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Resumo

Nesta dissertacao consideramos uma extensao abeliana minima local, de carga B — 3L,
livre de anomalias, onde foi introduzido um férmion de Majorana de mao direita juntamente
com um novo bdson escalar, responsavel pela quebra espontanea da simetria local, e um
escalar carregado conectando a familia de 1éptons ao férmion de Majorana. Este modelo
tem por objetivo fornecer uma teoria de baixas energias para a matéria escura atribuida a
um férmion de Majorana. Logo, baseado em alguns experimentos (em particular aqueles
cujo principal objetivo é a deteccao direta de uma possivel nova particula atribuida a esta
matéria), iremos vincular os parametros de nosso modelo a fim de verificar sua aplicabilidade
neste cendrio. Para isto, utilizaremos o programa computacional micrOMEGAs (que utiliza o
CalcHEP) a fim de calcular alguns observaveis do modelo, tais como a abundancia e sec¢ao
transversal de choque do espalhamento elastico entre a matéria escura e o nucleon e, em
seguida, comparamos aos dados experimentais do Planck (abundancia) e LUX (secdo de
choque). Resultados preliminares apontam para a validade do modelo diante das restrigoes
impostas pelas observacoes, possibilitando a perspectiva de aplicacao desta extensao em

outros contextos, como os da deteccao indireta da matéria escura.

Palavras-chaves: Matéria Escura, Fisica de Particulas, Deteccao Direta, Extensao de Gauge

B —3L..
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Abstract

In this work we consider a minimal local abelian gauge group extension with charge
B — 3L, 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 — 3L, Gauge

extension.
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Glossario

NGC Novo Catalogo Geral ou, em inglés, New General Catalog. Catalogo com mais de

8000 astros, dentre eles galdxias e nebulosas. Iniciado em 1880. 4

halo O Halo, é a regiao esférica com centro comum ao da galdxia, que se extendende muito
além do conteudo visivel. Esta auredla, como também é conhecida, contém a maior
parte da massa pertencente ao conjunto halo mais galaxia. Acredita-se que esta con-

tenha grande quantidade de matéria escura '. 7, 8

luminosidade Em astronomia, luminosidade é a quantidade de energia que um corpo

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

matéria bariénica A matéria barionica na astronomia refere-se a toda matéria luminosa,
planetas, estrelas incluindo suas subestruturas, atomos, quarks, 1éptons, de uma forma
menos especifica que na fisica de particulas onde léptons sao diferentes de barions [1].

8

pc Parsec é uma unidade de comprimento definida como a distancia entre a Terra e a Lua

(1pc = 3,086 x 10'%m). 4

redshift Este é o efeito Doppler aplicado a luz. Atomos emitem f6tons em frequéncias bem
especificas. Ao detectar um féton emitido por um destes dtomos se distanciando do
detector a frequéncia medida diminui. Como a luz vermelha é uma das mais fracas
do espectro visivel diz-se entao que a radiacao emitida pela fonte foi desviada para o

vermelho. 2

10s termos contidos neste glossario estdo presentes ao longo deste trabalho (péginas indicadas pelos

numeros em vermelho) grifados em vermelho.
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Capitulo 1

Introducao

Neste capitulo, serao apontadas algumas das principais evidéncias sobre Matéria Escura
(ME). Veremos que elas surgem predominantemente de observagoes gravitacionais, ou seja,
de grandes estruturas, que indicam a necessidade de uma reformulagao da teoria gravita-
cional padrao ou de uma nova forma de matéria, sendo esta ultima, a ideia chave desta

dissertacao.

1.1 Matéria Escura

1.1.1 Evidéncias Gravitacionais

Inicialmente, a maior parte das informacoes que tinhamos sobre corpos celestes era base-
ada em fétons e ainda, de forma mais ingénua, através da luz visivel. Mesmo assim apds uma
reanalise do movimento das oscilacoes de estrelas proximas ao plano galatico, inicialmente
feita pelo astronomo alemao Kapteyn (1922) [2], Jeans em 1922 [3] reportou um dos primei-
ros indicios de uma possivel ME. Confrontando os resultados de obtencao da massa estelar
por meio da dinamica e pela [uminosidade observada ele verificou a existéncia de uma massa
duas vezes maior que a da estrela visivel, chamando-as de estrelas escuras (“Dark stars”,
pdg. 32). Uma andlise mais detalhada realizada por Edwin P. Hubble em 1926 [1], contando
com a observacao de quatrocentas galdxias (e nebulosas), sendo estudadas caracteristicas
como, [uminosidade, diametro, distribuicao, densidade e massa, também assinalaram para a

existéncia de uma massa além do conteudo dos astros visiveis.

Em seguida Fritz Zwicky (1933) aferiu a velocidade radial de sete galdxias do Aglomerado
de Coma [5]. Zwicky verificou que a velocidade de rotagao destas galdxias individualmente
estavam bastante acima da média de rotacao do aglomerado. Para se obter a estabilidade
presente nas orbitas era necessaria uma grande quantidade de matéria que nao se conseguia

observar. Um fato interessante é o de que estas observacoes nao eram tao sofisticadas,
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nao contavam com muitos dados estatisticos e existiam incertezas no raio do Aglomerado.
Note que isso é importante pois os cédlculos precisam considerar quais galdxias pertencem
ou nao ao Aglomerado. Nao saber com precisao o raio leva a inclusao, ou nao, de galdxias
no grupo, o que influenciara diretamente na massa aferida. Mesmo assim, o excesso de
massa encontrado estd de acordo com outros resultados encontrados para outros Aglomera-
dos como nas medidas de Smith 1936 [0], ao estudar galdxias do Aglomerado de Virgo, o

que foi confirmada por Zwicky em 1937 [7].

Utilizando técnicas baseadas no desvio da luz para o vermelho (redshift, Anexo A)
Kahn e Woltjer (1959) [8] conseguiram medir a massa do sistema de galdxias, Via Léactea
e Andromeda, constatando um valor de M > 1,8 x 10'2M,'. Porém, os valores medidos
com os métodos usuais® eram da ordem de 2,0 x 10*' M. Este foi o primeiro resultado que
apontava uma massa adicional no Grupo local de galéxias (conjunto de 35 galdxias, incluindo
a de Andromeda e a nossa, com um didmetro aproximado de 10 milhées de anos luz). Einasto
e Lyndenn-Bell (1982), também fizeram cdlculos sobre a massa do Grupo Local, utilizando

os dados mais recentes da época, encontrando o valor total de (4,54 0,5) x 1012M.

Ainda sobre a velocidade de rotacao das galaxias podemos utilizar as Leis de Newton
para uma particula de prova descrevendo uma drbita circular imersa em uma distribuigao

de massa com raio total R. Dentro da regiao de matéria, aplicando as leis de Newton,

,_GM0) e faue) [ % R )
)t ; Ve, < R M) =

esperamos que a velocidade cresca linearmente com a distancia medida, r, a partir do centro
da galdxia e ao sair da regiao de massa sua velocidade caia proporcionalmente a raiz do
inverso da distancia, o que observamos na curva A da figura 1.1, sendo g a aceleracao da

gravidade devido a densidade de massa p.

1M, se trata da massa do Sol (10%°kg)
2Entenda método usual como afericio da massa apenas dos objetos luminosos.
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Figura 1.1: Curva da velocidade de rotagao de galaxias (ordenada), v, em funcao da distancia
do eixo de rotacao (abcissa), r, do aglomerado, sem Matéria Escura, curva A, que obedece eq.
(1.1) decaindo com +/1/r. Incluindo ME (curva B), a velocidade dos corpos, além do centro
luminoso onde se concentra a matéria visivel, nao diminui, segue de forma aproximadamente

constante.

Porém, Babcock (1939) [9] reportou que algumas regioes da galdxia, de Andromeda (M31)
possuiam velocidades de rotacao muito acima do predito. Ja na década de 70, Rubin e
Ford [10] também obtiveram curvas de velocidade bastante diferentes do esperado pelas leis

de Newton, aplicada apenas aos corpos visiveis (figura 1.2).

0 4 8 12 16 20 KFC 24

4001 7

3004

200

Velocidade de Rotacdo (Kmy/s)

100

1 1 I
40 &0 BO 100 120
Distdancia ao eixo de rotagdao (minutos de arco)

o 1 1

Figura 1.2: Velocidade de rotacao da galdxia para grandes distancias, Rubin e Ford [10].
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Em seguida, Roberts e Rots (1973) [1 1] obtiveram as curvas de rotacdo da M31 em distancias
acima de 30kpc por meio de ondas de radio, figura 1.3. Note que ela é muito semelhante a

curva B da figura 1.1,

250 —
TYPE
M31 (Sb)
200}~ —
M 101 (Scd)
-
TS~GALAXY

o
o
|

M 81 (Sab)

ROTATIONAL VELOCITY (km s™')
o
[e]
I
|

3)
Q
|
I

] | I ] |
5 10 15 20 25 30

DISTANCE TO CENTER (kpc)

Figura 1.3: Velocidade de rotacdo da galixia (Roberts e Rots (1973) [11] em fungdo da

distancias em relacao ao seu centro de rotacao.

Fazendo uso destas técnicas de obtencao da massa total de galdxias, se pode medir a
razao entre massa e luminosidade. Se a massa dos corpos for atribuida somente aos objetos
visiveis, espera-se que a massa diminua ao passo em que a luminosidade também decresca,
ou seja, que a matéria siga a mesma distribuicao da luz. Entretanto, para a galaxia M31, por
exemplo, isto nao ocorre, chegando a valores de M/L = 200, sendo M a massa do astro e L
sua luminosidade. Este resultado fica bastante evidente nos graficos de van Albada e Sancisi
(1986) [12], na figura 1.4, onde temos as velocidades de rotagdo das galdxias NGC 2403 e
NGC 3198 muito acima da estdvel suportada pela matéria visivel contida, equivalendo a
velocidade de escape. Podemos ver que, se a tinica contribuicao de matéria fosse a visivel, a
velocidade de rotagao deveria seguir o perfil da curva continua, decaindo como na eq. (1.1),
para r > R, mas o observado sugere, novamente, que além do conteudo visivel temos um

conteudo extra de matéria nao luminosa.

Por outro lado, utilizando técnicas de obtencao de massa por meio das oscilacoes verticais
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Figura 1.4: Velocidade de rotacao de galdxias [12]. Nos gréficos a e b temos os valores da
luminosidade em funcao da distancia do centro de suas galdxias, NGC 2403 (lado esquerdo)
e NGC 3198 (lado direito). A luminosidade indica a regido onde temos a matéria visivel.
Em c e d, observa-se as curvas da velocidade de 6rbita em torno do centro do aglomerado

em funcao da distancia do eixo de rotacao.

de estrelas préximas ao plano galdtico os pesquisadores Kuijken e Gilmore (1989) [13] e
Gilmore et al. (1989) [14] procuraram por quantidades de Matéria Escura no disco galdtico

e concluiram que menos de 15% de seu contetdo era composto por esta.

