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Resumo

A Matéria Escura (ME) ¢ um dos principais enigmas da atualidade. Indicios da sua
existéncia no nosso universo vém sendo observados hé décadas e varias sdao as teorias
que tentam explica-la. A proposta que assume a ME sendo composta por particulas é a
que atualmente possui maior credibilidade ao concordar com os vinculos experimentais.
Entretanto, o Modelo Padrao das Particulas Elementares (MP) nao possui nenhum
candidato que satisfaga as caracteristicas da ME, as quais sdo: ser estavel, eletricamente
neutra, fria ou morna e nao-baridnica. Diante do exposto, surge a necessidade de irmos
além do MP e estendé-lo. H4 muitas extensoes do MP que podem fornecer candidatos a ME
com diferentes propriedades (massa e interagao). Contudo, a classe das WIMPs triunfaram
como candidatos a ME, uma vez que elas respeitam os vinculos experimentais ao mesmo
tempo em que sua interagao é da escala da eletrofraca, o que as tornam experimentalmente
acessiveis. Vale ressaltar que, o fato das WIMPs interagirem fracamente exige que elas sejam
pesadas, com massa grosseiramente maior que Q(10 GeV), a fim de serem suficientemente
abundantes. Porém, apesar do sucesso das WIMPs, até o presente momento nenhum sinal
dessas particulas foi encontrado nos experimentos. Além do mais, trabalhos mais recentes
mostram que uma matéria escura fria, como as WIMPs, pode afetar negativamente o
periodo de formacao de estrutura. Como uma possivel solucao a problematica das WIMPs
iremos, nesta dissertacao, apresentar um mecanismo que viabiliza a existéncia da matéria
escura leve, com massa ~ O(2 keV). Uma ME com essa massa tende a ser naturalmente
quente e super-produzida, quando produzida via freeze-out, nao respeitando os vinculos
experimentais. Todavia, demonstraremos que se o universo primordial foi dominado por
uma era de matéria seguido por um aumento consideravel da entropia, logo a ME leve
tem sua abundéancia diluida e se torna morna. Adicionalmente, mostraremos evidéncias de
que este tipo de ME pode solucionar os problemas no periodo de formagao de estrutura
relacionados a ME fria. Finalmente, aplicaremos tal mecanismo a uma extensao do MP no

qual o neutrino de mao direita mais leve é o candidato a matéria escura.

Palavras-chaves: Matéria Escura. Neutrinos de Majorana. Abundancia Reliquia. Meca-

nismo de Dilui¢ao. Cosmologia Nao-Padrao.



Abstract

Dark Matter (DM) is one of the main enigmas of our time. Evidence of its existence in our
universe has been observed for decades and there are several theories that try to explain
it. The one that assumes DM being composed of particles is the one that currently has
the greatest credibility in agreeing with the experimental bounds. However, the Standard
Model of Particle (SM) does not have any candidate that satisfies the characteristics of DM,
which are: being stable, electrically neutral, cold or warm and non-baryonic. Given the
above, the need arose to go beyond the SM and extend it. There are several SM extensions
can provide DM candidates with different properties (mass and interactions). However, the
class of WIMPs triumphed as candidates for DM, since they respect experimental bounds
while their interaction is of order of the electroweak, which make them experimentally
accessible. It is noteworthy that the fact that WIMPs interact weakly requires them to be
heavy, with mass grossly greater than O(10 GeV), in order to be sufficiently abundant.
However, despite the success of WIMPs, so far no signs of these particles have been found
in the experiments, and more recent works has shown that cold dark matter, such as
WIMPs, can negatively affect the period of structure formation. As a possible solution
to the WIMPs problem, we will, in this dissertation, present a mechanism that enables
the existence of light dark matter, with mass ~ O(2 keV). An DM with this mass tends
to be naturally hot and over-produced, when produced via freeze-out, not respecting
the experimental bounds. However, we will demonstrate that if the early universe was
dominated by an period of matter followed by a considerable increase in entropy, then light
DM has its abundance diluted and becomes warm. Additionally, we will show evidence
that this type of DM can solve the problems in the period of structure formation related
to cold DM. Finally, we will apply such a mechanism to an extension of SM in which the

lighter right-hand neutrino is the dark matter candidate.

Keywords: Dark Matter. Majorana Neutrinos. Relic Abundance. Dilution Mechanism.

Non-Standard Cosmology.
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Introducao

Em meados de 1937, o astronomo suico Fritz Zwicky publicou um artigo que s6
anos depois ficou conhecido como o primeiro trabalho que apontou para a existéncia de
uma massa faltante no nosso Universo [2]. Zwicky a chamou de Matéria Escura. Desde
entao, surgiram varios outros trabalhos que evidenciaram a existéncia da ME. Entretanto,
nada ainda se sabe sobre a sua natureza, tornando-a um dos grandes enigmas da nossa

época.

Atualmente, a matéria escura parece ser o sinbnimo de uma nova particula além
do Modelo Padrao, entretanto este fato nao foi sempre verdade. O primeiro trabalho
que tentou explicar a ME sendo composta por particulas surgiu 40 anos apos o trabalho
de Zwicky, em 1977 [3]. Além desta proposta, muitas outras teorias tentaram explicar a
natureza da ME sem muito éxito. Como o caso das teorias que modificam a dinamica
newtoniana, chamadas de MOND [4] (do inglés: Modified Newtonian dynamics), a qual
foi excluida como explicagdo a ME apdés trabalhos sobre a colisdo entre aglomerados de
galaxias [5, 6]. Nesta dissertacdo iremos considerar a matéria escura sendo composta por

particulas.

Inicialmente, era sabido que uma particula candidata a ME deveria ser neutra,
estavel e pouco interagente com as particulas do MP, mediante as primeiras evidéncias
experimentais. De acordo com estas caracteristicas, os neutrinos do MP se tornaram os
primeiros fortes candidatos a matéria escura, entretanto, naquele periodo pouco se sabia
sobre a massa dessas particulas. Apenas por volta de 1980 um estudo do decaimento beta
do tritio concluiu que a massa do neutrino do elétron seria de ~ 30 eV [7]. Motivado por
este fato, comegaram a surgir alguns trabalhos para entender as implicagoes cosmolébgicas
da matéria escura sendo composta por esses neutrinos tao leves. Um dos estudos mais

importantes foi sobre a formagao das primeiras estruturas do nosso universo.

Através de simulagoes computacionais foi possivel estudar as implicagbes da matéria
escura quente, fria e morna no inicio do universo. Com isso, a ME composta por neutrinos
com massa ~ 30 eV é classificada como quente, a qual esta excluida de compor maior parte
da matéria escura observada no nosso universo [8]. O estudo sobre a formagao de estruturas
apontou mais uma caracteristica que uma particula candidata a ME deve satisfazer, ela

deve ser ou morna ou fria.

Como o MP nao possuia mais particulas capazes de explicar a natureza da matéria
escura, foi necessario buscar esses candidatos em extensoes do Modelo Padrao. Motivado
por este cenario surgiu uma importante classe de particulas candidatas a matéria escura,

as Particulas Massivas Fracamente Interagentes (do inglés: Weakly Interacting Massive
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Particles, abreviado de WIMPs). Para que essas particulas sejam matéria escura fria elas
nao podem ser muito leves, tendo uma massa grosseiramente maior que ~ 1 GeV, e ter
uma segdo de choque da ordem da interagio eletrofraca ov ~ 107*cm?/s [9]. As WIMPs
originalmente foram tidas como um "milagre"', pois a sua interacdo da mesma ordem da
eletrofraca permite que os experimentos necessarios para detecta-las sejam acessiveis, além

de satisfazer todos os critérios necessarios para ser matéria escura.

Apesar do sucesso das WIMPs como candidatas a matéria escura fria, trabalhos mais
recentes mostram que este tipo de ME nao esta totalmente de acordo com as observacoes
feitas do nosso universo hoje. Alguns dos problemas enderecados a uma matéria escura
fria sdo: problema do halo concentrado [10] e a formagao do disco galatico [11]. Por outro
lado, a ME morna surge como uma solucao aos problemas enderecados a ME fria e quente
[12, 13]. Adicionalmente, a falta de evidéncias experimentais desfavorece ainda mais o
cenario das WIMPs [14].

Uma matéria escura morna é comumente associada a uma ME que é produzida
quente mas "esfria" antes do periodo de formacao de estrutura [15]. Vamos mostrar nesta
dissertagao que uma matéria escura leve, com massa ~ O(keV), é naturalmente super-
produzida e quente no inicio do universo, sendo consequentemente excluida como ME.
Mas, veremos que um decaimento fora do equilibrio aumenta a entropia do universo, o

qual dilui e "esfria" a ME, a tornando suficientemente abundante e morna.

No Capitulo 1 iremos apresentar as principais evidéncias da existéncia da matéria
escura, além de uma discussao sobre os seus possiveis candidatos. J& no Capitulo 2, inicia-
remos com uma breve revisao sobre a termodinamica do universo primordial e em seguida
uma abordagem detalhada da equacao de Boltzmann, necessaria para compreendermos
processos que ocorrem fora do equilibrio no inicio do universo, como o desacoplamento das
particulas. Em seguida, no Capitulo 3, trataremos de forma detalhada o caso das WIMPs.
O foco desta dissertacao sera inicialmente abordado no Capitulo 4, onde mostraremos de
forma detalhada o mecanismo de dilui¢do via o decaimento fora do equilibrio, seguido por

um exemplo deste mecanismo aplicado a uma extensao do Modelo Padrao, no Capitulo 5.

Nesta dissertacao vamos tomar a constante de Planck reduzida h e a velocidade da

luz c igual a um (h =c=1).



1 Matéria Escura — Evidéncias e Candidatos

1.1 Evideéencias

Neste capitulo faremos uma revisao das principais evidéncias que apontam para a
existéncia da matéria escura. Apesar de terem algumas controvérsias sobre quem cunhou
o termo "matéria escura', ao menos podemos dizer que foi em decorréncia dos trabalhos
de Zwicky em meados de 1937 que tal termo comegou a ganhar popularidade [16]. Assim,
vamos comecar tratando das evidéncias apresentadas por Zwicky no seu trabalho sobre o
estudo dos aglomerados de galdxias na subsecao 1.1.1. Zwicky concluiu em seu trabalho
que deveria existir uma componente de matéria no nosso universo com propriedades que
fugiam do conhecimento cientifico da época, pois esta componente de matéria nao deveria

interagir eletromagneticamente.

Apesar do resultado obtido por Zwicky ter sido surpreendente, este assunto ficou
esquecido por aproximadamente 40 anos, quando a astronoma Vera Rubin publicou seu
trabalho sobre o movimento dos astros em galdxias espirais [17]. Como iremos mostrar na
subsecao 1.1.2 Vera Rubin observou experimentalmente que o movimento desses astros
nao estavam de acordo com a predicao tedrica, mas poderia ser explicado se considerasse

a presenca de uma componente de matéria a qual nao era observada.

O trabalho de Vera Rubin foi importante para atrair a atencao dos fisicos da época
para este assunto, e daquele momento em diante comecaram a surgir mais trabalhos que
apontavam para a existéncia da matéria escura, como iremos ver neste capitulo. Mais
recentemente, o entendimento sobre o processo de formacao de estruturas no nosso universo
mostrou que precisa existir uma componente de matéria, a qual nao é composta pelas
particulas do Modelo Padrao (MP), de tal forma que o resultado tedrico corrobore com
os dados experimentais [18]. Como vamos discutir mais adiante, a compreensao de como
as primeiras estruturas do universo foram formadas implicou em um entendimento mais

profundo sobre as caracteristicas da matéria escura.

1.1.1 Aglomerados de Galaxias

Zwicky é considerado um dos pioneiros no estudo sobre a matéria escura devido
ao seu estudo sobre o redshift das galaxias que compoe o aglomerado de Coma [2]. Em
seu trabalho Zwicky mediu a razao 7 entre a massa do aglomerado M e a luminosidade L

emitida por ele. Onde
M L

e 1.1
T (1)

Ui
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é normalizado em termo da massa My ~ 1.988 x 10?" kg e da luminosidade L, ~ 3.82x10%

W solar, respectivamente [19].

A abordagem feita por Zwicky na época para obter a massa do aglomerado foi
através da aplicacao do teorema do virial, utilizando a velocidade de dispersao das galaxias
contidas no aglomerado. A aplicagdo do teorema do virial no aglomerado de galaxias parte

do pressuposto que para um sistema ligado gravitacionalmente
(K) = —=(V), (1.2)

onde (...) representa a média temporal, K a energia cinética do sistema e V' a energia

potencial.

Assumindo a existéncia de N galaxias no aglomerado e que a massa M contida no
aglomerado possa ser representada a partir de uma distribuicdo uniforme dentro de uma

esfera de raio R, teremos

(K) = 5 mad) = SM((02)), (13)

onde ({...)) representa a média temporal e a média sob a distancia, m; e v; representam
a massa e a velocidade de cada galaxia, respectivamente. Devido a distribuicao esférica da

massa

_3GM?
5 R’

onde G ~ 6.67 x 10~"'m%kg's72 [19] é a constante gravitacional.

(V) (1.4)

Substituindo as Equagoes 1.3 e 1.4 na Equacgao 1.2 do teorema do virial, obtemos

SR(0?)

M:
3G

(1.5)

Era sabido por Zwicky na época que o raio do aglomerado Coma era R ~ 2x 10° ly =
613 kpc, e através do redshift da luz proveniente do aglomerado Zwicky obteve que
((v?)) ~ 190 x 10°km?/s2. Sendo assim a massa total do aglomerado é M =~ 4.5 x 103 M.
A luminosidade total proveniente do aglomerado medida por Zwicky foi de L ~ 8.5x 10'°L,.

Com isso Zwicky pode concluir que

1~ 529. (1.6)

Entretanto o valor esperado de 1 para o aglomerado de Coma seria O(1). O
resultado obtido por Zwicky implica que maior parte do aglomerado de Coma é composto
por uma matéria a qual ndo podemos observar (pois nao emite ondas eletromagnéticas).
A possibilidade do teorema do virial esta errado nao é capaz de explicar tal discrepancia.
Pois através dos dados medidos por Zwicky, caso M/L ~ O(1) muitas das galdxias teria

uma velocidade maior que a velocidade de escape do aglomerado, entretanto indicios de
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galdxias com energia cinética maior que a potencial do sistema nao foram observados
nos experimentos. A conclusao que Zwicky chegou foi a presenca de uma matéria a qual
nao emitia ondas eletromagnéticas, Zwicky a chamou de matéria escura e foi o primeiro
a utilizar este termo em trabalhos cientificos. A partir de agora vamos utilizar o termo

matéria escura para nos referimos a este tipo de matéria que nao podemos observar.

1.1.2 Curvas de Rotacdo

Uma outra forte evidéncia para a existéncia de ME foi obtida pela astronoma
Vera Rubin em meados da década de 70. Na tentativa de descrever a velocidade circular
das estrelas e dos gases dentro de uma galdxia semelhante a Via Lactea em func¢ao da
distancia desses objetos ao centro da galédxia, Vera Rubin observou uma discrepancia entre

a predicao tedrica e os dados experimentais obtidos [17].

A predigao tedrica para a velocidade de um objeto ao redor do centro de uma
galdxia vem da utilizacdo do teorema das cascas de Isaac Newton e do fato que o objeto
sofre uma forca centripeta devido a forca gravitacional

mu? GM (R)m

p— ]..
. 2, (17)

onde v é a velocidade do objeto, m a sua massa, R a distancia do objeto ao centro da
galdxia e M (R) é a massa da galdxia contida dentro de uma esfera de raio R responsével
pela forca gravitacional que age sobre o objeto. Logo, a velocidade de um objeto ao redor

de uma galdxia em funcao da sua distancia ao centro da mesma é dado por

GM (R)

v(R) = 7

(1.8)
O valor de M (R) pode ser obtido a partir da densidade de matéria da galaxia p (1)

por
M(R) = [p(F)dr. (1.9)
Entretanto, através de medigoes da luminosidade proveniente de galaxias espirais foi
possivel concluir que para distancias proximas ao seu centro a densidade de matéria

p (7) é aproximadamente constante [20]. Logo, podemos aproximar M (R) para pequenas

distancias da seguinte forma

AT R3
3

M(R) = /p(F)dF:p/dF: 0. (1.10)

Ou seja, se assumirmos que p () é constante para distdncias menores que uma
distancia arbitraria, que vamos denotar por R/, teremos M (R < R') o< R3. Por outro lado,

para distancias maiores que R’ se observa que p (7) diminui abruptamente [20], isto nos
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NGC 3198
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Figura 1 — Curva de rotagdo da galdxia NGC 3198. Reproduzida de [20].

faz concluir que nesta regiao M (R > R') ~ constante. Sendo assim podemos reescrever a

Equacao 1.8 de forma mais geral

R, R<R
v(B) x 47 (1.11)
TR R>R.

Com isso esperamos que a velocidade dos objetos préximos ao centro da galdxia aumente
proporcional a R, e apés uma determinada distancia do centro da galaxia a velocidade

desses objetos comecem a decrescer.

O comportamento tedrico descrito pela Equacao 1.11 é mostrado na Figura 1
pela curva denotada por disk. J& os pontos com as barras de erro representam os dados
experimentais. Os experimentos mostraram que a velocidade dos objetos para distancias
R > R’ nao diminui como esperado pela Equacao 1.11, mas permanece constante. A
curva continua que acompanha tais pontos representa uma aproximacao tedrica para
tal comportamento. Essa anomalia pode ser explicada através da presenca de mais uma
componente massiva na galaxia e que nao emite luminosidade, ja que nao era medida
nos experimentos. Tal componente massiva deve crescer proporcional com a distancia ao
centro da galaxia

M (R) x R, (1.12)

para R > R', de tal forma que v (R > R’) >~ constante. Na Figura 1, a curva continua
denotada por halo representa como deve ser o comportamento desta nova componente

massiva.
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Entretanto esta evidéncia nao implica diretamente na existéncia de uma matéria
nao observada, por outro lado ela pode ser explicada através de teorias que modificam
a dindmica newtoniana, estas teorias sao chamadas de MOND, para uma revisao [21].
Entretanto, outras evidéncias que serao apresentadas adiante entram em conflito com as
teorias de MOND.

1.1.3 Colisces de Aglomerados de Galaxias

Outra importante evidéncia para a existéncia de matéria escura veio através da
observagao de um aglomerado de galdxias (1E0657-558), chamado de Aglomerado Bala
(do inglés: Bullet Cluster). A aparéncia de bala do aglomerado (como pode ser notada na

Figura 2) deu origem ao seu nome e foi o resultado de uma colisdo entre dois aglomerados.

Observou-se que a concentragao de matéria baridnica (neste capitulo utilizaremos
o termo "matéria barionica" para nos referir a tudo aquilo que compée dtomos) dos dois
aglomerados que formam o Bullet Cluster nao estavam localizadas nos seus respectivos
centros de gravidade [5]. Era sabido que um aglomerado de galdxias era composto por:
~ 2% de galdxias [22], ~ 15% de plasma (gas quente) [23] e o restante por uma componente
de matéria nao observada (matéria escura). Pode-se medir a concentragdo de matéria
baridnica (plasma) de um aglomerado através da observagao do raio-X emitido pelo seu
plasma, como pode ser visto no painel da direita da Figura 2. Entretanto, através das
lentes gravitacionais fracas é possivel mapear o potencial gravitacional, como mostra os
contornos verdes na Figura 2 (para mais detalhes sobre lentes gravitacionais fracas ver

24]).

5558

6"5amaz® 36° 3o 24° 8% 12% ghsamaz® 36 30° 24 18% 12"

Figura 2 — Esquerda: Imagem obtida pelo Magellan da colisao dos dois aglomerados que
originou o Bullet Cluster. Direita: Imagem de raio-X obtida pelo Chandra. Os
contornos em verde mostram o mapeamento do potencial gravitacional feito
através das lentes gravitacionais fracas. Figura retirada de [5].

Caso nao existisse matéria escura, as linhas do potencial gravitacional iria coincidir
com a regido de concentracao do plasma. Entretanto, o que se observou foi que devido a
colisdo a componente de matéria escura, que antes estava distribuida pelo aglomerado,

continuou seu trajeto sem sofrer nenhuma alteracao, deslocando o centro de gravidade.
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Enquanto o plasma (onde se encontra a maior concentracao da matéria bariénica) das
duas galdxias interagiam entre si. Essa observacao exclui totalmente as teorias de MOND

como explica¢do & matéria escura [5, 6].

1.1.4 CMB e BBN

As particulas do Modelo Padrao contribuem para a densidade de reliquia de matéria

barionica do universo

0
0, = (1.13)

pC’I"
onde p) representa a densidade de energia barionica medida hoje e p, = 1.053 x

107°h% GeV cm™ ¢ a densidade de energia critica e h ~ 0.7 (para mais detalhes, ver
Apéndice A). Através das predi¢oes do periodo da Big Bang Nucleossintese (BBN), ou
mais precisamente através da predicao da abundancia primitiva do deutério, pode-se inferir

com grande precisao que a densidade de reliquia de matéria barionica é [25]
Qh* ~0.02, (1.14)

onde este valor é uma predigdo da BBN. Entretanto, a radiagdo cdésmica de fundo (do
inglés: Cosmic Microwave Background, abreviado CMB) que permeia todo o nosso universo
nos diz que ,h? = 0.0225 4 0.00023, de acordo com o Planck [26] (para mais detalhes
sobre a BBN e a CMB, ver Apéndice A). Ou seja, a predicao da BBN esta totalmente de

acordo com os dados observacionais do Planck.

Além disso, a amplitude do espectro de poténcia da CMB é sensivel ao valor de
0.,h?* (densidade de reliquia de matéria), ou seja, ela nos informa com precisdao o valor da

densidade de reliquia de matéria do nosso universo, onde [26]
Q,,h* ~0.13. (1.15)
Sendo assim, o resultado de uma simples subtracao da densidade de reliquia de
matéria medida pela CMB menos a densidade de reliquia de matéria barionica
Qnh? — Qh? ~0.11, (1.16)

nos mostra que maior parte da matéria que constitui nosso universo nao é composta pelas
particulas que compoe os atomos, é nao baridnica. E que esta matéria é responsavel por
uma densidade de reliquia QA2 ~ 0.11 do nosso universo, a qual é a densidade de reliquia

da matéria escura.

1.2 Candidatos

Discutimos anteriormente algumas evidéncias que implicam para a existéncia de

uma componente de matéria desconhecida no nosso universo (a matéria escura), a qual
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nao pode ser explicada pela matéria barionica. Também, podemos notar que a ME esta
presente no nosso universo desde muito cedo, como durante a BBN e o periodo de ultimo

espalhamento.

Nem sempre a ideia de uma teoria para explicar a natureza da ME esteve associada
a uma nova particula além do MP. Uma outra proposta era a de que a ME seria composta
por uma classe especifica de objetos astrofisicos, os Objetos com Halo Compacto e Massivos
(do inglés: Massive Compact Halo Object, abreviado MACHO). Alguns exemplos dessa
classe de objetos astrofisicos sao as estrelas anas marrons, planetas, estrelas de néutrons e
buracos negros. Os MACHOs, assim como a ME, sao "invisiveis" (sdo pouco luminosos
ou nao emitem nenhuma luz), isso fez com que os MACHOs se tornassem um excelente
candidato a ME. Uma forma utilizada para observar e quantificar esses objetos no nosso
universo é através das microlentes gravitacionais [27]. Essas lentes sdo formadas quando a
luz proveniente de um outro astro passa pela vizinhanca de um MACHO, sofrendo a acao
do seu campo gravitacional. Entretanto, apds anos de observagoes foi possivel concluir
que os MACHOs constituem no méximo 8% da nossa galaxia, com massa M ~ 0.5M,
sendo esta quantidade incapaz de explicar as curvas de rotagoes da Via Léactea [28, 29].
Além disso, alguns MACHOs podem ser compostos por matéria baridnica e através da
BBN é possivel inferir a densidade de reliquia bariénica no nosso universo ,h? ~ 0.0019 ,

deixando a proposta dos MACHOs mais desfavorecida [30].

