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Resumo

O problema da matéria escura (ME) constitui uma questdo chave na interface entre fisica
de particulas, astrofisica e cosmologia. O acimulo de dados observacionais nos ultimos anos
apontam para uma enorme quantidade de ME nao barionica. Uma vez que o Modelo Padrao
(MP), nao fornece um candidato para este tipo de matéria, a evidéncia de ME € uma forte
indicacao de fisica nova, além do MP. Estudaremos neste trabalho um dos candidatos a ME mais
populares, os chamados WIMPS (particulas massivas que interagem fracamente) sob o ponto
de vista de deteccdo direta e indireta de ME. Para que possamos abordar os meios de detec¢ao
direta e indireta de ME no contexto de Fisica de Particulas de forma didéatica, iniciaremos nossa
discussdo apresentando uma extensdo minima do MP. Posteriormente trataremos do assunto
no contexto de um modelo 3-3-1. Adiante verificaremos qual o papel da ME no cenério da
Nucleossintese Primordial. Por tltimo procuraremos por sinais indiretos de ME, na busca por
excessos em raios gama observados pelo satélite da NASA, chamado Fermi-LAT, no centro da
nossa galdxia. Através de uma anélise dos eventos observados pelo Fermi-LAT e de alguns
modelos de background astrofisico iremos impor vinculos com relacdo a massa e secao de

choque de aniquilagdo.

Ao longo desse doutorado foram publicados 9 artigos. Um destes ainda sob o processo de

publicagao.

Palavras-chave: Deteccdo Direta e Indireta de Matéria Escura, Fermi-LAT, Modelo 331.



Abstract

The Dark matter (DM) problem constitutes a key question at the interface among Particle
Physics, Astrophysics and Cosmology. The observational data which have been accumulated in
the last years point to an existence of non baryonic amount of DM. Since the Standard Model
(SM) does not provide any candidate for such non-baryonic DM, the evidence of DM is a major
indication for new physics beyond the SM. We will study in this work one of the most popular
DM candidates, the so called WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles) from a direct and
indirect detection perspective. In order to approach the direct and indirect dection of DM in the
context of Particle Physics in a more pedagogic way, we will begin our discussion talking about
a minimal extension of the SM. Later we will work on the subject in a 3-3-1 model. Next, we
will study the role of WIMPs in the Big Bang Nucleosynthesis. Lastly, we will look for indirect
signals of DM, by looking for gamma-ray excess observed by the NASA Satelite, called Fermi-
LAT, in the Galactic Center. Through an analyses of the data events observed by Fermi-LAT

and some background models, we will constrain the annihilation cross section-mass relation.

As aresult of this PhD 9 articles have been done. Two of them are still under the publication

process.

Key-words: Direct and Indirect Detection of Dark Matter, Fermi-LAT, 3-3-1 model.
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1  Lista de Parametros

Nesta se¢do exibiremos as definicdes e os valores de alguns parametros ou constantes usa-

das com bastante frequéncia durante a tese.

Costante de Hubble

Hy = 100hKms ™! /Mpc, (1.1)
onde & = 0.70+0.03.

Densidade Critica do Universo

3H?
o= 1.2
p. P (1.2)
Abundancias
e Barions
Qp = pp/pPe- (1.3)

e Matéria Escura



QumEe = PME/Pe- (1.4)
e Energia Escura

Qrr = PeE/Pe- (L.5)
Bariometro

n = ny/ny, (1.6)

onde 7y, € o nimero de densidade de barions e ny e 0 nimero de densidade de fotons.
Numero efetivo de neutrinos

E o ndmero de graus de liberdade de particulas relativisticas na época do desacoplamento

da radiacdo césmica de fundo representado por,

Nogs- (1.7)

Escala de quebra espontdnea de simetria do 3-3-1

E a escala em que a simetria SU(3). ®SU(3), ® U (1)y é quebrada para SU(3), @ SU (2). ®
U(1)y, recuperando o Modelo Padrio e adicionando a0 mesmo, cinco novos bésons de gauge e

suas respectivas interacoes. Esta escala de quebra € representada por,

Vyl- (1.8)



Secdo de Choque de Aniquilacdo

Secdo de choque de aniquilacdo € a se¢do de choque de aniquilacdo de entre duas particulas

de matéria escura, vezes a velocidade relativa entre elas. A representaremos pela sigla,

ov. (1.9)

Secdo de Choque de Espalhamento

Secdo de choque de espalhamento trata do espalhamento de uma particula de matéria es-
cura com nucleos localizados nos experimentos subterraneos como DAMA, CoGeNT, CDMS
entre outros. Esta secdo de choque € usualmente normalizada pela massa do nucleo usado no
experimento. Sendo assim, em vez de usar a se¢do de choque de espalhamento WIMP-Nucleo
usaremos a secdo de choque de espalhamento WIMP-nucleon. Durante esta tese, sempre que
falarmos da secao de choque de espalhamento do WIMP estaremos nos referindo a secao de

choque de espalhamento WIMP-nucleon. A representaremos pelas siglas,

O, Ou Op,. (1.10)



2 Introducdo

Décadas atras acreditdvamos que o Universo era estdtico. A idade do universo era estimada
em poucos bilhdes de anos e pobre eram as medi¢des a respeito dos pardmetros cosmoldgicos.
Hoje sabemos que vivemos em um Universo em expansao acelerada, com bilhdes de galaxias,
que iniciaram seu processo de formagdao ha mais de 10 bilhdes de anos. Dispomos hoje de
um modelo consistente, o chamado modelo padrao da cosmologia. Este modelo, nos permite
entender a evolucdo do Universo desde as primeiras fracdes de segundo de seu nascimento até

hoje, aproximadamente 14 bilhdes de anos depois.

O desenvolvimento da cosmologia foi, sem duvida, um dos trunfos cientificos do final do
século XX devido a um grande aumento no volume e precisao de dados dos parametros co-
moldgicos. Os experimentos tem ao longo do tempo nos conduzido a um maior e melhor en-
tendimento dos aspectos da evolucdo do Universo, através de um modelo de Big-Bang quente,
consequéncia da constatacdo de um universo em expansao acelerada e de um fundo de radiacdo
cosmica. Este avango experimental nos levou a constru¢ao do chamado Modelo Padrdao Cos-
moldgico. Da mesma forma os precisos testes que tem sido feitos em colisores de particulas vem
comprovando cada vez mais o poder de predi¢do do chamado Modelo Padriao das interacdes
eletro-fracas (MP) assim como a necessidade de Fisica nova além do MP. Todo este avango tec-

noldgico tem aprofundado a relacao dreas como Fisica de Particulas, Cosmologia, Astrofisica



e até mesmo Fisica Nuclear. A existéncia de matéria escura (ME) e de uma possivel energia
escura, a observagdo de oscilacido dos neutrinos, o processo de formacao de estrutura, inflagdo,
bariogé€nese, leptogénese entre outros faz da astrofisica de particulas uma das mais intrigantes

e prosperas areas de estudo na fisica de fronteira.

Nosso foco nesse trabalho é abordar o problema da ME e fornecer possiveis explicagdes,
sob o ponto de vista de fisica de particulas. Para tal, precisamos introduzir alguns conceitos
importantes a fim de entender os resultados apresentados nesta tese. Iremos primeiro falar das

principais evidéncias da existéncia de ME em nosso Universo.

2.1 Evideéncias de Matéria Escura

A existéncia de matéria escura (ME), matéria que ndo interage eletromagneticamente, ao
menos de uma forma detectédvel, foi primeiramente proposta por Oort [1] e Zwicky [2] na década
de 30, ao constatarem que os movimentos dos aglomerados de galdxias nao podiam ser gerados
apenas pela matéria visivel, ou seja, havia uma grande quantidade de massa nao visivel. Assim
supuseram que estas galdxias e aglomerados deviam estar ligados gravitacionalmente a outras
galdxias ou a grandes nuvens de poeira de baixa luminosidade. Esta massa observada apenas

por efeitos gravitacionais foi posteriormente chamada de ME.

Apesar desta evidéncia de ME ter sido observada na década de 30, sua existéncia comecou
a ser tratada mais seriamente pela comunidade académica a partir da década de 70 (como ve-
remos posteriormente), devido a melhora na precisao dos dados observacionais. Atualmente
dispomos de diversas evidéncias da existéncia de ME provenientes de escalas menores como
galdxias ands até aglomerado de galdxias. Nesta secdo, discutiremos as principais evidéncias

na literatura, que tem estabelecido o problema da ME e tornado o0 mesmo um dos principais



problemas de fisica de fronteira, assim como a principal evidéncia experimental de fisica nova,
além do Modelo Padrao (MP). Comecaremos com um dos pilares da cosmologia moderna, que

¢ a Nucleossintese primordial.

2.1.1 Nucleossintese

Discutiremos a teoria da Nucleossintese primordial (BBN) com certo detalhe, pois além de
ser um importante constituinte da teoria do Big Bang, utilizaremos os resultados mencionados
no capitulo[5] Veremos nesta secdo, que a BBN afirma que a matéria baridnica compde cerca
de 5% apenas da abundancia total. Portanto indicando a existéncia de uma enorme quantidade

de matéria ndo baridnica, que a interpretaremos como sendo ME.

A BBN possivelmente é o maior sucesso da conhecida teoria do Big Bang pois seus resul-
tados tedricos foram confirmados por diversas observagdes. Ela prediz que a abundancia dos
elementos leves (D,> He, *He, "Li) pode ser obtida através de um tnico pardmetro chamado
baridmetro (1 = Z—i) e afirma que os mesmos foram produzidos nos trés primeiros minutos apos

o Big Bang.

As condig¢des iniciais necessdrias para a sintese de elementos leves foram obtidas no inicio
do Universo a temperaturas maiores que 1 MeV. Nessa época o Universo era dominado por
radiacdo e a densidade de energia era dada por [3],

2

T 7
= Yi(gipeT* + < girpT*), (2.1)

Prad = 30 3

onde BE significa Bose-Einstein e FD Fermi-Dirac, T € a temperatura do Universo € g;g € girp

sdo os graus de liberdade de cada espécie.

Como a esta temperatura apenas os elétrons, pdsitrons, neutrinos e anti-neutrinos e os fétons



eram relativisticos, encontramos,

2

7 7
Prad = 35 (24 5 + ~Ny)T?, (2.2)

24

onde Ny € o nimero de neutrinos relativisticos. Nessas temperaturas (7" > 1 MeV) as interacdes

fracas importantes para a BBN estdo em equilibrio,

n+et & p+v.,
n+v, < p+te,

n < pte +v.. (2.3)

Como essas reagoes estdo em equilibrio, o niimero de néutrons e prétons € 0 mesmo, ou seja,
(% = 1). Observe que tais processos estdo diretamente relacionados ao desacoplamento dos
P

neutrinos. Em outras palavras: Quando os neutrinos se desacoplam, os néutrons ndo podem

mais se converter em prétonﬂ

Sabemos que esses processos permanecem em equilibrio enquanto a taxa de reacdo (I') for
menor que a taxa de expansao do universo (H). Portanto, o desacoplamento dos neutrinos ocorre
quando I'=H. Como I' = ovn ~ G%T5 e H ~ %p, obtemos que os neutrinos desacoplaram

a uma temperatura de 0.8 MeV.

Como a densidade de nimero de particulas é dado por,

3/2
N= (m—T> exp” "/T) (2.4)

27

Am

a uma temperatura de 0.8 MeV obtemos N, /N, = exp(T) ~ 1/6, onde Am = 1.2 MeV € a
diferenca de massa néutron-préton. Mas se levarmos em conta que hd uma fragdo de néutrons

livres decaindo em prétons, essa razdo seria de 1/7. Ou seja, no momento que as interagdes

10 desacoplamento dos neutrinos refere-se a0 momento que os neutrinos nio interagem mais com as particulas
do Modelo Padrdo. Desta forma impedindo que o decaimento do neutron ocorra.



acima saem do equilibrio, temos 7 vezes mais protons que neutrons, e € nesse momento que a

sintese de elementos comeca, como veremos adiante.

O processo de formagdo de elementos leves se inicia com a formacdo do Deutério (D)
através do processo, p+n — D + 7. Devido ao grande nimero de fétons em relagdo ao nimero

1

de nucleons " =ny/np ~ 109 [4], a produgio do Deutério é postergada.

Esse atraso deve-se ao aprecidavel nimero de fétons localizados na calda da distribuicao de
energia, com energia maior que a energia de ligacao do Deutério (2.2 MeV) apesar da tempera-

tura do Universo ser menor que a energia de ligacdo do Deutério.

Para determinar o atraso na produ¢ao do Deutério basta-nos comparar as taxas de produgao

e destrui¢ao do Deutério (D), dadas respectivamente por,

I', = ngov,

T, ~ nyove /T, (2.5)

Quando a quantidade N ~'exp(—Eg/T) ~ 1, a taxa de destrui¢iio do Deutério (D + 7y — p +n)
torna-se menor que a taxa de produgdo. Isto ocorre a uma temperatura de 0.1 MeV. Em suma, a

producao efetiva do Deutério ocorrerd apenas quando a temperatura do Universo for 0.1 MeV.

Vamos tratar agora da producio do “He. Por ser o elemento mais estdvel formado durante
a BBN, 0 *He é o elemento mais abundante (o Hidrogénio que é formado anteriormente a BBN

constitui aproximadamente 75% da abundancia total dos barions).

Podemos obter uma estimativa da abundincia do “He a partir de um simples argumento.
Como o *He é formado a partir de dois Deutérios, ou seja, D+ D > ‘He, e por 4He ser o ele-
mento mais estdvel produzido na BBN, podemos supor que, grosseiramente, todos os néutrons

acabam formando “He.



A partir disso concluimos que Nay, = 2N,. Assim a fracdo de massa total que € convertida

na formacio de *He é dada por:

y_ N0 2(Na/Ny)
PNt N, (14 (Na/Np))

~0.22, (2.6)

onde usamos o fato que % ~ 1/7. Assim concluimos a partir da Eq. Ib que aproximadamente
P
22% da abundancia total de barions estd na forma de *He e que sua abundancia é sensivel a
razao % Desta forma, somados, o Hidrogénio e Hélio compdem aproximadamente 97% da
p

abundancia total dos barions.

Argumentos semelhantes nos conduziriam aos seguintes resultados:
Yipgep =107, 2.7)

Yo~ 10719, (2.8)

Na Fig.(2.1) as curvas indicam os valores preditos pela BBN. A linha vertical vermelha
representa o valor do pardmetro barionico (1) medido pelo satélite WMAP. Veja que o valor
de 1 observado pelo WMAP fixa as abundancias dos elementos leves exatamente nos valores

preditos pela BBN dados nas Eqs.(2.6)-(2.8).

Em adicdo a abundancia primordial produzida durante a BBN, alguns elementos leves sdao
produzidos ou consumidos em estrelas e € sobre esta mudanca na abundancia que iremos dis-

cutir a partir de agora.

O *He por exemplo é também produzido em estrelas juntamente com elementos mais pe-
sados. A abundancia de Hélio possui uma relacdo linear com a quantidade de metais nesses

sistemas, determinada pela metalicidade. Metalicidade é a grandeza que nos informa qual a
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Figura 2.1: Abundancias dos elementos leves em fun¢ao do parametro conhecido como
bariémetro 1) = ny,/ny variando entre 1072 ¢ 10~7. Figura retirada de [5]].

abundancia relativa dos elementos quimicos diferentes de Hidrogénio e Hélio [4]].

Como estrelas compdem a maior por¢ao de matéria visivel do Universo e sdo compostas,
principalmente, de Hidrogénio e Hélio, astronomos usam a terminologia metal, para se referir a
todos os outros elementos quimicos diferentes de Hidrogénio e Hélio, apesar de muitos destes,
conforme a tabela periddica, ndo serem metais. Por exemplo uma Nebulosa rica em Carbono,
Nitrogénio e Oxigénio € dita ser rica em metal apesar de nenhum desses trés elementos serem

metais.

Isto estd intimamente relacionado com a nucleossintese no seguinte sentido: A metalici-

dade de um objeto astrofisico € um indicador de sua idade. Assim a abundéncia de Hélio é



inversamente proporcional a metalicidade de determinadas regides e objetos astrofisicos. ApOs

a andlise de diversas regides do Universo e uma extrapolacdo achou-se que [4]],
Yoy, =Y, = 0.238 £0.002 (estatistico) =0.005 (sistemdtico). (2.9)

Um fato importante sobre a abundéncia do “He é que por se tratar do elemento mais abundante
produzido na BBN, correspondendo a 22% da abundancia total dos barions (Hidrogénio € de
75%), se algum tipo de reacio nio padrdo ocorrer durante o processo de formacio do “He,
alterando sua abundincia, automaticamente estaremos alterando drasticamente a abundancia

dos outros elementos.

Por exemplo, se f6tons bastante energéticos forem produzidos de alguma forma durante a
BBN e acabarem destruindo ou produzindo *He, as abundancias dos outros elementos como ’Li
e D serdo bastante aumentadas ou reduzidas a zero, entrando em contradi¢cao com as observagoes.

Este fato serd explorado no capitulo [5

As observagdes da abundancia do 'Li vém de medidas da atmosfera primitiva de estrelas
(populagdo II) no halo estelar de nossa galdxia. Destas observagdes concluiu-se que abundancia

do "Li é pequena e constante para estrelas de baixa metalicidade.

Diferentes métodos para determinar a abundancia do Litio encontraram resultados bastante
diferentes. Como existem vdrias incertezas inerentes a essas medi¢des, comumente expressa-

mos a abundancia do Litio em termos dos valores minimos e maximos observados como na

Eq [4],

7L'
9.0x 1071 < ?’ <2.8x10°1°, (2.10)

Quanto ao Deutério, ndo se observa fontes astrofisicas produtoras de Deutério. Por esta razdo

sua abundancia total € igual a abundancia primordial. Consequentemente sua abundancia esta



diretamente relacionada apenas ao baridmetro 1.

O Deutério tem sua abundincia medida através o desvio das linhas de absor¢do do Hi-
drogénio, indicando que,
D

— =(29403)x 1077, (2.11)
Hp

em acordo com as predi¢cdes da BBN conforme Fig.(2.1). Em suma, combinando as predi¢des
da BBN com as abundancias inferidas através das observacoes anteriormente mencionadas con-

cluimos que,

n=(6+0.5)x10"1°, (2.12)

0.018 < Qph® < 0.023, (2.13)

onde Qp é abundancia de barions do Universo com o valor central de Qgh? ~ 0.02, e o fator h

que aparece na Eq ¢ o fator de normalizacdo do parametro de Hubble (H).

O valor de Qp nio é bastante sensivel ao parAmetro barionico 7, pois para 10710 < n <
10~8 a abundéncia dos bérions praticamente nio muda conforme visto na Fig.(2.1)). Isso era de
se esperar uma vez que as abundancias de “He e H que compdem 97% da abundancia total dos

barions sdo independente de 7.

Portanto, concluimos duas coisas: Primeiro, a abundancia de barions € pequena comparada
a abundincia total (Q;,,; = 1). Segundo, um Universo que tem ME como sua componente
dominante de matéria com sua abundancia dada por Q) = 0.23, tal ME é essencialmente ndo

baridnica dada a diferenca entre as abundancias de barions e ME (Qyg ~ 50 ).

Ao contrario da BBN que € capaz de inferir apenas a abundancia de barions, hd uma forma

de inferir a abundancia total de matéria em diferentes escalaas cosmoldgicas. Este método é
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baseado na razdo massa-luminosidade, conforme veremos a seguir.

2.1.2 Razao Massa/LLuminosidade

Vamos comegar esta se¢do definindo algumas grandezas e conceitos importantes para o
entendimento das nossas conclusdes. Primeiro, dado o nimero de galaxias com luminosidade
total observada (L), podemos obter a densidade média de Luminosidade de galaxias, que €
estimada ser igual a [3]],

£ =(2.0+0.2) x 1081 L, Mpc 3, (2.14)
onde L, = 3.8 x 10* erg s~! é a luminosidade solar, com # = 0.7040.03.

Definiremos a razao massa-luminosidade como sendo M /L = p /.. Com isto obtemos,

M e
<Z>c: %: 1390 h M., /Lo, (2.15)

onde p. = 2.8 x 101" 12 M., Mpc > e M., é a massa do Sol.

Desta forma a abundancia de matéria (£2,,,) pode ser derivada a partir de medidas astrofisicas

da razio massa/luminosidade (M /L) para varios objetos astrofisicos via,

o b _ ML

oo~ M/D) (2.16)
A razdo massa-luminosidade entretanto depende fortemente da escala (distancia) em que sao de-
terminadas. Na vizinhanca do sistema solar M /L = (24 1)M, /L, implicando que Q,, ~ 1073,
Em escalas de galdxias e pequenos grupos de galdxias M /L = (60 — 180)Ms, /L, produzindo

Q,, ~ 0.1. Ja em escalas de aglomerados de galdxias M /L = (200 — 500)M, /L, indicando

Q, ~0.3.

Portanto, tanto em escalas de galdxias quanto em aglomerados de galdxias a presenca de
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ME ¢ evidente, sendo mais fortemente presente em escalas de aglomerados conforme vimos

acima [21

Em resumo, se aliarmos essas medicoes de €, em escalas de galdxias e aglomerados de
galdxias com a predi¢cdo da BBN que €, = 0.02, concluimos novamente que a ME, além de ser
a matéria dominante no Universo, € predominantemente ndo baridnica. Vale ressaltar que essas

medicdes sao independentes e vem de diferentes escalas.

2.1.3 Lentes Gravitacionais

A teoria geral da relatividade prediz que um corpo massivo curva o espago-tempo e que,
consequentemente, pode atuar como uma lente. Este efeito pode ser usado para inferir a quan-

tidade de massa total de um objeto através de efeitos de lentes gravitacionais.

Atualmente, este método € uma das principais praticas usadas para inferir a quantidade de
ME em galéxias e aglomerados de galédxias, pois como podemos inferir a massa total que curva
0 espago-tempo entre a fonte e observador, e somos capazes de muitas vezes de inferir a massa

decorrente da matéria luminosa podemos obter encontrar a abundancia de ME nesses objetos.

Um fendmeno bastante conhecido ocorre quando o objeto observado estd perfeitamente
alinhado com o centro da lente gravitacional e o observador. A imagem observada é um anel

em torno do centro de massa da lente conhecido como anel de Einstein [4]]-[6]].

De forma geral as varidveis distancia fonte-lente, lente-observador e a forma do poten-
cial gravitacional do objeto lente, podem causar diferentes distor¢des e efeitos criando uma
classificacdo para as lentes. Lentes fortes sdo aquelas capazes de gerar multiplas imagens

da fonte e distor¢Oes tais como os anéis de Einstein, enquanto as fracas, apenas pequenas

ZEm escalas estelares a presenca de ME é desprezivel pois a matéria barionica é dominante.
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distor¢des.

A Fig.(2.2)) ilustra o efeito de lente gravitacional (a esquerda) e o efeito causado por uma

lente forte (a direita).

\ .Lenséd'
s+ Galaxy

« #| ensed
Quasar

~

Figura 2.2: Na figura a esquerda observamos claramente o efeito de lente gravitacional causado
por uma galdxia alinhada com a fonte e observador [7]]. Na figura a direita vemos a apari¢ado de
multiplas imagens caracteristicas de uma lente forte [8]].

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [9], usando lentes fracas, revelou ,através da andlise da
distribuicdo de milhdes de galdxias que cercam a Via Lactea, que a massa total das mesmas seria
de 1.4 x 10> M® , enquanto a massa total referente & matéria luminosa seria de 6 x 101°M©®

[LO].

A partir disso constatamos que uma enorme quantidade de ME esta presente em escalas de

aglomerados de galdxias. O resultado desta observagao estd apresentado na Fig.(2.3)).

Na Fig.(2.3)) exibimos a densidade total de matéria inferida pelo SDSS (Sloan Digital Sky
Survey) em fun¢do da varidvel og (normalizacdo do espectro de poténcia que descreve a nao
aglomeracio em escalas de 84~! Mpc) E| [1O]. Este resultado estd em completo acordo com
observacdes independentes baseadas em emissdao de ondas de radio de gases atOomicos, que

afirmam que apenas 10% dos barions estdo em galaxias ( o resto compoe estrelas [[10]).

3 A quantidade de matéria aglomerada em diferentes escalas é parametrizada em termos da fungo de correlagio
entre dois pontos. Individualmente a quantidade de matéria aglomerada num redshift z = 0.3 é parametrizada em
termos do parametro og.
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Figura 2.3: Limites sobre a abundancia de matéria em func¢do de og. Os dois contornos da
Radiag¢do Cosmica de Fundo (CMB) foram obtidos com 68% e 95% de nivel de confiangca. A
regido verde delimita a regido de melhor ajuste aos dados combinados CMB+lentes gravitacio-
nais.

A partir da Fig.(2.3)), concluimos que lentes gravitacionais ndo sdo capazes de inferir Q,,
precisamente. Entretanto, quando combinamos com os dados da CMB concluimos que €,, ~
0.3. Da BBN sabemos que €, = 0.02, entdo, através da diferenca entre €2, e ;, constatamos
que existe uma quantidade dominante de matéria ndo visivel, ndo baridnica e dominante em

escalas de galaxias e aglomerados de galédxias.

2.1.4 Curvas de Rotacao de galaxias

Na década de 70, Ford e Rubin descobriram que as curvas de rotacdo de galdxias eram
planas ou crescentes, ou seja, as velocidades de rotacdo nas regides fora da regido visivel das

galdxias eram constantes ou crescentes [11]. Isto significa que objetos orbitando em torno do
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centro das galadxias fora da regido visivel, possuem uma velocidade que permanece constante
com a distancia (em relagdo ao centro) em vez de diminuir, como esperariamos a partir da

mecanica Newtoniana.

Resultados similares foram observados para todas galdxias observadas inclusive a nossa Via
Lactea [[12]]. A explicac@o proposta foi que tais galdxias continham uma grande quantidade de
matéria invisivel que residia em volta das galdxias. Esta matéria forneceria uma maior forca
centripeta aos objetos em Orbita de forma a explicar as observagdes. Esta distribuicio de ME

em volta das galdxias é comumente chamada na literatura de halo de ME.

Abaixo veremos uma ripida e simples explicacdo de como essa abundancia de ME pode
ser inferida através dessas observacgdes. De acordo com a segunda Lei de Newton, a velocidade
de rotacdo (v) de um objeto em Orbita estavel, a um raio r distante do centro da galaxia, pode

ser derivada igualando a forca centripeta a forca de atragdo gravitacional conforme a seguir,

mv: G M(r)m
ro 2

, (2.17)

onde M(r) é a massa dentro da esfera que tem como raio a distancia do centro da galdxia ao

objeto em rotacdo.

Observe que estamos supondo uma distribuicdo esférica e uniforme de matéria. Assim,

M(r) = : (2.18)

onde p € a densidade de matéria da galaxia.

Substituindo as Eq.(2.18) em Eq.(2.17) encontramos,

Vyp o< T, (2.19)
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Veja na Fig.(2.4), que mostra a curva de rotacdo da galdxia M33 de raio r ~ 2 Kpc, que esse
comportamento linear com a velocidade concorda exatamente com as observacdes. Entretanto
para um objeto fora da regido visivel, ou seja, distante das estrelas e gases onde teoricamente
nenhuma massa significante estaria presente, de forma que M(r) — M = constante, encon-
trarfamos,

(2.20)

~
m\—l -

Este resultado estd em total contradicdo com as observacdes na Fig.(2.4). Desta figura, vemos

1/2

claramente que a velocidade varia aproximadamente com r'/“. Para que possamos reproduzir a

1

7

Fig.(2.4) necessitamos que M o< 12 com p o

Muitas galdxias espirais apresentam um comportamento do tipo v e< ¥ mesmo para a regiao

fora do visivel. De forma a reproduzir tais curvas de rotagcdo inferimos que,
Mo, (2.21)

com p sendo constante para uma distribui¢do esférica de ME.

Este altimo caso é conhecido como o modelo isotérmico, onde a ME possui uma distribui¢cao
esférica e isotérmica. Mesmo que nao tivéssemos suposto uma distribui¢ao esférica de ME con-
cluiriamos que existe um halo de ME, que cerca tais galdxias conforme ilustrado na Fig.(2.5).

Uma discuss@o mais completa sobre a distribuicdo de ME serd dada no Apéndice Além

das curvas de rotagdo de galaxias que sdo da década de 70, existem evidéncias bem mais recen-

tes, que trata da colisdo entre aglomerados de galédxias.
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Figura 2.5: Halo da nossa galdxia Via Lactea. Na figura estio exibidos a posi¢cdo do Sol na via
lactea (~ 8 Kpc do centro da galdxia).

2.1.5 Aglomerado da Bala e Seus Primos

Aqui discutiremos evidéncias bastante recentes da existéncia de ME e como as mesmas
fornecem informagdes preciosas sobre este tipo de matéria. O observatério Chandra X-ray
observou um evento conhecido como aglomerado da bala, que se trata da colisdo de dois aglo-

merados de galédxias.

O fato mais importante de todo este evento € que um estudo de lentes gravitacionais com-

binado a observagdes de raios-X a respeito do aglomerado da Bala afirmam a descoberta de
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ME, e que com uma confianca de 80 descarta a possibilidade de uma modificacio da gravidade

Newtoniana explicar tal evento [[14].

Vamos neste momento mencionar com um pouco mais de detalhe este evento para que

possamos entender como esta observacao pode ser considerada uma enorme evidéncia de ME.

As principais componentes desses aglomerados de galdxias sdo os gases, estrelas e ME.
Estas trés componentes se comportam de forma completamente diferente, portanto, devem ser

tratadas separadamente.

As estrelas das galdxias, que emitem luz visivel, ndao foram afetadas durante a colisdo, e
simplesmente passaram umas pelas outras apenas mais lentamente devido a atracio gravitaci-
onal. Os gases, que s@o compostos principalmente de Hidrogénio e Hélio compdem a maior
quantidade de massa visivel de um aglomerado de galdxias, interagem eletromagneticamente

emitindo raios-X. Assim, os raios-X nos informam a localiza¢do dos gases (regido rosa) a es-

querda na Fig.(2.6).

A terceira componente, a ME, composta por particulas fracamente interagentes, simples-
mente atravessa o outro aglomerado. Sua localizagdo pode ser inferida por meio de lentes

gravitacionais, que determina a posi¢ao do centro de massa conforme pode ser visto na foto do
meio na Fig.(2.6).

Em suma, na Fig.(2.6) a esquerda exibimos a emissio em raios-X observada pelo Chanda
(em rosa), enquanto na imagem do meio vemos a localiza¢ao do centro de massa por meio de

lentes gravitacionais e por ultimo (a direita) a combinacao das duas.

Nesta imagem a direita podemos observar que o centro gravitacional esta deslocado dos

gases quentes observados via a emissao de raios x. Portanto, o aglomerado da bala nos ensina
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que o centro de massa esta bastante distante da localizacdo dos barions e que a ME, além de

compor a maior componente de matéria nestes aglomerados, € de fato fracamente interagente.

Mais ainda, esta observacdo exclui teorias sem ME conhecidas como Dinamica Newtoni-
ana Modificada (MOND), que predizem que o centro de massa estaria associado aos barions,

em total contradi¢io com a observagdo do Chandra [I5]. E importante mencionar que exis-

Figura 2.6: Observacio do aglomerado da bala pelo Chandra. A esquerda (em rosa) a
localizagao dos barions via raios-X. No meio a localizagdo do centro de massa por meio de
lentes gravitacionais. A direta a juncdo de ambas, demostrando a defasagem entre o cen-
tro de massa e localizacdo dos gases quentes em amarelo. Figura disponivel no endereco:
http://www.physics.monash.edu.au/assets/images/bullet-cluster-square.jpg.

tem observagdes recentes similares ao aglomerado da Bala conhecidas como MACS J0025.4-
1222 [16] e Pandora [17], que similarmente ao aglomerado da Bala fornecem uma fortissima

evidéncia de ME.

2.1.6 Radiacao Césmica de Fundo

A Radiagdo Cosmica de Fundo (CMBR) € um sinal na faixa de micro-ondas do espectro
eletromagnético (invisivel a olho nu) que banha nosso Universo isotropicamente, € com um

espectro de radiacdo de corpo negro a uma temperatura de 7o = 2.725K.

Uma vez que nosso Universo estd em expansdo, observar objetos distantes € 0 mesmo que
olhar para o passado. Astronomos, utilizando o telescopio Hubble, podem apenas observar
galéxias a um redshift da ordem de z = 5, enquanto a CMB foi formada a um redshift de z = 1100

(T ~ 3000K), época muito anterior a formagao de galdxias. Assim, estudando as propriedades
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fisicas da CMB, podemos extrair informagoes preciosas do Universo primordial.

Hoje sabemos que essa radiacdo nao € perfeitamente isotrdpica e possui pequenas anisotro-
pias da ordem de 10K, que possuem informacdes preciosas sobre a distribuicio de matéria

do Universo, quando a mesma foi produzida.

De acordo com a teoria do Big Bang, o espectro da CMB deveria ser do tipo corpo negro,
como pode ser visto nas referéncias [[18]]-[19]. A derivacdo desse resultado estd muito além do
foco desta tese e portanto recomendamos o leitor a consultar as referéncias acima mencionadas,

para maior detalhes.

O fato importante € que o chamado espectro de poténcia da CMB, que exibe as flutuagdes de
temperatura (A7) no céu em fungdo do angulo observado (0) depende fortemente da abundancia

de ME no Universo.

Veremos adiante, de forma clara, como inferimos a abundéancia de ME analisando o espectro

de poténcia da radia¢do césmica de fundo.

Observe, na Fig.(2.7), a diferenca entre o espectro de poténcia observado e o predito pelo
modelo do Big Bang quando supomos um Universo dominado por ME com as seguintes abundancias:
Qp, = 5% (bérions), Qe = 74% (matéria escura) e Qg = 22% (energia escura). Note que o
espectro observado € completamente diferente do predito teoricamente (em verde). Agora ob-
serve o perfeito acordo na Fig.(2.8) quando usamos €, >~ 5%, Qg =~ 22% e Qpg ~ 74%. Ou
seja, a abundancia de ME ¢ inferida quando tentamos reproduzir a curva observada da CMB.

