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Resumo

Nesta disserta�c~ao consideramos uma extens~ao abeliana m��nima local, de carga B� 3Le,

livre de anomalias, onde foi introduzido um f�ermion de Majorana de m~ao direita juntamente

com um novo b�oson escalar, respons�avel pela quebra espontânea da simetria local, e um

escalar carregado conectando a fam��lia de l�eptons ao f�ermion de Majorana. Este modelo

tem por objetivo fornecer uma teoria de baixas energias para a mat�eria escura atribu��da a

um f�ermion de Majorana. Logo, baseado em alguns experimentos (em particular aqueles

cujo principal objetivo �e a detec�c~ao direta de uma poss��vel nova part��cula atribu��da �a esta

mat�eria), iremos vincular os parâmetros de nosso modelo a �m de veri�car sua aplicabilidade

neste cen�ario. Para isto, utilizaremos o programa computacional micrOMEGAs (que utiliza o

CalcHEP) a �m de calcular alguns observ�aveis do modelo, tais como a abundância e sec�c~ao

transversal de choque do espalhamento el�astico entre a mat�eria escura e o nucleon e, em

seguida, comparamos aos dados experimentais do Planck (abundância) e LUX (se�c~ao de

choque). Resultados preliminares apontam para a validade do modelo diante das restri�c~oes

impostas pelas observa�c~oes, possibilitando a perspectiva de aplica�c~ao desta extens~ao em

outros contextos, como os da detec�c~ao indireta da mat�eria escura.

Palavras-chaves: Mat�eria Escura, F��sica de Part��culas, Detec�c~ao Direta, Extens~ao de Gauge

B � 3Le.
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Abstract

In this work we consider a minimal local abelian gauge group extension with charge

B � 3Le anomaly-free. We add a right-handed singlet Majorana fermion plus a neutral and

charged scalars, responsible for spontaneous symmetry breaking and a charged singlet scalar

to provide a connection between the electron and the Majorana fermion. The aim of this

model is provide a low energy theory to Dark matter as a Majorana fermion. There are

several evidences of a new kind of a non-baryonic matter but its nature and properties are

not well established. So, based in some experiments (in particular those that main focus

is the direct detection), we are going to constraint some parameters of the model to test

its feasibility in this context. We have used a computational program called micrOMEGAs

(based on CalCHEP) to compute the abundance and scattering cross section between dark

matter and nucleon and compare with the experimental constraints arising from Planck

(abundance) and LUX (scattering cross section). We show that the results support the

restrictions imposed by the observations providing future perspectives for this extension,

like indirect detection of dark matter.

Keywords: Dark Matter, Particle physics, Direct detection of Dark Matter, B � 3Le Gauge

extension.

viii



Sum�ario

1 Introdu�c~ao 1

1.1 Mat�eria Escura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1

1.1.1 Evidências Gravitacionais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1

1.1.2 Natureza da Mat�eria Escura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8

1.1.3 Produ�c~ao T�ermica da WIMP . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

2 Detec�c~ao Direta de Mat�eria Escura 22

2.1 Busca pela Mat�eria Escura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

2.2 Detec�c~ao Indireta . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

2.3 Detec�c~ao em Colisores . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23

2.4 Detec�c~ao Direta . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24

2.4.1 DAMA . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

2.4.2 CoGeNT . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

2.4.3 CDMS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

2.4.4 Xenon . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

2.4.5 LUX . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

2.4.6 Analise de dados: alguns fatores fundamentais . . . . . . . . . . . . . 38

3 Modelo U(1)X de carga X = B � 3Le 42

ix



3.1 Modelo m��nimo do f�ermion de Majorana . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42

3.2 Cargas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

3.3 Setor escalar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44

3.3.1 C�alculos para o escalar carregado . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

3.3.2 Derivada do campo � . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

3.3.3 Derivada do novo escalar neutro . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

3.3.4 Intera�c~oes entre o f�ermion de Majorana e os escalares. . . . . . . . . . 50
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Gloss�ario

NGC Novo Cat�alogo Geral ou, em inglês, New General Catalog. Cat�alogo com mais de

8000 astros, dentre eles gal�axias e nebulosas. Iniciado em 1880. 4

halo O Halo, �e a regi~ao esf�erica com centro comum ao da gal�axia, que se extendende muito

al�em do conte�udo v��sivel. Esta aure�ola, como tamb�em �e conhecida, cont�em a maior

parte da massa pertencente ao conjunto halo mais gal�axia. Acredita-se que esta con-

tenha grande quantidade de mat�eria escura 1. 7, 8

luminosidade Em astronomia, luminosidade �e a quantidade de energia que um corpo

irradia em uma unidade de tempo [1]. 1, 4

mat�eria bariônica A mat�eria bariônica na astronomia refere-se �a toda mat�eria luminosa,

planetas, estrelas incluindo suas subestruturas, �atomos, quarks, l�eptons, de uma forma

menos especi�ca que na f��sica de part��culas onde l�eptons s~ao diferentes de b�arions [1].

8

pc Parsec �e uma unidade de comprimento de�nida como a distância entre a Terra e a Lua

(1pc = 3; 086� 1016m). 4

redshift Este �e o efeito Doppler aplicado �a luz. �Atomos emitem f�otons em frequências bem

especi�cas. Ao detectar um f�oton emitido por um destes �atomos se distanciando do

detector a frequência medida diminui. Como a luz vermelha �e uma das mais fracas

do espectro vis��vel diz-se ent~ao que a radia�c~ao emitida pela fonte foi desviada para o

vermelho. 2

1Os termos contidos neste gloss�ario est~ao presentes ao longo deste trabalho (p�aginas indicadas pelos

n�umeros em vermelho) grifados em vermelho.
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Cap��tulo 1

Introdu�c~ao

Neste cap��tulo, ser~ao apontadas algumas das principais evidências sobre Mat�eria Escura

(ME). Veremos que elas surgem predominantemente de observa�c~oes gravitacionais, ou seja,

de grandes estruturas, que indicam a necessidade de uma reformula�c~ao da teoria gravita-

cional padr~ao ou de uma nova forma de mat�eria, sendo esta �ultima, a ideia chave desta

disserta�c~ao.

1.1 Mat�eria Escura

1.1.1 Evidências Gravitacionais

Inicialmente, a maior parte das informa�c~oes que t��nhamos sobre corpos celestes era base-

ada em f�otons e ainda, de forma mais ingênua, atrav�es da luz vis��vel. Mesmo assim ap�os uma

rean�alise do movimento das oscila�c~oes de estrelas pr�oximas ao plano gal�atico, inicialmente

feita pelo astrônomo alem~ao Kapteyn (1922) [2], Jeans em 1922 [3] reportou um dos primei-

ros ind��cios de uma poss��vel ME. Confrontando os resultados de obten�c~ao da massa estelar

por meio da dinâmica e pela luminosidade observada ele veri�cou a existência de uma massa

duas vezes maior que a da estrela vis��vel, chamando-as de estrelas escuras (\Dark stars",

p�ag. 32). Uma an�alise mais detalhada realizada por Edwin P. Hubble em 1926 [4], contando

com a observa�c~ao de quatrocentas gal�axias (e nebulosas), sendo estudadas caracter��sticas

como, luminosidade, diâmetro, distribui�c~ao, densidade e massa, tamb�em assinalaram para a

existência de uma massa al�em do conteudo dos astros vis��veis.

Em seguida Fritz Zwicky (1933) aferiu a velocidade radial de sete gal�axias do Aglomerado

de Coma [5]. Zwicky veri�cou que a velocidade de rota�c~ao destas gal�axias individualmente

estavam bastante acima da m�edia de rota�c~ao do aglomerado. Para se obter a estabilidade

presente nas �orbitas era necess�aria uma grande quantidade de mat�eria que n~ao se conseguia

observar. Um fato interessante �e o de que estas observa�c~oes n~ao eram t~ao so�sticadas,
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n~ao contavam com muitos dados estat��sticos e existiam incertezas no raio do Aglomerado.

Note que isso �e importante pois os c�alculos precisam considerar quais gal�axias pertencem

ou n~ao ao Aglomerado. N~ao saber com precis~ao o raio leva a inclus~ao, ou n~ao, de gal�axias

no grupo, o que in
uenciar�a diretamente na massa aferida. Mesmo assim, o excesso de

massa encontrado est�a de acordo com outros resultados encontrados para outros Aglomera-

dos como nas medidas de Smith 1936 [6], ao estudar gal�axias do Aglomerado de Virgo, o

que foi con�rmada por Zwicky em 1937 [7].

Utilizando t�ecnicas baseadas no desvio da luz para o vermelho (redshift , Anexo A)

Kahn e Woltjer (1959) [8] conseguiram medir a massa do sistema de gal�axias, Via L�actea

e Andrômeda, constatando um valor de M � 1; 8 � 1012M�1. Por�em, os valores medidos

com os m�etodos usuais2 eram da ordem de 2; 0� 1011M�. Este foi o primeiro resultado que

apontava uma massa adicional no Grupo local de gal�axias (conjunto de 35 gal�axias, incluindo

a de Andrômeda e a nossa, com um diâmetro aproximado de 10 milh~oes de anos luz). Einasto

e Lyndenn-Bell (1982), tamb�em �zeram c�alculos sobre a massa do Grupo Local, utilizando

os dados mais recentes da �epoca, encontrando o valor total de (4; 5� 0; 5)� 1012M�.

Ainda sobre a velocidade de rota�c~ao das gal�axias podemos utilizar as Leis de Newton

para uma part��cula de prova descrevendo uma �orbita circular imersa em uma distribui�c~ao

de massa com raio total R. Dentro da regi~ao de mat�eria, aplicando as leis de Newton,

g =
GM(r)

r2
=
v2c
r
) vc =

r
GM(r)

r
=

8<
:

q
GM
r

; r > Rq
4G��
3
r; r < R )M(r) = 4�� r3

3
;

(1.1)

esperamos que a velocidade cres�ca linearmente com a distância medida, r, a partir do centro

da gal�axia e ao sair da regi~ao de massa sua velocidade caia proporcionalmente a raiz do

inverso da distância, o que observamos na curva A da �gura 1.1, sendo g a acelera�c~ao da

gravidade devido a densidade de massa �.

1M� se trata da massa do Sol (1030kg)
2Entenda m�etodo usual como aferi�c~ao da massa apenas dos objetos luminosos.
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Figura 1.1: Curva da velocidade de rota�c~ao de gal�axias (ordenada), v, em fun�c~ao da distância

do eixo de rota�c~ao (abcissa), r, do aglomerado, sem Mat�eria Escura, curva A, que obedece eq.

(1.1) decaindo com
p
1=r. Incluindo ME (curva B), a velocidade dos corpos, al�em do centro

luminoso onde se concentra a mat�eria vis��vel, n~ao diminui, segue de forma aproximadamente

constante.

Por�em, Babcock (1939) [9] reportou que algumas regi~oes da gal�axia, de Andrômeda (M31)

possu��am velocidades de rota�c~ao muito acima do predito. J�a na d�ecada de 70, Rubin e

Ford [10] tamb�em obtiveram curvas de velocidade bastante diferentes do esperado pelas leis

de Newton, aplicada apenas aos corpos vis��veis (�gura 1.2).

Figura 1.2: Velocidade de rota�c~ao da gal�axia para grandes distancias, Rubin e Ford [10].
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Em seguida, Roberts e Rots (1973) [11] obtiveram as curvas de rota�c~ao da M31 em distâncias

acima de 30kpc por meio de ondas de r�adio, �gura 1.3. Note que ela �e muito semelhante �a

curva B da �gura 1.1,

Figura 1.3: Velocidade de rota�c~ao da gal�axia (Roberts e Rots (1973) [11] em fun�c~ao da

distâncias em rela�c~ao ao seu centro de rota�c~ao.

Fazendo uso destas t�ecnicas de obten�c~ao da massa total de gal�axias, se pode medir a

raz~ao entre massa e luminosidade. Se a massa dos corpos for atribu��da somente aos objetos

vis��veis, espera-se que a massa diminua ao passo em que a luminosidade tamb�em decres�ca,

ou seja, que a mat�eria siga a mesma distribui�c~ao da luz. Entretanto, para a gal�axia M31, por

exemplo, isto n~ao ocorre, chegando a valores de M=L = 200, sendo M a massa do astro e L

sua luminosidade. Este resultado �ca bastante evidente nos gr�a�cos de van Albada e Sancisi

(1986) [12], na �gura 1.4, onde temos as velocidades de rota�c~ao das gal�axias NGC 2403 e

NGC 3198 muito acima da est�avel suportada pela mat�eria vis��vel contida, equivalendo a

velocidade de escape. Podemos ver que, se a �unica contribui�c~ao de mat�eria fosse a vis��vel, a

velocidade de rota�c~ao deveria seguir o per�l da curva cont��nua, decaindo como na eq. (1.1),

para r > R, mas o observado sugere, novamente, que al�em do conte�udo vis��vel temos um

conte�udo extra de mat�eria n~ao luminosa.

Por outro lado, utilizando t�ecnicas de obten�c~ao de massa por meio das oscila�c~oes verticais
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Figura 1.4: Velocidade de rota�c~ao de gal�axias [12]. Nos gr�a�cos a e b temos os valores da

luminosidade em fun�c~ao da distância do centro de suas gal�axias, NGC 2403 (lado esquerdo)

e NGC 3198 (lado direito). A luminosidade indica a regi~ao onde temos a mat�eria vis��vel.

Em c e d, observa-se as curvas da velocidade de �orbita em torno do centro do aglomerado

em fun�c~ao da distancia do eixo de rota�c~ao.

de estrelas pr�oximas ao plano gal�atico os pesquisadores Kuijken e Gilmore (1989) [13] e

Gilmore et al. (1989) [14] procuraram por quantidades de Mat�eria Escura no disco gal�atico

e conclu��ram que menos de 15% de seu conte�udo era composto por esta.

No caso das grandes estruturas, aglomerados de gal�axias, uma grande quantidade

de ME �e observada. Em particular existem duas t�ecnicas, para aferir massa, que juntas

fornecem um interessante ind��cio da existência de ME. A primeira medida considera conte�udo

gasoso (quente e ionizado) como a maior parte de mat�eria do aglomerado. Em geral, este

conte�udo corresponde a uma ordem de grandeza acima das demais componentes. Portanto, a

medi�c~ao da quantidade de g�as do aglomerado fornece uma boa estimativa do conte�udo total
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de mat�eria. A determina�c~ao do g�as do aglomerado pode ser feita atrav�es do espectro de raio-

X emitido pelo g�as e pelo efeito Sunyaev-Zeldovich que se trata da intera�c~ao de f�otons da

Radia�c~ao C�osmica de Fundo (Cosmic Microwave Background Radiation, CMBR), falaremos

desta mais adiante, com os el�etrons energ�eticos do g�as adquirindo energia pelo efeito inverso

Compton, el�etrons de alta energia fornecendo energia para f�otons. Deste modo, comparando

o espectro do CMBR com e sem o efeito, calcula-se a massa total de g�as.

Outro efeito utilizado para aferi�c~ao de massa se trata do fascinante fenômeno das lentes

gravitacionais, cuja teoria foi criada por Einstein e pela primeira vez observada em 1919,

em um eclipse solar. Neste fenômeno, a trajet�oria do f�oton �e afetada devido a curvatura

do espa�co tempo gerada por um campo gravitacional, �g. (1.5). Este efeito �e geralmente

classi�cado em: lentes gravitacionais fortes (quando o astro que curva os raios de luz se

trata de um objeto, ou objetos, extremamente massivo, como aglomerados de gal�axias, por

exemplo, que possui a caracter��stica de gerar imagens m�ultiplas e distorcidas, em forma de

arcos), lentes gravitacionais fracas (caso o objeto respons�avel pela lente seja menos massivo,

gerando imagens da fonte luminosa menos distorcidas) e microlentes (que pode ser causada

por pequenas estrelas, n~ao gerando imagens m�ultiplas. A fonte de luz tem seu brilho am-

pli�cado, portanto, este tipo de lente �e bastante utilizada na procura de planetas, estrelas

an~as, e outros astros que apresentam baixa luminosidade).

Figura 1.5: Ilustra�c~ao do efeito gravitacional sobre a luz, lente gravitacional.

Atrav�es das lentes gravitacionais �e poss��vel estimar a massa de um objeto astrof��sico de

forma independente de sua dinâmica, ou luminosidade [15]. Portanto, medindo a massa do

aglomerado de gal�axias utilizando as informa�c~oes de raios-X e comparando, com �as aferidas

atrav�es de lentes gravitacionais, percebe-se que na regi~ao onde concentra-se o g�as, ou seja, a
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mat�eria bariônica, n~ao �e o local em que se concentra a maior quantidade de massa segundo

a medida por lente gravitacional, conforme podemos ver na �g. (1.6). Novamente temos

evidências que indicam ME.

Figura 1.6: Acima temos a colis~ao entre gal�axias no aglomerado da bala [16]. As curvas

de n��vel, em verde, ilustram a localiza�c~ao da regi~ao que concentra mais massa. Os tons

em vermelho, culminando em amarelo (ilustra�c~ao da intensidade do espectro de raios-X),

representam a regi~ao com maior concentra�c~ao de g�as, mat�eria bariônica.