No caso das grandes estruturas, aglomerados de galdxias, uma grande quantidade
de ME ¢ observada. Em particular existem duas técnicas, para aferir massa, que juntas
fornecem um interessante indicio da existéncia de ME. A primeira medida considera contetido
gasoso (quente e ionizado) como a maior parte de matéria do aglomerado. Em geral, este
contetido corresponde a uma ordem de grandeza acima das demais componentes. Portanto, a

medicao da quantidade de gas do aglomerado fornece uma boa estimativa do conteido total
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de matéria. A determinacao do gas do aglomerado pode ser feita através do espectro de raio-
X emitido pelo gés e pelo efeito Sunyaev-Zeldovich que se trata da interacao de fétons da
Radiagao Césmica de Fundo (Cosmic Microwave Background Radiation, CMBR), falaremos
desta mais adiante, com os elétrons energéticos do gas adquirindo energia pelo efeito inverso
Compton, elétrons de alta energia fornecendo energia para fétons. Deste modo, comparando

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

Outro efeito utilizado para afericao de massa se trata do fascinante fenomeno das lentes
gravitacionais, cuja teoria foi criada por Einstein e pela primeira vez observada em 1919,
em um eclipse solar. Neste fenomeno, a trajetoria do foton é afetada devido a curvatura
do espaco tempo gerada por um campo gravitacional, fig. (1.5). Este efeito é geralmente
classificado 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 galaxias, por
exemplo, que possui a caracteristica de gerar imagens miltiplas e distorcidas, em forma de
arcos), lentes gravitacionais fracas (caso o objeto responsavel pela lente seja menos massivo,
gerando imagens da fonte luminosa menos distorcidas) e microlentes (que pode ser causada
por pequenas estrelas, nao gerando imagens multiplas. A fonte de luz tem seu brilho am-
plificado, portanto, este tipo de lente é bastante utilizada na procura de planetas, estrelas

anas, e outros astros que apresentam baixa luminosidade).

Qlensing

object

Figura 1.5: Tlustracao do efeito gravitacional sobre a luz, lente gravitacional.

Através das lentes gravitacionais é possivel estimar a massa de um objeto astrofisico de
forma independente de sua dindmica, ou luminosidade [15]. Portanto, medindo a massa do
aglomerado de galaxias utilizando as informagoes de raios-X e comparando, com as aferidas

através de lentes gravitacionais, percebe-se que na regiao onde concentra-se o gas, ou seja, a
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matéria barionica, nao é o local em que se concentra a maior quantidade de massa segundo
a medida por lente gravitacional, conforme podemos ver na fig. (1.6). Novamente temos

evidéncias que indicam ME.

56
56'

57

57

-55'58"
-55'58"

6"s8M42° 36° 30" 24° 18° 12° 6"58M42° 36° 30° 24° 18° 12"

Figura 1.6: Acima temos a colisao entre galdxias no aglomerado da bala [16]. As curvas
de nivel, em verde, ilustram a localizacao da regiao que concentra mais massa. Os tons
em vermelho, culminando em amarelo (ilustragdo da intensidade do espectro de raios-X),

representam a regiao com maior concentracao de gas, matéria barionica.

Além da medida da quantidade de ME, cientistas também estao pesquisando funcoes
que melhor descrevam sua distribuicao de densidade. Utilizando simulacoes de N-corpos
baseados em modelos de ME pesada ® (onde a Matéria Escura nao colide, sendo tratada
como transparente por outras forgas, contribuindo apenas gravitacionalmente) Navarro et

al. (1997) chegou a seguinte distribuicao para a ME em nossa galaxia

_ Pi
p(r) = G (1.2)

sendo r a distancia em relacao ao centro do halo, rs; o semi-eixo maior da auréola galatica

elipsoide e p; a densidade do Halo no momento de seu colapso. Porém, esta distribuicao
diverge no centro do halo. Estudos posteriores realizados por Navarro et al. (2010) [17]
chegaram a conclusao que o perfil de densidade que representa melhor a distribuicao dos

halos é dado por [17]

p(r) = p(0) exp [ (r/ro)' "], (1.3)

sendo que r expressa a distancia em relacao ao centro do halo, ry o raio efetivo do conjunto
de astros, p(0) é a densidade na posicao rg, raio medido a partir do centro do halo que

contém metade de sua massa e N se trata de um parametro de ajuste (altera a curvatura do

3Valores para massa da ordem, ou maiores, de GeV.
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perfil), esta eq. também é conhecida como perfil de Einasto. Porém, outras andlises feitas
por Humphrey e Boute (2010) [18], utilizando dados do Observatoério de Raios-X Chandra
de 7 grupos de galaxias e 10 aglomerados, chegando ao resultado de que ambos os perfis,

equagdes (1.2) e (1.3), representam bem a distribui¢ao de densidade da ME.

1.1.2 Natureza da Matéria Escura

Como vimos anteriormente, existem diversas evidéncias de ME provenientes de ob-
servacoes gravitacionais. Nesta secao, iremos abordar um pouco mais sobre a sua natureza,

baseando-nos em dados principalmente cosmoldgicos.

A primeira ideia, a mais natural, aponta para uma ME composta por matéria barionica
de baixa luminosidade, dentre elas, estrelas de baixa massa como anas brancas e marrons que
sao praticamente invisiveis 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 Galéxia) [19], que aparentemente compoem o conteido “escuro”
do plano galatico uma vez que sao previstos pela teoria da formacao de galaxias. Por outro
lado medidas da evolucao de galdxias e grandes estruturas nao favorecem a Matéria Escura

bariodnica.

Por volta da década de 70, novos aparatos tecnologicos permitiram medi¢oes muito
mais apuradas baseadas em andlises do desvio da luz para o vermelho de galaxias que eram
praticamente invisiveis para os astronomos. Este desenvolvimento possibilitou um sofisticado
mapeamento do céu, [20,21] como podemos ver na figura 1.7. Neste resultado podemos
observar que grupos e aglomerados de galdxias se organizam em estruturas aproximadamente
unidimensionais, filamentosas, com lacunas entre elas. Com esta informagao, modelos da
formacao de estruturas puderam ser avaliados levando a ideia de que a formacao de estruturas

comecou bem mais cedo do que se esperava.

Do ponto de vista da fisica de particulas, o primeiro candidato a ME nao barionica foi
o neutrino (em torno de 1976 [22,23]), porém, devido ao vinculo da formacao de estruturas,
este foi descartado. Devido a sua baixa massa, os neutrinos permaneceram se deslocando
em velocidades relativisticas durante toda época da formacao de estruturas, um choque com

uma particula tao veloz causaria a destruicao das estruturas, ou seja, os neutrinos, como
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8 gt

10000 km/s

c)

Figura 1.7: Vaucouleurs et al. 1976 [20]. Distribuicao de galdxias em funcao do desvio da
luz para o vermelho, anexo A, e o angulo. Note que, apesar de ideia de isotropia, existem
regides de maior aglutinamento de galdxias e outras quase vazias. A fig. (b) é semelhante a
fig. (a), porém considerando menor distancia e brilho. Na fig. (c¢) temos uma projecao dos

objetos no céu.

a ME, privilegiariam o cendrio inverso ao do chamado “hierdrquico” (onde, inicialmente,
sao formadas pequenas estruturas para, em seguida, se aglutinarem originando as maiores).
Uma vez formados os grandes astros, os neutrinos agiriam, através da colisao, dando origem
as pequenas estruturas, semelhante a um efeito erosivo, porém este cenario é bastante desfa-
vorecido. Também, devido a sua velocidade, os neutrinos nao conseguiram se aglutinar para
formar grandes halos de matéria como os que sao estimados. Outro ponto que exclui estas
particulas é o que relaciona sua massa a estabilidade de sua orbita no halo de ME. Pode-se,

por meio dos dados sobre a velocidade de rotacao, comparar a massa necessaria de ME para
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descrever uma érbita estavel, que no caso dos neutrinos chega a valores de 400eV ( [22],

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

Portanto, devido as controvérsias a respeito dos neutrinos como candidato a ME, novas
ideias foram propostas, porém, o que a maioria das sugestoes tinham em comum seria a
caracterfstica de ser uma Matéria Escura fria (CDM - Cold Dark Matter)*. Ao contrario
dos neutrinos, as particulas do modelo CDM deixam de ser relativisticas antes do periodo de
formacao de estruturas. Com sua baixa velocidade estas serao mais sensiveis as perturbacoes
no universo primordial iniciando o processo de formagao de estruturas no tempo predito pela

teoria.

Retornando ao tépico sobre a quantidade de matéria, inicialmente, utilizando dados da
dindmica de galdxias [21-28], o conteido de matéria era estimado entre 0,2 e 0,7 do valor
critico da quantidade total de energia do universo, o que leva a ideia de uma universo aberto
ou de realmente existir alguma quantidade de energia além do observado [!]. Este termo
extra foi posto na equacdo de estado do universo, por meio da Constante de Einstein (ou,
constante cosmoldgica, A [22]), que foi introduzida por Einstein para contrapor o termo de
atracao, levando a uma a equacao que descreve um universo estatico. Devido a caréncia
de dados observacionais, o valor para A se tratava de um ajuste tedrico. Entretanto com
o desenvolvimento da tecnologia e dos métodos para obtencao dos parametros cosmolégicos
este problema foi contornado. Dentre eles, dois experimentos trouxeram grande revolucao:
um se baseia nas medidas das flutuagoes da CMBR [22,29-31] e o outro nas observagoes de
supernovas distantes [22, 29,32, 33]. Estudos da CMBR privilegiam modelos que propéem
o universo primordial quente e com alto grau de isotropia térmica. Esta analise indica que
o universo inicialmente era tao quente que existiam apenas nicleos ionizados uma vez que
os fétons possuifam energias altissimas que impossibilitavam a formagao de atomos (logo
eram ionizados). Medidas sobre a distribui¢do angular do espectro de poténcia da CMBR
permite obter dados sobre a formacao dos atomos leves e estruturas medindo seus niveis de
anisotropia. A primeira tentativa de medir tais anisotropias foi por meio do satélite COBE
(Cosmic Background Explorer), esta, porém nao foi observada. O experimento seguinte,
Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP, [31]) que, de fato, forneceu os primeiros

dados das oscilacoes térmicas da CMBR e possibilitou a obtencao da razao entre a densidade

4Lembramos que a ME, em alguns modelos interagem com a luz, porém os vinculos associados a este

acoplamento sao bastante restritivos
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de matéria e a densidade critica®, também conhecida como abundancia (£2), que é calculada

utilizando o modelo ACDM .

A ideia razoavelmente simples sobre o CMBR se trata de supor o conteudo de energia
do universo como um fluido composto de barions, elétrons e fétons. Os fétons a temperatura
“ambiente” do universo possuiam energia suficiente para ionizar atomos de hidrogénio,
impedindo a formacao de hidrogénio neutro. Por outro lado, a forca gravitacional agia
atraindo a matéria, comprimindo o fluido. Ocorria entao uma oscilacao: a gravidade agia
na tentativa de aglutinar e os fétons de dissociar a matéria, este processo pode ser visto
como varios osciladores harmonicos. Conforme o universo se expandiu, os fétons sofreram
perdas de energia devido ao redshift até o ponto de nao possuirem energia suficiente para
ionizar o hidrogénio, este é o momento denominado desacoplamento (entre fétons e elétrons)
e aconteceu quando o universo tinha por volta de 380.000 anos. Uma vez desacoplados os
fotons guardaram as informacoes das ultimas oscilagoes no fluido barions-elétrons- fétons
que sao transferidas para as anisotropias medidas no CMBR, associado, por exemplo, ao
angulo de observagao () e o nimero de multipolo (7). Conforme [30], a teoria prediz que a
posicao do primeiro pico nas anisotropias do CMBR fornece a quantidade total de energia
do universo (I; ~ 200//€},), ao comparar com os dados obtém-se Q; = 1,02. Ou seja:
a quantidade de energia e componentes de matéria sao obtidos pelo ajuste do modelo de
fluido, segundo a fig. (1.8), aos dados, por exemplo os do experimento Planck, fig. (1.9).
Como falaremos mais adiante, atrelado a esta teoria temos a da Big Bang Nucleossintese
que descreve, com bom acordo, a quantidade de elementos leves, como 2H,* He, D,* He e
"Li. Desta formulacao, podemos obter a quantidade de barions necessdria para formacao
destes atomos. Ao comparar as teorias com os experimentos percebe-se que existe muito
mais energia e matéria que apenas a quantidade de barions, elétrons e fé6tons. Porém, uma
vez que a teoria da Nucleossintese esta bem estabelecida este novo conteido de energia
nao pode influenciar nos resultados do desacoplamento, isso implica que o novo conteudo
precisa interagir muito fracamente neste periodo. O modelo que mais se ajusta as condi¢oes

requeridas é o ACDM. Conforme podemos ver na fig. (1.9), a curva em verde.

