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1 Uvod

Primordijalna nukleosinteza (naziva se i Big Bang nukleosinteza) predstavlja
sintezu lakih jezgara, 2H ,4He i 7Li kao i radioaktivnih izotopa 3H i 7Be.Svi
ostali elementi tezi od litijuma nastali su dosta kasnije procesom stelarne nuk-
leosinteze. Primordijalna nukleosinteza je jedan od tri dokaza za model velikog
praska, zajedno sa sirenjem svemira i kosmickim pozadinskim zracenjem.Naime,
prisustvo ovih elemenata su nam jak dokaz da je svemir jednom davno bio
dosta topliji i gusci nego sto je to slucaj danas, dakle dok su postojali uslovi
za odigravanje nuklearnih reakcija [1].Vazno je pomena i to da je dugo vremena
primordijalna nukleosinteza bila od velike vaznosti za odredjivanje barjonske
gustine svemira.Danas se ovaj parametar izvodi iz anizotropnosti kosmickog
mikrotalasnog pozadinskog zracenja.Obicno se uvodi broj fotona po barjonu, η
koja je konstantna tokom sirenja i vazi sledeca relacija ΩB ∗h2 = 3.65∗10−7η [2]
, gde je h Hablova konstanta a ΩB kolicnik barjonske i kriticne gustine, a krit-

icna gustina je data kao ρ0,c = 3h2

8ΠG i ovi izrazi rezultiraju barjonskom gustinom
svemira koja se tek neznatno razlikuje od one prvobitno izmerene pa je tako
broj slobodnih parametara u standardnoj primordijalnoj nukleosintezi nula pa
na racunanje zastupljenosti elemenata gotovo da nema faktora koji mogu da
izazovu nepravilnosti pa bi se moglo reci da su dalji radovi na ovu temu be-
smislenu ali i pored odlicnog slaganja teorije i posmatranja za sve emente kod
litijuma se javlja neobjasnjeno veliko odstupanje.Pored vec pomenutih eleme-
nata pronadjeni su i tragovi 6Li,9 Be,11 B i CNO kao produkata primordijalne
nukleosinteze.Standardna teorija predvidja zastupljenosti H,D, 3He,4 He i 7Be
kao funkciju jednog kosmoloskog parametra a to je barjon foton odnos[3].

2 Karakteristike

Postoje dve vazne karakteristike ove teorije a to su da je proces zapoceo pri
temperaturi od 116 gigakelvina a zavrsio se pri temperaturi oko 1,16 gigakelvina
[4], a druga je da je ovaj proces obuhvatio citav univerzum [5]. Kao sto je vec
receno kljucni parametar za racunanje efekata primordijalne nukleosinteze je
broj fotona po barjonu.Ovaj parametar nam omogucava da odredimo uslove pri
kojima se odigrala primordijalna nukleosinteza.Zastupljenosti elemenata prema
masi je 75% H, 25% 4He , 0,01% D i tragovi litijuma i berilijuma reda velicine
10−10.Pronadjeni su i tragovi bora u nekim starim zvezdama pa se postavlja
pitanje da li je nesto bora stvoreno ovim procesom iako teorija to ne predvidja
[6].
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2.1 Odnos neutrona i protona

Neutroni mogu da reaguju sa pozitronima i elektronskim neutrinima da formi-
raju protone i sporedne produkte na sledece nacine:

n+ e+ ⇔ anti− ve + p
n+ ve ⇔ p+ e−

Ove reakcije se desavaju dok temperatura ne dostigne vrednost od T=0.7
MeV [7] i to je ”freeze out” temperatura, u tom trenutku odnos neutrona i
protona je 1/7 i skoro svi neutroni koji postoje nakon ”freeze out-a” zavrsavaju
tako sto formiraju 4He jer je on izuzetno stabilan.Prema tome masa 4He je oko
25% sto je u skladu sa posmatranjima.