Al�em da medida da quantidade de ME, cientistas tamb�em est~ao pesquisando fun�c~oes

que melhor descrevam sua distribui�c~ao de densidade. Utilizando simula�c~oes de N-corpos

baseados em modelos de ME pesada 3 (onde a Mat�eria Escura n~ao colide, sendo tratada

como transparente por outras for�cas, contribuindo apenas gravitacionalmente) Navarro et

al. (1997) chegou a seguinte distribui�c~ao para a ME em nossa gal�axia

�(r) =
�i

(r=rs) (1 + r=rs)
2 ; (1.2)

sendo r a distância em rela�c~ao ao centro do halo, rs o semi-eixo maior da aur�eola gal�atica

elipsoide e �i a densidade do Halo no momento de seu colapso. Por�em, esta distribui�c~ao

diverge no centro do halo. Estudos posteriores realizados por Navarro et al. (2010) [17]

chegaram a conclus~ao que o per�l de densidade que representa melhor a distribui�c~ao dos

halos �e dado por [17]

�(r) = �(0) exp
h
� (r=r0)

1=N
i
; (1.3)

sendo que r expressa a distância em rela�c~ao ao centro do halo, r0 o raio efetivo do conjunto

de astros, �(0) �e a densidade na posi�c~ao r0, raio medido a partir do centro do halo que

cont�em metade de sua massa e N se trata de um parâmetro de ajuste (altera a curvatura do

3Valores para massa da ordem, ou maiores, de GeV.
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per�l), esta eq. tamb�em �e conhecida como per�l de Einasto. Por�em, outras an�alises feitas

por Humphrey e Boute (2010) [18], utilizando dados do Observat�orio de Raios-X Chandra

de 7 grupos de gal�axias e 10 aglomerados, chegando ao resultado de que ambos os per�s,

equa�c~oes (1.2) e (1.3), representam bem a distribui�c~ao de densidade da ME.

1.1.2 Natureza da Mat�eria Escura

Como vimos anteriormente, existem diversas evidências de ME provenientes de ob-

serva�c~oes gravitacionais. Nesta se�c~ao, iremos abordar um pouco mais sobre a sua natureza,

baseando-nos em dados principalmente cosmol�ogicos.

A primeira ideia, a mais natural, aponta para uma ME composta por mat�eria bariônica

de baixa luminosidade, dentre elas, estrelas de baixa massa como an~as brancas e marrons que

s~ao praticamente invis��veis aos detectores terrestres na maior parte do tempo. Estes astros

fazem parte do grupo de corpos denominados MACHOS (Massive Compact Halo Objects,

Objetos Massivos no Halo da Gal�axia) [19], que aparentemente comp~oem o conte�udo \escuro"

do plano gal�atico uma vez que s~ao previstos pela teoria da forma�c~ao de gal�axias. Por outro

lado medidas da evolu�c~ao de gal�axias e grandes estruturas n~ao favorecem a Mat�eria Escura

bariônica.

Por volta da d�ecada de 70, novos aparatos tecnol�ogicos permitiram medi�c~oes muito

mais apuradas baseadas em an�alises do desvio da luz para o vermelho de gal�axias que eram

praticamente invis��veis para os astrônomos. Este desenvolvimento possibilitou um so�sticado

mapeamento do c�eu, [20, 21] como podemos ver na �gura 1.7. Neste resultado podemos

observar que grupos e aglomerados de gal�axias se organizam em estruturas aproximadamente

unidimensionais, �lamentosas, com lacunas entre elas. Com esta informa�c~ao, modelos da

forma�c~ao de estruturas puderam ser avaliados levando a ideia de que a forma�c~ao de estruturas

come�cou bem mais cedo do que se esperava.

Do ponto de vista da f��sica de part��culas, o primeiro candidato �a ME n~ao bariônica foi

o neutrino (em torno de 1976 [22,23]), por�em, devido ao v��nculo da forma�c~ao de estruturas,

este foi descartado. Devido a sua baixa massa, os neutrinos permaneceram se deslocando

em velocidades relativ��sticas durante toda �epoca da forma�c~ao de estruturas, um choque com

uma part��cula t~ao veloz causaria a destrui�c~ao das estruturas, ou seja, os neutrinos, como
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Figura 1.7: Vaucouleurs et al. 1976 [20]. Distribui�c~ao de gal�axias em fun�c~ao do desvio da

luz para o vermelho, anexo A, e o ângulo. Note que, apesar de ideia de isotropia, existem

regi~oes de maior aglutinamento de gal�axias e outras quase vazias. A �g. (b) �e semelhante a

�g. (a), por�em considerando menor distância e brilho. Na �g. (c) temos uma proje�c~ao dos

objetos no c�eu.

a ME, privilegiariam o cen�ario inverso ao do chamado \hier�arquico" (onde, inicialmente,

s~ao formadas pequenas estruturas para, em seguida, se aglutinarem originando as maiores).

Uma vez formados os grandes astros, os neutrinos agiriam, atrav�es da colis~ao, dando origem

�as pequenas estruturas, semelhante a um efeito erosivo, por�em este cen�ario �e bastante desfa-

vorecido. Tamb�em, devido �a sua velocidade, os neutrinos n~ao conseguiram se aglutinar para

formar grandes halos de mat�eria como os que s~ao estimados. Outro ponto que exclui estas

part��culas �e o que relaciona sua massa �a estabilidade de sua orbita no halo de ME. Pode-se,

por meio dos dados sobre a velocidade de rota�c~ao, comparar a massa necess�aria de ME para
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descrever uma �orbita est�avel, que no caso dos neutrinos chega a valores de 400eV ( [22],

cap.18), o que est�a bastante distante de qualquer incerteza sobre a massa dos neutrinos.

Portanto, devido �as controv�ersias a respeito dos neutrinos como candidato �a ME, novas

ideias foram propostas, por�em, o que a maioria das sugest~oes tinham em comum seria a

caracter��stica de ser uma Mat�eria Escura fria (CDM - Cold Dark Matter)4. Ao contr�ario

dos neutrinos, as part��culas do modelo CDM deixam de ser relativ��sticas antes do per��odo de

forma�c~ao de estruturas. Com sua baixa velocidade estas ser~ao mais sens��veis �as perturba�c~oes

no universo primordial iniciando o processo de forma�c~ao de estruturas no tempo predito pela

teoria.

Retornando ao t�opico sobre a quantidade de mat�eria, inicialmente, utilizando dados da

dinâmica de gal�axias [24{28], o conte�udo de mat�eria era estimado entre 0; 2 e 0; 7 do valor

cr��tico da quantidade total de energia do universo, o que leva a ideia de uma universo aberto

ou de realmente existir alguma quantidade de energia al�em do observado [1]. Este termo

extra foi posto na equa�c~ao de estado do universo, por meio da Constante de Einstein (ou,

constante cosmol�ogica, � [22]), que foi introduzida por Einstein para contrapor o termo de

atra�c~ao, levando a uma a equa�c~ao que descreve um universo est�atico. Devido �a carência

de dados observacionais, o valor para � se tratava de um ajuste te�orico. Entretanto com

o desenvolvimento da tecnologia e dos m�etodos para obten�c~ao dos parâmetros cosmol�ogicos

este problema foi contornado. Dentre eles, dois experimentos trouxeram grande revolu�c~ao:

um se baseia nas medidas das 
utua�c~oes da CMBR [22,29{31] e o outro nas observa�c~oes de

supernovas distantes [22, 29, 32, 33]. Estudos da CMBR privilegiam modelos que prop~oem

o universo primordial quente e com alto grau de isotropia t�ermica. Esta an�alise indica que

o universo inicialmente era t~ao quente que existiam apenas n�ucleos ionizados uma vez que

os f�otons possu��am energias alt��ssimas que impossibilitavam a forma�c~ao de �atomos (logo

eram ionizados). Medidas sobre a distribui�c~ao angular do espectro de potência da CMBR

permite obter dados sobre a forma�c~ao dos �atomos leves e estruturas medindo seus n��veis de

anisotropia. A primeira tentativa de medir tais anisotropias foi por meio do sat�elite COBE

(Cosmic Background Explorer), esta, por�em n~ao foi observada. O experimento seguinte,

Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP, [31]) que, de fato, forneceu os primeiros

dados das oscila�c~oes t�ermicas da CMBR e possibilitou a obten�c~ao da raz~ao entre a densidade

4Lembramos que a ME, em alguns modelos interagem com a luz, por�em os v��nculos associados a este

acoplamento s~ao bastante restritivos
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de mat�eria e a densidade cr��tica5, tamb�em conhecida como abundância (
), que �e calculada

utilizando o modelo �CDM .

A ideia razoavelmente simples sobre o CMBR se trata de supor o conte�udo de energia

do universo como um 
uido composto de b�arions, el�etrons e f�otons. Os f�otons �a temperatura

\ambiente" do universo possu��am energia su�ciente para ionizar �atomos de hidrogênio,

impedindo a forma�c~ao de hidrogênio neutro. Por outro lado, a for�ca gravitacional agia

atraindo a mat�eria, comprimindo o 
uido. Ocorria ent~ao uma oscila�c~ao: a gravidade agia

na tentativa de aglutinar e os f�otons de dissociar a mat�eria, este processo pode ser visto

como v�arios osciladores harmônicos. Conforme o universo se expandiu, os f�otons sofreram

perdas de energia devido ao redshift at�e o ponto de n~ao possu��rem energia su�ciente para

ionizar o hidrogênio, este �e o momento denominado desacoplamento (entre f�otons e el�etrons)

e aconteceu quando o universo tinha por volta de 380.000 anos. Uma vez desacoplados os

f�otons guardaram as informa�c~oes das ultimas oscila�c~oes no 
uido b�arions-el�etrons- f�otons

que s~ao transferidas para as anisotropias medidas no CMBR, associado, por exemplo, ao

ângulo de observa�c~ao (�) e o n�umero de multipolo (l). Conforme [30], a teoria prediz que a

posi�c~ao do primeiro pico nas anisotropias do CMBR fornece a quantidade total de energia

do universo (l1 ' 200=
p

k), ao comparar com os dados obtêm-se 
k = 1; 02. Ou seja:

a quantidade de energia e componentes de mat�eria s~ao obtidos pelo ajuste do modelo de


uido, segundo a �g. (1.8), aos dados, por exemplo os do experimento Planck, �g. (1.9).

Como falaremos mais adiante, atrelado a esta teoria temos a da Big Bang Nucleoss��ntese

que descreve, com bom acordo, a quantidade de elementos leves, como 2H;3He; D;4He e

7Li. Desta formula�c~ao, podemos obter a quantidade de b�arions necess�aria para forma�c~ao

destes �atomos. Ao comparar as teorias com os experimentos percebe-se que existe muito

mais energia e mat�eria que apenas a quantidade de b�arions, el�etrons e f�otons. Por�em, uma

vez que a teoria da Nucleoss��ntese est�a bem estabelecida este novo conte�udo de energia

n~ao pode in
uenciar nos resultados do desacoplamento, isso implica que o novo conte�udo

precisa interagir muito fracamente neste per��odo. O modelo que mais se ajusta as condi�c~oes

requeridas �e o �CDM. Conforme podemos ver na �g. (1.9), a curva em verde.

Podemos ver da �gura 1.8 o quanto o modelo �CDM varia conforme a mudan�ca de

seus parâmetros. Para uma revis~ao recomendamos a leitura dos cap��tulos 5, 6, 7 e 8 da

referência [29]. Abaixo, �gura 1.9, temos as anisotropias do mesmo espectro medido da

5A densidade necess�aria para deter a expans~ao do Universo, que permanece est�atico.
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Figura 1.8: O gr�a�co mostra a sensibilidade do modelo �CDM em fun�c~ao dos seus

parâmetros, s~ao eles curvatura (a), quantidade de energia escura (b), abundância de b�arions

(c), abundância de mat�eria (d) [34].

CMBR obtido pelo Experimento Planck [35]. A curva em verde que melhor se ajusta aos

dados medidos fornece os valores como curvatura, quantidade de energia escura, abundância

de b�arions e a abundância total de mat�eria conforme o modelo �CDM, visto na �gura 1.8.

Outra fonte distinta de informa�c~ao sobre os parâmetros cosmol�ogicos prov�em da ob-

serva�c~ao de supernovas. Comparando suas luminosidades (uma vez que esta �e caracter��stica

do seu estado de evolu�c~ao) e desvios das raias espectrais (redshift) podemos obter informa�c~oes

sobre a taxa de expans~ao do universo em diferentes per��odos. O resultado obtido aponta

para um universo em expans~ao acelerada con�rmando o modelo cosmol�ogico que considera

a constante cosmol�ogica (�) como fonte desta acelera�c~ao. De posse destas informa�c~oes

(2dFGRS [36], SDSS [37] e o WMAP [31] ), uma an�alise independente de modelo pode ser

realizada culminando no gr�a�co da �gura 1.10.

A regi~ao comum entre os dados aponta para o valor de abundância da mat�eria 
m = 0; 27�
0; 02, que n~ao est�a distante dos resultados preditos por Ostrikes e Steeinhardt (1995), 
m =

0; 3. No caso da constante de Hubble temos h = 0; 71� 0; 02, 
b = 0; 041� 0; 002 com isso

�camos com 
DM = 
m � 
b = 0; 23 e 
� = 0; 73. Al�em disso, �e poss��vel estimar a idade
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Figura 1.9: Anisotropias da temperatura aferidas do espectro de potência da CMBR obtido

pelo Experimento Planck [35]. A curva, conforme a �g. (1.8), que melhor se ajusta aos

dados do Planck fornece os valores de 
Materia; 
b, curvatura e o da constante cosmol�ogica.

do Universo em (13; 7� 0; 2)� 109anos.

Agora iremos enunciar algum poss��veis candidatos �a ME. Como vimos anteriormente os

neutrinos est~ao descartados pelo modelo �CDM. Estas part��culas n~ao conseguem se adequar

ao valor da abundância medida para a ME. Uma vez con�rmado que, ao menos, dois neutri-

nos possuem uma pequena massa (m� < 2eV ), sua abundância atual �e dada pela seguinte

equa�c~ao


�h
2 =

X
i=e;�;�

m�i

93eV
(1.4)

sendo h = 0:704 � 0:025, o parâmetro de Hubble [38], que resulta em 
�h
2 < 0; 06eV, que

esta bem abaixo do valor esperado para a ME.

Por outro lado, existem diversos candidatos n~ao bariônicos consistentes com os v��nculos

requisitados. Um deles seria uma part��cula massiva fracamente interagente (em inglês weakly

interacting massive particle - WIMP), produzida termicamente. Como veremos mais adiante,

os candidatos mais populares a WIMPs s~ao oriundos de modelos supersim�etricos de f��sica

de part��culas, esta teoria prediz que para todo f�ermion existe uma part��cula superparceira

bosônica, e vice-versa. Por exemplo temos o gravitino que se trata da superparceira de

uma hipot�etica part��cula chamada graviton, o mediador da for�ca gravitacional [39]. J�a os

neutralinos s~ao formados por quatro autoestados proveniente da mistura do Zino, fotino e
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Figura 1.10: An�alise modelo independente da abundância. Em azul dados experimentais

provenientes dos estudos sobre Supernovas, em laranja dados observacionais da radia�c~ao

c�osmica de fundo e em verde dados dos estudos sobre as oscila�c~oes primordiais da gravidade.

Diferentes abordagens possuem valores em comum.

o higgsino (superparceiros dos b�osons do modelo padr~ao da f��sica de part��culas (MP), da

corrente neutra, Z, do f�oton e do higgs, respectivamente). Seu auto-estado mais leve, possui

uma simetria que o impede de decair em part��culas mais leves do MP, tornando-o a part��cula

mais leve est�avel segundo esta simetria (ou seu tempo de vida precisa ser no m��nimo o da

idade do universo).

Uma ideia igualmente interessante corresponde ao axion [40], uma part��cula sugerida

para resolver o problema de viola�c~ao de CP (carga e paridade) do setor da for�ca forte do

MP, que n~ao �e observado experimentalmente.

Sob um aspecto um pouco mais diferente temos os modelos de dimens~oes extras, por

exemplo o de Kaluza-Klein(KK). Este modelo obteve grande repercuss~ao ap�os a tentativa

de Kalusa de tentar realizar a uni�ca�c~ao entre as teorias da gravita�c~ao e a do eletromagne-

tismo por volta de 1921. J�a em 1926 Oskar Klein supôs que uma dimens~ao extra poderia

estar fechada de forma circular de modo que uma part��cula que se desloque por esta di-

mens~ao, equivaleria �a mover-se em c��rculo. Ap�os certo deslocamento, a part��cula volta ao

seu ponto de partida e a distância para completar este percurso �e o tamanho da dimens~ao
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e esta, uma vez que ainda n~ao foi detectada, precisa ser pequena. Em princ��pio, qualquer

part��cula poderia se propagar em uma ou mais dimens~oes extras compactas, onde, modos de

vibra�c~ao dos campos nesta dimens~oes compactas originam part��culas que podem ser chama-

das de part��culas parceira de Kaluza-Klein. Alguns destes parceiros satisfazem os v��nculos

necess�arios para um bom candidato �a ME (s~ao est�aveis, frios, neutros e fornecem o valor

correto para �a abundancia). Campos que se propagam na dimens~ao extra possuem momento

quantizado (p2 � 1=R), onde R �e o comprimento da dimens~ao extra [41], e sua massa �e basi-

camente o momento ao longo da dimens~ao extra quantizado em unidades de 1=R2 ao passo

que, podemos ter R � T eV�1, ou seja, teremos uma part��cula, supondo est�avel, na faixa de

massa de alguns R � T eV, que concorda com alguns modelos de ME [42,43] .