Podemos ver da figura 1.8 o quanto o modelo ACDM varia conforme a mudanca de
seus parametros. Para uma revisao recomendamos a leitura dos capitulos 5, 6, 7 ¢ 8 da

referéncia [29]. Abaixo, figura 1.9, temos as anisotropias do mesmo espectro medido da

5A densidade necessiria para deter a expansido do Universo, que permanece estético.
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Figura 1.8: O grafico mostra a sensibilidade do modelo ACDM em funcao dos seus
parametros, sao eles curvatura (a), quantidade de energia escura (b), abundancia de bérions

(c), abundéancia de matéria (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, abundancia

de barions e a abundancia total de matéria conforme o modelo ACDM, visto na figura 1.8.

Outra fonte distinta de informacao sobre os parametros cosmoldgicos provém da ob-
servacao de supernovas. Comparando suas luminosidades (uma vez que esta é caracteristica
do seu estado de evolucao) e desvios das raias espectrais (redshift) podemos obter informagoes
sobre a taxa de expansao do universo em diferentes periodos. O resultado obtido aponta
para um universo em expansao acelerada confirmando o modelo cosmolégico que considera
a constante cosmoldgica (A) como fonte desta aceleracdo. De posse destas informagoes
(2dFGRS [36], SDSS [37] e 0o WMAP [31] ), uma anélise independente de modelo pode ser

realizada culminando no grafico da figura 1.10.

A regiao comum entre os dados aponta para o valor de abundancia da matéria €2, = 0,27 +
0,02, que nao estd distante dos resultados preditos por Ostrikes e Steeinhardt (1995), ,, =
0,3. No caso da constante de Hubble temos A = 0,71 4+ 0,02, 2, = 0,041 £ 0,002 com isso

ficamos com Qpy = Q,,, — 2y = 0,23 e Q4 = 0,73. Além disso, é possivel estimar a idade
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Figura 1.9: Anisotropias da temperatura aferidas do espectro de poténcia da CMBR obtido
pelo Experimento Planck [35]. A curva, conforme a fig. (1.8), que melhor se ajusta aos

dados do Planck fornece os valores de Qns4teria, 25, curvatura e o da constante cosmolégica.

do Universo em (13,7 4 0,2) x 10%anos.

Agora iremos enunciar algum possiveis candidatos a ME. Como vimos anteriormente os
neutrinos estao descartados pelo modelo ACDM. Estas particulas nao conseguem se adequar
ao valor da abundancia medida para a ME. Uma vez confirmado que, ao menos, dois neutri-
nos possuem uma pequena massa (m, < 2eV’), sua abundancia atual é dada pela seguinte

equacao

2 mVi
Qn* =Y TN (1.4)

1=€,01,T
sendo h = 0.704 4 0.025, o parametro de Hubble [38], que resulta em ,h? < 0,06eV, que

esta bem abaixo do valor esperado para a ME.

Por outro lado, existem diversos candidatos nao barionicos consistentes com os vinculos
requisitados. Um deles seria uma particula massiva fracamente interagente (em inglés weakly
interacting massive particle - WIMP), produzida termicamente. Como veremos mais adiante,
os candidatos mais populares a WIMPs sao oriundos de modelos supersimétricos de fisica
de particulas, esta teoria prediz que para todo férmion existe uma particula superparceira
bosonica, e vice-versa. Por exemplo temos o gravitino que se trata da superparceira de
uma hipotética particula chamada graviton, o mediador da forca gravitacional [39]. Ja os

neutralinos sao formados por quatro autoestados proveniente da mistura do Zino, fotino e
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Figura 1.10: Analise modelo independente da abundancia. Em azul dados experimentais
provenientes dos estudos sobre Supernovas, em laranja dados observacionais da radiacao
césmica de fundo e em verde dados dos estudos sobre as oscilagoes primordiais da gravidade.

Diferentes abordagens possuem valores em comum.

o higgsino (superparceiros dos bésons do modelo padrao da fisica de particulas (MP), da
corrente neutra, Z, do féton e do higgs, respectivamente). Seu auto-estado mais leve, possui
uma simetria que o impede de decair em particulas mais leves do MP, tornando-o a particula
mais leve estavel segundo esta simetria (ou seu tempo de vida precisa ser no minimo o da

idade do universo).

Uma ideia igualmente interessante corresponde ao axion [10], uma particula sugerida
para resolver o problema de violagdo de CP (carga e paridade) do setor da forga forte do

MP, que nao é observado experimentalmente.

Sob um aspecto um pouco mais diferente temos os modelos de dimensoes extras, por
exemplo o de Kaluza-Klein(KK). Este modelo obteve grande repercussao apds a tentativa
de Kalusa de tentar realizar a unificacao entre as teorias da gravitacao e a do eletromagne-
tismo por volta de 1921. Ja em 1926 Oskar Klein supos que uma dimensao extra poderia
estar fechada de forma circular de modo que uma particula que se desloque por esta di-
mensao, equivaleria a mover-se em circulo. Apds certo deslocamento, a particula volta ao

seu ponto de partida e a distancia para completar este percurso é o tamanho da dimensao
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e esta, uma vez que ainda nao foi detectada, precisa ser pequena. Em principio, qualquer
particula poderia se propagar em uma ou mais dimensoes extras compactas, onde, modos de
vibracao dos campos nesta dimensoes compactas originam particulas que podem ser chama-
das de particulas parceira de Kaluza-Klein. Alguns destes parceiros satisfazem os vinculos
necessarios para um bom candidato & ME (sdo estdveis, frios, neutros e fornecem o valor
correto para a abundancia). Campos que se propagam na dimensao extra possuem momento
quantizado (p* ~ 1/R), onde R é o comprimento da dimensao extra [11], e sua massa é basi-
camente o momento ao longo da dimensao extra quantizado em unidades de 1/R? ao passo
que, podemos ter R ~ TeV~! ou seja, teremos uma particula, supondo estavel, na faixa de

massa de alguns R ~ TeV, que concorda com alguns modelos de ME [12,13] .

1.1.3 Producao Térmica da WIMP

Nesta secao abordaremos uma linha tedrica que descreve, de forma muito satisfatoria,
o processo de producao da ME nos primoérdios do universo. Esta conjectura possui fortes
ligagoes com a teoria da Big Bang nucleossintese que explica, com bom nivel de precisao, a
quantidade de elementos leves (D, “He, 3He e "Li) no Universo . Para uma boa introducao
recomendamos a leitura dos capitulos 2,3 e 4 da referéncia [29]. Em relacdo a ME, WIMP
neste contexto, temos que nos primérdios do universo ° ela estava em equilibrio com as
particulas do MP 7 e estas estavam acopladas ao plasma do universo, como no diagrama

abaixo

ME + ME « MP + MP. (1.5)

Porém, devido a expansao do universo, que leva ao esfriamento do plasma, esta reacao saiu
do equilibrio, ou seja, as particulas do MP nao possuiam mais energia suficiente para se
aniquilar em um par de WIMPs (ocorrendo apenas ME + ME — MP + MP). Isso, em geral,
ocorre quando (mg/T) ~ 10, ou seja, quando a temperatura do universo é aproximadamente
dez vezes menor que a massa da ME, também veremos isso mais adiante. Assim a ME
continua se aniquilando, fazendo com que sua abundancia decaia com e~"4£/T sendo T a

temperatura do universo. Isso poderia ocasionar o seu desaparecimento, porém, quando sua

60 perfodo mais especifico ir4 depender de alguns pardmetros como massa da WIMP e sua secio de

choque, como veremos mais adiante.
"Entenda equilibrio como particulas de ME se aniquilando nas do MP e vice-versa.
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taxa de aniquilacdo se torna inferior a da expansao do universo, esta reacao deixa de ser
eficaz e a WIMP se desacopla das particulas do MP, e sua abundancia torna-se constante.
Este processo é denominado congelamento (em inglés “freeze-out”). A ME que passa por
este processo e chamada de ME gerada termicamente, lembrando que existem processos
de produgdo nao térmica, como o da ME assimétrica [11], mas que ndo trataremos neste
trabalho, onde utilizaremos apenas a producao térmica. Uma vez que sua abundancia é
“congelada”, o valor das medidas experimentais de hoje [15] sdo as mesmas desde o processo
do desacoplamento da ME, note que esta denominacao nao deve ser confundida com o
periodo de desacoplamento usual que refere-se aos fotons. A producao térmica fora do
equilibrio pode ser bem modelada através da equacao de Boltzmann, portanto, esta sera

nossa ferramenta para descrever a origem térmica das particulas WIMPs de nosso modelo,

no caso, sua abundancia. Partindo da eq. (3.9) da referéncia [29] temos,
d (nya®) nsn nin
3 (0)_(0) 374 1712
a "—————==mn; 'ny’ (ov) - (1.6)
dt 1M MOMCREMOMO

associado ao processo
Ny + Ny — x5 + X4, (1.7)

sendo a particula 1 se aniquilando juntamente com a particula 2 gerando 3 e 4, a é o fator

de expansao do universo, n; a densidade de nimero

d*p
_ i/T —E;/T
n; = gie" / /We / (1.8)

onde g; refere-se aos graus de liberdade das particulas relativisticas a temperatura 7', u o
potencial quimico da particula i no processo da eq. (1.7). A média térmica da secao de
choque de aniquilagao vezes a velocidade relativa entre as particulas, (ov), pode ser definida

como

(ov) = — / @’y / d’p, / ’ps / ’p,
T T 00,0 | @nR2E, | @n)2E, | (2n)2E; | (2r)32E,

e BT (9mV463 (p) + py — p3 — pa) 6 (By + By — By — Ey) (M|, (1.9)

sendo M a amplitude do processo, E' e p a energia e tri-momento das particulas, respecti-

0)

vamente, e n(”) remete ao valor da densidade de niimero n calculada no equilibrio (y ~ 0),

mT\3/2  _m,
() _ Ep g )9 ()" ™M my>T 110
nr =49 We = 73 : (1.10)
@ gi— m; K T

w2
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Portanto para o processo da eq. (1.7), a eq. (1.9) fica da seguinte forma, com n; = ny e

ng =mny,
_sd (nya®) ©)_(0) nyn nNNN
3 _ xMx _
o = w00 G T g | =
Ty "Tix Ny Ny
d 3 2
3 (ZZG ) _ (av>{[n§3>] _@}7 (1.11)

neste caso utilizamos o fato de que nesta época as particulas do MP (representadas por x)
estdo em equilibrio com o plasma césmico. Usualmente a eq. (1.11) é posta em termos
da temperatura, ja que este é um dado fisico mais utilizado na descricao dos periodos do
universo, pois, como vimos anteriormente, alguns processos se tornam despreziveis conforme
o cosmos vai se esfriando. Desta maneira podemos associar a ocorréncia eficaz das reacoes
com a temperatura do universo. Portanto procederemos com a transformacao de variaveis
na equacao diferencial. Uma vez que a temperatura ¢ inversamente proporcional ao fator
de escala da expansao do universo, na era da radiacao (temperaturas da ordem de 10%V),

