universo esfriava, ocorreu o fenémeno de recombinagao. Os fétons
foram perdendo energia ao ponto em que ja nao era possivel romper a ligagao entre prétons
e elétrons, causando deste modo desequilibrio da reacao e estabilizando a formacao do

hidrogénio.

Simultaneamente, a densidade numérica de elétrons livres decaia, consequente-
mente o espalhamento deixava de acontecer e os fétons se desacoplaram. Assim estes
fotons muito abundantes no universo, ja nao possuiam energia suficiente para interagir
com os elementos formados e passaram a transitar livremente pelo universo em forma de

radiagao eletromagnética, a Radiacao Césmica de Fundo em Micro-ondas.

A cronologia do universo primordial pode ser dada pela tabela 1.

Periodo Idade do Universo
Escala Planck <107 %5
Teoria da Grande Unificacao 107%s —107%s
Inflagao 107%s — 1075
Era Quark 10725 — 10755
Transicao de fase eletrofraca 107125 — 1075
Era Hadron 107 — 1s
Desacoplamento do neutrino 1s
Era Lépton 1s —10s
Nucleossintese do Big Bang 3min — 20man
Era Féton 10s — 300000anos
Recombinagao 300000anos — 380000anos

Tabela 1 — A tabela apresenta diferentes etapas do Universo Jovem. Fonte: SPICE Re-
sources (The University of Western Australia, 2011)

Em sintese, o primeiro periodo demarcada é a Era Planck que, devido a pequena
dimensao do universo. ainda nao existe uma teoria que compreenda tal época satisfatoria-
mente. Em seguida, assume-se que houve a unificacao de trés das interagdes fundamentais
da natureza (forcas eletromagnética, forte e fraca), posteriormente o universo se expandiu
de forma exponencial durante a Inflacdo e as forcas se separaram umas das outras. A
partir disso, os quarks interagem entre si até se estabilizarem na forma de hadrons (mé-
sons e barions), houve entao um aniquilamento entre matéria e antimatéria causada pela

assimetria de barions.

As reagoes envolvendo 1éptons eram dominantes no plasma primordial, houve en-
tao a aniquilacao dos pares de léptons e antiléptons, os 1éptons se sobressairam por serem
numericamente dominantes,além disso houve o desequilibrio das reagoes fracas e o neu-

trino se desacoplou do plasma primordial. Por fim, a era quando a radiacao foi dominante
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teve fim demarcado pelo processo de Nucleossintese do Big Bang, dando inicio a era de
matéria dominante que perdura até os dias atuais. Milhares de anos depois, hidrogénio e
hélio capturaram elétrons criando atomos neutros e os fétons se desacoplaram resultando

na RCF.

As sec¢oes deste projeto, para que seja explicado parte da histéria térmica do uni-
verso primordial, estdo organizadas da seguinte maneira: a explicagdo do Modelo Cosmolé-
gico Padrao, parametros e variaveis cosmolégicas; o estudo do equilibrio térmico, para que
seja compreensivel o estado de estabilidade das particulas antes de seus desacoplamentos;
a equacao de Boltzmann para a descricao de colisoes; em seguida, ¢ possivel desenvolver
a equacao de Saha para representar o equilibrio quimico da matéria primordial. Com a
base matematica formulada, torna-se realizavel a descrigdo dos processos especificos do
periodo de Nucleossintese, os quais sdo a razao entre barions e fétons, o Gargalo de Deu-
tério, a abundancia de néutrons e a formacao de elementos leves. Em seguida, se explana
a estabilizacao do hidrogénio simples pela recombinacao, e por fim, a formacao da RCF e

suas anisotropias.
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1 Modelo Cosmolodgico Padrao

O Hot Big Bang, modelo cosmoldgico padrao, se utiliza da métrica de Friedmann-

Lemaitre-Robertson-Walker
2

ds® = —c2dt* + a*(t)( + r2dQ?) (1.1)

1—kr?
para a descrigao espacial do universo em grande escala a fim de contemplar o principio
cosmologico, onde €2 neste caso especifico é o angulo sélido e k é a constante de curvatura,
a qual pode assumir trés valores distintos ao depender do formato geométrico do universo:

k=0 ¢é o caso plano, k = 1 é a curvatura esférica, e kK = —1 se for hiperbdlico (RYDER,
2017).

Tal modelo também esta em consonancia com a teoria da Relatividade Geral,

utilizando as equacoes de campo de Einstein

811G
ij + Agwj = 7TP«V7 (12)
em que g, ¢ o tensor métrico, A é a constante cosmolégica, G é a constante gravitacional,
T, ¢ o tensor energia-momento e G, ¢ o tensor de curvatura de Einstein, o qual pode

ser definido em termos do tensor e do escalar de Ricci, R, e R,

R
G,ul/ = Ruu - 9“2 . (13)
Assim a equacao de campo também pode ser escrita como
guwR 8rG
R, — “2 + Mg = = T (1.4)

Percebe-se que o lado esquerdo da igualdade se refere a métrica, enquanto o direito esta
relacionado a composicao do universo, assim a equagao de campo relaciona a geometria
do espago-tempo com a matéria (DODELSON; SCHIMDT, 2021).

Calculando as componentes do tensor de Ricci na Eq. (1.4) acompanhada da mé-
trica de FLRW, Eq. (1.1), é possivel desenvolver as equagoes que regem a expansao do

universo: a equagao de Friedmann

a 817G ke Ac?
H?>=(-)?= - — 4+ — 1.5
(a) 32 ¢ g2 + 37 (1.5)
onde € é a densidade de energia; a equacao de aceleracao
a  4AnG 3P Ac?
a_ . 1.6

em que P é a pressdo e p é a densidade de massa em repouso, tal que pc? = ¢; por fim a
equagao de fluido
¢+3H(e+P)=0 (1.7)
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desenvolvida a partir da conservacao de energia do sistema, a férmula descreve o compor-

tamento de um fluido perfeito.

Na equagao (1.5), incorporando o termo da constante cosmolégica ao de energia

s G, 8rG _LC2
H_(a)—?)CQG a?

e considerando a constante de curvatura nula, determina-se a densidade critica de energia

B 3c2H?
- 8nG

consequentemente também se define o p.. A partir disso se introduz o pardmetro de

(1.8)

€c

densidade
€ 8rGe 8tGp
€. 3c2H? 3c2H? (1.9)
A equacao de Friedmann pode ser reescrita com €2,
2
ke

tal que o segundo termo do lado direito da igualdade é denominado parametro de densi-

2
dade de curvatura Q, = —47.3, logo

Q+Q,=1.

Como o parametro de densidade pode ser representado em funcdo da densidade
energética, Eq. (1.9), pode se afirmar que 2 representa as componentes do universo, sendo

possivel subdividi-lo em outros parametros

> +Q, =1 (1.11)

Ao utilizar a equacao (1.5), a equacao de Friedmann torna-se

Q

k0
a?’

Z& = 3 uofila) + (1.12)

em que f;(a) relaciona a componente x com o fator de escala e, na cosmologia, o subindice

zero demarca o valor das varidaveis no momento atual.