1.1.3 Produ�c~ao T�ermica da WIMP

Nesta se�c~ao abordaremos uma linha te�orica que descreve, de forma muito satisfat�oria,

o processo de produ�c~ao da ME nos prim�ordios do universo. Esta conjectura possui fortes

liga�c~oes com a teoria da Big Bang nucleoss��ntese que explica, com bom n��vel de precis~ao, a

quantidade de elementos leves (D, 4He, 3He e 7Li) no Universo . Para uma boa introdu�c~ao

recomendamos a leitura dos cap��tulos 2,3 e 4 da referência [29]. Em rela�c~ao a ME, WIMP

neste contexto, temos que nos prim�ordios do universo 6 ela estava em equil��brio com as

part��culas do MP 7 e estas estavam acopladas ao plasma do universo, como no diagrama

abaixo

ME +ME$ MP+MP: (1.5)

Por�em, devido �a expans~ao do universo, que leva ao esfriamento do plasma, esta rea�c~ao saiu

do equil��brio, ou seja, as part��culas do MP n~ao possu��am mais energia su�ciente para se

aniquilar em um par de WIMPs (ocorrendo apenas ME+ME! MP+MP). Isso, em geral,

ocorre quando (mE=T ) � 10, ou seja, quando a temperatura do universo �e aproximadamente

dez vezes menor que a massa da ME, tamb�em veremos isso mais adiante. Assim a ME

continua se aniquilando, fazendo com que sua abundância decaia com e�mME=T , sendo T a

temperatura do universo. Isso poderia ocasionar o seu desaparecimento, por�em, quando sua

6O per��odo mais especi�co ir�a depender de alguns parâmetros como massa da WIMP e sua se�c~ao de

choque, como veremos mais adiante.
7Entenda equil��brio como part��culas de ME se aniquilando nas do MP e vice-versa.
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taxa de aniquila�c~ao se torna inferior a da expans~ao do universo, esta rea�c~ao deixa de ser

e�caz e a WIMP se desacopla das part��culas do MP, e sua abundância torna-se constante.

Este processo �e denominado congelamento (em inglês \freeze-out"). A ME que passa por

este processo e chamada de ME gerada termicamente, lembrando que existem processos

de produ�c~ao n~ao t�ermica, como o da ME assim�etrica [44], mas que n~ao trataremos neste

trabalho, onde utilizaremos apenas a produ�c~ao t�ermica. Uma vez que sua abundância �e

\congelada", o valor das medidas experimentais de hoje [45] s~ao as mesmas desde o processo

do desacoplamento da ME, note que esta denomina�c~ao n~ao deve ser confundida com o

per��odo de desacoplamento usual que refere-se aos f�otons. A produ�c~ao t�ermica fora do

equil��brio pode ser bem modelada atrav�es da equa�c~ao de Boltzmann, portanto, esta ser�a

nossa ferramenta para descrever a origem t�ermica das part��culas WIMPs de nosso modelo,

no caso, sua abundância. Partindo da eq. (3.9) da referência [29] temos,

a�3
d (n1a

3)

dt
= n

(0)
1 n

(0)
2 h�vi

"
n3n4

n
(0)
3 n

(0)
4

� n1n2

n
(0)
1 n

(0)
2

#
(1.6)

associado ao processo

N1 +N2 ! �3 + �4; (1.7)

sendo a part��cula 1 se aniquilando juntamente com a part��cula 2 gerando 3 e 4, a �e o fator

de expans~ao do universo, ni a densidade de n�umero

ni = gie
�i=T

Z
d3p

(2�)3
e�Ei=T (1.8)

onde gi refere-se aos graus de liberdade das part��culas relativ��sticas �a temperatura T , � o

potencial qu��mico da part��cula i no processo da eq. (1.7). A m�edia t�ermica da se�c~ao de

choque de aniquila�c~ao vezes a velocidade relativa entre as part��culas, h�vi, pode ser de�nida
como

h�vi � 1

n
(0)
1 n

(0)
2

Z
d3p1

(2�)32E1

Z
d3p2

(2�)32E2

Z
d3p3

(2�)32E3

Z
d3p4

(2�)32E4

e�(E1+E2)=T (2�)4�3 (p1 + p2 � p3 � p4) � (E1 + E2 � E3 � E4) jMj2 ; (1.9)

sendo M a amplitude do processo, E e p a energia e tri-momento das part��culas, respecti-

vamente, e n(0) remete ao valor da densidade de n�umero n calculada no equil��brio (� � 0),

n(0) = gi

Z
d3p

(2�)3
e�Ei=T =

8<
:gi

�
miT
2�

�3=2
e�mi=T mi � T

gi
T 3

�2
mi � T

: (1.10)
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Portanto para o processo da eq. (1.7), a eq. (1.9) �ca da seguinte forma, com n1 = n2 e

n3 = n4
8,

a�3
d (nNa

3)

dt
= n

(0)
N n

(0)
N h�vi

"
n�n�

n
(0)
� n

(0)
�

� nNnN

n
(0)
N n

(0)
N

#
=

a�3
d (nNa

3)

dt
= h�vi

�h
n
(0)
N

i2
� n2N

�
; (1.11)

neste caso utilizamos o fato de que nesta �epoca as part��culas do MP (representadas por �)

est~ao em equil��brio com o plasma c�osmico. Usualmente a eq. (1.11) �e posta em termos

da temperatura, j�a que este �e um dado f��sico mais utilizado na descri�c~ao dos per��odos do

universo, pois, como vimos anteriormente, alguns processos se tornam desprez��veis conforme

o cosmos vai se esfriando. Desta maneira podemos associar �a ocorrência e�caz das rea�c~oes

com a temperatura do universo. Portanto procederemos com a transforma�c~ao de vari�aveis

na equa�c~ao diferencial. Uma vez que a temperatura �e inversamente proporcional ao fator

de escala da expans~ao do universo, na era da radia�c~ao (temperaturas da ordem de 109eV ),

T � a�1, temos ent~ao

a�3
d (nNa

3)

dt
= a�3

d

dt

�nN
T 3

T 3a3
�
= a�3T 3a3

d

dt

�nN
T 3

�
= T 3 d

dt

�nN
T 3

�
: (1.12)

De�nindo a grandeza Y � nX=T
3 a equa�c~ao anterior pode ser escrita como

T 3dY

dt
= h�viT 6

8<
:
"
n
(0)
N

T 3

#2
�
�nN
T 3

�29=;
dY

dt
= h�viT 3

�
Y 2
eq � Y 2

�
; (1.13)

sendo Yeq � n
(0)
N =T 3. Mais uma vez introduziremos uma nova vari�avel x � mN=T com o

objetivo de tornar mais clara a visualiza�c~ao da rela�c~ao entre a massa e a temperatura com

a evolu�c~ao da densidade de n�umero das part��culas. Note que, para x� 1, Y � Yeq, ent~ao a

eq.(1.13) �e nula, pois, T � mN , ou seja estamos no regime de altas energias, supondo uma

WIMP pesada, o que signi�ca que as part��culas est~ao em equil��brio (nN �e constante). Neste

contexto a eq. (1.13) �e chamada de equa�c~ao de Saha [29]. Prosseguindo com a transforma�c~ao

8 Isso signi�ca que estamos supondo o mesmo valor da densidade de n�umero para part��cula �e anti-

part��culas de cada esp�ecie.
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de vari�aveis a eq. (1.13) �ca da seguinte forma

dY

dt
=

dY

dx

dx

dt
=
dY

dx

 
�

_T

T 2
mN

!
= �dY

dx

 
_T

T
xN

!
= �dY

dx
xN

� _a
a2

1
a

�

= �dY
dx

xN
_a

a
= �dY

dx
xNH; (1.14)

onde H �e o parâmetro de Hubble. Podemos ainda reescrever H como

H(x) =

r
8�G�

3
=

s
8�G

�
g� �

2

30
T 4
�

3
=

r
4�3Gg�(x)

45
T 2 =

r
4�3Gg�(x)

45
m2

Nx
�2: (1.15)

Logo H = H(x = 1)=x2N , assim, podemos reescrever a eq. (1.14) obtendo

dY

dx
xN

H(x = 1)

x2N
=
dY

dx

H(x = 1)

xN
= h�viT 3

�
Y 2
eq � Y 2

�
; (1.16)

ou ainda,

dY

dx
=

xN
H(x = 1)

h�viT 3
�
Y 2
eq � Y 2

�
=

m3
N h�vi

H(x = 1)m3
N

T 3xN
�
Y 2
eq � Y 2

�
= � �

x2
�
Y 2 � Y 2

eq

�
; (1.17)

sendo � � m3
N h�vi

H(x=1)
a raz~ao entre a taxa de aniquila�c~ao pela expans~ao do universo para xN = 1.

Na �gura 1.11 temos a solu�c~ao num�erica da eq. (1.17), observe que se�c~oes de choque

maiores (�) resultam emmenores valores da abundância, pois, as part��culas de ME continuam

a se aniquilar por mais tempo antes de se desacoplar plenamente, o que ocorre quando

H(x = 1) torna-se apreciavelmente maior que x. Al�em disso, observe que toda informa�c~ao

proveniente da f��sica de part��culas esta vinculada a h�vi. Neste trabalho utilizaremos o

programa micrOMEGAs [46] tanto para os c�alculos da m�edia t�ermica da se�c~ao de choque h�vi
quanto para os c�alculos de Y , resolvendo a equa�c~ao diferencial, no capitulo 4. Antes disso

algumas an�alises podem ser feitas de modo a possibilitar um solu�c~ao anal��tica aproximada

da eq. (1.17) permitindo um breve estudo sobre alguns aspectos f��sicos.

Observando Y no regime x � 1, ou mN � T , temos que as part��culas de ME e

as ordin�arias n~ao est~ao mais em equil��brio. Nesta temperatura as part��culas do MP n~ao

possuem energia su�ciente para se aniquilarem em ME, portanto Y � Yeq. Deste modo a
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Figura 1.11: Gr�a�co da solu�c~ao num�erica da eq. (1.17), abundância em fun�c~ao da raz~ao

massa temperatura do universo, para dois valores de � [29], proporcionais �as se�c~oes de

choque de aniquila�c~ao. Podemos ver no pequeno quadro, trecho ampliado, a diferen�ca da

abundância inicial, entre b�osons e f�ermions, note que no per��odo de radia�c~ao os b�osons

possuem maior densidade, portanto, abundância.

eq. (1.17) pode ser aproximada para

dY

dx
' � �

x2
Y 2: (1.18)

De�nindo xc e Yc como o x e Y no per��odo quando a abundância da ME \congela", podemos

efetuar a integra�c~ao da equa�c~ao anterior de xc at�e t!1, com isso obtemos

Y1Z
Yc

dY

Y
'

1Z
xc

�
dx

x2
)

1

Y1
� 1

Yc
=

�

xc
; (1.19)

sendo que supomos � constante e o Y1 calculado com tempo indo para o in�nito ou T ! 0.

Observe que 1
Y1

� 1
Yc
, pois Y decresce com a temperatura, j�a que, lembrando da sua

de�ni�c~ao, nX diminui exponencialmente com a temperatura ap�os o desacoplamento, o que

nos permite fazer a seguinte aproxima�c~ao para a eq. (1.19)

Y1 ' xc
�
: (1.20)

Avan�caremos aplicando algumas ideias a �m de obter uma equa�c~ao mais simples da

abundância da ME. Para isso faremos uso da conserva�c~ao de massa para ME (mN = �Na
3),
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ou seja,

�N(a0)a
3
0 = �N(a1)a

3
1 ) �N(a0) = �N(a1)

�
a1
a0

�3

= mNnN(a1)

�
a1
a0

�3

(1.21)

sendo a30 e a
3
1 os volumes com�oveis do universo nos per��odos atual e do desacoplamento da

ME, respectivamente. Podemos reescrever a equa�c~ao anterior utilizando Y1 = nN=T
3
1 , temos

desta forma

�N(a0)a
3
0 = mNY1T 3

1

�
a1
a0

�3

= mNY1T 3
0

�
a1T1
a0T0

�3

: (1.22)

O termo entre parêntesis da eq. (1.22) pode ser calculado atrav�es da conserva�c~ao de entropia,

como veremos em seguida. Partindo da densidade de entropia s � (�+P )=T , em altas energia

(era da radia�c~ao), temos P = �=3 ent~ao

s =
�+ �

3

T
=

4�

3T
=

4

3

eq. (3.26) [29]z }| {
g�
�2

30
T 4

T
=

4�2

90
g�T 3: (1.23)

Al�em disso, sabendo que a entropia no volume com�ovel, a3, se conserva, podemos, equacion�a-

la em diferentes per��odos cosmol�ogicos,

s(a1)a
3
1 = s(a0)a

3
0 )

4�2

90
g�(a1)T 3

1 a
3
1 =

4�2

90
g�(a0)T 3

0 a
3
0 )

�
a1T1
a0T0

�3

=
g�(a0)
g�(a1)

; (1.24)

onde o c�alculo dos graus de liberdade relativ��sticos g� pode ser computado por meio da

equa�c~ao

g� =

" X
i=bosons

gi +
7

8

�
T�
T


�4 X
i=fermions

gi

#
(1.25)

observe que, no per��odo atual, apenas f�otons (g
 = 2, dois estados de spin) e neutrinos

padr~oes (g� = 6, três sabores, part��culas e anti-part��culas, spin 1 (sem massa)) s~ao rela-

tiv��sticos portanto

g�(a0) =

"
2 +

7

8

�
4

11

�4=3

6

#
= 3; 36: (1.26)

J�a no per��odo de tempo em que a mat�eria estava acoplada com o plasma c�osmico, desa-

coplamento da ME (t1; a1), devemos considerar basicamente que todas as part��culas eram
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relativ��sticas (T � m) isto inclui os quarks e anti-quarks (com dois estados de spin, três

cores), exceto o top, os l�eptons (seis tipos, dois spins) e os anti-l�eptons, at�e o Higgs. Assim

g�(a1) = 2 + 16 + (7=8)(30 + 30 + 12 + 6) ent~ao substituindo este resultado na eq. (1.24)

teremos

g�(a0)
g�(a1)

=
3; 36

86; 5
� 1

27
� 1

30
: (1.27)

Portanto substituindo a eq. (1.22) na eq. (1.27) obtemos um resultado aproximado para a

abundância


N0 �
�N
�cr

� mNY1
T 3
0

30�cr
� mN

xc
�

T 3
0

30�cr
� mN

H(x = 1)xc
m2

N h�vi
T 3
0

30�cr
: (1.28)

Com isso, lembrando da eq. (1.15), podemos reescrever a equa�c~ao anterior da seguinte

maneira


N0 =

r
4�3Gg�(x = 1)

45

xcT
3
0

30 h�vi �cr ; (1.29)

ou seja o valor da abundância atual depende do n�umero de part��culas relativ��sticas, da

temperatura de congelamento, massa da part��cula de ME e sua se�c~ao transversal de choque.

Substituindo alguns valores (T0 = 2; 725K), �cr = 1; 87gcm�1 e G = 6; 6710�8cm3g�1s�2,

lembrando de converter para unidades naturais, temos


N0 = 0; 3h�2
�xf
10

��g�(x = 1)

100

�1=2
10�39

h�vi ; (1.30)

uma vez que h�vi � 10�39, podemos obter 
N0 = 0:3 em acordo com as medi�c~oes. Este �e o

chamado \milagre da WIMP" pois a se�c~ao de choque est�a justamente na escala de valores

da intera�c~ao fraca, acess��vel para alguns experimentos. Adiante iremos abordar um dos mais

fortes e importantes v��nculos experimentais para este trabalho que se trata dos oriundos da

tentativa de detec�c~ao direta das part��culas de ME do tipo WIMP.



Cap��tulo 2

Detec�c~ao Direta de Mat�eria Escura

2.1 Busca pela Mat�eria Escura

Como vimos no cap��tulo anterior utilizamos o termo Mat�eria Escura (ME) predomi-

nantemente do ponto de vista das observa�c~oes gravitacionais, apontando leves ind��cios sobre

sua natureza atrav�es dos argumentos da produ�c~ao t�ermica. Desse ponto em diante ser~ao

apresentados alguns experimentos recentes voltados para a busca de informa�c~oes mais deta-

lhadas acerca da natureza de uma poss��vel part��cula, ou part��culas, da mat�eria escura em um

contexto da f��sica de part��culas elementares. Estes s~ao basicamente divididos em três linhas:

detec�c~ao indireta, produ�c~ao em colisores e detec�c~ao direta. Tendo em vista que o modelo

abordado neste trabalho possui fortes v��nculos experimentais de detec�c~ao direta, como ve-

remos no cap��tulo 3, apresentaremos basicamente experimentos de detec�c~ao direta expondo

informa�c~oes gerais sobre o material utilizado como alvo, sua sensibilidade, principais fontes

de ru��dos e resultados.

2.2 Detec�c~ao Indireta

Uma das formas de se obter informa�c~oes sobre uma part��cula se d�a por meio da de-

tec�c~ao indireta. Suponha que a ME possua uma anti-part��cula (ideia semelhante ao el�etron-

p�ositron), ent~ao ela poderia se aniquilar, em regi~oes onde exista um aumento de sua densi-

dade, como em halos, centro de gal�axias ou estrelas, conforme o diagrama da �gura (2.1),

gerando um par de quark e anti-quark, por exemplo, de modo que, os raios c�osmicos ge-

rados por esta fonte teriam caracter��sticas pr�oprias de sua origem, podendo, desta maneira

ser identi�cados. Alguns dos principais experimentos de detec�c~ao indireta, para ME, s~ao

aqueles que tratam dos raios c�osmicos, por exemplo, HESS, CTA, FERMILAT, AMS-01 e

AMS-02.
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IIIIII

ME

ME

MP

MP

Figura 2.1: Diagrama simples sobre a detec�c~ao indireta. Da esquerda para direita: part��culas

de ME se aniquilam resultando em pares de part��culas do modelo padr~ao.

2.3 Detec�c~ao em Colisores

Neste tipo de abordagem part��culas do MP s~ao aceleradas �a alt��ssimas velocidades

em rela�c~ao ao centro de momento, de modo que, ap�os a colis~ao (intera�c~ao) entre elas a

produ�c~ao de ME seria energeticamente acess��vel, conforme a �g. (2.2), por�em a part��cula de

ME passaria pelos detectores sem deixar nenhum sinal. Por isso tal evento �e computado por

meio da contabiliza�c~ao da energia faltante. Esta rea�c~ao era esperada no grande acelerador

de part��culas localizado no CERN, o LHC [47,48], atrav�es da colis~ao de pr�otons, com energia

do centro de massa por volta de 7TeV, por�em nenhuma parcela relevante de energia faltante

foi veri�cada, ainda.