T ~ a~!, temos entdo

e T A (E g B Ay (L) (1.12)

dy n o\ 2
30F 6 ) | | _ (PN
U (o) T | 7% (T3)
dY
- = (ov)T? (Y2 —Y?), (1.13)

sendo Yy, = ng\?)/T?’. Mais uma vez introduziremos uma nova variavel = my /7T com o
objetivo de tornar mais clara a visualizacao da relacao entre a massa e a temperatura com
a evolugao da densidade de nimero das particulas. Note que, para v < 1, Y & Y,,, entao a
eq.(1.13) é nula, pois, T > my, ou seja estamos no regime de altas energias, supondo uma
WIMP pesada, o que significa que as particulas estao em equilibrio (ny é constante). Neste

contexto a eq. (1.13) é chamada de equagao de Saha [29]. Prosseguindo com a transformacao

8 Isso significa que estamos supondo o mesmo valor da densidade de ndmero para particula é anti-

particulas de cada espécie.
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de varidveis a eq. (1.13) fica da seguinte forma

Y dYde _dY [ T _ Ay (T ) dY :
dt  dedt de \ 12N T T g\ ) T Ty
vy o dy

= TN = —EINH (1.14)

e |H|%|@
~——

onde H ¢é o parametro de Hubble. Podemos ainda reescrever H como

/87er \/87TG 9*30T4 [Am3Glg. () / 7T3Gg* (1.15)
45

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

dY H(=1) dY H(x=1)

= = (Y2 -Y? 1.16
dZL' TN IL'?V dl‘ TN <OU> ( eq ) ’ ( )
ou ainda,
dY TN m3; (ov)
i T3 Y2 o Y2 — N T3 Y2 Y2
dx H(z=1) o) T° (%, ) H(z =1)m3 o ( )
A
= -5 (Y?-v2), (1.17)
sendo A = m {ov )> a razao entre a taxa de aniquilacao pela expansao do universo para ry = 1.

H (o=

Na figura 1.11 temos a solu¢do numérica da eq. (1.17), observe que se¢oes de choque
maiores () resultam em menores valores da abundancia, pois, as particulas de ME continuam
a se aniquilar por mais tempo antes de se desacoplar plenamente, o que ocorre quando
H(z = 1) torna-se apreciavelmente maior que z. Além disso, observe que toda informagao
proveniente da fisica de particulas esta vinculada a (ov). Neste trabalho utilizaremos o
programa micrOMEGAs [10] tanto para os cdlculos da média térmica da se¢do de choque (ov)
quanto para os calculos de Y, resolvendo a equacao diferencial, no capitulo 4. Antes disso
algumas analises podem ser feitas de modo a possibilitar um solucao analitica aproximada

da eq. (1.17) permitindo um breve estudo sobre alguns aspectos fisicos.

Observando Y no regime z > 1, ou my > T, temos que as particulas de ME e
as ordinarias nao estao mais em equilibrio. Nesta temperatura as particulas do MP nao

possuem energia suficiente para se aniquilarem em ME, portanto ¥ > Y,,. Deste modo a
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Figura 1.11: Grafico da solu¢ao numérica da eq. (1.17), abundancia em funcao da razao
massa temperatura do universo, para dois valores de A [29], proporcionais as se¢oes de
choque de aniquilacao. Podemos ver no pequeno quadro, trecho ampliado, a diferenca da
abundancia inicial, entre bdsons e férmions, note que no periodo de radiacao os bdsons

possuem maior densidade, portanto, abundancia.

eq. (1.17) pode ser aproximada para
dy A
2~y 1.18
dx x? ( )
Definindo z. e Y, como o z e Y no periodo quando a abundancia da ME “congela”, podemos

efetuar a integracao da equacao anterior de x. até t — oo, com isso obtemos

Yoo o)

dy dx 1 1 A

B S 1.1
/Y 2 Y. Y w (1.19)
Ye ZTc

sendo que supomos A constante e o Y, calculado com tempo indo para o infinito ou 7" — 0.

Observe que YL > YL, pois Y decresce com a temperatura, ja que, lembrando da sua
oo c

definicao, nx diminui exponencialmente com a temperatura apés o desacoplamento, o que

nos permite fazer a seguinte aproximacao para a eq. (1.19)

Te
Yo~ —. 1.2
: (1.20)

Avancaremos aplicando algumas ideias a fim de obter uma equagdo mais simples da

abundancia da ME. Para isso faremos uso da conservagao de massa para ME (my = pya®),
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ou seja,
3 3
3 3 ai a1
prlan)a = pxla)a . pxtan) = pta) (%) = mitan) (2) (121
0 0

sendo a} e aj os volumes comdveis do universo nos periodos atual e do desacoplamento da

ME, respectivamente. Podemos reescrever a equagao anterior utilizando Y., = ny/T}, temos

desta forma

3 3

T,

pN(ao)ag = mNYooTl?) (ﬂ> :mNYooT(? (al 1) . (122)
Qo CL(]T()

O termo entre paréntesis da eq. (1.22) pode ser calculado através da conservagao de entropia,
como veremos em seguida. Partindo da densidade de entropia s = (p+P) /T, em altas energia

(era da radiagdo), temos P = p/3 entao

eq. (3.26) [29]
—
7T2T4
VA SR S (1.23)
T 37 3 T 090 7" '

Além disso, sabendo que a entropia no volume comével, a®, se conserva, podemos, equaciond-

la em diferentes perfodos cosmolégicos,

47? 47? aiTV\®  g.(ao)
s(ar)ai = s(ao)ay .. %g*(al)TfG? = %g*(ao)Tg’ag <a0T0> = g(@)’ (1.24)

onde o célculo dos graus de liberdade relativisticos g, pode ser computado por meio da

equacao

g*:[ > gi+g<%>4 3 gi] (1.25)

i=bosons i=fermions

observe que, no periodo atual, apenas fétons (g, = 2, dois estados de spin) e neutrinos
padroes (g, = 6, trés sabores, particulas e anti-particulas, spin 1 (sem massa)) sao rela-
tivisticos portanto

4\ /3
24! (—) 6] = 3,36. (1.26)

g(a0) = 8 \ 11

Ja no periodo de tempo em que a matéria estava acoplada com o plasma coésmico, desa-

coplamento da ME (1, a1), devemos considerar basicamente que todas as particulas eram
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relativisticas (T > m) isto inclui os quarks e anti-quarks (com dois estados de spin, trés
cores), exceto o top, os léptons (seis tipos, dois spins) e os anti-léptons, até o Higgs. Assim
gs(a1) = 2+ 16 4+ (7/8)(30 + 30 + 12 + 6) entdo substituindo este resultado na eq. (1.24)
teremos

g.(a)) 3,36 1 1

_ ~ 1.27
g:(a1) 86,5 27 30 (1.27)

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

abundancia
PN T3 x, T3 H(z=1)z. T}
Qn, = — = Yoo~ — ~ . 1.28
Mo = e T R NN Y B0p N TR {00y 300 (1.28)

Com isso, lembrando da eq. (1.15), podemos reescrever a equacgao anterior da seguinte

maneira

103G (r = 1) 203
QNoz\/ mpr=1) _zly (1.20)
45 30 (ov) per

ou seja o valor da abundancia atual depende do numero de particulas relativisticas, da
temperatura de congelamento, massa da particula de ME e sua secao transversal de choque.
Substituindo alguns valores (Ty = 2,725K), po, = 1,87gem™ e G = 6,6710 8%cm3g~'s72,

lembrando de converter para unidades naturais, temos

1/2 1 —39
B Lo (T (gl =1) 10
v, = 0, 3h (10) ( 100 (ov)’ (1.30)

uma vez que (ov) ~ 1073% podemos obter Qy, = 0.3 em acordo com as medigoes. Este é o
chamado “milagre da WIMP” pois a secao de choque esta justamente na escala de valores
da interacao fraca, acessivel para alguns experimentos. Adiante iremos abordar um dos mais
fortes e importantes vinculos experimentais para este trabalho que se trata dos oriundos da

tentativa de deteccao direta das particulas de ME do tipo WIMP.



Capitulo 2
Deteccao Direta de Matéria Escura

2.1 Busca pela Matéria Escura

Como vimos no capitulo anterior utilizamos o termo Matéria Escura (ME) predomi-
nantemente do ponto de vista das observacoes gravitacionais, apontando leves indicios sobre
sua natureza através dos argumentos da producao térmica. Desse ponto em diante serao
apresentados alguns experimentos recentes voltados para a busca de informacoes mais deta-
lhadas acerca da natureza de uma possivel particula, ou particulas, da matéria escura em um
contexto da fisica de particulas elementares. Estes sao basicamente divididos em trés linhas:
deteccao indireta, producao em colisores e deteccao direta. Tendo em vista que o modelo
abordado neste trabalho possui fortes vinculos experimentais de deteccao direta, como ve-
remos no capitulo 3, apresentaremos basicamente experimentos de detecgao direta expondo
informagoes gerais sobre o material utilizado como alvo, sua sensibilidade, principais fontes

de ruidos e resultados.

2.2 Deteccao Indireta

Uma das formas de se obter informacoes sobre uma particula se d4 por meio da de-
tec¢do indireta. Suponha que a ME possua uma anti-particula (ideia semelhante ao elétron-
positron), entdo ela poderia se aniquilar, em regides onde exista um aumento de sua densi-
dade, como em halos, centro de galdxias ou estrelas, conforme o diagrama da figura (2.1),
gerando um par de quark e anti-quark, por exemplo, de modo que, os raios césmicos ge-
rados por esta fonte teriam caracteristicas proprias de sua origem, podendo, desta maneira
ser identificados. Alguns dos principais experimentos de deteccao indireta, para ME, sao
aqueles que tratam dos raios césmicos, por exemplo, HESS, CTA, FERMILAT, AMS-01 e
AMS-02.
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ME MP

Figura 2.1: Diagrama simples sobre a deteccao indireta. Da esquerda para direita: particulas

de ME se aniquilam resultando em pares de particulas do modelo padrao.

2.3 Deteccao em Colisores

Neste tipo de abordagem particulas do MP sao aceleradas a altissimas velocidades
em relacdo ao centro de momento, de modo que, apds a colisdo (interagao) entre elas a
producao de ME seria energeticamente acessivel, conforme a fig. (2.2), porém a particula de
ME passaria pelos detectores sem deixar nenhum sinal. Por isso tal evento é computado por
meio da contabilizacao da energia faltante. Esta reagdo era esperada no grande acelerador
de particulas localizado no CERN, o LHC [17,18], através da colisdo de prétons, com energia
do centro de massa por volta de 7TeV, porém nenhuma parcela relevante de energia faltante

foi verificada, ainda.