Nesta dissertacao vamos considerar a ME sendo composta por particulas. E apesar
dos neutrinos do MP aparentemente satisfazerem os critérios para uma particula candidata
a matéria escura, eles foram excluidos por afetar diretamente o periodo de formagcao das
primeiras estruturas do nosso universo [8] (para mais detalhes sobre este periodo, ver
Apéndice B). Motivado por um cendrio onde a matéria escura deve ser nao-baridnica e fria,
as WIMPs tem um papel muito importante dentro deste cenério, como iremos discutir de

forma mais detalhada no Capitulo 3.

Portanto, de acordo com as evidéncias discutidas na seg¢ao anterior e com o que
foi discutido nesta se¢ao, podemos concluir os critérios que uma particula candidata a
matéria escura deve satisfazer. Primeiramente, ela deve ser neutra pois nao interage
eletromagneticamente. Também devem ser estaveis, pois elas estao presentes no nosso
universo desde o seu primérdio. Como discutimos anteriormente elas podem ser frias ou

mornas. Por fim, nao podem ser matéria barionica.
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2 Termodinamica do Universo Primordial

O fato de que o espectro da CMB se aproxima do espectro do corpo negro nos conduz
a uma importante evidéncia de onde devemos iniciar nosso estudo sobre o surgimento das
particulas no inicio do universo, o qual serd o tema abordado neste capitulo. Este fato
implica que antes da superficie de ultimo espalhamento as particulas do Modelo Padrao
estariam em equilibrio térmico entre si [31], nos referiremos a este fato dizendo que as
particulas estavam acopladas ao banho térmico. Portanto, a abordagem da termodinamica
no equilibrio se torna valida, sendo assim faremos uma breve revisao da termodinamica no

equilibrio aplicada ao universo primordial na secao 2.1 deste capitulo.

Entretanto, vale se perguntar como é possivel aplicar as leis da termodinamica (as
quais foram desenvolvidas com base em um sistema fechado) para um sistema como o nosso
universo. Para que isto seja possivel, devemos fazer algumas consideracoes. Primeiramente,
vamos assumir que uma parte do nosso universo esteja contida em um cubo de volume
V', onde os lados desse cubo mecam L = 300 Mpc com o intuito de garantir o principio
cosmolégico (como discutimos no Apéndice A). Com isso temos que no inicio do universo
as particulas do banho térmico se comportam como um géas em equilibrio distribuido
de forma homogénea e isotrépica dentro do cubo. Decorre da isotropia que nao pode
haver troca de particulas ou energia através das paredes do cubo, pois caso isso ocorra,
existird uma direc¢ao privilegiada e o principio cosmoldgico nao sera respeitado. O volume
V' como descrito acima é chamado de caixa césmica [32] e possui as propriedades de um
sistema fechado e adiabatico, sendo assim, neste trabalho vamos aplicar a termodinamica

no equilibrio a este sistema.

No universo primordial as interagoes que mantém as particulas do MP em equilibrio
sao mediadas pelos: fétons (7); e pelos bésons de gauge massivos W+ e Z°, para uma escala
abaixo da quebra da simetria eletrofraca (7"~ 300 GeV). A abordagem desenvolvida neste
trabalho ird considerar T < 300 GeV, ao menos que mencionemos o contrario. No periodo
logo apds a quebra da simetria eletrofraca as particulas do MP interagem a uma taxa I’
maior que a taxa de expansao do universo H, chamado de pardmetro de Hubble (para mais
detalhes ver Apéndice A), garantindo que as particulas do MP estejam em equilibrio entre
si. Este equilibrio pode ser caracterizado como equilibrio quimico ou equilibrio cinético.

Iremos abordar este tema na secao 2.3 deste capitulo.

Conforme o universo se expande, teremos uma dada temperatura 7t na qual a sua
taxa de expansao se aproxima da taxa de interacdo de uma dada espécie de particula
I'(Ty) ~ H (Ty) (para fins ilustrativos vamos denomina-la de x, entretanto diferentes

espécies do MP possuem diferentes valores de 7). A partir deste instante o universo comeca
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a se expandir a uma taxa maior do que a taxa de intera¢do de y com as particulas do
banho térmico. Por este motivo, os processos que mantinham y em equilibrio com o banho
térmico comegam a sair do equilibrio e ocorre o que chamamos de desacoplamento (ou
freeze-out em inglés). Como o desacoplamento de uma particula ocorre fora do equilibrio,
teremos que abordar este problema através da equacao de Boltzmann, a qual serd discutida

na secao 2.4.

Apods uma particula desacoplar do banho térmico, assumindo que a mesma é estavel,
sua quantidade no universo permanece constante. Nos referimos a este tipo de particula, a
qual ¢ proveniente do desacoplamento do banho térmico e que esté presente até hoje no
nosso universo, como uma reliquia térmica. Este fato serd abordado no final deste capitulo,

na se¢ao 2.6.

2.1 Termodinamica no Equilibrio

A densidade de nimero n, a densidade de energia p e a pressao p de um gas
de particulas da mesma espécie com grau de liberdade g caracterizam as propriedades

termodindmicas intensivas desse gas e sao definidas em funcao da funcao de distribuicao

f(p1):

n(t) = (29)3 /f (p,t)dp, densidade de niimero, (2.1)
T
p(t) = (29)3 / E(p) f(p,t)dp, densidade de energia, (2.2)
T
g P’
t) = — f(p,t)dp a 2.3
p( ) (27T)3/ SE f(p7 ) D, pressao, ( )

onde p'= (py, Py, D=), p = |pl|, dp' = dp,dp,dp, e E = \/p? + m?. Se uma particula i esta
em equilibrio térmico a funcao de distribuicao é dada por

(Ei% , Fermi-Dirac
e 17 +1
fit= ﬁ , Bose-Einstein (2.4)
e T -
—(Bi—ny)
e~ 1, Maxwell-Boltzmann

onde E; e u; é a energia e o potencial quimico da particula ¢, respectivamente. Onde a
estatistica de Fermi-Dirac (Bose-Einstein) se aplica a um sistema fisico composto por
particulas idénticas de spin semi-inteiro (inteiro) que respeitam o principio de exclusao
de Pauli. Adicionalmente, a estatistica de Maxwell-Boltzmann representa um gas ideal

classico de particulas.
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Utilizando a simetria esférica do espago dos momentos (dp = 4mp*dp), podemos

reescrever as Equagoes 2.1, 2.2 e 2.3 em funcao da energia £ como

g o (E—m)"”

=], ma B, (2.5)
/2
g (> (B —m?)
e T
g 00 3/2
_ﬁ/m (E “):tl dE, (27)

o limite inferior de integracao se refere a menor energia que a particula pode ter, sua

massa m.

Utilizando [33, 34]
[e’e) kS ]
/0 mdk = :FF(S + I)LZH_S(IFGM) (28)

onde Liyys(Fet) é uma fungao polilogaritmica [35], e I'(s + 1) é a fun¢do Gamma definida

na Equacao 4.72, podemos prosseguir com as seguintes conclusées abaixo.

Em um limite ultra-relativistico (radiagao), onde T > m, u teremos

5 4«2 )T3 , Fermi-Dirac
(2.9)

nr =
3
g o 2) T? , Bose-Einstein ,
s

onde ((3) ~ 1.202 ¢ a funcao zeta de Riemann.

7
gTIOT Fermi-Dirac
PR = 7'('2 (210)
g%TZ’L , Bose-Einstein
1
Pr = ng (2.11)

Por outro lado, em um limite nao-relativistico (matéria) onde 7' < m, u, teremos

m T 3/2 —(m—p)
ny =g (27r> e T (2.12)
Py = mnyy, (2.13)
pym=nuT < p (2.14)

O valor médio de qualquer quantidade H, que dependa do momento p, pelo nimero

de particulas é definido por

(HP) =~

®) f (p) - (2.15)
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Com isso o valor médio da energia E por particulas para o caso nao-degenerado (u = 0) e

relativistico (p'>> m) é dado por

By = () =~ [T ap—E 2.16)
=W T o )y P17 '
onde utilizamos a simetria esférica do espago dos momentos (dp = 4wp?dp). A solugao da

integral acima conduz ao seguinte resultado

(E) ~ 2.7T (Bose-Einstein) , (2.17)
(E) >~ 3.15T (Fermi-Dirac) .

Ja para espécies nao-relativisticas

(B ~m + 2T. (2.18)

Anteriormente obtivemos a densidade de energia p para um gas de particulas
da mesma espécie, entretanto as particulas que compunham o banho térmico eram de
diferentes espécies do MP. Assumindo um periodo do universo em que T ~ 300 GeV,
podemos afirmar que nesta época a sua densidade de energia total é a soma da densidade

de energia de cada espécie na sua forma relativistica
PTotal = ZP%) s (219)

onde indice i representa as espécies de particulas do MP.

Conforme o universo se expande e sua temperatura diminui, algumas espécies de
particulas se tornam nao-relativisticas (o que ocorre quando T" ~ m), neste sentido, a
densidade de energia dessas particulas deixa de evoluir de acordo com pg (radiagdo),
Equagao 2.10, e passa a evoluir de acordo com py, (matéria), Equagao 2.13. Sendo assim,

de uma forma geral podemos representar a densidade de energia do universo como

PTotal — Zpg)_}_ng\j}? (220)
i J

n_n

onde i representa as espécies relativisticas e "j" as espécies nao-relativisticas.

/T ou seja, quando uma

Entretanto, vale notar que pr o< T e py o< T%2 e~
espécie de particula se torna nao-relativistica sua contribuicao para a densidade de energia
do universo se torna desprezivel, pois py; diminui exponencialmente. Podemos entao
aproximar a densidade de energia no inicio do universo prq. pela soma das densidades de
energia das espécies relativisticas naquele periodo (prota =~ pr). Levando em conta que as
espécies de particulas podem evoluir com temperaturas diferentes, mesmo em equilibrio,
podemos escrever pgr em termo da temperatura dos fétons T' como

o= > R+ > oY (2.21)

i=bdsons j=térmions

7T2

:7€TT47
399 (1)
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onde o primeiro termo do somatoério leva em conta todos os bosons e o segundo termo os
férmions, e esta representado na Equagao 2.10 as respectivas densidades de energia. g, (71"
¢ chamado de grau de liberdade energético, o qual leva em conta os graus de liberdade das

particulas relativisticas (m < T') em equilibrio sendo definido como
TN\' 7 Tf)4
(1) =) — =) -, 2.22
9 (T) bgb(T>+8fgf(T (2.22)

onde b e f se referem aos bésons e férmions, respectivamente. Da mesma maneira podemos

aproximar a pressao total pr., pela pressao devido a radiacao

pr = Y PR+ Y P (2.23)
i=bdbsons j=férmions
_ ()T
- 9096 .

De acordo com a Equacao 2.21, a densidade de energia do nosso universo foi
dominada inicialmente por radiacdo, a qual é a base do modelo padrao cosmolégico (para
mais detalhes, ver Apéndice A). Com isso, a taxa com a qual um universo dominado por
radiagdo se expande é dada pelo pardmetro de Hubble (Equacao A.22) levando em conta
a Equagao 2.21

29, T?
Vo0 My,

/1
Mp; =/ —— ~ 24 x 10" GeV 2.25
Pl G X € ( )

é a massa de Planck reduzida.

H

(2.24)

onde

As Equagoes 2.21, 2.22 e 2.23 s6 levam em conta as particulas relativisticas naquele
periodo. Conforme a temperatura do universo diminui e algumas particulas deixam de se
comportar como radiagdo e passam a se comportar como matéria, o valor de g, diminui.
Este fato implica na diminuicao da densidade de energia de radiacao no universo. E para
entendermos melhor o significado de T /T na Equagao 2.22, precisamos entender como

a entropia evolui no inicio do universo.

No universo primordial a entropia S era constante. Aplicando a segunda lei da
termodindmica a um elemento de volume comével V = a3, o qual varia de acordo com a
expansao do universo, obtemos

dsS =d l(p;p)a"’] =d|sa®] =0 (2.26)

onde definimos s como a densidade de entropia.

Utilizando as Equagoes 2.21, 2.23 e 2.26 obtemos a densidade de entropia

272
=" ¢, (TT? 2.2
s 459( )17, (2.27)
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onde g, (T') é chamado de grau de liberdade entrépico e é definido como
M= (Tb>3+7z (Tf)s (2.28)
Js = - 9o T S - gr T ) .

o qual s6 leva em conta apenas as particulas relativisticas, onde f (b) representam os

férmions (bdsons).

T T T - T T T T
107 102 10! 10° 107! 1072 1072 107* 107°

Figura 3 — Evolugao de g, e gs em funcao da temperatura 7' levando em conta as particulas
do MP.

Sendo assim podemos expressar a entropia como

2 2
S=gxd = %gﬁ (T) T3, (2.29)

o que nos leva a conclusio de que S o< g5(T)T>a® permanece constante conforme o universo

se expande. Podemos concluir a partir da equacao acima que T g5 1/3 (T)a™!. Portanto,

L por outro lado quando uma particula se torna

enquanto g, for constante temos T o a~
nao-relativistica e desacopla g, diminui, fazendo com que a temperatura diminua mais
rapido, e a entropia desta particula é transferida para as outras particulas do banho
térmico. O comportamento de g; e g. é representado na Figura 3, onde notamos que

Jgs ~ g a altas temperaturas.

A razao entre a temperatura do banho térmico em dois instantes distintos A e B,

onde assumimos que T4 > Tz, pode ser facilmente obtida a partir da Equacao 2.29

1/3
T _ (Ags (TA)> aa ’ (2.30)
Ty 9 (IB) ap
onde definimos A como g
A=2E 2.31
2 231

Se a entropia S for constante neste periodo teremos A = 1, ou seja a temperatura

/3

s e . . —1 _ o . e~
ird4 diminuir de acordo com T o gs '“a~!. Por outro lado, se existir uma injecdo (aumento)

de entropia no banho térmico, entre os instantes A e B, vamos ter um cenario onde A > 1
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o qual implicara que a temperatura das particulas do banho térmico ira diminuir mais
lentamente (como vamos demonstrar no Capitulo 4). No decorrer deste capitulo vamos

assumir que A = 1, ao menos que mencionemos ao contrario.

Anteriormente vimos que a temperatura das particulas que estao acopladas ao
banho térmico evoluem de acordo com a Equacao 2.30. Entretanto podemos nos questionar:
Como a temperatura das particulas que ja desacoplaram do banho térmico evoluem? Apods
desacoplar a temperatura dessas particulas, como as demais propriedades termodinamicas

intensivas, sofrem um redshift devido a expansao do universo e evoluem de acordo com
a
T=T,-L, (2.32)
a

onde o subindice f se refere ao instante do freeze-out e a equacao acima é valida para
T < Tf.

Agora vamos entender o valor da razao T;/T, na Equagao 2.28. Para exemplificar
este termo vamos assumir a relagdo entre a temperatura dos neutrinos (v) e a dos f6tons
(7) apds o desacoplamento dos elétrons. Quando o neutrino desacopla (o que acontece
aproximadamente a 7'~ 1 MeV) e quando 1 MeV > T > 0.5 MeV apenas os elétrons (e

poésitrons) e os fétons estao em equilibrio térmico. Ou seja,

11

7
Js = gy + g (ge + gé) = ? ) (2-33)

onde g, =2 € gee) = 2.

Apods o desacoplamento do elétron apenas o foton contribui para o gs;. Utilizando a

Equacao 2.30 com A = 1 podemos inferir que
T? 4N a
v () “. (2.34)
T 11 al
onde o indice superior d indica o valor medido no momento do desacoplamento do neutrino.
Usando o fato que apés uma particula desacoplar do banho térmico sua temperatura

evolui de forma separada a do féton, sofrendo apenas um redshift dado pela Equacao 2.32,

podemos escrever a Equacao 2.34 da seguinte forma

T, 4 1/3

esta relacao ¢é valida para T' < 0.5 MeV.

22 N

De acordo com o modelo cosmolégico padrao o universo foi inicialmente dominado
por radiacao. Como a sua temperatura diminui conforme ele se expande, entao no inicio

do universo pouco a pouco as particulas relativisticas que estavam em equilibrio térmico
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entre si iam se tornando nao-relativisticas e deixando o equilibrio térmico, causando a

diminuicao da densidade de energia de radiacao pg.

A quantidade de particulas relativisticas no universo na época da recombinacao
(para mais detalhes sobre o periodo de recombinacao, ver Apéndice A) afeta diretamente
o espectro de poténcia da CMB [36], podendo também trazer implica¢oes severas para as
predi¢oes da BBN [37]. O nimero efetivo de particulas relativisticas N.s; é usualmente
utilizado para quantificar a quantidade de radiacdo no universo, sem levar em conta a
densidade de energia dos f6tons (7). Para entendermos a natureza do parametro Ny,
tomaremos a expressao da densidade de energia de radiacao, dado pela Equacao 2.21, e a

relacao 2.35

2 7 T, TN\ 7 T:\*

PR = 35 gy + ] > 9 (T) + bz: 9i (T) + ] fZ 9i <73> (2.36)
v i=bdsons j=férmions

17 (T,\* 8 Ti\* T:\*
N P L8 (L | f) 2.37
& i 28 ( T ) (; I " 7 i:kéonsg <TV) i jférzmions % (TV ) ( )

7 (T N\

= Py [1 + g (T) Neff‘| ) (238>

onde g, = 2 e definimos o nimero efetivo de particulas relativisticas N.¢s como
1 8 T\ \*
Nepr = 5 Zgu + 5 Z 9i <l> + Z 9j (]) . (2.39)

2 ( v 7 i=Dbobsons TV j=férmions TV
Levando em conta as particulas do Modelo Padrao, apenas os neutrinos ativos v
contribuem para o valor do N.ss no periodo da recombinagao. Considerando a oscilacao
entre os neutrinos e as corregoes radiativas da QED (do inglés: Quantum Electrodynamics)
obtemos NY;; = 3.0440 [38] para os neutrinos do MP, este valor estd de acordo com o
obtido pelo Planck através da CMB N.;p = 2.99 + 0.17 [39]. J& as predicoes da BBN

exigem que N} = 2.86 4 0.15 [40].

e

2.3 Desacoplamento

Uma das formas de explicar a origem das particulas no inicio do universo é através
do desacoplamento térmico. A importancia dessa abordagem vem do sucesso na predigao
da radiacao céosmica de fundo e da Big Bang nucleossintese. Este mecanismo de producao
considera que no inicio do universo todas as particulas do MP interagiam a uma taxa
['=n-0-v (onde n é a densidade de niimero da particula "alvo", o é a se¢do de choque e v a
velocidade da particula) muito maior do que a taxa de expansao do universo H, garantindo
o equilibrio térmico. Conforme o universo se expandia, sua temperatura diminuia até que
' ~ H (para uma dada espécie do MP), neste instante esta espécie deixa o equilibrio

térmico, desacoplando do banho térmico.
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Dois tipos de processos distintos devem ser levados em conta na secao de choque
o presente na expressao da taxa de interagao I': os processos que alteram o niimero de
uma particula (como os processos de aniquilagdo, co-aniquilagdo e decaimento) que sao
responsaveis por garantir o equilibrio quimico; e os processos de espalhamento que sao os
responsaveis por manter o equilibrio cinético. Vamos explicar detalhadamente estes dois

tipos de equilibrio.
Equilibrio Quimico'

Para fins ilustrativos, vamos assumir que para uma particula y o tinico processo
capaz de alterar o seu niimero sao os processos de aniquilagao x + x — M P + M P, onde
MP se refere as particulas do Modelo Padrao e y é a anti-particula de y. Definiremos a
taxa de interacao referente aos processos de aniquilacao de x como I'yy, e vamos admitir
que existiu um periodo em que I',y, > H. Isto significa que o processo x +x — M P+ MP
ocorre a mesma taxa que MP + MP — x + X, ou seja, este processo se encontra em

equilibrio. Um processo em equilibrio é comumente representado por x + x <> M P + MP.

Para os processo de aniquilacao, x se aniquila com sua anti-particula y produzindo
duas particulas do MP no estado final. Portanto neste caso a particula "alvo" sera Y,
se assumirmos que n, = ny € m, = my entao a taxa de interagao serda descrita por
['yx = Ny - Oyx - Uy. Enquanto Iy /H > 1 a densidade de nimero de n,, estd em equilibrio
(ou seja, x é produzido a mesma taxa que se aniquila). O equilibrio quimico garante a
conservagao do potencial quimico Y-, p; = > ; py [41], onde i( f) representa as particulas

do estado inicial (final).

Quando a temperatura do universo diminui a tal ponto que m, ~ T a sua densidade
de niimero n, passa a diminuir exponencialmente (este comportamento é chamado de
supressao de Boltzmann), fazendo com que I'yy diminua rapidamente. Isto ocorre pois
quando m, > T as particulas do banho térmico nao possuem energia suficiente para criar
pares de y (através do processo M P + MP — x + X), € apenas 0 processo inverso ocorre
(x+x — MP + MP) fazendo com que a abundancia de xy diminua rapidamente. A
diminuic¢ao da densidade de ntimero n, cessa quando o universo passa a se expandir a
uma taxa maior do que a taxa de aniquilagdo I'y;/H < 1, e dizemos que x desacoplou
quimicamente do banho térmico. Deste instante em diante a densidade de ntimero n,

permanece constante, sofrendo apenas um redshift devido a expansao do universo.

Equilibrio Cinético?

Garante a conservacdo do potencial quimico }; u; = > py, onde i(f) representa as particulas do
estado inicial (final).

Garante a conservagao da energia » , F; = f E; , onde i(f) representa as particulas do estado inicial
(final).
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Por outro lado, os processos de espalhamento de xy com as particulas do banho
térmico y + M P — x + M P garantem o equilibrio cinético. Vamos denotar a taxa de
interacao para esses processos como I'yyrp = nap - oymp - Uy, onde neste caso a particula
'alvo" sera a particula do MP acoplada ao banho térmico. O equilibrio cinético garante a
conservacao da energia -, F; = >, Iy [41], onde i(f) representa as particulas do estado
inicial (final). Como a energia de uma espécie de particula estd diretamente relacionada a
sua temperatura, de acordo com as Equacoes 2.17 e 2.18, a conservagao da energia implica
que X tem a mesma temperatura das particulas do banho térmico. Quando I'yyp/H < 1
temos o desacoplamento cinético e y evolui com uma temperatura diferente da temperatura

das particulas do banho térmico.

Comumente o desacoplamento quimico ocorre antes do desacoplamento cinético.

Para ilustrar este fato vamos assumir que a particula x esteja inicialmente em equilibrio

cinético e quimico com o banho térmico, e que a se¢ao de choque efetiva de y com as
particulas do MP seja

o~ G T, (2.40)

onde definimos
GeffEC GF, (241)

onde ¢ é um parametro livre que vamos utilizar para ilustrar o que ocorre caso o acoplamento
varia, e Gp ~ 1.16 x 107> GeV ™2 é a constante de Fermi [19]. Caso ¢ = 1, ¢ representard

a secao de choque da interagao eletrofraca [31].