IIIIII

MP

MP

ME

ME

Figura 2.2: Diagrama simples sobre a detec�c~ao indireta. Da esquerda para direita: part��culas

de ME se aniquilam resultando em pares de part��culas do modelo padr~ao.
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2.4 Detec�c~ao Direta

Os experimentos de detec�c~ao direta procuram obter informa�c~oes por meio da intera�c~ao

entre as part��culas conhecidas e a Mat�eria Escura atrav�es da colis~ao, esquematizada na

�gura (2.3), que se trata do espalhamento entre a part��cula de ME e o n�ucleo atômico,

do material alvo, medindo a energia liberada no processo. Ap�os a ioniza�c~ao do material,

quando o el�etron preenche a lacuna da eletrosfera atômica o f�oton emitido �e detectado

por um fotosensor, ou ainda o el�etron ejetado pode ser acelerado por um campo externo

e ao �nal interage com outro material emitindo f�otons que s~ao detectados, como �e o caso

do experimento Xenon [49]. Devido �a natureza eletromagn�etica deste sinal existem outros

processos, que n~ao os da intera�c~ao ME-material do alvo, que podem emular este efeito,

portanto alguns crit�erios associados as caracter��sticas deste sinal precisam ser considerados

sendo que, geralmente, dependem do material utilizado.

IIIIII

ME

MP

ME

MP

Figura 2.3: Diagrama simpli�cado da detec�c~ao direta. Da esquerda para direita: part��culas

de ME interagindo com uma do modelo padr~ao resultando em outra part��cula de ME e outra

de modelo padr~ao.

Levando em considera�c~ao os crit�erios de sele�c~ao dos eventos atribu��dos �a ME, existem

algumas incertezas que in
uenciam fortemente caracter��sticas do aparato experimental. Al-

guns destes assumem poss��veis caracter��sticas associadas a ME necess�arias para a �ltragem de

sinais, cujos principais exemplos s~ao o DAMA [50] e o CoGeNT [51], que tratam da medi�c~ao

de um sinal que apresenta varia�c~ao ao longo do ano, denominado modula�c~ao anual, devido �a

varia�c~ao da velocidade do planeta ao longo de sua rota�c~ao em torno do Sol e movimento na

gal�axia, lembrando que a Terra se move mais rapidamente na regi~ao de peri�elio e lentamente

no af�elio. Com isso a colis~ao entre as part��culas de ME e o material alvo, no laborat�orio,

detectariam um evento mais energ�etico no peri�elio, j�a que o detector em nosso planeta estaria

se deslocando ao longo do sistema solar com uma velocidade maior, de modo que a veloci-
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dade relativa entre o material alvo e as part��culas de ME seriam somadas, aumentando a

energia depositada na colis~ao, enquanto que, no af�elio acontece o contr�ario. Aparentemente

tal descri�c~ao �e obtida experimentalmente, conforme os resultados do DAMA e CoGeNT.

Entretanto existem algumas controv�ersias sobre a origem desta modula�c~ao anual, uma vez

que outros experimentos de detec�c~ao direta n~ao tem concordado com os resultados obtidos

pelo DAMA e tamb�em, devido a poss��veis ru��dos gerados por outras part��culas conhecidas

que poderiam gerar o mesmo sinal [52]. Vale salientar que estes sinais passam por alguns

crit�erios de sele�c~ao os quais falaremos mais adiante. O espalhamento entre a ME e o n�ucleo

atômico geralmente �e classi�cado de duas formas: caso a ME interaja com o n�ucleo atrav�es

de seu spin, para isso o n�ucleo do material alvo da colis~ao precisa ter pelo menos um spin

desemparelhado, o espalhamento �e denominado spin dependente (SD), o processo depende

da distribui�c~ao dos spins no n�ucleo. Por outro lado, caso a ME n~ao possua tal intera�c~ao e

colida com todo n�ucleo esta �e dita spin independente (SI), o espalhamento da WIMP com

o detector depende da densidade de mat�eria no n�ucleo. Como veremos no cap��tulo 3, o

modelo abordado neste trabalho apresenta apenas intera�c~oes spin independentes, por isso

nos restringiremos aos experimentos de detec�c~ao direita SI. Agora iremos discutir alguns

experimentos de forma um pouco mais espec���ca.

2.4.1 DAMA

A colabora�c~ao DAMA foi iniciada em 1995. O laborat�orio encontra-se localizado no

subsolo do Laborat�orio Nacional de Gran Sasso associado ao Instituto Nazionale Di Fisica

Nucleare (I.N.F.N.), It�alia. O experimento encontra-se protegido por aproximadamente 1400

metros de rocha, o que funciona como uma blindagem aos raios c�osmicos. Sua forma de

an�alise para ME se baseia na modula�c~ao anual do sinal medido o qual, segundo an�alises, n~ao

pode ser gerado atrav�es de nenhum outro tipo de evento ou ru��do al�em do espalhamento pela

Mat�eria Escura do halo da gal�axia. O material interagente, mais recentemente utilizado, s~ao

cristais de NaI(Tl), iodeto de s�odio dopado com t�alio, funcionando desde julho de 2002, que

possui como sinal, resultante dos processos de espalhamento com outras part��culas, a emiss~ao

de f�otons que s~ao detectados. Dentre os diversos eventos detectados, a colabora�c~ao obteve

alguns dados com as seguintes caracter��sticas: o sinal medido apresenta intensidade vari�avel

segundo uma fun�c~ao cossenoide, com um per��odo de um ano (modula�c~ao anual!) e fase em

dois de junho, devido ao deslocamento Terra no mesmo sentido do movimento da gal�axia na
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dire�c~ao oposta �a esperada pela ME, de modo que h�a uma soma das velocidades maximizando

a velocidade de colis~ao entre o detector e a ME. A segunda caracter��stica diz respeito ao

fato de que a amplitude do sinal oscilante, pontos de m�aximos e m��nimos, deve ser baixa e

bem estabelecida em torno do valor da energia depositada. A �ultima caracter��stica se deve

a baix��ssima intera�c~ao da ME, onde �e considerado que caso haja intera�c~ao ela ir�a ocorrer

em um, e apenas um, detector, ou seja, eventos de espalhamentos m�ultiplos s~ao descartados,

para mais detalhes recomentamos a leitura do artigo [53]. Segundo este panorama o grupo

do DAMA/LIBRA a�rma, com base nos estudos feitos por mais de uma d�ecada, que nenhum

ru��do de fundo gerado por qualquer outra part��cula seja capaz de satisfazer todos os requisitos

acima mencionados.

Nas �guras (2.4) e (2.5) temos os resultados do experimento. Pode-se notar a baixa

amplitude no sinal, que possui m�aximos e m��nimos bem de�nidos, nos dados mais recentes.

Com isso, a colabora�c~ao estimou a regi~ao de valores mais prov�avel da rela�c~ao entre se�c~ao

de choque em fun�c~ao da massa das WIMPs respons�aveis pela modula�c~ao anual. A seguir,

discutiremos os experimentos cuja sele�c~ao de eventos �e feita de forma mais criteriosa, n~ao

dependendo a ideia da modula�c~ao anual.

Figura 2.4: Modula�c~ao anual medida pela colabora�c~ao DAMA/LIBRA. Varia�c~ao da am-

plitude do sinal, intera�c~ao ME-part��culas do alvo, em fun�c~ao do per��odo de aquisi�c~ao de

dados. Lembrando que o detector do DAMA mede sinais entre 2 e 6keV (a sigla cpd signi�ca

contagem de eventos por dia) [53].
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Figura 2.5: Valor da se�c~ao de choque WIMP-nucleon em fun�c~ao do valor de massa da WIMP

resultante dos sinais da modula�c~ao anual obtida pela colabora�c~ao DAMA/LIBRA [53]. A

regi~ao em verde n~ao considera o efeito de channeling (processo de perda de sinal devido ao

fato de que apenas uma fra�c~ao da energia do rec�uo nuclear, deixada pela WIMP, �e transferida

aos el�etrons que s~ao medidos pelos detectores do DAMA/LIBRA (que medem cintila�c~oes),

o restante pode ser convertido em f�onons e calor que n~ao s~ao medidos), j�a em azul o efeito

�e considerado. A regi~ao circulada em preto corresponde a vers~ao mais simpli�cada onde

se sup~oe fator de forma (efeito do n�ucleo) e quenching factor (raz~ao entre as e�ciências da

ioniza�c~ao para rec�uos nucleares sobre a de rec�uos eletrônicos) constantes. Em vermelho

temos o valor da se�c~ao de choque considerando quenching factor, mas n~ao o channeling.

2.4.2 CoGeNT

Neste experimento s~ao utilizados diodos, detectores de estado s�olido, de germânio, 440g,

do tipo p, cujo limite inferior de sensibilidade �e de 0; 4keVee (o subscrito \ee" signi�ca,

basicamente, a sensibilidade �a energia detect�avel da intera�c~ao ME-el�etron, energia de io-

niza�c~ao) e est�a localizado no Soudan Underground Mine State Park em Minnesota, Estados

Unidos, 700 metros abaixo do n��vel do mar. As principais fontes de ru��dos de fundo s~ao

m�uons e nêutrons, de modo que para evit�a-los existem detectores e blindagens (chamadas

de veto-m�uons) espec���cos para indicar quando um sinal foi gerado por este tipo de evento.

Tamb�em s~ao considerados ru��dos gerados por efeitos de borda na conex~ao entre os pontos



2. Detec�c~ao Direta de Mat�eria Escura 28

de contato do detector e o material alvo sendo descartado de 0,5 a 1mm da parte externa

do material, a por�c~ao interna �e o volume �ducial, o volume con��avel. Com isso dos 440g

de Ge utilizados, 330g �e que s~ao realmente utilizados. Mais uma fonte de erros para o sinal

prov�em das impurezas do material de Ge que possui uma pequena por�c~ao de um isotopo

inst�avel devido �a captura de nêutrons. Ap�os uso dos crit�erios de sele�c~ao de eventos [54]

nenhum sinal atribu��do �a ME foi veri�cado. Diante disto foram estimados v��nculos para

se�c~ao de choque, �gura (2.6), lembrando que nestes resultados foram considerados eventos

com energia depositada na faixa entre 0; 4 e 3; 2keVee.

Figura 2.6: Gr�a�co da se�c~ao transversal de choque WIMP-nucleon em fun�c~ao da massa da

part��cula. V��nculos superiores para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon obtida pela colabo-

ra�c~ao CoGeNT, o que signi�ca que valores te�oricos acima da linha preta est~ao descartados,

segundo este experimento, pois nenhum evento com a ME foi detectado. A regi~ao em verde

representa os resultados obtidos pela colabora�c~ao DAMA/LIBRA. As outras regi~oes referem-

se a modelos supersim�etricos, para mais detalhes ver ref. [54].

2.4.3 CDMS

Ainda sobre experimentos que utilizam detectores de tecnologia baseada em cristais

de estado s�olido temos o Cryogenic Dark Matter Search CDMS (em português Procura

Criogênica por ME), localizado na mesma mina que o experimento CoGeNT, em Minnesota,
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EUA, e utiliza 19 pastilhas de Ge (cada uma com 250g) e inclui 11 de sil��cio com 100g cada

mantidos a uma temperatura da ordem de 40mK. O material alvo consiste em discos de

7; 6cm de diâmetro e 1cm de espessura organizados em 5 colunas com 6 pastilhas de material.

Basicamente eles medem el�etrons provenientes da ioniza�c~ao dos cristais pelo espelhamento de

seu n�ucleo com a ME e fônons oriundos do recuo nuclear tamb�em resultante do espalhamento

com ME. No primeiro caso os el�etrons ionizados s~ao arrastados por um campo el�etrico

(3V=cm) e, em seguida, s~ao detectados por eletrodos na superf��cie. Para os fônons s~ao

utilizados �lmes �nos supercondutores que ao aquecerem geram o sinal referente �a esta

intera�c~ao. A raz~ao entre a energia do sinal da ioniza�c~ao eletrônica e o recuo nuclear, por

fônons, resultam na grandeza denominada rendimento de ioniza�c~ao que permite identi�car

qual dos dois sinais realmente ocorreu com uma precis~ao maior que 104. Utilizando tamb�em

a diferen�ca entre o tempo de gera�c~ao de sinais se consegue maior discrimina�c~ao dos sinais,

aumentando a precis~ao para 106 eventos para um erro.

Al�em da blindagem natural de rochas subterrâneas o experimento possui uma prote�c~ao de

chumbo, polietileno e cintiladores para aumentar a detec�c~ao de raios c�osmicos que poluam os

resultados, por exemplo, os gerados por m�uons. De forma semelhante ao crit�erio do DAMA

s~ao considerados sinais que ocorreram em apenas um detector por vez, eventos que geram

sinais m�ultiplos s~ao descartados. Tamb�em s~ao considerados efeitos de borda e poss��veis sinais

radioativos provenientes da pr�opria rocha que circunda o laborat�orio. Para o estudo destes

ru��dos o conjunto de detectores foi exposto, por exemplo, �a fonte radioativa de 133Ba para

calibra�c~ao. Evidências apontam para ru��dos gerados por 210Pb proveniente do decaimento

de 222Rn. Al�em disso simula�c~oes apontam que raios c�osmicos de m�uons e subprodutos, como

nêutrons, gerariam falso sinal de ME menor que 0,1, nos eventos atribu��dos a ME, para

o tempo de exposi�c~ao de experimento. Ao �nal das an�alises sobre ru��dos a colabora�c~ao

chegou a conclus~ao de que poss��veis erros poderiam gerar no m�aximo 0; 6 0;5
�0;3(devido a erros

estat��sticos) 0;3
�0;3 (gerados por erros sistem�aticos) de eventos atribu��dos a WIMPs, mas que

na verdade s~ao apenas ru��dos de fundo.

O experimento CDMS pode ser dividido em duas partes, a primeira para WIMPs

com massas da ordem de poucos GeVs (utilizando principalmente detectores de Si), e a

segunda na ordem de centenas de GeVs (detectores de Ge). Em rela�c~ao aos detectores de

Ge podemos observar, na �gura (2.7), os resultados da se�c~ao transversal de choque WIMP-

N�ucleo SI e SD, spin independente e dependente, respectivamente, para valores esperados

de massa das WIMPs entre 10 a 103GeV (coleta de dados realizada entre outubro de 2006 a
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julho de 2007). Nenhum sinal relevante foi detectado (com mais de 2�).

Figura 2.7: V��nculos superiores para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon, WIMP pesada,

obtida pela colabora�c~ao CDMS. Acima temos os limites superiores para se�c~ao de choque

WIMP-nucleon spin independente, e abaixo spin dependente. As regi~oes em azul, verde

e cinza referem-se ao espa�co de parâmetros de alguns modelos supersim�etricos, para mais

detalhes ver a referência [55].

Em outras medi�c~oes realizadas entre julho de 2007 a setembro de 2008 foram relatados

2 eventos com energias depositadas de 12; 3keV e 15; 5keV, por�em como existia, segundo

simula�c~oes, a possibilidade de 23% que fossem gerados por algum tipo de ru��do, ent~ao, n~ao

foram considerados como sinais realmente v�alidos. Portanto foi estimado um novo limite

superior para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon, �guras (2.8) e (2.9). Lembrando que nestas

duas an�alises para WIMPs \pesadas" foram selecionados eventos com deposi�c~ao de energia

entre 10 e 100keV.

Um terceiro estudo, para os dados coletados entre 2006 a 2008, foi realizado para WIMPs
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Figura 2.8: Limite superior para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon, spin independente, para

WIMP pesada, obtida pela colabora�c~ao CDMS (coleta de dados entre 2007 e 2008, Ge), linha

vermelha [56]. Atrav�es do conjunto de dados obtidos entre 2006 e 2008 temos um v��nculo

ainda mais restritivo, valores acima da linha preta est~ao descartados. A linha tracejada em

laranja representa os resultados do experimento Xenon (falaremos mais adiante), em azul,

temos resultados de experimentos anteriores do pr�oprio CDMS, e em roxo o ZEPLIN II [57].

de massa entre 5 e 10GeV. No caso de part��culas mais leves foram selecionados eventos com

limite inferior de 2keV, pois espera-se que uma part��cula de menor massa deposite menos

energia na colis~ao com o material alvo do experimento. An�alises anteriores consideravam

eventos apenas com limiares de energia maiores que 10KeV. Nesta an�alise o crit�erio de

medi�c~ao de tempo de gera�c~ao entre os sinais n~ao foi utilizado devido ao sinal ser mais fraco e

facilmente confundido com o ru��do. Na �gura (2.10) temos os resultados obtidos para baixas

massas, sendo que nenhum evento com ME foi encontrado gerando mais este limite superior.

Apenas em 2013 [59] os resultados dos detectores de sil��cio foram divulgados, lembrando que

dos 11 detectores cinco foram descartados da an�alise devido ao mau funcionamento.