MP ME

MP ME

Figura 2.2: Diagrama simples sobre a deteccao indireta. Da esquerda para direita: particulas

de ME se aniquilam resultando em pares de particulas do modelo padrao.
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2.4 Deteccao Direta

Os experimentos de deteccao direta procuram obter informacoes por meio da interagao
entre as particulas conhecidas e a Matéria Escura através da colisao, esquematizada na
figura (2.3), que se trata do espalhamento entre a particula de ME e o nicleo atémico,
do material alvo, medindo a energia liberada no processo. Apods a ionizacdao do material,
quando o elétron preenche a lacuna da eletrosfera atomica o féton emitido é detectado
por um fotosensor, ou ainda o elétron ejetado pode ser acelerado por um campo externo
e ao final interage com outro material emitindo fétons que sao detectados, como é o caso
do experimento Xenon [19]. Devido a natureza eletromagnética deste sinal existem outros
processos, que nao os da interacao ME-material do alvo, que podem emular este efeito,
portanto alguns critérios associados as caracteristicas deste sinal precisam ser considerados

sendo que, geralmente, dependem do material utilizado.

ME ME

MP MP

Figura 2.3: Diagrama simplificado da deteccao direta. Da esquerda para direita: particulas
de ME interagindo com uma do modelo padrao resultando em outra particula de ME e outra

de modelo padrao.

Levando em consideracao os critérios de selecao dos eventos atribuidos a ME, existem
algumas incertezas que influenciam fortemente caracteristicas do aparato experimental. Al-
guns destes assumem possiveis caracteristicas associadas a ME necessdrias para a filtragem de
sinais, cujos principais exemplos sdo 0 DAMA [50] e 0 CoGeNT [51], que tratam da medigao
de um sinal que apresenta variacao ao longo do ano, denominado modulagao anual, devido a
variacao da velocidade do planeta ao longo de sua rotacao em torno do Sol e movimento na
galaxia, lembrando que a Terra se move mais rapidamente na regiao de periélio e lentamente
no afélio. Com isso a colisdo entre as particulas de ME e o material alvo, no laboratério,
detectariam um evento mais energético no periélio, ja 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 particulas de ME seriam somadas, aumentando a
energia depositada na colisao, enquanto que, no afélio acontece o contrario. Aparentemente
tal descricao é obtida experimentalmente, conforme os resultados do DAMA e CoGeNT.
Entretanto existem algumas controvérsias sobre a origem desta modulagao anual, uma vez
que outros experimentos de deteccao direta nao tem concordado com os resultados obtidos
pelo DAMA e também, devido a possiveis ruidos gerados por outras particulas conhecidas
que poderiam gerar o mesmo sinal [52]. Vale salientar que estes sinais passam por alguns
critérios de selecao os quais falaremos mais adiante. O espalhamento entre a ME e o nicleo
atomico geralmente é classificado de duas formas: caso a ME interaja com o niticleo através
de seu spin, para isso o nucleo do material alvo da colisao precisa ter pelo menos um spin
desemparelhado, o espalhamento é denominado spin dependente (SD), o processo depende
da distribuicao dos spins no nicleo. Por outro lado, caso a ME nao possua tal interacao e
colida com todo nicleo esta é dita spin independente (ST), o espalhamento da WIMP com
o detector depende da densidade de matéria no nticleo. Como veremos no capitulo 3, o
modelo abordado neste trabalho apresenta apenas interacoes spin independentes, por isso
nos restringiremos aos experimentos de deteccao direita SI. Agora iremos discutir alguns

experimentos de forma um pouco mais especifica.

2.4.1 DAMA

A colaboracao DAMA foi iniciada em 1995. O laboratério encontra-se localizado no
subsolo do Laboratério Nacional de Gran Sasso associado ao Instituto Nazionale Di Fisica
Nucleare (I.N.F.N.), Ttdlia. O experimento encontra-se protegido por aproximadamente 1400
metros de rocha, o que funciona como uma blindagem aos raios césmicos. Sua forma de
analise para ME se baseia na modulacao anual do sinal medido o qual, segundo andlises, nao
pode ser gerado através de nenhum outro tipo de evento ou ruido além do espalhamento pela
Matéria Escura do halo da galdxia. O material interagente, mais recentemente utilizado, sao
cristais de Nal(T1), iodeto de sédio dopado com talio, funcionando desde julho de 2002, que
possui como sinal, resultante dos processos de espalhamento com outras particulas, a emissao
de fotons que sao detectados. Dentre os diversos eventos detectados, a colaboracao obteve
alguns dados com as seguintes caracteristicas: o sinal medido apresenta intensidade varidvel
segundo uma funcao cossenoide, com um periodo de um ano (modulagdo anual!) e fase em

dois de junho, devido ao deslocamento Terra no mesmo sentido do movimento da galdxia na
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direcao oposta a esperada pela ME, de modo que hd uma soma das velocidades maximizando
a velocidade de colisao entre o detector e a ME. A segunda caracteristica diz respeito ao
fato de que a amplitude do sinal oscilante, pontos de maximos e minimos, deve ser baixa e
bem estabelecida em torno do valor da energia depositada. A ultima caracteristica se deve
a baixissima interacao da ME, onde é considerado que caso haja interacao ela ird ocorrer
em um, e apenas um, detector, ou seja, eventos de espalhamentos multiplos sao descartados,
para mais detalhes recomentamos a leitura do artigo [53]. Segundo este panorama o grupo
do DAMA/LIBRA afirma, com base nos estudos feitos por mais de uma década, que nenhum
ruido de fundo gerado por qualquer outra particula seja capaz de satisfazer todos os requisitos

acima mencionados.

Nas figuras (2.4) e (2.5) temos os resultados do experimento. Pode-se notar a baixa
amplitude no sinal, que possui maximos e minimos bem definidos, nos dados mais recentes.
Com isso, a colaboracao estimou a regiao de valores mais provavel da relacao entre secao
de choque em funcao da massa das WIMPs responsaveis pela modulacao anual. A seguir,
discutiremos os experimentos cuja selecao de eventos é feita de forma mais criteriosa, nao

dependendo a ideia da modulacao anual.
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Figura 2.4: Modulagdo anual medida pela colaboragaio DAMA/LIBRA. Variacdo da am-
plitude do sinal, interacao ME-particulas do alvo, em funcdao do periodo de aquisicao de
dados. Lembrando que o detector do DAMA mede sinais entre 2 e 6keV (a sigla cpd significa

contagem de eventos por dia) [53].
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Figura 2.5: Valor da secao de choque WIMP-nucleon em funcao do valor de massa da WIMP
resultante dos sinais da modulacdo anual obtida pela colaboracio DAMA/LIBRA [53]. A
regidao em verde nao considera o efeito de channeling (processo de perda de sinal devido ao
fato de que apenas uma fracao da energia do recio nuclear, deixada pela WIMP, é transferida
aos elétrons que sao medidos pelos detectores do DAMA /LIBRA (que medem cintilagoes),
o restante pode ser convertido em fénons e calor que nao sao medidos), ja em azul o efeito
é considerado. A regido circulada em preto corresponde a versao mais simplificada onde
se supoe fator de forma (efeito do nicleo) e quenching factor (razao entre as eficiéncias da
ionizacao para recios nucleares sobre a de rectios eletronicos) constantes. Em vermelho

temos o valor da secao de choque considerando quenching factor, mas nao o channeling.

2.4.2 CoGeNT

Neste experimento sao utilizados diodos, detectores de estado sélido, de germanio, 440g,
do tipo p, cujo limite inferior de sensibilidade é de 0,4keV,, (o subscrito “ee” significa,
basicamente, a sensibilidade a energia detectavel da interacao ME-elétron, energia de io-
nizacao) e estd localizado no Soudan Underground Mine State Park em Minnesota, Estados
Unidos, 700 metros abaixo do nivel do mar. As principais fontes de ruidos de fundo sao
muons e néutrons, de modo que para evitd-los existem detectores e blindagens (chamadas
de veto-muons) especificos para indicar quando um sinal foi gerado por este tipo de evento.

Também sao considerados ruidos gerados por efeitos de borda na conexao entre os pontos
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de contato do detector e o material alvo sendo descartado de 0,5 a Tmm da parte externa
do material, a porcao interna é o volume fiducial, o volume confidvel. Com isso dos 440g
de Ge utilizados, 330g é que sao realmente utilizados. Mais uma fonte de erros para o sinal
provém das impurezas do material de Ge que possui uma pequena porcao de um isotopo
instavel devido a captura de néutrons. Apoés uso dos critérios de selecao de eventos [54]
nenhum sinal atribuido a ME foi verificado. Diante disto foram estimados vinculos para
secao de choque, figura (2.6), lembrando que nestes resultados foram considerados eventos

com energia depositada na faixa entre 0,4 e 3, 2keV,,.
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Figura 2.6: Grafico da secao transversal de choque WIMP-nucleon em funcao da massa da
particula. Vinculos superiores para a secao de choque WIMP-nucleon obtida pela colabo-
racao CoGeN'T, o que significa que valores tedricos acima da linha preta estao descartados,
segundo este experimento, pois nenhum evento com a ME foi detectado. A regido em verde
representa os resultados obtidos pela colaboragdo DAMA /LIBRA. As outras regies referem-

se a modelos supersimétricos, para mais detalhes ver ref. [54].

2.4.3 CDMS

Ainda sobre experimentos que utilizam detectores de tecnologia baseada em cristais
de estado sélido temos o Cryogenic Dark Matter Search CDMS (em portugués Procura

Criogénica 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 silicio com 100g cada
mantidos a uma temperatura da ordem de 40mK. O material alvo consiste em discos de
7,6cm de diametro e 1em de espessura organizados em 5 colunas com 6 pastilhas de material.
Basicamente eles medem elétrons provenientes da ionizacao dos cristais pelo espelhamento de
seu nicleo com a ME e fonons oriundos do recuo nuclear também resultante do espalhamento
com ME. No primeiro caso os elétrons ionizados sao arrastados por um campo elétrico
(3V/em) e, em seguida, sao detectados por eletrodos na superficie. Para os fonons sao
utilizados filmes finos supercondutores que ao aquecerem geram o sinal referente a esta
interacdo. A razao entre a energia do sinal da ionizacao eletronica e o recuo nuclear, por
fonons, resultam na grandeza denominada rendimento de ionizacdo que permite identificar
qual dos dois sinais realmente ocorreu com uma precisao maior que 10*. Utilizando também
a diferenca entre o tempo de geracao de sinais se consegue maior discriminacao dos sinais,

aumentando a precisdo para 10% eventos para um erro.

Além da blindagem natural de rochas subterraneas o experimento possui uma protecao de
chumbo, polietileno e cintiladores para aumentar a deteccao de raios césmicos que poluam os
resultados, por exemplo, os gerados por muons. De forma semelhante ao critério do DAMA
sao considerados sinais que ocorreram em apenas um detector por vez, eventos que geram
sinais multiplos sao descartados. Também sao considerados efeitos de borda e possiveis sinais
radioativos provenientes da prépria rocha que circunda o laboratério. Para o estudo destes
ruidos o conjunto de detectores foi exposto, por exemplo, & fonte radioativa de *3Ba para
calibracao. Evidéncias apontam para ruidos gerados por 2'°Pb proveniente do decaimento
de 222Rn. Além disso simulacoes apontam que raios césmicos de miions e subprodutos, como
néutrons, gerariam falso sinal de ME menor que 0,1, nos eventos atribuidos a ME, para
o tempo de exposicao de experimento. Ao final das andlises sobre ruidos a colaboracao
chegou a conclusao de que possiveis erros poderiam gerar no maximo 0, 678:g(devido a erros
estatisticos)fgig (gerados por erros sistematicos) de eventos atribuidos a WIMPs, mas que

na verdade sao apenas ruidos 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 relacao aos detectores de
Ge podemos observar, na figura (2.7), os resultados da secao transversal de choque WIMP-
Nicleo SI e SD, spin independente e dependente, respectivamente, para valores esperados

de massa das WIMPs entre 10 a 10°GeV (coleta de dados realizada entre outubro de 2006 a
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julho de 2007). Nenhum sinal relevante foi detectado (com mais de 20).
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Figura 2.7: Vinculos superiores para a secao de choque WIMP-nucleon, WIMP pesada,
obtida pela colaboracao CDMS. Acima temos os limites superiores para secao de choque
WIMP-nucleon spin independente, e abaixo spin dependente. As regices em azul, verde

e cinza referem-se ao espaco de parametros de alguns modelos supersimétricos, para mais

detalhes ver a referéncia [55].