Também vamos assumir o modelo cosmologico padrao, onde o universo € inicialmente
dominado por radiagao, e o parametro de Hubble evolui de acordo com a Equacgao 2.24
T2
H~—. (2.42)
Mp
De acordo com o que foi discutido anteriormente a taxa de aniquilacao e de

espalhamento de x, quando m, ~ T podem ser expressa da seguinte forma

Ly XNy X 0 (2.43)

FxMP Xn, Xo, (244)

onde n,,. e n, se referem a densidade de ntimero nao-relativistica e relativistica, respecti-
vamente. I'y/p tende a depender de n, pois as particulas "alvos" que estao acopladas ao

banho térmico sdo relativisticas.

O comportamento da taxa de aniquilagdo e de espalhamento estao representadas
na Figura 4. A curva azul representa I'yy; e a curva laranja I'yp. O instante em que o
desacoplamento quimico e cinético ocorrem estao bem representados na figura, quando
as curvas cruzam a linha horizontal a qual representa I' ~ H. Observamos que para a

interacao eletrofraca, quando ¢ = 1 (curvas continuas), x desacopla quimicamente primeiro
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10%° L x deixa o equilibrio
cinético
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lﬂ—lﬂ 4
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Figura 4 — Razdo entre a taxa de aniquilagao (espalhamento) I" e o pardmetro de Hubble H,
representado pela curva azul (laranja), para m, =1 GeV. As curvas continuas
(tracejadas) representam ¢ =1 (¢ =1 x 107%).

[42], entretanto quando o acoplamento diminui consideravelmente, ( = 1 x 10™* (curvas
tracejadas), o desacoplamento quimico e cinético tendem a acontecer no mesmo instante,

pois a interacao de x com as particulas do banho térmico se torna mais "fraca'.

Sendo assim, daqui em diante quando mencionarmos que uma particula esta
acoplada ao banho térmico, estaremos nos referindo que a mesma se encontra em equilibrio
quimico e cinético. Ja quando dissermos que a particula se encontra desacoplada, estaremos
nos referindo que ela ja desacoplou quimicamente e termicamente. Além disso, na literatura
é comum utilizar o termo freeze-out para se referir apenas ao desacoplamento quimico da
particula. Este termo faz uma alusao ao fato de que a densidade de niimero n "congela'
neste instante, sofrendo apenas um redshift dai em diante. O cenario em que o acoplamento
quimico nunca existiu é chamado de freeze-in [43], entretanto, ndo iremos aborda-lo neste
trabalho.

2.4 Equacao de Boltzmann

Para entendermos como uma espécie de particula se comporta no inicio do universo
devemos compreender como a sua func¢ao de distribuicao f = f (p#,z#,t) evolui neste

periodo. O evolugao de f é dado através da equagao de Boltzmann [31]

Lif] = C1f], (2.45)

onde L é o operador de Liouville e C' é o operador colisdo, vamos dedicar mais adiante uma
secao para uma discussao mais detalhada do operador colisao. O operador de Liouville é
escrito na sua forma covariante relativistica como

7 0 0

ape’
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onde I'§_ é o simbolo de Christoffel (definido na Equacao A.12) e p® e 2 representam as
componentes do quadrimomento e quadrivetor, respectivamente. Aplicando a métrica de

Robertson-Walker, Equacao A.9, no operador de Liouville, Equacao 2.46 obtemos

A of o of
L = F———pE— 2.47
1 = 5240, 247
onde p = |p]l e E? = p? + m?. E a equagao de Boltzmann se torna:
of . df _ ClIf]
L _Hp=L = ) 2.4
o Yoy E (248)

Como a métrica de Robertson-Walker contém a informagao de que nosso universo
é isotrépico e homogéneo, a funcao de distribuicao f deixa de depender das coordenadas
especiais &, podendo ser descrita como f = f (p,t). As fungoes de distribui¢do no equilibrio

dada na Equacdo 2.4 satisfazem a equacdo de Boltzmann para C [f] = 0.

Com o intuito de compreendermos como a densidade de niimero n de uma espécie
de particula evolui no inicio do universo, devemos solucionar a equacao de Boltzmann para
n. Sendo assim integramos a equacao de Boltzmann no espaco dos momentos e utilizando
a definicdo da densidade de niimero dado pela Equacao 2.1, o lado esquerdo da equacao

de Boltzmann (Equacao 2.48) se torna

9 | [P > 0f | _dn _ g 50f
(27r)3 [ dpat H/dp papl = H47T(2ﬂ_)3 /dpp p (2.49)
_dn _ 9 3£
== H47r(27r)3 p°f|”_ +3Hn
dn

onde utilizamos acima conceitos como integragao por partes e da simetria esférica do
espago dos momentos (dp’ = 4wp?dp). Da segunda para a terceira linha o segundo termo
do lado direito desaparece pois conforme p — +o0o temos que f — 0 exponencialmente. E

portanto a equacgao de Boltzmann para a densidade de nimero toma a seguinte forma

dn B g dp ~
i 3Hn + (27?)3 EC’[f] ) (2.50)

O primeiro termo do lado direito da equagao acima é responsavel pela diminuicao
da densidade de ntimero n devido a expansao do universo. J4 o operador colisao traz
consigo a informacgao das interacoes que tem a capacidade de alterar a densidade de ntimero
da particula (processos de aniquilacao, co-aniquilagao e decaimento). Reenfatizando que

dedicamos mais adiante uma se¢ao deste capitulo para discutir sobre o operador colisao.

Entretanto, podemos escrever a Equagao 2.50 de uma forma mais simples. Para

isto vamos definir a quantidade adimensional

n
=— 2.51
. (251)
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onde s é a densidade de entropia. O parametro Y é chamado de abundancia. Utilizando a
expressao para a densidade de niimero no limite relativistico (ndo-relativistico), Equagao 2.9

(Equagao 2.12), e a expressao da densidade de entropia, Equacao 2.27, obtemos

45 1/2 . 3/2
45 (W) Jers <m) e™T sem>T

4
ya= | 208/ g (T) AT (2.52)
A5C(3) ey sem LT
21t g (T) 7 ’
onde g.ff = g para bdsons e g.rs = 3¢/4 para férmions.
Assumindo o caso mais geral, onde a entropia S nao é constante, teremos
dn day Y dS
+3Hn =s— 2.53
P T (2:53)

Vamos redefinir também a varidvel ¢ para uma variavel adimensional x = m/T,
para isto assumiremos o universo dominado por radiagao, e de acordo com o parametro de

Hubble dado pela Equacao 2.24 podemos concluir que

t:wm)l:( w2g960<T>Aﬂ;pl> :( w2ggeO<T>An;pl) 2 (254

;,/ M,,Z (2.55)

d  H(m)d
dt x dr’
Por questoes de simplicidade vamos assumir daqui para frente que a entropia é constante

(% = 0), entretanto no Capitulo 5 vamos tratar detalhadamente o caso onde a entropia

do sistema varia.

onde vamos definir

e portanto teremos

(2.56)

Entao, podemos reescrever a Equacao 2.50 da seguinte forma:

ay x g dp ~ Y dS

— = : —C|f] — =— 2.57

dx sH (m) (2n)°) E /] S dx’ (2.57)
por questoes de simplicidade neste capitulo iremos considerar fl—s = 0 (entropia constante),

entretanto vamos tratar no Capitulo 5 o caso em que a entropia nao é constante.

2.5 Operador Colisao

Nesta secao vamos voltar nossa atencao para o operador colisao. Como nesta
dissertagdo vamos apenas lidar com processos de aniquilagao e de decaimento, iremos fazer

aqui o tratamento do operador colisdo para esses dois casos. Por fins didaticos vamos
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representar os processos de aniquilacao por 1 + 2 — 3 + 4 e de decaimento por 1 — 2 + 3.

Sendo assim, a evolugao da abundancia da particula 1 é dada por

dYy x g1 dp1

dr  sH (m1) (2m)® clal- (2:38)

Para um processo de aniquilagdo 14+ 2 — 3 + 4, o operador colisao ¢ definido como

dpy
s [TEC 1) = + [ M dMLdTlydIL, (27)* 5° (Py + Py — Py — Pa)
1

X MR samsra fifo (U f5) (L f2) = [M3yacsian fofs U+ f) (LE f)] , (2.59)

onde P; = (E;, p;) representa o quadrimomento e definimos

g9i dpi
(2m)’ 2E;

i = (2.60)

Na Equagao 2.59 f; representa a fung¢ao de distribui¢ao da particula i. O sinal (4)
que multiplica todo o integrando se refere ao tipo de processo que estamos considerando.
Teremos (—) se considerarmos 1+2 — 3+4, pois esse processo contribui para a diminuigao
da quantidade da particula 1, por outro lado, se considerarmos o processo 3 +4 — 1+ 2
teremos o sinal (+) jA que este processo aumenta o nimero da particula 1. No termo
(1 + f;) teremos (+) para bésons e (—) para férmions. J& [M|? representa a média (sob os
spins finais e iniciais) quadratica da amplitude do processo em questao, e vamos admitir
que [M|? leva em conta o fator de simetria Siniciai(finat) = 1/Ninicial(finan)!s Onde Niniciar
(N final) T€presenta o nimero de particulas idénticas no estado inicial (final). No decorrer
desta dissertacdo vamos tratar apenas de interagoes que M|}, 5.4 = [M]3,, 1., sendo
2 =

assim vamos definir | M M3, o504 = IM|314110- Para um processo de 1+2 — 3+4

a média quadratica da amplitude fica definida por

M* = %WP. (2.61)
91929394
E portanto
dp
(291) e / AT, dTT5dTTydTL (27)* 5 (Py + Py — Py — Py)
1

X [MPfifo(L £ f3) (£ fa) = fsfa(LE f1) A £ f2)] . (2.62)

Se uma particula ¢ estd acoplada ao banho térmico entao sua funcao de distribuicao

pode ser representada por

1
W—i—l , Fermi-Dirac
6 1
eq _ 1
[t = BT 1 Bose-Einstein (2.63)
ebill —

e BT Maxwell-Boltzmann
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onde seguimos as Referéncias [44, 45] e assumimos p; ~ 0, por ser um parametro desprezivel
no periodo do universo em que estamos interessados. Como iremos ver adiante a escolha
da utilizacdo de uma das estatisticas acima nao serd definida pela natureza (spin) da

particula em questao, mas sim pela sua energia.

10°

102 4

10! 4

Yo 10°

107! 4

1072 { === Fermi-Dirac
Bose-Einstein
m— Maxiwell-Boltzmann

1073 T T T T
107® 1072 107t 10° 10! 10°
EjT

Figura 5 — Evolucao da funcgao de distribuicao no equilibrio fi? em funcao da varidvel
adimensional E;/T. Onde a curva laranja representa a distribuicdo de Bose-
Einstein, a curva azul a distribui¢ao de Fermi-Dirac e a curva preta a distribuicao
de Maxwell-Boltzmann.

A evolugao das trés Equacoes em 2.63 estao representadas na Figura 5. Vimos na
Equacao 2.17 que a média da energia das particulas relativisticas do banho térmico é maior
que a temperatura (E; > T'). Sendo assim, de acordo com a Figura 5 notamos que para
este regime de energia as particulas (férmions ou bésons) acopladas ao banho térmico se
comportam de acordo com a distribui¢do de Maxwell-Boltzmann (classicamente). Portanto,
podemos e iremos assumir ¢ como sendo a distribuicao de Maxwell-Boltzmann para
qualquer particula relativistica acoplada ao banho térmico (E; > T'), como mostrado aqui
e de acordo com [44, 45], esta é uma boa aproximagao. Em um cendrio nao-relativistico
(E; < T), onde as particulas se encontram em equilibrio, devemos levar em conta o spin

da particula e utilizar ou a distribuicao de Fermi-Dirac ou a de Bose-Einstein.

Se voltarmos agora nossa ateng¢ao para o termo (1 £ f;), assumindo que i esteja
acoplado ao banho térmico obtemos o resultado mostrado na Figura 6. Assim, para uma

particula acoplada ao banho térmico (E; > T') podemos assumir a seguinte aproximagao

(1£f)~1. (2.64)

Para um processo 1+2 — 344, onde as particulas 3 e 4 encontram-se em equilibrio,
o termo f37f;? que aparecerd no operador colisao (Equagao 2.62) poderd ser escrito da
seguinte forma

caped — e (Bs+Bs)/T — o=(BxtE2)/T _ fea geq (2.65)
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Figura 6 — Evolugao do termo (1 £ f{¥) em fun¢ao da varidvel adimensional E;/T. Onde
para a curva laranja consideramos a distribuicao de Bose-Einstein, na curva
azul a distribuicao de Fermi-Dirac e a curva preta a distribuicao de Maxwell-
Boltzmann.

onde utilizamos da conservacao da energia (E; + Ey = E3 + Ey).

Utilizando os resultados obtidos anteriormente podemos reescrever o operador

colisdo (Equagao 2.62) de forma geral para um processo ;i — >7" j como

s [ Pyt =- [T, ooy (S0 S, ) e [ - T
(2.66)

onde assumimos que as particulas do estado final do processo estejam em equilibrio.

2.5.1 Aniquilacao: 1 4+2 <> 3+4

Aqui vamos obter a expressao para o operador colisao para o processo de aniquilagao
142+ 3+ 4. Considerando a Equacao 2.61 e assumindo que as particulas 3 e 4 estao em

equilibrio com o banho térmico, o operador colisdao para a particula 1 é dado por

o dpy dTT, dIT, dlls dTy . 4
—_— = —57,9 / 2m)* 0 (P =Py — P — P
(2m)* /) 2B, i P g g5 m (2m) 0 (Pr+Po =Py = Pu)

< [MP[ fufo = 057 . (2.67)

A secao de choque para um processo 1 +2 — 3+ 4 é

S125 dIls dIT 2
= —— 2 / 2= (21)" 6" (P + P2 — Ps — Py) M ,  (2.68)
(PP = (mymy)? ) 95 9 9192
portanto
dll dIT M?
S1995s [ —==22m) 01 (P + Pa — Py — Pu) M _ 40\/(731 CPo)? = (myma)?.
g3 94 9192

(2.69)
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Utilizando do resultado acima e da definicdo da densidade de nimero, dada pela

Equacao 2.1, podemos escrever a Equacao 2.67 como

dpy ~ o
(297.;)3 2_];0 [fl] - = / (UUMQIIer> [ dnldTZQ — dnlqanq] , (270)

onde utilizamos a Equacao 2.60 e definimos

\/(771 - P2)” — (mamy)®

2.71
;) 2.11)

UMgller =
a qual é chamada de velocidade de Mgller. A velocidade de Mgller torna o produto
UMgller 112 invariante de Lorentz [45].

Portanto a Equacao 2.70 pode ser escrita da seguinte forma

d_» 2 [& €
(;;)3 22}10 [fl] = _<‘7UM¢11er> [ ning — n1qn2q] ) (2-72)

onde a média térmica da secao de choque vezes a velocidade é definida como

[ (ovmglier) dni?dns’

2.
[ dnf?dns? ’ (2.73)

<U UMQller> =

daqui para frente por simplicidade vamos denotar a média térmica da secdo de choque,

definida acima, apenas por (ov).

Vamos voltar agora nossa atengao para os processos de aniquilagdo (onde m; =
ms = m), o qual é de nosso maior interesse neste trabalho, sendo assim a média térmica

da secao de choque fica definida como

1
O = AT RI (I T)

/4: o (s —dm®) VsEi(v/3/T)ds, (2.74)

onde s = (P; + Py)? é a varidvel de Mandelstam e K; é a fungdo de Bessel modificada
do segundo tipo e de ordem . O calculo para obter a Equacao 2.74 estd contida no
Apéndice C.

Por fim, podemos escrever a equagao de Boltzmann para Y; (Equacao 2.57) como

Yy S 2 eqy2
G = "Gy |00 - 07 =

A expressao acima leva em conta apenas os processos de aniquilacdo. Ja os processos
de espalhamento nao sao considerados pois nao contribuem para a variacao do parametro
Y1, dado que este tipo de processo nao tem a capacidade de alterar a densidade de niimero
da particula 1. Por outro lado, os processos de co-aniquilagao contribuem para a variacao
de Y] e devem ser levados em conta na Equacao 2.75, entretanto nao iremos tratar deste

tipo de processo nesta dissertacao, para mais detalhes ver [46].
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2.5.2 Decaimento: 1 — 2+ 3

Para os processos de decaimento 1 — 2 + 3, considerando que as particulas 2 e 3

estejam em equilibrio, a integral do operador colisao sera

g dp: dll; dIl, dIT
@ 1) 2E11 [f1] = = Sfina ?;7;7;( m) 6t (P —Po = P3) IMPP[ f1 — 7] .
(2.76)

Sabendo que a largura de decaimento para um processo 1 — 2 + 3 é dada por

Spinal [ dll3 dll 1 MP
r= / 5 (P — P 2.77
2E, 92 93 (2m" " 2= Ps) 9 (2.77)
e substituindo a Equacao 2.77 na Equacao 2.76, obtemos
91 dpy A
SPLep) = / dI1,2E . 2.78
2o | 5E C Ul = [ f - f (278)
Utilizando a definigdo da densidade de nimero (Equagao 2.1) ficamos com
g1 dpy A e
NG :—/r dny — dnt?) . 2.79
(271')3 2E1 [fl] [ 1 1 ] ( )
Por fim, a Equacao 2.76 pode ser escrita como
g dp o e
5 | 55 CLAl= =) [ —n{7 (2.80)
(2m)
onde [ Tdnes
n@
I = . 2.81
= (281)
Entretanto, (I') pode ser escrito como
m
B (F)
(') =14 (2.82)

K, (ml>
T
onde I'; representa a largura de decaimento da particula 1 no seu referencial de repouso.

A demonstragao de como se obter a Equacao 2.82 esta apresentada no Apéndice C.

Sendo assim, podemos escrever a equacao para a abundancia Y7 (Equagao 2.57),

considerando apenas processos de decaimento, como

v,  z(D)s o

2.6 Reliquia Térmica

Apés este tratamento detalhado do operador colisdo temos a capacidade de com-

preender como a abundancia Y de uma dada particula evolui no inicio do universo. Com
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esta finalidade vamos tomar como exemplo o caso mais simplista, onde apenas os processos
de aniquilagao (2 — 2) contribuem para o operador colisdo de uma particula hipotética

X, candidata a ME. A equagao de Boltzmann (Equacao 2.75) para este caso serd

dy,  xz(ov)s
dx _H(mx) { (

Y2 = (V] (2.84)

A solucao da equacao acima nos possibilita estimar a densidade de reliquia Q?(h2
de x no nosso universo atualmente
0p2 Os 72
mynyh®  my Y\ 'soh

0
p2 = Pxp2 - , (2.85)
Per Per Per

onde o indice 707

indica o valor de tal grandeza medida hoje, p, se refere a densidade
de energia de x, pe = 1.053 x 107°h% GeV cm ™3 é a densidade de energia critica (ver
Apéndice A) e 5 = 2970 cm~® [19] a densidade de entropia do nosso universo hoje. Além
disso, assumimos que y ¢ nao-relativistica hoje, sendo assim p(;( = my n?(. Com o
propoésito de que y represente a ME devemos exigir que Q?(h2 ~ (.12, na Equacao 2.85,
implicando na seguinte condigao para YQ

(2.86)

1 GeV
0 -10
Y0 =~ 4.25 x 10 ( ) .

my

No préximo capitulo vamos utilizar as WIMPs para exemplificar o calculo da

densidade de reliquia de uma particula candidata a matéria escura.
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3 WIMPs

Anteriormente obtemos a equagdao de Boltzmann para a abundéancia Y. Aqui
vamos tratar de uma classe de particulas candidatas a matéria escura muito importante,
as WIMPs (do inglés: Weakly Interacting Massive Particles). Essa classe de particulas
candidatas a matéria escura sao caracterizadas por particulas massivas, com massa ~
O(10 GeV — 100 TeV), que possui interagoes da ordem eletrofraca o ~ O(1072¢ cm?/s).

Como iremos ver, estas caracteristicas conduz a uma densidade de reliquia correta.

Para ilustrar todo este cenario discutido anteriormente, vamos assumir que uma
particula x tenha seu freeze-out apds se tornar nao-relativistica (m, > Ty), sendo Ty a
temperatura de freeze-out. O cenario de um desacoplamento relativistico serd tratado em
detalhes no Capitulo 5. Partindo da condigdo do freeze-out (ny(ov) = H) e utilizando o
parametro de Hubble H ~ T?/Mp; obtemos que

i

ny (Ty) ~ Mp{ov); (3.1)

onde (ov)s representa a média térmica da secao de choque em Ty. Com isso a densidade

de reliquia de x neste caso sera

_myny (T'=Tp) _ my T¢ ny (To)
Per Per Tg) 7

Q) (3.2)

onde Ty = 2.75 K ~ 107* eV ¢é a temperatura da CMB medida hoje. Utilizando o fato que

o redshift da densidade de ntimero é

T
ny(Ty) = nx(To)ﬁ 5 (3.3)
0
entao teremos que
3
0 0 f
Q, , (3.4)

B PchPl <O—U>f
onde utilizamos a Equacao 3.1 e definimos xy = m, /1. Substituindo os valores conhecidos

de Ty, Mp; e p. na equagdo acima, somos conduzidos a

Q) x;107%GeV?

X
Q%Ye 20 (ov)f

(3.5)

onde tomamos %, = 0.2. Como iremos mostrar mais adiante, x; ~ 20 é uma boa
aproximacao para o caso das WIMPs, com m, ~ 100 GeV. A secao de choque que implica
em (ov); = 1078 GeV 2 =~ 10726 cm?® /s corresponde ao das interacdes eletrofraca. Devido
a essa coincidéncia, (ov); ~ 1070 c¢m?3/s ¢ tido como um "valor miraculoso'. Entretanto,

o "milagre das WIMPs" nao é apenas pelo fato de que essa classe de particulas implica na
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densidade de reliquia da ME observada, mas sim pela coincidéncia da sua interagdo com a
da escala eletrofraca, o que permite ser mais facilmente sondada experimentalmente. Vale
salientar que apesar das WIMPs implicarem na densidade de reliquia correta, existem
outras propostas de candidatos a ME que implicam no mesmo feito, por exemplo as
WIMPless [47], a qual recupera a densidade de reliquia da ME para diferentes valores de o

€ My

A 'receita" para obter a densidade de reliquia da matéria escura que utilizamos
implicitamente no caso das WIMPs, nos diz informagoes valiosas sobre os vinculos sobre

m,. Utilizamos que:

« x deve ser uma reliquia fria (z; > 1) e através da Equacgao 3.1 teremos que
(av)j%Mpl > 1 :

e {ov); =107% GeV 2.

Substituindo a segunda condic@o na primeira, concluimos que m, 2 0.1 eV. Entre-
tanto uma matéria escura tao leve estd excluida por afetar diretamente a CMB e a BBN,
tendo que ter um limite inferior para a sua massa de O(MeV) [48], para uma ME fria.
Entretanto, se assumirmos o (ov); das WIMPs igual ao dos neutrinos do MP (interagao
eletrofraca), teremos [31]

(ov); ~ GEmS . (3.6)

Com isso, podemos escrever a densidade de reliquia de y, seguindo a Equacgao 3.5,

da seguinte forma

Qo 10 GeV\?
EN SAR I (3.7)
9599 my
onde tomamos z; ~ 20. O que implica que para o caso das WIMPs devemos ter m, 2

10 GeV, este vinculo é conhecido como limite de Lee-Weinberg [3]. Assim como existe um
limite inferior para a massa das WIMPs, elas também possuem um limite superior. As
WIMPs devem ser mais leves que m, < 120 TeV, com o intuito de néo violar a unitariedade

das ondas parciais [49].