De uma maneira geral, os crit�erios de sele�c~ao de eventos foram os mesmos dos utilizados

para os de Ge para baixas massas de ME sendo o intervalo de energia depositado nos detec-

tores entre 7 e 100keV. Desta vez três eventos foram relatados cujas energias de recuo foram

de 8; 2; 9; 5 e 12; 3keV com 6; 7�, 4; 5� e 5; 1� respectivamente, os quais n~ao s~ao con�rmados

pelo experimento LUX [60] (falaremos deste mais adiante), cuja sensibilidade em rela�c~ao
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Figura 2.9: Compara�c~ao entre os resultados obtidos por diferentes experimentos. A regi~ao

em azul corresponde aos resultados para uma WIMP detectada pelo experimento DAMA, em

preto as regi~oes descartadas pelos limites superiores do CDMS e em vermelho as exclu��das

pelo Xenon. Ou seja resta uma pequena regi~ao para uma poss��vel candidata a ME segundo

os experimentos de modula�c~ao anual [56].

ao CDMS �e maior, levando a um con
ito entre os resultados, incluindo o do DAMA. Na

�gura (2.11) podemos ver os novos limites superiores estimados pela colabora�c~ao caso sejam

ignorados os eventos observados.

2.4.4 Xenon

Tamb�em localizado no laborat�orio subterrâneo de Gran Sasso (I.N.F.N.), na It�alia,

assim como o DAMA, utiliza n�ucleos de Xenônio (n�umero atômico 54, Xe) em alto n��vel de

pureza para detec�c~ao direta de ME, atrav�es da ioniza�c~ao de el�etrons e f�otons por meio de

cintiladores. Uma parte do Xe, 62kg, �e utilizada como detector e outra como alvo, sendo

que parte encontra-se no estado gasoso e outra em liquido. Outra componente l��quida, 99kg,

�e opticamente isolada do resto e utilizada para detec�c~ao de raios c�osmicos, n~ao de ME, que

est~ao associados aos ru��dos. Os eventos podem ser aferidos duplamente nos cintiladores em

S1 e S2, conforme podemos ver na �gura (2.12), sens��veis �a assinaturas de energia da ordem

de keV. El�etrons ionizados s~ao arrastados devido a um campo el�etrico de 530V/m, no l��quido,

e 12KV/m no g�as, produzindo luz detect�avel pelos fotomultiplicadores em S2, lembrando
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Figura 2.10: V��nculos superiores para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon [58], WIMP leve,

obtida pela colabora�c~ao CDMS (coleta de dados entre 2006 e 2008, Ge), linhas continuas e

tracejadas em preto. Os pontos (+) e (2) representam o limite superior obtido pelo XE-

NON100 (falaremos deste experimento mais adiante), considerando maior e menor e�ciência

de seus detectores. A regi~ao preenchida em cinza corresponde aos sinais do DAMA/LIBRA,

e azul o CoGeNT (a parte tracejada se trata da regi~ao em comum entre estes). O gr�a�co

inferior corresponde aos limites da se�c~ao de choque spin independente, WIMP-nêutron, linha

preta e a tracejada com pontos (resultante da an�alise com limiar de sensibilidade acima de

10keV). Os pontos (M) referem-se aos resultados do XENON10, e (o) do CRESST. Nova-

mente a �area sombreada corresponde aos dados do DAMA/LIBRA apenas do espalhamento

com nêutrons.

que os el�etrons arrastados ao interagir com o Xe no estado gasoso produz f�otons que s~ao

detectados em S2. A raz~ao entre os tempos dos sinais de S2 e S1 permite a diferencia�c~ao entre

ioniza�c~ao eletrônica de recuos nucleares possibilitando a discrimina�c~ao de ru��dos gerados por

part��culas alfa, beta ou carregadas. Al�em disso �e poss��vel detectar a posi�c~ao do evento,

verticalmente com precis~ao de 0; 3mm e planar horizontal de � 3mm. Tal recurso gera a

informa�c~ao sobre o n�umero de espalhamentos, uma vez que �e esperado que a ME desenvolva

apenas um espalhamento, lembrando que este �e um crit�erio de sele�c~ao. Minuciosas an�alises

foram feitas, as quais consideram a pureza do Xe (pois, dentre algumas impurezas das

amostras de Xe, podem ser encontradas pequenas quantidades de 85Kr, que se trata de uma

is�otopo radioativo, que pode gerar ru��dos), e�ciência dos sensores e calibra�c~ao. Dentre este
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Figura 2.11: V��nculos superiores para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon [59], WIMP leve,

obtida pela colabora�c~ao CDMS (coleta de dados entre 2006 e 2008, para os detectores de

sil��cio), curva e �area em azul (correspondente aos eventos detectados, com 68% 90% de n��vel

de con�an�ca). Em vermelho, tracejado, os valores obtidos pelo CDMS atrav�es dos detecto-

res de Ge. A curva laranja tracejada corresponde aos dados da colabora�c~ao EDELWEISS.

Em verde, tracejado e tracejado-pontilhado corresponde aos resultados do XENON10 e XE-

NON100, respectivamente. A regi~ao em amarelo, rosa e laranja referem-se aos dados do

CoGeNT, CRESST e DAMA/LIBRA, respectivamente.

e outros de fatores temos a de�ni�c~ao do volume �ducial, como mostrado na �gura (2.13).

Figura 2.12: Diagrama esquem�atico simpli�cado do experimento Xenon [61]. Na regi~ao

central do aparato est�a localizado o detector S1, e mais acima o S2, a distância entre eles

permite a discrimina�c~ao entre recuos nucleares dos eletrônicos, onde sigla FMP signi�ca

fotomultiplicadores.
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Figura 2.13: Ilustra�c~ao da de�ni�c~ao do volume �ducial do experimento Xenon, linha trace-

jada em vermelho [49], note a grande quantidade de eventos gerados por ru��dos nas bordas

do material. Os dois pontos fortes em preto foram considerados como ru��dos mesmo dentro

do volume �ducial.

Ap�os uso dos crit�erios de sele�c~ao dois eventos foram observados (que s~ao os dois pontos es-

curos da �gura 2.13). Por�em estes eram esperados com 26% de probabilidade como poss��veis

erros. A coleta de dados [49] foi realizada entre 28 de fevereiro de 2011 a mar�co de 2012, onde

foram analisados eventos apenas na faixa de energia depositada entre 6 e 43; 3keVnr(nr sig-

ni�ca recuo nuclear). Com isto foi estimado um novo limite superior para se�c~ao transversal

de choque, conforme podemos ver na �gura (2.14).
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Figura 2.14: Gr�a�co da se�c~ao transversal de choque WIMP-nucleon em fun�c~ao da massa da

WIMP [49]. Limite superior proveniente do experimento Xenon para valores de massa entre

5GeV e 1TeV, e comparado com alguns outros experimentos.

Figura 2.15: Gr�a�co da se�c~ao transversal de choque WIMP-nucleon em fun�c~ao da massa da

WIMP [49]. Limite superior proveniente do experimento Xenon para valores de massa entre

5GeV e 10TeV, e comparado com alguns outros experimentos.

2.4.5 LUX

O grande experimento de Xenônio subterrâneo (em inglês, Large Underground Xe-

non(LUX) Experiment), de forma semelhante ao experimento Xenon descrito anteriormente

(utiliza Xenônio l��quido e gasoso) localizado no estado de Dakota do Sul no Laborat�orio de

Sanford (The Sanford Underground Research Facility (SURF)). Suas opera�c~oes iniciaram
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em 2013 e foram coletados dados entre os meses de abril e agosto de 2013, totalizando 85.3

dias de medi�c~oes, com o volume �ducial de 118kg (de um total de 370kg).

Assim como o experimento Xenon parte da borda do material funciona como protetor.

Al�em disso, existe mais um escudo composto de �agua pura com 7; 6 metros de diâmetro

e 6; 1m de altura. Dos 370kg, 250kg apresenta-se em liquido-g�as. Os eventos no interior

do l��quido geram f�otons que podem ser medidos pelo detector (S1) e no caso de el�etron(s)

ionizado(s) este(s) �e(s~ao) arrastado(s) por um campo el�etrico (181V=cm), e ao interagir(em)

com o g�as �e produzida uma eletroluminescência que �e detectada em S2, este processo segue

de forma semelhante ao observado no diagrama presente na �gura (2.12). Pode-se calcular

a rela�c~ao entre S2/S1 e discriminar eventos gerados por part��culas neutras de carregadas e

sua posi�c~ao nas três dimens~oes, identi�cando eventos �unicos de m�ultiplos. O volume externo

de Xe, no eixo radial, foi reduzido pois sofre efeitos do decaimento de Rn, o qual faz parte

paredes do experimento, o vertical foi minimamente reduzido pois n~ao possui contato com as

paredes que cont�em Rn, mas por preven�c~ao de ru��dos de fundo nos detectores foi realizada

uma pequena regi~ao de exclus~ao, �gura (2.16).

Figura 2.16: Ilustra�c~ao da de�ni�c~ao do volume �ducial do experimento LUX [60].

Calibra�c~oes, para a detec�c~ao de energia dos recuos nucleares e ioniza�c~oes, foram realizadas

com diferentes fontes, por�em houve um avan�co em rela�c~ao aos predecessores que se trata de

uma nova fonte para calibra�c~ao em baixas energias. Foi utilizado o, em inglês, tritioted-

methane �� que gera eventos com energias abaixo de 18keV e ainda menores que 1keV.

Os sinais considerados est~ao na faixa de energia entre 0; 3 a 5; 3keVee e 3keVnr a 25keVnr.

Novamente alguns eventos foram observados mesmo ap�os aplica�c~ao dos crit�erios de sele�c~ao

totalizando 160 eventos, por�em todos eles s~ao previstos pela colabora�c~ao como erros gerados

pelo ru��do de fundo principalmente nos recuos eletrônicos onde a sensibilidade �e maior. Com
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isso um novo limite superior foi ponderado. Na �gura (2.17) podemos ver o resultado das

an�alises com 90% de n��vel de con�an�ca, onde podemos observar o valor m��nimo para a se�c~ao

de choque (SI) para 7; 6�10�46cm3 correspondente a uma massa de 33GeV=c2. Vale salientar

que este experimento possui a estimativa de continuar em funcionamento at�e 2015.

Figura 2.17: Gr�a�co da se�c~ao transversal de choque WIMP-nucleon em fun�c~ao da massa

da part��cula [60]. Limite superior proveniente do experimento LUX, linha em azul (sendo a

�area de mesma cor referente a varia�c~ao na precis~ao de �1%), para valores de massa entre

1GeV a 1TeV, comparado com alguns outros experimentos. Em amarelo temos o resultado

do experimento Edelweiss II [62], a linha verde corresponde ao resultado do CDMS-II [56],

em magenta o ZEPLIN-III [63], j�a em laranja temos o Xenon (100 dias de exposi�c~ao) [64] e

em vermelho o Xenon, com 250 dias de coleta dos dados [49]. J�a o pequeno quadro temos

o mesmo gr�a�co, embora para baixos valores de massa. A linha vermelha corresponde aos

dados do CoGeNT [65]. As linhas verdes s~ao provenientes dos limites obtidos pelo CDMS-

II [58], sendo que a regi~ao de mesma cor inclui os sinais reportados como poss��vel intera�c~ao

de ME com os detectores de sil��cio [66], centrado no \x". A regi~ao em amarelo representa a

�area permitida pelo experimento CREST [67] e, em cinza, a regi~ao dos candidatos �a WIMPs

reportados pela colabora�c~ao DAMA [50].

2.4.6 Analise de dados: alguns fatores fundamentais

A�m de determinar o melhor ponto de partida para constru�c~ao do aparato experimental

algumas considera�c~oes podem ser feitas. Como vimos anteriormente modelos fazem previs~oes

sobre certos valores da se�c~ao de choque da ME, sua velocidade em rela�c~ao ao detector, quais

part��culas interagem com as de ME, sua massa, etc. Estes fatores in
uenciam diretamente



2. Detec�c~ao Direta de Mat�eria Escura 39

no tipo de material empregado, por exemplo, se supormos que a ME tenha baixa massa, e

se�c~ao de choque, n~ao adiantaria utilizar um material para detec�c~ao que tivesse n�ucleo muito

pesado, de modo que o resultado de um espalhamento com uma part��cula muito leve seria

praticamente impercept��vel, mesmo para os melhores detectores. Vejamos alguns fatores que

in
uenciam na constru�c~ao destes tipos de experimentos, comecemos pela taxa de eventos. A

taxa de eventos �e uma grandeza dada por

dR

dEd
=

�W
mNmW

1Z
vmin

vf(v)
d�WN

dEd
(v; Ed)dv; (2.1)

sendo o subscrito W refere-se a WIMP (�W , densidade, mW , massa, �WN , se�c~ao de choque

WIMP-N�ucleo), f(v) a distribui�c~ao de velocidade atribu��da a ME no halo da gal�axia, e Ed

�e a energia depositada no detector. Podemos observar que esta equa�c~ao traz consigo fatores

n~ao muito bem estabelecidos que dependem de modelos como, por exemplo, a distribui�c~ao e

a velocidade assumida para a ME, a se�c~ao de choque WIMP-N�ucleo (�WN). A densidade de

ME �e calculada na localiza�c~ao da Terra (R = (8; 0�0; 5)pc) que possui valor de 0; 3GeV m�3.

Com rela�c~ao �a distribui�c~ao de velocidade na ME em nossa gal�axia sup~oe-se a distribui�c~ao

de Maxwell, isot�ermica com uma velocidade m�edia de 220km=s e de escape por volta de

650km=s. Vale salientar que um experimento recente [68] de boa precis~ao mediu a velocidade

de escape (vesc) entre 498km=s e 608km=s cuja m�edia �e 544km=s. A velocidade m��nima

(vmin) �e a menor necess�aria para gerar algum sinal nos detectores e �e dada por

vmin =
1p

2mNmW

�
mNER

�WN
+ �

�
; (2.2)

novamente temos mW a massa da WIMP, subscrito N para n�ucleo, �WN a massa reduzida

WIMP-N�ucleo e � a diferen�ca de massa entre a part��cula de ME espalhada e a incidente,

sendo zero no caso el�astico.

Em rela�c~ao a se�c~ao de choque temos

d�WN

dEd
=

�
d�WN

dEd

�
SI

+

�
d�WN

dEd

�
SD

; (2.3)

que em geral pode ser escrita como [69]

d�WN

dEd
=

mN

2�WNv2
�
�SIWNF2 (Ed) + �SDWNS (Ed)

�
(2.4)

sendo F2 e S os fatores de forma do n�ucleo SI e SD, respectivamente, estes dependem

do material, �atomo, e possuem toda uma complexa teoria de forma que agregam algumas

incertezas que consequentemente repercutem na descri�c~ao da intera�c~ao ME-N�ucleo.
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Observando a eq. (2.1), podemos estimar a fun�c~ao inversa, ou seja, obtermos a �Wn

(WIMP-nucleon) em fun�c~ao da taxa de eventos e dos demais parâmetros a �m de observar

como a varia�c~ao de alguns parâmetros in
uenciam na regi~ao de sensibilidade do experimento

para WIMPs e a consequente constru�c~ao dos gr�a�cos dos limites superiores de reportados

pelos experimentos. Conforme [70], grosseiramente temos que

R

r
� �WN (2.5)

onde R �e a taxa total de recuo nuclear gerado por uma WIMP n~ao relativ��stica e r =

4MMEMN=(MME + MN)
2, sendo MN a massa do n�ucleo. Al�em disso, as se�c~oes de cho-

que WIMP-N�ucleo e WIMP-nucleon (�SIWn) est~ao correlacionadas por meio da equa�c~ao

�SIWN = m2
rA

2�SI2Wn=�
2
WN . Portanto conforme ref. [71] podemos observar a varia�c~ao de �SIWn em

fun�c~ao da massa da ME e tamb�em de alguns parâmetros como sensibilidade e n�umero atômico

do material presente na �g. (2.18). O valor m��nimo corresponde ao caso da mW � mN . Para

valores menores de mW a ME seria leve de modo que iria transferir menos energia para o

n�ucleo mais pesado do detector gerando sinais mais fracos de intera�c~ao. J�a no caso de uma

ME muito pesada, em rela�c~ao aos �atomos do detector, sua densidade de n�umero diminui

pois n � �W=mW , acarretando em menor taxa de eventos. Conhecendo estas incertezas, re-

lacionadas aos parâmetros astrof��sicos, e�ciência dos detectores, discrimina�c~ao entre recuos

eletrônicos de nucleares, entre outros, alguns trabalhos exploram novas abordagens na ten-

tativa de trazer os sinais detectados pelo DAMA/LIBRA, CoGeNT, CDMS, etc, para regi~ao

n~ao exclu��da pelos experimentos, como, por exemplo os de Xenônio. Algumas colabora�c~oes,

como vimos, utilizam por exemplo, diferentes materiais, entretanto n~ao consideram os efeitos

�nos ao aplicar estes materiais, de modo que maiores an�alises ainda podem ser feitas. Pode-

mos ver na ref. [72] um exemplo em que ao considerar uma intera�c~ao da ME que diferencie

nêutrons de pr�otons os resultados da exclus~ao de sinais mudam drasticamente, ou seja, a

tens~ao entres os diferentes experimentos ainda pode ser suavizado ou at�e neutralizado em

oposi�c~ao aos resultados vistos nas �guras (2.6), (2.10), (2.11) e (2.17). De forma geral os

principais focos dos experimentais de detec�c~ao direita apontam para melhorias nos detecto-

res e busca pela melhor compreens~ao do background. Por �m, tamb�em �e importante citar

que os experimentos de detec�c~ao direta possuem um valor limite para discriminar eventos

de ME, pois em regi~oes de sensibilidade abaixo de � 10�49cm2 os detectores passar~ao a

sofrer intera�c~oes com neutrinos de forma que eventos causados por neutrinos ou ME seriam

praticamente indistingu��veis [73].