Em suma, a radiacdo césmica de fundo além de exigir a presenca de ME no nosso Universo,
requer que a mesma componha 22% da abundancia total. Portanto, similarmente as evidéncias

anteriores, a CMB afirma que a ME € a componente de matéria mais abundante do Universo



20

&
&
=
[
=
S
2
2]
S
=
5]
-
[Ty
@
ES
[=]
o

2 0.5

Angle across the sky (deg)

Figura 2.7: A curva vermelha € o espectro de poténcia da CMB observado. A curva em verde é
espectro de poténcia da CMB para um universo com Q;, ~ 5%, Qur ~ 0% e Qg ~ 95%.
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Figura 2.8: A curva vermelha é o espectro de poténcia da CMB observado. A curva verde é
espectro de poténcia da CMB para um Universo com Qj, >~ 5%, Qug ~ 22% e Qg ~ 74%.

com,
Qrph® ~0.376, (2.22)
Qph? ~0.02253, (2.23)
Queh® ~0.1103. (2.24)

Até o momento vimos que a ME € a componente mais abundante de matéria do Universo.

Veremos adiante esta matéria desempenha um papel fundamental no processo de formagao de

estruturas.
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2.1.7 Formacao de Estruturas

O processo de formagao de estruturas refere-se a uma questao chave na area de cosmologia
de particulas, devido a seguinte pergunta: Como aproximadamente 13.5 bilhdes de anos de-
pois do Big Bang o Universo, que € exatamente homogéneo e isotropico, foi capaz de formar

estruturas como galéxias e aglomerados de galdxias?

O processo de formacao de estruturas tenta responder essa questao € € nesse processo que a
presenca de ME torna-se indispensavel. Para entender a razao pela qual a presenca de matéria €

fundamental nesse processo vamos apresentar nossa discussao em ordem cronoldgica no tempo.

Primeiro, precisamos estar cientes que as diferencas de temperaturas medidas hoje refletem
as diferencas de densidade de matéria no inicio do Universo. Mais precisamente, regides um
pouco mais densas aparecem um pouco mais quentes hoje na CMB. Portanto, as anisotropias
no espectro de poténcia da CMB nos mostram que o Universo primordial ndo era exatamente

homogéneo e isotropico.

Como o Universo era dominado por radiagdo e era muito quente, as particulas possuiam um
livre caminho médio (conhecido também como free-streaming) pequeno e estavam fortemente
acopladas aos fotons. Assim qualquer acimulo de matéria numa determinada regido seria rapi-
damente diluido. Desta forma, as pequenas anisotropias nao podiam ser amplificadas porque a

matéria ordindria (ou seja, eletricamente carregada), estava fortemente acoplada aos fotons.

Nesse cendrio as estruturas seriam formadas muito tardiamente, de tal forma que as estru-
turas como aglomerados de galdxias estariam sendo formadas apenas hoje, ou seja, um cendrio

totalmente descartado.

Entretanto, as particulas que compdem a ME, por serem fracamente interagentes e neutras,
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nao interagem com os fotons (em nivel de arvore). Assim as particulas de ME se desacoplam
muito anteriormente a matéria baridnica sendo capazes de se aglomerar e formar as estruturas

observadas. Observe que ndo € qualquer tipo de ME que € capaz de formar as estruturas.

Esta matéria deve ser fracamente interagente e ndo relativistica na época em que o processo
de formacdo de estruturas acontece. Do contrdrio as particulas de ME teriam uma energia
cinética grande o suficiente para escapar dos potenciais gravitacionais localizados em pequenas

escalas.

Neste cendrio, uma particula de ME com grande energia cinética s6 iria se aglomerar em
grandes escalas. Desta forma as estruturas seriam formadas num cendrio conhecido como de
cima para baixo (up-down), com aglomerados de galaxias sendo formados primeiramente e se

desintegrando em galéxias e assim por diante.

Todavia, observamos que as galdxias parecem mais velhas que os aglomerados de galédxias
(veja a secdo para entender como podemos inferir isto), sabemos que o processo de
formagdo de estruturas ocorreu de forma hierdrquica, com gases se aglomerando formando
estrelas, posteriormente galdxias e por ultimo aglomerados de galdxias via atracdo gravitacio-
nal. Consequentemente, o cenario em que as particulas de ME eram relativisticas na época da

formacao de estruturas estd completamente descartado.

Em resumo: O processo de formagdo das estruturas exige a presenca de ME fria (ndo
relativistica), por se desacoplar anteriormente a matéria baridonica de forma a amplificar as ino-

mogeneidades, se aglomerando e formando as primeiras estruturas [20].

Esta afirmacdo foi confirmada por vérias simula¢des que supdoem que a ME fria € a matéria
dominante do Universo. Podemos observar na Fig.(2.9) que as simula¢des (em vermelho) obtém

um bom acordo com a distribuicao de matéria observada por telescopios (em azul) em largas
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escalas. Uma vez que a ME participa do processo de formagdo de estruturas, devemos ser

Figura 2.9: A distribuicdo de matéria de acordo com as observacdes (azul) comparada a
distribuicdo de matéria obtida via simulagdes usando apenas ME fria (vermelho). Figura re-
tirada de [21].

capazes de observar as particulas de ME distribuidas em galdxias e aglomerados de galdxias
(em escalas estelares os barions sdo dominantes). Partindo disto, discutiremos na secdo a seguir

como detectar essas particulas em experimentos terrestres.

Agora que discutimos as principais evidéncias da existéncia de ME, vamos discutir de forma

bastante superficial os métodos de detec¢do direta e indireta da mesma.

2.2 Comentarios sobre Deteccao Direta e Indireta de Matéria
Escura

Uma abordagem mais quantitativa do assunto, incluindo detalhes sobres os métodos de

deteccao direta e indireta e uma discussdo sobre os principais candidatos a ME e os experi-
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mentos estd a disposi¢do no Apéndice |Al Aqui nos ateremos a passar a ideia do que trata tais

métodos.

Antes disso, gostariamos de esclarecer que durante toda esta tese suporemos que a ME
do Universo é composta de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), ou seja particulas
massivas que interagem fracamente. Esses sdo os candidatos mais populares a ME por diversas
razdes detalhadas no Apéndice Portanto, iremos constantemente comutar os termos ME

e WIMPS como se fossem exatamente a mesma coisa.

Primeiro, ao falarmos de deteccao direta de ME estaremos nos referindo ao espalhamento
WIMP-Nicleo (veja Fig.(2.10) ). Este método aborda a medigdo da energia depositada pelo
WIMP no Nucleo. Medindo-se precisamente como essa energia é depositada no nucleo so-
mos capazes de discriminar eventos de background causados por particulas carregadas como
elétrons, muons, e alfa, daqueles provenientes de particulas tal como o néutron. Assim, se
soubermos com precisdo a quantidade de decaimentos radiativos que acontecem no detector,
qualquer evento em excesso ao background esperado € um possivel espalhamento causado por

WIMP.

Como foi dito acima, o que se mede € a energia. Mas os experimentos de detec¢ao direta
reportam seus resultados em termos da taxa de espalhamento WIMP-Nucleo. Essa taxa de espa-
lhamento depende de varios fatores que sdo eles: secao de choque de espalhamento, distribuicao
de velocidade, fator de forma nuclear do nicleo e a massa do WIMP. Portanto, hd informacdes
tanto astrofisicas como nucleares que sdao fundamentais na hora de interpretar os dados prove-
nientes dos experimentos de deteccao direta como CDMS, XENON, DAMA, CoGeNT entre

outros.

O que estes experimentos usualmente fazem € supor uma distribuicio Maxelliana de velo-
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cidade, com uma velocidade de escape infinita, € um fator de forma nuclear de Helm El ApOs
isto, inserem estes fatores na taxa de espalhamento e fazem um ajuste nos parametros (secdo de

choque x massa), de forma a reproduzir a taxa de espalhamento medida.

Para o caso em que nenhum evento em excesso foi observado como ocorre na maioria das
vezes, apenas um limite sobre a se¢do de choque e massa dos WIMPs € colocado. Nas vezes que
um excesso é medido, utilizamos um método chamado de x> ( ou otro com préposito similar)
para determinar qual o valor da secao de choque de espalhamento e massa que reproduz com o
menor erro possivel a taxa de espalhamento dos eventos em excesso. Na pratica, terminamos
com uma regido no plano se¢do de choque x massa que explica os eventos como pode ser visto

na Fig Ja o método de detec¢ao indireta de ME se refere a observacdo dos produtos finais

>

N

-~
Deteccao indireta

WIMP Particula do Modelo Padrao

Particula do Modelo Padrao

WIMP

Deteccao direta

Figura 2.10: Espalhamento WIMP-Nrticleo [22].

oriundos da aniquilacdo de particulas de ME (veja Fig.(2.10) ). Estes produtos finais podem ser
dos mais diversos. Assim, qualquer que seja o canal de observagao (f6tons, neutrinos, elétrons,
anti-protons etc.) esse fluxo de particulas do MP (Modelo Padrao) oriundo da aniquilacdo de

ME vai aparecer como um excesso ao fluxo esperado proveniente de processos astrofisicos.

Na tabela[2.T] exibimos qual a relagdo entre o sinal observado e o produto final da aniquilagéo

de ME para um WIMP de 200 GeV de masssa. As particulas que compdem o sinal observado

40 fator de forma de Helm tarta o niicleo como uma esfera rigida de raio R; e espessura s.
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obedecem a ordem da fracdo de energia carregada pela particula [23]. Por exemplo quando
elétrons sao produzidos no estado final, a particula observada com mais energia € o elétron. No
caso em que o produto final sdo taus a maior parte da energia inicial dos taus é convertida em

neutrinos e assim por diante.

Por exemplo quando WIMPs se aniquilam em bb, o sinal observado mais energético é em
fotons e, em segundo lugar, em neutrinos. O mesmo ocorre quando glions e quarks sdo o estado

final decorrente da aniquilagdo de WIMPs e assim por diante. Agora que brevemente falamos

| Estado final de aniquilagdo | Sinal observado |

e e, Y

u v.e, YV

T V,7,¢€

Y Y,Vv,e

\% v,e, Y

b Y. v, e, p,D

C Y. v, e, p,D

t Y. v, e, p,D
glions Y, v, e, p,.D

w v, 7, ¢, p,D

Z v, 7, ¢, p,D

Tabela 2.1: Sinal observado da aniquilacdo de ME em funcao do estado final de aniquilagdo.
Organizamos em ordem de energia carregada. Por exemplo quando quarks b sao produzidos no
estado final, a particula observada com mais energia € o foton. Ler texto para mais detalhes.

dos métodos de deteccao direta e indireta de ME e das principais evidéncias da existéncia de
ME, vamos apresentar os resultados originais desta tese que sao baseados nos artigos publicados

sobre os mesmos.

Por se tratar de uma tese, os resultados aqui apresentados foram discutidos com mais deta-
lhes do que nos artigos de onde nos baseamos. Além disso, ¢ vélido salientar que o Apéndice[A]
foi escrito com o propdsito de explicar muitos detalhes que sdo deixados de lado na escrita dos

artigos, mas que sao fundamentais para o entendimento dos resultados aqui apresentados.

Os resultados estdo distribuidos da seguinte forma:
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No capitulo 2: Discutiremos uma extensdo minima do MP capaz de explicar os dados

observacionais do CoGeNT, CDMS e DAMA.

No capitulo 3: Abordaremos o problema da ME no contexto de um modelo 3-3-1.

No capitulo 4: Investigaremos o papel da ME na nucleossintese primordial e na Radiag¢ao

Césmica de Fundo (CMB).

No capitulo 5: Apresentaremos o resultado mais relevante desta tese, que trata da anélise de
dados do Satélite da Nasa, chamado Fermi-LAT, na busca por excessos de fétons provenientes

da aniquilacao de WIMPs.

No capitulo 6: Apresentamos nossas conclusoes finais acerca dos resultados.
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3 Um Modelo de Neutrino Estéril
Motivado pelos Resultados do
CoGeNT, DAMA e CDMS-II

3.1 Motivacao

Como o Modelo Padrao (MP) ndo possui um candidato a matéria escura (ME), que constitui
a principal componente de matéria do Universo, a ME juntamente com a fisica de neutrinos € a

maior indicacdo de fisica nova além do MP.

Portanto, para que possamos explicar a existéncia de ME necessitamos estender o MP. Uma
questao simples surge diante disto: Qual a extensdo mais simples que podemos construir capaz

de explicar os resultados experimentais?

Com o propodsito de responder a esta questao, iremos discutir a possibilidade da ME ser
composta por neutrinos estéreis pesados (massas da ordem de GeV), na extensdao mais simples
possivel do MP, capaz de explicar os recentes resultados dos experimentos CoGeNT, DAMA
e CDMS-II. Este capitulo foi baseado trabalho desenvolvido em [24]]. Comecaremos apresen-

tando o modelo.
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3.2 O Modelo

O modelo consiste de uma pequena extensdo do MP que inclui um neutrino de Majorana
Npg, um escalar carregado 1™ e um escalar neutro o, todos singletos sob a simetria de gauge do

MP. Baseado nisto a Lagrangiana do modelo é dada por,

L D Lxin—M (NgNro +NrNgo™) + Ay (Ngern ™ +egNgn ™)

_V/<¢7ni76>7 (31)

onde Zki, € a Lagrangiana que aglomera todos os termos cinéticos das particulas novas e for-
nece as interacdes entre os escalares * e os bésons de gauge do MP, ¢ é o dubleto de Higgs

do MP e N¢ € o conjugado de carga do férmiom singleto N.

Desta Lagrangiana constatamos a presenca de escalares carregados (1T) que carregam duas
unidades de nimero leptdonico (chamados biléptons), uma vez que estamos impondo que o

numero leptonico seja conservado.

Note que estamos tratando de um modelo nao-realistico por levarmos em conta apenas
uma familia, mas os resultados relacionados a detec¢do direta ndo sofrerdo nenhum impacto
ao expandirmos o modelo para trés familias. Todavia, a abundancia do nosso WIMP pode ser
bastante alterada dependendo do regime de massa do WIMP que estivermos analisando. De
qualquer forma essa abordagem serve como guia na constru¢ao de modelos capazes de explicar

os eventos observados pelos experimentos.

Portanto, nosso modelo deve ser entendido como um modelo efetivo. Em particular, este

modelo minimo se assemelha com uma classe de modelos chamados 3-3-1 em baixas energias,
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pois tais modelos possuem a assinatura de possuir em seu espectro particulas que carregam duas

unidades de numero leptonico e neutrinos pesados.

Estamos falando primeiramente desse modelo minimo com o propdsito de abordar o pro-
blema da ME em um modelo simples que nos permita familiarizar com as ideias e resultados
referentes a busca por ME. Ja no capitulo seguinte abordaremos o problema da ME em um
modelo 3-3-1, que se trata de uma extensdo de gauge, que possui uma vasta fenomenologia ja

explorada, sendo capaz de solucionar varios problemas de fisica de fronteira.

Voltando ao modelo minimo, é importante ressaltar que, como o escalar neutro singleto
possui hipercarga nula, o mesmo ndo se acoplarad aos bésons de gauge do MP diretamente, mas
como ird se misturar com o bdson de Higgs, ele possuird interagdes com todos os férmions e
bosons. Porém, essa mistura serd suprimida de forma a satisfazer as medidas de precisdo do

MP (Modelo Padrio).

Agora que escalarecemos algumas caracteristicas desse modelo podemos exibir o potencial

escalar do modelo V(¢ ,n* , ), presente na Lagrangiana Eq.(3.1)), na Eq.(3.2) a seguir,

V(g.n*,0)=V'(9,n",0)+Vau, (3.2)
onde Vg, € o potencial escalar de Higgs. Assim,

V(e,n*,0) =mgo 9 +meo’ o +uannT +24,(979)’ + As(0"0)?
a7+ A3(070)(n N 7) + AT n "o o + A9 d0"0 (3.3)
onde ¢ € o dubleto de escalar do MP.

Note que a Lagrangiana na Eq.(3.I) permite a presenga de novos termos que levariam ao

decaimento do neutrino pesado como:Z{ﬁNR +h.c.onde L= (v, eL)T, com (ﬁ =1000".
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De forma a evitar tal termo, invocaremos a existéncia de uma simetria discreta Z, que
implica em,
(Nr,n") = (=Ng,—n"), (3.4)

comumente usada em extensdes minimas do MP para garantir a estabilidade do N.

Esta simetria implica que todas as particulas restantes sdo pares com relagdo a mesma.
Consequentemente, podemos fazer este neutrino tao leve quanto queiramos. Aliada ao fato que
o férmion N € um singleto neutro, concluimos que o neutrino pesado N ndo se acopla com os
boésons de gauge do MP, livrando-nos assim de possiveis vinculos provenientes de medidas de

precisdao do MP.

Agora que introduzimos a Lagrangiana do modelo e esclareceremos alguns pontos impor-
tantes a respeito dessa extensao minima do MP que estamos abordando nesse capitulo, seguire-

mos para a parte mais quantitativa do modelo que € a obtencao do espectro de massa.

3.3 Espectro de Massa do Modelo

3.3.1 Massa do WIMP

O WIMP ganhara massa pelo mecanismo de quebra espontanea de simetria do escalar neu-
tro singleto 0. Apds a quebra espontanea de simetria fazemos o deslocamento do campo em
torno do vacuo vs conforme,

1
6 =—(vs+Or+ioy). (3.5)

V2

Substituindo a Eq.(3.5)) na Eq.(3.1)) encontramos a massa do nosso WIMP (neutrino de Majo-

rana),

My = Ave V2. (3.6)
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E valido ressaltar que o vinculo do LEP com relacao a largura invisivel do Z, ndo se aplica ao
nosso modelo, pois os neutrinos pesados nao se acoplam com o Z. Por esta razdo, podemos de
fato, analisar o regime de massa da ordem de ~ 10 GeV, diferentemente do que ocorre com as

masssas dos escalares como veremos adiante.

3.3.2 Massa dos Escalares

A massa dos escalares sdo obtidas apos a diagonalizacdo da matriz de massa que mistura o

Higgs e o escalar singleto ¢ na base (Ry,Rs) dada por,

A
JW:( hovs 7Sv"v"’>, (3.7)

A 2
Zvevy  AoVs

que foi obtida apds aplicarmos as condi¢des de minimo do potencial a seguir,

As
u§+kov3,+?v3¢ = 0,

A
M+ Agvg+ e = 0. (3.8)

Os pseudo-escalares do dubleto de Higgs desempenham o mesmo papel que no MP, que é
fornecer a terceira componente da polarizaciao dos bésons de gauge massivos W e Z, enquanto o

pseudo-escalar do o permanece no espectro sem nenhuma importancia, como veremos a seguir.

Ap6s a diagonalizacdo da matriz de massa encontramos,

Miy = ooV =R 2355 ~ ek A

M§ = Aovg+Agvy+ \/ A3vh +A3vivE — 246 Aeviva + AV, (3.9)
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com,

H 1 <R A5V¢ R )
= 2 o — [ )
1+ <2/;.(50-V‘?G> 221(;\/0'
1 A
§ = —— <RG+ S R¢>. (3.10)
1 l5V¢ 22‘6‘)6
+ 2A’ng
Quanto 4 massa do bilepton n* achamos,
Ay A
my :u%+7vf,+7v§,. (3.11)

Quanto a massa do escalar carregado e a massa do Higgs, suporemos que My > 100 GeV de
forma a obedecer o limite do PDG, e tomar My > 114.4 GeV de forma a obedecer o limite do

LEP 11 [25] 1]

Como j4 adiantamos, estamos tratando esse modelo como uma teoria efetiva. Sendo as-
sim, consideraremos a massa do escalar carregado como um parametro livre que estd entre

100 GeV — 3 TeV, uma vez que Uy € desconhecido.

Observe que o7 na Eq.(3.5) serd um Majoron (escalar sem massa no modelo). Como o
campo O se acopla apenas com o Higgs, sua presenca ndo trard nenhuma consequéncia as

medidas de precisdo do setor eletro-fraco, pois deixard a largura do Z inalterada.

Apesar de recentemente termos observado um escalar tipo Higgs (com pequena possibili-
dade de ser béson de spin 2) no LHC com My = 125 GeV, posteriormente a conclusdo deste
trabalho, os resultados obtidos aqui para My = 115 GeV também sdo validos aproximadamente
para My = 125 GeV, pois como veremos adiante o valor exato da massa do Higgs ndo € tao

relevante.

'O LEP 1I foi importante colisor de particulas que funcionou até o ano de 2002 e foi responsivel pela
observagio do béson Z, e se utilizava de um feixe de ete™.
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Agora que vimos o espectro de massa do modelo, vamos discutir os processos responsaveis

pela produc@o do nosso WIMP (férmion singleto) no Universo.

3.4 Abundancia do WIMP

Nao iremos revisar aqui como obtemos a abundancia do WIMP, pois isto foi feito no
Apéndice E importante relembrar que apenas os pares de particulas, cuja massa total

¢ menor ou igual a massa total do par de WIMPs, contribuirdo para a abundancia.

Basta ter em mente que no momento que a temperatura do Universo 7' < My prp, 0s WIMPs
deixam de ser relativisticos e produzidos. Portanto, sdo capazes apenas de se aniquilar entre si
em pares de particulas que possuam uma massa total menor que 2Myy)rp até chegar o momento

do desacoplamento.

No caso de co-aniquilacdo do tipo: WIMP +Y — Z+ W, a condicdo torna-se Mz + My <
Mywmp + My. Tais processos sdo eficientes apenas nos casos que a massa do WIMP e a massa
da particula Y sdo proximas uma da outra. No nosso modelo os processos de co-aniquilagdao

serdo relevantes quando My ~ M.

Em suma, devemos considerar apenas estados finais/iniciais de particulas que satisfacam
essas condi¢des. Lembrando que, dependendo da massa do WIMP, que permitiremos variar de
forma a abranger uma maior regido do espacgo de parametros, alguns processos podem se tornar

suprimidos ou dominantes.

E fundamental entender que dependendo dos acoplamentos ¢ das massas das particulas
envolvidas, a aniquilagdo dos WIMPs pode se tornar mais ou menos eficiente, conduzindo o
WIMP a estar entre os regimes super-abundante ou sub-dominante, pois, quanto mais eficiente

for a taxa de aniquilacdo de WIMPs menor serd sua abundéncia apds o desacoplamento e vice-



35
versa.

Abaixo nas Figs.(3.1)-(3.2)) exibimos os canais responsaveis pela determinacao da abundancia

do WIMP, Os processos de co-aniquilacdo onde o WIMP nao aparece no estado inicial deve-se

Ngi_ r—*—é ‘NRN'\-\_S‘HPF/;\J\JB Np~_ H.S.J. - -5 4'?\'2??7\[r """""" 51
] e s < NR
Np—— 1+ e Np— B Ny~ ~So Np———L—-5y

Figura 3.1: Processos de aniquilagdo que contribuem para a abundancia do WIMP N;. B refere-
se a um béson de gauge massivo W* ou Z, Sy e S, a qualquer combinacdo de escalares do
modelo compostos de H, S e J (Majoron), e f representa qualquer férmion.

UAR
J;I\'rR - |77 J J;I\'rR \__ﬁ e ’_./ = J;I\'rR ————¢€ - . e ’}.
1 rR v'_.“—i-—c- 7 A e
I L > n- ~Z o e H v ~
n
TJ}'—’_ --------- B TR— === -n"_ Sy H - -W—
A i <
-Tj'rl_ --------- S ————Z n_r > x'[,i_."’-f'

Figura 3.2: Processos de co-aniquilagdo que contribuem para a abundancia de Nj.

ao fato do escalar carregado 1) decair com um branching ratio de 100% no par WIMP-elétron,
e assim indiretamente produzir WIMPs. Nestes casos o escalar carregado desempenha dois
papéis importantes. Um de produzir N via seu decaimento e outro de aniquilar por meio os

processos de co-aniquilagdo.

Note na Fig.(3.1)), que tanto as massas como os acoplamentos do Higgs e do escalar ¢ com

as particulas sao bastante importantes no calculo da abundancia do nosso WIMP.

Dada a quantidade de canais envolvidos no calculo da abundancia do WIMP uma aborda-

gem numérica se faz necessario. Por isto, usaremos tanto nesse como no proximo capitulo o
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pacote numérico microMEGAS [26], para computar a abundancia do WIMP em fung¢do dos

varios parametros livres do modelo E

Vale apena lembrar que o modelo possui 9 parAmetros livres que sdo: A; € A, na Eq.(3.1),

A3, A4, As, A, Ay, mg € iy na Eq.(3.3).

Iremos agora apresentar nossos resultados para a abundancia do WIMP em dois regimes:
para My > 50 GeV e My < 50 GeV. O motivo pelo qual separamos os resultados em duas

regides de massa ficard claro adiante.

3.4.1 Abundincia para My > 50 GeV

De forma a simplificar nossos resultados, faremos algumas suposi¢des com relagdo aos
parametros livres do modelo. Primeiro suporemos que vg > 500 GeV, uma vez que o estd
relacionado com a escala de fisica nova que dard massa ao WIMP. Segundo, manteremos a
massa do escalar carregado entre 100GeV < My < 3 TeV, com o propdsito de tornar o modelo

testavel no LHC El

Agora que esclarecemos estes pontos, nas Figs.(3.3)-(3.4) exibimos a abundancia do WIMP
(neutrino pesado) em funcdo de sua massa quando permitimos os parametros livres variarem em
torno de 0.1, com a massa do Higgs variando entre 115 — 300 GeV, para os casos sem e com
co-aniquilacdo. Os pontos vermelhos nas Figs.— fornecem 0.108 < Qyph? < 0.121.

Este € o valor da abundancia da ME conforme medida pelo satélite WMAPS com 95% CL ﬂ

Na Fig.(3.3) impomos que My > My + 100 para evitar processos de co-aniquilagio entre o

20 que fizemos foi implementar todo o modelo no pacote LANHEP que gera todas as regras de Feymann do
modelo no formato do microMEGAS.

3Como o escalar carregado ird sempre decair em energia faltante e um elétron, existe uma grande quantidade de
backgrounds que produziriam o mesmo efeito como por exemplo W+jatos. De qualquer forma, mantendo a massa
do escalar na escala de ~ 1 TeV, o modelo torna-se testavel na escala de energia do LHC.

“Existem medidas mais recentes como WMAP9 que mudariam um pouco o valor da abundancia. Entretanto o
valor exato de € irrelevante nesta tese.
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Figura 3.3: Abundincia do neutrino estéril em funcido de sua massa sem co-aniquilagdo. Os
pontos em vermelho sdo para 0.108 < Qph? < 0.121.
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Figura 3.4: Abundancia do neutrino estéril em funcio de sua massa incluindo co-aniquilagdo.
Os pontos em vermelho sdo para 0.108 < Queh? <0.121.

neutrino pesado e escalar carregado. Entretanto, na Fig.@) estamos no regime que My ~ My,
ou seja incluindo co-aniquilagdo. Na Fig.(3.4) permitimos a massa do escalar carregado variar

livremente com 100GeV < My < 3 TeV, sempre obedecendo a condigdo My ~ My.

Comparando as Figs.(3.3)-(3.4), concluimos que mesmo sem incluir co-aniquilag¢do o neu-
trino pesado € um candidato vidvel a ME, capaz de reproduzir a abundancia correta. Quando in-

clufimos co-aniquila¢do os pontos anteriormente super-abundantes na Fig.(3.3) tem suas abundancias
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dminuidas como era de se esperar, aumentando a regido do espaco dos parametros que obtém
a abundancia medida pelo WMAP. De forma a ver qual a importincia da massa do Higgs nos
resultados, nas Figs.(3.5)-(3.6) mostramos a abundancia do neutrino estéril em fungdo de sua
masssa para My = 115 GeV e My = 300 GeV. Em ambos os graficos incluimos co-aniquilagao.

Comparando as Figs.(3.5)-(3.6) observamos que aumentar a massa do Higgs ndo traz nenhum
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Figura 3.5: Abundancia do WIMP em fung¢do de sua massa para My = 115 GeV.
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Figura 3.6: Abundancia do WIMP em fun¢ao de sua massa para My = 300 GeV.

ganho significativo com relag¢do a regido do espaco dos parametros que fornece a abundancia
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correta. Por isso dissemos no inicio desse capitulo que nossos resultados para My = 115 GeV
sdo aproximadamente os mesmos que para My = 125 GeV, deixando o modelo inalterado pe-

rante a observagao de um boson de Higgs de 125 GeV no LHC, no que diz respeito a abundancia.

Todavia notamos que hd muito mais pontos tanto para o regime sub-dominante (Q < Qwazap)

como para o regime super-abundante (Q > Qwaap).

Agora que vimos qual o impacto nos resultados quando mudamos a massa do Higgs, seria
interessante ver qual a importancia do escalar carregado e do escalar neutro singleto em nossos
resultados, analisando dois casos: Um que o escalar neutro desacopla do modelo (Mg — o) e

outro quando 1) desacopla do modelo (My — ).

A abundancia para o caso que oy estd desacoplado incluindo co-aniquilacdo esta exibido

na Fig.(3.7). Agora, se fizermos M; — oo estaremos no regime que o escalar carregado estd
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Figura 3.7: Abundancia do nosso WIMP em funcao da sua massa com oy desacoplado.

desacoplado do modelo, ou seja, para a situacdo em que nao ha processos de co-aniquilagcdo e o
primeiro processo de aniquilagio na Fig.(3.1)) deixa de existir (ou bastante suprimido). A seguir

na Fig.(3.8) mostramos a abundancia em funcdo da massa do WIMP,
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Figura 3.8: Abundancia do nosso WIMP em funcdo da sua massa, com 1 desacoplado.

Note que, mesmo para o caso que oy desacopla do modelo, o neutrino estéril é capaz de
provocar um sinal detectdvel de deteccdo direta. Por meio de espalhamentos com quarks via
corregdes radioativas, ou via espalhamentos com os elétrons que compdem os nucleos dos ex-
perimentos. A ideia de espalhamentos com elétrons foi postulada para explicar o porqué do
experimento DAMA (que ndo € capaz de distinguir espalhamentos nucleares de eletronicos e
que foi discutido na se¢ao estar vendo uma modulacao anual na taxa de espalhamento
em seu detector enquanto todos os outros experimentos na época nao observavam nenhum sinal

consistente com um espalhamento de um WIMP.

Porém, mostrou-se que mesmo que o WIMP interaja apenas com elétrons e ndo com quarks
diretamente, a taxa de espalhamento WIMP-elétron seria da mesma ordem que a WIMP-quark
e portanto excluida pelos experimentos, de tal forma que essa proposta foi descartada [27]]. No
nosso modelo os WIMPs poderiam se espalhar com quarks via o processo mostrado na Fig.(3.9),
Até o momento exibimos a abundancia do WIMP com My > 50 GeV. Agora mostraremos os

resultados para My < 50 GeV que sdo particularmente mais interessantes como veremos abaixo.
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Figura 3.9: Processo de espalhamento WIMP-quarks para um WIMP tipo leptofilico.

3.4.2 Abundincia para My < 50 GeV

Separamos os resultados em dois diferentes regimes de massa porque recentes observacoes
dos experimentos DAMA e CoGeNT favorecem WIMPs leves. Por esta razao na Fig.(3.10)
apresentamos a abundancia do neutrino estéril com 71 desacoplado na regido de massa que
explica os resultados do DAMA e CoGeNT, e na Fig.(3.11)) exibimos a abundancia para a regido

de massa favorecida pela colaboragdao do CDMS com 500GeV < My < 3TeV. Estamos usando

0,13
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Figura 3.10: Abundancia do WIMP para o espago de parametros favorecido pelo CoGeNT e
DAMA com 1 desacoplado, com 115 GeV < My <300 GeV.

diferentes regimes de massa para 1 porque estes sdo o que fornecem uma maior regido do

espaco dos pardmetros que fornece a abundincia correta nas Figs.(3.10)-(3.11).

Agora que obtemos a abundancia do WIMP para diversos cendrios (com ¢ ou 1 desacopla-
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Figura 3.11: Abundancia do WIMP para o espacgo de parametros favorecido pelo CDMS-II com
500GeV < My < 3TeV.

dos) e vimos a dependéncia da mesma com a massa do Higgs, iremos verificar se esse modelo

¢é capaz de satisfazer os vinculos referentes a se¢do de choque independente de spin.
3.5 Deteccao Direta

Coforme discutido no Apéndice [A.T| o método de deteccdo direta de WIMPs se refere a
observacao do espalhamento WIMP-Nucleo através da medida da energia nuclear depositada
por um WIMP em um nticleo. Ha diversos experimentos tentando observar tais eventos. Alguns
nao observaram nenhum sinal consistente com um espalhamento de um WIMP em seus detecto-
res e por esta razao obtiveram apenas vinculos sobre a secao de choque de espalhamento. Como
os experimentos, em geral, usam nticleos diferentes, eles reportam seus vinculos em termos da

secdo de choque de espalhamento WIMP-nucleon dada por,

2
I

oo = 00220
prA

Sl = (3.12)
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onde W, , = M,MyEg/(M,+ Muyg) é a massa reduzida WIMP-nucleon e,

2
oo = 4% ZfP +(A-2) "), (3.13)

¢ a secdo de choque WIMP-Nicleo, com f” e f" sendo os acoplamentos WIMP-préton e

WIMP-neutrdn, respectivamente, Z € o nimero atdmico e A é a massa atdmica.

Desta forma, podemos comparar de forma direta os resultados de diferentes experimentos

pois a secdo de choque WIMP-nucleon ndao depende da massa do Nucleo para o caso que f" =
f7.

Quase todos os experimentos de detecc¢do direta (possivelmente todos) supdem que os
WIMPs interagem igualmente com protons e néutrons. Todavia, isto pode ndo ser verdade

para modelos que possuem violacao de isospin ou modelos que possuam uma se¢ao de choque

de espalhamento dominada por um processo mediado por uma particula tipo Z.

De qualquer forma, o nosso modelo se encaixa no caso em que f” ~ fP. Lembrando que
esses acoplamentos efetivos sdo determinados usando a Eq.(A.10). Todo este procedimento é

feito automaticamente com auxilio do pacote microMEGAS [26].

Ap6s definirmos a se¢do de choque WIMP-nucleon, estamos prontos para exibir os resul-

tados para My > 50 GeV.

3.5.1 Deteccao Direta para My > 50 GeV

A secdo de choque independente de spin de nosso WIMP (neutrino estéril) em fungdo de
sua massa, juntamente com os principais vinculos existentes vindos dos experimentos CDMS e

XENON (ver secdo [A.6.3), sem e com a inclusdo de co-aniquilagdo para My > 50 GeV estdo

exibidos nas Figs.(3.12)-(3.13) respectivamente.
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Figura 3.12: Sec¢ao de choque de espalhamento WIMP-nucleon em funcao da massa do WIMP
(neutrino pesado) sem co-aniquilacdo. Os pontos verdes fornecem a abundancia correta de
acordo com 0 WMAP com 95% de confianga. As curvas no sentido de cima para baixo sdao
os limites do: XENONI1O0 (laranja), CDMS-II (preto), CDMS 2004-2009 combinado (azul),
limites projetados do CDMS 2ST @ soudan (rosa) e XENON100 6000kg (violeta).

10°

107

10°®

10°

TwWIMP-nucleon (Pb)

10—13

101

1012

My (GeV/c?)