Finalmente, escrevendo o parametro de Hubble em termos das componentes do

universo, tem-se

H(a) = Ho\/Q /a* + Q0P + Qfa? + Oy, (1.13)

onde €2, se refere a radiagao, €2, a matéria massiva e {25 ¢ o termo da constante cosmo-

logica.
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Com estas equacoes é possivel descrever o comportamento do universo em diferen-
tes periodos condigoes. No entanto, o momento atual possui o tempo presente ty colocado

em funcao do pardmetro de Hubble, Eq. (1), e do fator de escala

to Lda L da
b= [ ar = 7:/ , 1.14
o 0 a 0o H(a)a (1.14)

O to também pode ser colocado em fungdo do redshift (desvio para o vermelho),
que é um observavel fundamental da cosmologia calculado pelos comprimentos de onda A

observados e emitidos por uma fonte

)\obs
z = -1 1.15
)\em ’ ( )
em que o0 A, ¢ calculado por meio de espectroscopia, assim
0 dz
to = / _. 1.16
=l HEHIT (10
O redshift é comumente usada como variavel temporal, assim como o fator de
escala,
1
a = 1.17
1+2’ (1.17)

o qual se relaciona com z, ao se usar a convencao a(ty) = 1 (PIATTELLA, 2018).
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2 Equilibrio Térmico

A formacao dos primeiros nicleos atomicos foi possibilitada devido a quebra de
equilibrio térmico de algumas particulas em relacdo ao plasma primordial. Logo, para
compreender este processo, é necessario entender as caracteristicas das particulas anteri-
ormente aos desacoplamentos, ou seja, enquanto ainda estavam em equilibrio. Este topico
a respeito do equilibrio térmico do universo tem como referéncia os livros dos seguintes
autores: Oliver Piatella (PIATTELLA, 2018), Scott Dodelson e Fabian Schimdt (DO-
DELSON; SCHIMDT, 2021).

Assim, se introduz inicialmente a fungao distribuigao

f(x,p,t)

dada em termos das variaveis posicao x, momento préprio p e tempo t, sendo possivel

descrever o comportamento das particulas por meio de tal funcgao.

A funcao distribuicdo é acompanhada de um fator de normalizacdo advindo do

principio de incerteza de Heisenberg

AzAp > Z (2.1)

onde A é a constante de Planck (h/27). Assim, considerando a posi¢do e o momento em

apenas uma dimensao, a menor regiao em que a particula pode ser encontrada é 27h e o

espago de fase é %. A partir disso, considerando o espago de fase em trés dimensoes, o

menor volume em que uma particula pode ser encontrada é de (27h)> e o espago de fase

passa a ser
d3xd?
D (2.2)
(2mh)3
Logo a funcao distribuigao junto com o fator de normalizacao é apresentado na forma
dxd®p
X, p,t)—=.
f( 7p7 ) (27Th)3

Definido o espago de fase da funcao distribuicao, obtém-se a funcao densidade de
probabilidade

dxd’p
(27h)3’

a qual representa a chance de se encontrar uma particula no volume em um instante t. Por

dP = f(x,p,t) (2.3)

fim, desenvolve-se outras trés funcoes relevantes para a descricdo do sistema, a primeira
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¢é a funcao densidade numérica

n(x,t) = gs/f(xypyt)(;lﬂ%g, (2.4)

a constante g, se refere ao niimero interno de graus de liberdade, ou seja, a degenerescéncia

da espécie. Sabendo que a energia definida em funcao do momento proprio é

E(p) = y/p*c* + m2ct, (2.5)

tal que c é a velocidade da luz no vacuo e m é a massa do corpo analisado.

Logo, a fun¢ao densidade de energia é

3

de(x, 1) = gs / £, p, /p2e + m2ct (2‘;%3. (2.6)

A pressao dos sistemas se relaciona com a densidade de energia, na forma P =

5
usando a relagdo de Eq. (2.5) para o féton (particula ndo-massiva), a fungao de pressao é

P P
3E(p) (2mh)®

dP(x,t) = gs/f(x,p,t) (2.7)

Para uma particula nao-relativistica, indicada pelo indice i, a densidade numérica

pode ser dada de uma forma mais simplificada, por meio da funcao de Maxwell

mikpT . s i — m;c?
2 LIS 2.
27TFL ) eXp( ]’CBZ )7 ( 8)

n; = gi(
onde kp é a constante de Boltzmann e T' é a temperatura.

A funcao do espaco de distribuicao de fase, por descrever um estado de equilibrio,
pode ser dada pelo termo energético E, o potencial quimico p e a temperatura T, a
depender da classificagao da particula. Quando trata-se de férmions (como os prétons, os

elétrons e os neutrinos), a fun¢ao f assume o valor

1
f=———, (2.9)
exp(%) +1
sendo chamada de distribui¢do de Fermi-Dirac. J4 com bdsons (como os fétons), se troca

o sinal de soma por uma subtracao, resultando na distribuicdo de Bose-Einstein

1
f=—5 (2.10)
exp(%) —1
Com as equagoes (2.4), (2.6) e (2.7), sao definidos termos que caracterizam o estado

de equilibrio térmico das particulas do plasma primordial.
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3 Equacao de Boltzmann

Mesmo em estado de equilibrio, deve-se considerar também a movimentacgao e as
interacoes entre as particulas dentro do plasma. A descri¢ao completa de um sistema com

diversas espécies pode ser dada pela equacao de transporte de Boltzmann:
Lif)=clf] (3.1)

A discussao sobre a Equacao de Boltzmann teve como referéncia os livros: The
Early Universe (KOLB; TURNER, 1990), Lectures Notes in Cosmology (PIATTELLA,
2018) e Modern Cosmology (DODELSON; SCHIMDT, 2021).

O termo do lado esquerdo da igualdade da Eq. (3.1) é o operador de Liouville, o

qual calcula a evolugao temporal de uma funcao por meio da derivada temporal total

w o T et Ve =g Ty Ve TV =L, (3.2)

onde as derivadas temporais do deslocamento e do momento sao dadas pelas das equacgoes
de movimento x = 2 e p = F, tal que F é uma forga externa agindo sobre o sistema de

particulas.

J& que nao ha nenhuma outra fonte de criacao ou destruigao das particulas no sis-
tema do plasma primordial, desconsiderando as interagoes entre as particulas, e aplicando-

se o operador de Liouville na férmula (2.4), a densidade numérica se mantém constante

A dn df
L = — = _— =
===y

Como a densidade numérica depende diretamente da fungao distribuigao, é possivel afir-

0. (3.3)

mar que a derivada temporal de f também é nula nesta situacao.

Entretanto, o modelo cosmologico tratado dita que o universo se encontrava em
expansao no periodo de equilibrio térmico do plasma. Este crescimento espacial pode ser
considerado ao colocar, na Eq. (3.3),0 fator de escala a (introduzido anteriormente para
definir o pardmetro de Hubble na Eq. (1)), que descreve de forma ideal como as distancias
dentro da métrica de FLRW se expandem ou contraem no tempo (RYDER, 2017). Assim,
um determinado volume V, onde se encontram as particulas primordiais, se expande na
mesma taxa em que o universo se expande, de modo que V o< a(t)?, logo a densidade
numérica possui o termo a(t)? atrelado. E, na auséncia de colisdes a densidade numérica,

decai em a(t)~3. Por fim, a Eq. (3.3), no modelo cosmolégico padréo, é

~0. (3.4)
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Retornando a equagdo de Boltzmann, Eq. (3.1), o operador do lado direito da
igualdade C[f] refere-se ao termo de colisdo das particulas. Considerando uma reagao do

tipo

14+2+— 3+4, (3.5)

o termo de colisdo apenas para a particula identificada pelo niimero 1 é

P1+P2=pP3+P4

Clfi(p1)] = S G(Ei(p) + Baps) — Es(ps) — Ea(pa))|M?] (3.6)

x(f3(Ps) fa(Pa) — f1(P1) f2(P2)),

onde a funcao delta de Dirac leva em conta a conservacao de energia e momento da
interagao, |M?| é o termo de amplitude de espalhamento ao quadrado que ¢ descrito
por detalhes microfisicos da colisao e das particulas. A contribuicdo energética de cada
uma das particulas é considerada, e o ultimo termo serve para explicitar a relacao de
balanceamento, dada pela Eq. (3.5), de modo que a propor¢ao de produgao e reagao entre
as particulas é fornecida pelo produto entre as fungoes de distribuicdo do lado direito
fafa (referente a reagdo inversa) menos o produto entre as fungoes do lado esquerdo f fo

(referente a reagao direta).