Neste cap��tulo abordamos alguns dos principais experimentos de detec�c~ao direita da ME,
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Figura 2.18: Limite superior para a se�c~ao de choque WIMP-nucleon, spin independente, eixos

em unidades arbitr�arias em escala log-log [71]. As linha s�olidas correspondem a diferentes

valores do limiar de sensibilidade, aumentando (conforme a seta continua), e as pontilhadas

(o aumento do n�umero atômico do material segue no sentido indicado pela seta descontinua).

onde introduzimos alguns pontos relevantes como m�etodos de detec�c~ao, material utilizado,

prote�c~ao contra ru��dos, sensibilidade e seus resultados. De posse desta informa�c~ao iremos

a seguir apresentar nosso modelo, calculando os termos que se sobressaem em rela�c~ao ao

modelo padr~ao da f��sica de part��culas.



Cap��tulo 3

Modelo U(1)X de carga X = B � 3Le

Neste cap��tulo descreveremos um modelo, a contribui�c~ao deste trabalho, inspirado no ar-

tigo [74], que se trata de uma pequena extens~ao do modelo padr~ao incluindo um novo f�ermion

de Majorana de m~ao direita neutro como candidato �a ME (WIMP). O principal objetivo

dos autores em [74] foi construir um modelo m��nimo que explicasse os sinais da modula�c~ao

anual do DAMA, os eventos reportados pelo CoGeNT e o CDMS-II. Iremos, portanto, es-

tudar a inclus~ao de uma novo grupo de gauge, originalmente focado em justi�car o excesso

de p�ositrons detectado pelos experimentos PAMELA [75], Fermi-Lat [76] e o AMS-02 [77],

sendo a ME a fonte de tais raios c�osmicos. Tal modelo possui uma importante caracter��stica,

sua carga B�3Le, que permite o acoplamento entre o candidato a ME, o novo f�ermion, com

os quarks mediado por um novo b�osons de gauge, o que pode contribuir fortemente para os

valores esperados da se�c~ao de choque do espalhamento WIMP-Nucleon (�Wn). Como vimos

no cap��tulo anterior, existem alguns resultados experimentais que restringem os valores de

�Wn em fun�c~ao da massa da ME, portanto, neste trabalho veri�caremos se o novo modelo

respeita os limites experimentais da detec�c~ao direta. Al�em disso exigiremos que o valor da

abundância, do nosso candidato a ME, esteja dentro da faixa permitida pelo experimento

Planck [45], estabelecendo v��nculos sobre os parâmentros do modelo.

3.1 Modelo m��nimo do f�ermion de Majorana

Neste modelo, bastante sint�etico [74], temos um f�ermion de Majorana neutro de m~ao

direita (de agora em diante nos referiremos a esta part��cula apenas como f�ermion de Majorana

neutro, NR), nosso candidato a Mat�eria Escura, singleto pelas transforma�c~oes de simetria

do MP. Lembramos que, devido a sua natureza \escura" , a ME n~ao deve interagir com a

luz, ou seja, precisa ser neutra em rela�c~ao a carga el�etrica. Al�em disso s~ao inclu��das duas

part��culas escalares, uma neutra (de�nida na eq. (3.7)), � e outra carregada, �� . Os campos
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adicionados interagem conforme a seguinte lagrangeana inserida ao MP

L = ��1
�
�N c
RNR�+ �NRN

c
R�

��+ �2
�
�N c
Rer�

+ + �erN
c
R�

��� V 0 ��; ��; �� : (3.1)

sendo eR o el�etron do MP de m~ao direita. O potencial, completo �e descrito por

V 0
tot

�
�; ��; �

�
= �2��

y�+ �2��
��+ �2��

+�� + ��
�
�y�
�2

+ �� (�
��)2 + ��

�
�+��

�2
+���

�
�y�
� �
�+��

�
+ ���

�
�+��

�
(���) + ���

�
�y�
�
(���) : (3.2)

Note que, da eq. (3.1), ambos os escalares s~ao denominados bil�eptons, pois carregam duas

unidades do n�umero leptônico, com o objetivo de conserva�c~ao do n�umero leptônico antes

da quebra espontânea de simetria. Al�em disso, n~ao estamos tratando de termos n~ao

renormaliz�aveis neste trabalho.

A seguir faremos uma descri�c~ao do modelo, iniciando com suas transforma�c~oes. De-

monstraremos o processo de quebra espontânea de simetria do setor escalar que resulta

na mistura entre os escalares neutros contribuindo para o chamado portal de Higgs, que

descreveremos mais adiante, o qual inclui canais para aniquila�c~ao de ME em part��culas

do MP alterando sua abundância, lembrando que ainda temos a contribui�c~ao do canais

do Z 0. Tamb�em descreveremos o simples processo padr~ao para gera�c~ao de massa ao novo

b�oson Z 0, atrav�es da quebra espontâneas de simetria atribu��da ao novo escalar neutro que

possui valor esperado de v�acuo n~ao nulo (vev), este funciona como portal adicional entre o

conte�udo \escuro"e as part��culas do MP. Deixaremos para o cap��tulo seguinte a obten�c~ao dos

observ�aveis abundância e se�c~ao transversal de choque WIMP-N�ucleon, sendo que para isso

utilizaremos o programa num�erico (espec���co para WIMPs), chamado micrOMEGAS [46] e

em seguida comparar com os v��nculos experimentais recentes.

3.2 Cargas

Uma vez que estamos partindo do modelo padr~ao da f��sica de part��culas consideraremos

os grupos de gauge SU(3)c 
 SU(2)L 
 U(1)Y 
 U(1)X , onde o novo grupo possui carga
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X = B � 3Le, livre de anomalias [78]. As part��culas deste modelo se transformam como

0
@ �e

e

1
A

L

� (1; 2;�1;�3); eR � (1; 1;�2;�3); (3.3)

NR � (1; 1; 0;�3); �� � (1; 1; 0;�6); � � (1; 1; 0; 6); (3.4)

0
@ ui

di

1
A

L

� (3; 2; 1=3; 1=3); uRi � (3; 1; 4=3; 1=3); dRi � (3; 1;�2=3; 1=3); (3.5)

(3.6)

sendo (nSU(3)c , nSU(2)L ,Y ;X).1 Note que estamos considerando uma simetria discreta (Z2) a

�m de tornar NR est�avel em detrimento ao decaimento em el�etrons e neutrinos, devido ao

v�ertices presentes na eq. (3.1), portanto iremos supor (NR; �
+) ! (�NR;��+), os demais

campos s~ao pares segundo esta transforma�c~ao. A seguir veremos o setor escalar.

3.3 Setor escalar

Devido ao car�ater m��nimo desta extens~ao, al�em do dubleto de Higgs, temos apenas

dois escalares, um neutro � e outro carregado, �� . O novo escalar neutro �e utilizado para

gerar massa aos novos campos, inertes sobre as transforma�c~oes dos grupos de simetrias do

modelo padr~ao, ap�os a quebra espontânea de simetria [79] s~ao eles o f�ermion de Majorana e o

b�oson Z 0. Al�em disso como mencionado anteriormente, devido a mistura na matriz de massa

dos escalares neutros, todos os v�ertices de intera�c~ao entre o Higgs e as demais part��culas do

MP ser~ao comuns ao novo escalar neutro ap�os a quebra de simetria, com isso teremos o

surgimento do seguinte v�ertice

NR NR

q

H; �0.

q.

1Lembremos que para contornarmos a quebra explicita do n�umero leptônico em (3.1), � precisa ser um

bil�epton.
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que fornece ao modelo [74] v��nculos para os sinais de detec�c~ao direta. Este processo �e

chamado de \portal de Higgs" pois �e atrav�es da mistura entre o novo escalar neutro �e o

Higgs que a ME do modelo consegue interagir com os quarks. Note que, uma vez que a ME

deste modelo se trata de uma WIMP, e que temos a contribui�c~ao dos diagramas em n��vel

de arvore, n~ao efetuaremos os c�alculos de loops nesta primeira an�alise, pois correspondem a

uma parcela bem menor na detec�c~ao direta. Iniciaremos de�nindo os escalares, � como

� =
1p
2
(v� +R� + iI�) ; (3.7)

e o � como o dubleto que cont�em o Higgs semelhante ao MP, pois n~ao se transforma pela

nova simetria

� =

0
@ h+

v�+R��iI�p
2

1
A ; (3.8)

com a ressalva que, devido �a mistura dos escalares, teremos uma nova equa�c~ao que descreve

seu autovalor de massa (eq(3.14), entretanto iremos utilizar MH = 126GeV . Nosso objetivo

neste ponto �e obter a matriz de massa dos escalares que �e gerada pelo processo de quebra

espontânea de simetria, um procedimento bem conhecido da teoria de campos (para uma

boa introdu�c~ao sugerimos o cap��tulo três da referência [79]). Come�camos exigindo o requisito

m��nimo para que o potencial seja est�avel isso signi�ca que sua primeira derivada deve nula

e a segunda positiva, isso pode ser amplamente veri�cado caso calculemos estas derivadas

do potencial diretamente no estado fundamental que assume o menor energia. De antem~ao,

lembrando a ref. [79], n~ao incluiremos nos resultados abaixo os campos h� pois este ser~ao

absorvidos pelos b�osons vetoriais do modelo padr~ao, e n~ao trar~ao novidades em nossas contas.

Temos ent~ao�
0

���� @V@Ri

���� 0
�
= 0;

�
0

����@2V@R2
i

���� 0
�
> 0: (3.9)

Como apenas os campos R� e R� possuem valor esperado de v�acuo, ap�os substituirmos os

campos � e � na eq. (3.9) podemos eliminar duas vari�aveis do potencial,

�2� = ���v2� �
���
2
v2�; (3.10)

�� = ���v2� �
���
2
v2�: (3.11)
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Ao substituirmos estes v��nculos no potencial, eq. (3.2), �camos com (ignorando h�)

Vtot
�
�; ��; �

�
= �2��

+�� � ��
4
v4� + ��v

2
�R

2
� �

��
4
v4� + ��v

2
�R

2
� �

���
4
v2�v

2
�

+��

�
v�R

3
� +

1

4
R4
�

�
+ ��

�
v�R

3
� +

1

4
R4
�

�
+ ���

�
v�v�R�R� +

1

2
v�R�R

2
�+

1

2
v�R�R

2
� +

1

4
R2
�R

2
�

�
+ ��

�
�+��

�2
+ ���

�
�y�
� �
�+��

�
+ ���

�
�+��

�
(���) +

�VSM : (3.12)

Os termos quadr�aticos, e misturas, dos campos formam a matriz de massa dos escalares

neutros, ��v
2
� + ��v

2
�R

2
� + ���v�v�R�R�, ou seja

M2

2
=

1

2

0
@ 2��v

2
� ���v�v�

���v�v� 2��v
2
�:

1
A : (3.13)

Esta matriz indica que existe uma mistura entre os campos R� e R�, portanto procederemos

diagonalizando a matriz de massa, a �m de obtermos os auto-estados de massa deste modelo,

que pode ser feita por meio de transforma�c~oes ortogonais. Os autovalores da matriz de massa

s~ao

M2
� = ��v

2
� + ��v

2
� �

q
�2�v

4
� + �2�v

4
� + �2��v

2
�v

2
� � 2����v2�v

2
�: (3.14)

Supondo v� � v� podemos obter os auto-estados de massa aproximados, o c�alculo pode ser

visto no anexo B,

0
@H
�0

1
A =

1r
1 +

�
���v�
2��v�

�2
0
@ 1 ����v�

2��v�

����v�
2��v�

�1

1
A
0
@R�

R�

1
A : (3.15)

Ainda sobre as massas a do F�ermion de Majorana �e gerada a partir do do termo da lagran-

geana presente na eq. (3.1),

MMN

2
=

1

2

2p
2
�1v� )MMN =

p
2 �1v�: (3.16)

ou, como a massa da part��cula �e um observ�avel, podemos tomar como um v��nculo para a

constante de acoplamento,

�1 =
MMNp
2 v�

: (3.17)

A seguir obteremos os v�ertices do escalar carregado.
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3.3.1 C�alculos para o escalar carregado

Partiremos do c�alculo da derivada covariante, lembrando que esta part��cula �e um bil�epton,

portanto carrega duas cargas de n�umero leptônico, ou seja X = B � 3Le = 0 � 3(�2) = 6.

�+ possui carga el�etrica 1 logo (1=2) (�3 + Y ) =) Y = 2. Teremos desta maneira

L� =
�
D��

+
�y
D

��+; (3.18)

sendo

D� = ~@� + i
g0

2
Y B� + i

gX
2
nXZ

0�: (3.19)

Explicitando os termos da lagrangeana, substituindo o estado de intera�c~ao B� pelos campos

f��sicos, B� = A�c� � Z�s� e computando suas derivadas, de�nidas como �� / S1e
ip1x; �+ /

S2e
ip2x; A� / "�A(k1)e

ik1x; Z� / "�Z(k1)e
ik2x; Z 0� / "�Z0k3e

ik3x, teremos

�
D��

+
�y
D

��+ =
�
@��

�� �@��+�� e(p1 � p2)��
+��A� + etg�(p1 � p2)��

+��Z� �
3gX(p1 � p2)�Z

0����+ + e2A�A
��+�� � 2etg��

+��A�Z
� + e2tg2��

��+Z�Z� +

6egX�
��+A�Z

0� � 6tg�gX�
��+Z�Z 0� + 9g2X�

��+Z 0
�Z

0� :(3.20)

3.3.2 Derivada do campo �

Como mencionado anteriormente o campo �, dubleto por SU(2), contendo o b�oson de

Higgs, segue de forma semelhante ao que se encontra nos livros de f��sica de part��culas [79],

por exemplo. A diferen�ca fundamental reside no fato de que agora, devido ao novo campo

escalar �, temos a mistura vista na eq. (3.15), ap�os a quebra espontânea de simetria. Portanto

ao inv�es de uma �unica constante de acoplamento no v�ertice qu�artico da intera�c~ao HHHH

temos b4

4
(�� + ��k

4 + ���k
2) devido a mistura da eq. (3.15). Note que todos os v�ertices

de intera�c~ao entre as part��culas do MP com o Higgs agora tamb�em ter~ao com o �0 ap�os a

quebra espontânea de simetria com isso temos o chamado portal de Higgs pois este inclui a

intera�c~ao do MP com o setor escuro, �, e o candidato a ME, o f�ermion de Majorana de m~ao

direita. Temos ent~ao

L� = (D��)
y (D��) com D� = @� + i

g

2
�iWi;� + i

g0

2
Y B�: (3.21)



3. Modelo U(1)X de carga X = B � 3Le 48

sendo o termo �iWi;�
2 escrito na representa�c~ao fundamental do SU(2) como

�iWi� =

0
BBBB@

W3;�

�W+
�z }| {

W1;� � iW2;�

W1;� + iW2;�| {z }
�W�

�

�W3;�

1
CCCCA : (3.22)

Portanto substituindo as equa�c~oes (3.22) e (3.8) em (3.21) temos

(D��)
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5 :(3.23)

Que resulta em

(D��)
y (D��) =

(@�R�) (@
�R�)

2
+
g2

2
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� W
�;+

�
v� +R�p

2

�2

+
g2

4
W3;�W

3;�
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v� +R�p

2
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gg0

4
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2

�2

� gg0

4
W 3;�B�

�
v� +R�p

2

�2

+
g02

4
B�B�

�
v� +R�p

2

�
:(3.24)

Por�em B� e W3;� s~ao os estados de intera�c~ao, de forma semelhante ao que vimos com os dois

escalares neutros, existe mistura entre B� e W3;�, seus auto-estados de massa, cuja matriz

de massa �e diagonal, s~ao B� = A�c� � Z�s� e W3;� = A�s� + Z�c�, sendo � o ângulo de

mistura, tamb�em vulgarmente chamado de ângulo de Weinberg (vulgarmente pois n~ao foi

Weinberg que introduziu esta nota�c~ao nota�c~ao na teoria, mas sim Glashow), ao substituir

os auto-estados de massa dos b�osons temos

(D��)
y (D��) =

(@�R�) (@
�R�)

2
+
g2

2
W�

� W
�;+

�
v� +R�p

2

�2

+
g2 + g02

8
Z�Z

�

�
v� +R�p

2

�2

=

g2

2
W�

� W
�;+

�
v2� � 2v�R� +R2

�

2

�
+

Z�Z
� g

2 + g02

8

h
v2� + 2v� (H � k�0) +

�
H2 � 2kH�0 + k2�02

�i
2

; (3.25)

note que no �ultimo termo substitu��mos os auto-estados de massa dos campos escalares.

Lembrando que g = e=s�, sendo \e"a carga el�etrica elementar, (g2 + g02)v2� = 2eMW=(s�c�),

2� s~ao as matrizes de Pauli.
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onde MW �e a massa do b�oson W e tamb�em b2 = 1=
p
1 + k2, com k = ���v�=(2��v�).

podemos da eq. (3.25) retirar os valores das massas para os b�osons vetoriais nesta teoria

juntamente com as regras de Feynmann entre eles e os escalares, apresente no apêndice

C. Posteriormente calcularemos os termos da derivada covariante do novo campo escalar

neutro.