Em outras medicoes realizadas entre julho de 2007 a setembro de 2008 foram relatados
2 eventos com energias depositadas de 12, 3keV e 15,5keV, porém como existia, segundo
simulagoes, a possibilidade de 23% que fossem gerados por algum tipo de ruido, entdo, ndo
foram considerados como sinais realmente validos. Portanto foi estimado um novo limite
superior para a secao de choque WIMP-nucleon, figuras (2.8) e (2.9). Lembrando que nestas

duas andlises para WIMPs “pesadas” foram selecionados eventos com deposi¢cao 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 secao de choque WIMP-nucleon, spin independente, para
WIMP pesada, obtida pela colabora¢do CDMS (coleta de dados entre 2007 e 2008, Ge), linha
vermelha [50]. Através do conjunto de dados obtidos entre 2006 e 2008 temos um vinculo
ainda mais restritivo, valores acima da linha preta estao descartados. A linha tracejada em
laranja representa os resultados do experimento Xenon (falaremos mais adiante), em azul,

temos resultados de experimentos anteriores do préprio CDMS; e em roxo o ZEPLIN II [57].

de massa entre 5 e 10GeV. No caso de particulas mais leves foram selecionados eventos com
limite inferior de 2keV, pois espera-se que uma particula de menor massa deposite menos
energia na colisao com o material alvo do experimento. Anélises anteriores consideravam
eventos apenas com limiares de energia maiores que 10KeV. Nesta andlise o critério de
medicao de tempo de geracao entre os sinais nao foi utilizado devido ao sinal ser mais fraco e
facilmente confundido com o ruido. Na figura (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 silicio foram divulgados, lembrando que

dos 11 detectores cinco foram descartados da andlise devido ao mau funcionamento.

De uma maneira geral, os critérios de selecao 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 trés eventos foram relatados cujas energias de recuo foram
de 8,2; 9,5 e 12,3keV com 6,70, 4,50 e 5, 1o respectivamente, os quais nao sao confirmados

pelo experimento LUX [60] (falaremos deste mais adiante), cuja sensibilidade em relacao
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Figura 2.9: Comparacao entre os resultados obtidos por diferentes experimentos. A regiao
em azul corresponde aos resultados para uma WIMP detectada pelo experimento DAMA, em
preto as regides descartadas pelos limites superiores do CDMS e em vermelho as excluidas
pelo Xenon. Ou seja resta uma pequena regiao para uma possivel candidata a ME segundo

os experimentos de modulacao anual [50].

ao CDMS é maior, levando a um conflito entre os resultados, incluindo o do DAMA. Na
figura (2.11) podemos ver os novos limites superiores estimados pela colaboragao caso sejam

ignorados os eventos observados.

2.4.4 Xenon

Também localizado no laboratério subterraneo de Gran Sasso (I.N.F.N.), na Itilia,
assim como o DAMA, utiliza niicleos de Xenonio (nimero atomico 54, Xe) em alto nivel de
pureza para deteccao direta de ME, através da ionizacao de elétrons e fétons por meio de
cintiladores. Uma parte do Xe, 62kg, é utilizada como detector e outra como alvo, sendo
que parte encontra-se no estado gasoso e outra em liquido. Outra componente liquida, 99kg,
é opticamente isolada do resto e utilizada para deteccao de raios césmicos, nao de ME, que
estao associados aos ruidos. Os eventos podem ser aferidos duplamente nos cintiladores em
S1 e S2, conforme podemos ver na figura (2.12), sensiveis & assinaturas de energia da ordem
de keV. Elétrons ionizados sdo arrastados devido a um campo elétrico de 530V /m, no liquido,

e 12KV/m no gés, produzindo luz detectdvel pelos fotomultiplicadores em S2, lembrando
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Figura 2.10: Vinculos superiores para a se¢ao de choque WIMP-nucleon [58], WIMP leve,

obtida pela colaboragao CDMS (coleta de dados entre 2006 e 2008, Ge), linhas continuas e
tracejadas em preto. Os pontos (4) e (O) representam o limite superior obtido pelo XE-
NON100 (falaremos deste experimento mais adiante), considerando maior e menor eficiéncia
de seus detectores. A regiao preenchida em cinza corresponde aos sinais do DAMA /LIBRA,
e azul o CoGeNT (a parte tracejada se trata da regido em comum entre estes). O grafico
inferior corresponde aos limites da secao de choque spin independente, WIMP-néutron, linha
preta e a tracejada com pontos (resultante da andlise com limiar de sensibilidade acima de
10keV). Os pontos (A) referem-se aos resultados do XENONT10, e (0) do CRESST. Nova-
mente a drea sombreada corresponde aos dados do DAMA/LIBRA apenas do espalhamento

com néutrons.

que os elétrons arrastados ao interagir com o Xe no estado gasoso produz fétons que sao
detectados em S2. A razao entre os tempos dos sinais de S2 e S1 permite a diferenciacao entre
ionizacgao eletronica de recuos nucleares possibilitando a discriminacao de ruidos gerados por
particulas alfa, beta ou carregadas. Além disso é possivel detectar a posicao do evento,
verticalmente com precisao de 0,3mm e planar horizontal de ~ 3mm. Tal recurso gera a
informacao sobre o nimero de espalhamentos, uma vez que é esperado que a ME desenvolva
apenas um espalhamento, lembrando que este é um critério de selecao. Minuciosas analises
foram feitas, as quais consideram a pureza do Xe (pois, dentre algumas impurezas das
amostras de Xe, podem ser encontradas pequenas quantidades de 8°Kr, que se trata de uma

isétopo radioativo, que pode gerar ruidos), eficiéncia dos sensores e calibragdo. Dentre este
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Figura 2.11: Vinculos superiores para a se¢ao de choque WIMP-nucleon [59], WIMP leve,
obtida pela colaboragdo CDMS (coleta de dados entre 2006 e 2008, para os detectores de
silicio), curva e drea em azul (correspondente aos eventos detectados, com 68% 90% de nivel
de confianca). Em vermelho, tracejado, os valores obtidos pelo CDMS através dos detecto-
res de Ge. A curva laranja tracejada corresponde aos dados da colaboracao EDELWEISS.
Em verde, tracejado e tracejado-pontilhado corresponde aos resultados do XENON10 e XE-
NON100, respectivamente. A regidao em amarelo, rosa e laranja referem-se aos dados do

CoGeNT, CRESST e DAMA /LIBRA, respectivamente.
e outros de fatores temos a defini¢do do volume fiducial, como mostrado na figura (2.13).
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Figura 2.12: Diagrama esquematico simplificado do experimento Xenon [61]. Na regido

central do aparato estd localizado o detector S1, e mais acima o S2, a distancia entre eles
permite a discriminacao entre recuos nucleares dos eletronicos, onde sigla FMP significa

fotomultiplicadores.
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Figura 2.13: Tlustracao da definicao do volume fiducial do experimento Xenon, linha trace-
jada em vermelho [19], note a grande quantidade de eventos gerados por ruidos nas bordas

do material. Os dois pontos fortes em preto foram considerados como ruidos mesmo dentro

do volume fiducial.

Apds uso dos critérios de selecao dois eventos foram observados (que sao os dois pontos es-
curos da figura 2.13). Porém estes eram esperados com 26% de probabilidade como possiveis
erros. A coleta de dados [19] foi realizada entre 28 de fevereiro de 2011 a margo de 2012, onde
foram analisados eventos apenas na faixa de energia depositada entre 6 e 43, 3keV,,,.(nr sig-
nifica recuo nuclear). Com isto foi estimado um novo limite superior para se¢ao transversal

de choque, conforme podemos ver na figura (2.14).
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Figura 2.14: Gréfico da secao transversal de choque WIMP-nucleon em funcao da massa da

WIMP [19]. Limite superior proveniente do experimento Xenon para valores de massa entre

5GeV e 1TeV, e comparado com alguns outros experimentos.
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Figura 2.15: Gréfico da secao transversal de choque WIMP-nucleon em funcao 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 Xenénio subterraneo (em inglés, Large Underground Xe-

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

(utiliza Xenonio liquido e gasoso) localizado no estado de Dakota do Sul no Laboratério de

Sanford (The Sanford Underground Research Facility (SURF)). Suas operagoes 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 medigoes, com o volume fiducial de 118kg (de um total de 370kg).

Assim como o experimento Xenon parte da borda do material funciona como protetor.
Além disso, existe mais um escudo composto de dgua pura com 7,6 metros de diametro
e 6, 1m de altura. Dos 370kg, 250kg apresenta-se em liquido-gas. Os eventos no interior
do liquido geram fétons que podem ser medidos pelo detector (S1) e no caso de elétron(s)
ionizado(s) este(s) é(sao) arrastado(s) por um campo elétrico (181V/cm), e ao interagir(em)
com o gas é produzida uma eletroluminescéncia que é detectada em S2, este processo segue
de forma semelhante ao observado no diagrama presente na figura (2.12). Pode-se calcular
a relacao entre S2/S1 e discriminar eventos gerados por particulas neutras de carregadas e
sua posicao nas trés dimensoes, identificando eventos 1inicos de multiplos. 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 nao possui contato com as
paredes que contém Rn, mas por prevencao de ruidos de fundo nos detectores foi realizada

uma pequena regiao de exclusao, figura (2.16).
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Figura 2.16: Ilustragdo da definigdo do volume fiducial do experimento LUX [G0].

Calibracoes, para a deteccao de energia dos recuos nucleares e ionizacoes, foram realizadas
com diferentes fontes, porém houve um avango em relacao aos predecessores que se trata de
uma nova fonte para calibracao em baixas energias. Foi utilizado o, em inglés, tritioted-
methane B~ que gera eventos com energias abaixo de 18keV e ainda menores que 1keV.
Os sinais considerados estao na faixa de energia entre 0,3 a 5,3keV,, e 3keV,, a 25keV,,.
Novamente alguns eventos foram observados mesmo apds aplicacao dos critérios de selecao
totalizando 160 eventos, porém todos eles sao previstos pela colaboragao como erros gerados

pelo ruido de fundo principalmente nos recuos eletronicos onde a sensibilidade é maior. Com
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isso um novo limite superior foi ponderado. Na figura (2.17) podemos ver o resultado das
analises com 90% de nivel de confianca, onde podemos observar o valor minimo para a se¢ao
de choque (SI) para 7,6 x 10 %6cm? correspondente a uma massa de 33GeV /c?. Vale salientar

que este experimento possui a estimativa de continuar em funcionamento até 2015.