Porém este termo de colisao, desconsidera os efeitos quanticos do Principio de Ex-
clusao de Pauli e Bose enhancement, os quais ditam que por ter mais estados disponiveis,
¢ mais facil se produzir um béson do que um férmion. Por isso, ao termo final de C[f;(p1)]
multiplica-se os termos (f 4 1) referente aos bosons e (f — 1) referente aos férmions a cada

uma das fungdes distribuigoes.

E, para se representar a soma continua sobre o espaco de fase, considera-se o
elemento de volume na Eq. (2.2), podendo relevar o termo de deslocamento, pois todos se
referem a um mesmo x e t. Por fim, as energias podem ser descritas a partir da Eq. (2.5),
tal que também aparece ﬁ advinda da integral sobre o termo de energia, o qual depende

do momento. Enfim, o termo de colisao toma a forma de

1 d’p2 d’ps d°pa 2
Clhp] = 2E(p1)/ (27rh)32E2/ (27rh)32E3/ Grhy2E,

% (27h)'5 (D1 + P2 — D3 — Pa)0W (Er(p1) + Ealpa) — Ea(ps) — Ea(ps)) ¢
X[f3(ps3) fa(Pa)(1 £ f1(p1))(1 £ fa(p2)) — fi(P1) f2(P2)(1 £ f5(ps3))(1 £ fa(pa))]-

3.7)

Finalmente, retomando a Eq. (3.1), considerando o termo de Liouville representado
pela Eq. (3.4) e o termo de colisdo dado pela Eq. (3.7), obtém-se a equagio de Boltzmann

para um sistema do universo em expansao, representado pela evolucao temporal de uma
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densidade numérica.

1 d(na®) d*p1 d*py d’ps d’p4 4
S dt / (2nh)2E, / (2nh)2E, / (2nh)32E; / @rhy2E, < 20
59 (b1 + P2 — Ps — Pa)5S (Ex(p1) + Ea(ps) — Ba(ps) — Ea(p))|M?]
X[fs(p3)f4(p4)(1 + fl(pl))(l + f2(p2)) - fl(pl)f2(p2)(1 + fs(p3))(1 + f4(p4))]-

3.8)
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4 Equacao de Saha

Algumas suposigoes podem ser feitas para simplificar a Eq. (3.8), a primeira é
que, nos sistemas analisados, o equilibrio térmico ocorre em temperaturas menores que
(E — u), tal que

E—p>>EkgT.

Aplicando este limite, as fungoes de distribuicao de Fermi-Dirac e de Bose-Einstein passam
a ter em seus denominadores uma exponencial com o valor muito superior a +1, o qual
pode ser relevado da equagdo. Logo, as Eq. (2.9) e Eq. (2.10) sao simplificadas para o

formato da distribuicdo de Maxwell-Boltzmann

_E o

f(E) =~ e*sT kT, (4.1)

Assim as complicagdes advindas da estatistica quantica podem ser ignoradas e o
plasma primordial passa a ter seu comportamento comparado ao modelo classico de um
gas diluido. Com a aproximagao da Eq. (4.1), o dltimo termo da Eq. (3.8) referente as

fungoes de distribuicdo de cada particula passa a ser

—(E1+E3)  (n3tmg) (n1+p2)

AL E )+ fo) = ifa(LE f)(LE fa) e 7T e o7 —e BT ] (4.2)

A fungao distribuicao simplificada, Eq. (4.1), pode ser aplicada na integral de
densidade numérica, Eq. (2.4), relembrando que o termo g, se refere ao fator de degene-

rescéncia das espécies,

d3p
(2mh)3

o / oL dp
~ B B
S T AT

n(x.t) = g, [ f(x.p,1) (4.3)

o termo exponencial referente ao potencial quimico pode ser extraido da integral por ser
independente do momento p da particula. Quando p = 0, tem-se a densidade numérica
em equilibrio

d3

=B D
n(o) = gs/ekBTW). (44)

Para o caso em que as particulas ndo tém comportamento relativistico, isto é

2

(me® >> kgT), o n toma a forma da Eq. (2.8). Aplicando o potencial quimico nulo, a

densidade numérica para um caso nao-relativistico é
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J& para o caso relativistico, em que (mc® << kgT'), a solucio para a densidade numérica

com pu=0¢

(4.6)

Utilizando estas defini¢oes para a densidade numérica de diferentes espécies, é

possivel reescrever a aproximagao dada pela equagao (4.2) em termos de n;, pois

kHiT ni
N O}
n;
portanto
(r3+r4) (p1+p2) N3Ny n1N9
kT _ kpT J— —
e’ € T 0 0, 0 (4.7)
N3 Ny ny Ny

A fim de se simplificar a equagao (3.8), se define a secgao de choque térmica média

CcOo1mo

00 = 5w | s | o | s | e * (2t

o = T

nOn® ) (2nh)32E, ) (27h)*2E, ) (2nh)32E5 ) (27h)32E, (4.8)
—(B1+FE2)

85 (P14 P2 — Ps — Pa)I (E1(p1) + Ea(ps) — Es(ps) — Ea(ps))|M3|e” 5T

Logo a equagao de Boltzmann com termo de colisao, Eq. (3.8), se simplifica para

a forma

1 d(na3) (0) _(0)
B dl =ny ny (ov)(

n3ng n1n2

— ). (4.9)
ngmnim ngmngo)

O lado esquerda da igualdade da Eq. (4.9) pode ser relacionada ao pardmetro
de Hubble, enquanto o lado direito se relaciona com a taxa de interacao da particulas,
Eq. (2). Entretanto, no equilibrio térmico se estabelece a relagao I' >> H, o que implica

em
1 d(na’)

ad dt
Para que isso seja verdade, ou seja, para que se mantenha o equilibrio térmico a equacao
(3.4) é valida.

n\"n) (ov) >> ~nyH.

Como as particulas se colidem no plasma primordial, a sec¢do de choque térmica
média nao ¢é nula ({ov) # 0), por consequéncia o termo dado na Eq. (4.7) é o que se zera,

gerando a igualdade denominada equilibrio estatico nuclear ou Equacao de Saha

n3ny n1n9
= , (4.10)
néo)né(lﬂ) ngo)nél))

a qual retoma o equilibrio quimico, Eq. (3).
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5 Razao barion-féton

Apébs o periodo inflacionario, havia no plasma primordial matéria e antimatéria,
que ao se encontrarem sofriam um processo de aniquilagao gerando apenas fétons. A quan-
tidade de matéria ultrapassou a da antimatéria e essa assimetria, originada em processos
denominados bariogénesis e leptogénesis !, foi o que possibilitou a formacao de nticleons
e consequentemente atomos e estruturas mais complexas. Caso ambas tivessem sido pro-
duzidas em mesmos valores numéricos, o plasma primordial seria constituido basicamente

de fétons (PIATTELLA, 2018).

Assim restou no Universo, apds a aniquilagdo, matéria leptonica e barionica, além
dos fotons produzidos. Desta época, se mantiveram os nimeros de barions e fétons pri-

mordiais, possibilitando obter uma razao estavel entre barions e fétons

L (5.1)

M = ST
Ty MpC-Nng

Considerando que densidade numérica dos barions ¢ a densidade de energia total dos
barions dividida pela energia de um tnico barion (E, = myc?).

Tanto a densidade numérica, quanto a energética do féton podem ser encontradas

ao aplicar a funcao distribuicdo de Bose-Einstein as equagoes (2.4) e (2.6). Tal que para

o féton

n, = 7357;30)3 (kgT)? (5.2)
¢ 2

€, = ﬁ(l@ﬂ? (5.3)

onde ( ¢é a funcao zeta de Riemann.

Fazendo a razao entre as equagoes (5.2) e (5.3)

ny _ 30¢(3)

= — 5.4
e mkpTh (54)

Isolando n,g e substituindo na Eq. (5.1), se obtém
- 7T4]€BT06b0 . 7T4]€BT()QbO (55)

T 30C(3)myc2eso  30C(3)mpc Ly’

por estarem tanto a densidade energética do barion como a do féton fixas em uma escala
de &, elas podem ser simplificadas para os seus respectivos pardmetros de densidade 2,
a3

e €1, conforme a equacao (1.9).