3.0.1 Equacao de Boltzmann — WIMPs

Para entendermos melhor a evolugao da abundancia Y, vamos solucionar a equacao
Boltzmann (Equacao 2.75) numericamente através de um algoritimo em Python com a

utilizacao do pacote Scipy. Primeiramente, reescrevemos a Equacao 2.75 de uma forma

(}%)2 - 1] , (3.8)

mais conveniente para o nosso proposito

x dY, B Iy

v de — H(T)
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onde H (T) = x7*H (my) e I'y = n{? (ov).

Para o caso nao-relativistico a média térmica da se¢ao de choque (ov) pode ser

1

aproximada por uma expansao em série de poténcia de =" = m/T. Para este fim devemos

2

usar s = 4m? + m?v? e expandir cv em poténcias de v? e tomar a média térmica em

seguida [45]
(ov) = {a + bv* + cv* + ..) (3.9)
1
=a+ 2bx_1 + 85cx_2 + ... (3.10)

Sem perda de generalidade podemos assumir que a > b, ¢, ... € como o caso nao-relativistico
implica em valores elevados de z podemos aproximar (ov) a uma constante oy, referente

ao primeiro termo da expansio de série de poténcia acima [50]

(ov) >~ 0y. (3.11)

10°

my = 100.0 GeV’

10724

104

10-4

108,

10-10 4

10-12

— N

1014 z1 By | 3 _z>1
10! 10° 10! 102 103
r=my /T

Figura 7 — Solucao numérica da Equacao 3.8 para uma WIMP com massa m, = 100 GeV
e para trés valores de (ov): 1072° cm?/s (curva vermelha), 1072¢ cm?/s (curva
verde) e 107*"cm?® /s (curva roxa). A evolugdo da abundéncia no equilibrio Y,
é representada pela curva preta.

Na Figura 7 temos a solucao numérica da Equacao 3.8 para diferentes valores de
(ov), para m, = 100 GeV. Onde (ov) = 107?*cm?®/s (curva vermelha), (ov) = 107%cm?/s
(curva verde) e {(ov) = 107%"cm? /s (curva roxa). A curva preta representa a evolucio da
abundancia de x no equilfbrio Y#?. Quando <1 (regido branca) x ainda ¢ relativistica
e se encontra acoplada ao banho térmico (Y, >~ Y ). Conforme o universo se expande
e esfria, y se torna nao-relativistica (x ~ 1). No periodo 1 < x < 23 (regiao azul clara)
X ainda estd acoplada ao banho térmico e Y, segue o valor da abundéncia no equilibrio
Y, entretanto neste perfodo Y o< 2*?e™* diminui exponencialmente como podemos
observar na Figura 7. Isto significa que neste periodo (quando 7' < m,) as particulas do



Capitulo 3. WIMPs 32

banho térmico nao possuem energia suficiente para se aniquilarem e produzir um par de Yy,
ou seja, o processo Y + X <> M P + M P que anteriormente estava em equilibrio, comeca
a deixar o equilibrio e ocorrer em uma tunica direcao y + x — M P 4+ M P. Com isso a

abundancia de y comeca a diminuir exponencialmente, até ocorrer o freeze-out de Y.

Podemos notar que na Figura 7 quando x ~ 23 a curva da abundancia de x deixa
de seguir a curva da abundancia no equilibrio Y7 e se mantém constante, além disso
vemos que (ov) ~ O(107%%cm?/s) conduz a abundéncia correta de y como matéria escura,
como haviamos predito na Equacao 3.5. E podemos concluir também que abundancia
de x apds o seu freeze-out é inversamente proporcional ao valor de (ov), pois quando
(ov) aumenta (diminui) isto implica que o processo x + X — M P + M P cessa mais tarde

(cedo), possibilitando que a abundancia final de x diminua (aumente).

O valor de (ov) esta diretamente relacionado ao acoplamento das interagoes, sendo
assim, se o acoplamento for muito fraco o freeze-out da particula pode ocorrer quando
ela ainda for relativistica. Neste caso, a abundéancia final da particula precisa ser diluida
de tal forma a satisfazer os vinculos da densidade de reliquia da ME. Vamos tratar deste

cenario no préximo capitulo.

Adicionalmente, em um cenario de freeze-in a particula x nao entraria em equilibrio
com as particulas do banho térmico, com isso, a abundancia Y, nao iria acompanhar a
curva da abundancia no equilibrio Y??. Neste cendrio o comportamento da curva de Y,
assim como o seu valor final, ird depender das interagoes levadas em conta em (ov) as

quais a particula esta sujeita.

3.1 Discussao e conclusoes

Neste capitulo exemplificamos o cenario das WIMPs como candidata a matéria
escura fria. Vimos porque (ov) ~ O(1072cm?/s) é tido como um valor "miraculoso’, j&
que implica em Qghz = (0.12 além de ser da mesma ordem da interacao eletrofraca. Fazendo

com que as WIMPs se tornassem umas das principais candidatas a matéria escura.

Desde o inicio desta dissertacao estamos interessados em calcular a densidade de
reliquia de um candidato a ME. Por isso calculamos nesta se¢ao apenas o instante do
desacoplamento quimico (freeze-out). Entretanto, em um cenéario de WIMP o desaco-
plamento cinético ocorre quando 7' ~ O(10 MeV) [42]. Para calcular o desacoplamento
cinético devemos resolver a equagao de Boltzmann (Equacao 2.48) para a temperatura
da particula T, e considerar os processos de espalhamento (responsével por garantir o
equilibrio cinético) no operador colisdo, assim como foi feito em [42]. Entretanto esta

abordagem esta além do escopo desta dissertacgao.

Reenfatizando o que ja havia sido comentado anteriormente, as WIMPs sao co-
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mumente apresentadas como matéria escura fria afim de evitar os problemas no periodo
de formacao de estruturas enderecados a uma matéria escura quente [8]. Entretanto,
ja é sabido atualmente que a matéria escura fria estd relacionada a alguns problemas:
problema do halo concentrado [10] e a formagao do disco galdtico [11]. Por outro lado,
esses problemas podem ser solucionados quando se considera uma matéria escura morna

12, 13].

Uma particula candidata a matéria escura ¢ classificada como morna quando o seu
free-streaming se encontra entre 0.01 Mpc < Apg < 0.1 Mpc como discutido no Apéndice B.
Este valor de free-streaming esta comumente associado a uma particula que tem freeze-out
relativistico e se torna nao-relativistica antes do periodo de igualdade radiagao-matéria
[15] ou ¢é diluida via injecdo de entropia [51]. Este tltimo caso é o foco desta dissertagio e
iremos tratar dele nos capitulos posteriores. A diluicdo é necessaria pois como iremos ver,
um freeze-out relativistico implica diretamente em uma super-producao Qgh2 > (.11 de

matéria escura. Sendo assim, a abundancia Y, precisard ser diluida por um fator D

Y,
Y 5 (3.12)
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4 Decaimento Fora do Equilibrio e Diluicao

Anteriormente tratamos do caso do freeze-out nao-relativistico, utilizando o exemplo
das WIMPs. Entretanto, se assumirmos que a particula y, candidata a matéria escura,
tenha o seu freeze-out relativistico, a sua abundancia apods o freeze-out de acordo com a
Equacao 2.52 sera

o 45¢ (3) 9x

Y (Ty) = 271 45 (T7) (4.1)

A partir das Equacgoes 4.1 e 2.85 podemos obter a densidade de reliquia de x hoje

Qg)(hz _ mXYX(Tf)50h2 1 ~13x 109 mX 1

— 4.2
09, ph? Der 09, zh? GeV g5 (Ty)’ (4.2)

onde utilizamos QY,,h% = 0.12 e g, = 2.

A fim de que x corresponda a totalidade de ME escura observada no nosso uni-
verso hoje (Qh* ~ 0.12), vamos escolher na Equacao 4.2 o melhor conjunto de valores
(my, gs (T')) para este propdsito, sempre respeitando o freeze-out relativistico. g5 ~ 105 é
o maior valor que g; pode assumir quando consideramos as particulas do MP, isto ocorre

quando Ty > 200 GeV . Ficamos portanto com

Q0 p2 105
1.0 x 107X .

(4.3)

Sendo assim, devemos ter m, = 9.0 x 107° GeV = 90.0 eV para que QA% ~ 0.12.

Entretanto, como o foco desta dissertacao é tratar de candidatos a ME fermionicos
(como os neutrinos estéreis), devemos ter em mente que este tipo de candidato a ME deve
ser mais pesado que 2.5 keV [52, 53, 54, 55|, a fim de nao afetar o periodo de formagao de

estruturas. Portanto, tomando m, = 2.5 keV

ah? (25) ( my ) 105 (4.4)
Q% k2 \D/)\25kV/) \ g, (T})) "’ ‘
onde definimos o fator D como um fator de diluicao, devendo ter D = 25 de tal forma a

obter x como a totalidade da ME observada. Normalmente D ~ O (10 — 100) é capaz de

diluir a abundéncia de uma matéria escura leve [56].

Neste capitulo iremos mostrar que o fator de diluicao D esta diretamente relacionado
a variacao da entropia do banho térmico devido ao decaimento de uma particula instavel
¢ apos o seu freeze-out e o freeze-out de x. Iremos ver na secao 4.1 que o decaimento fora
do equilibrio da particula ¢ aumenta a entropia do banho térmico padrao (banho térmico
das particulas do MP) quando o produto final do decaimento termaliza. J& na segao 4.2

vamos relacionar o fator de diluicdo D com esse aumento da entropia.
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4.1 Decaimento Fora do Equilibrio

No Capitulo 2 obtemos a equacao de Boltzmann para a densidade de ntimero.
Entretanto, aqui vamos tratar da variacao da entropia do banho térmico, para isto é
crucial que saibamos como a densidade de energia da particula ¢ e das particulas do banho
térmico evoluem. Sendo assim, na subsec¢ao 4.1.1 vamos obter a equacao de Boltzmann
para a densidade de energia considerando processos fora do equilibrio. Em seguida iremos
mostrar na subsecao 4.1.3 que a entropia das particulas do banho térmico padrao aumenta

quando ¢ decai nessas particulas e as mesmas termalizam [57].

Se a particula ¢ tem o seu freeze-out relativistico em Ty e decai apds se tornar
nao-relativistica entdo ela pode dominar a densidade de energia do universo na forma de

matéria. Para mostrarmos isto, vamos tomar a densidade de nimero de ¢ em T

3¢(3)
¢ 42

17, (4.5)

n¢:g

onde a mesma permanece constante apés o freeze-out, sofrendo apenas um redshift devido
a expansao do universo. Por outro lado, quando ¢ se torna nao-relativistico, sua densidade
de energia é dada por p, = mgne(Ty). E de acordo com o modelo cosmolégico padrao
a densidade de energia do nosso universo foi dominada inicialmente pela densidade de

energia de radiagao

7.‘.2

PR = ge(T)%T4 - (4.6)

Portanto, a razao entre a densidade de energia da particula ¢ apds se tornar

nao-relativistica e a densidade de energia de radiacao é

p—¢o<a><m¢. (4.7)

PR

O que a expressao acima nos informa é que a densidade de energia (ps) de uma
particula que desacopla relativisticamente e se torna nao-relativistica em seguida diminui
mais lentamente do que a densidade de energia de radiacao (pg), portanto p,; pode dominar
a densidade de energia do universo caso ¢ viva o suficiente para isto. Tal comportamento
entre as duas densidades de energia s6 é possivel pois assumimos que o freeze-out de
¢ ocorre quando ele ainda ¢é relativistico. Entretanto, o mesmo nao acontece para um
freeze-out ndo-relativistico, pois neste caso a densidade de energia p, o< (myT)*2e~me/T

diminui exponencialmente.

Antecipamos este resultado pois iremos ver na subsecao 4.1.5 que a densidade de
energia da particula ¢ deve dominar a densidade de energia do universo na sua forma
de matéria antes de decair, para que tenhamos um aumento significativo da entropia do
banho térmico padrao. Com isso ja vamos admitir aqui que a particula ¢ tem seu freeze-out

relativistico e decai apenas apos se tornar nao-relativistica.
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4.1.1 Equacao do Fluido

A evolugao da densidade de energia p de um sistema em equilibrio é dada por [31]
p+3H (p+p)=0, (4.8)

onde p é a pressao e H é o pardametro de Hubble.

Entretanto, estamos lidando agora com decaimento fora do equilibrio, sendo assim,
devemos obter a equacao de Boltzmann para a densidade de energia. Para isto tomamos
a equagao de Boltzmann (Equagdo 2.48), multiplicamos ambos os lados por E % @ )3 e em

seguida integramos no espago dos momentos

~H; g /d
Ondeﬁ: (ﬁmaﬁyaﬁz)7 p= |ﬁ|7 dﬁE dpmdpydpz e b= \/]52 + m?2.

Vale lembrar que a energia F depende explicitamente apenas do momento p,

(4.9)

portanto a energia comuta com a derivada temporal no primeiro termo do lado esquerdo da

expressao acima. E utilizando da defini¢ao da densidade de energia dada pela Equacao 2.2

p= Gt | EO @), (4.10)

podemos escrever a Equacao 4.9 como

(4.11)

Onde o segundo termo do lado esquerdo da equagao acima sera
/dﬁ Epg = 47r/dp Epgg (4.12)
op dp
—47r/dp Epf —347r/dpp2Ef 47T/dppf—

:—3/dpEf /dp f,

e da segunda para a terceira linha, o segundo termo desaparece pois conforme p — 400

temos que f — 0 exponencialmente. Além disso, utilizamos na Equacao 4.12 o fato que

dE  p
— == 4.13
o F (4.13)
Por fim, usando a definicao da pressao, dada pela Equagao 2.3
2
g p ~
= — d 4.14
p= o | 5p /D (4.14)



Capitulo 4. Decaimento Fora do Equilibrio e Dilui¢do 37

e substituindo a Equacao 4.12 na Equacao 4.11, obtemos a equacao de Boltzmann para a

densidade de energia

p 3 (pt) = s a5 27 (4.15)

onde p = % p para radiagdo e p = 0 para matéria

p+4Hp = C’éf (radiagao)
5 (4.16)
p+3Hp = (2i)3 /dp Eéf] (matéria) .

Sabemos que no inicio do universo o banho térmico padrao é composto por varias
espécies de particulas em equilibrio entre si. Para cada espécie de particula existe uma
equagao de densidade de energia associada, como as particulas que compoem o banho

térmico padrao sao relativisticas, as n equacgoes associadas a cada uma das n espécies sao

pr+4Hp, = (91

(4.17)

. Gn L Clfa)
L AHp, = /d R .

Entretanto, se definirmos o campo pr = >_7 | p; poderemos resumir as n equagoes
acima como

pr+4Hpp = Z/dﬁz E; E[jf] : (4.18)
i=1 (

onde essa equacao corresponde a densidade de energia do banho térmico padrao.

De acordo com o nosso cenario o tinico processo que devemos levar em conta no
operador colisao da equacao de Boltzmann para pr e py € o decaimento da particula ¢.
Por simplicidade, vamos aqui s6 obter o operador colisao para pg, entretanto o operador

colisao para pg pode ser obtido facilmente de forma analoga.

De modo a generalizar nossa abordagem, vamos assumir que dentre todos os
canais de decaimento possiveis para ¢, apenas uma fragao deles tem em seu produto
final particulas que termalizam com o banho térmico padrao. Vamos definir a largura de
decaimento dos canais que termalizam 'z e que nao-termalizam I' 7 com o banho térmico

padrao da seguinte forma

I‘T—ZF (0> X+Y +2) (4.19)
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onde o somatério é referente aos N (M) canais de decaimento possiveis de ¢ que termalizam
(ndo-termalizam). X (X), Y (Y) e Z (Z) representam particulas que termalizam (néo-
termalizam) com o banho térmico padrao. Vamos assumir que as particulas que nao-
termalizam com o banho térmico padrao se acoplem a um setor escondido, contribuindo
para a densidade de energia p deste setor. Além disso, admitiremos que o produto final do

decaimento ¢ relativistico e termaliza instantaneamente [57].

Prosseguindo, podemos agora escrever o operador colisdo (Equacao 2.59) para a

particula X produzida pelo decaimento ¢ — X +Y + 7

gx [ dpx
(2m)® ) Ex

FEEXC[fx] = & [ dllydllxdllydll; (2m)* 6" (Py — Px — Py = P7) E

M3 xiyvszts Wﬁmwfxfyfz} . (4.20)

onde j& assumimos (1 + f) ~ 1 como discutimos na sec¢ao 2.5 (ver Figura 6).

Como ¢ s6 decai depois de se tornar nao-relativistico (mg > T'). Neste periodo as
particulas do banho térmico padrao nao possuem energia suficiente para produzir ¢, sendo

assim, o processo X + Y + Z — ¢ esta impossibilitado de ocorrer, e ficamos com

QX

di
/ DX B O fx] = / dIL,dl Iy dIl; (27)* 6% (Py — Px — Py — Py) Ex
{|M|é—>X+Y+Zf¢]- (4-21)

Vale ressaltar que estamos obtendo o operador colisao apenas da particula X,
entretanto, para o mesmo decaimento ¢ — X + Y + Z teremos um operador colisao
associado a particula Y e outro a particula Z. O operador colisdo de Y e Z serdao analogos

ao do X, dado pela Equacao 4.21

gy [ dpy
(2m)* ) Ey

WY g G fy] ~ / dlLydllx Iy dIL, (27)" 64 (Py — Px — Py — Py) By

M3 xivizfs] » (422)

9z dpz
(2m)* ) Eg

FLEC1f7] = [ dlydlixdllydll, (27)* 6" (Py — Px — Py — P5)
[|ﬂ|3¢—>X+Y+Zf¢] . (4.23)

Como vimos na Equacao 4.18, a densidade de energia do banho térmico padrao é
a soma da densidade de energia de cada espécie que o compoe, devemos entao somar as
Equacoes 4.21, 4.22 e 4.23

i dp; A
2 (Qi)s %EZC [fi] = / 4l dllydll; (27)* 64 (Py — Px — Py — Pz) E
i=XY,Z i

Um@%Xﬂqzﬁ} , (4.24)
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onde utilizamos a conservagao da energia Fy = Ex + By + L.

E a partir da defini¢do da largura de decaimento (Equagao 2.77) podemos escrever

a equacao acima como

Gi clpZ 9s .
i:)%;’,z (2m)’ B Clfl = () /dp¢E¢P(E¢)f¢a (4.25)

onde I'(Ey) representa a largura de decaimento da particula ¢. Por fim, solucionamos a

equacao acima como

/ dI,2E2T(E,) fy = (4.26)

0 By T(Ey) fo

( oo [ el
L(E)Es

mg
=T'(mgy) pg ,

n¢ me

onde utilizamos do fato que de acordo com a Equacao 2.77 T'(Ey) Ey ! portanto
I'(Ey)E, é uma constante e pode sair do integrando. I'(m,) representa a largura de

decaimento da particula ¢ no seu referencial de centro de massa.

Repetindo o raciocinio desenvolvido anteriormente para todos os canais de de-
caimento de ¢ que termalizam, definido na Equacao 4.19, podemos obter a equacgao de
Boltzmann para a densidade de energia das particulas do banho térmico padrao (Equa-

¢ao 4.18) considerando o decaimento fora do equilibrio da particula ¢

De forma andloga ao que fizermos para obter a equagao de Boltzmann para pg,

repetimos para obter p e py

dpy dpy | ,Pe Ly py

3Hpy, = —T 3 — __%Fe
ar o 0o da Ha'
dpr dpr PR L'y ps

4H = BRI —— 4+ 4= = BRp—=-—= 4.28
dt+ PR Tlepy, = da+ T, ( )
dp dp r
%P L 4Hp = BRyrTups, L +4p — BRys 2%

dt da H a
onde I'y = I'r + I'yr € a largura de decaimento total da particula ¢ e BRy = I'p/I'y

(BRnt = I'n7/T) representa o branching ratio dos canais que termalizam (nao- termahzam)

com o banho térmico padrao. Também utilizamos a transformacao de variaveis 7, = aH - d

Podemos escrever a equacao diferencial de ¢ acima, da seguinte forma

jt (a’ps) = =T (a°ps) . (4.29)
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cuja solucao é

a\"3% _
po= ol () et (430)

onde o indice "A" indica o valor medido em algum momento anterior ao decaimento de ¢.

Concluimos assim que a particula ¢ decai exponencialmente.

4.1.2 Cosmologia n3o-padrio

De acordo com o modelo cosmolégico padrao o universo foi dominado inicialmente
por radiagao. Entretanto, vamos mostrar aqui que para ocorrer uma producao significa-
tiva de entropia via um decaimento fora do equilibrio a dindmica do universo se altera
naturalmente [58], conduzindo a uma cosmologia nao-padrao, pois como ja antecipamos
ps deve dominar a densidade de energia do universo na sua forma nao-relativistica antes
de decair. Existe na literatura alguns trabalhos que utilizam uma cosmologia nao-padrao
semelhante para viabilizar outros tipos de particulas candidatas a ME, como o caso dos

axions [59] ou de uma matéria escura produzida via freeze-in [60].

Para ilustrar o nosso cendrio, iremos assumir que a particula instavel ¢ esta ini-
cialmente acoplada ao banho térmico padrao e tem seu freeze-out relativistico a uma
temperatura Ty. Apds o seu freeze-out, ¢ se torna nao-relativistica em 7;, passando a domi-
nar a evolucao do universo na forma de matéria em 7T;. Como ¢ decai exponencialmente
(de acordo com a Equacao 4.30) vamos admitir que ela comega a decair em Tpp (Produgao
de Entropia, abreviado: PE) e o seu decaimento cessa em Try (do inglés: Reheating [57],
abreviado RH).

Vamos admitir por simplicidade que pr > p durante todo o periodo, e BRy ~ 1
para que o aumento da entropia seja relevante. Na época anterior ao freeze-out da particula
¢ e antes da mesma se tornar nao-relativistica, o universo é dominado por radiacao e o

parametro de Hubble evolui de acordo com a Equacao 2.24

n2g.(T) T?
Hgp =\| ——— 4.31
fb 90  Mp (4.31)
A partir do instante em que ¢ se torna nao-relativistica (em T;) a densidade
de energia do universo deixa de ser dominada apenas por radiacdo e passa a receber a
contribuicao da densidade de energia de ¢. Sendo assim, a densidade de energia do universo

tem a contribuicao de trés componentes: pg, p e ps. Entretanto podemos aproxima-la por

P pr+ py, (4.32)

onde desprezamos p, e p, representa a densidade de energia de ¢ na sua forma nao-

relativistica.

Conforme o universo se expande, p, comeca a dominar a densidade de energia do

universo a uma dada temperatura T);. Neste periodo o parametro de Hubble evolui de
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acordo com
Po
Hy = 4.33
M 3M2, (4.33)

para mais detalhes ver a Equacao A.22.