Figura 3.13: Sec¢ao de choque de espalhamento WIMP-nucleon em funcdo da massa do WIMP
(neutrino pesado) com co-aniquilacdo. Os pontos verdes fornecem a abundancia correta de
acordo com 0 WMAP com 95% de confianca. As curvas no sentido de cima-baixo sdo os
limites do: XENONI10 (laranja), CDMS-II (preto), CDMS 2004-2009 combinado (azul), limites
projetados do CDMS 2ST @ soudan (rosa) e XENON100 6000kg (violeta)..
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Primeiro, € fundamental entender que todos os pontos acima das curvas estdo excluidos
pelos limites dos respectivos experimentos. Segundo, deixamos os parametros livres do modelo
variar sempre mantendo as massas das particulas menores que 3 TeV. Por udltimo, observamos
claramente que essa extensdo minima do MP € capaz de obedecer os principais vinculos exis-
tentes na secdo de choque de espalhamento, uma vez que ha uma enorme quantidade de pontos

que obedecem os limites experimentais.

A razdo fisica pela qual a secao de choque € pequena estd diretamente relacionada a mistura
entre o escalar ¢ e o Higgs. Esta mistura deve ser naturalmente pequena de forma a evitar os
vinculos relacionados a medidas de precisao do Higgs. Suprimir essa mistura significa suprimir

a secdo de choque de espalhamento.

Este fato estd exibido nas Figs.(3.14)-(3.13), onde apresentamos a se¢do de choque de
espalhamento eldstico WIMP-nucleon para My = 115 GeV e My = 300 GeV incluindo co-

aniquilagdo, Estd bastante claro olhando as Figs.(3.14)-(3.15) que apesar da massa do Higgs
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Figura 3.14: Secao de choque de espalhamento eldstico WIMP-nucleon para My = 115 GeV.

ndo ter grandes efeitos na abundancia do WIMP, na se¢do choque o efeito é bastante nitido.



46

10°

My = 300GeV

107

10°®

10°

OwiMp-nucieon (PD)

10-10

101

1072
100 1.000
Mu (GeV/c?)

Figura 3.15: Secdo de choque de espalhamento elastico WIMP-nucleon para My = 300 GeV.
Quando aumentamos a massa do Higgs, diminuimos diretamente a se¢dao de choque de espalha-

mento.

Para My = 115 GeV h4 bastante pontos que estdo excluidos assim como também h4 uma
Otima regido do espaco dos parametros capaz de fornecer a abundancia correta e obedecer os
vinculos. Ja para My = 300 GeV todos os pontos respeitam os limites existentes e os projetados

para 0s proximos anos.

Agora que vimos que nosso modelo satisfaz os vinculos mais importantes existentes com
relacdo a secao de choque WMP-nucleon para My > 50 GeV, vamos analisar o caso que My <
50 GeV, com o proposito de explicar os sinais observados pelos experimentos DAMA, CDMS-II

e CoGeNT.
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3.5.2 Observacao de WIMPs pelos experimentos DAMA, CDMS-II e Co-
GeNT

Ja discutimos com certo detalhe cada um desses experimentos (DAMA, CDMS e CoGeNT)
no Apéndice [A.6 Em suma o experimento DAMA tem observado ao longo de 13 anos com
8.906 uma modulacdo na taxa de eventos de espalhamento [28]. O CoGeNT durante 56 dias
(em fevereiro de 2010) observou 100 eventos em excesso ao background [29], e o CDMS [30]

também observou 2 eventos em excesso consistentes com WIMPs (final de 2009).

Combinadas tais observacdes compdem uma forte evidéncia da descoberta de ME. Como
o MP ndo possui um candidato a ME, ele é incapaz de explicar estes resultados, mas como
veremos adiante, essa extensdo minima do MP fornecerd uma explicacdo para esses eventos

através de um neutrino estéril como WIMP.

O espaco de parametros favorecido pelo CDMS e CoGeNT/DAMA sdo distintos, portanto
iremos verificar se nosso modelo é capaz de explicar os resultados do CDMS e CoGeNT/DAMA

separadamente.

Na Fig.(3.16) exibimos as regides (se¢do de choque x massa) favorecidas pelo CoGeNT
e DAMA para explicar suas observacoes. As regides em preto favorecidas pelo CoGeNT sado
para o caso que 30% (menor) e 50% (maior) dos 100 eventos observados pelo CoGeNT sejam

devido a eventos de background (eventos de superficie) ﬂ

As regides em verde sdo aquelas que explicam a modulacdo observada pelo DAMA com
um nivel de confianca de 90% e 99%. Claramente pela Fig.(3.16), as regides favorecidas pelo

CoGeNT e DAMA estdo desconectadas. Entretanto, as regides favorecidas pelos experimentos

>Quanto maior for a quantidade de eventos causados por WIMPs, melhor serd o ajuste aos dados. Portanto,
menor a incerteza sobre a secdo de choque X massa, e menor serd a regido no plano ¢ X massa que explica os
dados.
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podem mudar dependendo do modelo de distribuicdo de ME e dos parametros relacionados a

mesma como a velocidade de escape e velocidade de dispersdao dos WIMPs.

Além disto, a regido favorecida pelo CoGeNT pode ser deslocada dependendo do tipo de
background (exponencial ou constante) que usamos como responsavel por parte dos 100 eventos
observados pelo CoGeNT, e no caso do DAMA se parte dos eventos ocorreram via o efeito de

channeling, que muda a forma como a energia € depositada no espalhamento ﬁ

Um exemplo claro disso pode ser visto em [31]], que mostra que dependendo das suposi¢des
astrofisicas, as regides de CoGeNT e DAMA se conectam para um WIMP com massa de ~

8 GeV e secio de choque spin independente de 2 x 10~ pb.

Os pontos em azul na Fig.(3.16) sdo os resultados do nosso modelo. Hi um aglomerado de
pontos acima da regido favorecida pelo CoGeNT. Estes pontos sdo para o caso que 500 GeV <
M; <2 TeV. Os outros pontos sdo para o caso que o escalar carregado 1 esta desacoplado
do modelo (M > 2 TeV). Os pontos onde a massa do WIMP € menor que ~ 10 GeV ndo
estdo de acordo com os limites do LEP sobre a massa do escalar carregado. Os resultados com
100 GeV < My < 500 GeV ndo estdo mostrados nessa figura porque os mesmos fornecem uma

abundancia suprimida para regido de massa do N mostrada na Fig.(3.16).

Iremos aqui apresentar apenas os resultados originais do artigo [24] de onde esse capitulo
foi baseado. Entretanto uma atualizacao dos resultados poderia ser feita diretamente, apenas
inserindo na Fig.(3.16), a regido se¢do de choque-massa, que explica simultaneamente os resu-
tados do CoGeNT e DAMA, apesar de nao alterar em nada nossas conclusdes. As curvas na

Fig.(3.16) sdao os vinculos do XENON10 e XENON100. Constatamos na figura que os con-

®Channeling se refere a forma como a energia é depositada por uma particula incidente nos cristais. Um WIMP
pode eventualmente entrar no detector num canal onde ndo hd nenhum cristal presente, de forma a depositar sua
energia apenas parcialmente nos elétrons dos nicleos, ou seja, em forma de ionizacdo. Com isto a calibragdo
feita pelo DAMA baseada em ionizagdo, que ndo leva em conta espalhamentos com channeling, deve ser alterada
acarretando numa mudanga quantitativa nos resultados. Esta mudanca se traduz em deslocar a regiao na Fig.@.
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Figura 3.16: As curvas sdo os limites do XENON-10 (laranja) e XENON-100 (violeta). Os
contornos em pretos sdo as regides favorecidas pelo CoGeNT quando adicionamos um back-
ground de 30% (menor) e 50% (maior). Em verde a regido favorecida pelo DAMA com 90%
e 99% nivel de confianca supondo 100% de channeling. Regides retiradas de [32]. Todos os
pontos acima fornecem a abundéncia correta.

tornos favorecidos pelo CoGeNT e DAMA parecem estar excluidos pelo recentes limites do
XENON. Entretanto, é preciso ressaltar que o XENON sofre de incertezas relacionadas a sua

capacidade de observar eventos em baixas energias.

Como o XENON ¢ um experimento baseado em cintilagdo e ionizagdo, o limiar de energia
(eventos com energias menores que o limiar de energia ndo sdo observados) € determinado
através de uma calibragdo na grandeza chamada scintillation efficiency factor (eficiéncia de

cintila¢d@o), L fy.

Portanto incertezas no L,sy irdo imediatamente ter um impacto no limiar de energia do
XENON, e assim na sua capacidade de observar ou ndo eventos em uma dada energia. Caso

a eficiéncia do XENON seja bastante pobre em baixas energias, a nao observagao de eventos
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em tais energias pelo XENON poderia ser explicada. Ou seja, este fato explicaria porque o

XENON néo viu nenhum evento na regido de energia que o CoGeNT e DAMA observaram.

Essa incerteza no L.sr do XENON parece de fato se mostrar presente, conforme mostrado
por diversos grupos independentemente [32, 33} 34, 135, 36]. Eles mostraram que o L,y usado
pelo XENON sofre de incertezas apreciaveis, capazes de explicar o porqué o XENON ndo

observou nenhum espalhamento de WIMP em seu detector.

Como consequéncia dessa incerteza as curvas de exclusdo do XENON se moveriam para

direita deixando parte das regides favorecidas pelo CoGeNT e DAMA livre de seus limites.

Em suma, na Fig.(3.16) mostramos que uma extensdo minima do MP ¢ capaz de explicar
tanto os eventos observados pelo DAMA como aqueles observados pelo CoGeNT, possivel-

mente respeitando os limites do XENON.

Agora iremos verificar se 0 modelo € também capaz de explicar os 2 eventos em excesso
observados pelo CDMS-II. Um grupo de pesquisadores analisando os dados do CDMS-II mos-
trou que um WIMP que possua uma se¢do de choque entre (1077 — 10_8) pb com uma massa
entre ~ (20 — 60) GeV seria capaz de explicar os dois eventos [34]. Assim na Fig., mos-
tramos em azul o resultado do nosso modelo que explica os eventos reportados pelo CDMS-II
e obedece os limites do XENON. Agora que apresentamos todos os resultados desse modelo

seguiremos as conclusdes finais relativas a este modelo.

3.6 Conclusoes

Mostramos que uma simples extensdo minima do MP, através da insercdo de um neutrino
de mao direita estéril (como WIMP), mais dois escalares singletos, um sendo carregado e outro

neutro, € suficiente para obedecer os vinculos mais importantes relacionados a secao de choque
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Figura 3.17: Resultado do modelo capaz de explicar os dois eventos em excesso observados
pelos CDMS-II.

WIMP-nucleon vindos do XENON.

Posteriormente provamos que nosso WIMP € capaz de explicar a modulagdo na taxa de

espalhamento observada pelo DAMA e os eventos em excesso observados pelo CoGeNT e
CDMS-IL.

Agora que abordamos o problema da ME e discutimos algumas observagdes numa extensao
minima do MP, podemos partir para um cenario mais complexo e interessante do ponto de vista

de fisica de particulas que € o modelo 3-3-1.
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4 Deteccdo Direta e Indireta de Matéria
Escura no 3-3-1LHN

4.1 Motivacao

Os WIMPs sao os principais candidatos a ME por explicarem a abundancia de ME do Uni-
verso com uma se¢ao de choque na escala eletro-fraca, por explicarem naturalmente o processo
de formagao de estruturas, por surgirem em diversos modelos tedricos com um grande apelo
da comunidade cientifica e por diversos experimentos estarem procurando por sinais diretos e

indiretos da existéncia dos mesmos.

Portanto, nossa ideia neste capitulo € mostrar que um modelo 331 com neutrinos estéreis
também possui WIMPs em seu espectro e mais adiante provar que oS mesmos sao capazes
de obedecer os vinculos mais atuais no que diz repeito a detec¢do direta de ME, assim como

oferecer uma possivel explicacdo para os eventos em excesso observados pelo CDMS-II.

Por ultimo, veremos que um dos WIMPs € capaz de explicar os excessos em raios gama
observados pelo satélite Fermi-LAT da NASA e conectaremos a fisica de ME com os recentes
resultados do LHC com relacdo ao Higgs. Os resultados aqui apresentados sao baseados nos

trabalhos [37]-[38]].

Comecaremos com um curta introdu¢@o ao modelo 3-3-1LHN que abordaremos neste capitulo.
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4.2 O Modelo 3-3-1LHN

4.2.1 Motivacao do 3-3-1

O Modelo Padrao (MP) que descreve as interagdes eletro-fracas € um grande sucesso, prin-
cipalmente apds a descoberta do Higgs, pois além de explicar uma variedade de resultados ja
existentes, teve suas predicdes intensivamente testadas e confirmadas pelos principais experi-
mentos ja construidos, tais como LEP, TEVATRON e LHC entre outros. Entretanto, hi questdes
no ambito tedrico e experimental que nos levam a acreditar que o MP ndo € a resposta final que

a natureza tem a nos dar.

O MP, por exemplo, € incapaz de explicar a leveza dos neutrinos e de fornecer um candi-
dato a ME, entre outros problemas. O modelo 331, todavia € capaz de explicar esses e outros

problemas que iremos discutir adiante.

Massa e Oscilacao de Neutrinos

Como no MP apenas termos de massa de Dirac sdo invariantes de gauge, os neutrinos nao

possuem massa, uma vez que o MP ndo possui neutrinos de mao-direita em seu espectro.

Uma extensdo imediata do MP seria acrescentar um neutrino de mado direita. Nesse caso
poderiamos dar massa aos neutrinos, como também seriamos capazes de explicar o processo de
oscilag@o dos neutrinos. Porém, o MP ndo possui um mecanismo capaz de explicar a leveza dos

neutrinos, como um mecanismo see-saw, diferentemente do modelo 3-3-1.

Replicacao de Familias

Por que o MP possui apenas 3 familias? O MP nao explica a replicacao de familias. No MP

as anomalias sdo canceladas familia por familia. Portanto no MP nao hd nenhuma razao tedrica
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para haver trés familias. Desta forma em principio poderiamos ter mais familias de 1éptons e
quarks. Existem vinculos para tais, mas ainda existem propostas encontradas na literatura que

sobrevivem aos vinculos atuais e consolidando-se como boas alternativas até entao [39].

O modelo 331LHN, por sua vez, oferece uma bela explicacdo do porqué existir apenas 3
familias de férmions. Quando exigimos que o modelo seja livre de anomalias encontramos
que o 331LHN deve ter um nimero de familias multiplo 3. Quando adicionamos a condi¢do
de liberdade assintdtica da QCD, obtemos que o numero de familias deve ser menor que 4.

Portanto, concluimos que devemos ter apenas 3 familias.

Como o LHC, TEVATRON e outros experimentos tem excluido diversos modelos que pos-
suem uma quarta familia de férmions [40], o modelo 331LHN tem se mostrado um forte modelo
capaz de obedecer os vinculos experimentais além de fornecer plausiveis explicacdes as mes-

mas.

Quantizacao da Carga Elétrica e a Natureza Vetorial do Eletromagnetismo

A carga elétrica no MP é quantizada quando consideramos apenas 1 familia. Porém, quando
levamos em conta as trés familias ocorre o processo chamado de desquantizagdo. O modelo
331LHN, por outro lado, explica a quantizacdo da carga elétrica com as trés familias, se utili-

zando apenas do processo de cancelamento de anomalias [41]].

Matéria Escura

Apesar de reproduzir com grande precisdo muitos resultados experimentais, o MP ndo pos-
sui um candidato vidvel a ME. Seria natural pensar que os neutrinos do MP fossem capazes de
explicar a abundancia de ME observada ja que possuem algumas caracteristicas que os encai-

xam no perfil de bons candidatos. Entretanto, as massas desses neutrinos sdo muito pequenas,
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e consequentemente suas abundincias, como mostramos no Apéndice |A.4.3

Por esta razdo devemos estender o MP para explicar a presenca de ME no Universo. Foi
mostrado que no 3-3-1 com neutrinos de mao direita hd um candidato vidvel a ME [42]]. Aqui
além de abordar uma diferente versdao do 3-3-1 mostraremos que esta versao possui bons can-
didatos a ME capazes de explicar observacdes diretas e indiretas de ME e conectaremos tais

observagdes como os resultados do LHC.

Bariogénesis e Leptogénesis

Apesar do MP possuir fontes de violagdo de CP no setor hadronico, estas fontes ndo sdao

grandes o suficiente para explicar a assimetria matéria e anti-matéria existente no Universo.

Portanto, um modelo com a proposta de explicar tal assimetria deve possuir novas fontes de
violagdo de CP como o 331. Num trabalho desenvolvido em [43]], foi mostrado que uma versao
do modelo 331 dispde de novas fontes de violagdo de CP que possivelmente seriam capazes de

explicar tal assimetria.

Béson de Higgs

Um béson de Higgs foi observado no LHC com uma largura ou producio do canal de 27,
maior que o esperado pelo MP. Caso este excesso seja confirmado, necessitaremos de uma teoria
capaz de explicar o mesmo. Em [44]], provaram que uma versao particular do 3-3-1 diferente da

que sera descrita aqui pode explicar este excesso.

Por outro lado, caso este excesso seja resultado apenas da flutuacdo de background, deve-
mos possuir um modelo que seja capaz de reproduzir os dados observacionais relacionados ao

Higgs e ofereca plausiveis solugdes aos problemas ja mencionados. Conforme mostraremos



56

adiante, o modelo 3-3-1LHN satisfaz estes critérios.

Concluimos a partir dos problemas citados, que o modelo 3-3-1 é uma alternativa plausivel
ao MP capaz de explicar os principais problemas no que diz respeito a fisica de fronteira atual.
Dada sua importancia veremos adiante quais sdo as principais caracteristicas e o conteido de

particulas do modelo.

4.2.2 Conteudo Fermionico

No modelo 3-3-1LHN, os Iéptons de mdo esquerda sdo acomodados em tripletos e os de
mao de direta, assim como no MP, em singletos conforme,

Va
faL: €4 ~ (1737 _1/3)7 €aR ™ (lvlv_l)a NaR ~ (1717O)a (41)

onde a = 1,2,3 € o indice de familias, enquanto N,z g) sd0 neutrinos pesados desacoplados dos

neutrinos padroes.

Este contetdo de leptons € a principal diferencga entre este modelo e outros ja propostos na

literatura com neutrinos de mao-direita [45]].

No setor hadronico, a primeira geragdo estd em tripletos e as duas outras em representagcoes
de anti-tripletos de SU(3), para que as anomalias de gauge sejam canceladas. Desta forma,
seja i = 1,2 estd restrito apenas as duas primeiras familias, e (¢') os novos quarks preditos pelo

modelo, que possuem as mesmas cargas dos quarks do MP, porém mais pesados que os do MP,
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encontramos que os hadrons estdo dispostos como,

d;
QiL: —U; N(3,§,0),M,’R N(37172/3)7
d’
I L
diR ~ (3717_1/3)7 z{R ~ (3717-1/3)7
u3
Q3L: d3 N(37371/3);M3R N(37172/3)7
uy L
dig N(3717_1/3)7u/3R N(37172/3) (4.2)

4.2.3 Setor Escalar

Para que possamos gerar as massas dos férmions carregados sem a necessidade de corre¢des

radioativas, devemos introduzir trés tripletos de escalares conforme,

n’ pt x’
n= n , P = PO y X = X s (43)
n/O p/+ x/O

com 1 e x se transformando como (1,3, —1/3) e p como (1,3,2/3).

Iremos impor a existéncia de uma simetria global dada na Eq.(4.4), que nos conduz a uma
versao simplificada da Lagrangiana de Yukwawa, evitando termos de mistura entre os neutrinos

pesados e os neutrinos do MP, além de termos de mistura no setor escalar.

G(NL/Rv ﬁgL/R7 dl{L/Rv V;,L_7 US, Xov X_» TI/O*, P/_) = +1 . (44)

Todos os outros campos sdo invariantes por esta simetria. Em adi¢@o as vantagens acima menci-
onadas, essa simetria impde similarmente a paridade R em supersimetria, que todas as particulas
que carregam essa simetria global sejam produzidas em pares, ou seja, sempre em associacao
com outra particula que carrega essa simetria G. Consequentemente, a particula mais leve e

impar sob essa simetria serd estdvel e um candidato a ME, conforme mostraremos adiante.
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No nosso modelo teremos trés candidatos 4 ME que serdo o béson de gauge U?, o neutrino
pesado N; e o escalar ¢ devido a esta simetria U(1)s. Mais detalhes sobre os mesmos serdo

dados posteriormente.

A Lagrangiana de Yukawa mais geral invariante sob a simetria de gauge e simetria global

mencionada é dada por,

— L' = [ijQux dg + Q3 xitsg + 8ia Qi *dar
+h3403.Nttar + 83a031Pdar + hia Qi P Uar + Gap farPebr + 8o fal X Nok

+h.c, 4.5)

comi=1,2ea=1,2,3 sendo indices de familia.

O potencial escalar mais geral que pode ser construido obedecendo tais simetrias €,

V(,p,0) = g+’ + s’ +Axt + 2t + apt +
(" 0) ™ ) +As(x"x) (pTp) + As(nTn) (pTp) +

M x) +2s(x"e)(pTx) + 2(nTp)(pTN)

i
—EE nipjxx+Hee. (4.6)

Este potencial escalar induz um padriao de quebra espontinea de simetria da seguinte forma:
Ap6s o escalar x” desenvolver um valor esperado do vécuo diferente de zero, a simetria
SU(3)L ®@U(1)y é quebrada para SU(2), @ U(1)y. Como resultado dessa quebra, seremos
capazes de recuperar o MP e adicionar ao mesmo novas particulas e novos fendmenos capazes

de explicar os problemas nio solucionados pelo MP e discutidos anteriormente.

Posteriormente, os escalares N° e p® desenvolvem um valor esperado do vicuo também

diferente de zero induzindo a quebra SU(2);, @ U(1)y para U(1)ggp como no MP.
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Auto-Estados de Massa do 331LHN

Como ja mencionamos acima o processo de quebra espontanea de simetria € desenvolvido

quando os escalares (n°, p?, ¥™) desenvolvem um valor esperado do vicuo (VEV) conforme,

1 .
n’.p" 2" = ﬁ("n,p,x’ TRy py Filnpy)- (4.7)

10

Estamos supondo que os escalares neutros (1'°, x°) ndo desenvolvem VEVs, pois caso contrario

terifamos mistura entre os bosons de gauge carregados do MP com os do 331 entre outros efeitos.

Em particular, terfamos uma mistura do béson de gauge introduzido pela simetria 3-3-1, o
V*, com o W* do MP. Isto induziria a uma mudanca na forma como o W™ se acoplaria aos
férmions do MP. Isto, por exemplo, mudaria como os neutrons decairiam, e consequentemente

mudaria como todos os decaimentos beta radiativos ocorreriam.

Como os resultados experimentais mostram que o W+ se acopla exatamente como no MP

esse cendrio € bastante desfavorecido. Portanto esta mistura serd ignorada nesta tese.

e Massa dos Férmions

Este padrao de quebra espontanea de simetria proibe termos de Majorana para os neutri-
nos novos € 0s do MP. Além disso, ndo ha nenhuma mistura entre os neutrinos do MP e
0s novos neutrinos, desta forma estes novos neutrinos sao neutrinos estéreis. Apenas por
simplicidade suporemos uma hierarquia normal de massa para todos os neutrinos e que

suas matrizes de massa sao todas diagonais.

Assim, substituindo a Eq.(4.7) na Lagrangiana de Yukawa, obtemos as seguintes massas
para 0s novos neutrinos e os novos quarks,

/

8aa

_v,’
\/EX

Mya = (4.8)
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4.9)

Como estamos supondo uma hierarquia normal de massa, o novo neutrino Ny serd o mais
leve deles, e estavel devido a simetria U(1)¢. Os neutrinos do MP, por sua vez, ganham

massa via operadores efetivos de dimensao 5 conforme explicado em [46]],

/ /!
Yab— ) p— i —
Tt for =S x for = Fep o (4.10)
onde y’s nesta equagdo sdo acoplamentos adimensionais proximos da unidade, e A € a

nova escala de energia, possivelmente a escala de grande unificacdo, que € estimada ser

de 10'° GeV [47].

Entretanto, apenas o primeiro operador na Eq.(4.10) sobrevive a simetria U(1)g. Este
operador gera a massa dos neutrinos do MP na escala de sub-eV de acordo com os

vinculos experimentais, uma vez que vy ~ 175 GeV.

e Massa dos Escalares

Para obter as massas dos escalares, primeiramente devemos obter as condi¢des de minimo

do potencial a partir da Eq.(4.6) dadas por,

A A fvnv
2 2 4 2 5.2 n'e _
Wt vyt gt 3= 3,, =0
A Ag fVvyv
2 A ) 2 1V
,Un—i-lzvn—F?vx/-l—?vp—z . =0,
A As foqvy
2 2 5 2 2 nvx _
‘U,p +A{3Vp —+ ?Vx/ -+ 7\/’” — 5 vp =0. (411)

Posteriormente, devemos fazer algumas simplificacdes com relagdo aos parametros do

VX/

3-3-1, para simplificar o processo de diagonaliza¢do. Primeiro iremos supor que f = -5-.

Segundo, que vy = vy K v,. Terceiro que A4 = A5 = 0.25 e por dltimo que A = A3.
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Estas duas ultimas simplificagdes devem ser entendidas como consequéncia de uma sime-
tria custodial. Caso estas simplificacdes ndo fossem impostas, os auto-estados de massa
dos nossos escalares seriam diferentes, € um tratamento numérico seria necessario. Este

modelo mais geral ndo serd tratado aqui, mas no futuro deverd ser abordado.

Para que possamos reproduzir as massas dos bosons de gauge do MP, encontramos que

v% + vf, =2, onde v é o VEV do MP igual a 246 GeV.

Agora, substituindo as Eq.(.7) e Eq.(.T1) no potencial escalar, encontramos as matrizes
de massa provientes de trés bases diferentes. Umareal (Ry/, Ry , Rp), uma pseudo-escalar

(I, In, Ip), e uma complexa (x°7, n"°).

Na base (Ry/, Ry, Rp) encontramos,

S1 = Ry,
1
Sy = —2(Rn—Rp), 4.12)
1
H = —Z(Rn+Rp),
com,
2 V2 2
Msl = Z—FZVX/AI,

1
M§2 = E(VJZC/ +2V2(212 - A'6)) )

My = V(24 +). (4.13)
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Na base pseudo-escalar (I, I, I,) achamos,

L = = I+ = p,
1—|—‘:}T vx/ 1+‘:}2
b b
1 \ 1 1
B = —(-*+ L)L+ Ip,
20 v ) V2T Ve
X X
1 1
P = L L+ I+ I, (4.14)
v 24+ % 2+ % 2+ %
v v v

onde I? e Ig sdo os bosons de Goldstone e P; um pseudo-escalar massivo que permanece

no espectro com massa,

4 =) (4.15)

1
Mlz’l - _(Vgc 2

2

Finalmente na base complexa (x°, n'°*) obtemos,

_ Vx/ 0 1 10%
G¢ - Vz/ % + vzl 77 )
v\ 1+-% 1+-5
v 1
9 = —— 1" +——=n", (4.16)
vV
VXI l—f—;}Tl 1+VT/
x x

onde Gy € um boson de Goldstone absorvido pelos béson de gauge U Oe U% e ¢ um

escalar neutro complexo, com,

M = A2 +v2]. (4.17)

Quanto aos escalares carregados, encontramos nas bases (x—, p'~) e (n—, p~) dois auto

estados de massa,

1
hy = E(TI_-FP_)’ (4.18)
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com,

2 2, .2
th = T(v +vir)s
V2,
M = L 42’ (4.19)
2 2
e dois Goldstones dados por,
B 1 _ v,
By = ("),
144 i
Vo
X
h, = ! (n~ ) (4.20)
4 \/5 77 P ) .

que fornecem a terceita componente dos béson de gauge W e V*,

Massas dos Bdosons de Gauge

Assim como no MP, as massas dos bosons de gauge sdo derivadas dos termos cinéticos

dos escalares neutros. Apds uma extensa, mas simples calculo, achamos [48],

1
m%Vi = Zgzvzv
m% = m%,i/c‘z;v,
2 2 1, 5 2
mvi = mUO = Zg (VX/+V ),
2 2 2 21\2
2 8 2 2 v V(1 —2sy)
my; = —————[Acyvy + 5+ ————], (4.21)
4(3—4s%v) x c‘z,v c%v

onde Sy e Cyw s@o o seno e cosseno do angulo de Weinberg, respectivamente.

Também desprezamos a mistura entre os bosons de gauge neutros Z e Z'. A mistura
entre esses bosons deve ser pequena, devido aos vinculos de precisdo. Portanto, iremos

admiti-la ser zero [48]].
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4.2.4 WIMPs do Modelo

Agora que obtivemos todos os auto-estados de massa do modelo, somos capazes de identi-
ficar os WIMPs do nosso modelo. Devido a simetria global G, o neutrino estéril N, o escalar

complexo neutro ¢ e o béson de gauge neutro U° podem ser estéveis, em principio.

Entretanto como eles acoplam-se entre si (ver Apéndice [B), os trés ndo sdo estaveis simul-
taneamente. Por esta razdo, devemos considerar o cenario que U 0 ou ¢ ou Ny, exclusivamente,

€ o candidato a ME do modelo.

Apesar do béson de gauge U poder ser um WIMP estavel devido a simetria G, o mesmo
fornece uma abundéncia muito pequena (~ 10~%) para ser a ME do Universo. Por este fato nio

trataremos do caso que U? é um WIMP neste trabalho.

Desta forma iremos abaixo exibir os resultados do nosso modelo para o caso em que ¢ ou

N1, separadamente, € um vidvel candidato a ME.

4.3 Abundancia dos WIMPs

De forma a obter a abundancia dos nossos WIMPs (¢ e N;), devemos resolver a equagao de
Boltzmann conforme jd discutimos na se¢do[A.4.5] No caso do 3-3-1LHN h4 diversos processos
que sdo relevantes para o calculo da abundancia de nossos WIMPs mostrados nas Figs.(#.1))-
Ap6s calcular a se¢dao de choque de aniquilacdo de todos esses processos com a ajuda
do pacote micrOMEGAS [26]], onde implementamos todo o modelo, obtemos a abundancia
dos nossos candidatos variando os pardmetros livres do modelo. Nas Figs.(@.3)-@.4) exibi-
mos a abundancia do Ny para diferentes escalas de quebra da simetria 3-3-1 (v, =3 TeV e

4 TeV). E importante ressaltar alguns detalhes referentes aos pardmetros que entram no cculo
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Figura 4.1: Processos que contribuem para a abundancia do escalar ¢.
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Figura 4.2: Processos que contribuem para a abundancia do neutrino estéril Nj.
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Figura 4.3: Abundancia do neutrino pesado.
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As linhas em vermelho delimitam a regido

que obtém a abundancia correta de ME medida pelo WMAP7, 0.098 < Qh? < 0.122, com
400 GeV < Mg <45TeVe vy =3 TeV.
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Figura 4.4: Abundancia do neutrino pesado. As linhas em vermelho delimitam a regidao
que obtém a abundancia correta de ME medida pelo WMAP7, 0.098 < Qh? < 0.122, com
600 GeV < Mg <6TeVev, =4TeV.

da abundancia do Nj, ou seja que entram no calculo dos processos mostrados na Fig.(4.2)).

Primeiro, a massa do béson de gauge Z' e do escalar CP-impar P; dependem apenas de
Vy/, € portanto ndo irdo variar mesmo que mudemos vérios pardmetros do modelo. Segundo, a
massa do escalar S; depende de v, e do acoplamento A;. Permitimos este acoplamento variar
livremente em torno de 0.1, mas como estamos usando diferentes valores de Vy Nas Figs.—
, a regido de massa desse escalar € diferente. Assim, usamos 400 GeV < Mg, < 4.5 TeV

para v, = 3TeV e 600 GeV < Mg, <6 TeV para Vy = 4 TeV.

Em suma, os Unicos parametros livres importantes para abundancia do N; sdo a sua massa,

a massa do escalar Sy e v,

Comparando as Figs.(4.3))-(4.4), concluimos que quando aumentamos o valor de v, a forma
do gréfico da abundancia se mantém, porém a regido de massa que fornece a abundancia correta

diminui.
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Quanto ao escalar ¢, usando os mesmos argumentos acima para o caso do Ny, achamos que
0s unicos parametros que controlam a abundancia do ¢ sdo sua massa, a massa do Higgs e do

escalar S,.

Todavia, a massa do S, depende dos mesmos acoplamentos que a massa do Higgs. Como
estamos variando a massa do Higgs entre 115 — 300 GeV, a massa do S, varia de 5 GeV. Por

este fato, a abundancia do ¢ € governada apenas pela massa do Higgs e do ¢.

Porém, quando o principal canal de aniquilacdo é em quarks, as massas dos quarks pesados
se tornam varidveis importante como pode ser visto no primeiro processo da Fig.(4.1)). Desta

forma variamos a massa dos quarks pesados entre 600 GeV< M, <2 TeV.

Para observar o efeito de variarmos a massa do Higgs sobre abundancia do ¢ mostraremos

nas Figs.{@.5)-(@.6) os resultados para My = 115 GeV e My = 300 GeV. Comparando as

My = 115 GeV

0 200 400 600 800 1000
M, (GeV)

Figura 4.5: Abundancia do escalar ¢ para My = 115 GeV com v, = 3 TeV.

Figs.(@.5)-(#.6), concluimos que a abundéncia do ¢ € bastante modificada pela massa do Higgs

e que um Higgs leve oferece uma maior regido do espaco dos parametros com a abundancia
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Figura 4.6: Abundancia do escalar ¢ para My = 300 GeV com v, = 3 TeV.
correta.

Futuramente, ao falarmos da recente observacdo de um excesso em raios gama pelo satélite
Fermi-LAT, estaremos interessados em WIMPs com massas menores que 80 GeV. J4 adian-
tando, exibimos na Fig.(4.7) a abundéncia do ¢ com énfase apenas nessa regido de massa,
com 110 GeV < My < 150 GeV. Na Fig.(.7) permitimos todos os possiveis canais de co-

aniquila¢@o do ¢ e deixamos v, variar liviemente entre 1 —4 TeV.

Ha diversos processos possiveis (com Ny, Z,Z', ¢’ etc.). Todos esses processos sdo com-
putados automaticamente com ajuda do microMEGAS. E valido lembrar que processos de co-
aniquilacdo sao relevantes quando a massa da particula incidente que esta sendo co-aniquilada,
for préxima da massa do ¢. Nao iremos mostrar todos esses processos, mas com a tabela dada
no Apéndice [B] que mostra os acoplamentos triplices do ¢ muitos desses processos podem ser

derivados.