1 Os processos de bariogénesis e leptogénesis gerados pela assimetria de matéria e antimatéria sio

justificados com uma violagao de carga-paridade. Esta andlise esta fora do escopo deste trabalho.
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A razao entre barions e fétons atualmente pode ser explicitada por

Qo
= 2 — 5.5 x 10710(—2

N0 0,020

). (5.6)
Para o periodo apés a aniquilacao a razao entre barions e fétons era n, = 5,5 x 1071,

Como os fotons foram os produtos da reagao entre quarks ¢ em funcao de anti-
quarks ¢
q+q<==7+7,

tem-se que a razao entre a densidade J, de quarks ¢ em funcao de antiquarks ¢ era muito

pequena

_/”L,
oy = —2 << 1,

ng + Ng
pois a matéria baridnica formada advém do excedente de quarks, (n, —ng), € o nimero de
fétons de (n,+ngz). Ou seja, n, ~ d,, indicando que a proporcao de quarks era ligeiramente
mais elevada do que a de antiquarks, isto é, antimatéria e matéria possuiam quantidades

proximas apés a bariogénesis, porém a matéria se sobressaiu (RYDER, 2017).

Tal razao pode ser analisada observacionalmente, com os dados obtidos do Deuté-
rio, o qual correspondem a matéria barionica, e os fotons que formam a Radiagao Cdsmica
de Fundo. Além disso, as abundéancias dos elementos mais leves sdo parametrizados por
m (CYBURT et al., 2016).

Apesar de explicitar a diferenca proporcional entre matéria e antimatéria, o Mo-
delo Cosmolégico Padrao nao propoe uma explicagao para a predominancia da matéria
barionica, ja se assume a existéncia da assimetria. Porém uma hipdtese para solucio-
nar este problema é explicar a quebra de simetria durante periodo da Teoria da Grande

Unificagao.

Para que haja esta desproporcionalidade barionica é necessario que se cumpra
algumas condigoes: quebra das simetrias carga (C) e carga-paridade (CP) e a violagao
numérica de barions na origem temporal, além da existéncia de um periodo cosmoldgico

em que tenha ocorrido o rompimento destas simetrias C e CP.

Se propoe dentro desta teoria que, durante o periodo de Unificagdo, existiu uma
particula X que decaia em léptons e quarks, violando as simetrias C e CP. Entretanto esta
reacao se encontrava em equilibrio, ou seja, a0 mesmo tempo em que se criava uma rede
de assimetria barionica a particula X voltava a ser reconstituida, cancelando as violagoes.
Isso ocorreu até o momento em que o universo se esfriou atingindo uma temperatura
kT < mxc?, consequentemente a reacao se desequilibrou, deixando a assimetria bariénica
definitivamente congelada (KAKU, 1993).
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6 Gargalo de Deutério

O desacoplamento de uma espécie ocorre quando a taxa de intera¢ao se aproxima
ao parametro de Hubble, I' ~ H. A formacao dos primeiros nicleons se inicia apds o
desacoplamento do neutrino do plasma
r _ myoc — kT )3
H™ H ‘1MeV'’

considerando que o neutrino é uma particula relativistica, logo sua velocidade tende a

velocidade da luz c. Entao, a energia em que este processo ocorre é de aproximadamente
1MeV (PIATTELLA, 2018).

Quando as reacoes de Egs. (5), (6) e (7) jd nao ocorrem mais, ou seja, o neutrino
deixa de reagir com o restante das moléculas. Os prétons e os néutrons (matéria barionica)
ficam livres para interagir entre si, com isso, se tem a origem do primeiro nicleon, o

Deutério, formado a partir da reagao

p+n<+—D+1.

Considerando a reacao de formacao do deutério em estado de equilibrio quimico,

Eq. (8), é possivel usar a equac¢ao de Saha

npTy Myl (6.1)
MONORROMQ

Por ser extremamente baixo, se desconsidera o potencial quimico do féton pi,
as densidades numéricas do féton se cancelam, n, = ngo), restando na equagao de Saha
apenas espécies nao relativisticas, sendo possivel utilizar a férmula (4.5) para o deutério,

proton e néutron. Solucionando o lado direiro da Eq. (6.1)

(=mptmp+mp)c?

2
npn,  gp , 2mh*mp )%e e ' (6.2)

NpNy  GpGn MpMmpkpT
O valor do grau de degenerescéncia de uma espécie é dado por (25 4+ 1), em que 0 j é o
valor do spin da espécie. Desta maneira, o proton e o néutron, que sao férmions, possuem
spin %, resultando em g, = g, = 2. J4 o deutério, formado por um préton e um néutron,

tem spin igual a 1, consequentemente, gp = 3.

Dentro da fracao, é possivel fazer uma aproximacao das massas, como a massa do
préton e do néutron sdo proximas uma da outra, a massa do deutério pode ser considerada

como mp = 2m, = 2m,, obtendo-se a seguinte razao

mp 2mp 2

~ —
~

MMy, MMy, My,
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Apesar disso, nao é possivel se aplicar tal aproximacao de massas no termo da exponencial,
ja que a diferenca entre a soma m, +m,, e mp multiplicado pelo quadrado da velocidade

da luz, conforme mostra a Eq. (9), se refere a energia de ligagao do deutério

Bp = [(=mp + m, + m,)c?] = 2,22MeV (6.3)

Assim, enquanto o equilibrio da reacao de formacao do deutério for mantido, a

razdo entre densidades numéricas é

Bp

2
npn, 3, 4rh R (6.4)

Nl

)

NpNy 4 mpkpT

Porém, como protons e néutrons, ambos barions, possuem densidades numéricas

semelhantes, entao n, ~ n, ~ n, resultando na razao entre deutérios e barions

np 3 ATh? s il

ny

Colocando a densidade barionica em evidéncia na Eq.(5.1) (resultando em ny, = n,nl?) e
resolvendo n{?”) a partir da densidade numérica para uma espécie relativistica (Eq. (5.1)),

o np do lado direito da igualdade da Eq. (6.5) pode ser reescrito como

np _ 12 (kBT
ng - ﬁnb

Obtida essa razao, define-se a porcentagem de barions que se encontram na forma

Bp

)2eFaT, (6.6)

2
my,C

de um deutério em uma determinada temperatura. Devido a razao barion-féton ser pe-
quena (1, ~ 107%) durante o equilibrio térmico, a abundancia de deutério também é muito
baixa. Isso significa que os deutérios eram imediatamente destruidos por fétons com ener-
gia equivalente a 2,22M eV, mesmo quando a energia do plasma primordial se encontrava
a kgT ~ Bp, ja que os nicleons formados eram atingidos pelo imenso nimero de fétons

existentes.

Tal fenomeno foi denominado Gargalo de Deutério, ja que dificultou e atrasou
a producao de outros nucleons. A taxa de producao dos deutérios s6 sobressaiu a de
destruicao quando a temperatura do sistema diminuiu e os fétons perderam parte da
energia, permitindo a reacdo de formagao do deutério (Eq. (8)) sair do equilibrio quimico

(PIATTELLA, 2018).

A temperatura colocada como inicial da Nucleossintese do Big Bang, Txgg, pode
ser encontrada aproximadamente ao determinar que toda matéria baridnica se transfor-

mou em deutério, n, = np.

Considerando-se este caso, um limite do equilibrio quimico, ¢ possivel, em vez da

equagao Boltzmann, utilizar a equacdo de Saha na forma da Eq. (6.6) com uma aproxi-
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Figura 1 — A imagem mostra o aumento razao entre as densidades de deutério e barion
em funcao da diminui¢do temperatura, que estd diretamente relacionada com
a evolucao temporal. Tal analise grafica é obtida a partir da equagao de Saha.
Fonte: Introduction to Cosmology (RYDER, 2017)
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tal que a energia do sistema quando se quebra o equilibrio é

12 3
108;(%7717) + 3 log(

kBTNBB ~ O, 07MeV.
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7 Abundancia de Néutrons

Além da formagao do deutério, Eq. (8), a matéria bariénica reage entre si por meio
das interagoes de forca fraca. Pela captura do elétron (Eq. (6)), o préton é convertido em
néutron

pt+e ——n-+uv.