Apés o freeze-out (em tf) da particula ¢ a sua energia no universo permanece

constante, portanto podemos representar a sua densidade de energia em qualquer instante

" apds o freeze-out como py(t') = py(ty) (a((tf ))) Com isso, o valor da densidade de energia

de ¢ no instante em que ela comega a dominar a evolucao do universo pode ser representado

por

() )
G [a 1% ()2’/T 3
Po = Py ( " ) =@5=m ne 159 gs(T)T (4.34)

se refere a medida no instante 7T; e s representa a densidade de entropia,

onde o indice

dada pela Equagéo 2.27. Consideramos acima que como ¢ é nao-relativistico em 7T;, entao

pf;) = mqm . Sendo assim podemos escrever a Equacao 4.33 como

amyYS" g(T) (T \*?

HM(T):HRD(TRH)$ 3Twsr ge(TRH)

TRH

onde utilizamos a Equacao 4.31.

Quando a particula ¢ comeca a decair, o periodo em que o universo é dominado por
matéria termina (em Tpg), iniciando o periodo de producao de entropia. De acordo com a

Equacao 4.30 a particula ¢ decai exponencialmente. Devido ao comportamento exponencial

d(p¢,a
da

tpp e try representam o instante quando a temperatura do universo é Tpp e Tgry,

do decaimento, podemos assumir que ~ ( [58] no intervalo tpp <t < tgy, onde

respectivamente. Vamos mostrar mais adiante que esta aproximacao é valida. Neste
periodo a entropia e a densidade de energia de radiacao deixam de ser constantes e passam
a aumentar. Com isto em mente podemos escrever a equacao diferencial para pg, dado

pela Equacao 4.28, como

4
d<dea Lo VBMD, (o) (@O)) a2, (4.36)
a

onde assumimos BR; ~ 1 e cuja primitiva ¢é
2 7 i /2 _
PR = g\/gMPngb (pé)(a( ))3) a 3/2 . (437)

Finalmente, utilizando da equagao acima junto com a defini¢ao de pr (Equagao 2.21)

o parametro de Hubble no periodo de produgao de entropia (PE) pode ser escrito como

@) ()3 2
P Pe (a®) 5 1 ™ 4
H / =2 T ge(T)T*. 4.38
PE=ABMZ, T\ 3MZad | 23MET, 307 (T) (4.38)

O decaimento da particula ¢ cessa em Txy e o universo volta a ser dominado

por radiacao, a expressao para a temperatura de reheating pode ser obtida através da
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relagdo I'y = kHpp(Try), o pardmetro x surge do fato que a particula ¢ nao decai
instantaneamente em Ty, entretanto nao existe um consenso sobre o valor de x podendo-
se encontrar trabalhos com k ~ 1 [57, 61] e k = 3 [62, 63].

Como estamos lidando com uma variagao do parametro de Hubble entre os diferentes

periodos do universo, isto requer a continuidade do parametro de Hubble

Hrp(Tn) = Hyr(Tr)
Hu(Tpg) = Hop(Tpg) (4.39)
Hpg(Tru) = Hrp(Tru) ,

esta condicao de continuidade ird impor o valor de k.

A fim de fazer o estudo da continuidade do parametro de Hubble discutido acima,

vamos reescrever a Equacao 4.38 da seguinte forma

Hp(T) =HRD<TRH>Zigj;;2) () - (4.40)

E de forma a garantir a continuidade de Hpg(Try) = Hrp(Trr), obtemos x = g [58].

Agora, com o intuito discutir a continuidade do pardmetro de Hubble entre as
demais fases do universo, vamos antecipar a expressao do parametro de diluicado D que

iremos obter na secao 4.2 '
4mgY,?
D = =e7e )
3 Tru

Com isso em mente e utilizando as Equagoes 4.35 e 4.31, a igualdade Hgp(Th) = Hur(Thr)

(4.41)

implica em
_ 9e(Th) T
9s(Tar) T

(4.42)

E por fim, utilizando as Equagoes 4.35 e 4.40, a continuidade de Hy (Tpg) =

Hpg(Tpg) implicara em

Tpp _ (Dgs@pE)ge(TRH))“ (4.43)

Tru 92(Try)

Agora, utilizando o valor de k = g obtido anteriormente e a condicao para a

temperatura de reheating I'y = Kk Hpp(Tgry), obtemos

1/4

90
Trir = | 7= JMpLy. (4.44)

(5) 729e(Trir)

Quando necessario nesta dissertagao iremos utilizar k = g [58], pois como foi mostrado

este valor garante a continuidade do parametro de Hubble.
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4.1.3 Injecao de Entropia

Com BRr =~ 1 a particula ¢ decai majoritariamente em particulas que entram em
equilibrio com as particulas do banho térmico padrao (termalizam com o banho térmico
padrao), sendo assim é de se esperar que o decaimento aumente a densidade de energia desse
setor. Com isso, nesta subse¢do vamos descrever como esse aumento da energia implica no
aumento da entropia banho térmico padrao. Vale ressaltar que como o setor escondido se
encontra desacoplado do banho térmico padrao, eles evoluem com temperaturas distintas
T (banho térmico padrao) e T' (banho térmico do setor escondido). Este fato implica que a
entropia do banho térmico padrao S evolui diferentemente da entropia do setor escondido

S. A discussao que iremos fazer aqui também se aplica ao setor escondido.

Quando ¢ decai sua energia é transferida para as particulas do MP acopladas ao
banho térmico. Como existe um aumento da energia das particulas do banho térmico
padrao, ¢ de se esperar que através da segunda lei da termodindmica a entropia do banho

térmico também aumente [57]

dQ)
T )
onde dS representa a variacao da entropia devido a variacao de calor d@) do sistema. De

s = (4.45)

acordo com a primeira lei da termodinamica, a variacao de calor de um sistema é dada
por

dQ = dE + pdV | (4.46)

onde dE representa a variagao da energia do sistema (banho térmico padrao), p a pressao
e dV a variacao do volume. Assumindo que estamos em um referencial comével, teremos
dV = 0. Recaimos entao no caso d@Q = dFE, onde dQ = d(BRrpya®).

Sendo assim, utilizando p, dado pela Equacao 4.30, ficamos com [51, 1, 58]

dS . ld(BRTp¢CL3) N ﬁ _ BRTF¢p¢a3

— = 4.4
a T dt dt T (4.47)

onde por simplicidade daqui para frente nao vamos nos preocupar com o fator BRyp, ja
que assumimos BRpr ~ 1.

Com o intuito de solucionarmos a equacao acima, podemos representar a tempera-

tura T em funcao da entropia S a partir da Equacao 2.29

T = SY3a72(T)7Y/3, (4.48)
onde,
272
T)=""g.(T). 4.49
AT) = Sogu(T) (4.49)

Com isso podemos reescrever a Equagao 4.47 como

S = pyTgaz(T) 7135713 (4.50)
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onde S significa a derivada temporal de S. E a densidade de energia do banho térmico

evolui da seguinte forma

w2 , A S 3
=—q.(TT" = —g.(T)a™ : 4.51
= T = T (55 ) (4.51)

Observamos que a densidade de energia de radiacdo pode aumentar quando a
entropia S aumenta, entretanto é um equivoco afirmar isto, pois pr sempre decresce

4

proporcional a a=*, como iremos ver mais adiante a densidade de energia de radiacao

diminui mais lentamente quando a entropia aumenta.

4.1.4 Abordagem Analitica

Para obtermos como a entropia varia quando consideramos o decaimento fora do
equilibrio, vamos solucionar analiticamente a Equacao 4.50. Integrando-a de algum periodo

muito antes de ¢ decair (em t4), mas apds se tornar nao-relativistico, até algum periodo

depois do seu decaimento (em algum instante ¢ > F;l, onde tomamos t = i)
3/4
4 Y(A)m¢ 1 t a ’
A=|14220 | Ay et (e 4.52
+ 3 TA Z(T)1/3 ta Z( ) au ( ) ) ( )

onde Y¢(A) =Y,(Ta), A =5/Ss e asx = a(ts). Com o intuito de observarmos como a
densidade de energia de radiagao pr evolui mediante o aumento da entropia, dado pela

Equacao 4.52, substituimos este ultimo resultado na Equacao 4.51

I

30

—e Tt (1, t)] . (4.53)

Desenvolvendo o termo I temos

g 2T e TN

] = 30 (TA>ge(TA)aA aA4 [Z(TA) (TA) S;;| (454)
_ a ) gl) (1))

=on(T) () %am<arn> ’ (4.55)

repetindo o mesmo processo para o termo II, concluimos que
_ —4/3
a 4%av<an>4
T) = pu(T () +
pR( ) pR( A) ge(TA) Z(TA)

po(Ta) <;:> - 9e(T)gs(T) /3 /t gS(T)1/3ie—F¢t’d(F¢t’) . (4.56)

ta as
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Notamos que as Equacoes 4.52 e 4.56 sao representadas como a soma de dois
termos. Se nao houvesse o decaimento terfamos A = 1, o qual é representado pelo primeiro
termo do lado direito da Equacgao 4.52. Isto nos faz concluir que o segundo termo do lado
direito da Equacao 4.52 se refere ao aumento da entropia devido ao decaimento. O mesmo
acontece com a densidade de energia do banho térmico, representada pela Equacgao 4.56, o
primeiro termo do lado direito representa o redshift da densidade de energia do instante
T4 até um instante posterior ao decaimento 7', entretanto, o segundo termo do lado direito
representa a contribuicao da densidade de energia de ¢, devido ao decaimento. Sendo

assim podemos representar as Equagoes 4.52 e 4.56 de uma forma mais intuitiva como

A
pr=p + pif (4.57)
S =8W 4 3g@ (4.58)

onde o indice superior "" ("(®)") significa uma medida no tempo anterior (posterior) ao

decaimento.

Antes de prosseguirmos com a solucao analitica, vamos solucionar grosseiramente
a integral na Equacao 4.52 a fim de obtermos algumas pistas sobre o comportamento

de S e pr. Consideremos agora um periodo t4 < t' < ¢t muito antes do decaimento de ¢

1/3

(I'yt’ < 1), onde e 1ot ~ 1 e assumimos que g,(7T)"/? ~ constante neste perfodo, sendo

assim temos [57]

, (T 1/3
/ gS(T)1/3a(:e_F¢t d(0yt) ~ -2 9o (4.59)

aa 1+d ’

d 1
onde utilizamos o fato que a (t) [31] (d = 5 seo universo for dominado por radiacao
A

e d = 2 se for dominado por matéria).

Substituindo a Equacao 4.59 na Equacao 4.56 podemos obter facilmente que

p%) x a~3/?, enquanto que ,0%1) o a~*. Como o decaimento de ¢ ocorre quando p, domina

a densidade de energia do universo (p, > pg), vai existir um perfiodo em que pg) éo

termo dominante em pg. Utilizando a Equacao 4.51 temos S o p:;/4a3

ps > pr teremos S p%’)a?’ x a'®8. O que implica que de acordo com a Equacao 4.48

—3/8

, ou seja, quando
a temperatura T passa diminuir mais lentamente T o a=>/°. Ou seja, no periodo de
producao de entropia a temperatura do banho térmico nao aumenta, mas diminui mais

lentamente.

Prosseguindo com o nosso objetivo de obter uma aproximacao analitica das Equagoes

4.52 e 4.56 vamos definir o seguinte conjunto de novas variaveis

(A)

o _a P o & o F¢
.T:Ft, = —, P = Ty H = e Tp=—. 460
ot y=o00 o * T /3Mp * = kH, (4.60)
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Com isso, reescrevemos as Equacgoes 4.52 e 4.56 em func¢ao das novas variaveis

—4/3 x’
A) 4 Ye z — — —z
Jr= fz(g ) Y 497 <ZA> + y 49@95 4/3/0 dx gsl/?’ye ) (4.61)
4Y( 'm
A =14 3T, ¢ 9 —1/3/ g B3ye " d (4.62)

onde tomamos o limite de integracao inferior igual a zero pois assumimos que x4 < 1.

Antes de ¢ decair, a sua densidade de energia domina a densidade de energia do
universo o que ird implicar em um aumento significativo da entropia e da densidade de
energia de radiacio, sendo assim podemos esperar que S(® > S (pg?) > p( )) e com
isso desprezar o primeiro termo das duas equagoes acima, os quais representam os valores

de S e pg iniciais (antes do decaimento),

fro = yiggr P Y da gtPye (4.63)
( )m —
AY3 ~ %YTA ¢ 1/3 fo 3ye=ady .

Seguindo o mesmo raciocinio, como p, domina a densidade de energia do universo

antes do decaimento, entao o parametro de Hubble evolui de acordo com

Py + P(d))

VBMp

onde py ¢ dado pela Equacao 4.30. Com o intuito de resolvermos a integral na Equacao 4.63,

(4.64)

precisamos expressar y de uma forma mais conveniente. Para isto vamos tomar o pardametro

de Hubble (Equagao 4.64) escrito em func¢ao das novas variaveis

. o 1/2
z ~ x|y e 4 g Py /0 g/ 3ye‘”“’dx1 , (4.65)

onde tomamos g, ~ gs. O primeiro termo se refere a densidade de energia da particula ¢
(Equagao 4.30) e o segundo termo se refere a fr, Equacao 4.63. Para simplificarmos mais

ainda a expressao acima, vamos definir uma nova variavel
2/3
w = 93¢/ v, (4.66)

de tal forma a eliminar a dependéncia de x,. Com isto podemos escrever a Equacao 4.65
como
" o 1/2
— = |we™ + g;l/3w_4/ g;/gwe_xdx] . (4.67)
w 0

Se assumirmos que durante o periodo de decaimento g, é aproximadamente cons-

tante, s6 precisaremos de uma expressao para w para resolvermos a integral. De acordo
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com [57] podemos obter w através das condigoes de contorno impostas naturalmente pela

Equacao 4.67

W=, = I'Z/gy‘tzm = 3735/3, (4.68)
< =4 =T4. (4.69)
w t=ta Y t=ta

Uma solucao para w que satisfaca as condigdes de contorno acima é

w = (3255)2/3 . (4.70)

Sendo assim

/ g;/?’ye’xdx =
0

= xz/3/0 g;/:}we’“dx

2/3 (3 213 roo 2/3
=y () / g3 ()3 e da (4.71)
2 0

2/3
_.2/3 3 —1/3 5
=0 (5) w0 (3).

onde g, representa o valor médio de g; no periodo em que ¢ decai. I' (%) ~ (.9 é a fungao

Gamma

I'(z) = /OOO v* e dx . (4.72)

Portanto, substituindo o resultado da Equacao 4.71 na Equacao 4.62, obtemos que

4/373/4

_ (A)
axewnd (Y (5 (2)" (mo¥y®) ™

4.73
3\2 3)\3 (MpT'g)*? ’ (4.73)

onde escrevemos a temperatura 7' em funcao da entropia, de acordo com a Equacao 4.48.
Assumindo que a producgao de entropia é muito maior que a entropia inicial, podemos
aproximar a equacao acima da seguinte forma
NA
A~ 1.07g AR 2 (4.74)

SA A /Mplr¢ ’
(4)

onde N, d()A) =ng X a®. A expressdao acima traz uma informagao muito relevante sobre
a injecao de entropia, pois nos mostra que a entropia apds o decaimento da particula
S = S, A independe da entropia inicial do banho térmico, dependendo s6 da massa da

particula my, do nimero de particulas NV, d()A) e da largura de decaimento I'y.

Como ¢ decai exponencialmente, admitimos que ele comeca a decair em Tpg € 0

seu decaimento cessa em Try, assim como fizemos anteriormente. Podemos obter Ty
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através das Equacgoes 4.48 e 4.74

Trn = (2(Trn))*Siia(s/Ty) ™!
A
= 13469, /0 (o)
ST a(k/Ty) (MpLy)'/6

= 1.94/1_1/29;11%/;;\/]\413111(1) s

onde gs rir = gs(Trm) € tomamos que G, gy ~ gs.ra, além de utilizarmos a4 /a(t) = (ta/t)?

(4.75)

et = ﬁ A equacao acima se aproxima da Equacgao 4.44, para k = % e ge =~ gs. Portanto,
Iy = gH rp(Try) é uma boa condigdo para obtermos a temperatura de reheating quando
BRT ~ 1.

A partir da Equacao 4.75 podemos reescrever a Equacao 4.74 de uma forma que

serd muito util mais adiante
m¢Y(A)
A~2—22 (4.76)
Tru

onde assumimos que s,rH = 9s,RH-

4.1.5 Abordagem Numérica

Nesta secao vamos solucionar numericamente o conjunto de equagoes diferenciais

acopladas
d
% = —3Hps —Typy (4.77)
dpr
— = —4H r
o PrR + Lgpe
ds _ pglea’
dt T

onde py € a densidade de energia da particula ¢ nao-relativistica, pr representa a densidade
de energia do banho térmico padrao e S a sua entropia. Por simplicidade assumimos que

todo produto final do decaimento da particula ¢ termaliza com o banho térmico padrao.

Para obter a solugao numérica nés utilizamos a funcao Odeint do Python a qual é
baseada na livraria Odepack escrita em Fortran. E com o propésito do cdédigo funcionar
perfeitamente (sem apresentar erros) nés redefinimos os campos pg € py € a varidavel t.
O conjunto de Equagdes 4.77 sera resolvido em fungido da nova varidvel A = a X Tgry. E

como pg o< a~? (pois py = mgny) € pr o< a~* definimos 0s novos campos

_ peA’
~ Try '’

P R = prA*. (4.78)

Com isso o parametro de Hubble serda dado por

1 Trir\>
H@@::¢$wm(‘4) VAG 1 R. (4.79)
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De acordo com os novos campos, podemos escrever o conjunto de Equagoes 4.77

em funcao da nova variavel A como

i @ T,
iA = AT (4.80)
dRr _ d Ly

dA ~  H(A)

dS  ®Try Ty

dA A T H(A)

As condigoes iniciais para a resolu¢ao do sistema de equagoes diferenciais serao
dadas pelo modelo inflacionario. Para isto devemos resolver o conjunto de Equacoes 4.80
para o inflaton. De acordo com [58], teremos como condigoes iniciais R; = 1790 e S; = 897,
para a temperatura de reheating do inflaton Té’}f = 7.0 x 10% GeV. As condicoes iniciais

R; e 5; sao validas para qualquer instante apoés Try; -

Através da Equacao 4.78, a condicao inicial para o campo P serd dada por

Yy (Ty)Simyg

o, = (4.81)

Tri

onde Yy(Ty) ~ 0.004, de acordo com a Equacao 2.52, levando em conta que ¢ tem o
seu freeze-out ainda relativistico. A condic¢ao inicial de ® s6 é valida quando ¢ for nao-
relativistico (T > mg). Com isso, de acordo com a Equacdo 4.48 (T « S*3a~') podemos
escrever

T = 2(T) 3SY3 A Tpy (4.82)

e assim obter a condicao inicial para A, que represente o instante em que ¢ seja nao-

relativistico

2(my) 38 P Ty
m¢ '

A = (4.83)

A Figura 8 mostra a evolucao de T' (curva vermelha), p, (curva azul), S (curva
amarela) e pr (curva preta) apds solucionarmos as Equagoes 4.80. Podemos notar que no
periodo antes de ¢ comegar a decair (antes de Tpg) a entropia permanece constante, ja
a temperatura decresce proporcional a a~!. Em T); a densidade de energia de ¢ comeca
a dominar a densidade de energia do universo, e tem seu decaimento iniciado em Tpg.
O aumento da entropia faz com que a temperatura do banho térmico diminua mais

lentamente T o a~3/8

, como haviamos discutido. Também observamos que pr comeca a
aumentar apés Tpg, ja que a densidade de energia de ¢ é transferida para as particulas do
banho térmico. A particula ¢ decai totalmente em TRy e o universo volta a ser dominado

por radiacao. Apods o término do decaimento de ¢ a entropia volta a ser constante.
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pr x a*

10 1073 107 10! 103
A=ax TRH

Figura 8 — Evolu¢ao do conjunto de Equacoes 4.80 escrita em funcao dos campos p,(azul),
pr(preto), S (amarelo) e T (vermelho). Para m, = 100 GeV e I'y = 1.0 x
10722 GeV.

4.2 Diluicao

Nesta se¢ao vamos mostrar que o decaimento fora do equilibrio da particula ¢ dilui
a abundancia, por um fator D, de uma particula y que ja tenha desacoplado do banho

térmico
Yx (Tf )

D )
onde assumimos que y ¢ um candidato a matéria escura super-produzido.

Yy (To) = (4.84)

Este é um resultado extremamente importante, pois permite que candidatos a ME
super-produzidos no inicio do universo se tornem viaveis teoricamente. No Capitulo 5
vamos tratar de um desses casos, onde um neutrino estéril candidato a matéria escura leve

é super-produzido no inicio do universo e diluido em seguida.

Para entendermos esse mecanismo vamos retornar ao conjunto de equacoes acopla-
das

po = —3Hpy —Typs (4.85)
pr=—4Hpr+Typy ,

1
H = —=——\/ps + PR
V3Mp, ¢

onde pg4 representa a densidade de energia da particula instavel ¢ nao-relativistica, pr ¢ a
densidade de energia do banho térmico padrao e H representa o parametro de Hubble.
Assim como fizemos anteriormente, ja partiremos do pressuposto de que ¢ tem seu freeze-
out ainda relativistico, e decai apds dominar a densidade de energia do universo na sua

forma nao-relativistica.

Vamos assumir que em um instante ¢y < F;l, muito antes de ¢ decair, a densidade

de energia de ¢ domina a densidade de energia do universo, de tal forma que assumiremos
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como condicao inicial para o sistema de equagoes acopladas [62]

ps(to) = poo, pr(to) =0e a(to) =ao. (4.86)

Agora vamos tomar o seguinte conjunto de novas variaveis

a? a
r=tly, o= ng\/[%l : = ngw%l . (4.87)
Este novo conjunto de varidveis implica em
dd
e -, (4.88)
(j;; =ad,
ZZ:;%(I%+ﬂ4R.
A primeira equacao acima nos conduz ao decaimento exponencial de ¢
P = Pye~(@720) (4.89)
com isso a equacgao para R se torna
Ccli]j = adge”(@720) (4.90)
E fécil ver que quando & — oo teremos que % — 0, ou seja,
R(t = 00) =71y, (4.91)

onde ry ¢ uma constante.

Agora voltemos nossa atencao para o problema. Nosso intuito é provar que se o
aumento da entropia acontecer apds o freeze-out de y entao sua abundancia (e consequente-
mente sua densidade de reliquia) diminui, podendo concordar com os dados experimentais

Q,h? ~ 0.11. Sendo assim, a abundéncia de x hoje pode ser expressa como

" ne o
Yx(t—>oo):?x(t—>oo):3—);4%(t—>oo). (4.92)

Pr
< 3/4
Como pp o« T* entdo pR/ x T3 e sabendo que s o< T? podemos reescrever a

abundancia de x hoje como

n p3/4
n@%@:%wém)i. (4.93)

Pr
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Utilizando das redefini¢des dos campos 4.87 temos

n, & p3/4
Y, (t = 00) = ?IR3/4 (t — o) F¢Mpl%, (4.94)

n, @ P

:p—zR?)M (t — o0) F¢MPIT7
o 3/4

= k67(%7%0) (t — OO) 3;)4 F¢Mpl

Pe Ty

3

Ny .0 a (I) 3/4
— M (t — OO) 3/4 F¢MPl pR

poo (&)’ 7

<I> 3/4

= TLX (t — t()) F¢MplpR

Po Tf

A partir da defini¢ao de pr (Equagdo 2.21), da temperatura de reheating (Equa-
¢ao 4.75) e da densidade de entropia s (Equacao 2.27), podemos escrever a equagao para

Y, (t = o0) (Equagao 4.94) como

2N 35/4
Volt = 00) = X (o 1) o \f T~ (4.95)
Po
O valor da razao
O
Ty

foi obtido numericamente, onde este valor independe do valor de ®y admitido no calculo

numeérico.