(=]
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WIMP-nucleon cross section [cm2]
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Figura 2.17: Grafico da secao transversal de choque WIMP-nucleon em funcao da massa
da particula [60]. Limite superior proveniente do experimento LUX, linha em azul (sendo a
drea de mesma cor referente a variagdo na precisao de +1%), para valores de massa entre

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

do experimento Edelweiss 1T [62], a linha verde corresponde ao resultado do CDMS-IT [56],
em magenta o ZEPLIN-III [63], j4 em laranja temos o Xenon (100 dias de exposicao) [(1] e
em vermelho o Xenon, com 250 dias de coleta dos dados [19]. J& o pequeno quadro temos

o mesmo grafico, embora para baixos valores de massa. A linha vermelha corresponde aos
dados do CoGeNT [65]. As linhas verdes sdo provenientes dos limites obtidos pelo CDMS-
IT [58], sendo que a regiao de mesma cor inclui os sinais reportados como possivel interagao
de ME com os detectores de silicio [66], centrado no “x”. A regido em amarelo representa a
area permitida pelo experimento CREST [07] e, em cinza, a regido dos candidatos & WIMPs

reportados pela colaboracao DAMA [50)].

2.4.6 Analise de dados: alguns fatores fundamentais

Afim de determinar o melhor ponto de partida para construcao do aparato experimental
algumas consideragoes podem ser feitas. Como vimos anteriormente modelos fazem previsoes
sobre certos valores da secao de choque da ME, sua velocidade em relacao ao detector, quais

particulas interagem com as de ME, sua massa, etc. Estes fatores influenciam diretamente
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no tipo de material empregado, por exemplo, se supormos que a ME tenha baixa massa, e
secao de choque, nao adiantaria utilizar um material para deteccao que tivesse nicleo muito
pesado, de modo que o resultado de um espalhamento com uma particula muito leve seria
praticamente imperceptivel, mesmo para os melhores detectores. Vejamos alguns fatores que
influenciam na construcao destes tipos de experimentos, comecemos pela taxa de eventos. A

taxa de eventos é uma grandeza dada por

0.9}

dR pw dow N
= — (v, Ey)d 2.1
= P [ ) T o, By, (2.)

Umin

sendo o subscrito W refere-se a WIMP (pw, densidade, my, massa, owy, secdo de choque
WIMP-Nicleo), f(v) a distribui¢do de velocidade atribuida a ME no halo da galixia, e Ey
é a energia depositada no detector. Podemos observar que esta equacao traz consigo fatores
nao muito bem estabelecidos que dependem de modelos como, por exemplo, a distribuicao e
a velocidade assumida para a ME, a se¢ao de choque WIMP-Niicleo (owy). A densidade de
ME ¢ calculada na localizagiao da Terra (R = (8,04-0,5)pc) que possui valor de 0, 3GeV m™3.
Com relacao a distribuicao de velocidade na ME em nossa galdxia supoe-se a distribuicao
de Maxwell, isotérmica com uma velocidade média de 220km/s e de escape por volta de
650km/s. Vale salientar que um experimento recente [68] de boa precisao mediu a velocidade
de escape (ves.) entre 498km/s e 608km/s cuja média é 544km/s. A velocidade minima
(Umin) é @ menor necesséaria para gerar algum sinal nos detectores e é dada por
1 myE
Wm:ﬂﬁﬁ%(&f+0’ (22)

novamente temos myy a massa da WIMP, subscrito N para nucleo, uw y a massa reduzida

WIMP-Nicleo e ¢ a diferenca de massa entre a particula de ME espalhada e a incidente,

sendo zero no caso elastico.

Em relagao a secao de choque temos
d d d
OWN _ ( UWN) +< 0WN> , (2.3)
dE, dEy ) ¢, dEq ) p

que em geral pode ser escrita como [(9)]

down my

1By = T (oW N T2 (Eq) + 03NS (Eg)] (2.4)

sendo F2 e S os fatores de forma do niicleo SI e SD, respectivamente, estes dependem
do material, 4tomo, e possuem toda uma complexa teoria de forma que agregam algumas

incertezas que consequentemente repercutem na descricao da interagao ME-Nrticleo.
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Observando a eq. (2.1), podemos estimar a fungao inversa, ou seja, obtermos a oy,
(WIMP-nucleon) em funcgao da taxa de eventos e dos demais parametros a fim de observar
como a variacao de alguns parametros influenciam na regiao de sensibilidade do experimento
para WIMPs e a consequente construcao dos graficos dos limites superiores de reportados

pelos experimentos. Conforme [70], grosseiramente temos que

R
=~ owx (2.5)

onde R é a taxa total de recuo nuclear gerado por uma WIMP nao relativistica e r =
AMyeMy /(Mg + My)?, sendo My a massa do niicleo. Além disso, as se¢oes de cho-
que WIMP-Nicleo e WIMP-nucleon (o3 ) estdao correlacionadas por meio da equagao
oply = m2A%0312 /12, . Portanto conforme ref. [71] podemos observar a variagao de o3/, em
funcao da massa da ME e também de alguns parametros como sensibilidade e nimero atomico
do material presente na fig. (2.18). O valor minimo corresponde ao caso da my & my. Para
valores menores de my, a ME seria leve de modo que iria transferir menos energia para o
nucleo mais pesado do detector gerando sinais mais fracos de interacao. J4 no caso de uma
ME muito pesada, em relacao aos atomos do detector, sua densidade de numero diminui
pois n ~ pw /mw, acarretando em menor taxa de eventos. Conhecendo estas incertezas, re-
lacionadas aos parametros astrofisicos, eficiéncia dos detectores, discriminagao entre recuos
eletronicos de nucleares, entre outros, alguns trabalhos exploram novas abordagens na ten-
tativa de trazer os sinais detectados pelo DAMA /LIBRA, CoGeNT, CDMS, etc, para regiao
nao excluida pelos experimentos, como, por exemplo os de Xenonio. Algumas colaboracoes,
como vimos, utilizam por exemplo, diferentes materiais, entretanto nao consideram os efeitos
finos ao aplicar estes materiais, de modo que maiores analises ainda podem ser feitas. Pode-
mos ver na ref. [72] um exemplo em que ao considerar uma interacao da ME que diferencie
néutrons de prétons os resultados da exclusao de sinais mudam drasticamente, ou seja, a
tensao entres os diferentes experimentos ainda pode ser suavizado ou até neutralizado em
oposicao aos resultados vistos nas figuras (2.6), (2.10), (2.11) e (2.17). De forma geral os
principais focos dos experimentais de deteccao direita apontam para melhorias nos detecto-
res e busca pela melhor compreensao do background. Por fim, também é importante citar
que os experimentos de deteccao direta possuem um valor limite para discriminar eventos

2 0s detectores passarao a

de ME, pois em regioes de sensibilidade abaixo de ~ 10=*cm
sofrer interagoes com neutrinos de forma que eventos causados por neutrinos ou ME seriam

praticamente indistinguiveis [73].

Neste capitulo abordamos alguns dos principais experimentos de deteccao direita da ME,
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Figura 2.18: Limite superior para a secao de choque WIMP-nucleon, spin independente, eixos
em unidades arbitrarias em escala log-log [71]. As linha sélidas correspondem a diferentes
valores do limiar de sensibilidade, aumentando (conforme a seta continua), e as pontilhadas

(o aumento do nimero atomico do material segue no sentido indicado pela seta descontinua).

onde introduzimos alguns pontos relevantes como métodos de deteccao, material utilizado,
protecao contra ruidos, sensibilidade e seus resultados. De posse desta informacao iremos
a seguir apresentar nosso modelo, calculando os termos que se sobressaem em relacao ao

modelo padrao da fisica de particulas.



Capitulo 3

Modelo U(1)x de carga X = B — 3L,

Neste capitulo descreveremos um modelo, a contribuicao deste trabalho, inspirado no ar-
tigo [74], que se trata de uma pequena extensao do modelo padrao incluindo um novo férmion
de Majorana de mao direita neutro como candidato a ME (WIMP). O principal objetivo
dos autores em [71] foi construir um modelo minimo que explicasse os sinais da modulagao
anual do DAMA, os eventos reportados pelo CoGeNT e o CDMS-II. Iremos, portanto, es-
tudar a inclusao de uma novo grupo de gauge, originalmente focado em justificar o excesso
de positrons detectado pelos experimentos PAMELA [75], Fermi-Lat [76] e o AMS-02 [77],
sendo a ME a fonte de tais raios cosmicos. Tal modelo possui uma importante caracteristica,
sua carga B —3L,., que permite o acoplamento entre o candidato a ME, o novo férmion, com
os quarks mediado por um novo bdsons de gauge, o que pode contribuir fortemente para os
valores esperados da se¢ao de choque do espalhamento WIMP-Nucleon (ow,,). Como vimos
no capitulo anterior, existem alguns resultados experimentais que restringem os valores de
own em funcao da massa da ME, portanto, neste trabalho verificaremos se o novo modelo
respeita os limites experimentais da detecgao direta. Além disso exigiremos que o valor da
abundancia, do nosso candidato a ME, esteja dentro da faixa permitida pelo experimento

Planck [15], estabelecendo vinculos sobre os paramentros do modelo.

3.1 Modelo minimo do férmion de Majorana

Neste modelo, bastante sintético [71], temos um férmion de Majorana neutro de mao
direita (de agora em diante nos referiremos a esta particula apenas como férmion de Majorana
neutro, Ng), nosso candidato a Matéria Escura, singleto pelas transformacoes de simetria
do MP. Lembramos que, devido a sua natureza “escura” , a ME nao deve interagir com a
luz, ou seja, precisa ser neutra em relacao a carga elétrica. Além disso sao incluidas duas

particulas escalares, uma neutra (definida na eq. (3.7)), x e outra carregada, n= . Os campos
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adicionados interagem conforme a seguinte lagrangeana inserida ao MP
L ==X\ (NENpx + NeNix*) + Ae (Ngen™ +e.Ngn™) = V' (6,15, x) - (3.1)
sendo eg o elétron do MP de mao direita. O potencial, completo é descrito por

Vi (6375, x) = 15670 + 120 + o ™ + A (676)° + A (0% + A (0 7)”
Ao (870) (0" 07) + Ay (1717) (XX) + Aoy (870) (X"x) - (3.2)

Note que, da eq.(3.1), ambos os escalares sdo denominados biléptons, pois carregam duas
unidades do nimero leptonico, com o objetivo de conservacao do nimero leptonico antes
da quebra espontanea de simetria. Além disso, nao estamos tratando de termos nao

renormalizaveis neste trabalho.

A seguir faremos uma descricao do modelo, iniciando com suas transformacoes. De-
monstraremos o processo de quebra espontanea 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 aniquilacao de ME em particulas
do MP alterando sua abundancia, lembrando que ainda temos a contribuicao do canais
do Z'. Também descreveremos o simples processo padrao para geracao de massa ao novo
béson Z', através da quebra espontaneas de simetria atribuida ao novo escalar neutro que
possui valor esperado de vicuo nao nulo (vev), este funciona como portal adicional entre o
contetido “escuro”e as particulas do MP. Deixaremos para o capitulo seguinte a obtencao dos
observaveis abundancia e secao transversal de choque WIMP-Nicleon, sendo que para isso
utilizaremos o programa numérico (especifico para WIMPs), chamado micrtOMEGAS [16] e

em seguida comparar com os vinculos experimentais recentes.