Considerando a formula de densidade numérica, Eq. (2.8), a razao entre prétons e néutrons

é

-r T kT~ eFBT. 71
. n?(l) m, e B ek ( )

A diferenca entre as massas do néutron e préton pode ser dada por

Q = (m, —my)c® = 1.293MeV.

Quando a energia do sistema se encontra extremamente alta, a diferenca entre as
massas se torna irrelevante de modo que a razao entre a densidade numérica do proton
com a do elétron tende a 1, pois (kgT >> @),

"
nn

Q
~ ekBT — 1.

Assim, a reagdo somente perde o equilibrio quando o sistema perde energia ao ponto em
que kT < @, favorecendo a formacao de prétons e reduzindo a quantidade de néutrons
(PIATTELLA, 2018). A partir deste momento, as densidades passam a ser tratadas pela

equacgao de Boltzmann, Eq. (4.9), onde o indice [ indica a densidade do neutrinos e elétrons

(léptons),
1 d(n,a®) nyn NN
— IR ) (0) (0)< >( plu nTl ) (72>
=mn, 'n; (ov . .
ad  dt : O OO
Assumindo que o potencial quimico para os léptons seja nulo (y; = 0) a equacdo de
Boltzmann se simplifica para
1 d(n,a®) 0) n,n(¥
S = n; (ov)( nI(JO) — Ny).
A partir disso, se define dois parametros: a razao entre néutrons e barions
N, Ny, 1
X, =—= (7.3)

Ny Mp+ 1Ny Ty o

e a taxa de espalhamento entre protons e néutrons, semelhante a taxa de interacao I' da
Eq. (2),

Anp = nl(o)<av>. (7.4)
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(0) __Q_
Isto posto, usando a Eq. (7.4) e a definicdo vista em Eq. (7.1) de que % = e kBT,

colocando tanto a densidade de préton quanto a densidade de néutron em fﬁmgéo de X,
e, por fim, aplicando tudo isso dentro da equacao de Boltzmann da captura do elétron,
Eq. (7.2), obtém-se
aXx,
dt

ao multiplicar ambos os lados da igualdade pela densidade barionica n,. Esta derivada

— A(1 = X,)e BT — X, (7.5)

temporal explicita a velocidade com a qual os néutrons desaparecem do sistema.

Pela Eq. (7.5), apés um periodo de aproximadamente seis minutos, a propor¢ao
das espécies seria de um néutron para cada um milhao de protons. Entretanto as reagoes
de interacao fraca, Eq. (6) e Eq. (7), que estabelecem um equilibrio entre prétons e
néutrons, deixam de ocorrer depois do desacoplamento dos neutrinos (e antineutrinos),
quando o sistema se encontrava em uma energia de kg1 =~ 0,8MeV . A interrupcao destes
processos causa a estabilidade da densidade n,, ou seja, um congelamento de néutrons
(em inglés, freeze-out). Aplicando na Eq. (7.1), a propor¢ao de néutrons e prétons devido

ao congelamento é

L Q , e
@ =e kBTf'reeze ~ ei 102,2?\/][V£VV =~ O’ 2‘ (7‘6)
np
Isto significa que a cada um néutron existia cinco prétons (RYDER, 2017).

Todavia, o néutron, quando se encontra sozinho, nao é uma particula estavel,
n—p+e +v,

como visto na Eq. (5), o tempo de vida médio dele é de 7, = 880s. Devido a isso, era
esperado que a densidade n,, tendesse a zero atualmente. Isto nao ocorre, pois a matéria

baridnica reagiu entre si

p+n— D+,

levando a producao do primeiro niicleon.

E, assim que o gargalo de deutério foi superado, outras reagoes formando isdtopos

de Hélio ocorreram logo em seguida da formacao do deutério

D+D—3He+n,
(7.7)
D+3He — *He + p,

a formacao dos nticleons de He, podem ocorrer também por outras combinagoes de rea-
¢Oes com as particulas existentes no plasma primordial, por exemplo outros isétopos de

hidrogénio reagindo com prétons e néutrons resultando em 3He e *He.

Logo, os néutrons permanecem estaveis sem decair, quando estao compondo um

nicleon, sendo o mais estével deles os *He, que ¢ constituido por 2 prétons e 2 néutrons.
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Figura 2 — A imagem apresenta a razao entre as densidades de néutron e barion em funcao
da temperatura. Percebe-se que a densidade de néutrons decaiu junto com
a temperatura, até chegar em uma estabilidade numérica, representada pela
linha pontilhada. Fonte: Introduction to Cosmology (RYDER, 2017)

Por isso, é possivel assumir que todos os néutrons do periodo de congelamento se es-

tabilizaram no ntcleo do Hélio, tal que a razdo Y entre *He e a densidade barionica é

4n4He

Y;? = = 4X4H67 (78)

ny
o fator 4 se deve ao fato de que Y corresponde a fracio de massa e cada *He se forma

com quatro barions.

O valor méaximo possivel para Y, levando em conta a propor¢ao da Eq. (7.6) e

considerando a igualdade das massas barionicas m; = m, = m,, ¢ de

2 2 4 1
Ymax—u—_:_

S 2n+10p 123

Solucionando a Eq. (7.5), o valor tedrico previsto da razdo de *He é

S/;, = 2XnTNBB ~ O, 22.
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O razdo entre as densidades de “He e de barion é relevante, visto que Y é um
parametro previsto teoricamente que permite a comparagdo com os dados cosmolégicos

ja coletados.
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8 Formacao de elementos leves

Por sua grande estabilidade, o isétopo mais estavel do Hélio (*He) nao interage
facilmente, prejudicando a formagao de nicleons mais pesados, como berilio e litio.
Apesar de ndo se fundir diretamente com prétons e néutrons, o *He reage com
outros isotopos de hidrogénio e hélio
‘He+ D <+— SLi + 7,
‘He+3H +— "Li + 7, (8.1)
‘He +3He +— "Be + 7.

Além disso a fusao de dois *He geram um ®Be, porém este isétopo de berilio é

altamente instavel decaindo em fragoes de segundo.

t/sec
0.1 1 10 100 1000 10* 10° 108
L L H l D b.n. |
N Y,
102 SBBN f.o. 4
n —
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A A - ) :
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Figura 3 — O grafico mostra a evolugao temporal, colocada em termos de energia, dos pri-
meiros nucleons formados em razao do nimero de hidrogénio, além de explici-

tar alguns fendmenos primordiais. Fonte: Ann. Rev. Nucl. Part. Sci. 60:539-568,
(POSPELOV; PRADLE, 2016)

Pequenas quantias de ®Li, "Li e o " Be sao formadas, contudo suas abundancias po-

dem ser colocadas em func¢ao da razao barion-féton 7,. A relagao do Litio-7 com este fator
se torna um pouco mais complexa, pois o “Li possui outra fonte de producao primordial,

a captura de elétron pelo "Be
"Be+e +— "Li+v.
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Assim, a dependéncia de "Li com a densidade bariénica se torna bem maior (RYDER,
2017).