Com isso podemos reescrever a abundancia de x hoje da seguinte forma

Y,
Y, (t — 00) = g" , (4.97)

onde tomamos a definicdo nao-relativistica do campo ps (ps = mgn,) € D é o fator de
diluicdo definido como
Yso
D=1. 3mj‘f 80 (4.98)

RH
onde assumimos kK = 5/2 e Y representa a abundancia de ¢ hoje, assumindo que a
mesma nao tivesse decaido. Vale notar que o fator de diluicdo D é aproximadamente A,

Equacao 4.76.

4.3 Discussao e conclusoes

Neste capitulo tratamos do caso do decaimento fora do equilibrio de uma particula

¢. Vimos que se o produto final do decaimento termalizar com as particulas do banho
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térmico padrao, entao a entropia deste setor ird aumentar por um fator A. Por este
motivo exigimos inicialmente que BRy ~ 1, de tal forma que o aumento da entropia fosse

significante.

Também foi possivel relacionar o aumento da entropia A com a capacidade de
diluir a abundéancia de uma particula x, por um fator D, que ja tenha desacoplado do
banho térmico padrao. Se x for uma particula candidata a matéria escura leve, onde
my ~ O(1 keV) precisamos de D ~ O(10 —100) [56] a fim de obter a densidade de reliquia
correta para y. Para obtermos um valor de D dessa ordem, é necessario que a particula ¢
satisfaca alguns critérios: freeze-out relativistico, ¢ deve decair ap6s dominar a densidade
de energia do universo na forma de matéria e que grande parte do produto final do seu

decaimento termalize com o banho térmico padrao (BRr ~ 1).

Esses critérios implicam naturalmente em uma cosmologia nao padrao, como
discutimos na subsecao 4.1.2, ja que a densidade de energia do universo é dominada por
diferentes componentes antes de ¢ decair. Observamos que inicialmente temos um periodo
dominado pela radiacdo das particulas do banho térmico padrao, seguido por um periodo
dominado pela densidade de energia da particula ¢ na sua forma nao-relativistica a qual
comeca a decair aumentando a entropia e a densidade de energia do banho térmico padrao,

e por fim em Try o universo volta a ser dominado por radiagao.

Como a particula ¢ deve decair principalmente nas particulas do MP o valor de
Try nao pode ser muito baixo, a fim de evitar problemas com as predi¢coes da BBN. Se a
particula ¢ decair apenas nos neutrinos do MP, esses devem termalizar totalmente. Caso
contrario a taxa de expansao do universo se altera significativamente trazendo drésticas
consequéncias para a producao dos elementos leves no periodo da BBN, a fim de evitar este
problema devemos assumir Try 2 4.1 MeV [64, 65, 66]. Por outro lado se ¢ decair também
em hédrons a temperatura de reheating deve ser Try 2 4 MeV —5 MeV [65]. O decaimento
de ¢ a baixas temperaturas nos neutrinos ativos também pode trazer graves implicacoes
no valor do Ny no periodo da recombinacao, sendo assim deve-se ter Ty 2 4.7 MeV

(64, 67] de tal forma que os neutrinos termalizem completamente antes da recombinagao.
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5 Mecanismo de Diluicao em uma Extensao
do Modelo Padrao

Neste capitulo vamos apresentar de forma mais concreta tudo aquilo que discutimos
até agora sobre o mecanismo de dilui¢ao. Onde iremos aqui reproduzir detalhadamente o
trabalho [1].

Apesar do sucesso do modelo padrao, o mesmo nao contém uma particula capaz de
explicar a natureza da matéria escura. Por este motivo iremos utilizar aqui como exemplo
uma extensao do MP baseado na simetria de gauge SU(3)c x SU(3), x U(1)x (abreviado
por 331). Vamos focar mais precisamente no 331vg [68, 69], o qual apresenta neutrinos de

majorana de mao direita vg no mesmo multipleto dos neutrinos ativos [70]

Y
Ll = l 5 (51)

(mr)©

onde [ = e, u, T representam as trés geracoes. Como o objetivo deste capitulo e desta
dissertacao é tratar do mecanismo de dilui¢do via injecao de entropia, ndo vamos nos
aprofundar nos detalhes do modelo. Para mais detalhes sobre o modelo e o mecanismo
de geracao de massa dessas particulas, ver [1]. Apenas apresentaremos os fatos relevantes

para o nosso proposito.

O setor de gauge do modelo 331vg é formado pelos bdsons do modelo padrao,
A, Z ¢ W*, além de mais cinco outros bésons W=, U°, U e Z’, onde tais mediadores
estao associados aos nove geradores do grupo SU(3), x U(1)x [71]. Como iremos mostrar
mais adiante os neutrinos de mao direita nao interagem via nenhum boéson do MP, sendo
assim iremos chama-los de neutrinos estéreis. Todas as interacoes do 331vg podem ser
encontradas em [72]. Além disso, para evitar qualquer confusdo com a notagao vamos

daqui em diante representar os neutrinos de mao direta por IV;.

Vamos assumir a hierarquia de massa my, << my, < my,, onde o neutrino estéril
mais leve N; é estével [70] e portanto candidato a matéria escura. Vamos mostrar que Ny é
super-produzido no inicio do universo, necessitando ter sua abundancia diluida. E os seus
parceiros mais pesados (N3 e N3) sdo instdveis e portanto decaem diluindo a abundéncia
de Nj. Por questoes de simplicidade vamos assumir que N3 é muito pesado de tal forma
que o seu freeze-out ocorre apos ele se tornar nao-relativistico. Como vimos anteriormente,

neste caso N3 nao produz entropia suficiente e nossa abordagem se resume apenas a Ns.
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Ni f; NL - l; NL vy NJ
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Figura 9 — Processos que contribuem para o freeze-out de N; onde f representa o férmion
carregado do modelo padrao e [ representa o lépton carregado com 7,7 = 1,2, 3.

5.1 Interacoes

Aqui iremos apresentar as interagoes envolvendo os neutrinos estéreis, em func¢ao
dos auto-estados de sabor da teoria, onde v, = (v, v, , V)7 representa os auto-estados de
sabor dos neutrinos ativos e N, = (N&, NY | NY)T dos neutrinos estéreis. Para simplificar
ainda mais a nossa abordagem, vamos assumir que os N’s nao se misturam. Portanto, as

interagoes entre os neutrinos estéreis e as particulas do MP sao:

g — ’
EW/ - _WNLV‘U‘ZLW/‘—F + H.C. (52)
g _
Lo = —%yLWNLU[j + H.c. (5.3)
g [(1-25}) 2C% 1w
Ly — Uyt — ———— |NY'N| | Z
2Cw (\/3—45% ,/3—45%[ |
J (3 4CE) +75) 12, (5.4)

4Cw\ 3 — 452,

onde Cy = cos(bw) e Sy = sin(fy) com Oy sendo o dngulo de Weinberg, | = (e, i, 7)
_ 8GpMZ,
€ g= NG)

As interagoes envolvendo os quarks do modelo padrao sao:

_ g \/3_45%77 m / g 2<1_Si2/V>* n /
‘CZ’ = _2C 3 [UL’)/ ’LLL] le — 20 5 [tL’}/ tL] ZM
W W /3 — 45y,
V3 — 4S5, ) 2(1—5%) - ,
J Y ldtd] 7, - 2 (1= Sw) by 7, (5.5)

20w 3 - 20w, 3_452,

T

¢ a constante de acoplamento da interagao eletrofraca (SU(2).) do MP [71].

onde u = (u, )l ed=(d, s).

Os diagramas de Feynman de todas essas interagoes, estao dispostos na Figura 9.
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Figura 10 — Razao entre a taxa de interacao I' = n(ov) e o pardmetro de Hubble H
para N; (amarelo) e Ny (vermelho) em funcao do inverso da temperatura. O
painel da esquerda se refere a my» = 1.0 x 10° GeV e o painel da direita, a
my» = 1.0 X 10" GeV. A linha tracejada horizontal representa I'/H = 1. As
linhas verticais tracejadas indicam T'=my e T = T}.

5.2 Producao Térmica

Sendo N; o neutrino estéril mais leve, e o candidato a matéria escura, vamos
verificar nesta se¢ao sob quais condigoes N; e Ny termalizam com o banho térmico de
acordo com as interagoes discutidas anteriormente. Isto ocorre quando a taxa de interacao
[y, (T) é maior que a taxa de expansao do universo H(T') em alguma época T no inicio
do universo

T, (T) > H(T). (5.6)

Devido a hierarquia das massas assumida (my, < my, < my,), 0s processos de co-
aniquilagao se tornam irrelevantes, devido a diferenga entre as massas dos neutrinos
estéreis [73], sendo assim, iremos considerar sé os processos de aniquila¢ao para o célculo
de T N; (T)

A taxa com que N; se aniquila é dada por I'y,(T') = ny,(ov), onde a média térmica
da secao de choque é dada pela Equacao 2.74

1

) = S TR/ T)

/4:% o (s — 4m3,) VKL(V/3/T)ds (5.7)

Para o calculo da média térmica da secao de choque, implementamos as interacoes
no CalcHep [71] onde foi possivel obter as amplitudes das intera¢oes mostradas na Figura 9
através da sua integragao com o software Mathematica, e consequentemente foi possivel
obter a se¢ao de choque o. Com isso calculamos (ov) (Equacao 5.7) numericamente por

meio da livraria de integragao numérica CUBA [74], escrita em C++.
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Na Figura 10 podemos ver a razao entre a taxa de aniquilacao de Ny (em amarelo)
e de Ny (em vermelho) e a taxa de Hubble, para um universo dominado por radiagao,
em fungao do inverso da temperatura para my» = 1.0 x 105 GeV (painel da esquerda) e
my = 1.0 x 10'° GeV (painel da direita). Onde consideramos os processos mostrados na
Figura 9. Como podemos observar na Figura 10, a temperatura de freeze-out T} aumenta
com a massa do mediador e notamos no estudo da razao I'/H que para my» 2> 1.0 x 101¢
GeV as particulas N; e Ny ndo termalizam mais, caracterizando o cenario de freeze-in,
o qual ndo é do nosso interesse no momento. E de acordo com [72] vamos assumir que
my = myo =~ 0.72 X mz. O pico observado na Figura 10, correspondente ao maximo

valor da razao I'/H, que ocorre quando os bdsons de gauge sao produzidos on-shell.

As massas de N1, Ny e W’ na Figura 10 foram escolhidas proximas aos valores
que recuperam a densidade de reliquia correta para NN;, como iremos mostrar adiante.
Podemos observar na figura que N; e Ny tem o seu freeze-out no mesmo instante, devido
a similaridade das suas interagoes, com Ty ~ 1.0 x 10°> GeV para my» = 1.0 x 10° GeV
(no painel da esquerda) e Ty ~ 2.2 x 10® GeV para my» = 1.0 x 10'® GeV (no painel da
direita). Sendo assim, tanto N; quanto N, tem o seu freeze-out relativistico para esses
valores de massa. Observamos também na Figura 10 que quando as massas de Ny e Ny
aumentam, a supressao de Boltzmann (a qual ocorre quando m ~ T') tende a acontecer

mais cedo.

Levando em conta todos os processos relevantes para o freeze-out de Ny e No,
calculamos suas respectivas se¢oes de choque com o auxilio do CalcHep [71] e obtemos

que a taxa de aniquilacao é dada por

n(0v) = ?g(ﬁjg%r)él (%)4(64_8(23/)2) ’ (5:8)

onde consideramos ny, na sua forma relativistica (Equacao 2.9) e my ~ 80.39 GeV

representa a massa do boson de gauge W do modelo padrao.

Consequentemente conseguimos obter uma expressao aproximada para a tempera-

tura de freeze-out, de acordo com a condicao I'y, (1) = H(T})

Mo \ 4/3

T, = 1.7 (W) GM5(Ty) MeV . (5.9)
my

Com isso podemos concluir que tanto /N; quanto Ny serdao produzidos termicamente

e com isso Np, por ser estavel, é um candidato a matéria escura. Nas proximas segoes

vamos voltar nossa atenc¢ao para obter a densidade de reliquia correta para N; compor a

totalidade de matéria escura.
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5.3 Freeze-out relativistico

Ja que Nj tem seu freeze-out relativistico, a sua densidade de reliquia sera dada

Q% h2 20N\ [ my, 105
00, o2 (D) (2 0 ke\/) ' (5.10)
ME . 9s (Ty)

Nesta abordagem estamos interessados em um candidato a matéria escura leve, e para um

pela Equacao 4.4

~Y

neutrino estéril produzido termicamente sua massa deve ser my, 2 2.0 keV [52].

Como haviamos discutido anteriormente, uma particula candidata a ME que tem
seu freeze-out relativistico necessita ser diluida via um decaimento fora do equilibrio. Neste
caso vamos considerar o decaimento fora do equilibrio do N;. Como assumimos que o
N3 sera pesado o suficiente de tal forma a ter o seu freeze-out nao-relativistico, podemos

desconsidera-lo da nossa abordagem por nao injetar uma quantidade de entropia relevante.

5.4 Producao Nao-Térmica

Como discutimos anteriormente, quando o produto final do decaimento de Ns
termaliza, a entropia das particulas do banho térmico aumenta. Entretanto, no modelo
331vg o Ny produz inevitavelmente N; no estado final [70]. Como o Ny deve decair apds o
freeze-out de Ny, o Ny produzido via decaimento do N, deve ser considerado como uma
producgao nao-térmica, ja que nao termaliza mais. Com isso a densidade de reliquia final
de N; terd uma contribuicao do freeze-out relativistico (térmica) e outra do decaimento
do Ny (nao-térmica):

Q% h? = Q% n° + QY 1 . (5.11)
térmica néo-térmica

Afim de simplificar e ao mesmo tempo generalizar nossa abordagem, vamos para-
metrizar a largura de decaimento total de N, em termos da sua largura de decaimento em
Ny, TG

Tn, = (14 )Tt (5.12)

A . . 1 N , . ~
O parametro adimensional v = 3, 'y, / ng;) contém todos os outros canais que nao
produzem Nj no estado final. Nem todos os estados finais do decaimento de N, termaliza,
entretanto vamos assumir por simplicidade que o parametro « apenas se refere aos canais

que irao termalizar.
O valor de F%\gl) no limite my, , Migptons <K My, <K My, serd [70]
2

G md mé
N
FfN;) = Tnvyopeny + Tvgsvveny = W;m?\b <mgvv/ + ﬂg) . (5.13)
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5.5 Equacoes acopladas dos neutrinos estereis

Aqui nesta secado vamos encontrar a densidade de reliquia final para o nosso
candidato a matéria escura, o neutrino estéril /V; na escala de keV. O freeze-out relativistico
de N7 e N,, assim como a produc¢ao nao-térmica de N; devido ao decaimento fora
do equilibrio de N5, podem ser obtidos solucionando a equacao de Boltzmann para a
abundancia de N; e Ny, dado pela Equacao 2.57, onde o operador colisao representa as

interacoes que as particulas estao sujeitas

dY’N1 . RNl(a7YN17YN2) YN1 dS

de ~ sH(a S da
(5.14)

dYNz _ RN2(CL7YN1’YN2) i YN2§

da s H(a) a S da’

O freeze-out relativistico e a produgao nao-térmica estao contidas no primeiro termo do
lado direito das Equacoes em 5.14, enquanto que o segundo termo é responsavel pela

diluicao da abundancia devido ao decaimento de Ns.

Ry, e Ry, sao definidos como sendo as taxas de reagao, as quais contém todos os
processos que podem mudar o nimero de N; e Ny em um elemento de volume comével.
Para isso nos teremos as seguintes contribuicoes:

(ca) (1) Yy

RN1 ~ _52<O'U>N1N1 (Y]%I — (YVN1 ) ) + 5 <F > YN2 YNl (jq)

Yy,
2 2 (yle)? () vy
RN2 ~ —5 <UU>N2N2 (YN2 — (YNZ ) ) — 5 <F > YvN2 YN1 Y(sq)

Ny

(5.15)

—as (DY) (Ya, = YAS”)

Os termos proporcionais a (ov)y,n, representam os canais de aniquilagdo nos
léptons do MP, os quais sao os processos mais relevantes, e suas reagoes inversas. Nos

podemos representar (ov)y,n, como a soma dos canais que contribuem para ele

<UU>NiNi = <JU>N1'N¢%65 + <O—U>NiNi*>H/7« + <0-’U>NiNi‘>T77' + <UU>N¢Ni%VeZ7e + (516)

<UU>N2'NZ'%V#VL + <0'U>N¢N¢azxfu; .

Os demais termos na Equacao 5.15 se referem ao decaimento de Ns.

Com o propésito de injetar uma quantidade significante de entropia no banho
térmico, Ny precisa viver suficientemente para dominar a densidade de energia do universo.
E veremos mais adiante que N, satisfaz tal condi¢ao para o conjunto de pardmetros que

estudaremos. O parametro de Hubble serda dado por sua forma mais geral por

\/IOR +pN2 )

NCIT (5.17)
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Desde o periodo em que N, comeca a dominar a densidade de energia do universo
T;, até o periodo em que ele decai totalmente Ty, o universo foi dominado por matéria.
A temperatura do universo quando Ny cessa o seu decaimento é

52 i/
Tru = <729e(TRH)> \/ I'ny Mpy (5.18)

Com o intuito de nao prejudicar as predi¢oes da BBN [65], n6s devemos garantir
que Try 2 4 MeV. Isto garante que Ny decaia antes do desacoplamento dos neutrinos

ativos e todos os léptons do MP produzidos no decaimento termalizam.

Como discutimos anteriormente a variacao da entropia devido ao decaimento de

Ny é dada por
ds FNQ pNza(t)z
da TH T (5.19)

onde fr representa a fragdo de particulas que termalizam no banho térmico [75, 51],

para mais detalhes ver a Equacao 4.47. A fracdo fyr do produto do decaimento que nao
termaliza ird contribuir para a componente de particulas relativisticas que ja desacoplaram

do banho térmico (contribuindo para AN,ss # 0).
E portanto conveniente escrever a densidade de energia de No em funcéo de fr e
Inr
Ir
pn, = |f - BR(Ny — peNy) + ff - BR(Nz = vveNy) + BR(Ny — outros) | -px,+
InT

[leVT  BR(N> — peN1) + fyp - BR(N; — VuVeNl)} PNz

(5.20)

onde BR(Ny — outros) = 1/(1 + 1/a) (ver Equagao 5.12) é o branching ratio de todos os

canais de decaimento que nao contém N; no estado final.

Ja que Ty > Try, o N; produzido via decaimento nao ird mais termalizar. Por isto
que tal contribuicao é tida como nao-térmica. Por outro lado, para temperaturas acima de
4 MeV todos os léptons do MP produzidos via decaimento do N, sao capazes de termalizar.

E facil ver entdo que fh = f% = 2/3 enquanto que fhy = fX%p = 1/3, de tal forma que

a+2/3

Jr = 14+«
21

NT — 1+Oé

Por fim, ja que py, € pr evoluem de forma nao trivial durante a evolugao de Ny e

Ns, o conjunto de Equagoes 5.14 deve ser resolvido junto com as seguintes equacoes de
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Boltzmann:
dpn,
% + 3HpN2 = _pNZFNZ
dp (5.22)
d7tR +4Hpr = pn,I'n,

onde pg representa a densidade de energia de radiagao (considerando tanto a radiagao do

banho térmico como a que nao estd termalizada).

5.6 Resultados Numéricos

Nos resolvemos numericamente o conjunto de Equagoes 5.14, 5.17, 5.19 e 5.22. Por

conveniéncia numérica, nés redefinimos o fator de escala por A = aTgrpy, a densidade de

3
. a
energia de Ny por @y, = p:][,V;H

e a densidade de energia de radiacdo por ®r = pra®.

Com relagio as condigoes iniciais, em A = A <1 (o real valor de A’ nio altera
o resultado), os campos de N; e Ny seguem seus valores no equilibrio. O freeze-out dos
neutrinos estéreis ocorrem quando eles ainda sao relativisticos, durante o periodo de
radiacdo. De Al até o momento quando N, se torna nao-relativistico, em A = Ayg,
nao existe nenhuma producao de entropia e nés apenas precisamos resolver o conjunto
de Equacgoes 5.14 sem o ultimo termo. Neste caso o parametro de Hubble é o usual,
H o< T?/Mpy.

Para A > Ang, nés consideramos o conjunto completo das equagoes. Nos seguimos
a referéncia [58] e assumimos o modelo inflacionario que se da a uma temperatura de
reheating de Ty ~ 7 x 10" GeV, o que implica em ST = SNE ~ 897 e &L, = ONE ~ 1790.

Em Ang, ambos Yy, e Yy, sao dados por

45¢(3) gn,
YU (Ty) = L 5.23
Ja que neste periodo N, é nao-relativistico, nés temos que
N SNR
NI = mp,Yu, (Tf)Ti : (5.24)
RH

Na Figura 11 nds apresentamos a evolugao do conjunto de Equacoes 5.14, 5.19, e
5.22 para a = 0,10 e 100 (curvas continuas, tracejadas e pontilhadas, respectivamente).
No quadro da esquerda da Figura 11 nés mostramos a solugao completa para Yy, (curva
azul) e Yy, (curva vermelha), assim como a solugao para Yy, sem a contribuigdo nao
térmica, Y™ (curva amarela). No quadro da direita nés mostramos a solucdo para a
entropia S (curva rosa) e para as quantidades py,a* (curva vermelha) e pra’ (curva verde)
e nds conseguimos observar que quando N, se torna nao-relativistico (em Ayg, como
mostrado na figura) a densidade de energia de radiagao ainda é maior que a densidade de

energia de N,. Entretanto, a razao entre a densidade de energia nao-relativistica de Ny e
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Figura 11 — Evolugao das equagoes acopladas 5.14, 5.19, e 5.22 para o = 0, 10, 100 (curvas
continuas, tracejadas e pontilhadas, respectivamente). Quadro da esquerda:
Evolugao total (contribuigdo térmica e nao térmica) Yy, (azul), s6 a contribui-
¢ao térmica V4™ (amarela) ¢ Yy, (vermelha). Quadro da direita: Curvas
da entropia S (rosa), py, X a* (vermelha) e pg x a* (verde), também mostra
como o valor de A muda conforme nés aumentamos o (A = 100,41 e 14, para
respectivo «).

a densidade de energia de radiagdo evoluem de acordo com py,/pr X a X my,, entao py,
consegue dominar a densidade de energia de radiagao do universo se Ny viver o suficiente,
como mostrado na Figura 11. O decaimento completo de Ny corresponde na Figura 11 a

diminuigao abrupta de Yy, no quadro da esquerda (ou py, no quadro da direita).

Nos conseguimos observar no quadro da direita da Figura 11 que quando N, decai
completamente, a entropia aumenta por um fator A e, conforme esperado, se mantém
constante antes e depois do decaimento de N,. O aumento da entropia dilui a abundancia
de Np, conforme tinhamos discutido, e nés podemos observar este comportamento na
evolucao de Yy, (curva azul) no quadro da esquerda da Figura 11. Quando N, decai

completamente, a injecao de entropia cessa e Yy,, S e pra* voltam a ser contantes.