2.2 Odnos fotona i barjona

Vaze sledece reakcije:
(p+ n) +2 H⇒ (3He,3 H)
(3He,3 H) + (p, n)⇒4 He

Ocigledno da je krajnji produkt 4He i da je prisustvo deuterijuma indirektno
povezano sa odnosom fotona i barjona.Dakle sto je taj odnos veci vise deuter-
ijuma ce biti pretvoreno u 4He i to deuterijum cini jako korisnim alatom za
merenje tog odnosa [8].

3 Proces

Zapoceo nekoliko neposredno nakon velikog praska kada se svemir dovoljno ohla-
dio dozvoljavajuci deuterijumu da prezivi udare visokoenergetskih fotona.Na
pocetku procesa odnos protona i neutrona je bio 7:1.Slobodni neutroni i pro-
toni su manje stabilni od helijuma pa zato imaju tendenciju da ga formiraju ali
formiranje helijuma zahtvea medjukorak,a to je formiranje deuterijuma.Problem
u vezi sa deuterijom je taj sto dok je temperatura dovoljno visoka mnogi fotoni
imaju energiju koja je veca od energije veze deuterijuma pa tako sav deuteri-
jum biva unisten.Dakle formiranje helijuma je odlozeno do trenutka kada svemir
dostigne temperaturu od 0,1 MeV kada dolazi do ekspanzije stvaranja eleme-
nata ali ni to ne traje dugo jer ubrzo nakon toga svemir se ohladio toliko da
nijedna nuklearna fuzija nije mogla da se odigra.U tom trenutku elementarne
zastupljenosti elemenata su bile skoro fiksirane a jedine promene odnosile su
se na radioaktivni raspad nekih produkata primordijalne nukleosinteze[9].Sema
ovih procesa prikazana je na slici 1.

Figure 1: Nuklearne reakcije
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Dakle deuterijum je odigrao kljucnu ulogu u ostvarivanju primordijalne nuk-
leosinteze,ako je previse deuterijuma stvoreno onda usled manjka slobodnih neu-
trona ne dolazi do daljeg stvaranja tezih elemenata, a ako je malo deuterijuma
stvoreno onda nedostaje vazan faktor u daljoj fuziji[10]. Veoma vazan faktor u
teoriji je to sto nema stabilnih elemenata sa A=5 i A=8 pa je zbog toga oceki-
vano smanjenje u intenzitetu ovog procesa kod A=4 i A=7.Takodje moze se i
zakljuciti da kolicina deuterijuma prvo raste pa se onda smanjuje zbog toga sto
se koristi u stvaranju helijuma.Helijum koji je stabilan na kraju ”prvog lanca”
(A=5) ce biti prisutan u velikim kolicinama zbog toga sto svi prethodni ele-
menti vode ka formiranju a malo je verovatno da helijum reaguje sa neutronima
i protonima i ode na A=6[11].Prisustvo litijuma i berilijuma ce biti izuzetno
malo u odnosu na ostale.

Figure 2: Zastupljenost elemenata kao funkcija temperature za η = 5, 1 ∗
10−10, Nollet&Burles(1999)

Najlaksa procena je za helijum,svi preostali neutroni nakon ”freeze out-a” ce
se utrositi na stvaranje helijuma zbog stabilnosti tako da procena mase helijuma
zavisi od odnosa protona i neutrona a vec je pomenuto da je taj odnos 7:1, pa
ce da bi se formirao helijum biti potrebno 16 cestica a helijum se satoji od dva
protona i neutrona pa se moze zakljuciti da je udeo mase helijuma oko 0,25.