Na Fig.(4.7), a regido verde fornece a abundéncia correta enquanto a azul é para o regime
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sub-dominante. A forma de “V”que aparece na Fig.(d.7) deve-se a seguinte razdo: a se¢do de
choque térmica possui um pico em My yp ~ My /2. Como vimos, a abundincia do WIMP é
inversamente proporcional a se¢do de choque de aniquilagdo. Assim, esse pico causa uma su-
pressdo na abundancia, de forma a entrarmos no regime sub-dominante, com QA2 ~ 10~ para
Mywimp ~ My /2. Como estamos variando a massa do Higgs entre 110 — 150 GeV aleatoria-
mente, acabamos obtendo uma forma de V na abundéncia para 50 GeV < Myyp < 70 GeV.

Na Fig.(4.8) invertemos o resultado da Fig.(4.7). Deixamos a massa do WIMP livre para va-
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Figura 4.7: Abundancia do WIMP (¢) em funcdo de sua massa. Os pontos em verde sdo aqueles
que fornecem a abundancia correta medida pelo WMAP (0.098 < Qh? <0. 122) e os azuis uma
abundancia inferior a do WMAP (0.01 < QA? < 0.098), com a massa do Higgs livre para variar
entre 110 — 150 GeV e v,/ variando entre 1 —4 TeV.

riar entre 20 GeV < My < 80 GeV e calculamos a abundéncia em fun¢do da massa do Higgs.
Como ja argumentamos anteriormente, a massa do Higgs e seus acoplamentos sdo extrema-
mente importantes no cédlculo da abundancia do ¢ (sem a inclusdao de co-aniquilacdo), mas

olhando a figura observamos que a abundancia do ¢ € indiferente a regido de massa do Higgs

entre 110 — 150 GeV, quando incluimos todos os processos de co-aniquilagdo. Em resumo, o
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Figura 4.8: Abundancia do WIMP (¢) em fun¢do da massa do Higgs com 20 GeV < M,y <
80 GeV, com Vy! variando entre ~ 1 — 10 TeV.

modelo contém dois WIMPs em dois regimes diferentes. Um onde o N; (neutrino estéril) € o
WIMP do modelo capaz de explicar toda a abundancia de ME, e outro onde o escalar complexo

¢ pode compor a ME do Universo, como podemos ver nas Figid.3|e Figl4.5]

Agora precisamos verificar se nossos WIMPs satisfazem os vinculos referentes a secao de
choque WIMP-nucleon do XENON100, assim como investigar se um dos nossos WIMPs pode

explicar os dois eventos em excesso observados pelo CDMS-II.

4.3.1 Deteccao Direta

Ja discutimos extensivamente os métodos de deteccdo direta e detalhes dos experimentos

no Apéndice [A.6.1] Portanto, iremos direto para os resultados do modelo.

Os processos que contribuem para a se¢do de choque spin-independente do N e ¢ estdo

apresentados nas Figs.(4.9)-(4.10).

E importante destacar que caso estivéssemos considerando corre¢des radioativas, haveriam
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Figura 4.9: Processos que contribuem para a secao de choque WIMP-nucleon do M.
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Figura 4.10: Processos que contribuem para a se¢do de choque WIMP-nucleon do ¢.

mais processos que estariam presentes nas Figs.(d.9)-{.10).

Em geral tais processos sao suprimidos comparados com os processos em nivel de drvores
mostrados. Entretanto, hd um processo em especial mediado pelo Higgs com um loop tridngulo
de quarks que € bastante relevante devido a massa do quark top. Como o ¢ se acopla com o
Higgs (ver Apéndice B]), esse processo deve e serd computado automaticamente com auxilio do
pacote microMEGAS [26]. No caso do Ny, tal processo € inexistente, pois o N; ndo se acopla

com o Higgs.

Com isto em mente, exibimos a secdo de choque spin independente do N; com quarks na
Fig.(4.T1). Para entender o comportamento da curva na Fig.(4.T1) precisamos esclarecer alguns

fatos.

Primeiro, os vértices envolvendo o béson de gauge Z’' envolvem apenas acoplamentos de

gauge. Segundo, o pseudo-escalar P; se acopla com N; proporcionalmente a massa do neu-
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trino. Consequentemente, os Unicos parametros livres que entram na se¢do de choque spin-
independente do N; € a sua massa e o valor de v,,. Exatamente por isto que apresentamos a

secdo de choque de espalhamento para vy = 2,3,e 4 TeV na Fig.(.T1).
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Figura 4.11: Secdo de choque WIMP-préton para o Nj. As curvas no sentido de cima para
baixo sdo para v, = 2,3 ¢ 4 TeV. As curvas de exclusio foram obtidas via [49]. Os pontos em
vermelho fornecem a abundancia correta do WMAP os outros sdo para o regime sub-dominante

Na verdade na Fig.(4.11) apresentamos a se¢do de choque de espalhamento WIMP-préton,
porque a secdo de choque de espalhamento WIMP-néutron é uma ordem de magnitude menor.
Isto ocorre porque o neutrino se acopla mais fortemente com quark up por meio de precessos

mediados pelo béson Z’.

Da Fig.(4.11]) percebemos que o neutrino estéril constitui um bom candidato a ME fria
obedecendo os limites mais restringentes para o caso que v, > 3 TeV, pois, a medida que
aumentamos o valor de v, estamos aumentando as massas dos mediadores das interagdes e

consequentemente suprimindo a se¢io de choque.

Este fato € bastante interessante, pois através da busca por ME nos detectores, podemos



73

inferir um vinculo sobre a escala de quebra espontanea de simetria do 3-3-1. Neste caso con-

cluimos que v, > 3 TeV.

Na escala de TeV, o 3-3-1 possui uma rica fenomenologia a ser explorada a respeito dos
sinais preditos pelo modelo 3-3-1LHN no LHC, tais como a presenga do Z’ nas correntes neutras
e dos novos bésons de gauge carregados V* nas correntes carregadas. Tais investigagdes foram

realizadas em [44]].

O espaco vazio na Fig.(.11) aparece porque o mesmo se refere ao regime em que N,
é super-abundante, ou seja para (Qh? > 0.122), por isso ndo exibido na figura. Quanto ao
escalar ¢, obtemos os resultados apresentados nas Figs.(4.12)-(4.15)), para My = 115,300 GeV,

respectivamente.  Para que possamos entender os resultados exibidos nas Figs.(4.12)-(4.15)),
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Figura 4.12: Sec@o de choque WIMP-nucleon para My = 115 GeV e v,» = 3 TeV. Os pontos
em verde sdo para Qy < Qwpyap, €nquanto os azuis sdo com Qy = Qwpap.

precisamos esclarecer alguns fatos relacionados a se¢do de choque de espalhamento do ¢.

Primeiro, a dependéncia da se¢do de choque nos acoplamentos de Yukawa dos quarks, que

sdo admitidos ser da ordem da unidade, pode ser invertida de tal forma que a se¢do de choque
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Figura 4.13: Se¢@o de choque WIMP-nucleon para My = 156 GeV e v,» =3 TeV.
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Figura 4.14: Sec@o de choque WIMP-nucleon para My = 300 GeV e v,» =3 TeV.

dependa das massas dos quarks. Segundo, a dependéncia da se¢do de choque sobre a massa do
$> € determinada por v,. Terceiro, a se¢do de choque depende também dos acoplamentos do
7' e de sua massa. Como os acoplamentos envolvidos sdo de gauge, os mesmos sdo constantes,

enquanto a massa do Z’ depende apenas de vy Por dltimo, a se¢do de choque depende da massa
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Figura 4.15: Seg@o de choque WIMP-nucleon com My = 156 GeV e v,/ variando livremente
entre 2 — 4 TeV. Pontos claros com Q < Qwyap € 08 escuros com Q = Qwyap.

do Higgs como podemos verificar, facilmente, olhando a Fig.(d.10).

Consequentemente os Unicos parametros livres sdo as massas dos novos quarks, a massa do

Higgs, a massa do WIMP ¢ e a escala de quebra de simetria do 3-3-1, v,.

Comparando as Figs.(@.12)-@.14) concluimos que a se¢do de choque WIMP-nucleon sem
incluir co-aniquilagdo é bastante sensivel a massa do Higgs, e que um Higgs leve (My <
200 GeV) fornece uma maior regidao do espaco dos parametros que reproduz a abundancia

correta livre dos vinculos experimentais.

Os pontos espalhados para My > 500 GeV nos gréficos acima sdo causados pela mudanga
na massa dos quarks pesados, que deixamos livre, para variar em torno de 636 GeV< M <

2 TeV.

O impacto das massas do S» e Z’ na se¢do de choque é determinado pelo valor de v,
Assim, na Fig.(@.15)) exibimos o resultado para a se¢do de choque de espalhamento WIMP-

nucleon para v, = 2,3 e 4 TeV. Nela fixamos My = 156 GeV. Os pontos com cores claras sdo
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com QA? < 0.098, enquanto pontos com cores escuras fornecem a abundancia correta.

Concluimos, analisando as Figs.(4.12)-(4.15)), que os limites vindos da deteccdo direta de
ME desfavorecem uma quebra espontanea da simetria do 3-3-1 menor que 3 TeV, conforme

aconteceu para o caso em que Ny era o WIMP.

Mais ainda, para WIMPs pesados (massas maiores que 200 GeV), o ¢ como WIMP, esté
excluido, ou na iminéncia de ser testado pelos experimentos, enquanto que, para My < 80 GeV,
ha uma regido interessante que obedece os vinculos e que serd abordada com mais detalhes

adiante.

Se calcularmos a secao de choque WIMP-nucleon, quando o ¢ é o WIMP do modelo, per-

mitindo a massa do Higgs estar entre 115 —300 GeV, obtemos o resultado exibido na Fig.(4.16).
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Figura 4.16: Se¢do de choque WIMP-nucleon do ¢ com 115 GeV < My < 300 GeV e vy =
3 TeV. A regiio com 107+ cm? < o5y < 107* cm? com 20 < My < 60 GeV € a regido que
explica os dois espalhamentos tipo-WIMP observados pelo CDMS-II.

Observe que o escalar ¢ possui uma se¢io de choque de espalhamento entre 10~43 cm? <
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os1 < 107* cm? para 20 < My < 60 GeV. Esta regido de se¢do de choque x massa € exata-
mente a regido que explica a observagdo dos dois eventos em excesso observados pelo CDMS-II

[S0] e que ndo esta excluida pelos recentes limites do XENON100.

Assim, o 3-3-1 por meio do escalar ¢, € capaz de explicar os eventos em excesso ao back-
ground relatados pelo CDMS-II no final de 2009. Atualmente, ndo sabemos ao certo se tais
eventos sdo de fato background ou devido a espalhamentos de WIMPs, pois um grupo fora do
colaboracao do CDMS, mostrou usando dados do préprio CDMS que hé diversos eventos clas-
sificados pela colabora¢do como zero-charge (tidos como background) que seriam na verdade

com uma probabilidade de 10%% provocados por WIMPs (ver secio|A.6.1).

Desta forma, deixaremos em aberto a possibilidade desses dois eventos serem ou ndo uma

evidéncia da observacdo de espalhamentos de WIMPs.

Agora mostraremos na Fig.(d.17) (110 GeV < My < 300 GeV) e na Fig.@#.18) (com My =
125 GeV) a secdo de choque WIMP-nucleon do ¢ com a inclusdo de todos os possiveis pro-
cessos de co-aniquilagdo do ¢. Os resultados apresentados nas Figs.(#.17)-(#.18)) representam
a secao de choque WIMP-nucleon para todos os pontos exibidos nas Figs.(d.7)-(#.8)), respecti-
vamente. Lembrando, que permitimos v, variar livremente entre 1 —4 TeV. Das Figs.—
concluimos que ao incluirmos os processos de co-aniquilagcdo no calculo da abundancia
do ¢, obtemos mais pontos que reproduzem a abundancia correta e que permanecem consisten-
tes com os vinculos mais atuais tanto do XENON100 como do CDMS. Segundo, ao fixarmos
a massa do Higgs em 125 GeV, o resultado € qualitativamente o mesmo, mas com mais pontos
fornecendo a abundancia correta para My p < 40 GeV. Diferentemente do que ocorria quando

ndo incluimos co-aniquilagdo, conforme observado nas Figs.(4.12))-(4.15).

Agora que ja discutimos todos os resultados do modelo no que diz respeito a deteccdo direta
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choque WIMP-nucleon do ¢ com My =125 GeVev, =1—-4TeV. A

regido com 107* cm? < og; < 107** cm? com 20 < My < 60 GeV € a regido que explica os
dois espalhamentos tipo-WIMP observados pelo CDMS-II.

de WIMPs no modelo 3-3-1LHN e vimos que o mesmo fornece uma explicacdo para os eventos

observados pelo CDMS-II, podemos verificar se este modelo é também capaz de explicar o
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excesso em raios gama observado pelo satélite Fermi-LAT.
4.4 Deteccao Indireta

Para que possamos identificar as propriedades das particulas que compdem a ME e desven-
dar sua natureza, precisamos combinar observacdes e dados provenientes de diferentes fontes.
Um método bastante importante e explorado atualmente devida a grande quantidade de expe-
rimentos € a deteccao indireta de ME. Esse método consiste da detec¢do dos produtos finais
oriundos da aniquilagdo de WIMPs em determinadas regides do Universo. Devido a grande
densidade de ME no centro da nossa galdxia, esperamos que um fluxo mensuravel de pares de
particulas do MP seja produzido em excesso ao background astrofisico. Em particular raios

gama.

Raios gama sdo particularmente interessantes, pois apontam para a fonte de onde foram
gerados ajudando no processo de discriminagdo de background. O centro da galaxia (GC), €
um melhores lugares para se procurar por aniquilagdo de WIMPs, por ser o mais brilhante em
radiacdo gama, possui uma grande densidade de WIMPs, e por ser uma regido com grande

quantidade de dados experimentais.

O fluxo de raios gama provenientes da aniquilagdo de WIMPs conforme foi visto na se¢ao

A.5|€é dado por,
p

iy o)
E = dl 4.22
(PY( v l//) dEy SnM%V]MP los p (}") ) ( )

onde (ov) € a secdio de choque de aniquilagdo vezes a velocidade relativa dos WIMPs (v ~

1073 ¢), w é o Angulo observado com relagio ao eixo que liga a Terra ao centro da galaxia,
. T P . .~ dNy

p(r) é a distribuicao de matéria ao longo da linha de visao entre o observador e a fonte,d—E; éo

espectro de energia por aniquilacao, e My yp € a massa do WIMP.
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No lado direito da Eq.(4.22)) temos duas informagdes de origens distintas. A integral coleta
informacdes astrofisicas, enquanto os outros termos sao provenientes do modelo adotado em

fisica de particulas. No nosso caso o 3-3-1LHN.

E importante notar que o modelo escolhido em fisica de particulas determina a massa do

WIMP e a secio de choque de aniquilacao nos estados finais que estamos considerando.

Portanto, se fixarmos o modelo de distribuicao de ME, e os canais de aniquilacdo, hd apenas
dois parametros livres restantes, que sdo a massa do WIMP e secdo de choque térmica. Baseado
nisto, investigaremos a possibilidade de explicar a emissdo de raios gama oriundos do GC em

nosso modelo.

Analisando dados do Satélite Fermi-LAT a partir de 14 de Agosto-2008 até 3 de Agosto
de 2011, usando dados classificados como ULTRACLEAN (dados com pouca contaminagdo
de raios cosmicos), um grupo concluiu que apds subtrair a emissdo de raios gama vindos de
fontes pontuais e raios cosmicos, havia uma quantidade de raios gama vindos da regido interior
a 5% do GC [51]]. Esta emissdo remanescente de raios gama também foi observada em outro

trabalho [52].

Virias hipéteses foram levantadas com o propdsito de explicar essa emissao de fétons vinda
do GC. Uma delas, foi que esses raios gama eram produzidos por prétons que foram acelerados
pela presenca de um buraco negro no GC, prétons estes que colidiriam com o material intereste-
lar produzindo pions, que por sua vez decairiam em raios gama. Entretanto, como a morfologia
(distribuicao do fluxo de fétons em funcao da latitude e longitude) ndo parece vir de uma regiao

pontual como um buraco negro, essa alternativa foi descartada.

Outra tentativa foi supor a existéncia de uma populacdo de pulsares com um periodo de

mili-segundos (mili-segundo porque nesse caso seriam dificeis de serem detectadas) com um
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espectro de energia duro (com indice espectral da ordem de 1). Porém, esta possibilidade parece
no minimo improvavel, pois das 46 pulsares identificadas atualmente no catdlogo do Fermi-

LAT, 44 delas possuem um indice espectral maior que um.

Por esta razdo, parece bastante provavel que essa emissio de raios gama seja resultado da
aniquilacdo de WIMPs no GC. Com isto em mente, um grupo usando um halo de distribui¢ao do
tipo NFW com y = 1.3 (ver se¢ao[A.3.2)) conclui que 70 — 100% desta emissdo pode ser, de fato,
oriunda da aniquilacdo de WIMPs, para os casos que os WIMPs se aniquilem principalmente
em bb com My yp ~ (15 —45) GeV e uma secio de choque de aniquilagio de ~ 10~20¢cm? /s.

Delimitada pela regido verde na Fig.(.19).

Na Fig.(4.19), mostramos a se¢do de choque de aniquilagdo do nosso WIMP em fungdo
de sua massa para o caso que o ¢ se aniquila dominantemente em bb (> 50%). Os pontos
azuis escuro sio aqueles que fornecem a abundancia correta e os azuis claro os com 0.01 <
Q¢h2 < 0.098. Em todos os pontos em azul deixamos a massa do Higgs variar livremente entre

110 — 150 GeV. Os pontos rosa sao para 125 GeV < My < 130 GeV.

Assim, a partir da Fig.(.19), notamos que nosso WIMP pode simultaneamente explicar
a emissao de raios gama do GC observada pelo Fermi-LAT, com um Higgs de 125 GeV, e
reproduzir a abundancia correta medida pelo WMAP7. E vilido ressaltar que para My p <
Mz /2, nenhum vinculo pode ser derivado com relag@o a largura invisivel do Z aqui, pois devido
a simetria G, o nosso WIMP sempre é produzido em associacdo com outra particula do 3-3-1

que € sempre mais pesada que o Z.

Até este momento, mostramos que nossos WIMPs sdo capazes de ser a ME do Universo
e que o escalar complexo ¢ é um vidvel candidato a ME sendo capaz de explicar sinais de

deteccao direta (CDMS-II) e indireta (Fermi-LAT) de ME.
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Figura 4.19: Secdo de choque de aniquilacdo em fun¢do da massa do WIMP (¢). Os pontos
azuis escuro sdo aqueles que fornecem a abundancia correta e os azuis claro os que 0.01 <
Q¢h2 < 0.098. Em todos os pontos azuis deixamos a massa do Higgs variar liviemente entre
110 — 150 GeV. Os pontos rosa sdo para 125 GeV < My < 130 GeV.

Adiante iremos explorar a conexao entre estas observacdes de deteccdo direta e indireta de

ME com a recente descoberta de um béson de Higgs no LHC.

4.5 Conexao com o Higgs

Como estamos na era do LHC a complementariedade entre detec¢do direta, indireta e coli-
sores tem se tornado um importante meio de distinguir diferentes modelos de fisica de particulas

que possuem predi¢des semelhantes no que diz respeito a ME.

Portanto, nesta se¢do iremos conectar a busca pelo Higgs no LHC com os sinais de detec¢ao

direta e indireta ja abordados nesse capitulo. Em particular, a emissdo de raios gama pelo GC.

A descoberta de um boson pelo CMS e ATLAS, individualmente, foi um grande passo dado

na compreensido do mecanismo de geragdo de massa das particulas elementares [53]]. Agora,
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que temos observado um bdson com 50, devemos verificar quais as propriedades desse boson
que com grande precisdo, que suporemos se tratar do Higgs. Em particular, medir com precisao
quais sdo os branching ratio dos principais canais de decaimento do Higgs, para que possamos

comegar a identificar a que modelo o Higgs descoberto pertence.

Enquanto o TEVATRON ¢é mais sensivel a produgio associada do Higgs com bb no estado
final, no LHC a produgdo via fusdo de glions com Yy no estado final, foi um dos canais mais
importantes na descoberta do Higgs, e foi um dos canais mais importantes na determinacao da

massa do Higgs, devido a 6tima resolucdo de energia nesse canal.

Conforme reportado pelas duas colaboragdes, o Higgs observado parece ser consistente
com o do MP, exceto por um excesso de 26 em fétons com relagdo ao que se espera do MPE
Isto tem motivado a apari¢do de diversos modelos capazes de gerar uma se¢do de choque de

producdo ou branching ratio maior que o do MP.

Como este excesso € de apenas 20, possivelmente seja resultado de uma flutuacao de back-
ground. Sera essa hipdtese que suporemos aqui. Desta forma o modelo 3-3-1LHN deve repro-
duzir os resultados do MP para que possa estar de acordo as observacgoes do LHC, no que diz

respeito ao Higgs.

No 3-3-1LHN, a secao de choque de produ¢ao do Higgs € igual a do MP, pois os quarks do
3-3-1LHN nao se acoplam com o Higgs. Portanto, precisamos apenas verificar se os branching

ratio do 3-3-1LHN sao iguais a do MP.

Bem, quando My < My /2, o béson de Higgs decai dominantemente em pares de WIMPs

(¢), conforme mostrado na Fig.(#.20). Na Fig.({.20) exibimos o branching H — WIMP +

0 que se mede é secio de choque de producdo x branching ratio. Assim hd um excesso na secio de choque
de produgdo ou branching ratio em dois fétons.



84

WIMP em funcdo de sua massa para dois valores da massa do ¢. A expressdo para largura
de decaimento estd derivada na secao deste capitulo. E valido salientar, que obviamente

incluimos todos canais de decaimento na obtencdo deste branching ratio. Da Fig.(d.20) nota-
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Figura 4.20: Branching ratio do Higgs em dois WIMPs. A linha laranja solida é para My =
125 GeV, enquanto a tracejada é para My = 126 GeV. Em particular para My = 125 GeV e
My mp = 62.5 GeV, BR(H — yy) ~ 1.45 x 1073, BR(H — bb) ~ 0.733, ¢ BR(H — TT) ~
4 x 10~2. Ndo mostramos esses resultados na figura por questio de visualizagio.

mos que quando My < My /2, obtemos um branching ratio de 90% em WIMPs que é com-
pletamente excluido pleo LHC. 3 — 3 — 1LHN fornece um branching ratio de ~ 90%, que esta
completamente excluido pelo LHC. Como My = 125 GeV, concluimos que o LHC impdem
que My > 62.5 GeV. Entretanto, necessitdvamos que My ~ 30 GeV para explicar o sinal do

Fermi-LAT e do CDMS-IL.

Exatamente neste ponto que a complementariedade que mencionamos no inicio desta se¢ao
torna-se importante. Ao combinarmos observac¢des vindas do LHC, CDMS-II e Fermi-LAT,
concluimos que o escalar ¢ é incapaz de explicar o excesso em raios gama e o excesso do

CDMS-II, pois o mesmo conduz a um branching ratio excluido pelo LHC e TEVATRON.

Em particular, o caso que My yp = 20 GeV e My = 125 GeV, obtemos BR(H — yy) ~



85

2.9x 107 e BR(H — bb) ~ 1.4 x 1072, ¢ BR(H — 1%) ~ 7.9 x 10~*. Note que a largura em

27 nesse caso € aproximadamente duas ordens de magnitude menor que a do MP.

Como a largura do Higgs em WIMPs decai rapidamente a medida que a massa do ¢ se
aproxima de My /2, para o caso que My > Mpy /2 este modelo reproduz os branching ratio do
MP. Podemos comprovar isto observando que nas Figs.(4.21)-(4.23)) a razdo dos branching ratio

do 3-3-1LHN sobre o do MP € igual a unidade para os canais bb,2y, T7.
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Figura 4.21: Razdo dos branching ratio H — Yy no 3-3-1LHN sob o do MP, para o caso que
Mwiyp > Mp /2.

4.6 Conclusoes

Mostramos nesse capitulo que o 3-3-1LHN possui dois WIMPs em seu espectro capazes
de fornecer a abundancia correta com massas que vao de 30 GeV até ~ 1 TeV. Posteriormente,
vimos que tanto o N1 como o ¢, possuem uma regido do espaco de parametros que obedece os
vinculos mais importantes vindos dos experimentos de detec¢do direta, em particular, XENON

e CDMS, com apenas 2 parametros livres, tanto no caso N; (massa do Z’ e massa do Nj) como
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Figura 4.22: Razdo dos branching ratio H — bb no 3-3-1LHN sob o do MP para o caso que
Mwimp > Mu /2.
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Figura 4.23: Razao dos branching ratio H — 77 no 3-3-1LHN sob o do MP para o caso que
Mwimp > Mu /2.

no caso do escalar ¢ (massa do ¢ e massa do Higgs).

Desses resultados, concluimos que um Higgs leve € preferivel e que vinculos do XENON

exigem que a escala de quebra do 3-3-1 seja maior que 3TeV, para o caso que ndo ha processos

de co-aniquilacgdo.
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Depois mostramos na Fig.(4.16) que o ¢ como WIMP é capaz de explicar o excesso de
eventos observados pelo CDMS-II, e na Fig.(4.19) que pode ser a origem do excesso em raios

gama observado pelo satélite Fermi-LAT, se sua massa for menor que My < My /2.

Posteriormente exploramos a complementariedade entre detec¢do direta, indireta e LHC,
mostrando que mesmo sendo capaz de explicar os eventos do CDMS-II e o excesso do Fermi-
LAT, o escalar ¢ ndo pode ser mais leve que My /2, pois nesse regime o Higgs decairia com um

branching ratio da ordem de 90% em ¢ ¢. Resultado este totalmente excluido pelo LHC.

Por dltimo, mostramos que no regime que My > My /2, o 3-3-1LHN se confunde com o
MP, reproduzindo as mesmas larguras em bb, yy e TT. Portanto, caso os excessos observados
pelos experimentos de detec¢do direta e indireta de ME sejam interpretados como background
futuramente, o 3-3-1LHN se mostra uma 6tima alternativa ao MP por reproduzir os dados do

LHC.
4.7 Lagura Invisivel H - WIMP + WIMP

Largura invisivel H — WIMP +WIMP no 3-3-1LHN ¢ dada,

A2 wan \/ Mpy — 4M3
(HO®) H WIMP (4.23)

I'wivp =

32n M3 ’
onde,
) 1 Gt Y + (4.24)
= — o2V + —= 7—= 7V + < ). .

Aqui o termo WIMP refere-se ao escalar ¢ do modelo. Com v = VST";, e V;c ¢ a escala de quebra

da simetria 3-3-1.

E importante notar que os acoplamentos na Eq.(4.24) sdo determinados pela massa do
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WIMP e do Higgs através das equacoes,

A1+1/2
My =22 02 1v2) (4.25)

M =307, (4.26)

Por esta razdo, fixando V;c podemos expressar a largura invisivel do Higgs em fun¢do apenas da

sua massa € da massa do WIMP.
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5 A Produgdo Nao Térmica de Matéria
Escura Pode se Comportar Como Um
Neutrino Extra no Inicio do Universo

5.1 Motivacao

Os telescopios South Pole (SPT), Atacama Cosmology (ACT), e Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP) ,tém ao longo dos anos, medido com precisdo o espectro de poténcia
da radiacdo césmica de fundo. Essas medi¢des possivelmente estdo indicando a existéncia de

uma quarta espécie de neutrino no inicio do Universo.

Neutrinos tem influéncia no espectro de poténcia da CMB, porque na época em que a CMB
foi formada, os neutrinos juntamente com os fétons, eram as componentes mais abundante
do Universo. O periodo em que houve o desacoplamento da CMB esta relacionado com a
densidade de radiacdo na época, que por sua vez estd relacionada com a densidade de neutrinos

(que depende do nimero de neutrinos relativisticos).

Tem-se entendido ao longo dos anos, que os dados cosmoldgicos apontam para a existéncia
de um quarto neutrino. Entretanto, mostraremos neste trabalho que essa observacdo de um neu-

trino extra no inicio do Universo pode ser explicada por uma produ¢ao nao térmica de WIMPs.

Desta forma, iremos propor que estes experimentos nao estao observando um neutrino ex-

tra, eles estdo na verdade observando uma produ¢do nao térmica de ME conforme mostrado em
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[[54]] de onde esses resultados foram retirados.

5.2 Dados Observacionais

Medidas de precisdo da CMB tém revelado que o espectro de poténcia possui anisotropias
menores do que o esperado pelo MP com 3 neutrinos na regido de angulos pequenos. Efeito
conhecido como “damping of small scale power”. Esta observa¢do € interpretada como uma
medida do nimero efetivo de neutrinos N.rs. Note que N.sr ndo € o nimero de neutrinos
propriamente dito e sim o numero de particulas relativisticas na época do desacoplamento da

CMB. No caso do MP, N, ¢ € exatamente o nimero de neutrinos.

No MP cosmoldgico sabemos que N.ry = 3.04 [55)]. Mas recentes medidas do WMAP7
combinadas a medidas da constante de Hubble e os efeitos de BAO (baryon acoustic oscillation)

apontam para N sy = 4.34 £0.86 [S6].

De modelo andlogo, o telescopio Atacama mediu que N sy = 4.6 +0.8 [57], € o South Pole

Ness = 3.86+0.42 [58].

Embora estas trés medicoes (WMAP+South Pole+ ATACAMA) nio desviem do valor padriao
por mais de 20, coletivamente elas excluem o valor N, sy = 3.04 com 99% de confianga e apon-

tam para AN,z ~ 0.5 —1.6.

Mais recentemente no inicio de 2013, um grupo do pesquisadores mostrou que os dados
mais atuais do South Pole e Atacama apontam para N,rr = 3.76 £0.34 € Noyr = 3.23 £0.47
respectivamente. Vale lembrar que estes resultados dependem dos valores do parametros usados
no ajuste dos dados da CMB. De qualquer forma resultados mais precisos do Planck previstos

para ano o inicio de 2013 irdo ratificar ou ndo essas observagoes.
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5.3 Modelo e Resultados

A existéncia de um neutrino extra produz um impacto observado no espectro de poténcia
da CMB como argumentamos anteriormente, pois ele altera a expansao do universo anterior a

recombinacdo. Em outras palavras adia a igualdade matéria-radiacao (IMR) [39].

Entretanto, a existéncia de um neutrino extra no inicio do Universo traria fortes consequéncias

a sintese de elementos leves durante a BBN e ao processo de formagdo de estruturas.

Para evitar tais vinculos, iremos propor que as particulas de ME sejam produzidas nao
termicamente, através do decaimento de particulas bastante pesadas. Desta forma, as particulas
de ME oriundas dos decaimentos seriam produzidas relativisticamente e se comportariam como
radiagdo até o momento que sua energia cinética fosse dissipada devido a expansdo do Universo,

imitando assim, um neutrino no inicio do Universo.

De forma geral, podemos considerar qualquer cendrio onde uma particula pesada decai em

uma mais leve e estavel que serd a ME do Universo.

Para entendermos como esse cendrio se realiza precisamos primeiro relacionar a densidade

de ME fria com a densidade de neutrinos.

Da defini¢do de abundancia Q(a) = p/p., achamos,
PuE = PeQued’, (6.1

e analogamente,

Py = peya* L. (52)
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Na IMR a razdo da densidade de energia de neutrinos sobre a de ME fria € dada por,

Q 1 Q, N, 1
pv. _ v Ny 1 —0.69— Y ___ ~0.49 (5.3)
PMe  QME 3 aeq QuEe 3 aeq

onde Qcyp ~ 0.0000484, Qyp ~ 0.227, Ny € o nimero de espécies de neutrinos, € agg =

3 x 104 é o fator de escala na IMR.

Fazendo N, = 1 encontramos que a densidade de energia de um neutrino na IMR é 16% da
densidade de energia da ME. Consequentemente, se a ME tivesse uma energia cinética equiva-
lente com um fator de Lorentz yx ~ 1.16 na IMR, ela produziria um efeito similar ao caso em

que o Universo tivesse uma espécie extra de neutrino relativistico.

Desta forma, o que precisamos é de um modelo capaz de fornecer essa energia cinética.
Vamos supor que a particula de ME (X) seja produzida através do decaimento de uma particula
X’ conforme X’ — X + 7, onde tanto X como o féton se comportam como radiagdo apds o

decaimento.

O fator de Lorentz da particula X em func@o do fator de escala é dado por (ver apéndice D),

T]/Z Mxl MX
—14 (L L S 5.4
28 +<t> KZMX 2M, )} (>-4)
e na IMR,
_ T 1/2 Mxl MX
—14+78x107* L S .
My = 1478107 (50 KZMX oM, )] (53)

onde usamos 7., = 1.644 X 1012 s,

Com isto, podemos relacionar o boost, que depende do tempo de vida de X’ e das massas
de X e X/, com um niimero de espécies de neutrinos que conduziriam & mesma expansdo do

Universo conforme:

11
AN, r¢ = boost X —— —— .
eff = boost X 5o T6% (5.6)
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onde f é a fragdo de ME produzida através do decaimento de X' .

Com isto,

v o 3 TNV My  Mx
ANy = 48107 (o) [(MX 2| (5.7)

A partir da Eq.(5.7) concluimos que: (i), hd apenas 3 pardmetros livres. A razdo entre as
massas, o tempo de vida de X’, e a fragdo de ME produzida via esse processo; (ii), a fra¢do
restante de ME (nd@o produzida via o decaimento) € suposta ser termicamente produzida por
algum mecanismo, de forma a manter a abundancia total de ME inalterada. Como iremos fixar
fem ~ 1%, esta forma de producdo nao térmica de ME nao causard nenhum dano no processo
de formacao de estruturas como veremos adiante; (iii), como estamos tratando essa producdo de
ME num cenério independente de modelo, estamos supondo que o tempo de decaimento de X’ é
um parametro livre, mas na verdade o mesmo deveria depender das massas das particulas. Este
caso deverd ser abordado em trabalhos futuros; Por dltimo, os féton produzidos no decaimento
acima apesar se serem bastante energéticos no momento do decaimento eles se termalizam
com os fétons da CMB via a produgio de pares (Yycpp — ¢ e) e via espalhamento Compton

(Ye™ — ye™).