Como mostrado na Figura 11 o parametro livre o tem um papel importante na
diluicdo de Nj. Ingenuamente poderiamos esperar que a diluicdo aumentasse com «, ja
que mais canais iriam termalizar. Entretanto, ja que I'y, aumenta com ¢, isso faz com que
N, decaia mais cedo, de tal forma que ele nao consiga dominar a densidade de energia do
universo por um longo tempo para injetar uma quantidade significante de entropia. Nos
podemos observar este comportamento no quadro da direita da Figura 11: quando o = 0
(curvas continuas), py, > pr por muito mais tempo e injeta mais entropia (A = 100) do
que quando nés tomamos « = 10% (curvas pontilhadas) e obtemos A = 14. Como a injecio
de entropia (parametrizada por A) é responsavel por diluir Ny, isto explica por que o valor

final de Yy, é maior conforme nés aumentamos a.

O parametro livre o tem também um importante papel na contribuicao da com-
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ponente nao-térmica da abundancia de N;. Como mostrado no quadro da esquerda da
Figura 11 existe uma lacuna entre Yy, (contribuicdo térmica mais nao-térmica) e ¥ygmica
(apenas a contribuigao térmica) a qual significa que o N7 produzido via decaimento de Ny
é responsavel por aumentar a abundancia de Ny de Yﬁérmica para Yy,. Nos conseguimos
observar que esta lacuna diminui conforme nés aumentamos «. Este comportamento é
explicado pelo fato de que quando a aumenta, ele permite que N, decaia em outras
particulas além de N;. De acordo com nossos célculos, para a = 10? nés teremos que a con-
tribuicdo nao-térmica serd aproximadamente 1%, enquanto que para o = 0 a contribuicao

nao-térmica serd aproximadamente de 50%.

5.7 Espaco de parametros permitido

Nesta se¢do nés iremos obter os vinculos sobre o espago de pardmetros (my, my, ),

que torna N7 produzido através do freeze-out relativistico e diluido através do decaimento

e Ny um candidato a matéria escura. Na Figura 12 nés apresentamos esses vinculos para
de N didat t Na F 12 t 1

a =0 (curva continua) e aw = 100 (curva tracejada).

Nosso primeiro vinculo é sob a temperatura de reheating, dado pela Equacao 5.18,
o qual ¢é a temperatura logo apos o decaimento de N,. Como noés ja tinhamos discutido, No
deve decair antes do desacoplamento dos neutrinos ativos a fim de evitar problemas com
as predi¢oes da BBN, com isso nos devemos garantir que Try = 4 MeV. Na Figura 12 a
regiao em rosa esta excluida pois ela se refere a Ty < 4 MeV. Como Try \/FTVQ e 'y,
aumenta com «, este vinculo nos da um limite superior ao valor de my+, o qual aumenta

conforme aumentamos c.

Como nos discutimos anteriormente, Ny precisa desacoplar relativistico para pro-
duzir entropia suficiente a fim de diluir NV;. Este critério exclui toda a regiao verde na
Figura 12, onde my, > T+ com T dado pela Equacao 5.9. Este vinculo independe do pa-
rdmetro «. Finalmente, o LHC vincula a massa do mediador my» 2 3 TeV [76, 77, 78, 79],

¢ indicado pela regiao em azul.

A densidade de reliquia correta de N hoje, Qy,h? ~ 0.12, vinculada pelo satélite

Planck [39], demanda que

(5.25)

Y9 ~425x 107 (1 kev) .
mn,

Com o proposito de levar em conta as contribuicoes térmica mais a ndo-térmica, nés
encontramos Yy, resolvendo a Equacao 5.14 numericamente. Para isto nés desenvolvemos
um algoritmo em Python o qual procura os valores de my, e my» que obedecem a
Equacao 5.25. O contorno da densidade de reliquia correta é mostrada para my, = 2
keV (curva cinza clara) e my, = 1 MeV (curva cinza), para a = 0 (continua) e aw = 100

(tracejada). A regiao abaixo da curva cinza clara (cinza) estd excluida pelo Planck. Como
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Figura 12 — Vinculos sob o espago de parametros no plano (mpy, my,). A densidade de
reliquia correta de matéria escura é descrita pelas curvas cinza clara (my, = 2
keV ) e cinza (my, = 1 MeV). As curvas continuas sdo para a = 0 e as curvas

tracejadas, para a = 10%. A regido rosa e azul estdo excluidas respectivamente
pela BBN (Try < 4 MeV) e pelo LHC (my» < 3 GeV). Na regiao verde, o
critério necessario do desacoplamento relativistico de Ny nao estd garantido.

o proposito do nosso estudo ¢é ter N; como um candidato a ME, nés estamos interessados
nos valores que formam a curva cinza clara (cinza). Como nés podemos ver, quanto mais
pesada for a matéria escura, mais pesado devera ser o mediador de tal forma a concordar

com Planck.

5.7.1 Contribuicdo para AN,y

A quantidade de particulas relativisticas na época de igualdade radiagao-matéria
contribui para o nimero do grau de liberdade relativistico e afeta diretamente o espectro
de poténcia da CMB. Um importante parametro que retrata isto ¢ o nimero efetivo de
espécies de neutrinos definido pela Equagao 2.39. O valor atual para N,y de acordo com
Planck 2018+BAO [39] é N.sf = 2.99 4 0.17 o qual estd em acordo com a predigao do
modelo padrao Nf}]‘f = 3.0440 [38]. A variagdo na quantidade de radiacdo é quantificada

pelo parametro ANgss = Negp — NZY.

Ja que a fracao de N; produzida nao termicamente se torna nao-relativistica a
temperaturas da ordem de O (eV) (ver Apéndice D), esta componente ird aumentar o
valor de N.ss. Vale notar que a fracao de Ny produzida termicamente e entao diluida nao
contribui para o AN.s¢ pois ele se torna nao-relativistico antes do periodo de igualdade
(ver Apéndice D).

A contribuicao para AN.¢y no nosso modelo vem da componente nao-térmica de
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N, e depende diretamente do parametro a:

4 (11N\*3 1 gt 1/3
Amﬁ:7(4) iﬁBMNy+mWﬁ+BMNy»%%NM(S;ﬁ?“) (5.26)

1/3
:4(”fﬁlu+®4 Giguataate |
7 4 3 9s,RH ’

o calculo para se obter a expressao acima se encontra no Apéndice E.

De acordo com isto, o = 0 implica em AN,s; ~ 2.05 o qual é excluido pelos vinculos
discutidos acima. Em outras palavras, nés precisamos de o > 0. Futuros experimentos
como o CMB-54 ira ter sensibilidade para vincular AN.;; = 0.060 (em 95% C.L.) [80],
na auséncia de evidéncias para AN,y # 0, nds iremos ter o limite AN¢; < 0.06 o qual

requer que « 2 33.

5.7.2 Formacdo de estrutura (free-streaming)

Como discutimos anteriormente, a matéria escura pode ser classificada como fria
(CDM), morna (WDM) ou quente (HDM) de acordo com o seu free-streaming Ass [81]
(para mais detalhes, ver Apéndice B), nesta se¢do nés iremos grosseiramente estimar o

free-streaming de Ny, com o intuito de classifica-lo.

O free-streaming na época de igualdade radiagdo-matéria ¢ um importante parame-
tro que nos permite entender como as primeiras estruturas do universo foram formadas.
Sendo definido por [31]

Aﬁz/%<mmﬁ, (5.27)

lprod CL(t)
onde t,.,q ¢ 0 instante em que a particula foi produzida, t. ¢ o instante da igualdade e
(v(t)) é a média da velocidade de Nj.

A fracdo de N; produzida termicamente e entao diluida devido a injecao de
entropia é "mais fria" quando comparada a mesma componente nao diluida, s produzida
termicamente. A relacio entre a temperatura de N; e a do plasma é afetada pela injecao

de entropia e é parametrizada pelo parametro A

1/3
jﬁ'N1 1 gs

- = 5.28
T (Ag&b) ’ (5.28)

onde o sub-indice "b" se refere a qualquer época anterior a diluicao.

A componente térmica de N; na escala de keV, o qual é produzido relativisticamente,
tem seu free-streaming suprimido para a escala de O (0.1Mpc) devido a diluigdo A, sendo
portanto classificado como matéria escura morna ou até mesmo fria (para mais detalhes

ver as referéncias [51, 81]).
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Por outro lado, o free-streaming de N; produzido nao termicamente é dado por
[15, 82]

Aps = /Ote ;’Egdt (5.29)

1 1
~ 2vupt, (14 2)°In | ——— + |14+ ——— |,
ofe ( ) (v0(1+ze) \l v3 (1—}—26)2)

onde vy ¢ a velocidade inicial de Ny e z, € o redshift correspondente ao periodo de igualdade.

J& que a componente nao-térmica de N é produzida em Try através do decaimento
de Ns, e no limite do estado final sem massa, nés obtemos o momento que N; nao-térmico

;xlod ~ my,/3. Para temperaturas abaixo de Try, o universo é dominado

¢é produzido p
por radiagao e a temperatura sofre um redshift de acordo com a = ag x Ty/T. Nés temos

portanto
N1
_ Pprod ~ N, TO
Vo = = Uprod =~ —.
TTLN1 3le TRH

(5.30)

Para my, = 2.0 keV, my, = 60.0 GeV e my» = 4.7 x 105 GeV nés obtemos
Afs =~ 2.4 Mpc. A fragao nao-térmica de N; é portanto classificada como HDM.

Nossa componente nao-térmica pode compor até 50% da abundancia total de N}
(para a = 0) e 1% (para a = 10?). Como o vinculo da CMB requer que a > 0, nés
devemos ter um cenério de mistura, uma componente morna e outra quente. Tal cenario
tem importantes implicagoes para o periodo de formacao de estruturas e podem estar
relacionados a solugao de alguns problemas como core-cusp [83]. Se N; for majoritariamente
morna, este fato implica que my, 2 3 keV [84]. Uma abordagem mais rigorosa sobre as
implicacbes de uma matéria escura morna+quente no periodo de formacao de estruturas
pode trazer mais vinculos para o parametros « [85, 86]. Entretanto, isto requer o calculo
das flutuagoes do espectro de poténcia para o nosso cenario o qual foge do foco desta

dissertacao.

5.8 Discussao e conclusodes

Neste capitulo fomos capazes de aplicar o mecanismo de dilui¢do de matéria escura
em uma Extensao do Modelo Padrao, mostrando que é viavel existir uma matéria escura
leve. N6s investigamos isto em um modelo baseado no grupo de gauge SU(3). Neste
modelo os neutrinos ativos e estéreis compoem o mesmo multipleto de SU(3)r, com o
neutrino estéril mais leve sendo a matéria escura. Sua densidade de reliquia é definida
pelas suas interagoes com as particulas do Modelo Padrao mediadas pelos novos bésons de

gauge da teoria.

No6s mostramos que os neutrinos estéreis termalizam facilmente com as particulas

do Modelo Padrao por interacoes mediadas pelos novos bdsons de gauge mais pesados,
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ao menos que suas massas forem na escala de GUT. Sendo os neutrinos estéreis muito
mais leves que os bosons de gauge, eles tem o seu freeze-out relativistico, e portanto sao

super-produzidos.

Neste exemplo, nés mostramos que este problema de super-produgao com um
neutrino estéril na escala de keV pode ser resolvido dentro do grupo de gauge SU(3).
Desde que os neutrinos estéreis mais pesados tenham seu freeze-out ainda relativistico e
dominem a densidade de energia do universo (ap6s se tornarem nao-relativistico) antes
de decair. Eles tem como produto final do decaimento fora do equilibrio as particulas do
MP e o neutrino estéril mais leve na escala de keV. Entao eles contribuem para diluir
a componente da matéria escura produzida termicamente e injetar uma componente

nao-térmica.

Este cenério de uma mistura de matéria escura morna e quente tende a ser favoravel
aos vinculos cosmologicos. Como a injecao de entropia deve acontecer antes da BBN, os
vinculos sao enderecados para a massa dos neutrinos estéreis pesados e para os bosons
de gauge. N6s obtemos que eles devem ser mais pesados que a escala de TeV. Além do
mais, a matéria escura quente pode também aumentar o N.¢s de maneira detectével e por
esta razao nos impomos que « 2 33 para assegurar que os neutrinos estéreis mais pesados

decaiam em outras particulas do grupo de gauge SU(3) além da matéria escura.
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Conclusoes

Esta dissertacao teve como foco principal tornar viavel a existéncia de uma matéria
escura com massa na escala de keV. Com isso, iniciamos a nossa abordagem apresentando as
principais evidéncias para a existéncia da matéria escura, seguida por uma breve discussao
sobre os seus possiveis candidatos, onde também mostramos que o Modelo Padrao nao

possui nenhuma particula que respeite as caracteristicas da ME.

No capitulo 2, fizemos uma revisao sobre a termodinamica aplicada ao inicio do
universo, no cenario de fisica de particulas. Posteriormente, no mesmo capitulo, tratamos
do processo de produgao de particulas no universo primordial, e por ser um processo
que ocorre fora do equilibrio introduzimos a equacao de Boltzmann e fizemos um estudo

detalhado sobre a mesma.

Ja no capitulo 3, abordamos o caso das WIMPs, onde serviu para exemplificar o
processo de freeze-out de uma particula, o qual haviamos discutido no capitulo anterior.
Mostramos analiticamente que as interacoes das WIMPs sendo da ordem da interacao
eletrofraca conduz a densidade de reliquia correta da ME. Em seguida, resolvemos numeri-
camente a equacao de Boltzmann para as WIMPs, mostrando que o resultado numérico
corroborava com a abordagem analitica. Além disso, discutimos sobre alguns problemas
enderecados a uma matéria escura fria onde mostramos que uma possivel solugao seria
considerar uma ME morna. Por fim, sugerimos que se uma matéria escura leve, a qual
¢é naturalmente quente e super-produzida, tivesse sua abundancia diluida através de um

mecanismo de inje¢do de entropia, entdao, poderia ser uma ME morna.

Posteriormente, no capitulo 4, mostramos o que ja haviamos discutido no capitulo
anterior, de que uma particula candidata a matéria escura com massa na escala de
keV é super-produzida. E vimos que se uma particula instavel dominar a densidade de
energia do universo antes de decair, ela é capaz de aumentar de forma significativa a
entropia do banho térmico e consequentemente diluir a abundéancia da matéria escura super-
produzida. Discutimos também como a cosmologia se modifica neste cenario, onde o Modelo
Cosmolégico Padrao acaba sendo naturalmente substituido, pois a densidade de energia
do universo passa por diferentes fases antes da particula decair. Além disso, discutimos
os vinculos sob Try, a fim de que o decaimento fora do equilibrio nao prejudicasse as

predi¢oes da BBN e nem as observagoes da CMB.

Por fim, no capitulo 5, aplicamos o mecanismo de diluicdo a uma extensao do
Modelo Padrao baseado na simetria de gauge SU(3)c x SU(3)r x U(1)x, a qual apresenta
neutrinos de majorana de mao direita (neutrinos estéreis), onde assumimos o neutrino

estéril mais leve, na escala de keV, como o candidato a ME. Vimos nesse modelo que os
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neutrinos mais pesados, os quais sao naturalmente instaveis, tem a capacidade de diluir a
abundancia da matéria escura para a abundancia correta, como mostramos no espaco de

parametros Figura 12.

Por outro lado, o modelo que utilizamos como exemplo nos conduziu a um cenario
incomum, onde tivemos a contribuicao de uma componente de matéria escura nao-térmica,
produzida via decaimento do neutrino estéril mais pesado. E mostramos que a componente
térmica da ME 'esfria" devido a injecdo de entropia, sendo considerada ME morna,
enquanto que a componente nao-térmica é quente. Sendo assim, fomos forcados a calcular
0 AN.s¢, de onde surgiu um vinculo para a largura de decaimento do neutrino responsavel

pela diluicao.

Em suma, mostramos um mecanismo que torna possivel a existéncia de uma matéria
escura com massa na escala de keV. Para isso é necessario que uma particula instavel
domine a densidade do universo antes de decair, sendo necessario que o produto final do

decaimento termalize e que TRy respeite os vinculos da BBN e CMB.
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APENDICE A — Modelo Cosmoldgico

Padrao

Neste apéndice vamos apresentar as bases observacionais e tedricas do modelo

cosmolégico padrao.

A.1 O Principio Cosmoldgico

Um dos pilares, talvez o principal, em que o modelo cosmoldgico padrao se apoia é
no principio cosmolégico. O principio cosmologico assume que o nosso universo é isotrépico
e homogéneo a grande distancias (aproximadamente 300 Mpc de acordo com [87]). A
isotropia garante que o universo nao possui uma direcao privilegiada, ou seja, nao importa
a direcao em que um observador aponta o seu telescépio, ele sempre ird observar as mesmas
propriedades. Ja a homogeneidade garante que nao existe uma localizagao privilegiada,

para qualquer local que um observador for ele sempre ira observar as mesmas propriedades.

Durante todo este apéndice e também em toda a dissertacao estaremos assumindo

o principio cosmoldgico, mesmo quando nao o comentamos.

A.2 Universo em Expansao

Em meados de 1920, se chegou a uma conclusao por meios de dados observacionais
que o universo esta se expandindo. Esta conclusao veio do fato de que o espectro emitido

pelas galaxias sofriam um redshift.

O redshift da luz proveniente de uma galaxia é definido da seguinte forma

>\ob - )\em
Z = T, (A].)

onde A\, € o comprimento de onda observado proveniente da galdxia e A, ¢ 0 comprimento
de onda emitido pela mesma. O espectro onda visivel emitido pelas galaxias contém linhas
de absor¢ao devido aos elementos presentes nas estrelas dessas galaxias. Com isso é possivel
obter o valor de A.,. Quando z < 0 temos um desvio para o azul (blueshift) e quando

z > 0 temos um desvio para o vermelho (redshift).

Através do estudo da relacao entre o redshift z de uma galdxia e a sua distancia r

da Terra, o cosmologista Edwin Hubble ficou famoso por obter a relagao

H,
z2=—Tr

(A.2)
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onde H, ¢é a constante de Hubble. Hubble interpretou o redshift de uma galaxia como
sendo um efeito Doppler, devido a velocidade radial da galdxia. Como as galdxias que
estao proximas a nossa (as quais foram utilizadas no trabalho de E. Hubble) se distanciam
a uma baixa velocidade, Hubble utilizou a abordagem nao-relativistica do efeito Doppler
(z =w/c) e concluiu que

v = Hor. (A.3)

A constante de Hubble é obtida a partir da Equacao A.3, por dividir a velocidade de
uma galaxia pela sua distancia a Terra. A constante de Hubble é expressa em unidades de
km s~! Mpc™!, onde 1 pc = 3,0 x 10'm. Entretanto, na busca por escolher um sistema de
coordenadas satisfatorio para medir a distancia r, devemos levar em conta que o universo
estd se expandindo, ou seja, 7 = r(t). O sistema de coordenadas (z,y, z) = (x(t), y(t), 2(t))
que leva em conta a expansao do universo é chamado de sistema de coordenadas comaével.

Podemos definir este sistema de coordenadas da seguinte forma:

(z(t), y(1), 2(t)) = a(t) (2,9, 2), (A4)

onde a(t) é chamado de fator de escala, e faz o papel da expansdo do universo. Por
enquanto vamos assumir que o fator de escala s6 dependa do tempo, na préxima secio

vamos apresentar argumentos para isto.

Considere um observador na origem de um sistema de coordenadas comével 7, =
a(t)(0,0,0) e ele observa uma galaxia localizada em 7y, = a(t)(z,0,0), portanto esta

galdxia estd a uma distancia
d(t) = Tyu(t) — To(t) = a(t)z, (A.5)

portanto a velocidade com que esta galaxia se distancia do observador sera

o(t) = S (dl1)) = alt)e (A6)

onde levamos em conta que x nao varia com o tempo.

Substituindo as Equagoes A.5 e A.6 na Equagao A.3, concluimos que
a

H = . (A.7)
onde utilizamos H ao invés de H, pois observamos que a constante de Hubble nao é em
si uma constante, mas um parametro que varia com o tempo. Vamos deixar a notagao
Hj para se referir ao pardmetro de Hubble medido hoje Hy = H(ty). O pardmetro de
Hubble é dado na unidade de [s]~! e nos informa a que taxa o universo se expande. Existe
uma discrepancia no valor de Hy medido hoje, esta discrepancia ¢ chamada de Tensao de
Hubble, entretanto nao vamos entrar em detalhes sobre este problema neste trabalho, e

vamos tomar [88]

Hy =100 h km s 'Mpc™ = 72.1 km s 'Mpc ™, (A.8)
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onde h ~ 0.721 é um parametro adimensional utilizado comumente para expressar a

incerteza das medidas experimentais.

A.3 Modelo Cosmolégico de Friedmann-Robertson-Walker

Apesar de hoje ser chamado de Modelo Cosmolégico Padrao, inicialmente ele recebeu
o nome de Modelo Cosmoldgico de FRW (Friedmann-Robertson-Walker), entretanto o
modelo acabou recebendo o nome atual devido ao grande sucesso das suas predigoes

tedricas corroborarem com os dados observacionais.

Nesta secao vamos definir a métrica de FRW a qual formaliza teoricamente conceitos
como o do principio cosmologico e do sistema de coordenadas comével, além de definir as

equagoes de Friedmann.

A métrica de FRW em coordenadas esféricas é dada por

dr?

1 — kr?

ds* = —dt* + a*(t) ( + r2dQ2> : (A.9)
onde dQ? = db? + sen?0d¢? representa o angulo sélido, ja4 a expansao do universo é
representada pelo fator de escala a(t). O termo & representa a curvatura do universo e pode
assumir os valores kK = —1,0 e +1 para um universo com curvatura negativa (hiperbdlico),

nula (plano) e positiva (esférico), respectivamente.

A partir da definicdo da métrica de FRW na Equacao A.9, podemos obter as

equagoes de Friedmann a partir da equacao de Einstein:
1
Guw + Mg = Ru — iguvR +Ag, = 81GT,,, (A.10)

onde A ¢ a constante cosmoldgica, g,, = diag(—1,1,1,1) é a métrica de Minkowski, R, é

o tensor de Ricci e é definido como

ore,  ore
R, = @lf; — aTqu + T 0, —T5,19, (A.11)

e a partir da defini¢ao acima, o escalar de Ricci R é definido como R = g"'R,,,,. J& o termo
'/, é chamado de simbolo de Christoffel e é definido como
06 agéu agéu aguu

— ) A.12
g ox? + Oz ox?d ( )

r

p
n

1
2

Como o nosso universo em grandes escalas se caracteriza por uma distribuicao
homogénea e isotropica de matéria, neste cenario podemos descreve-lo como um fluido

perfeito, cujo tensor energia-momento 7}, de um fluido perfeito é dado por

T/u/ = (P +p) U,uUl/ - pguu ) (A13)
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onde p, p e U* representam a pressao, a densidade de energia e a quadri-velocidade do

fluido, respectivamente.

Portanto, podemos agora prosseguir calculando o tensor de Ricci (Equagao A.11) a

partir da definicao do simbolo de Christoffel (Equagao A.12), e obtemos

Ryy = —3%
R, = a i . (A.14)
R = g <2H2 a 2) ,
K In + a * a?
e a partir da definicao do escalar de Ricci, temos
Y a K
R=g"R,, = G(H2 + -+ a2) : (A.15)

Como g,, ¢ diagonal, isto implica que R, também sera. Por este motivo e pelo
fato de que o tensor energia-momento (dado pela Equagao A.13) também ser diagonal, as

equacoes de Einstein s6 terao as componentes diagonais nao nulos.