4 Elementi

4.1 4He

Velika kolicina helijuma omogucava njegovo precizno merenje na raznim lokaci-
jama, ali helijum se proizvodi i u zvezdama pa su za precizno merenje pogodne
lokacije sa malo zvezda.Najbolje procene zastupljenosti primordijalnog helijuma
dolaze iz posmatranja jonizovanog gasa koji okruzuje vruce mlade zvezde a
dolaze iz posmatranja jacine emisionih linija pobudjenih od strane fotona koji
poticu sa obliznjih zvezda[12]. Teorija predvidja 25% He po masi (princip racu-
nanja vec objasnjen).Helijum je veoma stabilan jer niti se raspada niti se kom-
binuje u cilju stvaranja tezih jezgara.Na svakih 16 nukleona (7 protona i 2 neu-
trona) 4 ce formirati helijum sto znaci da na 1 helijum ide 12 vodonika sto
rezultira udelom mase helijuma od 25% a 8% prema broju atoma.
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4.2 3He

Primordijalna zastuplenost 3He nije izmerena.Rood, Steigman & Tinsley [13] su
pretpostavili da bi zvezde male mase trebale da proizvode dosta 3He a kasnije je
merenjima i potvrdjeno povecano povecano prisustvo 3He u planetarnim magli-
nama.Presolarna i trenutna zastuplenost 3He je slicna[14] sto je u kontradikciji
sa ocekivanjima iz nepoznatih razloga[15] [16].Predlozeno je[17] da nejasnoce
u vezi sa kolicinom unistenog D mogu zaobici koristeci sumu D+3He zato sto
unisteni D postaje 3He.Stoga , primordijalna suma D+3He bi trebala biti manja
od danasnje jer je dodatna kolicina 3He proizvedena u zvezdama.Problem sa
ovim scenriom je taj sto bi kolicina 3He trebala da se povecava vremenom sto
nije slucaj sto implicira da neke zvezde unistavaju 3He[18].Balser [19] je 1999.
godine objavio rad o cetrnaestogodisnjem merenju 3He u galaktickim H II re-
gionima.Koristeci model strukture gustine gasa nasao je da je odnos 3He/H=1.6
x 10−5.

4.3 D

Deuterijum je u neku ruku suprotnost helijumu,jer je helijum stabilan,a deu-
terijum se lako unistava.Nukleosinteza nije pretvorila kompletan deuterijum u
helijum.Kolicina deuterijuma je osetljiva na pocetne uslove.Nisu poznati procesi
nakon primordijalne nukleosinteze koji su mogli da proizvedu znacajne kolicine
deuterijuma[20].Veoma je tesko ”pronaci” proces koji moze da stvara deuteri-
jum pored nuklearne fuzije jer bi takav proces zahtevao temperaturu dovoljnu
da stvori deuterijum ali ne dovoljno visoku da nastane helijum i nakon nekoliko
minuta b morao da se ohladi do temperatura na kojima se ne desavaju nuklearne
reakcije.Takodje i mogucnost proizvodnje deuterijuma fisijom nije realna.

4.4 Li

Litijum je posmatran u solarnom sistmeu, atmosferama raznih zvezda, kao i u
medjuzvezdanoj materiji[21].Tokom nukleosinteze litijum formiran u obliku 7Li
i 6Li [22],proizvedene su male kolicine.Starije zvezde imaju manje litijuma nego
sto bi trebale, a neke mladje imaju vise.Manjak litijuma kod starih zvezda se
objasnjava tako sto se u unutrasnjosti on unistava[23].U mladjim zvezdama se
litijum proizvodi ali se pri sudaru sa protonom na temperaturama vecim od
2,4 miliona stepeni razlaze na dva helijuma[24]. Veliki izazov teorije primordi-
jalne nukleosinteze predstavlja neslaganje u predvidjanju kolicine 7Li.Teorija
predvidja tri puta vecu kolicinu 7Li od one koja je posmatrama u atmosferama
starih zvezda.U cilju spasavanja teorije neki teoreticari su predlozili da pos-
toji mehanizam koji transportuje litijum u unutrasnjost gde nam nije dostupan
posmatranju.6Li takodje predstavlja problem posto teorija predvidja da je 6Li
proizveden u zanemarljivim kolicinama ali on je prisutan u kolicinama koje je
moguce detektovati.Jednostavan odgovor je da nije bilo velikog praska.Onda se
prisustvo litijuma moze u potpunosti objasniti stelarnom nukleosintezom ili kroz
partenogeneticku transmutaciju elemenata koja je su slaganju sa subkvantnom
kinetickom kosmologijom[25].
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4.5 Be