Logo, o processo que levou a formacgao de todos esses nticleons leves desde a forma-
¢ao do deutério até a formagao dos isétopos de litio e berilio caracterizam a Nucleossintese
do Big Bang. Sendo possivel prever, em funcao do tempo, da temperatura e diversos outros

parametros, a fracdo de massa desses nicleons, como visto nas figuras 3 e 4.

baryon density (O h?®
10

o
©

10-10 1
baryon—to—photon ratio 7

Figura 4 — O gréafico apresenta os parametros cosmolégicos de densidades do Hélio-4, Deu-
tério, Tritio e Litio-7 em funcao da razao barion-féton (). A largura das linhas
apresenta o intervalo de confianca dos dados paramétricos. Fonte:Rev. Mod.
Phys. 88, 015004 (CYBURT et al., 2016)

Além de possuir um comportamento tedrico distinto em relagao a sua abundancia
por possuir mais de uma fonte de produgao primordial, conforme se visualiza na figura 4,
o litio apresenta uma discrepancia entre as previsoes e os dados coletados. A porcao de

litio registrada no universo é cerca de trés vezes menor do que se esperava.
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A incoeréncia entre a teoria e os dados experimentais, o Problema do Litio, se
propoe algumas explicacoes em distintas areas: na Astrofisica, na Fisica Nuclear e teorias
além do Modelo Padrao (FIELDS, 2011).

A primeira solucao é de cardter astrofisico, suspeita-se que a medida da abundéan-
cia primordial ainda pode estar instavel, podendo ainda se detectar mais litio primordial;
também supoe-se que parte do "Li pode ter sido destruida dentro das préprias estrelas
onde foram detectadas; além disso, caso haja aperfeicoamento nos parametros cosmolé-
gicos utilizados para a medicao de tal elemento, os valores tedricos esperados poderao se

alterar.

Ja na Fisica Nuclear, especula-se que tenha ocorrido equivocos nos calculos refe-
rentes as interacoes fracas, isso podendo ter sido gerado por: reagoes faltando ou taxas
de interacoes incorretas; erros subestimados que se propagaram no valor da seccao de
choque ou devido a efeitos e reagoes negligenciadas, por exemplo desconsideragoes dos

efeitos plasmaticos.

Por fim, a solucao que vai além do Modelo Padrao considera hipoteses ainda nao
atestadas, como o possivel decaimento de matéria escura ou a validade da teoria da super-
simetria, que causariam distintas interacoes entre as particulas primordiais, consequente-

mente haveria alteracao nas estimativas teéricas de abundancia.
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9 Recombinacao

Ap6s o processo de nucleossintese, o plasma primordial passa a ter uma composicao
de prétons (p*), elétrons (e”), hidrogénio neutro (*H) e fétons (7). Tais particulas se
encontravam em constante interacao, por meio do espalhamento dos elétrons e da reacao
(10),

p+e «— H+r,

sendo que estes hidrogénios nao possuiam formacao estavel, ja que as particulas se en-
contravam em equilibrio quimico. Isto se deve ao fato de que a energia de ionizacao deste

atomo, que é igual & energia de ligacao apresentada na Eq. (9),
By = (me +m, —my)c® = 13,6eV (9.1)

era muito baixa em relagao a temperatura do universo, que se encontrava aproximada-
mente na ordem de mega elétron-volts (0,1 MeV) durante o processo de nucleossintese,

causando assim a destruicao de qualquer 'H hidrogénio neutro formado.

O hidrogénio neutro s6 comega a se estabilizar quando o universo passa a ter
uma energia de 0,3 eV. A recombinacao, como este processo é nomeado, inicia quando a
reacao Eq. (10) se desequilibra de forma que os prétons e elétrons do plasma primordial

se mantém unidos na forma de hidrogénio.

Esta explicagdo sobre o processo de recombinacao teve como referéncia os livros:
Modern Cosmology (DODELSON; SCHIMDT, 2021) e Lectures Notes in Cosmology (PI-
ATTELLA, 2018).

Ao colocar tal reacao na equagao de Saha, Eq. (4.10) , é possivel estabelecer a

proporcao entre as densidades numéricas das particulas envolvidas

(=]

0
nen, 0Ol 02

s gL ng) ngo) '

Substituindo os termos da densidade numérica em equilibrio quimico, Eq. (4.5) e

Eq. (4.6), além de igualar ngo) = n.,, a equacao (9.2) resulta em

neny _  MyMmekpT %e_% ~ (77le/<313‘<>T)%e_If?HT7 (9.3)
ny mpy2mh? 2mh?

devido a massa do elétron ser extremamente pequena em relacao a do proton, a massa do

hidrogénio pode ser aproximada a do préton, fora da exponencial.

Durante a recombinacao, o nimero de elétrons livres se torna um dado de extrema

importancia. Isso combinado ao fato do universo ser neutro, isto é, o nimero de particulas
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positivas é igual ao das negativas (n, = n.), fornecem, portanto, o nimero de quantos
hidrogénios ainda poderao ser formados. Assim, se define um novo parametro, a fragao
de elétrons livres
X,=—e T e (9.4)
Ne + NH Ny +NH np

Considerando que toda matéria baridnica presente neste equilibrio se apresenta na forma

de prétons, entao se pode afirmar que n, = n, +ng. E recordando da razao barion-féton,

tem-se que
2¢(3) 5 10 (kBT)’
Ny = MpN~y = nbm(kBT) ~ 10 W (95)
Ao se manipular X, matematicamente
Xz Ne o, MH 1 1 n? 1 mnen,
1—X. ‘netng’ ‘ne+ng Cne+ngng  np ng

a fracdo de elétrons pode ser colocada em termos da equagao (9.3), além de substituir a
densidade de barions usando a equagao (9.5), de modo que a unica varidvel da qual esse

parametro dependa seja o termo energético kg1’

X2 1 mempkpT s _ Bu mec® 3 _Bu
€ — = 2¢ FBT ~ 10%(——=)2 T 9.6
e kg€ ™ (66)

|

1—-X, NN~y - my2mh?

Quando o universo se iguala termicamente a energia de ionizagao (kg1 = 13,6eV),

a equagao (9.6) assume um valor aproximado de

X2
e ~ 1015
1—- X, ’

que somente pode ser alcancado se X, tende a 1. Isto significa a formagao do hidrogénio

ainda nao se estabilizou e os elétrons se encontram praticamente todos livres. O fato de
o hidrogénio continuar ionizado, mesmo com o universo alcancando a energia de By, se

explica pela existéncia de muitos fétons ainda com altas energias, maior que 13,6eV.

Entretanto, a evolucao numérica do hidrogénio pode ser acompanhada pela fracao
de elétrons livres em fungao do tempo (ou redshift) conforme o universo esfria. Para
esta andlise a equacado de Saha perde a precisdo conforme a reagdo Eq. (10) entra em
desequilibrio quimico favorecendo a formacao do hidrogénio. Logo, para maior acuracia

se utiliza o caso geral da equagao de Boltzmann, Eq. (4.9),

1 d(n.a®) nn nen

— ==L = pOp0)y T o) (9.7)
Nng M, (OV . .

a® dt P >(n(H0)ngO) ng))néo)

Para resolver esta equacao (9.7), se retoma as igualdades n, = n, e n, = ngo)

conjuntamente com a equagao (9.3), resultando em

1 d(nea®) B nOn ) ) mekpgT
a3 dt
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Da equacio (9.4), utiliza-se a relacio n, = X.n;, além disso o termo n.a® pode ser

considerado uma constante temporal !, assim se introduz a derivada temporal de X,

dX.
dt

mekBT
2mh?

BH

)ie BT — py X2, (9.9)

= {o0)[(1 = Xe)(

O termo secgao de choque médio (ov), definido na equagao (4.8), é retomado para

explicar o processo de captura do elétron pelo proton

062h2 BH

— @ _ 1
(ov) = a® =9,78 mic (kB—T)2 log(——=), (9.10)

onde « é a constante de estrutura fina. O indice ® denota que o elétron capturado nio
se encontra em seu estado fundamental (1s). Isso ocorre pois o processo de recombinagao
s6 se torna efetivo quando o préton liberado na producdo do 'H possui energia menor
do que By para que ele nao seja capaz de ionizar o hidrogénio recém-formado. Logo o
elétron serd capturado em um estado excitado do dtomo, causando por consequéncia a

diminuicao energética dos fétons.