Portanto, substituindo as Equagoes A.9, A.14 e A.13 na equacao de Einstein
(Equagao A.10), podemos obter:

9 K 8rG A

a kK
G (H2 4oty B A) — 87GT,,, (A.17)
a a
as quais sao comumente chamadas de equacao de Friedmann e equagao da aceleracao,

respectivamente. Por fim, podemos escrever essas duas equacoes de uma forma mais usual

através da defini¢do do tensor energia-momento (Equagao A.13)

G A &K
H? = —— - — — Al
4 A
a= (—7;G(p+3p)+3> a’. (A.19)

A equacao de Friedmann nos diz como o parametro de Hubble evolui.

Uma das principais previsoes da equagao de Friedmann é acerca da densidade de
energia necessaria para que o universo tenha curvatura x = 0 (plano). Para mostrar tal
feito vamos incorporar o termo proporcional a A a densidade de energia p e tomando kK = 0

na Equacao A.18, obtemos
_ 3H?
pCT - 87TG Y
onde p,, representa a densidade de energia critica que o universo deve ter de tal forma
que £ = 0. Atualmente p.. = 1.053 x 1075h? GeV ecm™2 de acordo com [19].

(A.20)

A partir da definicao de p.. e da Equacao A.18 podemos escrever a curvatura x em

funcao da densidade de energia p

k= H? (p - 1) a2, (A.21)
pCT
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Figura 13 — Evolugdo da  densidade de energia do universo. Retirado
de: <http://scienceblogs.com/startswithabang/2013,/06/12/
what-is-the-big-bang-all-about />.

e concluimos que se a densidade de energia do universo p for maior que p., teremos xk > 0 e
teremos um universo com curvatura positiva (esférico), por outro lado, se p < p.. teremos

xk < 0 um universo com curvatura negativa (hiperbdélico).

Mais recentemente, a partir da analise da CMB pode-se inferir que o nosso universo
é plano (k = 0) [89]. Com isso, a Equagao A.18 que também é conhecida como pardmetro

de Hubble, pode ser representada por uma forma mais usual se utilizarmos do fato que

A

nosso universo ¢é plano (x = 0) e incorporando o termo 3 na densidade de energia p

__p
H = VAT (A.22)

onde Mp; = ,/ﬁ ¢ a massa de Planck.

Na Figura 13 podemos observar como a densidade de energia do nosso universo
evolui de acordo com o Modelo Cosmolégico Padrao. Inicialmente, o nosso universo foi
dominado por radiagdo, pois nesse periodo o universo era muito quente e denso de tal
forma que as particulas do Modelo Padrao estavam em equilibrio entre si. Conforme o
universo se esfria e as particulas passam a ser nao-relativisticas, o universo comega a ser
dominado por matéria, no periodo que é chamado de igualdade radiacao-matéria. Por fim,
quando a densidade de energia de matéria se torna irrelevante, o universo comega a ser
dominado pela energia escura, representada pelo parametro A na Equacao A.18, este é o

periodo que nos encontramos atualmente.


http://scienceblogs.com/startswithabang/2013/06/12/what-is-the-big-bang-all-about/
http://scienceblogs.com/startswithabang/2013/06/12/what-is-the-big-bang-all-about/
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A.4 Radiacao Césmica de Fundo

Um dos sucessos do Modelo Cosmolégico Padrao (MCP) vem da predigao da
Radiagdo Césmica de Fundo (do inglés: Cosmic Microwave Background, abreviado CMB),
a qual é uma radiacao eletromagnética. A CMB foi descoberta acidentalmente por Arno
Penzias e Robert Wilson em 1965 [90]. Eles notaram um ruido insistente sendo captado
pelas antenas de radio dos Laboratorios Bell, o qual era isotrépico e constante no tempo,
e mais tarde eles concluiram como sendo a radiacdo cosmica de fundo. Entretanto ela
ja havia sido predita muito antes por Gamow, Alpher e Herman, em 1948 [91, 92]. O
trabalho de Gamow auxiliou na conclusao feita por Penzias e Wilson sobre a CMB. Mais
recentemente, o satélite COBE (do inglés: Cosmic Microwave Background) inferiu que o

espectro de energia da radiagdo césmica de fundo se assemelha ao do corpo negro.

A descoberta da CMB nos oferece muitas pistas sobre o universo primordial. E neste
ponto o MCP se destaca, pois prever a existéncia da radiacao cosmica de fundo. De acordo
com o MCP o universo era inicialmente muito quente e denso, e a elevadas temperaturas
a matéria barionica estava completamente ionizada. Os elétrons livres tornava o universo
opaco, pois os fétons estavam a todo o tempo sendo espalhados por eles. Esse universo
quente, denso e opaco produz o espectro de corpo negro observado hoje na CMB. Conforme
o universo se expande e esfria, os ions e elétrons se combinam para formar os primeiros
atomos neutros. Quando o numero de elétrons livres diminuem consideravelmente os fotons

conseguem viajar livremente sem se espalhar com os elétrons.

A.4.1 Recombinacdo e Desacoplamento

Para entendermos melhor o surgimento da CMB de acordo com o Modelo Cos-
mologico Padrao precisamos compreender trés periodos cruciais que antecederam o seu
surgimento, sao esses periodos: recombinacao, desacoplamento do féton e tltimo espalha-

mento.

O periodo de recombinagao é caracterizado pela época em que a componente
barionica do universo passa de ionizada para neutra. Este periodo costuma ser definido
como o instante em que a densidade de niimero de ions se torna igual a densidade de ntimero
de atomos neutros [93]. Seguido pelo periodo de recombinacao, vem o desacoplamento
do féton, que é caracterizado quando a taxa de espalhamento dos fétons com os elétrons
se torna menor que a taxa com a qual o universo se expande, nesse instante os fotons
desacoplam. E, por fim, temos o periodo de tultimo espalhamento, que ocorre quando o
foton se espalha pela tltima vez com o elétron e viaja livremente, dando origem a radiacao
coésmica de fundo. O periodo de dltimo espalhamento tende a ser muito proximo ao do

desacoplamento do féton, ja que o universo se expande cada vez mais rapido.
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A.5 Big Bang Nucleossintese

O Modelo Cosmolédgico Padrao também se destaca na predicdo da abundancia dos
elementos leves do nosso universo: D (Deutério), *He (Hélio-3), He (Hélio-4) e "Li (Litio-7).
Como os processos astrofisicos atuais nao tem a capacidade de produzir esses elementos
em grandes quantidades, decorre que eles foram majoritariamente produzidos no inicio do
universo. Por exemplo, de toda a abundancia do *He observada hoje, apenas AY ~ 0.05 é
proveniente de estrelas, para o caso do Deutério essa contribui¢ao é ainda menor[31]. De
acordo com o Modelo Cosmoldgico Padrao o periodo de nucleossintese primordial ocorreu
quando a temperatura do universo era 0.1 MeV < T < 10 MeV [31]. A predicao feita pelo
MCP da abundéncia desses elementos concorda com o que é observado hoje [94], com a
excecao do “Li. O problema do “Li decorre do fato que o MCP prevé ~ 3 vezes mais a
abundancia de "Li do que a observada hoje [95], este problema vem sendo amplamente
discutido por ser um forte indicativo de fisica nova, ja que ele pode ser solucionado através
de uma Extensao do Modelo Padrao [96].
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APENDICE B — Formacio de Estrutura

O processo de formacao de estrutura do nosso universo pode nos fornecer infor-
magoes valiosas sobre as propriedades da matéria escura. O estudo sobre a formacao de
estrutura é amplamente baseado em simulagdes computacionais e nao dependem significati-
vamente do que a matéria escura é constituida e das suas interagoes (exceto a gravitacional).
Entretanto as simulagoes sao extremamente sensiveis a velocidade de distribuigdo inicial da
matéria escura [97, 98]. Esta dependéncia com a velocidade de distribuigao inicial é de fato
importante para classificar os candidatos a matéria escura. Pois, enquanto os neutrinos do
Modelo Padrao tem o seu freeze-out ainda relativistico, outros candidatos a ME como os

neutralinos tem seu freeze-out nao-relativistico [46].

Vale salientar que as grandes estruturas que observamos atualmente no universo
(como os aglomerados de galdxias) se originaram de pequenas inomogeneidades na distri-
buicao de matéria nos primoérdios do nosso universo. Apesar das simula¢oes cosmoldgicas
mostrarem que as grandes estruturas atuais serem insensiveis a velocidade de distribui-
¢ao inicial, o mesmo nao acontece para as inomogeneidades primordiais. Neste periodo
inicial essas inomogeneidades sofrem a agao da forca gravitacional e da repulsao gerada
pela pressao da radiacdo sob a matéria. O processo de formacao se inicia quando esta
primeira forga se prevalece sob a segunda. Sendo assim, um candidato a ME relativistico
no inicio do universo suprime o processo de formagao de pequenas estruturas, eliminando

as inomogeneidades neste periodo [8].

Uma grandeza capaz de quantificar e classificar a matéria escura no inicio do
universo é o seu livre caminho médio (chamado também de free-streaming). As particulas
relativisticas possuem um livre caminho médio maior do que as nao-relativisticas, devido
a sua velocidade. O free-streaming de uma particula é definido como

Apg = /t ) (B.1)

tia(t)
onde t; é 0 tempo em que a particula foi criada, ¢, é 0 tempo da igualdade radiagao-matéria
e (v) é a média da velocidade da particula. E a matéria escura pode ser classificada de

acordo com o seu free-streaming como [81]

Arps < 0.01 Mpc, (Fria) (B.2)
0.01 Mpc <Aps < 0.1 Mpc, (Morna)
0.1 Mpc <Ags, (Quente) .

Com isso os neutrinos do MP sao classificados como quentes por desacoplarem relativistico
implicando em Agpg > 0.1 Mpc , enquanto os neutralinos sao frios por desacoplarem

nao-relativistico.
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APENDICE C - Média Térmica das

Interacoes

Neste apéndice vamos solucionar a equagao da média térmica da secao de choque

(Equacao 2.73)
.[ (UUM(ﬁller) dniqdngq

er) = TG : C.1

<O-UM(Z‘H > fdnldaLQq ( )
e da média térmica do decaimento (Equacao 2.81)
J Tdn*1

'y = Fdnet (C.2)

Primeiramente vamos apresentar alguns resultados matematicos que iremos utilizar
na nossa abordagem. Vimos na secao 2.5 que a funcao de distribuicao das particulas que
estao acopladas ao banho térmico pode ser descrita pela distribuicao de Maxwell-Boltzmann
(Equacao 2.4)

f=ebT, (C.3)

onde tomamos por simplicidade ¢ = 0. Sendo assim, a partir da definicao da densidade de

numero, dado pela Equacao 2.1, temos

n = (29 i / Y EVEE —m2e PIT4E, (C.4)
m m

onde utilizamos a defini¢do da energia E? = |p]> + m? e a simetria esférica do espago dos
momentos (d*p = 4rEv/E? — m2dE). O limite inferior da integral surge do fato que a

menor energia possivel que a particula pode ter é sua massa. Integrando por partes a

Equacao C.4
g 1 2 N2 g, L [ 2\3/2 g/
n—<2ﬂ>347r<3[(E —m) e m+3T/m (E —m) e dE), (C.5)

é facil ver que o primeiro termo do lado direito da equagao acima é identicamente nulo

apés a substituicao dos limites de integracao. Portanto ficamos com

n= LZL—?T > E? —m? 3/2€7E/TdE. C.6
(271')33T m

Com o intuito de resolvermos a equagao acima precisamos definir K, a fun¢ao de

Bessel modificada do segundo tipo e de ordem « [99]

K.(2) = F((;/_Ié) (;)a /loo (xQ - 1)(171/2 e “dx, (C.7)
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onde I'(y) é a fungdo Gamma. A fim de utilizarmos a funcao de Bessel, reescrevemos a

Equacao C.6 de uma forma mais conveniente

g Ammt e, 2-1/2 _ .
n = i3 T h (y —1) e Ydy, (C.8)

onde y = E/m e x = m/T. E a partir da definicdo da fun¢ao de Bessel modificada
(Equagao C.7), chegamos a

— LT K, (m/T), (C.9)

n
2

onde I'(5/2) = %.

C.1 Média Térmica da Secao de Choque

Seguindo [45], vamos voltar agora nossa atengao para a definicdo da média térmica

da secao de choque (Equagao C.1) escrita em fungdo dos momentos

[ (ovyoter) e PV T e B2/ T B p  d3p,y

{ovMgner) = [ e~ E1/Te=B/T B3y, d3p, . (C.10)

Aqui vamos fazer um tratamento mais simples da expressdo acima, assumindo
que a particula 1 seja igual a particula 2. Pois é a situagao que sera abordada nesta
dissertagao. O cenario de co-aniquilagdo, onde as particulas 1 e 2 diferem, é abordado de
forma detalhada em [46].

Através do que foi discutido anteriormente, é facil ver que o denominador da

equacao acima sera
/efEl/Teng/Td3p1d3p2 — (47Tm2TK2(m/T))2 : (Cll)

onde m = m; = my.

Com o propoésito de calcularmos o numerador da Equacao C.10 vamos escrever o

produto do elemento de volume do espago dos momentos da seguinte forma
1
Epi1dPpy = 47T|pﬁ|E1dE14W]p3]E2dE2§d0059, (C.12)

onde 6 é o angulo entre p; e p3. Entao vamos fazer a seguinte mudanca de variaveis
E+ = El —|— EQ
E, == E1 - E2 (Cl3)
s = 2m? + 2B, Ey — 2|pi||ps|cost

onde s = (P; + P2)? é a varidvel de Mandelstam. Portanto, o produto do elemento de

volume assume a seguinte forma

dﬁldﬁg = 27T2E1E2dE+dE,d8 . <C14)
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E o limite de integragao Ey > my, Es > my,|cosf| < 1 se transforma em [45]

s > 4dm?

Ey 2 Vs (C.15)

4 2
E_| < ,/1—%\/&%—3.

Portanto, o numerador da Equacao C.10 toma a seguinte forma

/(UUMQ,Her) e BT B2 IT g5 dpy = 27?2/dE_/dE+/ds o UMgler Er Bae ™ B+/T . (C.16)

A partir da definicao da velocidade de Mgller vygner, dado pela Equacgao 2.71

PP
FEiEs ’

(C.17)

UMgller =

podemos concluir que o produto ovyge 1 Fo2 na Equacao C.16 s6 depende de s. Entao

podemos efetuar a integracao em E_ seguida pela integracdo em E.

A2
/(UUMQHH) e BT BT g5 dpy = 47T2/d8 oGyl — %/dE'Jr e_E+/T\/E42r -5

(C.18)
= 27T2T/d8 o (s - 4m2) VsK, (\/E/T) (C.19)

1
onde definimos G = vy B1 Eo = 5 s(s —4m?) e utilizamos a defini¢ao da fungao de
Bessel (Equagao C.7), de tal forma que K; é a fun¢ao de Bessel modificada do segundo

tipo e de ordem 1.

Sendo assim, utilizando as Equagoes C.11 e C.18 obtemos que a equacgao da média

térmica da segao de choque (Equacao C.1) serd

1
8mATKZ(m/T)

<U UM¢11er> =

[ (s—am?) VaKs(Va/TYas. (C20)

C.2 Meédia Térmica da Largura de Decaimento

Assim como fizemos anteriormente para obter a expressao para <avM¢Her>, vamos
partir da definicdo da média térmica da largura de decaimento (Equacao 2.81) escrita em
funcao dos momentos
ry = LLE)e 2 dpi

Je BUTdp,
onde I'(E}) (Equagao 2.77) representa a largura de decaimento da particula 1 para o
processo 1 — 2 + 3 + 4.

(C.21)
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De acordo com o que obtemos anteriormente na se¢ao anterior, podemos definir

(T") da seguinte forma

my
. 3 K| —
_ Jdpil (By) e P/T I °° > o BT _ ( T )
L= Jdpie=B/T <m1> / dElme =Ty
1 2

)" = ()

T
(C.22)

onde utilizamos a simetria esférica do espago dos momentos (dp = 4 |p]*d|p]) e definimos

I’y =T (m1) o qual representa a largura de decaimento da particula 1 no seu referencial

de repouso.
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APENDICE D - Temperatura de Nq na

igualdade radiacao-matéria

Nos iremos checar aqui quando N; produzido termicamente e nao termicamente se
tornam nao-relativistico podendo contribuir para o AN.s¢ no periodo da CMB. Seguindo
[15, 100], o momento de N; produzido ndo termicamente p%lT através do decaimento de
Ny sofre um redshift

AT (1) = 1A (To) | (D.1)

onde ap 6 o fator de escala no momento do decaimento e pN! (Tp) é 0 momento no instante

em que N7 nao-térmico é produzido. Assumindo que my, > my,, Me . v, 0 que implica

em
m
PN (Tp)| >~ (D2)
entao,
NT(py = N2 9D D.3

Nés assumimos que N; produzido via decaimento se torna nao-relativistico a alguma
. NT _
temperatura 7)., associado ao fator de escala a,,. Isto acontece quando py;, (Thr) = my,

[100]. Entao, a partir da Equacao D.3 nds temos

my, = N2 4D (D.4)

Nos podemos representar o redshift quando N; nao-térmico se torna nao-relativistico

por
a ag a
Zﬁ?ﬂza“ :ﬁal’. (D.5)

Para um universo dominado por radiacao a temperatura sofre um redshift de acordo

com T =Ty X ag/a e usando a Equacgao D.4 nds obtemos

/3
3mn, Tp (9s(Th) '

ZNT 11 = L= D.6
nr mpy, To <95(T0) ( )
onde,

70 \Y'/ ma, \52 [(105GeV \?
Ty ~ Try = 116MeV (1 DE () — ") (D7
b = RH eV (1+a) (ge(TRH)> 100GeV My (D.7)

Como um resultado da Equacao D.6 nés obtemos que N; produzido nao termi-
camente se torna nao-relativistico a temperaturas O (eV') para um grande intervalo de

valores de o e entao contribui para N.g;.
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Por outro lado, o valor do redshift do instante em que /N7 produzido termicamente
se torna nao-relativistico é dado por
a ag a
7 41=-""2 =271 (D.8)
Ay Af Qpy
onde ay representa o fator de escala correspondente ao instante do freeze-out de Ny, a

uma temperatura 7. O momento do /N térmico sofre um redshift

Py, (1) = Tfaa(];)- (D.9)

Entretanto, nés devemos notar que como o freeze-out de N; ocorre antes do
decaimento de N,, entao ele sofre a influéncia da variagdo da entropia do banho térmico

A, implicando que N; térmico ird ser mais "frio" do que as particulas do MP em equilibrio

[51] /
ag Ty _ (1 95(T) >1 3 (D.10)

a T \Ag(Ty)
onde a e T representam o fator de escala e a temperatura para alguma momento apos o
decaimento de No. Como N7 ndo-térmico é produzido durante a injecao de entropia devido

ao decaimento de Ny nds nao consideramos o A no tratamento para o N; nao-térmico.

Como N térmico se torna nao-relativistico quando pﬁl ~ my,, entdao a partir da

Equacao D.9 e da Equacao D.10, nés podemos reescrever a Equacao D.8 como

1/3
RN N SR (D.11)
TO gs (TO)

O parametro A tem um papel importante para o valor de ZI . Para my, = 2.0 keV

e para algum « existe apenas um tnico valor de A que consegue reproduzir N; como ME,
por exemplo para o = 0 nés obtemos numericamente que precisamos de A ~ 50 para obter
Qn, h? = 0.12. Como discutimos na secio 5.6, se aumentarmos o valor de @ nds diminuimos
a abundéancia da componente nao-térmica de N; o que implica que precisamos diminuir A
com o proposito de obter N; como ME. Entao, conseguimos obter um limite inferior de
ZT para my, = 2.0 keV se tomarmos o cendrio para o menor valor de A permitido. Este
cenario pode ser reproduzido se assumirmos que N; é produzido apenas via freeze-out ou
se assumirmos que « ¢ muito grande que a componente nao-térmica se torna irrelevante.

Nesses casos concluimos que o menor valor de A que produz a densidade de reliquia correta

para Ny é A ~ 19.0, assumindo que Q% h2’nao-té = 0
Bt (1 (190) (D12
012 ~ \2keV/\ A/’ |

onde tomamos g5(7y) = 100. Para A = 19.0 obtemos Z§, = 6.9 x 107 > Z,, onde
Z, ~ 3365 é o redshift do instante de igualdade radiacdo-matéria. Este é um resultado
importante, pois mostra que o N; produzido via freeze-out e consequentemente diluido
através do decaimento de Ny se torna nao-relativistico antes do periodo de igualdade

radiagao-matéria.
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APENDICE E - Célculo do AN,/

Aqui vamos obter a Equacao 5.26. Para uma temperatura T" < 0.5 MeV s6 os fétons
(7), os neutrinos do MP (v) e o N; nao-térmico contribuem para a densidade de energia
de radiagao do universo, entao, podemos representar a densidade de energia de radiacao
nesta época por pr = py, + NSMp, + py,. A densidade de energia para uma particula

relativistica é dada por

7 2
ggg—OT4 , Fermi-Dirac
PR = 2 (El)
g%T4 , Bose-Einstein

Como discutimos na secao 5.5, podemos escrever a densidade de energia do N;
nao-térmico em funcao da densidade de energia de Ny no instante em que Ny foi produzido
(em Tgy) da seguinte forma py, = fn7 - pn, (TrE), com fyr dado pela Equacao 5.21. De
acordo com [31, 57|, entre a época que py, comegou a dominar a densidade de energia do
universo até o instante do seu decaimento (em Tgy) a radiagdo produzida pelo decaimento
de N, é maior que a densidade de energia de radiagao antes do decaimento, entao, nés
podemos assumir que pn, (Try) =~ pr (Try). Como N; produzido via decaimento de N
nao termaliza com o banho térmico, sua densidade de energia sofre apenas um redshift.

Sendo assim, noés podemos escrever a densidade de energia de radiagdo como

Negy
2 7 TN\ 9o (Tri) 8 / T\* (TEH\?
n =5 o+ g () [N+ - SRS () () L e

onde T, representa a temperatura dos neutrinos do MP e T{" ¢ a temperatura de N;
no momento de sua produgao (onde T]{?IH = Tgry no instante de sua produgao, apés este
instante TH sofre um redshift). Como g, = 2, T/T, = (11/4)"/3 [31] e usando o valor de
fnr dado pela Equacao 5.21 nés podemos obter AN,y da Equagao E.2

4/3 RH\ 4
(1+a)" g (TRH)4<11) <TN1 ) . (E.3)

1
AN, = -
=3 7\ 4 T

Entretanto nés gostariamos de saber o valor de AN,y na época de igualdade
radiagao-matéria T,. Como a temperatura de N; sofre um redshift apds sua produgao,
nos iremos representar a temperatura de Ny na igualdade por Ty, = T]{?IH X arg/a.. Da
conservagao da entropia nos temos gs(Try)Tpyary = gs(T.)T>a2, entao
TS, 3

1 s (Te
TRHG’RH o g ( ) (E4)

Te?’ M Qe B Js (TRH) ’
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e nés obtemos

4
Mg = (

11
4

)

4/3 1

3

(1+arl<

4
gs,igualdade

9s,RH

>1/3
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