3.3.3 Derivada do novo escalar neutro

O escalar neutro3, complexo, na verdade, n~ao possui carga el�etrica nem hipercarga,

apenas carga X = B � 3Le = 6, portanto temos a seguinte derivada covariante para �,

de�nido na eq. (3.7),

L� = (D��)
yD��;

D� = ~@� + 3igXZ
0��: (3.26)

O ponto fundamental destes c�alculos concerne na obten�c~ao da massa para o b�oson Z 0 atrav�es

da escolha do gauge. O novo b�oson \absorve"o b�oson de goldstone4 (seus graus de liberdade)

adquirindo a componente longitudinal e massa. Ao substituir a eq. (3.7) em (3.18) teremos

(D��)
yD�� =

1

2
[(@�R�) (@

�R�) + (@�I�) (@
�I�)]� i

3gX
2
Z 0� [(@�R�)� i (@�I�)]

(v� +R� + iI�) + i
3gX
2
Z 0
� (v� +R� + iI�) [(@

�R�) + i (@�I
�)] +

9g2X
2
Z 0
�Z

0� (v� +R� + iI�) ; (3.27)

ou ainda

(D��)
yD�� =

1

2
[(@�R�) (@

�R�) + (@�I�) (@
�I�)]� 3gX Z

0� (@�I�) (v� +R�) +

3gX Z
0� (@�R�) I� +

9g2X
2

Z 0
�Z

0� �v2� + 2v�R� +R2
� + I2�

�
: (3.28)

3Na verdade este �e um abuso de linguagem. O campo �0 �e que, de fato, se trata de um campo real, pois

� possui uma componente complexa.
4 No caso, o majoron.
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Com isso podemos obter a equa�c~ao para a massa do novo b�oson vetorial, cujo calculo padr~ao

pode ser visto tamb�em no cap��tulo 3 da ref. [79],

9

2
g2X v

2
�Z

0
�Z

0�
)M 0

Z =
3p
2
gX c v� :

Portanto temos um valor de massa proporcional ao valor esperado do v�acuo do novo esca-

lar neutro. Com isso trataremos gX dependente de MZ0 e v�. Veremos agora os v�ertices

relacionando os escalares ao f�ermion de Majorana.

3.3.4 Intera�c~oes entre o f�ermion de Majorana e os escalares.

Como mencionado utilizaremos o processo de quebra espontânea de simetria para fornecer

massa do candidato �a ME do nosso modelo. Partindo da lagrangeana (3.1) t��nhamos

L ) L � ��1
�
�N c
RNR�+ �NRN

c
R�

��+ �2
�
�N c
Rer�

+ + �erN
c
R�

�� : (3.29)

Utilizando a de�ni�c~ao de � = 1p
2
(v� +R�) ap�os a quebra espontânea de simetria teremos,

considerando que o I� foi absorvido pelo novo b�oson de gauge,

L ) L � ��1
�
�N c
RNR

1p
2
(v� +R�) + �NRN

c
R

1p
2
(v� +R�)

�
+

�2
�
�N c
Rer�

+ + �erN
c
R�

�� : (3.30)

Substituindo os campo f��sicos dados pela eq. (3.15) temos

L ) L � � �1

�
1p
2
�N c
RNR

�
v� � b

�
kH + �0

��
+

1p
2
�NRN

c
R

�
v� � b

�
kH + �0

���
� �2

�
�N c
Rer�

+ + �erN
c
R�

�� : (3.31)

Portanto a massa da ME, lembrando que para f�ermions de Majorana a la-

grangeana padr~ao �e 1
2
 (i
�@� �m) = 0, obtida �e MNc

R
=

p
2�1v�. Al�em

disso podemos extrair da eq. (3.31) as regras de Feynmann para as intera�c~oes

entre a ME do modelo com os escalares e dos v�ertices �N c
Rer�

+ + �erN
c
R�

� .
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�N c
R

N c
R

H;�0.
�+

er

N c
R

��

�er

N c
R

�N c
RN

c
RH = �ikbMNc

R
=v� �N c

Rer�
+ = �i�2 �erN

c
R�

� = �i�2
�N c
RN

c
R�

0 = �ibMNc
R
=v�

3.4 Setor Fermiônico

L�eptons

No setor leptônico apenas os da primeira gera�c~ao possuem carga de U(1)X ent~ao

colocaremos somente os escalares e dubletos da primeira fam��lia. Teremos ent~ao

Le = eRi
�D
�eR + Lei
�D

0�Le (3.32)

onde

D� = ~@� + i
g0

2
Y B� � 3i

gX
2
Z 0�

D0� = ~@� + i
g0

2
Y B� + i

g

2
~� � ~b� + 3i

gX
2
Z 0� (3.33)

com Le =

0
@ �e

e

1
A

L

. Para o el�etron de m~ao direita temos a seguinte corrente neutra, al�em

do MP,

LCN(Z0eR)
= �3gX

2
eR
�Z

0�eR (3.34)

no caso dos l�eptons de m~ao esquerda, �camos com

LCN(Z0le)
= �3gX

2
��eL
��eLZ

0� � 3gX
2
eL
�eLZ

0� = �3gX
2

��e
�

�
1� 
5
2

�
�eZ

0�

�3gX
2
eL
�eLZ

0� (3.35)
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Como em rela�c~ao ao MP apenas os termos com Z 0 d~ao nova contribui�c~ao, e sabendo que

eR
�eR + eL
�eL = (eR + eL) 
� (eR + eL) = e
�e (3.36)

ent~ao

Le � LLeUx = �
3gx
2
a �e
�

�
1� 
5
2

�
�e Z

0� � 3gX
2
a e
�e Z

0� (3.37)

�e; e

�e; e

Z 0�.

�e

�

�
1� 
5
2

�
�e Z

0
� = �

3gx
2

�
�
1� 
5
2

�
; e
�e Z 0

� = �
3gX
2

�

Lagrangeana de Intera�c~ao entre NR e Z 0

�

Neste modelo o f�ermion de Majorana se transforma segundo o novo grupo abeliano com

isso sua derivada �ca da seguinte forma

LNR = NRi
�

�
~@� + i

gX
2
nXZ

0�
�
NR )

LNRZ0 =
3gX
2
NR
�NRZ

0� =
3igX
2

��
1 + 
5
2

�
N

�y

0
�

�
1 + 
5
2

�
NZ 0�

=
3igX
4

N
� (1 + 
5)NZ
0�; (3.38)

por�em , no caso de part��culas de majorana, N
�N = 0, ent~ao

LNR =
3igX
4

N
�
5NZ
0� (3.39)

N

N

Z 0

�. N
�
5NZ 0� = �
3igX
4

�
5
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A seguir continuaremos com o c�alculo dos termos da corrente neutra para quarks.

Quarks

Como vimos anteriormente, os quarks possuem transforma�c~ao segundo o novo grupo de

simetria (X = B � 3Le = 1=3). Partindo da derivada covariante temos

Lq =
FX

m=1

2
64Rqmi
�

0
B@~@� + i

g0

2
Y B�

termo cz }| {
+i
gX
2
nX Z

0�

1
CARqm+

Lqmi
�

0
B@~@� + i

g0

2
Y B� + i

g

2
~� � ~b�

termo dz }| {
+i
gX
2
nXZ

0�

1
CALqm

3
75

=
FX

m=1

( qLmiD=
�qLm + uRmiD=

�uRm + dRmiD=
�dRm

�
: (3.40)

sendo que o somat�orio refere-se �as três fam��lias de quarks com dubletos de m~ao esquerda

no formato qLm =

0
@u0m
d0m

1
A

L

, e os de m~ao direita do \tipo" up, u1, u2, u3 (up, charm

e top, respectivamente) e os down d1, d2, d3; (down, strange e botton, respectivamente).

Utilizaremos as mesmas de�ni�c~oes para os auto-estados de massa presentes na ref. [79],

cap��tulo 7. Sejam os auto-estados de massa uL � Au
L
yu0L, sendo que u0L = uLA

u
L
y, e uR �

Au
R
yu0R, com u0R = Au

RuR, lembrando que Vq � Au
L
yAd

L �e a matriz CKM , por�em como o novo

b�oson �e neutro por carga el�etrica n~ao haver�a mistura entre quarks al�em as do MP. Os termos

sobressalentes em rela�c~ao ao MP, resultantes dos \c " e \d" ser~ao

LqZ0 =
FX

m=1

�
qLmi
�

gX
2
nXqLm + uRmi
�

gX
2
nXuRm + dRmi
�

gX
2
nXdRm

�
Z 0�: (3.41)

Substituindo os auto-estados de massa obtemos, lembrando que o subscrito m soma sobre

as fam��lias,

LqZ0 =
FX

m=1

h�
uLmA

u
Lmn

y� i
� gX
2
nX (Au

LmuLm) +
�
dLmA

d
Lmn

y�
i
�

gX
2
nX
�
Ad
LmdLm

�
+

�
uLmA

u
Rmn

y� i
� gX
2
nX (Au

RmuRm) +
�
dRmA

d
Rmn

y�
i
�

gX
2
nX
�
Ad
RmdRm

�i
Z 0�:(3.42)
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Uma vez que Ad
Rmn

y
Ad
Rmn = 1, e de forma semelhante nos outros a eq. (3.42) se reduz a

LqZ0 = i
gX
2
nX

FX
m=1

�
(uLm
�uLmn) +

�
dLm
�dLm

�
+ (uLm
�uRmn)+�
dRm
�dRm

��
Z 0�: (3.43)

q

q

Z 0

�. q
�qZ
0� = igX

6

�

Uma vez calculado todos os novos termos referentes ao modelo iremos, no pr�oximo cap��-

tulo, avaliar seus parâmetros livres confrontando os observ�aveis aos resultados experimentais

em rela�c~ao aos v��nculos da ME.



Cap��tulo 4

Resultados

No cap��tulo anterior introduzimos os novos campos juntamente com a lagrangeana

que descreve f��sica do modelo. Agora, iremos mostrar os resultados da abundância rel��quia

(
ME) e a se�c~ao de choque de intera�c~ao WIMP-nucleon (�Wn), utilizando a ferramenta

computacional micrOMEGAS [46]. Este programa utiliza como base o CalcHEP [80], que

fornece se�c~oes de choque, taxas de decaimento, entre outras fun�c~oes em n��vel de �arvore, e

estas s~ao utilizadas para os c�alculos das propriedades espec���cas da ME, as quais o CalcHEP

n~ao calcula, como por exemplo 
ME. Al�em disso, a principal necessidade de sua aplica�c~ao

se d�a pela quantidade de processos a serem considerados. Como veremos adiante, existem

v�arios canais de aniquila�c~ao que in
uenciam no valor da abundância, lembramos, tamb�em

que no caso da eq. (1.17), para melhor precis~ao de nossos resultados, temos que resolve-

l�a numericamente, ou seja a utiliza�c~ao deste programa �e bastante justi�c�avel. A seguir,

iremos resumir os parâmetros livres do modelo e, atrav�es dos resultados, veri�car como estes

in
uenciam 
ME e �Wn.

4.1 Abundância rel��quia

Vimos anteriormente que o modelo tratado aqui possui novos parâmetros oriundos do po-

tencial, corrente neutra e o acoplamento entre a ME, o escalar carregado e o el�etron. Alguns

deles est~ao vinculados, por exemplo, as constantes �� e �� (ap�os a quebra espontânea de

simetria), podem ser escritas em fun�c~ao das massa dos escalares neutros e outras constantes,

utilizando a eq. (3.14). Seguindo este procedimento os parâmetros livres deste modelo s~ao:

���, ��, ���, ���, �2, v�, m�, mZ0 , m�, mME.

Uma vez que a ME, neste trabalho, �e est�avel, a part��cula mais leve que se transforma pela

simetria Z2 (se�c~ao 3.2), apenas processos de aniquila�c~ao contribuem para sua abundância.

Podemos ver na �g. (4.1), os processos de aniquila�c~ao em n��vel de arvore e alguns de co-
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aniquila�c~ao, �g. (4.2)1, respectivamente.

NR

NR

S1

S2

H;�0

NR

NR

f

f

H; �0

NR

NR

W+; Z

W�; Z

H;�0

NR

NR

q; e; �e

q; e; �e

Z 0

NR H;�0

NR

NR

H;�0.

NR e

NR

��

e.

Figura 4.1: Processos que contribuem para a abundância da ME.

NR

��

W�

�e

e

NR

��

Z;Z 0; A

e

e NR e

��
��

H;�0.

�+ 


��
��

Z;Z 0; A.

Figura 4.2: Alguns canais de co-aniquila�c~ao da ME.

4.2 Detec�c~ao direta

No modelo apresentado, o espalhamento WIMP-nucleon ocorre devido ao processo

representado na �g. (4.3). Estes termos, os quais envolvem os campos �qq �N c
RNR, dependem

dos acoplamentos com os escalares, considerando sua mistura, juntamente com o novo b�oson

neutro. Uma vez que temos intera�c~oes conformeL � �escq
�NRNR�qq+�

V A
q ( �NR
�
5NR)(�q


�q),

1Lembrando que devido ao car�ater fraco da rea�c~ao (WIMP) apenas os processos em n��vel de �arvore

fornecem contribui�c~oes relevantes para a aniquila�c~ao da ME, tornando a parcela proveniente dos loops

desprez��vel.
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ent~ao obtemos exclusivamente a contribui�c~ao da sec�c~ao de choque de espalhamento spin-

independente [81]. Na verdade tamb�em est~ao presentes intera�c~oes spin-dependente, por�em

estas s~ao bastante suprimidas, conforme [82], juntamente com a intera�c~ao ( �NR
�
5NR)(�q

�q)

gerada pelo novo boson de gauge. Associada ao acoplamento escalar temos �SIWn dado por [81]

�SIWn =
4�2WN

�
[Zfp + (A� Z)fn]2 ; (4.1)

onde a quantidade fp �e de�nida como

fp =
X

q=u;d;s

�escq

mq
fpTq +

2

27
fpTG

X
q=c;b;t

�escq

mq
; (4.2)

sendo fpTq o fator que inclui a contribui�c~ao dos quarks leves para �a massa do pr�oton e o

segundo termo inclui os efeitos entre a WIMP e os gl�uons na densidade do n�ucleo (fpTG =

1�Pq=u;d;s f
p
Tq). f

n se trata do acoplamento entre a WIMP e o nêutron. Estes fatores s~ao

determinados experimentalmente. No caso da contribui�c~ao dos termos com acoplamentos

vetoriais temos, conforme [81],

�SIWn =
�2

64�
B2
N : (4.3)

onde BN � �Vu (A+Z) + �Vd (2A�Z). Ou seja, para um modelo onde temos intera�c~oes com

acoplamentos escalares e vetoriais, semelhante ao nosso, os termos referentes a eq. (4.3) e

eq. (4.1) devem ser inclu��dos na eq. (2.4). Vale salientar que o micrOMEGAS inclui estas

contribui�c~oes no c�alculo de �Wn, onde utilizamos todos os parâmetros associado �a estas

constantes como os valores j�a de�nidos pelos autores do programa [46]. Tamb�em adotamos

a aproxima�c~ao de que a intera�c~ao entre a WIMP com os nêutrons segue de forma semelhante

aos pr�otons (o micrOMEGAS considera a diferen�ca nas se�c~oes de choque do espalhamento

entre WIMPs com pr�otons e nêutrons, mas observamos, em nosso modelo, que e elas possuem

a mesma ordem de grandeza). Diante deste cen�ario apresentaremos nossos resultados a

seguir.

NR NR

q
H; �0

q.

NR NR

q
Z 0

q.

Figura 4.3: Diagramas de intera�c~ao WIMP-nucleon.
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Nosso primeiro resultado, �g. (4.4a), apresentamos o gr�a�co da abundância em fun�c~ao

deMME, onde as diferentes curvas referem-se �as varia�c~oes da constante de acoplamento ���.

Diante disto, constatamos que os canais de aniquila�c~ao deste modelo est~ao fortemente ligados

a mistura entre os escalares. Para tanto, consideramos M� = M� = 1TeV, MZ0 = 2 TeV,

v� = 2TeV e �2 = 0; 5. Note que os valores para as massas das novas part��culas est~ao acima

dos limites inferiores impostos por diversos experimentos [38]. J�a na �g. (4.5a), repetimos os

valores dos parâmetros, com ��� �xo e igual a 0; 01 (mantendo a mistura pequena evitamos

as restri�c~oes impostas pelos testes de precis~ao associados ao b�oson de Higgs), variando apenas

�2. Conforme podemos observar, este acoplamento n~ao possui papel fundamental em rela�c~ao

a varia�c~ao de 
MEh
2.

Em seguida, �g. (4.6a), variamos o vev do novo campo escalar neutro mantendo �xo os

valores dos demais parâmetros, com ��� = 0; 01 e �2 = 0; 5. Uma vez que os acoplamentos, da

mistura entre os escalares neutros, dependem inversamente de v�, podemos notar a supress~ao

da aniquila�c~ao da ME, de acordo com a �g. (4.6c), os principais canais que contribuem para

a aniquila�c~ao da ME est~ao postos no apêndice D. No gr�a�co seguinte, �g. (4.7a), exploramos

o caso limite das massas M� = M�, MZ0 muito acima de MME com v� = 8TeV. J�a as �guras

(4.4b), (4.5b), (4.6b) e (4.7b) temos os gr�a�cos correspondentes aos valores de �Wn. Nestes

resultados utilizamos todos os pontos (incluindo os que est~ao em desacordo com os resultados

do experimento Planck) pois, neste momento, estamos interessados em demonstrar como a

varia�c~ao dos parâmetros in
uenciam a curva da se�c~ao de choque WIMP-nucleon. Conforme a

�g. (4.4b) constatamos que o espalhamento, mediado pelos escalares, possui maior relevância

na varia�c~ao de �Wn. Finalmente, notamos que a maioria dos valores de �Wn encontram-se

abaixo do limite superior do experimento LUX, com uma pequena exce�c~ao da �g. (4.4b).

Contudo, os valores obtidos para 
MEh
2 entre 0.1165 e 0.1227 est~ao permitidos pelos v��nculos

da detec�c~ao direta.
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(a) (b)

(c)

Figura 4.4: Gr�a�co da abundância rel��quia da ME e �Wn em fun�c~ao de sua massa. No gr�a�co

(a) as curvas correspondem a diferentes valores de ��� (valores na legenda). As linhas em

roxo delimitam a faixa em acordo com os dados medidos pelo experimento Planck [45] para

a abundância. A direita, em (b), temos a varia�c~ao da sec�c~ao de choque do espalhamento

el�astico WIMP- nucleon em fun�c~ao da massa com ��� considerando os mesmos valores seme-

lhante ao gr�a�co (a). A curva, em roxo, neste caso, corresponde ao limite superior imposto

pelo experimento LUX [60]. No gr�a�co (c) apresentamos os resultados da m�edia t�ermica da

se�c~ao de choque de aniquila�c~ao (no canto superior direito temos uma amplia�c~ao do mesmo).