Podemos checar que estes fotons produzidos no decaimento se termalizam, calculando o
nimero de espalhamentos sofridos por estes fétons em funcdo do redshift. Levando em conta
apenas o processo de producdo de pares via o processo YYcup — € e, achamos que o niimero

de espalhamentos é dado por,

dt
Nimero de espalhamentos = / Taxa (d_> dz, (5.8)
Z

onde,

Taxa =cny o, (5.9
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2
. (Log {ﬁ} - 1) , (5.10)
s M,

com s =4 E\Ea, E) = E1goc(1+2)/(1 +2¢4) € E» = 1071°MeV (1 + 2), onde E 4, ¢ a energia
inicial do fé6ton no momento do decaimento de X, Zeq € 0 redshift na IMR, E; € energia do f6ton

da CMB em funcdo do redshift.

Desta forma se My /My = 10° GeV, E} 4. = 10° GeV. O Nimero de espalhamentos sofridos

pelo f6ton entre o desacoplamento (Z.. = 107) e a IMR (z7pr = 10°) seria de ~ 10'2.

Devido a enorme quantidade de interagdes sofridas entre o momento em que sao produzidos
a época da IMR, os fétons produzidos nos decaimentos se termalizam rapidamente com os
fotons da CMB, causando nenhum impacto no espectro de poténcia da CMB. Naturalmente
isso depende do momento em que o decaimento ocorre. Para decaimentos tardios, os fotons
provenientes do decaimento nao possuem tempo o suficiente para se termalizarem com o fétons

da CMB causando um impacto no espectro de poténcia da CMB [60].

Entretanto, os vinculos provindos dessa alteragdo no espectro da CMB sd@o menos rigorosos
que os da BBN para a regido de interesse nesse trabalho. Portanto, ndo iremos menciona-los

durante este capitulo.

Nas Figs.(5.1)-(5.2) mostramos que a mudanga na expansdo do Universo determinada pelo
parametro de Hubble e pela variacdo do fator de escala, causada pela inclus@ao de um neutrino
no modelo cosmoldgico padrao pode ser imitado pela producao nao térmica de ME dependendo
do tempo de vida e razdes da massa de X e X. Nas Figs.(5.1)-(5.2) fixamos f = 0.01, devido a

vinculos vindos do processo de formacgdo de estruturas que serdo discutidos adiante.

Concluimos a partir das mesmas que o cendrio em que apenas 1% da ME total do Universo
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€ produzida ndo termicamente € capaz de imitar a mudanga causada na expansao do Universo

pela adi¢do de uma espécie de neutrino na IMR (que ocorre em @, ~ 3 X 10~% ou t ~ 10'%s).
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Figura 5.1: Mudanga na expansdo do Universo ao adicionarmos um neutrino no MP cos-
moldgico comparado ao caso que incluimos a produ¢do nao térmica de ME para diferentes
parametros, com f=1%.
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Figura 5.2: Mudanca no fator de escala ao adicionarmos um neutrino no MP cosmolégico
comparado ao caso que incluimos a produ¢do ndo térmica de ME para diferentes pardmetros,
com f = 1%.
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5.4 Vinculos

5.4.1 Formacao de Estruturas

Se uma boa parte da ME do Universo nao fosse fria na época da IMR, o processo de
formacdo de estruturas seria suprimido. Por esta razdo, este cendrio que propomos acima sofre

restricdes com relacdo a quantidade de ME produzida relativisticamente.

Tais vinculos vem do fato que a ME quente apenas se aglomera em distdncias maiores
que seu free-streaming como foi discutido no Apéndice [A.4.3] Assim, em pequenas escalas o
crescimento das pertubagdes de densidade é diminuido em comparacdo ao caso que a ME do

Universo € composta por ME fria.

O free-streaming de uma particula de ME produzida relativisticamente apds o decaimento

de uma particula X’, mas que seja ndo relativistica na IMR, é dada conforme [61] (ver Apéndice

.

M, MX)< T )1/2

Aps ~ 1.0M - -
s PeGoary ~ 2mr) s

6 1/2
Ho,mm((&) _)] S
T uyx

onde uxy = px/Mx.

Se usarmos valores para os pardmetros (T,M} /Mx) com f = 1 que levam o processo de
producgdo nao térmica de ME imitar uma espécie de neutrino na IMR, o free-streaming da ME
seria da ordem de 50 Mpc. Entretanto o limite do Lyman-alpha Forest impde que Apg < (0.3 —

0.07) Mpc [62].

Mais ainda, através de um estudo da evolugdo do espectro de matéria (que nos informa
como as flutuacdes de densidade de matéria evoluem com o tempo), foi mostrado em [63], que

em escalas de comprimento menores que o free-streaming, o espectro linear de matéria evolui
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conforme,

8 o< a®, (5.12)

5 24 1 3
oo — 1 n 1 =J> '1
=V g 5/ G-13)

para f < 1. Portanto a supressao causada pela producao relativistica de ME em comparacgdo ao

onde,

caso em que a ME € totalmente ndo relativistica (f = 0) € de,

] Geg\ 33 f —4.9f
_ _ (Geq N Sf . 5.14
& 5f:0 ( a > xp ( )

Esta expressao € valida no regime linear apenas para a época em que o Universo € dominado por
matéria. Existem correcdes a este resultado pelo processo de formagao de estrutura nao ocorrer
apenas no regime linear e, segundo por ndo levar em consideracdo a fase em que o Universo é
dominado por energia escura. Um cdlculo mais preciso levando estes detalhes em consideragao

estd completamente fora do foco desta tese.

De qualquer forma, vinculos vindos do satélite WMAP7 e da CMB inferem que g > 0.95

[56]]. Isto se traduz em fazer f < 0.01 na Eq.(5.14).

Em suma, vinculos do WMAP7, CMB e Lynman-alpha forest impdem que a fracdo de

ME quente seja menor que 1%. Por isto usamos f = 0.01 nos resultados apresentados nas
Figs.(5.1)-(5.2).

Agora vamos checar se nosso modelo também satisfaz os vinculos oriundos da BBN.

5.4.2 Big Bang Nucleossintese

Decaimentos radioativos que acontecem durante a BBN, injetando energia no Universo,

causam um impacto enorme na producdo dos elementos leves. Fétons produzidos em tais de-
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caimentos podem destruir elementos ou ajudar a formar elementos alterando as abundéncias

previstas pela BBN e confirmadas pelo WMAP.

Para derivar este impacto na BBN, precisamos obter a energia eletromagnética liberada em

CMB

7 onde n € o nimero

cada decaimento em fungdo dos pardmetros do modelo. Seja Y = n/n

CMB ¢

de densidade de particulas de uma espécie em particular, e 7,™” € o numero de densidade de

fotons da CMB. Note que Y € constante durante a evolu¢do do Universo pois tanto n como

ngMB sdo proporcionais ao cubo da temperatura. Aqui,
nMB = L(zz)ﬁ (5.15)
T

Como para cada particula X’ teremos a produ¢do de uma particula X e de um féton, Yy =
Yy = Yx r = Yx, onde Yx ; determina o nimero de densidade de particulas no momento do

decaimento e Yy ( o nimero de densidade de particulas hoje.

Assim,
nx QxPc
Yy = = ) (5.16)
nGME = My nCHB

Substituindo as constantes achamos,

-~ —14 TeV .Q.X f
Ty 2310 (Mx) <0.227) (o.m) ' (5-17)

O fator f apareceu na Eq.(5.17)) por apenas uma fracdo (que serd pequena) da abundancia total

de ME ser produzida via o decaimento de X’.

Como a energia eletromagnética liberada em cada decaimento X — X + ¥ € dada por (ver

apéndice D),

1 2 2
= My, — M 5.18

Ey
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a energia eletromagnética total liberada do decaimento de X’ ¢ dada por {gy = Ey Yx conforme,

_ Qy S My Mx
=15x 107" GeVv — . 5.1
Sem = 1.5 ¢ (0.227) <0.01> (MX MX,) (5.19)

No limite que My > My, podemos relacionar {gys dado na Eq.(5.19) com AN, s na Eq.(5.7).

Com esta relagdo podemos obter o impacto na abundancia dos elementos leves (7 Li,D,*
He), resolvendo a equacdo de Boltzmann numericamente em fun¢do da energia eletromagnética
liberada, ou similarmente, em fung¢do de AN, rr. Todo este extensivo e complicado calculo, que
necessita de uma abordagem numérica, dada a quantidade de processos capazes de destruir ou
produzir estes elementos, devido a presenca de um féton bastante energético, foi feito em [64]).
O que fizemos foi reproduzir estes resultados em fun¢do dos parametros do nosso modelo con-

forme mostrado na Fig.(5.3). Na Fig.(5.3) as linhas em vermelho, preto e azul refletem o caso

10*

—- ANST=0.5

—— ﬂNveﬂr:-l

107 T
102 108 10* 10° 106 107  10°  10° 10"

¢ (sec)

Figura 5.3: Vinculos da BBN sobre a produg¢io nio térmica de ME via o decaimento X' — X +7.
Usamos f = 0.01 e Mx > Mx. Na ordem de cima para baixo, a curva vermelha, preta e azul é

para o caso que o modelo reproduz ANf,f f = 1,0.5 e 0.1 respectivamente.

em quem a producdo ndo térmica de ME produz ANSf f = 1,05,0.1 respectivamente. Todas
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as regides preenchidas em amarelho (Deutério), roxo (Litio) e cinza (Hélio) sdo regides ex-
cluidas pelos vinculos da BBN por destruirem ou produzirem em demasia um desses elementos

conforma a figura.

Concluimos a partir da Fig.(5.3)) que a produ¢@o nado térmica de ME pode provocar o mesmo
efeito de um neutrino extra no inicio do Universo e ainda se livrar dos vinculos vindo tanto da

BBN (Fig.(5.3)) e do processo de formagio de estruturas para T < 10% s.

5.5 Conclusoes

Neste capitulo propomos uma inovadora forma de interpretar as recentes medidas dos
satélites WMAP7, Atacama e South Pole que afirmam observar uma espécie extra de neutrino,

ou seja AN, s = 1, no momento da IMR.

Vimos que, possivelmente, estes experimentos nao estiao indicando a presenca de um novo
neutrino, mas sim que a uma fracdo da ME seja produzida ndo termicamente. Em particular,
mostramos que o processo de producdo via o decaimento X’ — X + 7, onde X seria a particula
de ME do Universo € capaz de reproduzir AN, s = 1, e obedecer os vinculos vindos da BBN e

formagao de estruturas.

Até o momento temos discutido modelos em fisica de particulas com o proposito de explicar
os dados observacionais dos experimentos de ME. No capitulo seguinte inverteremos a ordem,
pois iremos analisar os dados do satélite Fermi-LAT e obter vinculos poderosos sobre todos os

modelos em fisica de particulas que possuem WIMPs em seu espectro.
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6 Usando dados do Fermi-LAT para
Vincular a Secdo de Choque de
Aniquilacdo de Matéria Escura no
Centro da Galdxia

Neste capitulo apresentaremos o resultado mais importante desta tese, por se tratar de uma
andlise dos dados experimentais do satélite Fermi-LAT da NASA, e por obtermos neste trabalho
os vinculos mais restritivos existentes na literatura sobre a secao de choque de aniquilacdo de
ME, excluindo todos os modelos de particulas que possuam um WIMP como candidato a ME
com uma se¢do de choque de aniquilagio de ~ 3 x 102%¢m3s~! com massas menores que

50 GeV.

Os resultados apresentados neste capitulo sao baseados no artigo [65].
6.1 Motivacao

O satélite Fermi Large Area Telescope (Fermi-LAT), que se trata do principal experimento
ja construido voltado para busca de sinais indiretos de ME via a deteccdo de raios gama,
tem desde Agosto de 2008 (ano que foi langado), colocado vinculos na se¢do de choque de
aniquilacao de ME. Esta busca por produtos oriundos da aniquilacdo de ME é de fundamental

importancia pois ela testa a validade dos WIMPs como candidatos a ME como ja discutimos no
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Apéndice

Portanto, € de fundamental importancia vincularmos a se¢do de choque de aniquilagcdo dos
WIMPs, pois estaremos excluindo, de maneira independente de modelo todos os modelos em
fisica de particulas que possuem apenas WIMPs como candidato a ME, cuja secdo de choque

de aniquilacao seja independente de velocidade (dominado por ondas s).

Com este propésito, iremos obter os vinculos mais restritivos ja existentes na literatura
sobre a secdo de choque de aniquilacdo de ME, analisando os dados publicos do satélite Fermi-

LAT para diversos modelos de distribui¢ao de ME.

6.2 Introducao

O satélite Fermi-LAT, tem como um dos seus principais propdsitos detectar raios gama
oriundos da aniquilacdo de ME. Analisando dados do Fermi-LAT, vinculos foram obtidos na
secdo de choque de aniquilacdo em regides como galdxias ands [66]-[67], aglomerados de
galaxias [68]-[70], halos [[71] e sub-halos [72] e a partir da emissdo isotropica de background

de raios gama [52] e [73].

Estes vinculos estdo comecando a testar a validade dos WIMPs como ME que predizem
uma se¢do de choque térmica de ~ 10~2%cm? /5. Principalmente WIMPs com massas da ordem
de 10 GeV e que se aniquilam em estados finais que produzem uma grande quantidade raios

gama.

Raios gama provenientes da regidao em torno do GC sdo particularmente interessantes de-
vido a sua proximidade, grande densidade de ME e devido ao grande nimero de dados acu-
mulados nessa regido. Por exemplo, usando o modelo NFW estima-se que o fluxo de raios

gama oriundo de ME € quatro ordens de grandeza maior que aquele previsto por galdxias anas
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[66]-[67].

Até mesmo se a distribuicdo de ME no GC for constante préximo do GC, o GC continuard a
ser bastante brilhante em raios gama em comparagdo a outras regioes do céu. Entretanto, devido
a grande quantidade de backgrounds astrofisicos, um pequeno fluxo de raios gama em excesso
vindo de galaxias anas pode se tornar uma forte evidéncia de ME na regido em comparagdo ao

GC.

Foi analisando dados do GC que alguns grupos observaram um excesso de raios gama em
relacdo ao background astrofisico, com uma morfologia e espectro similar aqueles preditos
pela aniquilacdo de WIMPs [74]-[81]]. Conforme discutimos no Apéndice[d.4] alternativas para
explicar tal excesso como, buracos negros [82]-[83]], pulsares com periodo de mili-segundo

[84]-[85], parecem explicacdes bastante improvaveis.

Neste trabalho, iremos checar se este excesso de raios gama de fato existe, € mesmo para
o caso em que fato tenhamos um excesso de raios gamma, iremos derivar os vinculos mais
poderosos sobre a se¢do de choque de aniquilacio de ME, de tal forma que o fluxo oriundo
de WIMPs nao supere o valor experimental calculado por nds, ao analisarmos os dados do

Fermi-LAT para diversos modelos de distribui¢do de densidade de ME.

6.3 Analise de Dados

O experimento Fermi-LAT fornece seus dados da seguinte forma: Para cada evento (f6ton)
ele nos informa a energia, dire¢do, hora do evento, exposi¢do da regido observada entre outras
grandezas. Com isto em maos, utilizamos a plataforma do Fermi-LAT (recentemente lancada
em 18 de Abril-2012) que possui varios pacotes numéricos que nos ajudam a selecionar a regiao

do céu de interesse, que classe de eventos estamos interessados, a regido de energia e filtrar parte
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dos eventos que ocorreram enquanto o satélite estava sendo calibrado, ou por alguma razao nao

estava tomando dados.

Nossos resultados sdo baseados nos dados coletados entre Agosto-2008 a 19 de Junho-
2012. Estamos usando apenas eventos frontais pois 0os mesmos possuem uma melhor PSF

(Point Spread Function). ﬂ

Ap6s esta aquisicao de dados, comecamos a selecionar os eventos de interesse. Primeiro
estamos usando apenas eventos da classe ULTRACLEAN, que s3o eventos que possuem uma

menor contaminacao de raios cosmicos.

Segundo, excluimos eventos que ocorreram enquanto o satélite estava apontando para a
anomalia do Atlantico Sul ou enquanto o satélite ndo se encontrava em modo de pesquisa. Ha
uma grande quantidade de eventos de raios césmicos no detector quando o satélite aponta para
o Atlantico Sul que prejudica sensivelmente a capacidade do Fermi-LAT de distinguir raios
cOsmicos de raios gama por isso excluimos os eventos do Atlantico Sul. Quanto a exclusao dos
eventos fora do modo pesquisa, deve-se ao fato que quando o satélite ndo estd no modo pesquisa
€ porque o mesmo estd olhando para um determinada regido do céu para estudos especificos da

propria colaboragdo que nao inclui o GC.

Por dltimo aplicamos um corte no angulo azimutal (Z < 100), também recomendado pela

colaboracao para evitar eventos de raios gama provindos da TerraE]

Ap6s todos esses cortes nos dados, calculamos o fluxo de raios gama em fungdo da latitude

'Point spread function nos informa a capacidade do satélite em reconstruir a energia e posi¢io angular do féton
incidente. O Fermi-LAT possui poucas, mas densas folhas de Tungsténio intercaladas por camadas de Silicio na
parte frontal e vérias finas camadas de Tungsténio, também intercaladas com camadas de Silicio na parte traseira.
Estas camadas sdo usadas na reconstrucdo da energia e posi¢do angular do evento. Devido a essas distribuicdes
diferente das camadas de Tungsténio e Silicio o Fermi-LAT possui uma melhor PSF na parte frontal.

2 Angulo azimutal é o 4ngulo entre a dire¢do normal do satélite e o eixo que liga o centro da terra ao centro do
satélite.
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e longitude para diferentes regides de energia conforme mostrado nos mapas a esquerda na
Fig.@1).

Os mapas a direita da Fig.(6.1)) sdo obtido ap6s subtraimos desse fluxo total inicial o fluxo
de raios gama oriundo de raios csmicos. Esta € a componente dominante do fluxo total. Este

fluxo que € difuso, estd associado com o disco da galéxia.

Esta emissao de raios gamas provenientes de raios cosmicos € gerada pela colisdo de raios
césmicos com o gds interestelar, que produz ¥ como resultado, e este por sua vez decai em
2 fétons com um branching ratio préximo de 100%. Outros processos também sdo relevantes
como o espalhamento Compton inverso e Bremsstrahlung conforme j4 discutimos no Apéndice

AL

Para calcular o fluxo de raios gama oriundo dessas interagdes seguimos 0s passos: primeiro
observamos que o fluxo de raios gama médio dentro da regido 5° < |l| < 10° é praticamente
uniforme conforme esperado por raios césmicos. Na Fig.(6.2), mostramos o fluxo médio de
raios gama da regido de longitude 5° < |/| < 10° usando os dados do Fermi-LAT e o fluxo de

raios gama vindo do disco adotando uma distribui¢cdo de gas conforme,

—lz|

Pgas o expZ<® para R <7 Kpc,

—z] —R
Pgas o exp%c® expks para R > 7 Kpc,

=

(6.1)
onde R, = 3.15 Kpc com,

R 2
Zsc = 0.140.00208 (—) Kpc. (6.2)
Kpc

As constantes de proporcionalidade na Eq.(6.1) foram determinadas através de um ajuste as
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curvas das figuras 4 das referéncias [S1]-[74] respectivamente. Nestas referéncias a distribuicdo
de gas de Hidrogénio foi determinadas através da combinagdo de vérias observacoes de raios

X.

Devido ao 6timo acordo entre os dois fluxos exibidos na Fig.(6.2) podemos ver que de
fato o fluxo de raios gama observado pelo Fermi-LAT dentro da regido com 5 < |I| < 10° e

—59% < b < 5% é provavelmente resultado da intera¢do de raios cosmicos.

Além do fluxo de raios gama oriundo dos raios césmicos, precisamos também subtrair do
fluxo observado pelo Fermi-LAT, o fluxo vindo de fontes pontuais conforme listadas no catdlogo
de fontes do Fermi-LAT [86]. Estas fontes pontuais sdo objetos detectados pelo Fermi-LAT

porém de identidade desconhecida.

Em seu catdlogo o Fermil-LAT nos informa a posi¢do desses objetos e qual o espectro de
energia observado seja ele tipo exponencial, de poténcia etc. Através desse espectro informado
e de sua localizacdo podemos calcular o fluxo de raios gama emitidos por estes objetos em
qualquer posi¢do angular. Ha centenas de fontes pontuais em torno do GC, portanto calculamos
o fluxo somado de todas esses fontes a cada 0.5° graus do GC dentro da regidao —15% <[/ < 15°

e —15% < b < 15°.

Foi observado a presenga de uma fonte pontual localizada em /,b ~ 0. Esta fonte pontual
nao foi subtraida nos mapas a direita da Fig.(6.1)) pois ¢ dificil de ser separada da emissdo de

raios gama vindos da aniquilacao de ME.

Esclarecido como obtemos o fluxo de raios gama vindo do disco e fontes pontuais, vamos
aos resultados. Na Fig.(6.I) exibimos os mapas de emissdo de raios gama usando apenas os
dados do Fermi-LAT nos graficos a esquerda e a emissdo de raios gama ap0s subtrair a emissao

de raios gama oriundos do disco e fontes pontuais a direta entre as energia de 300 MeV e
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estamos utilizando a notagdo fluxo-PS-Disco para se referir ao fluxo
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Figura 6.1: Mapas do fluxo de raios gama na regido em torno do GC. A esquerda o fluxo de
raios gama usando apenas os dados do Fermi-LAT, enquanto a direta o fluxo-PS-Disco.
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apos subtrair as contribui¢des das fontes pontuais e disco.

Nao exibimos os mapas para regides menores que 100 MeV porque nosso foco € derivar
limites sobre a secdo de choque de aniquilacdo e quanto menor a energia analisada maior as
incertezas com relagdo a contribuicdo de background astrofisicos. Nao analisamos também
energias maiores que 100 GeV devido a incertezas relacionadas a PSF do Fermi-LAT para

E > 100 GeV. Cada mapa possui dez contornos distribuidos conforme:

T I
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/ \
1.0.1077 | / \ ]
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Figura 6.2: O fluxo médio de raios gama (linha cheia) com longitude 5 < |I| < 10 em fung¢@o
da latitude e o fluxo de raios gama oriundo de raios césmicos (linha pontilhada) usando a
distribuicdo de gds dada na Eq.(6.1)). Figura retirada de [51]].
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(300 — 1000) MeV : 2.45x 107° —2.45x 107" em %s~'sq deg ™!,
(1-3)GeV : 1.06x 1078 —1.06x 107 cm~2s~'sq deg™ !,
(3-10)GeV : 2.60x 1072 —2.60x 108 cm~2s~'sq deg !,

(10— 100) GeV : 3.60x 10719 —-3.60 x 107 cm s~ !sq deg . (6.3)

Estes contornos foram definidos analisando os dados do Fermi-LAT que distribuimos da se-
guinte forma: Temos uma tabela de pontos no formato (/,b, fluxo) para cada regido de energia
acima. Disto achamos o fluxo méaximo entre (300 — 1000) MeV e fixamos esse valor como
sendo o primeiro contorno. Depois definimos dez contornos distribuidos linearmente a partir
desse primeiro e fizemos um contorno do fluxo de raios gama em fun¢do da latitude e longitude

como mostrado na Fig.(6.I). Isto para cada intervalo de energia exibido na Eq.(6.3).

Lembrando que estes fluxos foram suavizados numa escala de 0.5°. Ou seja, calculamos o

fluxo a cada 0.5° em longitude e latitude.

Como podemos observar na Fig.(6.1) ha uma emissdo residual de raios gama dentro de 2°
do GC. Esse excesso de raios gama pode ter como origem a aniquilacao de ME, ou ser resultado
da existéncia de um buraco negro [87], ou ser proveniente da fonte pontual ndo subtraida que

se localiza exatamente no GC [88]].

Aqui, suporemos que esse excesso € originado pela aniquilacdo de ME apartir disso, iremos

derivar nossos limites sobre a secdo de choque de aniquilagdo .
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6.4 Aniquilacao de Matéria Escura no Centro da Galaxia

Como foi mostrado no Apéndice o fluxo de raios gama oriundo da aniquilacao de ME

¢ dado por,

2 S
T dN
@y (E,0) = é (%) J oV d—Ei, (6.4)

onde ov e a se¢ao de choque de aniquilacdo em raios gama, e Mpys a massa do particula de
dNy . . . D 4
ME, aE, €° espectro de raios gama produzido em cada aniquilacio (calculado com o auxilio

do Pythia [89]), r- € a distancia do Sol ao GC, e p, € densidade de ME em torno do Sol,com ,

J= ﬁ (M)z (6.5)

losTto Po
onde a integracdo € ao longo do caminho de visdo entre o observador e a fonte da densidade de
ME. H4 diversos modelos de densidade de ME conforme discutimos no Apéndice[A.3.2] Atual-
mente nao ha um consenso no que diz respeito ao modelo de halo de ME na regido préxima ao

GC, uma vez que os modelos de densidade divergem em ordens de magnitude entre si conforme

mostrado na Fig.(A.7) e na Fig.(6.3) adiante.

T T T 100 T T T T T T
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= Cor ' ’ i ]
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Figura 6.3: Modelos de densidade que serdao usados neste trabalho. As curvas de pontos referi-
das como Contracted sao para NFW com y= 1.4 e 1.2 de cima para baixo. Os modelos NFW e

Einasto estdo definidos nas Eq.(A.68) e Eq.(A.69). Os modelos Cored foram definidos na se¢io

Em suma, o modelo Einasto possui uma densidade proporcional a ~ r, enquanto o NFW
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geral proporcional r?. Este modelo NFW geral dé origem a outros modelos. Aqui NFW refere-
se ao modelo com ¥y =1 e Contracted os com ¥y = 1.2 e y= 1.4. Cored € o modelo cuja
densidade € igual ao NFW para um raio (R) maior que R, (raio critico), e constante para R < R¢.

Na Fig.(6.3) exibimos os Cored com R, = 0.1 Kpc e 1 Kpc.

Portanto, para que possamos ter uma visao global dos resultados, e entender quao impor-
tante € a escolha do modelo de halo de ME, iremos apresentar nossos vinculos para todos os

modelos de densidade de ME acima mencionados.

6.5 Limites sobre a Secao de Choque de Aniquilacao

Nas Figs.(6.4)-(6.9), mostramos o fluxo-PS-Disco-ME para diferentes modelos de halo de
ME (discutidos no Apéndice [A.7)) para diferentes regides de energia. Nas Figs.(6.4)-(6.9) es-
tamos utilizando a abreviacdo fluxo-PS-Disco-ME para nos referir ao fluxo apos subtrair as

contribui¢des das fontes pontuais, do disco e da aniquilagcao de ME.

A diferencga entre os painéis de mesma energia € o fator de normalizacdo (N) usado no

calculo do fluxo dado por,

dN.
N=-"2Y / dE, . (6.6)

O que fizemos foi multiplicar esse fator de normalizacao por 1.4 (da esquerda para direta)
nas Figs.(6.4)-(6.9), até chegar o ponto em que o fluxo-PS-Disco-ME comecasse a se tornar
negativo. Ou seja, até o ponto que as contribui¢des das PS, disco e ME somadas fossem superior
ao fluxo observado pelo Fermi-LAT com 95% de confianca. No momento que isso ocorre

estabelecemos o valor maximo para N.

Tais vinculos estao exibidos na tabela Desta forma o valor mostrado na coluna da

direita na tabela [6.1 € a normaliza¢do usada nos painéis a direita das Figs.(6.4)-(6.9). = Com
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Figura 6.4: Mapas do fluxo-PS-Disco-ME para o modelo NFW com y = 1.
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Figura 6.8: Mapas do fluxo-PS-Disco-ME para o modelo NFW (y = 1) + Halo constante de
raio 100 pc.
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Modelo de Halo Energia Normalizacdo (N)
NEW (y=1) (03—1)GeV | 1x10Bem’s~1GeV 2
NFW (y=1) (1-3)GeV |3.6x 107 cm3s~1GeV 2
NFW (y=1) (3—-10)GeV | 7.9 x 107 %cm3s~1GeV 2
NFW (y=1) (10—100) GeV | 9.5 x 1073 em?s~1GeV =2

NFW (y = 1.2) (0.3—1)GeV |4.6x 10 Pcm’s 1GeV 2

NFW (y=1.2) (1-3)GeV | 1.5x 10 Pcm’s 1GeV 2

NFW (y=1.2) (3—10) GeV | 2.8 x 1070cm3s~1GeV 2

NFW (y=1.2) (10— 100) GeV | 3.4 x 103 em’s~1GeV =2

NFW (y = 1.4) (0.3—1)GeV |9.0x 10" cm>s~1GevV 2

NFW (y = 1.4) (1-3)GeV |24 x1070cms~1GeV 2

NEW (y = 1.4) (3—-10)GeV |4.2x 103 em?s™1GeV 2

NFW (y = 1.4) (10— 100) GeV | 6.4 x 107 2cm’s~1GeV 2

Einasto (y = 1) (03—1)GeV |59x 10~ P cm’s~GeV 2

Einasto (y=1) (1-3)GeV |23 x10 P cem?s~'GeV 2

Einasto (y = 1) (3—-10) GeV | 5.2x 10 0cm’s~1GeV 2

Einasto (y = 1) (10— 100) GeV | 5.2 x 103 em’s~1GeV =2

Cored (R, =100 pc) | (0.3—1)GeV | 1x 10 Bem’s~1GeV 2

Cored (R, =100pc) | (1—3)GeV |3.6x 10" cm’s~GeV 2
Cored (R, =100pc) | (3—10)GeV |7.9x 107 30¢cm’s~1GeV 2
Cored (R. = 100 pc) | (10 —100) GeV | 9.5 x 103 cm’s~1GeV =2
Cored (R, = 1 Kpc) | (0.3—1)GeV | 1x 10~ 2cm’s~'GeV 2

Cored (R, =1Kpc) | (1-3)GeV |3.6x 10" Pcm’s~1GeV 2
Cored (R, =1Kpc) | (3—10)GeV | 7.9 x 10" cms~1GeV 2
Cored (R, = 1 Kpc) || (10—100) GeV | 9.5 x 103 em’s™1GeV =2

Tabela 6.1: Limites superiores com 95% de confianga sobre o fator de normalizacdo dado em
Eq.(6.6), para diferentes modelos de halo e regides de energia.

estes resultados, podemos determinar qual deve ser o fluxo maximo oriundo da aniquilagdo de
ME, para cada modelo de halo com 95% de confianca. Como este fluxo depende do canal de
aniquilacdo, da secao de choque de aniquilacdao e massa da ME, podemos escolher um canal
de aniquilacdo e obter um vinculo sobre a razdo secao de choque de aniquilagdao pela massa da

ME, de tal forma que o fluxo gerado de f6tons ndo exceda em 95% o fluxo observado.

Estes vinculos, com 95% de confianga, estdo exibidos nas Figs.(6.10)-(6.12) para dife-
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rentes canais de aniquilag@o, usando os modelos de halo NFW com y = 1,1.2,1.4, Einasto e
Cored com R, = 100 e 1000 pc e todos co um branching ratio de 100% nos canais exibidos nas

Figs.(6.10)-(6.12). Fomos conservativos e usamos p, = 0.28 GeV/cm? nos gréficos superiores
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Figura 6.10: Limites com 95% de confianga sobre a se¢do de choque de aniquilagdo de ME para
os modelos NFW (com p., = 0.28 GeV/cm?) e Einasto (ps, = 0.25 GeV/em?).

e P = 0.25 GeV/cm? nos inferiores da Fig.(6.10). Usamos ps, = 0.25 GeV/cm?® (superior) e
Po = 0.22 GeV/em? (inferior) na Fig.(6.11)) e po, = 0.28 GeV/cm® em ambos os grificos na
Fig.(6.12). Estes valores usados para p, sdo obtidos de forma a reproduzir a curva de rotagao

da Via Lactea [90].

Caso tivéssemos usados um valor maior para a densidade local de ME conforme € indicado
por recentes observagdes (ver Apéndice [A.3.T)), vinculos um pouco mais poderosos seriam de-

rivados.
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Figura 6.11: Limites com 95% de confianga sobre a se¢do de choque de aniquilagdo de ME para
os modelos NFW com ¥ = 1.2 (p5, = 0.25 GeV/em?) e Y = 1.4 (p, = 0.22 GeV/em?).

Analisando as Figs.(6.10)-(6.12) concluimos que usando os modelos NFW e Cored com
R. = 0.1 Kpc, somos capazes de derivar aproximadamente os mesmos vinculos sobre a secao
de aniquilacdo de ME. Entretanto o modelo Cored com R, = 1 Kpc nos possibilita excluir uma
maior regido de massa em comparagdo a estes. Segundo que os limites derivados dos modelos

Einasto e NFW sao semelhantes (diferem de um fator menor que 1.5 nas massas).

A razdo pela qual os modelos de halo Cored com R, = 0.1 Kpc e NFW serem praticamente
indistinguiveis, deve-se a pobre resolu¢do do Fermi-LAT para angulos de observacdo (y) pe-

quenos conforme podemos ver na Fig.(A.8).

Agora que exibimos nossos vinculos para diferentes modelos de halo, iremos adiante inves-

tigar que limites extraimos sobre a linha de raios gama vinda do GC, observada nos dados do
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Figura 6.12: Limites com 95% de confianga sobre a se¢do de choque de aniquilagdo de ME para
os modelos Cored com R, = 100 pc (graficos superiores) e R, = 1 Kpc (inferiores). Usamos
Po =0.28 GeV/em?.

Fermi-LAT for diferentes grupos independetemente.

6.6 Vinculos sobre a Linha de Raios Gama

Virios grupos independentemente t€m observado com mais de 40 a presenga de uma linha
de raios gama com energia de 130 GeV [91]. De acordo com estes grupos, esta linha estaria
vindo de uma regido localizada em / = —1.5° e b = 0, podendo ser explicada pela aniquilagdo

de ME usando-se um modelo de Einasto.

Motivados por estas observagdoes, realizamos uma andlise dos nossos dados para um modelo

de Einasto centrado em [ = —1.5° e b = 0, e encontramos na verdade que de forma a nao
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ultrapassar o fluxo de ME observado pelo Fermi-LAT o fator de normalizacdo (N) dever ser

menor que 2 x 10731 ecm3s~! GeV~2 com 95% de confianca.

Este vinculo sobre o fator de normalizacdo se traduz num vinculo 2.5 vezes mais forte sobre
a secdo de choque de aniquila¢do exibida nos graficos inferiores da Fig.(6.10). Consequente-
mente excluindo ou tornando no minimo tornando improvdvel a possibilidade dessa linha de

raios gama ser oriunda da aniquilagdo de ME pois exige que My pp > 300 GeV.

6.7 Comparando Nossos Resultados e Conclusoes

Na Fig.(6.13), exibimos os nossos vinculos derivados de nossas andlises para os modelos
NFW e Cored com R. = 1 Kpc, assim como outros vinculos ja encontrados na literatura a
respeito da se¢do de choque de aniquilacdo de ME. Como podemos observar para um modelo
tipo NFW nossos vinculos, com WIMPs se aniquilando em bb, sdo os mais poderosos ja obtidos.