Por fim, substitui-se a varidvel temporal pela derivada de X, em funcao do redshift

dX, B dXe% B dX,
dt  dz dt  dz

H(1+2), (9.11)

de modo que a férmula Eq. (9.9) fique

meka
dz  H(l+2) (=X (55

—By

Vie Tt — X2p). (9.12)

Plotando um grafico de X, em fungdo das equagoes (9.6) e (9.12) em fungdo do

redshift tem-se o seguinte grafico.

1 Pela defini¢io de densidade barionica, dada pela equagdo (10.2), o fator de escala é cancelado remo-

vendo a dependéncia temporal do termo.
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Figura 5 — Grafico das equacoes de recombinacao, quanto menor o redshift e a quanto
menor a temperatura, mais recente. A equacao de Boltzmann é a solugao
numérica do fenémeno, enquanto a de Saha é a suposicao de um estado de
equilibrio. Fonte: Lecture Notes in Cosmology (PIATTELLA, 2018)

Percebe-se que ao considerar altos redshifts, ambas equagoes coincidem, todavia
conforme o redshift diminui a equacao de Saha tende a zero, enquanto a de Boltzmann

considera uma fracao de 1073 elétrons livres.

Este comportamento grafico pode ser explicado devido a alguns fatores, o compor-
tamento semelhante das equacoes em altos redshifts trata de uma época em que a maior
parte dos elétrons se encontravam livres, ou seja, a reagao de producao de hidrogénio
ainda nao tinha entrado completamente em desequilibrio. Além disso, o termo de seccao
de choque conta com corregoes que considera fatores energéticos do ambiente, conforme

mostra a equagao (9.10).
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10 Radiacao césmica de fundo em micro-

ondas

Enquanto ocorre o fendmeno de recombinacao, os elétrons, além de reagir com os

prétons, também reagem com os fétons como mostra a reagao (11):

e +y<—e +7.

Esta equacao pode descrever dois tipos de espalhamento: o Compton, quando o
féton possui mais energia que o elétron, ou o Thomson, no qual o elétron passa a ser a

particula mais energética da reacao.

Durante a recombinacao o niimero de elétrons livres decresce a medida que se forma
o hidrogénio, consequentemente o niimero de interagoes entre fétons e elétrons diminui

gradualmente, isto é, ocorre o desacoplamento dos fétons.

Além disso, a expansdao do universo também causa a diminuicdo da interacao
dessas duas particulas, permitindo este fendmeno a ser demarcado pelo periodo em que o

parametro de Hubble se assemelha a taxa de interacao do espalhamento Thomson

FT = NeOTC = XenbaTc. (101)

Apesar do elétron se combinar com outros elementos além do hidrogénio neutro,
pode se omitir sua interacao com os atomos originados da nucleossintese, ja que o hidro-
génio é proporcionalmente dominante. Logo, n. pode continuar a ser escrito como X, ny,
nesta etapa, considerando-se que os elétrons se acoplam somente ao hidrogénio. Assim a
defini¢ao de densidade barionica é obtida a partir da equagao de Friedmann, Eq. (1.9),
. & . SHg QbO

= — 10.2
my  8rGmya®’ (102)

np

pois a matéria barionica, considerando m, = m,, é o elemento dominante do universo

neste periodo.

O desacoplamento se inicia de forma simultanea a recombinacgao. E, conforme os
fotons deixam de interagir com os elétrons por meio de espalhamento Thomson, eles
também perdem energia devido a expansao do universo, que é bem mais significativa do
que I'r. Logo a probabilidade destas duas particulas se espalharem novamente é muito
pequena (PIATTELLA, 2018).

Ademais, o intervalo de tempo em que o desacoplamento ocorre é infimo ao con-
siderar a idade do universo no momento (z =~ 1090), assim o fenémeno pode ser conside-

rado como instantaneo cosmologicamente, este registro pode ser representado pelo tltimo
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momento em que ocorreu a interacao entre v e e~ , chamado de ultima superficie de

espalhamento.

Do plasma primordial, inicialmente composto por diversas particulas, restou so-
mente um conjunto de fétons de baixa energia e de baixa interagdo ocupando toda a
extensao do universo, os quais sao reconhecidos atualmente como a Radiagdo Cdsmica de
Fundo. A RCF foi detectada experimentalmente em 1965 por Arno Penzias e Robert Wil-
son, os quais foram laureados com o prémio Nobel de Fisica em 1978 por esta descoberta
(The Royal Swedish Academy of Sciences, 1978).

Esta radiagao é o registro destes fétons apods a tultima superficie de espalhamento

captados em todas as dire¢coes do universo, tal que ela possui um comportamento homo-

géneo e isotrépico em larga escala, imagem 6.

—-300 —-200 -100 0 100 200 300
,U'Kcmb

Figura 6 — A figura mostra a flutuacao da temperatura dos fo6tons da Radiacao Césmica
de Fundo (RCF) observada pela sonda espacial Planck. A RCF foi emitida
quando o universo tinha uma idade de aproximadamente 380000 anos. Fonte:
ESA and the Planck Collaboration (ESA, 2013a)

Como os fotons se encontravam em equilibrio térmico, ao se fazer andlise dos
dados de intensidade em funcao da frequéncia de micro-ondas emitida, percebe-se que o

comportamento coincide com o espectro de corpo negro, o qual tem como intensidade em
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funcao da frequéncia v

4 h 3,.—2
[,=T1we (10.3)
ekT —1

O universo é o corpo negro mais preciso ja medido. Este comportamento da ra-
diacao é um forte indicio para respaldar a teoria do Hot Big Bang, ja que induz que o
universo passou por uma fase em que era quente, denso e quase homogéneo (RYDER,
2017).
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Figura 7 — O grafico apresenta os dados obtidos pelo satélite COBE de intensidade em
funcao da frequéncia na temperatura média atual da radiagdo cosmica de fundo
com a plotagem da intensidade do espectro de um corpo negro, Eq. (10.3),

tal que as margens de erros dos dados sao extremamente pequenas. Fonte:
Astrophys. J. 473 1996 576 (FIXSEN et al., 1996)

Apesar de se conseguir declarar homogeneidade dos fétons da RCF em grande

escala, ao se analisar a imagem 6, percebe-se que ha anisotropias na radiagao césmica, as
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quais podem ser originadas por diversos fendomenos, por exemplo interacdo gravitacional

entre matéria e fotons.

A primeira causa a se apontar para explicar as anisotropias é o efeito Sachs-Wolfe.
Este efeito se sucede devido ao posicionamento dos fétons em relagdo a pogos de potencial
na ultima superficie de espalhamento. Quando neste momento a particula se encontra em
regiao de minimo potencial gravitacional, ele perde energia ao sair posteriormente deste
poco e, consequentemente sofre redshift. Quando o féton estd posicionado em &area de
maximo potencial gravitacional ao fim do desacoplamento, o caso é inverso, pois ganha

energia ao se afastar do pogo e passa por blueshift (desvio para o azul).

Existe também o efeito Sachs-Wolfe Integrado (ISW) ocasionado pela formacao
nao-linear de estruturas, o qual provém da integracao de linha do potencial gravitacional.
O ISW experimenta um certo elevamento no seu fendmeno ao adentrar a época de energia
escura dominante (SUGIYAMA, 2014).

A maior contribuicdo para as anisotropias decorrem em virtude das oscilagoes
acusticas, originadas antes da recombinacao, quando prétons e elétrons estavam acoplados
aos fétons por meio das interacoes de Compton e Coulomb no formato de um fluido fé6ton-
barionico comprimido. Havia na época pertubagoes no potencial gravitacional de pequena
amplitude que evoluiam constantemente causando oscilagoes no fluido, consequentemente
o féton concediam uma forga restaurado e os barions proporcionavam uma certa inércia
ao movimento do sistema em que se encontravam. Quando a radiagdo se desacoplou
da matéria barionica, as oscilagbes que se encontravam congeladas, foram projetadas no

espago como uma série de picos harmonicos.