Standardna teorija primordijalne nukleosinteze predvidja zastupljenost berili-
juma od 9Be/H < 10−17 sto je nekoliko redova velicina manje od kolicine koju
je moguce posmatrati[26] .Berilijum se stara u medjuzvezdanoj sredini kada
kosmicki zraci na C,N i O jezgra a unistava se u zvezdama.

5 Istorija teorije

Cetrdesetih godina fizicar Gamow i njegov student Alpher su se bavili termodi-
namikom ranog univerzuma.Oni su shvatili da se nukleosinteza mogla odigrati u
tom periodu ali oni su isli produkciji svih elemenata ne samo lakih.Njihov rad je
originalno trebao da se zove Alpher i Gamow,ali je Gamow dopisao i Betheovo
ime (Bethe je bio iznenadjen kada je cuo da je pomenut kao autor) pa su autori
rada onda bili Alpher,Bethe,Gamow sto podseca na pocetna slova grckog alfa-
beta.Medjutim pedesetih i sezdesetih godina dominantna teorije koja se ticala
proizvodnje hemijskih elemenata bila je rad naucnika G.Burbidge,M.Burbridge,Fowler
i Hoyle.BBFH ,kako je kasnije bila poznata ova teorija, predvidjala je da su svi
elementi stvoreni ili u unutrasnjosti zvezda ili u eksplozijama supernovih.Teorija
je imala relativan uspeh ali i niz nedostataka.Teorija je predvidjala da je zastu-
pljenost helijuma mala ako su zvezdane nuklearne reakcije njihov jedini izvor ali
posmatranja su pokazivala da je 25% helijuma, mnogo vise nego sto je teorija
predvidjala.Drugi problem je sa deuterijumom jer se on ne moze stvoriti u
unutrasnjostima zvezda,sasvim suprotno, on se tamo unistava. Zahvaljujuci
pionirskom radu Gamowa i njegovih saradnika danas postoji zadovoljavajuca
teorija formiranja elemenata.Sedamdesetih teorija je bila na velikom iskusenju
jer gustina barjona predvidjena teorijom je bila znatno manja od posmatrane
mase sto je kasnije objasnjeno prisustvom tamne materije.

6 Formiranje tezih elemenata

Primordijalna nukleosinteza nije proizvela elemente teze od berilijuma.U zvez-
dama je to prevazidjeno trostrukom kolizijom ,4He koji proizvode C (tri-alfa
proces) ali ovaj proces je previse spor i traje hiljadama godina da helijum stvori
znacajne kolicine ugljenika tako da nije imao nikakvog udela tokom velikog
praska. Stelarna nukleosinteza [27] je proces koji objasnjava formiranje ele-
menata u zvezdama.Zvezde evoluiraju sa promenama zastupljenosti elemenata
u njihim unutrasnjostima.Zvezde gube veliki deo svoje mase u eksplozijama
kada izbacuju u medjuzvezdani prostor velike kolicine elemenata tezih od heli-
juma.Termin supernova nukleosinteza se koristi da se opise kreacija elemenata
tokom eksplozija. 1920. Edington je prvi predlozio da zvezde da dobijaju en-
ergiju od nuklearne fuzije vodonika u helijum.1928. Gamow je izveo Gamow
faktor,kvantno-mehanicku formulu koja daje verovatnocu dovodjenja dva jezgra
dovoljno blizu da nuklearne sile nadjacaju Kulonovu barijeru.1939. Bete [28]je
analizirao razlicita nacine za fuziju vodonika u helijum.Odabrao je dva procesa
za koje je verovao da su izvori energije u zvezdama , to su proton-proton lanac
(figure 3) koji je dominantan izvor energije za zvezde slicne Suncu a drugi je
CNO ciklus (figure 4) za masivne zvezde
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Figure 3: p-p lanac

Figure 4: CNO ciklus

Tek je Hoyle [29] 1946. predlozio da ce u vrelim jezgrima doci do stvaranja
gvozdja.1954. je objavio rad [30]koji objasnjavao napredne fuzije i taj rad je
dominantan u polju stelarne nukleosinteze.