Mais fortes até mesmo que os limites obtidos pela propria colaboracao do Fermi-LAT.

Portanto, concluimos que o GC serve como um 6timo laboratdrio para testar a hipotese
de WIMPs como ME, e que uma anélise sobre o fluxo observado de raios gama oriundo do
GC nos possibilita obter vinculos importantes sobre a se¢do de choque de aniquilacio de ME
semelhantemente a aquelas provenientes de galdxias anas [66]-[67], aglomerado de galdxias

[68]] e de estudos da radiacdo isotrépica de raios gama [73]].
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Figura 6.13: Limites com 95% de confianca sobre a secdo de choque de aniquilacdo de ME
para os modelos Cored com R, = 1 Kpc e NFW obtidos em nosso trabalho em comparagdo
com vinculos anteriores vindos de galaxias ands, aglomerados de galdxias [68] e de estudos da
radiagdo isotrépica de raios gama [73]].
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7 Conclusoes Finais

Ao longo desta tese, introduzimos conceitos importantes a cerca de deteccdo direta e in-
direta de ME, e detalhes dos resultados experimentais de alguns experimentos. Assuntos estes

apresentados no apéndice A e na introducao.

Posteriormente, no capitulo 2, mostramos que uma simples extensao minima do MP, através
da inser¢do de um neutrino de mao direita estéril (como WIMP), mais dois escalares singletos,
um sendo carregado e outro neutro € suficiente para obedecer os vinculos mais importantes rela-
cionado a secao de choque WIMP-nucleon vindos do XENON, e capaz de explicar a modulagdo
na taxa de espalhamento observada pelo DAMA e os eventos em excesso observados pelo Co-

GeNT e CDMS-II.

Em seguida no capitulo 3, vimos que o 3-3-1LHN possui dois WIMPs em seu espectro
capazes de fornecer a abundancia correta com massas entre 30 GeV até ~ 1 TeV. Posteriormente
vimos que tanto o N1 como o ¢, possuem uma regido do espaco de parametros que obedece os
vinculos mais importantes vindos com relagdo a deteccao direta de ME como XENON e CDMS,
com apenas 2 parametros livres tanto no caso N; (massa do Z’ e massa do N;) como no caso do

escalar ¢ (massa do ¢ e massa do Higgs).

Mais ainda, mostramos na Figl4.16]que o ¢, como WIMP, ¢ capaz de explicar o excesso de

eventos observados pelo CDMS-II e na Figi4.19, que o mesmo pode ser a origem do excesso
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em raios gama observado pelo satélite Fermi-LAT.

Por ultimo exploramos a complementariedade entre deteccdo direta, indireta e LHC no 3-

3-1LHN.

No capitulo 4, propomos uma inovadora forma de interpretar as recentes medidas dos
satélites WMAP7, Atacama e South Pole que possivelmente estejam apontando para a existéncia
de uma quarta espécie de neutrino, em termos de uma produ¢do nao térmica de ME. Em par-
ticular, mostramos que o processo de produgdo via o decaimento X’ — X + ¥, onde X seria a
particula de ME do Universo € capaz de reproduzir AN, rr = 1 e obedecer os vinculos vindos da

BBN e formacao de estruturas.

Por fim no capitulo 5, analisando dados do satélite Fermi-LAT, concluimos que o GC serve
como um 6timo laboratério para testar a hipétese de WIMPs como ME e que uma andlise sobre
o fluxo observado de raios gama oriundo do mesmo, nos possibilitou obter vinculos importan-
tes sobre a se¢do de choque de aniquilagdo de ME assim como foi feito em outras pesquisas

relacionadas a galaxias ands e aglomerado de galaxias.

Em suma, na Fig[6.13] exibimos os nossos vinculos derivados de nossas andlises para os
modelos NFW e Cored com R, = 1 Kpc assim como outros vinculos ja encontrados na literatura
a respeito da secdo de choque de aniquilacdo de ME. Constatamos que nossos limites sdo até

mais fortes que os obtidos pela propria colaboracdo do Fermi-LAT.
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APENDICE A - Deteccio Direta e Indireta de
Matéria Escura

Neste apéndice iremos abordar com bastante detalhes os métodos de detec¢do direta e in-
direta de ME e além disso discutiremos alguns dos principais experimentos existentes. Estes

detalhes sdo fundamentais para o entendimento dos resultados apresentados nessa tese.
A.1 Deteccao Direta de Matéria Escura

Como WIMPs desempenham um papel fundamental no processo de formacao de estruturas
(ver secdo [2.1.7) é natural pensar que os mesmos, apesar de serem fracamente interagentes,
sejam capazes de se espalhar com os quarks, ou seja nicleos alvo em experimentos localizados

na Terra.

A taxa diferencial (também conhecida como espectro de energia) para um espalhamento

elastico de ME (WIMP) com uma massa dada por My;r € um nicleo com massa my é dada por,

dR N L do
=t | vfe()
Er MME dEr

Vimin

(v, E,)d>¥, (A.1)

onde N7 € o nimero de nucleos alvo por kilograma do detector, pyr € a densidade local de
ME,j—g(v, E,) é a se¢do de choque diferencial do espalhamento elastico WIMP-Nucleo, V € a

velocidade do WIMP com relagdo ao detector terrestre, v,,i, € a velocidade minima dos WIMPs

que pode causar um recuo nuclear de energia Eg, ¢ fr(V) é a distribui¢do de velocidade dos
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WIMPs no referencial da Terra (normalizada a 1).

Na nossa galaxia, a velocidade relativa WIMP-Niicleo é da ordem de 200km /s. Portanto
este espalhamento ocorre no limite nao relativistico, permitindo-nos aplicar simples relacdes

cinematicas de espalhamento.

Iniciemos com um espalhamento eldstico WIMP-Nicleo conforme a Fig.(A.T)), Agora su-

/ L

* —= O . - - o

My N \ /

(8] O
Lab frame Ty CM frame

Figura A.1: Espalhamento WIMP-Nucleo [22]. Na figura ) seria a particula de ME e N o
nucleo alvo.

ponha que o WIMP possua uma velocidade em relag¢do ao niicleo em repouso dada por v =v X.
Com isto a velocidade no centro de momento é dada por Vey = Myre v/(Myg +my) £ e a
velocidade do niicleo é dada por Viy cyy = —Mye v/ (Mye + my) ii. Assim, no referencial do

laboratorio temos, Vi rap = V.cm + Vem = Mye v/ (Myg +my) (X —i).

Consequentemente, a energia depositada pelo WIMP num nucleo qualquer (no referencial

de centro de momento) € dada por,

_my V12V7LAB ~ uA*(1—cos6)

L : A2
> o (A.2)

onde 60 € o angulo de espalhamento exibido em Fig.(A.1)) e u é a massa reduzida WIMP-Nicleo

no referencial do centro de momento,

Myg my

A (A.3)
My +my

O limite inferior na integragdo em Eq.(A.1)) é a velocidade minima que um WIMP deve ter para
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produzir um recuo nuclear com energia E,. Note que isto corresponderia a uma transferéncia
maxima de momento, ou seja com 6* = . Desta forma a Eq.(A.2) determina que a velocidade

de um WIMP ¢ dada por,

. mNE,
Vimin = 2,[12 .

(A.4)

Dentro da nossa galdxia esperamos que os WIMPs ndo possuam uma velocidade maior que a

velocidade de escape determinada pelo potencial gravitacional, inferida ser 544 km/s [92].

Entretanto, quando levamos em conta que o sistema solar estd em movimento com relagao
ao GC (v ~ 230km/s), achamos que a velocidade minima relativa WIMP-Terra é, grosseira-
mente, de ~ 800 km/s. O porqué desse valor ficard claro mais adiante, mas uma rapida ideia
pode ser fornecida. Apesar da velocidade de escape ser 544 km/s, hd objetos se movendo den-
tro da nossa galdxia. Portanto, pode ocorrer que a velocidade relativa entre dois objetos supere
a velocidade de escape. E simplesmente por esta razdo, que a velocidade relativa entre dois

objetos pode ser superior a Vegc.

Na Fig.(A.2) mostramos que quando escolhemos o alvo, ou seja, sabemos a massa do niicleo
alvo, nos resta uma varidvel (Mjg) para determinar a velocidade minima que os WIMPs devem
possuir para que sejam capazes de produzir um sinal num determinado experimento que tem
um limiar de energia E,. O limiar de energia € a energia minima que deve ser depositada por

um evento para que o experimento seja capaz de observa-lo.

Substituindo os valores das massas dos nicleos dos experimentos DAMA (S6dio), CoGeNT
(Germanio), CRESST (Cdlcio e oxigénio), e XENON (XENON) e seus respectivos limiares de
energia, encontramos qual a velocidade minima que os WIMPs devem ter para produzir um
sinal observavel nesses laboratérios. Observe que para WIMPs com massas < 7 GeV os expe-

rimentos DAMA, CoGeNT e CRESST sao sensiveis a aproximadamente a mesma velocidade



129

800
600!

400}

V' min (km/s)

200/

Dark Matter Mass (GeV)

Figura A.2: A velocidade minima de um WIMP necessaria para produzir um sinal detectivel
nos experimentos para uma dada massa. A linha azul-tracejada refere-se ao S6dio no DAMA
que tem ~ 6KeV de limiar de energia. A linha vermelha-tracejada trata-se do CoGeNT
(Germanio) com 2KeV de limiar de energia. A linha preta reflete 0o XENON100 com 8 KeV de
limiar de energia. A velocidade minima para o CRESSTII Oxigénio (verde-tracejada) e Calcio
(cinza) ambos com 10 KeV de limiar de energia. Figura cedida por Chris Kelso da Universidade
de Chicago.

minima (por um fator menor que 1.2). Comparado a estes experimentos, 0 XENON100 nao
¢ sensivel a WIMPs com pequenas massas, pois estes WIMPs precisariam ter uma velocidade

minima muito grande a fim de provocar um sinal observdvel no XENON.

O XENON100 atualmente possui os principais vinculos existentes sobre a se¢ao de choque
de espalhamento elastico WIMP-nucleon e tem excluido uma regido importante no espago dos
parametros onde os experimentos CoGeNT e DAMA observaram espalhamentos de WIMPs,

Ccomo veremos posteriormente.

O ponto importante nesta secdo que estamos levantando € que: o XENON ndo possui sensi-
bilidade para WIMPs com massas pequenas ~ 7GeV. Todavia a colaboracao do XENON extra-
pola seus resultados até baixas massas [93]], excluindo os resultados observados pelo CREST,

DAMA e CoGeNT. Esta extrapolacdo ¢ um assunto de enorme discussd@o na comunidade ci-
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entifica atualmente, devido as incertezas associadas a este método [94]).

O que pretendemos deixar claro aqui € que a falta de observagao de eventos de espalhamento
de WIMPs leves no XENON, pode ser explicada pelo argumento acima. Este argumento nado é
conclusivo ainda, e esta sob discussdo na literatura se os limites do XENON se aplicam ou ndo

a WIMPs com massas de 7 GeV.

Como podemos ver a partir da Eq.(A.T)), o sinal observado num experimento subterrdneo
procurando por espalhamentos eldsticos de WIMPs depende de varios fatores vindos de diferen-
tes dreas na fisica. Temos os fatores astrofisicos pyr e fe(V), os fatores de fisica de particulas
inerentes a se¢do de choque e massa da ME, e por ultimo os fatores de fisica nuclear inseridos

em 57" como veremos abaixo.
r

A.1.1 Espalhamento Matéria Escura-Nucleo

A secdo de choque WIMP-Nucleo € usualmente separada em duas partes. Uma dependente

e outra independente de spin da seguinte forma,

do do do
= + . (A.5)

Que pode ser expressada assim,

do _ my SI -2 SD
iE, = 30 (O F @)+ 0°S(q)) (A.6)

SD

onde Ggl € 0y~ sdo as se¢do de choque de espalhamento WIMP-Nucleo independente e depen-

dente de spin no limite de transferéncia nula de momento, e F2(g), S(q) os fatores de forma.

Vamos de agora em diante discutir as caracteristicas fisicas dos termos que aparecem na

Eq.(A.6).
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Primeiro, pela Eq.(A.6) notamos que toda a dependéncia no momento transferido foi posta
no fatores de forma (F?(g) and S(g)). Portanto, os mesmos descrevem a dependéncia da taxa
de espalhamento no momento transferido ao ndcleo. Veremos posteriormente que esses fatores

de forma produzem uma supressao na taxa de eventos quando o momento transferido € alto.

Segundo, como o espalhamento WIMP-Nucleo ocorre no limite ndo relativistico, 0 mo-
mento transferido é dado por ¢*> = 2uv?(1 — cos8*). Assim 0 momento maximo transferido
pelo WIMP ao nucleo, ambos com massas de 100 GeV (ou seja com u = 50), é de ~ 20 MeV
(usamos v = 10~3¢). Como podemos ver o momento transferido é muito menor que a massa
do WIMP, bem como a massa do nudcleo devido a supressao causada pela baixa velocidade dos

WIMPs.

ApOs esses comentarios gerais nos ateremos agora a discutir detalhes a respeito das se¢oes
de choque independente e dependente de spin que sdo classificadas de acordo com o tipo de

acoplamento que surge na Lagrangiana efetiva abaixo,

Zerr = [X0;x1130iq), (A.7)

onde O; ; sdo os possiveis acoplamentos entre os quarks e os WIMPs. E importante deixar claro
que numa teoria em fisica de particulas, apenas os acoplamentos WIMP-quarks sdo determi-
nados. Entretanto, o que entra na taxa de espalhamento € a interagdo WIMP-Nucleo. Por isso
precisamos primeiramente converter a interagcio WIMP-quark em WIMP-nucleon através da
matriz de elementos que leva em conta a distribui¢do dos quarks e glions nos nucleons e pos-
teriormente a distribuicao dos nucleons nos nicleos. Ao fim de todo esse processo complicado,
que requer calculos de loop e teoria de espalhamento de objetos compostos, encontramos 0 aco-
plamento efetivo WIMP-Niicleo. Todo esse procedimento ndo serd abordado em detalhes nesta

tese, mas o leitor interessado nos detalhes nucleares que entram nessa conversao € convidado a
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ler [12].
A.1.2 Secao de Choque Spin-Independente

A secao de choque spin-independente WIMP-Nucleo surge através de acoplamentos esca-

lares e vetoriais na Lagrangiana efetiva de interacdo WIMP-quark.

LD o xxXqq+ o) XYuxXar'q, (A.8)

onde g representa todos os possiveis quarks e ch os acoplamentos entre os quarks e o WIMP

de um dado modelo em fisica de particulas.

e Escalar

Para o caso escalar, apds levarmos em contra a distribuicao dos quarks e glions nos
nicleos, e a distribui¢do dos nucleons nos nicleos, encontramos a partir da Eq.(A.§) a
secdo de choque WIMP-Nucleo,

4u?

o=~ (2" +(A-2)"F, (A9)
com,
fP y a 2, o
—= Lt toatte Y (A-10)
mp s 2T = my

onde as quantidades f{f 4 representam as contribui¢des dos quarks leves para a massa do
proéton, e sdo definidas como m,, f{f - (plmyqq|p). O segundo termo ¢é devido a interagdo
do WIMP com os gldons através de um loop de quarks com f}’G =1—=Y—uds fﬁ ;- Estas

quantidades sao medidas experimentalmente com os seguinte valores,

fr,=0.020+£0.004, £, =0.026+0.005, fF =0.11840.062, (A.11)

Comfgu:fézd’ f?d:f{"}u’ef%s:f;s'
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e Vetorial

Para este tipo de interac@o o que importa € a diferenca entre quarks e anti-quarks no nucleon.
O resultado disso € o nimero de quarks de valéncia. Portanto essa secdo de choque nao sofre
de incertezas referentes a contribui¢ao dos glions e dos quarks do oceano na se¢do de choque,

podendo assim ser obtida mais diretamente onde,

2n2
KBy
op="—2 A.12
0= "1 (A.12)
com,
Byv=0a)Y(A+Z)+a)(2A-2). (A.13)

Lembrando que OCIY 4 S0 os acoplamentos WIMP-quark tipo vetoriais da Lagrangiana efetiva
Eq.(A.8), e que oy € secdo de choque de espalhamento WIMP-Nicleo para um acoplamento

vetorial.

Vale lembrar que férmions de Majorana ndo possuem corrente vetorial. Portanto esse caso

se resume a férmions de Dirac ou escalares complexos (veja tabela[A.T]).

Assim, para um dado modelo de particulas que possua um WIMP que contenha interagdes

vetoriais e escalares, a secao de choque diferencial geral € dada por,

do _2ﬂ _ 112 ﬁ 2
(dEr)S,_ = {[pr-i-(A 2T+ 2 | FED. (A.14)

Embora tenhamos contribui¢des vetoriais e escalares (WIMP-quark), a secao de choque os ex-
perimentos de deteccdo direta parametrizam seus resultados em termos da se¢ao de choque

escalar WIMP-nucleon (o, ou 0,,) da seguinte forma,

F*(E,), (A.15)

do ) . myOp,p [pr + (A _Z>fn]2
(dE, o 22 ()
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ou,
do On,p [pr+(A_Z)fn]2 Y
e F : (A.16)
(d|612|>51 42?2 (frr)2 (Ig°))
com,
4“’%P T 2
Onp =7~ () (A.17)

onde U, , = MyeM,/(Mug +M,) é amassa reduzida WIMP-nucleon. Os experimentos também
normalmente supdoem que o WIMP se acopla da mesma forma com néutrons e prétons, ou seja,

f" = fP . Neste caso especifico obtemos,

-A2
0 =R, (A18)
dE, ) g 202U
ou,
_ F2(42)). (A.19)
<d|q2|>51 w2t WD

Desta forma, a secao de choque independente de spin € proporcional ao nimero de nucleons
(A?). Esta caracteristica conduziu a construgio de varios experimentos que se utilizam de ele-

mentos pesados como Germanio, lodo e XENON de forma a amplificar o sinal.

Com isto, caso dois experimentos, que usam diferentes nticleos, observem eventos de
WIMPs nos detectores, tais observagdes comporiam uma enorme evidéncia da existéncia de
WIMPs, ou seja de ME (Lembre-se estamos comutando os termos WIMP e ME durante esta

tese pois neste trabalho significam exatamente a mesma coisa).

E importante ressaltar que esta suposi¢io de que os WIMPs acoplam-se com prétons e
néutrons da mesma forma é valida para alguns modelos em fisica de particulas. Todos os
modelos que possuam uma sec¢ao de choque espalhamento relevante mediada por um bdson de

gauge tipo Z, isso deixa de ser verdade. Processos que sao mediados por escalares tipo Higgs
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Spin do WIMP Operadores Pares
SI 0 x 99% dq
SI 12 # WV dq
SI 1 1 _XALA“_éq
SD 1/2 XWX aYuYsq
SD 1 1 (9aABAy — A% 00AV )PV gysyug
Spin do WIMP Operadores Impares
SI 0 ((9u¢)¢1>*—¢(9u¢*)) qYuq
SI 12 2 XYuX GY'q
SI 1 (A**IyAq — A%IuAy) G1Hq
SD 12 XOouvx Got'q
SD 1 (ApA} —ALAy) go*q

Tabela A.1: Operadores que s3o (nao sao) inalterados pela troca do campo pelo seu conjugado
sdo denominados impares (pares) [26]. Por se tratar de operadores efetivos normalizamos por
uma escala de energia A.

fornecem o, = o).

Em suma na tabela |A.1} exibimos que tipo de se¢des de choque encontramos de acordo
com o spin do WIMP e o acoplamento do WIMP-nucleon. Bem além da sec¢do de choque inde-
pendente de spin, como vimos temos uma componente dependente de spin que serd abordada a

seguir.
A.1.3 Secao de Choque Spin-Dependente

Os acoplamentos que geram uma se¢do de choque dependente de spin sdo os termos pro-

porcionais a ¥, Y5 como podemos ver na Eq.(A.1I). Para um WIMP fermionico temos [26]],

L2 o) (X7 1520) (@ 59) - (A.20)

Se a ME possuir spin 1, como ocorre no caso de termos um bdéson de gauge como WIMP, como

ocorre no 331LHN, a Lagrangiana efetiva se reduz a:

2L 2 o) (JaARAy — A daAv) e  Gsyug. (A21)
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Em ambos os casos a matriz de elementos pode ser escrita como,
(N|Gyu5qINy =24} (N|InIN) | (A.22)

com /lév dado em funcdo do momento angular do nicleo e a matriz de elementos dos quarks

conforme a seguir,

(p) (n)
AP(S,) + ATV (S,
Ay ~= <”>J g >, (A.23)

onde J é o momento angular total do niicleo e as quantidades Ag" estdo relacionadas com a
matriz de elementos com acoplamento vetor-axial entre os nucleons com, <n|c]}/# y5q|n> >=
2 (n) A(”)

sy, e <S p7n> = <N 1Spn|N > € o valor esperado do spin do grupo de prétons e néutrons no

ndcleo.

Vamos definir um novo pardmetro A dado por,

1
A= 7 [ap(Sp) +an(Sn)] , (A.24)
com,
A oA
q q n
a, = APy a, = Al (A.25)
! q—g;d?s V2Gr ’ q—;dm V2Gr
Com isto podemos reescrever a se¢ao de choque diferencial dependente de spin como sendo,
do 16mN 2.0 S(Er)
= ANGpJ(J+1 A.26
ou,
do 32 2 S(l4*1)
— = —ANGprJ(J+1 . A.27
(11) = 2oV OHU+ 05 (427

O fator de forma S(E,) na Eq.(A.26) carrega a informagao sobre a interagio WIMP-Nuicleo,
ou seja, ele nos diz como o WIMP enxerga o nucleo. Mais detalhes sobre o mesmo serd dado

adiante.
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4Sp)*(U+1) 4Sn)*U+1)

Nicleo Z Nucleon J (Sp) (Sn) 3J 3J

83 9 p 1/2 0477 -0.004 9.1x107! 6.4x107>
BNa 11 p 3/2 0248 0.020 1.3x107! 8.9x10~4
ZTAl 13 p 5/2 -0.343 0.030 2.2x107! 1.7x1073
Psi 14 n 12 -0.002 0.130 1.6x107 6.8x1072
3C 17 p 3/2 -0.083 0.004 1.5x1072 3.6x107°
YK 19 p 32 -0.180 0.050 7.2x107?2 5.6x1073
BGe 32 n 9/2 0.030 0378 1.5x1073 2.3%x107!
SBNb 41 P 9/2 0460 0.080 3.4x107! 1.0x1072
125Te 52 n 1/2 0001 0287 4.0x10°° 3.3x107!
271 53 p 5/2 0309 0075 1.8x107! 1.0x1072
129%e 54 n 172 0.028 0359 3.1x1073 5.2x107!
Blxe 54 n 3/2 -0.009 -0.227 1.8x107* 1.2x107!

Tabela A.2: Aqui nucleon significa a quantidade de nucleons em excesso que podem ser protons
ou néutrons. Z € o nimero atdmico, J spin total do nicleo, e os valores esperados de do spin
dos prétons e neutrinos dentro do ndcleo. Observe que dependendo do elemento usado a sec@o
de choque pode sobre uma amplificagdo ou supressdo por varias ordens de magnitude. Este fato

deve ser levado em conta ao comparar resultados de diferentes experimentos. Figura retirada de
[93]].

A tabela [A.2) mostra os valores dos pardmetros importantes para a secao de choque de-
pendente de spin para os elementos atualmente mais usados na literatura para detec¢do spin

dependente de matéria escura.

A obtencdo desses resultados estd completamente fora do foco dessa tese, simplesmente
usamos os valores indicados na literatura para prever a taxa de espalhamento eldstico spin de-
pendente WIMP-Nucleo. Existe uma intensa pesquisa na literatura a respeito desses fatores
nucleares que entram na taxa de espalhamento, pois, ainda hé incertezas aprecidveis e impor-
tantes com relacdo aos mesmos. Para mais detalhes ver [95]. Agora que obtemos e discutimos
algumas caracteristicas das secdes de choque dependente e independente de spin, iremos com-

para-las de forma a ter uma ideia de como as duas se comportam e qual € a dominante.
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A.1.4 Comparando as Secoes de Choque Spin-Independente
e Spin-Dependente

De forma geral, como vimos na Eq.(A.5)), as duas se¢des de choque devem ser incluidas.
Todavia, a secdo de choque independente de spin é proporcional ao nimero de nucleons ao
quadrado, ou seja A2. Enquanto a seciio de choque dependente de spin é proporcional a (J +
1)/J. Assim, a se¢do de choque dependente de spin ndo possui nenhum ganho com o spin total
do nicleo. Portanto, a medida que lidamos com elementos cada vez mais pesados, a se¢ao de

choque independente de spin tende a ser dominante. Isso é exatamente o que ocorre.

Na literatura podemos encontrar referéncias afirmando que para nicleos com A > 20,30 a
secdo de choque independente de spin € dominante [[12]. Na realidade, esta afirmacao € bastante

dependente de modelo. Se os fatores de forma forem desprezados isto estd correto.

Caso os fatores de forma sejam considerados, veremos que os mesmos nao nos possibilita

tal afirmacdo e é exatamente sobre os mesmos que iremos falar adiante.

A.1.5 Fatores de Forma

Regime de Espalhamento Coerente

Para se ter uma ideia fisica clara, sobre a importancia do fator de forma, vamos relembrar
um pouco de fisica moderna. Sabemos que, quando o comprimento de onda de De Broglie
A>AY3 tm (Al/ 3 ¢ o raio do nucleo), entdao o WIMP interage com o nucleo como um todo, ou
seja, coerentemente. Neste limite, o fator de forma ndo importa muito. Sob estd aproximacao

estimamos que o espalhamento deixa de ser coerente quando:

L h_19TMVfm

= < , A28
q  2MyE, 2AE.(KeV) (A.25)
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que implica em,

2x10%

Na Fig.(A3)), exibimos o regime de coeréncia dos nicleos mais usados nos experimentos atual-

mente. Observe que quao mais pesado for o nicleo, menor € a regido de energia que proporciona

160

140

120

100

Regime de Energia de Espalhamento
Coerente (KeV)

20

Figura A.3: Regime de Espalhamento coerente WIMP-Nticleo.

um espalhamento coerente.

Portanto, apesar da secio de choque independente de spin crescer com A2, e nos fazer pensar
que quanto mais pesado for o nicleo alvo melhor, vemos que nicleos relativamente pesados

como Ge e Xe proporcionam um espalhamento ndo coerente rapidamente, em compara¢do com

nudcleos mais leves, como Sédio e Fldor.

Isto € fundamental, pois como veremos a baixo, o fator de forma imprime uma supressao

na taxa de espalhamento WIMP-Nucleo, consequentemente suprimindo o sinal.

Em suma, nicleos mais pesados que o Xe ndo irdo proporcionar um aumento significativo

no sinal, devido a supressdo exercida pelo fator de forma [93]].
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Fator de Forma Spin-Independente

Vimos acima uma ideia bem simples a respeito da importancia do fator de forma. Numa
andlise mais rigorosa os fatores de forma devem sempre ser levados em conta em qualquer
situagdo. O fator de forma é determinado a partir da transformada de Fourier da distribui¢dao de

cargas no nucleo,

> sen(gr)

1 —igr 1
F(q) = Z_e/pcarga(r)exp a4 d3}"= — pcarga(r)

Anridr. (A.30)
Ze Jo qr

Através do espalhamento elédstico de muons e elétrons com nucleos, uma relacao empirica pode
ser obtida. Obviamente a expressao exata do fator de forma vai depender da distribui¢do de
carga no nucleo. Portanto cada nicleo terd um fator de forma diferente em principio. Existe
uma parametrizacdo conhecida na literatura como parametrizacao de Helm, que trata o nicleo

como uma esfera rigida de raio R e espessura s. Este fator de Helm € expresso conforme a

seguir,
JigRY) e

Flg) =30 Lexpas/ A3l
(q) =3 JRTSP , (A31)

com,

2 1/3 L 2
R17=(1.23A"° —0.6fm) -l—Ta —5s5°, (A.32)
c,

j1(x) = sen(x) /x> — cos/x. (A.33)

O momento na Eq.(A.31) tem unidade de fm !, assim devemos usar a relagio 1 fm=5.07 GeV~!

e escrevé-lo da seguinte forma,

g =+/2 My[GeV] E[KeV] 5.07 x 102 fm ™! (A.34)
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Através dessa parametrizacdo, obtém-se os valores dos pardmetros a e s na unidade de fm (a =
0.52 fm e s = 0.9 fm) que melhor reproduzem os dados experimentais. Com isto precisamos
apenas colocar o valor da massa do nicleo que estivermos considerando, que iremos obter o

fator de forma daquele niicleo em funcdo da energia.

Um grupo de pesquisadores em [98] mostrou que se ao invés de usarmos o valor dos
parametros a e s ajustados acima, usassemos os valores empiricos dos mesmos individual-
mente, diminuiriamos entre 10 —20% nosso erro com relagao a taxa de espalhamento WIMP-
Nicleo para os nicleos de 70Ge, “°Ca e '*Xe. De forma inversa, como algumas colaboragdes
de experimentos de deteccao direta de ME, usam os valores ajustados em vez dos empiricos,
uma vez que nao ha ainda valores empiricos para alguns nicleos, devemos estar cientes que um

erro aproximadamente da ordem de 20% € esperado nos seus limites.

Mais ainda, de forma prética os limites de exclusdo sobre a se¢do de choque WIMP-nucleon
reportado pelos experimentos devem ser afetados também por um fator de 20%. Portanto, os
fatores nucleares que entram no espalhamento WIMP-Nucleo sao fundamentais ja que esta-
mos buscando a descoberta de uma nova particula. Na figura abaixo nés exibimos o fator de
forma para trés diferentes nicleos usando Eq.(A.31). Nos nossos resultados, ndo usaremos essa
parametriza¢do de Helm, usaremos o modelo chamado Two-Parameter Fermi (Dois parametros
de Fermi) também conhecido como Woods-Saxon, que é também bastante usado na literatura,
Jé& possui resultados numéricos para diversos nucleos [26]. Este modelo supde que a densidade

do nucleo € dada por,

p(r) = — 0

, (A.35)
exp « —+1

onde pg € a densidade quando r = R4, a € um parametro relacionado com a espessura da su-

perficie (t) com t = 4 [n3 a, onde R4 € o raio de meia densidade. Como ndo h4 uma expressao
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Figura A.4: Fatores de forma para os nucleos 23Na (azul), °Ge (verde) e 12°Xe. Observamos
claramente que para niicleos cada vez mais pesados hd uma supressdo no fator de forma F(q).
A figura esta representada na escala Log-linear para melhor visualizacao.

analitica para o fator de forma do modelo Fermi/Wood-Saxon uma abordagem numérica deve
ser realizada [26]. A partir de dados obtidos a partir de espalhamentos com mtions os parametros

R4 € a sdo parametrizados como,
1
R4 =1.23A5 — 0.6 fm, (A.36)
coma = 0.52 fm.

Fator de Forma Spin-Dependente

O fator de forma spin-dependente também € obtido via a Eq.(A.30). Um modelo proposto
na literatura trata o nicleo como uma casca esférica composta de nucleons similarmente ao caso

do modelo de Helm. Neste caso o fator de forma é dado por,

B Sen(gR)
— —qR :

S(q) (A.37)
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onde R é o raio da casca esférica.

Todavia o modelo mais utilizado na literatura e que serd usado nos nossos resultados €

obtido experimentalmente para cada nicleo, parametrizado como,

S(q) = a5S00(q) +aoa1So1(q) + a1 S11(q). (A.38)
onde ag = a, +a, € a; = a, — a, sdo os parametros isoescalar e isovetor, com a, € a, dados em
Eq.(523).

Os parametros Sop,So1 € S11 s@o fungdes de estrutura nuclear, que levam em conta tanto

a magnitude do spin no nucleon, assim como a distribui¢do espacial do spin e sdo expressos

conforme,
Soo = C(Ja)(Sp +Sn)?, (A.39)
S11=C(J4)(Sp—Sn)?, (A.40)
So1 =2C(Ja)(Sp+Sn)(Sp —Sn), (A.41)

com C(J4) = (2J4+1)(J+1)/4mJ, onde J é o Spin nuclear total dado na tabela[A.2]

Até o momento, ja discutimos com certo detalhe os fatores de forma e as secdes choque
dependente e independente de spin. Porém, falta um importante fator que entra na taxa de

espalhamento WIMP-Nucleo que € a distribuicao de velocidade que serd discutida a seguir.

A.2 Distribuicao de Velocidade da Matéria Escura

Antes de obter a distribuicdo de velocidade de ME, vamos recordar que a taxa de espalha-

mento eldstico WIMP-Nucleo apds substituir as se¢ao de choque diferencial spin-independente
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e spin-dependente é,

dR NTPME/ 3 [ Mo (ZfP+(A-Z)f")* By ] o
- - . d F(E
dE; MuEe vmmeE(V) ’ 202z 17 256 (Er)
NTPME/ 3 1My 5 5 S(Ey)
—_— . AV ———AGLJ(J+1 A.A42
+ MME vmianE(V) V[ ﬂ,'Vz F ( + )] S(O)a ( )

onde N7 € o nimero de nucleos alvo por kilograma do detector, my € a massa do nicleo alvo,
pumEe € a densidade local de matéria escura, My;r € a massa do WIMP, ,, é a massa reduzida
WIMP-nucleon (préton ou néutron), Z € A sdo o numero € massa atdmica do nicleo em GeV,
F(q) é o fator de forma spin-independente dado na Eq.(A.35), S(g) € o fator de forma spin-
dependente dado na Eq., fn,p sd0 os acoplamentos efetivos WIMP-nucleon, préton ou
néutrons respectivamente determinados na Eq.(A.10), A é um pardmetro definido na Eq.(A.24)
e escrito em func¢ao do spin total do nicleo e de acoplamentos efetivos que traduzem a interagcao

WIMP-Nicleo e vy = (myE,/2u?)'/2.

Observamos que o termo vetorial spin-independente na Eq.(A.42) (segundo termo) ndo é
amplificado por 1/ v2 uma vez que v = 107 3¢. Assim os experimentos voltados para deteccdo
direta spin-independente de WIMPs parametrizam seus resultados em termo da secao de cho-
que escalar por ser dominante. Com isto a taxa de espalhamento eldstico WIMP-Nucleo spin-

independente € dada por,

dR _ Nrpuemy fpZ+ fu(A ~2)
dE,  2mpypp2 17

6 F2(q)8(Vimin) (A.43)

onde toda a dependéncia na distribui¢do de velocidade estd aglomerada em g(vyin),

| N | . .
¢ (Vmin) = / = fo(,0)d% = / L ). (A.44)
V>Vmin V>Viin

Vv 1%

Na equacdo acima, fg representa a distribuicao de velocidade dos WIMPs na nossa galdxia no

referencial da Terra, f a distribuicdo de velocidade dos WIMPs no referencial de repouso da
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galdxia, vV é a velocidade relativa dos WIMPs com a Terra, e Vg(f) € a velocidade da Terra no
referencial da galdxia. Observe que o tnico termo dependente do tempo € a velocidade da Terra,

pois a mesma a cada seis meses muda a sua direcao com relagdo ao fluxo de WIMPs.