Por fim, um efeito de menor propor¢do é o amortecimento Silk. O processo de
recombinacao nao é instantaneo, apesar das aproximacoes, por isso se pode atribuir uma
espessura a ultima superficie de espalhamento. Assim argumentando que havia uma difu-
sao entre barions e fétons no fluido plasmatico, em funcao de um acoplamento imperfeito,
foi gerado um decrescimento nas oscilagoes, isto é, houve um amortecimento do compor-
tamento da densidade de flutuagdo (DODELSON; SMOOT, 2010).

Para a descricao da densidade das flutuagoes de temperatura se adota a expansao

(5T 00 l
Z(0,0) =2 > amYim(6,9), (10.4)
=0 m=—1

onde Y}, sdo as fung¢bes de harmonicos esféricos. Para uma andlise estatistica do mapa

da ltima superficie de espalhamento se utiliza a fun¢ao de correlagao C(6).

Definida a partir de dois pontos nas dire¢oes 71 e i/, os quais possuem uma distancia

angular de 6 entre si, tal que n-7’ = cos(f), a fungado C(f) é a média do produto de todos
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os pontos com separacao 6:

C<0) <5/11—v—’ (ﬁ) 5;? (ﬁ/)>ﬁ~ﬁ’=cos(9)~ (105)

Aplicando a funcao 10.4 em Eq. (10.5), a funcao de correlagao passa a ser escrita
como

i 214+ 1)C,P(cos(8)), (10.6)

=0
em que P, é o polinomio de Legendre.

Portanto a partir do valor de momento de multipolo se define o comportamento das
anisotropias da radiagao césmica de fundo. O monopolo (I = 0) resulta na temperatura
média dos fétons T' = 2, 7255+0, 0006 K . J& o valor de dipolo (I = 1) se interpreta como a
consequéncia do efeito Doppler relativa a movimentacao terrestre no espaco, as distor¢oes
na radiacao causadas por este efeito foram previamente corrigidas no mapa da figura 6.
Os seguintes momentos de multipolo (I > 2) se referem as flutuagdes decorrentes das

pertubagoes ocorridas desde a tltima superficie de espalhamento. (RYDER, 2017).
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Figura 8 — O grafico apresenta as flutuagoes da temperatura dos fétons da RCF observada
pela sonda espacial Planck em diferentes escalas angulares, também podendo
ser colocado em funcao de momentos de multipolo. Os pontos sao os dados
observados com suas respectivas barras de erro e a curva verde é o melhor
ajuste do Modelo Cosmologico Padrao e o sombreado esverdeado se refere as

predicoes que melhor concordam com os dados de variagao da teoria do modelo
padrao. Fonte: ESA and the Planck Collaboration (ESA, 2013b)



56 Capitulo 10. Radiac¢do césmica de fundo em micro-ondas

Analisando o grafico 8, pode-se se atribuir alguns efeitos para diferentes valores
do momento de multipolo 1: em [ < 10, ocorre a ascensao ISW seguida do platd de Sachs-
Wolfe em 10 < I < 100; dominando a maior parte da variagdo de temperatura da RCF
estdo os picos de oscilagdo actstica que ocorrem entre 100 < [ < 1000; na parte final,
com menor escala angular, se encontra a cauda de amortecimento de difusao para valores
de multipolo [ = 1000, outro fenémeno que também pode ser relevado neste intervalo
por criar pequenas flutuacoes na radiagao é o lenteamento gravitacional de estruturas de
galaxias e aglomerados (DODELSON; SMOOT, 2010).
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Conclusao

O comportamento térmico do universo jovem permitiu as diversas interagoes en-
tre as particulas constituintes do plasma primordial resultando na estrutura do universo
contemporaneo. Assim, utilizando de base a teoria do Hot Big Bang, foi possivel tragar o
comportamento da matéria baridnica até a formacgao dos primeiros nicleons e, posterior-
mente, a formacao do primeiro atomo neutro, quando os barions se uniram ao elétrons.
Simultaneamente, se analisa também o comportamento dos diversos fétons originados
pela aniquilagao entre antimatéria e matéria, os quais sao visualizados atualmente como

a Radiacdo Coésmica de Fundo em Micro-ondas.

Com o estudo realizado, percebe-se que alguns parametros sao essenciais para a
caracterizagdo da Nucleossintese do Big Bang: a razao barion-féton 7, ja que as reagoes
entre fotons e matéria baridnica permitiram a formacao dos primeiros niicleons, além
de explicitar a quantidade de matéria resultante do periodo de aniquilacao; a densidade
de deutério np, visto que sua formacao precede a de outros elementos, e também sua
composi¢do de um préton e um néutron impode um limite para o valor de n,; a razao
entre as densidades de Hélio-4 e barion, primeiramente por ser um atomo extremamente
estavel, em segundo que a quantidade de néutrons resultantes no processo de congelamento
passaram a compor o *He, além de reagir formando outros elementos leves; e, por fim, a
quantidade de Litio-7 possibilita uma definigdo mais apurada e verificagao do processo de

Nucleossintese, pois possui duas fontes de formacao primordial distintas.

Para a recombinacgao, que formou os dtomos neutros de Hidrogénio, e por con-
seguinte o desacoplamento de fétons, que permitiu a constituicao da RCF, o parametro
mais importante é a fracdo de elétrons livres que caracterizou a evolugao de ambos os

fendmenos e estabilizou a neutralidade do universo.

Além das previsoes, existem dados observacionais que apresentam bastante con-
formidade com a teoria, principalmente do Hélio-4, Deutério e Litio-7(CYBURT et al.,

2016), a previsao teérica destes elementos se encontra no grafico da imagem 4.

A abundéancia de Hélio-4 é controlada basicamente pelo niimero de néutrons exis-
tentes apés o desacoplamento de neutrinos. As medidas de *He sdo registradas a partir
de linhas de emissao de Hélio e Hidrogénio em regides extragalacticas H 11 possibilitando

encontrar um valor para o parametro de fracao de massa Y.

O Deutério possui apenas origem primordial, entao qualquer observacao desse
isotopo de Hidrogénio remete ao periodo da Nucleossintese. Usado para determinar o
numero de barions, os dados do deutério sao coletados por meio do desvio para o vermelho

das linhas de absor¢ao de quasares.
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As fontes observacionais de Litio-7 primordial sao bem pequenas, porém ha diver-
sas outras fontes de produgoes nao-primordiais, como em supernovas e estrelas de peque-
nas massas que dificultam a coleta de dados a respeito da Nucleossintese do Big Bang.
Para encontrar o ” Li produzido no periodo inicial do Universo, se investiga amostras com
baixa metalicidade, assim o tnico sistema que foi encontrado tal Litio em estrelas de Halo
(populagao II) na prépria Via Lactea. Nao obstante, os dados coletados a respeito deste
elemento nao coincidem com a teoria, todavia existem hipoteses de solucao que poderao
ser sujeitas a testes em um futuro préximo com o potencia de solucionar o Problema do
Litio.

Por fim, a Radiacao Césmica de Fundo é o registro de fétons do Universo Primor-
dial, captado por todas as dire¢oes do Universo. Um dos tltimos dados coletados advém
da sonda espacial Planck (imagem 6). E com tais informagoes se obtém a densidade bari-
onica ny,. Além disso, os dados possibilitam rastrear a localizagao e formacao de estruturas
mais recentes por meio da andlise das anisotropias da RCF, devido a vérios efeitos com

Sachs-Wolfe, oscilagao actistica e amortecimento Silk.

Em sintese, o modelo padrao cosmologico, o Hot Big Bang, se apresenta como
uma boa representacao da historia térmica do Universo. Exceto pelo problema do Litio,
temos uma grande concordancia entre os dados observados com as previsoes tedricas
para a nucleossintese, recombinacao e o desacoplamento. Isso corrobora fortemente para

o sucesso do Modelo Padrao da Cosmologia.
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