6.1 p-p lanac

Jedan od nekoliko nacina kojim zvezde vrse fuziju vodonika u helijum,karakteristican
za zvezde mase slicne Suncu ili manje.P-P fuzija moze da se odigra ukoliko je
temperatura dovoljna da protoni savladaju medjusobno elektrostaticko odbi-
janje[30].Sunce i dalje sija jer su ove reakcije sporog karaktera. [31]

6.2 CNO ciklus

Takodje nacin za fuziju vodonika u helijum, karakteristican za zvezde koje su
vece od sunca[32].P-p lanac startuje na 4 ∗ 106 a CNO ciklus na 15MK.Na
17MK postaje dominantan izvor energije[33].Temperatura u Suncevom jezgru
je 15,7MK pa stoga CNO ciklus ima jako mali udeo u fuziji helijuma[32].Cetiri
protona se fuzionisu koristeci izotope ugljenika,azota i kiseonika kao kataliza-
tore, formiraju alfa cesticu dva pozitrona i dva elektronska neutrina.Pozitroni se
anihiliraju sa elektronima a energija se oslobadja u vidu gama zraka, neutrino
bezi iz zvezde a proces se ponavlja.
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6.3 Tri-alfa proces

Niz reakcija kojima se tri helijuma fuzionisu u ugljenik[34].Kada zvezda potrosi
helijum jezgro pocinje da kolapsira dok temperatura ne dostigne 108K.U ovom
trenutku He se brze fuzionise nego sto se njihov produkt Be raspada na dva
He.Dolazi do stvaranja znacajne kolicine Be, a zatim Be reaguje sa He i formira
C[35].Dosta vremena je potrebno da bi se proizvela znacajna kolcina C.Moze da
se dogodi da C izvrsi fuziju sa He i da se dobije O.Dolazi do stvaranja velikih
kolicina C i O ali mali deo ucestvuje u stvaranju Ne i tezih elemenata.Proces
fuzije ne ide dalje od Ni, tezi elementi nastaju zahvatom neutrona[36].Postoje
spori zahvati neutron,s-proces i brzi zahvati neutrona,r-proces.

6.4 S-proces

Proces kojim se stvaraju jezgra teza od Fe.Zahvaceni neutron beta-minus ras-
padom stvori proton[37].

6.5 R-proces

Desava se u supernovama i odgovoran je za stvaranje polovine atomskih jezgara
tezih od Fe[38].

6.6 Rp-proces

Rapid proton capture process.Predstavlja uzastopne zahvate protona u cilju
stvaranja tezih jezgara.Pretpostavlja se da je najtezi element koji moze da se
stvori ovim procesom telurijum ciji je atomski broj 105[39].

Figure 5: Poreklo elemenata

7 Zakljucak

Teorija primordijalne nukleosinteze predstavlja veliki uspeh jer je teorija pri-
hvacena i postoje podudaranja teorije i posmatranja sto nam daje informa-
ciju o pouzdanosti posmatranja.Rani pokusaji ukljucivanja fizike u matem-
aticki model sirenja svemira su vodili do razumevanja proces kreacije eleme-
nata.Jednsotavnost teorije se ogleda u tome sto kolicine helijuma,litijuma i deu-
terijuma zavise od jednog slobodnog parametra η, njihove kolicine su merene u
gasu koji nije pod uticajem zvezdanih procesa i i brojevi su skoro podudarni sa
primordijalnim kolicinama.
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