Como o sistema solar estd em movimento com relacdo ao referencial da galaxia, o sistema

solar possui uma velocidade relativa com relagdo ao GC igual, ou seja, com relacdo aos WIMPs.

Essa velocidade relativa € responsdvel por um fluxo de WIMPs no nosso sistema solar. Se
desprezarmos a velocidade de translacdo da Terra, concluimos que a velocidade relativa dos
WIMPs com a Terra € igual a velocidade do sistema solar com relagdo ao GC, ou seja igual
velocidade de escape do Sol com relagdo ao GC. Entretanto na realidade o movimento da Terra
deve ser levado em conta, e os WIMPs ndo estdo em repouso eles possuem uma distribuicao de

velocidade.

Como consequéncia do movimento de translacdo da Terra a velocidade relativa WIMPs-
Terra serd maior quando a terra se mover na mesma direcao do fluxo de WIMPs, e menor quando
a Terra se mover no sentido contrario. Como sabemos a Terra ndo se move paralelamente ao
disco da galaxia, seu eixo de movimento possui um angulo com relacdo ao disco da galaxia e

i1sso obviamente deve ser computado.

De qualquer forma havera uma modulag@o anual com periodo de exatamente 1 ano, na taxa
de espalhamento do WIMP-Niicleo nos experimentos Terrestres. Como a velocidade relativa
WIMP-Terra possui uma corre¢do muito pequena quando levamos em conta o movimento de
translacdo de Terra (~ 10%) o efeito da modulacao na taxa WIMP-Nucleo € ordens de magni-

tude menor que taxa de espalhamento WIMP-Nriicleo absoluta.

Uma vez que esclarecemos a fisica por trds do modulacao anual no fluxo de WIMPs nos ex-

perimentos terrestres, e algumas caracteristicas da taxa de espalhamento WIMP-Niicleo, vamos
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discutir com um pouco de mais detalhes o papel da velocidade da Terra nesta modulagao.

A.2.1 O Movimento da Terra

Como discutimos, o movimento de transla¢do da Terra induz uma modulag@o anual no sinal
da ME nos detectores subterraneos Terrestres como CoGeNT e DAMA. Nesta secdo, iremos
apresentar os detalhes necessdrios para precisar os efeitos do movimento terrestre de forma

similar a [96]].

Durante esta se¢do, os vetores unidade terdo a seguinte dire¢do: O primeiro na dire¢do do

GC, o segundo na direcdo da rotacdo do disco, e o terceiro na dire¢do do Polo Norte.

No referencial de repouso do halo galatico, o movimento da terra pode ser escrito como,

Ve(t) = Vo +ve [€ cos{o(t — 1))} + & sin{w(t —11)}]. (A.45)

Nesta expressao Vi, € a velocidade do Sol, vg, = 29.8km/s € a velocidade orbital da Terra, g es
sao as direcoes do movimento da Terra ao redor do Sol no Equindcio da primavera (¢; = 80 dias,

21 de Mar¢o) e no Solsticio de verdo (t; = 173 dias, 21 de Junho) respectivamente.

O movimento do Sol ao redor da galaxia € tipicamente dividido em duas velocidades,

Vo = VLsR + Vpec, (A.46)

onde Vysr € a velocidade de escape do Sol e V. € a velocidade peculiar do Sol com relagdo a

estrelas vizinhas com, Vzsg = (0,v9,0) and V.. = (10,13,7) km/s.

Os vetores unidades definindo o movimento da Terra em Eq.(A.45)) sdo dados por,

& = (0.9931,0.1170,—0.01032), (A.47)

& = (—0.0670,0.4927,—0.8676). (A.48)



147

A dependéncia temporal na velocidade da Terra € comumente escrita em termos da fungdo

cosseno conforme,

ve(t) = V2 V2 + 2bvevs cos{@(t — ). (A.49)
com t,,;, sendo o tempo em dias que determina quando a velocidade da Terra € maxima.

Este tempo € encontrado usando,

cos {@(tn—11)} = % sin {o(tn —11)} = 2 (A.50)

onde b; = €.V; e b= /b3 + b3.

Usando vy = 220km/s, encontramos b = 0.49 e 1, = 152 dias (1 de Junho). Isto significa

que nesta data a taxa de espalhamento WIMP-Nucleo é maximizada.

Agora que descrevemos o papel do movimento da Terra na taxa de espalhamento, vamos

falar propriamente da distribui¢do de velocidade dos WIMPs.

A.2.2 O Modelo Padrao de Distribuicao de Velocidade

O modelo padrao de distribui¢do de velocidade de ME, supde que a ME estd uniformemente
distribuida numa esfera isotérmica obedecendo uma distribuicdo de Maxwell no referencial
terrestre dada por,

1 -2 /2 :
. —s e w0 i vy < Ve
FGp) = { Nom (A.51)

0, qualquer outro.

onde v, é a velocidade dos WIMPs no referencial do halo da galdxia, v., a velocidade de
escape da galdxia e N a constante de normaliza¢do que garante que [ f (th)d3\7wh =1l,evgéa
velocidade de dispersdo, ou seja € a velocidade mais provavel que um WIMP deve possuir para

esta distribui¢do de velocidade

IBasta-nos calcular o ponto de minimo da distribuigio de velocidade, ou seja calcular d /dv,,, (f (Vin)d> Vi) =
0, para comprovarmos que vg € a velocidade mais provéavel dessa distribuicao.
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Como a velocidade dos WIMPs com relag@o ao halo da galéxia € igual a soma vetorial das
velocidades relativas WIMP-Terra mais Terra-Halo temos, V,,;, = Ve + V,;,. Assim para obter
a distribuicao de velocidade de WIMPs no referencial terrestre precisamos fazer um boost de

forma a obter:

1 7(Vwe+veh)2/v(% if
4 , vy <y
F B+ V) = { V072 e (A.52)
0, qualquer outro.
com,
2
N =erf (v::)C) - vo‘}%e_véc/wz)7 (A53)

assegurando que [ f(Vyye + Vop)d*Vye = 1.

Quando substituimos a Eq.(A.52)) em Eq.(A.44) encontramos,

81 (Vmina Veh)7 if Vipin < Vese — Ve,
8SHM (Vimin, Ven) = hVminyVen)s 1 Vese = Ve < Viin < Vese + Ven, (A.54)

0 if Vipin > Vese + Ven,
onde,

erf <Veh "t‘(:’min ) + erf (Veh_vmin > ) _ ‘%i

Vo

; = — Y0 A.55
gl(szmveh) 2Nv,p Nvoﬁe ) ( )
Vesc Ve —Vmin 2
(Vi ):erf<vo)+erf< v > _(vesc+ve—vmin)e e (A.56)
hFmin; Te 2Nv, Nvevo /T ' '

A expressao para g na Eq.(A.54) é usada na Eq.(A.43) para calcular o espectro de energia dos
WIMPs num dado detector. Se calcularmos a taxa de eventos WIMP-Nucleo para qualquer

nicleo obteremos um espectro tipo exponencial.

Na Fig.(A.5) podemos observar que o sinal esperado para um nicleo de Germanio (linha
preta) e o melhor ajuste de uma exponencial ao espectro (vermelha tracejada) se confundem

quase que perfeitamente. Estd evidente na Fig.(A.5) que o sinal dos WIMPs em detectores
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Figura A.5: Taxa de espalhamento para um nucleo de Germanio para Mg = 10 GeV e secdo

de choque independente de spin de 10740 ¢m? com vy = 220km /s € ves. = 544km/s. Figura
cedida por Chris Kelso da Universidade de Chicago.

podem ser confundidos com possiveis decaimentos radioativos que possuam um espectro tipo
exponencial. Exatamente por isso, que alguns experimentos procuram por uma modulagdo
anual na taxa de espalhamento. Pois ndo ha na literatura nenhum background que possua uma

modulacdo anual com as mesmas caracteristicas que os previstos pelos WIMPs.

Alguns autores afirmaram que muons possuem uma modulacido anual [99]. Entretanto,
essa possibilidade foi vastamente descartada em trabalhos futuros mostrando que a taxa de
espalhamento dos muons sao ordens de magnitude maior e a fase associada a modulagao € 5o

diferente da prevista pelos WIMPs [[100] (veja Fig[A.21).

Para finalizar é importante deixar explicito as expressoes analiticas para g(v,;i;) quando
incluimos os termos dependente do tempo devido ao movimento da Terra. A Eq.(A.49) que de-
termina a velocidade da Terra, pode ser usada para expandir as Eqs.(A.55)-(A.56) com respeito

ao pequeno parametro € = vg /ve = 0.13, para vg = 220km/s de forma a obter,

gl(vmina t) = Ao (Vmin) +A (Vmin) cos [(0 (t - tm)] ) (A.57)
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:gvh(vmin;t) = BO("min) + By (Vmin) Ccos [(D (t - tm)] y (A.58)
com,
82 4
Ao(Vimin) = &1(Vmin,ve) + > [A(Vinin = Ve, Vinin + Vo) — 81 (Vimin, e )] + O(€7), (A.59)
A (Vmin) =¢eb [h(Vmin — Vo, Vmin + V@) — &I (Vminv‘}@)] + 0(83), (A60)
82 4
BO(Vmin) = gh(VminaVG)) + ? [h(vmin - V@avesc) - gh(vmimV@)] + 0(8 )7 (A61)
Bl(Vmin) =¢&b [h(vmin - V®7V€SC) _gh(vmin7v®>] + 0(83)7 (A.62)

eiv%/‘% —|— e*V%/V% — Zefvgxc/v(z)
N\/%Vo

As expressdes acima quando inseridas na Eq.(A.43) nos ddo a taxa de espalhamento WIMP-

h(vi,v2) = (A.63)

Nicleo quando incluimos os efeitos da modulagdo anual.

Ainda falta discutirmos como inferimos a densidade local de ME (pyg) que também entra

na taxa de espalhamento WIMP-Nucleo.
A.3 Distribuicao de Densidade da Matéria Escura

Neste momento, iremos esclarecer como a densidade local de ME pode ser inferida e quais

os modelos de densidade existentes na literatura.

A.3.1 Densidade local de Matéria Escura

O valor da densidade de ME ¢ determinado a partir da analise das curvas de rotacdes de
galaxias. Devido as incertezas com relagdo a distribui¢do de densidade e de velocidade de ME o
valor da densidade local de ME pode variar por aproximadamente um fator de dois. Atualmente

o valor mais adotado € pyg = 0.3 GeV cm 3.
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Apesar desta incerteza com relacao a distribuicdo de ME na nossa galdxia, é importante
deixar claro que hd intiimeros argumentos que confirmam que a nossa Via Lactea estd imersa
num halo de ME, e que tem uma massa 10 vezes maior que a componente luminosa [12]]. De
forma a entender claramente como inferimos esse valor veremos abaixo uma breve perspectiva

historica.

Em 1981, Caldwell e Ostriker [101], usando medidas cinematicas de nossa galdxia deter-

minaram que a densidade de ME na localizac¢do do Sol seria:
po=0.23 GeV cm . (A.64)
Enquanto Bahcall e outros encontraram em 1984 o valor [[102]],
po =0.34 GeV cm °. (A.65)
Posteriormente em 1986 Turner encontrou,
po = (0.3—0.6) GeV cm . (A.66)

Mais recentemente Bergstrom [103]] e Turner [104]] encontraram conforme podemos observar
na Fig.(A.6), que mesmo usando varios modelos de distribui¢do de ME a densidade de ME na
regido solar deve ser,

po = (0.2—0.8) GeV cm>. (A.67)

Atualmente dispomos de diversas medi¢des independente da densidade local de ME na nossa
galdxia. Apesar das incertezas associadas, estas convergem para o valor pe, = (0.3—0.4) GeV cm .
Sera este valor que usaremos nesta tese. Em suma, inferimos a densidade local de WIMPs ao

tentarmos reproduzir a curva de rota¢do da Via Lactea.

Agora que vimos qual o valor da abundancia local de ME que entra na taxa WIMP-Nucleo,
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Figura A.6: Na figura podemos ver os valores permitidos para p., para diferentes modelos de
densidade de ME em func¢do do raio do nicleo do halo.

concluimos entdo toda nossa discussdo relacionada a deteccdo direta de ME. Por completeza,
adiante iremos mostrar quais os principais modelos de distribuicdo de ME na literatura e con-

trastar a diferenca entre eles.

A.3.2 Modelos de Densidade da Matéria Escura

Recentes simulacdes de muitos corpos sugerem a existéncia de um modelo universal de
ME, com a mesma forma para todas as massas e épocas [105]]. A parametriza¢do de modelo de

densidade de ME é€,

Po
(r/R)Y[L+ (r/R)Z]B-17%

p(r) = (A.68)
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Modelo | ¢ By R (kpc) Po
NFW [ 1.0 3.0 1.0 200 0.250709
Kra 20 3.0 02 10.0  0.260185
Kb |20 3.0 04 10.0 0.286282
Moore | 1.5 3.0 1.5 28.0 0.102314
Iso 20 20 O 3.5 0.352042

Tabela A.3: Valores dos parametros para os modelos de halo de ME mais usados determinados

pelas Eqs.(A.68)-(A.69).

H4 dois pontos que precisam ser destacados com relagdo a essa equagdo. O primeiro € que ha
varias versoes dessa equacdo geral na literatura. Entretanto todas elas se diferem apenas pelo
fator de normalizacao py. Como sabemos que a densidade de ME na nossa galaxia é dada por

puEe = 0.3 GeVem ™3, simplesmente normalizamos pg, de tal forma a reproduzir este valor.

Segundo que p(r>> R) o< r ¥V e p(r < R) o< r~F independente que quem sejam os valores
dos parimetros se o > 1. E vilido salientar que varios grupos divergem entre si com respeito
ao modelo de halo de ME, principalmente na regido proxima do nicleo. Nas regides mais
afastadas do GC existe um consenso a respeito do tipo de comportamento do modelo de halo

como veremos na Fig.(A.”7).

Devido a este fato, dispomos de varios modelos de densidade de ME. Na tabela
dispomos os mais usados. Os nomes dos modelos sdo determinados pelo nomes dos autores
que os propuseram. NFW refere-se ao modelo de halo proposto por Navarro, Frenk e White
[105], enquanto Kra e Krb foram propostos por Kravtsov e Moore por Moore. O modelo Iso
refere-se ao primeiro modelo de halo de ME proposto. Além desses modelos de distribui¢do,
h4 um modelo tipo NFW com p o r~!2 favorecido pela simulagio Via Lactea II [106] que
serd explorado no capitulo[6] Um modelo bastante popular que é favorecido pela simulac¢do do

projeto Aquaérios [107], € o chamado Einasto que indica que,

P = poexp [%{(%)a—l}]. (A.69)
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Existe outros dois modelos que s@o resultado da combinacdo do modelo NFW com um modelo
de densidade constante. Estes modelos sdo favorecidos por simulacdes que predizem que na ver-
dade a densidade de matéria na nossa galdxia tem um comportamento tipo NFW em distancias
proximas do raio do halo mas tende a ser constante para distancia inferiores a 0.1 Kpc ou 1 Kpc
[108]-[?]. Esses modelos sdo conhecidos como Cored (R, = 0.1Kpc) e Cored (R, = 1Kpc)

respectivamente.

E importante enfatizar que nem o modelo NFW, nem o modelo Einasto sdo a resposta final
para o modelo de halo de ME escura, pois esses modelos propostos atualmente nao levam em
conta os efeitos dos barions nas regides internas as galdxias, ou no minimo sofrem de grandes
incertezas relacionadas ao papel dos barions no processo de formacao de estruturas. A presenca
de bérions pode causar a modelo de densidade ser mais duro (cuspy) aumentando o valor de 7.
Os detalhes astrofisicos que nos explicam como derivamos os modelos de halo estdo fora do

nosso foco nesse trabalho.

Na Fig.(A.7), exibimos a densidade de ME prevista por cada um dos modelos acima abor-
dados em fungdo da distancia do GC. Na Fig.(A.8) mostramos os valores indicados para os
parametros ¥ e « para os modelos NFW e Einasto, que sdo os modelos mais usados na li-
teratura, segundo observacdes combinadas da curva de rotagdo da Via Lictea e microlentes

gravitacionais [90].

A.4 Candidatos a Matéria Escura

Nesta secdo mencionaremos brevemente os principais candidatos a ME ja propostos na

literatura.
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Figura A.7: Modelos de densidade de ME em func¢do do raio do halo. Nesta figura vemos
que todos os modelos de densidade convergem para aproximadamente o mesmo valor quando
r ~ R. Entretanto a medida nos dirigimos a GC observamos uma enorme divergéncia entre as
previsoes dos modelos.
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Figura A.8: Valores medidos dos parametros ¥ e o para os modelos NFW e Einasto segundo se-
gundo observacdes combinadas da curva de rotacdo da Via Lactea e microlentes gravitacionais
[90].

A.4.1 Buracos Negros

Ha vérias possibilidades de buracos negros compondo uma componente dominante e sub-
dominante da ME. Buracos Negros formados ap6s a BBN estdao excluidos uma vez que estes

seriam formados por matéria baridnica, que por sua vez tem uma abundancia bem inferior a
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da ME. Entretanto, Buracos Negros primordiais, ou seja, aqueles que foram formados anterior-

mente a BBN podem em principio compor a ME.

Foi-se constatado que se a ME € composta por Buracos Negros Primordiais, estes estariam
ligados gravitacionalmente as estrelas tipo And Branca ou Estrela de Néutrons, que por sua vez

seriam engolidos pelos Buracos Negros [112]].

Assim através da observacdo do nimero de Estrelas Anas Branca e de Néutrons podemos
limitar a abundancia de Buracos Negros Primordiais que compdem ME. Este grupo foi capaz
de excluir Buracos Negros Primordiais que compdem toda a ME com massas entre (0.5 x
10717 — 0.5 x 1077)M,, além de derivar que Qpy/Qure < 107> para Mgy = (0.5 x 10717 —

0.5 x 10710,

Além desse fato, os buracos negros possuem fortes limites com relacdo ao processo de

formacdo de estruturas que exige a presenca de uma matéria fracamente interagente.

Atualmente acredita-se que Buracos Negros Primordiais possam compor uma componente
apenas subdominante de ME. Portanto ainda necessitamos de um modelo em fisica de particulas
capaz de fornecer um candidato vidvel a ME. E com exatamente este propdsito que iremos

apresentar de forma resumida os candidatos a seguir.

A.4.2 Axions

O Axion € um pseudo-escalar da simetria Peccei-Quinn (PQ), introduzido para explicar a
conservacao de CP em QCD. Sua massa pode ser considerada um parametro livre, e que esta

relacionada a escala em que a simetria PQ (f;) é quebrada.

A ideia bésica é que a fase (0) de violagdo de CP na QCD seja transformada em uma

varidvel dindmica (o Axion) que € minimizada quando Opcp = 0. Nesse cendrio o Axion nao
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seria produzido termicamente e seria frio (ndo relativistico) na época da formacao de estruturas

e teria uma massa dada por,

(A.70)

10'2 GeV
my=0.62% 1073 eV( © )

Ja
Os experimentos atualmente procuram pela conversao Axion-Féton baseados na Lagrangiana
efetiva,

que descreve em baixas energias o acoplamento dxion-foton, onde g,yy € 0 acoplamento efetivo

(4xion-foton), E e B sdo o campo elétrico e magnético respectivamente.

Na Fig.(A.9), exibimos os limites atuais sobre esse acoplamento em funcdo da massa do
axion. Podemos observar que apesar dos modelos de 4xions serem bastante vinculados pelos

limites atuais ainda sao viaveis candidatos a ME fria.

A.4.3 Neutrinos do Modelo Padrao

Neutrinos foram por muito tempo considerados 6timos candidatos a ME. Por serem neutros
e interagirem fracamente. Entretanto, um simples calculo que ndo serd demostrado aqui, mas
que pode ser encontrado em qualquer livro texto de Astrofisica de Particulas, mostra que eles
sao candidatos completamente descartados a serem a ME do no nosso Universo. Seja m; a
massa de um estado de sabor de um neutrino. Podemos mostrar ao resolvermos a equacao de
Boltzman que,

3

.
Quh? = o A.72
=Y ey (A.72)
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Figura A.9: Vinculos experimentais sobre o acoplamento efetivo g,yy € a massa do Axion. As
linhas diagonais azul e vermelha sdo refletem as previsdes de dois modelos que se mostram
ainda consistentes com os limites [113]].

Combinando vérios limites experimentais sobre a massa total dos trés neutrinos encontramos

(1141,
3
Zmi =(0.3-1.3)eV com95% CL. (A.73)
i=1
Portanto isso implica que,
Q, = (0.0032 —-0.01) com 95% CL. (A.74)

E valido salientar que esse vinculo depende fortemente das escolhas dos parametros cosmoldgicos

usados por [114].

De qualquer forma, um limite ainda mais forte vem da analise do espectro de poténcia da

CMB combinado ao processo de formacio de estruturas. Estes exigem que, Q,h* < 0.0067
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com 95% CL.

Este poderoso vinculo pode ser aliviado e até evitado se os neutrinos possuirem novas

interacdes conforme foi mostrado em [115].

Um fato importante € que os neutrinos por serem relativisticos e fracamente interagentes se
aglomeram apenas em escalas de Aps ~ 40 Mpc x (my/30eV), onde Aps é o chamado “free-
streaming”. O free-streaming € nada mais que a escala em que uma determinada particula
ird interagir quando levamos em conta os possiveis processos de interagdes do neutrino e a

expansdo do Universo.

Se tomarmos m, = 1 eV, encontramos Agg ~ 1MeV, que é aproximadamente a escala de
aglomerados de galdxias. Desta forma se o Universo fosse dominado por neutrinos leves que
eram relativisticos na época do processo de formagao de estruturas, as primeiras estruturas a
serem formadas seriam os aglomerados de galdxias. Este € o conhecido cenério de cima a baixo

(top-down).

Como observamos, que as galdxias sdo mais velhas que os aglomerados de galdxias (ver
secdo [2.1.1)), e dada a discrepancia entre a idade das galdxias observadas e das preditas pelo
modelo de neutrinos dominantes, a possibilidade de termos neutrinos relativisticos como a ME

do nosso universo estd completamente descarta [[116].

Posteriormente a exlusdo de neutrinos padrdes como candidatos a ME, foi-se proposto que

a ME fosse composta por particulas eletricamente carregadas como veremos adiante.

A4.4 CHAMPS e SIMPS

e CHAMPS

Algumas extensdes do MP predizem a existéncia de particulas macigas eletricamente car-
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regadas e estaveis (CHAMPS), que possivelmente poderiam representar a ME do nosso

Universo [117].

Foi-se mostrado que uma particula estavel carregada positivamente poderia capturar um
elétron e formar uma espécie de Hidrogénio pesado e da mesma forma um CHAMP
carregado negativamente poderia se ligar a uma particula @™ e um elétron formando
um Hidrogénio pesado e numa terceira possibilidade um CHAMP negativo poderia se

combinar a um préton e formar um estado ligado chamado neutral CHAMP.

Entretanto, foi-se mostrado que a abundancia de tais particulas (X) no oceano € estimada

ser [[118]],

31058

nH my

Qyh2. (A.75)

Como diversas buscas forma realizadas na procura por tais particulas, e em nenhuma delas

observou-se qualquer evento compativel com um CHAMP ou neutral CHAMP, concluiu-

se que:
Para CHAMPS,

Z_;‘I ~ 10728 —1072°, para 100 GeV < mx < 1TeV, (A.76)
e para neutral CHAMPs,

Z_fl ~ 10710 — 1072 para 100 GeV < my < 1TeV. (A7)

Se impormos esses vinculos na Eq.(A.75)), concluiremos que a abundancia dessas particulas
deve ser extremamente pequena (menor que 10~8), excluindo-os completamente como

candidatos a ME.

Ha varios vinculos que ndo foram mencionados aqui relacionados a BBN e formacao de
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estruturas [119]], para maior detalhes ler [[118].

De forma aliviar tais vinculos foi-se proposto a existéncia de particulas estaveis que pos-
suem uma carga fraciondria, chamadas de miliCHARGED. Apesar de possuirem cargas
fraciondrias tais particulas afetariam o espectro da CMB através de espalhamentos com
fétons assim como o processo de formagdo de estruturas e BBN. A Fig.(A.10) exibi a

regido do espacgo de parametros excluida e permitida para tais particulas,

Da mesma forma que as particulas de ME podem possuir carga elétrica as mesmas podem

em principio ter carga de cor como veremos abaixo.
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Figura A.10: Grafico de exclusdo de uma particula conhecida como milicharged. Apresentado
da forma massax unidade de carga. Onde g = €e.

o SIMPS

Tais particulas sdo chamadas de SIMPS (strongly Interacting Massive Particles). En-
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tretanto, como tais particulas interagem fortemente com os Nicleos que compdem o0s
detectores subterraneos as mesmas seriam em principio mais facilmente observadas. Na
Fig.(A.TT) mostramos a regido do espaco de pardmetros excluida pelos vinculos experi-

mentais.

Como podemos ver na Fig.(A.11), ha uma regido ainda nio excluida pelos detectores. En-
tretanto modelos que possuem SIMPS como candidatos a ME enfrentam problemas para
explicar o processo de formacao de estruturas. Por esta razdo, a comunidade cientifica

tem perdido interesses nos mesmos [119].
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Figura A.11: Limites sobre a secdo de choque de espalhamento versus a massa do SIMP. Todo
a regido destacada esta excluida pela combinacdo de diferentes experimentos.

Iremos agora dos candidatos mais populares a ME que sao os chamados WIMPs.
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A4.5 WIMPs

Considere uma particula estavel X, que interage com as particulas padroes Y através de

processos do tipo XX < YY.

No inicio do Universo a temperatura era alta o suficiente (maior que my), de forma que o
processo de criacdo e aniquilacdo ocorria-se em igual taxa, mantendo os WIMPs em equilibrio

térmico com o plasma primordial.

Como o Universo estd em expansao e esfriando, no momento que a temperatura do Universo
torna-se menor que 2my, os WIMPs tornam-se ndo-relativisticos e o processo de criacdo do par

XX ¢é interrompido.

Apesar dos WIMPs ainda poderem permanecer em equilibrio via processos de espalha-
mento ou co-aniquilacdo, (que trata de processos do tipo XZ <» YW onde Z,Y e W sdo particulas

do Modelo Padrdo), o niimero de densidade de WIMPs decai conforme,

_ mx T\ —myx /T
nx eq — 8Xx F e ) (A.78)

onde gx € o numero de graus de liberdade do WIMP E
A densidade dos WIMPs decai exponencialmente até o momento que os WIMPs se desaco-
plam das particulas do MP, devido a expansdo do Universo. Assim a abundancia remanescente

dos WIMPs apds o desacoplamento € igual a abundancia observada atualmente, pois apds o

desacoplamento, os WIMPs nio puderam ser mais criados nem aniquilados ﬂ

Agora que a ideia foi dada, para calcularmos quantitativamente a abundancia dos WIMPs

*Por exemplo gy = 2, gférmion = 2 8béson magico = 3-
30s WIMPs em principio podem se aniquilar em particulas do MP apenas em regides bastante densas de forma

a ndo alterar a abundancia cosmolégica dos WIMPs.
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precisamos resolver a equacdo de Boltzmann levando em conta a expansao do Universo,

dn
d—tX +3Hny = — < oyg|v| > (1§ — % o), (A.79)

onde ny é o nimero de densidade de WIMPs, H = d/a = (873 p /3Mp;)'/? é a taxa de expansdo
do Universo, < oyg|v| > € a se¢do de choque térmica da aniquilacdo XX multiplicada pela
velocidade relativa dos WIMPs. A solu¢do numérica desta equacgao estd mostrada na Fig.(A.12)),

Como podemos observar a partir da Fig.(A.12)), quanto maior a se¢do de choque térmica de
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Figura A.12: Solucdo para o nimero de densidade comével de uma particula estavel em fungdo
da razdo massa/temperatura. Observe que apos o desacoplamento (freeze-out) o nimero de
densidade torna-se constante e quanto maior for a secao de choque térmica de aniquilagdo menor
a abundancia dos WIMPs ap6s o desacoplamento.

aniquilagdo dos WIMPs, mais tempo os WIMPs permaneceram em equilibrio térmico, ou seja,
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mais tempo eles permaneceram com sua abundancia sendo suprimida pelo fator exponencial

exp[—m/T], e consequentemente serd a abundancia dos WIMPs apés o desacoplamento.

Ap6s um célculo extensivo [120], nés podemos encontrar que a abundancia de qualquer

WIMP em geral serd dada por,

-1/2 -1
+3b/xF
Qxh?~0.1 (L) (& a A.80
X <zo) (80 3x 10 26cm3/s ) (A.80)

onde g, € o nimero de graus de liberdade relativisticos no momento do desacoplamento (por

exemplo g, ~120em 7 ~1TeVe g, ~65em T ~ 1 GeV), e a e b sdo termos que determinam

a secdo de choque térmica no limite nao relativistico com,
< oyxg|v| >=a+b<v*>+00*). (A.81)

e xp = my /Tp, onde Tr é a temperatura de desacoplamento. Esta temperatura é determinada
ao igualarmos a taxa de expansdao do Universo a taxa de reacdo. Para WIMPs em geral xp ~

20 — 30, portanto ndo sao relativisticos na época do desacoplamento.

Com isto em mente, observamos que de forma a reproduzir a densidade de WIMPs inferida
por diversas observacoes discutiras na se¢ao , os WIMPs devem possuir uma secdo de choque
de aniquilagdo na escala eletro-fraca, com < oyx|v| >~ a? /M%,, onde My e massa do béson
de gauge carregado do MP. Este € o chamado Milagre do WIMP, que significa que qualquer
modelo em fisica de particulas que possua um WIMP (particula macica, estavel e que interaja
fracamente) este WIMP representara toda a ME do Universo se sua se¢do choque térmica for

da escala eletro-fraca.

Além desse fato os WIMPs sao particularmente mais faceis de serem detectados em comparagao

a outros candidatos 3 ME como WIMPzilas, Axions e SUPERWIMPs.
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Outro fator importante é que os WIMPs surgem em varios modelos bastante abordados na

literatura como left-right, 3-3-1, supersimetria, multi-Higgs entre outros.

Devido a estes fatos, quase todos os experimentos voltados para deteccio de ME foram
designados para a deteccao de WIMPs. Consequentemente os WIMPs sdo os candidatos mais

populares atualmente.

Agora que discutimos alguns dos candidatos a ME mais populares propostos na literatura
e termos concluidos que os WIMPs sdo os mais populares deles, vamos ver como 0s mesmos

podem ser detectados indiretamente.
A.5 Deteccao Indireta de Matéria Escura

De forma a explicar a abundancia dos WIMPs, precisamos impor que os WIMPs foram
capazes de se auto-aniquilar em pares de particulas do MP, com uma secio de choque térmica
dada em Eq.(A.81). Na maioria dos modelos em fisica de particulas o termo “a”, que € o termo

de onda s da sec¢do de choque, na Eq.(A.81) é dominante.

Neste caso particular, a secdo de choque térmica seria independente da velocidade e assim
a secdo de choque de aniquilacdo hoje seria a mesma da época do desacoplamento, que por sua

vez determina a abundancia do WIMP.

A sec¢io de choque térmica de aniquilacio dos WIMPs precisa ser da ordem de 3 x 10™26¢cm3s~!

para que possa reproduzir Q = 0.23 e entdo compor toda a ME do nosso Universo.

Desta forma, se dispusermos de um meio de medir essa se¢@o térmica estaremos impondo
vinculos ao cenario em que o WIMP € o candidato a ME de forma modelo independente. Isto

significa que se pusermos um vinculo que impede que a se¢do de choque térmica seja este
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valor acima, estaremos excluindo todos os modelos em fisica de particulas que possuam apenas

WIMPs como candidatos a ME.

Bem, da mesma forma que os WIMPs foram capazes de se aniquilar e produzir particulas
do MP no estado final no inicio do Universo, os mesmos também podem ser capazes de se
aniquilar hoje caso estes estejam concentrados em grande quantidade numa determinada regidao

do espaco.

Entretanto a taxa de aniquilacdo é pequena, de tal forma a causar nenhum impacto na

abundancia cosmolégica dos WIMPs.

Supondo que os WIMPs possam de fato se aniquilar de forma detectavel, os produtos finais
dessa aniquilagdo variam de modelo para modelo, mas de forma geral inclui elétrons,neutrinos,

fétons, prétons, etc.

Destes produtos finais alguns em particular despertam um maior interesse da comunidade,
por fornecer meios de discriminar um sinal proveniente de ME de um vindo de objetos as-

trofisicos. Estes sao: fotons e anti-matéria.

Como o Universo é dominado por matéria nés ndo observamos nenhum excesso de anti-
particulas em altas energias no nosso Universo, pois as anti-particulas sdo produzidas apenas
secundariamente, possuindo um espectro de energia soft comparado as particulas produzidas

primariamente.

Para o caso em que os WIMPs se aniquilam em pares de particula/anti-particula, as particulas

e anti-particulas provenientes de ME, serdo produzidas em quantidade iguais e primariamente.

Dependendo dos acoplamentos envolvidos e da massa do WIMP, esse processo pode forne-

cer uma quantidade observével de anti-particulas em excesso ao background.
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Outra forma muito utilizada na busca indireta por WIMPs € via fotons, pois fétons ndo
possuem carga elétrica nem momento magnético, portanto nao sdo desviados por campos eletro-

magnéticos.

Consequentemente, fotons apontam diretamente para a fonte, ajudando no processo de

discriminacdo ME versus background.

Aqui, focaremos nossa aten¢do em raios gama mas para interessados em revisdes tanto

relacionadas a raios gama como a raios césmicos recomendamos [[121]].