4. Resultados 60

(a) (b)

Figura 4.5: Gr�a�co da abundância rel��quia da ME e �Wn em fun�c~ao de sua massa. No gr�a�co

(a) as curvas correspondem a distintos valores de �2, acoplamento entre a ME, o el�etron e o

escalar carregado (valores na legenda). As linhas em roxo delimitam a faixa de valores em

acordo com os dados medidos pelo experimento Planck [45] para a abundância. �A direita

temos a varia�c~ao da se�c~ao de choque do espalhamento el�astico WIMP- nucleon em fun�c~ao

da massa com �2 assumindo os mesmos valores que no gr�a�co (a). A curva em roxo, neste

caso, corresponde ao limite superior imposto pelo experimento LUX.
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(a) (b)

(c)

Figura 4.6: Gr�a�cos de 
DM e �Wn em fun�c~ao da massa de ME. As diferentes curvas referem-

se �a varia�c~ao de v�.

(a) (b)

Figura 4.7: Gr�a�co da abundância rel��quia da ME e �Wn em fun�c~ao de sua massa. Agora

abordamos o caso limite das novas part��culas Z', �0 e � serem extremamente pesadas.
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Conclus~oes

Neste trabalho apresentamos os resultados da abundância rel��quia e se�c~ao de choque

WIMP-nucleon, calculados numericamente, para uma extens~ao m��nima do modelo padr~ao

da f��sica de part��culas, U(1)B�3Le . Obtivemos alguns valores para �a abundancia rel��quia

do f�ermion de Majorana em acordo com os dados experimentais proveniente do sat�elite

Planck [45]. Simultaneamente, nosso trabalho mostrou que, apesar da inclus~ao de novos

processos entre quarks e WIMPs, n~ao houve o aparecimento de fortes v��nculos para a detec�c~ao

direta em rela�c~ao ao modelo proposto na ref. [74]. Este aspecto ocorreu devido ao fato de

termos uma part��cula de majorana como candidata a mat�eria escura. Pois seus acoplamentos,

com o novo b�oson de gauge neutro, s~ao bastante suprimidos. Tamb�em vimos que a intera�c~ao

Higgs-nucleon, juntamente com o novo escalar neutro, de fato, fornece maior contribui�c~ao

para �SIWn. Vale salientar que os resultados s~ao v�alidos mesmo para grandes valores de mZ0

e m�, de modo que n~ao enfrentamos grandes problemas associados aos v��nculos de Z 0.

Observamos que este modelo apresenta di�culdades em prover candidatos em acordo

com os resultados do experimento Planck na regi~ao de baixas massas. Caso se con�rmem

os eventos da detec�c~ao de ME pelos experimentos DAMA, CDMS ou CoGeNT, este modelo

careceria de novos canais de aniquila�c~ao na regi~ao de baixos valores de MME.

Por outro lado, uma vez que os resultados apresentados est~ao dentro do dom��nio de

validade do experimento LUX, um dos mais recentes e sens��veis na detec�c~ao direta da ME,

como perspectivas, em um trabalho futuro, iremos calcular a contribui�c~ao da aniquila�c~ao

de part��culas de ME em p�ositrons com o objetivo de prover uma explica�c~ao ao 
uxo e

espectro de p�ositron energ�eticos dos raios c�osmicos detectados pelos sat�elites PAMELA [75],

FERMILAT [76] e AMS-02 [77], dentre outros. Podemos, tamb�em, realizar uma analise em

rela�c~ao a busca das novas part��culas, adicionadas ao modelo, em aceleradores de part��culas,

principalmente com rela�c~ao a inclus~ao do novo b�oson de gauge, o que certamente ir�a propiciar

v��nculos mais rigorosos e interessantes para este trabalho.
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Apêndice A

Medi�c~ao da velocidade de Gal�axias

por meio do desvio da luz para o

vermelho.

Sabemos que os el�etrons atômicos podem estar localizados em regi~oes determinadas por

sua energia (frequência). Esta �e interpretada como as frequências de resonância do �atomo,

sendo que a mecânica quântica nos informa as frequências poss��veis de ressonância. Um

el�etron pode ser excitado indo ocupar uma regi~ao de maior energia, e esta caracteriza parte

do expectro de emiss~ao. Este processo ocorre tamb�em com atomos de estrelas (�gura A.1),

poeira, entre outros. Ao observar o espectro da luz proveniente de uma estrela podemos

ver linhas negras. Estas de�nem a luz absorvida pelos elementos da estrela, seu expectro de

absor�c~ao Os astrônomos tamb�em perceberam que as gal�axias n~ao s~ao t~ao diferentes uma vez

que a maior parte da luz v��sivel destas s~ao provenientes de suas estrelas. Por meio do espectro

podemos aferir o movimento da fonte em rela�c~ao ao laborat�orio (observador) atrav�es do efeito

Doppler da luz [29]. Este �e caracterizado pela mudan�ca nas linhas de absor�c~ao e emiss~ao,

por�em mantendo a distância entre elas como podemos observar na �gura A.2. Quando a

fonte se aproxima do do detector as ondas captadas possuem comprimento de onda menor e

o inverso caso estejam se afastando. Podemos aferir a velocidade relativa entre o detector e

a fonte por meio da equa�c~ao

z =
�� �o
�o

=
��

�o
=
v

c
(A.1)

sendo � o comprimento de onda emitida pela fonte e �o o detectado pelo observador. Este

pode ser utilizado tanto para medir pequenas orbitas de estrelas pr�oximas como medir ve-

locidade e distância de objetos astronômicos vejamos dois casos. Partindo da �gura A.2,

sabemos que o hidrogênio emite em ondas de r�adio cujo comprimento de onda e 21:106 cm.
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Figura A.1: Ilustra�c~ao do espectro de absor�c~ao(acima) e emiss~ao(abaixo).

Figura A.2: Ilustra�c~ao do efeito Doppler espectro de absor�c~ao.

Se observarmos ondas de 21:133 cm teremos

�� = 21:133� 21:106 = 0:027 cm )
��

�o
=

0; 027

21:106
= 0; 57 (A.2)

v =
��

�
c = 0; 38� 106m=s: (A.3)
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Podemos, tamb�em, aferir o tempo que a radia�c~ao gastou para percorrer do local de sua

emis~ao ao observador. Partindo da eq. de Friedman [29], obter

t(z) =
1

H0

1Z
z

d~zq

m (1 + ~z)5 + 
ee (1 + ~z)2 + 

 (1 + ~z)6

; (A.4)

sendo H0 a constante de Hubble (2:310�18s�1) e 
m, 
� e 

 as abundâncias de mat�eria,

energia escura e radia�c~ao, respectivamente. Uma vez obtido o tempo percorrido pela radia�c~ao

somos capazes de calcular a distância percorrida, por meio de

d(z) =
1 + z

H0

zZ
0

d~zq

m (1 + ~z)5 + 
ee (1 + ~z)2 + 

 (1 + ~z)6

: (A.5)



Apêndice B

Aproxima�c~ao para os auto-estados de

massa.

Este procedimento bastante utilizado, apesar de simples, n~ao �e usualmente apresentado

nos livros de f��sica de part��culas, portanto achamos interessante aborda-lo neste apêndice.

Para isso utilizaremos, por simplicidade, o programa Mathematica R
 . Partiremos da se-

guinte matriz de massa, eq. (3.13),

M2 =

0
@ 2��v

2
� ���v�v�

���v�v� 2��v
2
�:

1
A : (B.1)

Cujos auto-estados de massa n~ao normalizados s~ao

�� =

8<
:�

v2��� � v2��� �
q
v2�v

2
��

2
�� + v4��

2
� � 2v2�v

2
����� + v4��

2
�

v�v����
; 1g ; (B.2)

De�nindo � = v�=v�, supondo v� � v�, podemos expandir �� com � em torno de 0, supondo

tamb�em que as constantes s~ao positivas, obtendo

��;aprox

���2�2� +O[�2]; ������+O[�2]
	
;

�
�2���

2
+O[�2]; ������+O[�2]

��
; (B.3)

sendo que multiplicamos os resultados por ��, ��� e �, primeiro termo e ��, ��� no segundo

(a multiplica�c~ao de constantes nos auto-estados durante o processo de diagonaliza�c~ao n~ao

in
uencia nos resultados). Aplicando ao Mathematica R
 isto pode ser feito atrav�es das

seguintes fun�c~oes

Simplify[Series [f�+������; ������+; f�; 0; 1g] ; Element[��j��j���; Reals];
Assumptions! �� > 0;Assumptions! ��� > 0] (B.4)

Normalizando os auto-estados, eq. (B.3), obtemos o resultado �nal, eq. (3.15).



Apêndice C

V�ertices dos escalares

V�ertices do potencial

Obteremos neste apêndice os v�ertices do setor escalar para isso usaremos R� e R�, invertendo

a matriz da eq. (3.15), em fun�c~ao dos autoestados de massa

R� =
1p

1 + k2

�
H � k�0

�
; (C.1)

R� = � 1q
1 +

���v�
2��v�

2

�
�0 � kH

�
; (C.2)

k � ���v�
2��v�

; b � 1p
1 + k2

:

Substituindo os autoestados de massa na eq. (3.12), obteremos, omitindo os termos da

matriz de massa,

V 0 ��; ��; �� = �2��
+�� � ��

4
v4� + ��v

2
�

�
b
�
H � k�0

��2 � ��
4
v4� + ��v

2
�

��b �kH + �0
��2

����
4
v2�v

2
� + ��

�
v�
�
b
�
H � k�0

��3
+

1

4

�
b
�
H � k�0

��4�
+ ��

�
v�
��b �kH + �0

��3
+

1

4

��b �kH + �0
��4�

+ ���

�
v�v�

�
b
�
H � k�0

�� ��b �kH + �0
��

+
1

2
v�
�
b
�
H � k�0

��
��b �kH + �0

��2
+

1

2
v�
��b �kH + �0

�� �
b
�
H � k�0

��2
+

1

4

�
b
�
H � k�0

��2
��b �kH + �0

��2�
+ ��

�
�+��

�2
+
���
2

h
v2� + 2v�b

�
H � k�0

�
+ b2

�
H2 � 2kH�0 + k2�02

�i
�
�+��

�
+
���
2

�
�+��

� h
v2� � 2v�b

�
kH + �0

�
+ b2

�
k2H2 + 2kH�0 + �02

�i
� VSM (C.3)

desta equa�c~ao podemos observar os termos quadr�aticos do campo �� que fornece massa para

o escalar carregado de forma bastante simples devido ao fato deste n~ao desenvolver vev

m2
�� = �2� +

���
2
v2� +

���
2
v2� (C.4)
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que utilizaremos como v��nculo para a constante de acoplamento ���

��� =
2

v2�

�
m2

�� � �2� �
���
2
v�

�
: (C.5)

Al�em disso podemos extrair as regras de Feynmann (omitindo o fator imagin�ario)

�
+

�
�

H;�0

�
+

�
�

H;�0; H.

H;�0; �0

�+��H = b (���v� � ���kv�) �+��HH = b2

2
(��� + ���k

2)

�+���0 = b (���kv� � ���v�) �+���0�0 = b2

2
(���k

2 + ���)

�+��H�0 = b2k (���� + ���)

�0; H;H

�0; H; �0

H;�0; H

H; �0; �0

�0; H

�0; H

H; �0.

HHHH = b4

4
(�� + ��k

4 + ���k
2) HHH = b3

h
��v� � ��v�k

3 +
���
2
(v�k

2 � v�k
2)
i

HHH�0 = b4

4
[���4k + ��4k

3 + ���2 (k � k3)] HH�0 = b3 f���v�3k � ��v�3k
2

HH�0�0 = b4

4
[���6k2 + ��6k

2 + ���2 (1 + k4 � 4k2)] +���
�v�

2
(2k � k3) + v�

2
(2k2 � 1)

�	
H�0�0�0 = b4

4
[���4k3 + ��4k + ���2 (k

3 � k)] H�0�0 = b3 f��v�3k2 � ��v�3k

�0�0�0�0 = b4

4
(��k

4 + �� + ���k
2) +���

�v�
2
(1� 2k2) + v�

2
(�k3 + 2k)

�	
�0�0�0 = b3

h
���v�k3 � ��v� � ���

2
(v�k + v�k

2)
i

C.0.1 V�ertices dos escalares neutros

Temos nesta se�c~ao os diagramas de Feynmann provenientes da derivada covariante do es-

calar neutro �, note que colocamos os fatores de simetria para os v�ertices sim�etricos como

HHZ�Z
�,
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H;H; �0

H;�0; �0

W+
� .

W�

� .

H;H; �0

H;�0; �0

Z�.

Z�.

HHW+
� W

�
� = �2i e2

4s2
�

b2g�� HHZ�Z� = �i e2

s2
�
c2
�

b2g��

H�0W+
� W

�
� = �i e2

2s2
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4s2
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� W

�
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2s2
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�
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�
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C.0.2 V�ertices do escalar carregado

�
+

�
�

A�; Z�; Z
0

�.

�
+

�
�

A�; Z
0

�.

Z�.

�+��A� = �ie(p1 � p2)� �+��A�Z
� = �2ie2 tg� g��

�+��Z� = �itg�(p1 � p2)� �+��Z�Z 0� = �6i tg� gX g��
�+��Z 0

� = �3igXd(p1 � p2)�

�
+

�
�

Z 0

�.

A�.

�
+

�
�

A�; Z�; Z
0

�.

A�; Z�; Z
0

�.

�+��Z 0
�A� = �2igXg�� �+��A�A

� = �2ie2g��
�+��Z�Z� = �ie2g��

�+��Z 0
�Z

0� = �2ig2Xd2g��



Apêndice D

Canais de aniquila�c~ao da materia

escura.

Abaixo, temos canais de aniquila�c~ao que contribuem (� 1%) para a varia�c~ao de 
ME,

da mat�eria escura, com ��� = 0; 01, �2 = 0; 5 e v� = 2TeV, que corresponde aos resultados

da �g. (4.6a).

Massa da materia escura= 1.00, Abundância=9.56019e+00

97% NR NR � >e1 E1

Massa da materia escura= 41.00, Abundância=2.29138e+00

% 100% NR NR � >e1 E1

Massa da materia escura= 81.00, Abundância=5.34750e+00

% 100% NR NR � >e1 E1

Massa da materia escura= 121.00, Abundância=3.25537e+00

% 100% NR NR � >e1 E1

(...)(Sem mudan�ca)

Massa da materia escura= 431.00, Abundancia=5.47084e-01

96% NR NR � >e1 E1

1% NR NR � >W+ W-

Massa da materia escura= 451.00, Abundancia=4.21318e-01

80% NR NR � >e1 E1

9% NR NR � >W+ W-

5% NR NR � >H H

4% NR NR � >Z Z

1% NR NR � >t T
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Massa da materia escura= 481.00, Abundancia=1.11107e-01

36% NR NR � >W+ W-

22% NR NR � >e1 E1

19% NR NR � >H H

18% NR NR � >Z Z

5% NR NR � >t T

Massa da materia escura= 491.00, Abundancia=6.97241e-02

40% NR NR � >W+ W-

22% NR NR � >H H

20% NR NR � >Z Z

13% NR NR � >e1 E1

6% NR NR � >t T

Massa da materia escura= 501.00, Abundancia=3.75030e-01

76% NR NR � >e1 E1 11% NR NR � >W+ W-

6% NR NR � >H H

5% NR NR � >Z Z

2% NR NR � >t T

Massa da materia escura= 511.00, Abundancia=4.52594e-01

96% NR NR � >e1 E1

2% NR NR � >W+ W-

Massa da materia escura= 521.00, Abundancia=4.52352e-01

98% NR NR � >e1 E1

Massa da materia escura= 761.00, Abundância=3.17338e-01

96% NR NR � >e1 E1

Massa da materia escura= 801.00, Abundância=2.95091e-01

93% NR NR � >e1 E1

1% NR NR � >n1 N1
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Massa da materia escura= 841.00, Abundância=2.29482e-01

84% NR NR � >e1 E1

3% NR NR � >n1 N1

2% NR NR � >t T

2% NR NR � >b B

2% NR NR � >c C

2% NR NR � >s S

2% NR NR � >d D

2% NR NR � >u U

Massa da materia escura= 881.00, Abundância=7.46403e-02

42% NR NR � >e1 E1

11% NR NR � >n1 N1

7% NR NR � >t T

7% NR NR � >b B

7% NR NR � >c C

7% NR NR � >s S

7% NR NR � >d D

7% NR NR � >u U

4% NR NR � >et- et+

Massa da materia escura= 921.00, Abundância=1.65178e-02

32% NR NR � >e1 E1

13% NR NR � >n1 N1

9% NR NR � >t T

9% NR NR � >b B

9% NR NR � >c C

9% NR NR � >s S

9% NR NR � >d D

9% NR NR � >u U

4% NR NR � >et- et+

Massa da materia escura= 961.00, Abundância=2.40031e-03

29% NR NR � >e1 E1

14% NR NR � >n1 N1
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9% NR NR � >t T

9% NR NR � >b B

9% NR NR � >c C

9% NR NR � >s S

9% NR NR � >d D

9% NR NR � >u U

1% NR NR � >et- et+

Massa da materia escura= 1001.00, Abundância=1.39962e-02

31% NR NR � >e1 E1

14% NR NR � >n1 N1

9% NR NR � >t T

9% NR NR � >b B

9% NR NR � >c C

9% NR NR � >s S

9% NR NR � >d D

9% NR NR � >u U
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