A.5.1 Raios Gama

Agora que vimos porque os fétons compdem um importante meio de detectar ME indireta-
mente, discutiremos a seguir como a aniquilacdo de WIMPs pode resultar em fétons no estado

final El

Fluxo de Aniquilacao ou Decaimento de WIMPs

Como os WIMPs ndo possuem carga elétrica, os mesmos ndo se acoplam com os fétons em
nivel de arvore. Mas a nivel de 1-loop nada impede que os WIMPs interajam com fo6tons. O
fluxo observado como resultado da aniquilagcdo de pares de WIMPs em pares particulas de uma

especie (f) € dado por,

2 f
ro ( Po dNy
Py=—|—] J) <OoV>F—-, A.82
LY (MME) ; vof dEy ( )
ou comumente escrito como,
2 f
ro p® dNy
b, = — J<ov>) BR——, A.83
Y 8T (MME) 4 ; f dEy ( )

4Nesta secdio comutaremos a palavra fétons e raios gama constantemente. Entretanto é importante lembrar que
raios gama corresponde apenas a uma regido do espectro de energia dos fétons.
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onde My é amassa do WIMP, dN /dE é o espectro de energia para um dado estado final f, 1.0.s
(line-of-sight) representa a integral de caminho ao longo da linha de observacao, r € a distancia

da regido da galdxia onde estamos olhando, com relac¢ao a origem no GC de forma que,

r(s,0) =1\/r}+s2—2rg s cosh. (A.84)

Na Eq.(A.84), ro, = 8.33 Kpc ¢ a distancia do Sol ao GC (a distancia Sol-Terra é usualmente
desprezada), 0 € o angulo de observacdo da fonte com relacao ao eixo que liga a Terra ao GC,

enquanto o fator J na Eq.(A.82) é escrito conforme,

J=[ % (M)z. (A.85)

los T Po

A Eq.(A.83)) € para particulas de Majorana, mas caso estejamos tratando de particulas de Dirac

devemos apenas retirar fator 1/2 da Eq.(A.83).

Note que devemos somar a se¢do de choque de aniquilacdo acima sobre todos os possiveis

canais, que contenham particulas capazes de produzir fétons. Devido a isto hd uma soma na
Eq.(A%3).
Como ja se pode imaginar h4 inimeros meios de produzir fétons no estado final, por isso

uma abordagem numérica se faz necessaria.

Para o caso em que estivermos tratando do decaimento e ndo da aniquilacio de WIMPs a

equagao passa a Ser,

f

o Po
b, = JY T ' —— A.86
4 47L'MME ; deY, ( )
onde,
J= @ (M) (A.87)
lLosT® Po

Novamente uma soma aparece em Eq.(A.86) por haver diversos estados finais de decaimento
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capazes de produzirem fétons no estado final. Observe que os fluxos dados na Eq.(A.83) e

Eq.(A.86) possuem a unidade de GeV cm™2 s~ 1.

O Fator J

O fator J, na Eq.(A.82) e Eq.(A.86)), carrega a informacdo a respeito da distribuicdo de
matéria (p) normalizada por p ao longo da linha de visdo determinada por s, normalizada por
re. Note que J = J(0), ou seja, o fator J € invariante sob rotagdes ao redor do eixo que conecta

a Terra ao GC, por estarmos supondo uma distribui¢ao esférica de ME.

Dependendo do modelo de distribui¢do de ME tomado o fator J pode variar drasticamente
conduzindo a resultados e interpretacdes bastante diferentes sobre o fluxo de raios gama oriundo
da aniquilagdo de ME. Para ilustrar esse fato nas Figs.(A.13)-(A.14) exibimos o fator J para
aniquilacdo e decaimento de ME para diversos modelos. Note que o fato J varia em ordens de
magnitude entre um modelo e outro, fazendo que nossos resultados sejam sensiveis ao modelo
de halo adotado. Entretanto o fluxo deve Veremos no capitulo 5, que as interpretacoes Por

completeza vamos de forma bastante resumida apontar outras forma de produgdo de raios gama.

Outras Formas de Producao de Raios Gama

Além da aniquilagdo de WIMPs, os fotons podem ser gerados de diversas formas. Os

processos conhecidos na literatura que produzem fétons sao:

e Bremsstrahlung

Que refere-se a emissao de fétons causada pela desaceleracdo de uma particula carrega
ao interagir com outra particula carregada. Este € um dos processos mais importantes na

producdo de raios gamma para energias maiores que 100 MeV.
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Figura A.13: Fator J para aniquilagdo definido em Eq.(A.85) em funcdo do angulo de
observacao 6 que liga a Terra ao GC.

e Aniquilagdo de pares ete”

Um elétron/pésitron bastante energético pode se aniquilar com um pésitron/elétron pro-
duzindo um par de fétons. Este processo € importante apenas para energias de poucos

MeV.

e Decaimento de ¥

Raios cosmicos bastante energéticos usualmente prétons, uma vez que protons constituem

90% dos raios césmicos, quando interagem com o meio interestelar produzem entre outras
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Figura A.14: Fator J para decaimento, definido em Eq.(A.87) em func¢do do angulo de
observacao 6 que liga a Terra ao GC.

particulas 7°. O pion possui as seguintes caracteristicas:

My = 135MeV,
T = 84x107 s,
BR(n® = 2y) = 98%,

BR(n’ = yete™) = 1%. (A.88)

Portanto, os pions decaem muito rapidamente (quase que) sempre produzindo fétons. O

espectro de raios gamma provenientes de decaimentos de 7° possui um pico claro na
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regido de energia proxima a Mo /2.

e Espalhamento Compton Inverso

Este espalhamento trata do espalhamento quando um elétron bastante energético espalha
um féton transferindo parte de sua energia. O espalhamento Compton inverso € também

bastante relevante para energias maiores que 100 MeV.

e Radiagdo Sincrotron

Trata-se da radiacdo emitida por particulas carregadas imersas em campos magnéticos
intensos. Usualmente a energia carregada pelos fétons resultantes da propagacao de raios
cosmicos é bem menor que a energia carregada pelas particulas progenitoras. Este pro-
cesso € dificil de ser separado de outras fontes de raios cosmicos por nao possui uma

caracteristica distinta das demais.

Na Fig.(A.T5), mostramos o espectro de raios gamma conforme reportado pelo experimento
Fermi-LAT da NASA. Observe na Fig.(A.T5), que existe uma fonte de fotons ndo identificada
denotada por UIB. Esta fonte de raios gama pode ser proveniente da aniquilacdo de WIMPs,
fontes ndo identificadas, raios gama extragaldticos ou contaminagao de raios césmicos. De
qualquer forma h4d um fluxo de raios gama em excesso ao background esperado, e este pode
ser um sinal indireto de ME. Essa possibilidade serd explorada no capitulo 6 desta tese quando

analisarmos os dados do satélite Fermi-LAT.

Agora que concluimos nossa introdugdo a respeito de ME vamos discutir rapidamente os
métodos de deteccdo de ME e alguns experimentos de detecc¢do direta para possamos ter uma
ideia geral da teoria de ME, passando pelos métodos de deteccdo direta e indireta e por dltimo

0s experimentos.
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Figura A.15: Fluxo de raios gamma observado pelo satélite Fermi-LAT, ap6s um ano de
observacdo. Sources, refere-se ao fluxo das chamadas point-sources. Total refere-se ao fluxo
total de fétons quando somados os fluxos vindo do 7, espalhamento comptom inverso e brems-
strahlung. UIB ¢ fluxo de fonte ndo identificada, dada pela diferenca entre o fluxo de raios gama
predito pelos processos exibidos na figura e o observado (regido rosa).

A.6 Experimentos de Deteccao Direta

Aqui aprenderemos o que é medido no processo de deteccao direta de um WIMP, quais

os processos de discriminacdo de background, quais os principais experimentos e suas carac-

teristicas. Tudo isto é fundamental para que possamos entender quais experimentos sao mais

capazes para detectar um WIMP com determinadas massa e se¢do de choque e quais as incer-

tezas referentes a cada um deles.
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A.6.1 Métodos de deteccao

Ao espalhar nicleos, que compdem os detectores, WIMPs transferem uma energia da or-
dem de KeV. Devido a ordem de grandeza da energia transferida os detectores devem ter uma
estabilidade e sensibilidade extremamente eficiente em baixas energias. Para se ter uma ideia,
os neutrinos que também sao particulas fracamente interagentes, produzem uma energia na es-
cala de MeV nos detectores. Portanto precisamos de detectores que diminuam seu limiar de

energia por um fator de mil, para que sejam capazes de observar espalhamentos de WIMPs.

Para entender os métodos de deteccdo direta, precisamos primeiramente saber o que ocorre
num detector apos o espalhamento de um WIMP. Primeiro ao espalhar um nucleo o WIMP
deposita uma energia grande o suficiente para arrancar os elétrons dos nucleos e produzir uma

vibracdo na cadeia de nticleos.

Esses elétrons arrancados s@o movidos através de campo elétrico constante para uma de-
terminada regido do detector, onde se mede a quantidade de elétrons livres. A quantidade de
elétrons livres vai nos dar uma informagao sobre a energia de ionizacdo. Alguns experimentos
em vez de coletar os nimeros de elétrons eles coletam a luz emitida por esses elétrons que sao

acelerados pelo campo elétrico.

A vibracdo na cadeia de nucleos (ou quanticamente falando fonons) irdo provocar um au-
mento da temperatura no detector. Esse aumento de temperatura vai nos dar uma informagao

sobre a energia depositada em fonons.

Obviamente, ha muito mais detalhes dos que aqui mencionados, mas a ideia € exatamente

esta. Para maiores detalhes recomendamos uma leitura cuidadosa de [93]).

Assim em suma, hd trés formas de detectar WIMPs diretamente: via ionizacdo (cargas),
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cintilag@o (fétons) e calor (f(’)nons)ﬂ

Alguns experimentos usam duas dessas técnicas para ajudar na distincdo de eventos tipo
WIMPs, dos provenientes de elétrons (ou particulas alfa ou beta). Outros que se utilizam de
apenas um desses métodos, devem ter um controle muito mais eficiente de eventos causados

por background.

Na Fig.(A.T6) ilustramos os tipos de espalhamentos observados pelos experimentos. Uma

Iz

|
.o
e

v B
(background)

Target nucleus

X, n (signal)

Figura A.16: Tipos de espalhamentos.

questdo que surge sobre o método de deteccdo direta de WIMPs € a respeito do procedimento
usado na diferenciacdo entre espalhamentos nucleares de espalhamentos eletronicos (espalha-
mento eletronico refere-re aos espalhamentos nos quais as particulas incidentes interagem prin-

cipalmente com elétrons).

Os experimentos usam-se de raios gama e néutrons para calibrar a resposta de seus detecto-
res a espalhamentos nucleares e eletronicos. Quando um f6ton entra num detector ele transfere
quase toda sua energia aos elétrons que pertencem aos nucleos de forma a produzir bastante
energia de ionizacdo. Enquanto um néutron com a mesma energia (que o foton) vai interagir

com o nuicleo como um todo depositando a maior parte de sua energia em fonons.

Como resultado desta calibragdo, defini-se os recuos eletronicos como sendo aqueles que

>Na verdade hd um quarto método que via transi¢io de fase, coforme usado no experimento COUPP. Mas nos
ateremos apenas a esses trés casos nessa tese.
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produzem uma grande quantidade de energia de ionizagdo e o recuo nuclear (usualmente cha-

mado apenas de rectio) aquele que produz maior parte de sua energia em fonons.

Assim um espalhamento eletronico (chamado na literatura como electron-equivalent ou ee)
com energia total E,, produz n; elétrons e um espalhamento nuclear (usando fonte de néutrons)
com energia de total E, produz n, elétrons, com n2 < nl. A razdo entre o nimero de elétrons

produzidos nos espalhamentos eletronicos leos nucleares varia de acordo com o nticleo usado.

e Quenching factor

Por esta razdo defini-se um fator chamado “quenching factor”’com,

g=-%. (A.89)

Assim, o quenching factor € a razdo entre o nimero de elétrons produzidos por um espalhamento
eletronico, pelo numero de elétrons produzidos por um espalhamento nuclear (calibrado por

néutrons) com a mesma energia incidente.

E através dessa calibracio que o quenching factor é determinado. Portanto medindo-se o
numero de elétrons produzidos num evento, podemos inferir a energia nuclear total que deve
ter sido depositada, por uma particula para produzir a quantidade de elétrons observados no

detector.

Alguns experimentos exibem seus resultados em termos da energia electron-equivalent,
usualmente expressa na unidade KeV,,. Por isso, devemos ficar atentos a saber que dependendo
do quenching factor daquele experimento a energia nuclear de fato depositada na reacao pode

ser bastante diferente.

Na tabela exibimos os quenching factor de alguns nucleos bastante usados nos de-
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tectores atuais, Na verdade os quenching factors ndo sao constantes como mostrado na tabela

Niucleo || Quenching Factor
Ge 0.3
Na 0.25
I 0.09
Xe 0.2
Si 0.25

Tabela A.4: Tabela de quenching factors.

[A.4] eles possuem uma pequena dependéncia com a energia depositada, a exceto o Iodeto de

Sédio (Nal) conforme mostrado na Fig.(A.T7). O valor exato do quenching factor do Nal, que

I Na recoils in Nal(Tl)
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Figura A.17: Quenching factor do Nal em fun¢do da energia.

deve ser usado nas andlises ainda € assunto de discussdo atualmente, pois como podemos ver

na Fig.(A.17)), hd varias incertezas sobre o valor do mesmo.

A.6.2 DAMA

O experimento DArk MAtter (DAMA) (veja Fig.(A.T8) localizado no laboratério de Gran
Sasso na Itdlia (a 1400 m abaixo do solo = 3500 m abaixo da dgua ou simplesmente 3500 m.w.e

ﬁ), que usa lodeto de Sédio (Nal), tem ao longo de 13 anos observado uma modulacao anual

®Como os solos possuem diferentes tipos de rochas a profundidade de 1000m na Itilia é diferente de 1000 m
nos Estados Unidos, portanto as colabora¢des analisam o tipo de rochas onde seus detectores estdo localizados e
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na taxa de espalhamento com uma confianga de 8.9c [28]].
Como vimos na secdo [A.l| a modula¢do anual € um sinal esperado por qualquer WIMP

capaz de espalhar os detectores terrestres devido ao movimento de translacdo da terra mos-

trado na Fig.(A.19). A colaboracio DAMA (DAMA/Nal + DAMA/LIBRA) tem observado

Figura A.19: Figura que ilustra a rotagdo de Terra ao redor do Sol que é responsdvel pela
modulagdo anual na taxa de espalhamento WIMP-Nucleo.

essa modulagdo na taxa de espalhamento na faixa de energia (2 — 6) KeV com uma incrivel

exposicao total de 1.17 Toneladas/dia, com as seguintes caracteristicas:

e Taxa de Modulacao definida por uma fungdo cosseno.

convertem a profundidade do experimento em termos da profundidade abaixo da dgua, desta forma os experimentos
podem comparar entre eles os background de raios césmicos.
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Modulag@o apenas na regido de baixas energias (2 —6) KeV.

Modulacdo observada apenas em eventos de espalhamento unico.

Eventos multiplos ndao modulam.

Amplitude (A) =0.0116 +0.0013 cpd/kg/KeV.

Periodo (T = 2n/w) = (0.999 +0.002) ano.

e Fase (f9) = (146 £7) dias (152 dias = 2 de Junho).

Estes valores para a amplitude, fase e periodo sdo obtido através de um ajuste a curva exibida

em Fig.(A.20) usando a fungdo: Acos(w(r —1y)).

Os eventos de espalhamentos tinico mencionados acima sao aqueles que ocorrem apenas
uma vez no detector. Como o experimento DAMA forma uma cadeia de detectores sabemos
se um evento ocorreu em mais de um detector. Eventos multiplos ndo podem ter sido provoca-
dos por WIMPs, pois a secdo de choque de interagao de um WIMP € extremamente pequena,
tornando seu livre caminho médio enorme. Assim a probabilidade de um WIMP interagir em
dois (ou mais) detectores consecutivamente é absurdamente pequena. Por isso na Fig.(A.20)
apenas espalhamentos tnicos sdo exibidos. E vilido salientar que colaboracio DAMA nio é
capaz de distinguir espalhamentos eletronicos de espalhamentos nucleares, mas sao capazes de
determinar € se o evento observado ocorreu em apenas um detector ou em varios detectores. Ou
seja, eles sdo capazes apenas de distinguir eventos unicos de eventos multiplos. Cientes disso
alguns autores afirmaram que muons poderiam ser a causa dessa modulacao, pois sabemos que

muons solares também modulam [99]].

Entretanto a colaboracio do DAMA [28] e outros grupos [100] independentemente en-

contraram que a amplitude de modulagdo dos muons no detector do DAMA seria A yons <
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Figura A.20: Figura que ilustra a rotacdo de Terra ao redor do Sol que € responsavel pela
modulagdo anual na taxa de espalhamento WIMP-Nucleo.

(0.3 —-2.4) x 1073 cpd/kg/KeV (ou seja, mais que 1000 vezes menor) e que a fase da modulagio
seria 5.70 diferente da observada pelo DAMA, conforme podemos observar na Fig.(A.21).

Mais ainda, foi-se observado que os muions na verdade nao possuem um modulagdo anual, mas

Jul 13- | MACRO [12] |
F Borexino [14] w surviving

JUN 29— el | .....|the mountain |
E | |Borexino [15] | LVD[3]

Jun 15

Jun 08—

T Y | e B e e

R DAMA (3]

F 2-6 keV single hit events

May 18]

Figura A.21: Fase da modulagdao dos muons medida por diversos experimentos. Combinando
os resultados de MACRO,LVD e Borexino obtém-se 7y = (7 £ 6) de Julho. Apenas Borexino
obtém-se 7o = 29 + 6 de Junho. A fase medida pelo DAMA ¢ 1y = 26 -7 de Maio.

sim um periodo de 13 anos, relacionado a atividade solar. Bem em suma, a possibilidade de

muons serem a causa da modulacdo observada pelo DAMA ¢é no minimo bastante improvavel.

O ponto mais importante do resultado do DAMA, € que nao hd nenhum background co-

nhecido que satisfaga todas as caracteristicas da modulacdo anual observada pelo DAMA e que
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com uma confianga de 8.90 eles afirmam ter descoberto ME.

A.6.3 CDMS

O CDMS (Cryogenic Dark Matter Search) localizada no laboratério de Soudan a 2000
m.w.e no Estado de Minnesota-Estados Unidos || que usa uma cadeia detectores de Germanio
(Ge), utiliza-se de duas técnicas no processo de deteccao de espalhamentos eldsticos: lonizacao

e Calor (fonons).

Estas duas técnicas sdo usadas para distinguir espalhamentos eletronicos de nucleares como
ja discutimos na se¢io Na Fig.(A.22)), exibimos um dos detectores chamado ZIP usado

pela colaboracao.

Podemos perceber na Fig.(A.22)) a esquerda o quao relativamente pequeno € um detector de
ME comparado colisores de particulas tais como LHC e TEVATRON. A direta estd ilustrado o
campo elétrico constante que carrega os elétrons arrancados devido o espalhamento de um f6ton
para a regido acima do detector. Note que quando um evento ocorre bem abaixo do detector o
elétron leva mais tempo para chegar a regido colorida onde estd localizada um semi-condutor.
Através dessa diferenca de tempo de resposta, pode-se inferir em que regiao do detector o evento
ocorreu. Para entender como devemos interpretar os resultados pelos experimentos, precisamos
analisar o grafico Yield x Energia, onde Yield=(Energia de lonizacdo/Energia Total). Assim

espalhamentos eletronicos produzem Y ~ 1 e espalhamentos nucleares ¥ ~ 0.1.

e Eventos de Superficie

Na Fig.(A.23), isto pode ser claramente observado. Os eventos de superficie (surface

7A colaboragiio do CDMS mudou sua localizagdo recentemente para o laboratério SNOWLAB que fica a 3000
m.w.e, e serd 1d que os novos detectores izip serdo utilizados na coleta de novos dados, possivelmente a partir de
Janeiro-2013.
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Figura A.22: Detector ZIP usado pelo CDMS. Lembrado que o CDMS usa torres de 8 detectores
como estes de forma a discriminar eventos unicos de multiplos.

events na figura) sdo eventos que ocorrem na superficie do detector.

Seja na parte inferior,superior ou lateral do detector tais eventos podem provocar uma
coleta incompleta de cargas (devido a efeitos de distor¢ao do campo elétrico), e conse-
quentemente a uma medida errada sobre a energia de ionizacdo. Assim espalhamentos

eletrbnicos que ocorrem na superficie podem se confundir com espalhamentos nucleares.

A colaboracdo do CDMS afirma que eles sdo capazes de discriminar eventos de su-
perficies de eventos nucleares com uma incerteza de ~ 1% e tem seu background sob con-
trole, mas como podemos observar na Fig.(A.23)) hd eventos de superficie muito préximos

da regido que classifica os eventos como nucleares.

Exatamente para resolver essa questdo a colaboracao construiu novos detectores chama-

dos iZip que serdo capazes de solucionar esse problema.

e Eventos de carga zero

Quanto aos eventos chamados de carga zero (zero-charge events na Fig.(A.23)), também
ocorrem na superficie e devido as distorcdes dos campos elétricos, a cole¢ao de cargas
também pode ser afetada acarretando em imprecisdes na energia de ioniza¢do. Explo-
rando exatamente este fato que um grupo fora da colaboracdo do CDMS, analisando os

dados do experimento CDMS, mostraram que tais eventos tidos como de carga zero na
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verdade eram eventos nucleares com uma probabilidade maior que 10%% [122]. Assim na

verdade havia um excesso de eventos com relacao ao background ignorado pelo CDMS.
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Figura A.23: CDMSI.

Bem anteriormente a essa discuss@o a respeito dos eventos de carga zero, apds dois anos de
cole¢do de dados o experimentos CDMS-II, em dezembro de 2009, reportou dois eventos nu-
cleares em excesso ao background, exibidos na Fig.(A.24), com uma probabilidade de 23% de
haver dois ou mais eventos de background [30]. Tais eventos por estarem na regido de espalha-

mento nuclear podem ser facilmente WIMPs, que espalharam o Nucleo de Germanio.

Em suma, dada a baixa estatistica estes eventos em excesso nao podiam ser descartados
como WIMPs. Diversos modelos surgiram na literatura com o objetivo de explicar esses even-
tos um desses modelos serd o que apresentaremos no capitulo 4 Posteriormente estes dois
eventos foram interpretados como background e desde entdo a colaboracio CDMS ndo tem
observado nenhum evento tipo nuclear em excesso, e consequentemente tem colocado apenas
vinculos na se¢do de choque WIMP-nucleon. Todavia, como mencionamos anteriormente ha

incertezas importantes com relacdo aos eventos de carga zero, em baixas energias, capazes de

afetar drasticamente seus resultados.
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Figura A.24: CDMSI.

A.6.4 CoGeNT

O experimento CoGeNT, que assim como o CDMS usa nucleos de Ge, esta localizado no
laboratério Soudan em Minnesota. O experimento é bastante pequeno quando comparado a
experimentos como CDMS e XENON (possui uma massa total de 475 gramas). Entretanto,
foi designado para procurar por WIMPs de baixa massa, portanto possui pequenos ruidos
eletrénicos e menos eventos de backgrounds. Veja na Fig.(A.25)) uma foto do detector. O Co-
GeNT em Fevereiro de 2010 observou 100 eventos em excesso ao background consistente com
WIMPs com uma secio de choque WIMP-nucleon da ordem de 10~*!cm ™2 e massa da ordem
de (7 — 10) GeV. Em principio, o0 CoGeNT entretanto nao é capaz de distinguir espalhamentos

eletronicos de espalhamentos nucleares, pois usa utiliza-se apenas do processo de ionizagao.

Apesar de ndo utilizar dois métodos de deteccio como CDMS e XENON, o CoGeNT
porém, usa uma técnica chamada rise-time cut, mostrado na Fig.(A.26), que € um corte usado
para separar espalhamentos eletronicos (superficies) de nucleares (bulk). O rise-time cut € sim-

plesmente o tempo que o elétron livre arrancado, como resultado do espalhamento, leva para
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Figura A.25: Foto do detector CoGeNT.

reagir a presenca do campo elétrico no detector. Como espalhamentos eletronicos ocorrem
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Figura A.26: Rise time cut aplicado pelo CoGeNT. Vemos que os eventos de superficie em

vermelho possuem um maior tempo de resposta ao campo elétrico comparado aos eventos tipo
bulk.

préximo a superficie do detector, ou seja sdo eventos de superficie, os elétrons produzidos da
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interacao levardo mais tempo para responderem ao campos elétrico que sao fracos na superficie
(devido aos efeitos de distor¢ao), enquanto os chamados bulk events (evento de volume) que
sdo aqueles eventos que ocorrem na regido mais interna do volume do detector (que sao eventos

tipo-WIMP), terdo um tempo de resposta mais rapido.

Assim a colabora¢do do CoGeNT aplica um corte baseado nessa resposta temporal. Existe
na verdade um tratamento estatistico desses eventos. Eles definem um tempo #19_g99 que separa

os eventos de superficies dos eventos bulk com 90% de confianca.

Apesar da colaboracao afirmar que controlam muito bem seu background, e que nenhuma
contaminacdo aprecidvel de eventos de superficie é esperada, podemos ver na Fig.(A.26)), que
incertezas referentes ao rise-time cut devem resultar numa contamina¢do de eventos de su-
perficies na regido de eventos nucleares. Se supormos que ha contaminacdo de eventos de
superficie nesses 100 eventos em excesso observados, concluimos que um WIMP devera uma

secdo de choque e massa na regido exibida na Fig.(A.27).

Os diferentes graficos correspondem a diferentes valores da velocidade de dispersao vy e
velocidade de escape v,s supondo uma distribuicao de velocidade Mawellianeﬂ Um ano depois
(2011), a colaboragdo de fato observou que havia uma contaminacao de eventos de backgrounds
ndo esperados nesses 100 eventos anteriormente reportados, devido as incertezas associadas

com o rise-time cut.

De qualquer forma um excesso de eventos ainda foi observado e com grande surpresa, a
colaboracido observou que tais eventos apresentavam uma modulag¢do anual com 2.80 [123]],

consistente com aquela observada pelo DAMA. Assim um experimento completamente in-

8Lembre-se que os experimentos medem a taxa de espalhamento. Mas a mesma depende do modelo de
distribui¢do de ME da secdo de choque e da massa. Assim o que foi feito na Fig.(A.27) foi supor uma distribui¢io
Maxwelliana com diferentes valores de vy € v, € realizar um ajuste aos dados variando a massa e a secdo de
choque independente de spin. Ao fim desse ajusta terminamos com as regides exibidas na figura.
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Figura A.27: Regido (em preto) favorecida (se¢do de choque x massa) pelo CoGeNT para

explicagdo dos eventos supondo uma contaminacdo de background de 30% e 50% nos 100
eventos observados. Retirada de .

dependente do DAMA observou uma modulaciao consistente apenas com hipétese de ser um

WIMP.

Como a estatistica ndo € grande o suficiente para significar uma descoberta entdo deve-

mos aguardar ansiosamente a divulgacdo dos novos resultados, agora com 2 anos de dados,

possivelmente no inicio de 2013.

De uma maneira ou de outra estes excessos em eventos observados pelo CoGeNT serao

explicados por uma extensao minima do MP apresentada no capitulo |3|a seguir.
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A.7 Comentarios Finais

Nosso proposito ao longo de toda essa discussdao € mostrar que ha vdrias incertezas que
cercam os experimentos voltados para a deteccio de ME. Bem isto ndo € nenhuma surpresa
dada a dificuldade de detectar particulas que interagem tio fracamente e o enorme niimero de

possiveis backgrounds.

Ha varios detalhes que precisam ser entendidos ao abordar os resultados desses experimen-
tos, mas convidamos o leitor a ler cuidadosamente as referéncia acima citadas para que possam
analisar e julgar mais precisamente tanto as observagdes de excessos de eventos observados

pelo CoGeNT e CDMS, assim como a modulagdo do DAMA e CoGeNT.

Ha outros importantes experimentos que ndo discutimos com maiores detalhes nessa tese
como 0 XENON, CRESST, SIMPLE, DAMIC, ZEPLIN I1I e COUPP. Em particular, o XENON
por ndo ter observado nenhum sinal consistente com um WIMP tem colocados os principais
vinculos do mundo na secdo de choque WIMP-nucleon, enquanto o CRESST recentemente
observou eventos em excesso ao background com um espectro de energia similar ao observado

pelo DAMA e CoGeNT.

Existe backgrounds ndo levados em consideragdo pela colaboracio CRESST como foi
apontado em [[124], que traria grandes impactos aos resultados. Atualmente ndo sabemos ao
certo se esse excesso persistird ou nao. A proxima publicagdo de resultados do experimento ira

clarificar este fato.

Bem, esperarmos ter deixado claro para o leitor o quao dificil € detectar um evento de ME,
e quais algumas das incertezas nos experimentos atuais que ainda trazem a tona interessantes

discussoes na comunidade cientifica a ponto de questionar a validade dos resultados dos expe-
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rimentos.

Hoje vivemos uma época bastante excitante devido a quantidade de detectores e a essa
grande discussdo existente sobre os resultados do DAMA, CoGeNT e CRESST no que diz
respeito a descoberta ou ndo de ME. Isso sem mencionar os experimentos de deteccdo indireta

de ME como o Fermi-LAT, ICECUBE, CTA, HESS e AMS-02.

Ao final deste capitulo temos abordado os métodos de deteccdo direta e indireta de ME,
mencionado os principais candidatos e discutido e falado de alguns experimentos e suas respec-

tivas observagdes.

E vélido lembrar que este capitulo de revisio (misturado com temas de atuais de pesquisa)
foi extenso, pois como esta tese de doutorado aborda um tema atual e pouco explorado no nosso

pais. Assim uma introducdo mais detalhada do assunto se fazia necessaria.

Além do mais, como nos artigos hd sempre uma secdo de introducdo ao assunto, toda
essa parte introdutéria foi cortada nos capitulos 2,3,4 e 5, nos permitindo discutir apenas os

resultados dos trabalhos originais oriundos dessa tese com mais profundidade.

Iniciaremos com uma extensdao minima do MP (Modelo Padrdo) no capitulo 2.
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APENDICE B - Vértices do 3-3-1LHN

Neste apéndice exibiremos todas as interacgdes triples e os acoplamentos envolvendo as
particulas do 3-3-1LHN, que sdo impar perante a simetria global U (1), que garante a estabili-

dade de nossos WIMPs.

Vamos primeiro definir os parametros,

/1+V22,R2—‘/2+2,gW—1—2SW’a1_3 4SW’
9cW

V3sw (1- 25w)
= B g 9 g W p-9 .
N Va4 34% 3455, P 3—4s2,

Por simplicidade, ndo mostraremos as interacoes conjugadas nas tabelas abaixo e as interacdes

que estao incluidas em uma tabela nao serdo incluidas nas outras.
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Vi uy b —&2y,(1- )

ViV, H E2o

Vi hy H ‘Z}g(l?z — P3)u

Vi hy P 2R1R2 (P2 —p3)u

VJ Vi $2 —£ V\[guv

Vi hi S %(Pz —P3)u

Vi vy S gry gy

VJ hy $i _vx/g—;RlpW

Vi Vv 2 — 56 (P2u8vp&W — P2p8uvEW — P1v8up8W + P1p8uvEW + P3v8up8W — P3ugvp&W)
Vi vy Z, e (P2ugvp — P2p8uv — Piv8up + Pip&uv + P3vEup — P3ugvp)
Vi Zy hy — P+ a+68)guy

Vi Zohy | (=25 +a—p)guy




hft Interacdes | Acoplamentos

hy hi Ay —r(P2—p1)

h;hILH ‘ZQ (213-1-7(«64-)»8-1-1/24- (7(«4-1-15-1-7(,8)

hy PV 2RifR2 (P1—P2)u

i dj u 2 (51— 7) + 22 (1+))

hy djc ﬁ(#fzz(l—?’s)ﬂL me/2 1+Y>)

hy b i —ak (/1 +1)+ "2 (1 - 1))

hy hIL SH \2/];2‘/ (213—16—}-7(‘8—1/2-}— 5 (As +Ag — 14))
! x

s | 2 <VL(2A1+18)+%(15+18)>

— 7+ 3gt

hy hi Zy R%}(Pz—l?l)

h; hf Z;L 3R%\/§(p2_pl),u

q,, Interagdes | Acoplamentos
q_éz qu A/.i _Qqa €Yu
444,Gy Otsmz Yu
j \/i aa
Qa Qa Py %’ﬁ
v 2 aa
da Ga S1 ff
T4 7 g t2
9a 9a “u zr s Tu
9o 9a Zy —Wg(37’u(1—7’5)—t12\1?’u(1+7/5))
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APENDICE C - Free-Streaming

O free-streaming de uma particula X oriunda do decaimento de uma particula mais pesada
X' é dado por,

s = /T “ %dt — Ateg) — A (1), (C.1)

onde a(r) é o fator de escalar e T é o tempo de vida da particula X', e v(¢) € a velocidade de X.

Seja uxy = Px/Mx € Rog = c teg/a(teq) ~ 93 Mpc, achamos [61]],

1 / 1
l(t)zZRequteqln (M—F l+m> . (C.2)

Supondo que as particulas X sdo relativisticas quando produzidas e nao relativisticas em t = f

(na IMR), ou seja quando u., < 1, encontramos,

6~ 1/2
140.141n ((ﬁ) i)] . (C.3)
T ux

T \1/2
Aps ~ 1.0 Mpc ux (1—06>

Como,
1 2 2
Py=——M:7—M C4
entao,
1 M)/( Myx
— (X _ 74 C5
ux =50 M)’()’ €5
Assim,

Ars ~ 1.0 Mpc (

My  Mx )( T )1/2
oMy~ 2M,’ \106

6~ 1/2
14+0.141In <(&) i)] . (C.6)
T ux
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A Eq.(C.6) expressa o free-streaming de uma particula X, vinda do decaimento de uma particula

mais pesada X', que € relativistica quando produzida e ndo relativistica em t = f,,.
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APENDICE D - Fator de Boost

O fator de Lorentz de uma particula X, que decai via X’ — X + 7, é obtido a através das

equagoes de conservagdo do momento e energia,
E, :EY—I—Mx’]/X, D.1)

Py =E,+ Px. (D.2)
Supondo que X’ decai em repouso, encontramos que o médulo do momento de X €,

1

Usando Ex = My, e substituindo a Eq.(D.3)) na Eq.(D.1]) achamos,

My My
= —— . D4
Y ( My 2M ) (D.4)

Agora supondo que todos os decaimentos ocorram no tempo igual a 7, e levando em conta que

o Universo estd em expansao, o fator de Lorentz torna-se,

(S [(Me o Mx
7”(_1+<a){<2MX oM, 1)] ©-5)

1/2

Para a época que o Universo é dominado por radiagdo a = (¢/ty)"/“, portanto,

o T 1/2 Mx/ MX
n=1+(7) KzMx_zMg(_l)]' (D.6)
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A Eq.(D.6) nos fornece o boost da particula X em fungdo do tempo de vida e da razdo das
massas das particulas, para o caso em que os decaimentos ocorrem na época em que o Universo

¢ dominado por radiacao.
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