3.2 Cargas

Uma vez que estamos partindo do modelo padrao da fisica de particulas consideraremos

os grupos de gauge SU(3). ® SU(2), ® U(1l)y ® U(1)x, onde o novo grupo possui carga
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X = B — 3L, livre de anomalias [78]. As particulas deste modelo se transformam como
Ve
~(1,2,-1;-3), er~ (1,1,—-2;-3), (3.3)
“Ji
Ng ~ (1,1,0; =3), 7% ~ (1,1,0,46), x ~ (1,1,0;6), (3.4)
U;
~(3,2,1/3;1/3), ug, ~ (3,1,4/3;1/3), dg, ~ (3,1,—-2/3;1/3), (3.5)
d; .
(3.6)

sendo (nsu(),, Nsu@);,Y;X)." Note que estamos considerando uma simetria discreta (Z;) a
fim de tornar Ng estavel em detrimento ao decaimento em elétrons e neutrinos, devido ao
vértices presentes na eq. (3.1), portanto iremos supor (Ng,n") — (—=Ng,—nT), os demais

campos sao pares segundo esta transformacao. A seguir veremos o setor escalar.

3.3 Setor escalar

Devido ao cardter minimo desta extensao, além do dubleto de Higgs, temos apenas
dois escalares, um neutro x e outro carregado, n= . O novo escalar neutro ¢ utilizado para
gerar massa aos novos campos, inertes sobre as transformacoes dos grupos de simetrias do
modelo padrao, apds a quebra espontanea de simetria [79] sao eles o férmion de Majorana e o
béson Z'. Além disso como mencionado anteriormente, devido a mistura na matriz de massa
dos escalares neutros, todos os vértices de interagao entre o Higgs e as demais particulas do
MP serao comuns ao novo escalar neutro apds a quebra de simetria, com isso teremos o

surgimento do seguinte vértice

Nr

S

H, XO.
> q.

q >

!Lembremos que para contornarmos a quebra explicita do niimero leptonico em (3.1), x precisa ser um

bilépton.
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que fornece ao modelo [74] vinculos para os sinais de deteccao direta. FEste processo é
chamado de “portal de Higgs” pois é através da mistura entre o novo escalar neutro ¢ 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 contribuicao dos diagramas em nivel
de arvore, nao efetuaremos os calculos de loops nesta primeira analise, pois correspondem a
uma parcela bem menor na deteccao direta. Iniciaremos definindo os escalares, xy como
1 .
X = 7 (vy + Ry +1l,), (3.7)
e 0 ¢ como o dubleto que contém o Higgs semelhante ao MP, pois nao se transforma pela
nova simetria
Bt

¢ = ’U¢+R¢7il¢ ’
V2

(3.8)

com a ressalva que, devido a mistura dos escalares, teremos uma nova equacao que descreve
seu autovalor de massa (eq(3.14), entretanto iremos utilizar My = 126GeV . Nosso objetivo
neste ponto é obter a matriz de massa dos escalares que é gerada pelo processo de quebra
espontanea de simetria, um procedimento bem conhecido da teoria de campos (para uma
boa introducao sugerimos o capitulo trés da referéncia [79]). Comecamos exigindo o requisito
minimo para que o potencial seja estavel isso significa que sua primeira derivada deve nula
e a segunda positiva, isso pode ser amplamente verificado caso calculemos estas derivadas
do potencial diretamente no estado fundamental que assume o menor energia. De antemao,
lembrando a ref. [79], ndo incluiremos nos resultados abaixo os campos h* pois este serdo

absorvidos pelos bésons vetoriais do modelo padrao, e nao trarao novidades em nossas contas.
Temos entao

oV 0%V
<°\am 0> =0 <0\a—Rg

Como apenas os campos [, e R, possuem valor esperado de vicuo, apds substituirmos os

0> > 0. (3.9)

campos ¢ e x na eq. (3.9) podemos eliminar duas variaveis do potencial,

A

pe = —Avi — %vi, (3.10)
A

fg = —ApU5 — ﬂvé. (3.11)
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Ao substituirmos estes vinculos no potencial, eq. (3.2), ficamos com (ignorando h*)

D) M, Aox
Vi (6,775, x) = 11~ = SPvf + Aug RE — 20+ Ml B — =gy

1 1 1
+)\¢ (’quRz + ZRi) + /\X <UXR§)( + ZRi) + )\¢X <U¢UXR¢RX + §U¢R¢Ri+

1 1
§UXRXR3> + ZR$>R?2<> Ay (77+777)2 + Agn (¢T¢) (77+777) + Ay (77+777) (X™x) +

—Vau. (3.12)

Os termos quadraticos, e misturas, dos campos formam a matriz de massa dos escalares

neutros, \gv3 + AL RY + gy vty Rg Ry, ou seja

M2 _ 1 2/\(;5?); )‘¢>XU¢UX

=5 (3.13)

2
ApxUply 22,03 -
Esta matriz indica que existe uma mistura entre os campos R4 e R,, portanto procederemos
diagonalizando a matriz de massa, a fim de obtermos os auto-estados de massa deste modelo,

que pode ser feita por meio de transformacoes ortogonais. Os autovalores da matriz de massa

sao

M3 = v + Aol & \/A¢U¢ + N2ub 4+ AL vivE — 20\ vivl, (3.14)

Supondo v, > v, podemos obter os auto-estados de massa aproximados, o cdlculo pode ser

visto no anexo B,

Aby ¥
HY _ 1 1 -z (R, (3.15)
0 N2\ _dete g ' '
X 14+ (;\iivi) 2A Uy RX

Ainda sobre as massas a do Férmion de Majorana é gerada a partir do do termo da lagran-
geana presente na eq. (3.1),
@ 12
2 2 V2

ou, como a massa da particula é um observavel, podemos tomar como um vinculo para a

Ny o Myy = V2 Mo, (3.16)

constante de acoplamento,
My
\/§ Uy

A seguir obteremos os vértices do escalar carregado.

)\1:

(3.17)
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3.3.1 Calculos para o escalar carregado

Partiremos do calculo da derivada covariante, lembrando que esta particula é um bilépton,
portanto carrega duas cargas de nimero leptonico, ou seja X = B — 3L, = 0 — 3(—2) = 6.

nt possui carga elétrica 1 logo (1/2) (13 +Y) = Y = 2. Teremos desta maneira

%, = (D) Dyt (3.18)
sendo
= g gx
DM = au + ZEYBN + i?nXZ'“. (319)

Explicitando os termos da lagrangeana, substituindo o estado de interacao B* pelos campos
fisicos, B* = Atcy — Z"sq e computando suas derivadas, definidas como 7~ oc S1e%, nt

SoeP2® Al oc g (ky)etk1® 71 o b (ky)etk2® Z'F o el kzet™3®, teremos

t _ _ _
(Dun™)' D'yt = (8,n7) (0"n™) — e(p1 — p2)unn~ A* + etgy(pr — po)untn~ 2% —
39x (p1 — p2) 2t + e A APy — 2etgntnT A 2N + gt 2,20 +
Gegxn 0 A 2" — 6tgegxn 0t Z, 2" + 9950 0t 2, 2™ (3.20)

3.3.2 Derivada do campo ¢

Como mencionado anteriormente o campo ¢, dubleto por SU(2), contendo o bdson de
Higgs, segue de forma semelhante ao que se encontra nos livros de fisica de particulas [79],
por exemplo. A diferenca fundamental reside no fato de que agora, devido ao novo campo
escalar x, temos a mistura vista na eq. (3.15), apds a quebra espontanea de simetria. Portanto
ao invés de uma Unica constante de acoplamento no vértice quartico da interacao HHHH
temos % (Ap + Mk + Mgy k?) devido a mistura da eq. (3.15). Note que todos os vértices
de interacao entre as particulas do MP com o Higgs agora também terdao com o x° apés a
quebra espontanea de simetria com isso temos o chamado portal de Higgs pois este inclui a
interacao do MP com o setor escuro, Y, e o candidato a ME, o férmion de Majorana de mao

direita. Temos entao

L= (2,0) (2"¢) com 2, =0, + z'gnwi,u + i%YBu. (3.21)
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sendo o termo 7;W; , ? escrito na representagao fundamental do SU(2) como

=w,;f
——
Wi, Wi, — Wy,
Wi = i g "1 (3.22)
W1 1 + ZWQW _W3,N

Portanto substituindo as equagoes (3.22) e (3.8) em (3.21) temos

) (70) = (0 28) i (vVawy () i () -9, (0 )]

2
0 vawest ()N -y (g
g g _
oor, | T1 ey <U¢+R¢> +i3 B Ry (3.23)
V2 V2 V2

Que resulta em

2 2 2
tooma . (OuRg) (0"Ry) g i (Vs + Ry g R AN
(2,0)' (2"¢) = 5 + 2W“W —\/5 + 4Wg,uW —\/i

2 ! 2 2
99’ vy + Ry 99 03, vy + Ry g vy + Ry

Porém B, e W3, sao os estados de interacao, 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 é diagonal, sao B, = A,cy — Z,s9 e W3, = A,sg + Z,cp, sendo 0 o angulo de
mistura, também vulgarmente chamado de dngulo de Weinberg (vulgarmente pois nao foi
Weinberg que introduziu esta notagdo notagao na teoria, mas sim Glashow), ao substituir

os auto-estados de massa dos bdsons temos

(2.9)"(2"¢) =
(0ulty) (0"Ry) | G° 1 - (% + R¢>> Y i (% + R¢) ’
v Lwownt + A el
2 2 K V2 8 # V2
2 2 _9usRy + R
LW, e (U"’ ot "5> +
2 2
2 o |0E4 205 (H — kx°) + (H? — 2kH x° + k2x°*
Z,749 ;g & 2( ) , (3.25)

note que no ultimo termo substituimos os auto-estados de massa dos campos escalares.

Lembrando que g = ¢/sy, sendo “e”a carga elétrica elementar, (g* + g’2)vq2j = 2eMyw /(sgcy),

27 sdo as matrizes de Pauli.



3. Modelo U(1)x de carga X = B — 3L, 49

onde My é a massa do béson W e também b? = 1/v1+ k2, com k = Ay vs/(2A\,0y).
podemos da eq. (3.25) retirar os valores das massas para os bdsons vetoriais nesta teoria
juntamente com as regras de Feynmann entre eles e os escalares, apresente no apéndice
C. Posteriormente calcularemos os termos da derivada covariante do novo campo escalar

neutro.

3.3.3 Derivada do novo escalar neutro

O escalar neutro®, complexo, na verdade, ndo possui carga elétrica nem hipercarga,
apenas carga X = B — 3L, = 6, portanto temos a seguinte derivada covariante para Yy,

definido na eq. (3.7),

D%X = (D/LX)TDNXJ
D, = 3, + 3igx Z'"x. (3.26)

O ponto fundamental destes cédlculos concerne na obtencao da massa para o béson Z' através
da escolha do gauge. O novo béson “absorve”o béson de goldstone® (seus graus de liberdade)

adquirindo a componente longitudinal e massa. Ao substituir a eq. (3.7) em (3.18) teremos

1 39x ,
(DHX)T Dy = 5 [(aqu) (aMRx) + (aujx) (aHIx)] - ZTXZH [(aqu) —1 (aujx)]
3
(v + By + i) +1-55 2 (0, + By + L) [(0"By) +1 (9,1)] +
9% o1 .
TZNZ (UX + RX + Z]X) s (327)
ou ainda
1 !
(DNX)T Dty = 5 [(aqu) (aqu) + (au]x) (au[x)] —3gx 2" (aufx) (Ux + Rx) +

9¢?
Bgx 2" (0" Ry) Iy + =5 2,2 (v + 20 By + Y + 1) - (3.28)

3Na verdade este é um abuso de linguagem. O campo xo € que, de fato, se trata de um campo real, pois

X possui uma componente complexa.
4 No caso, o majoron.
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Com isso podemos obter a equacao para a massa do novo bdson vetorial, cujo calculo padrao

pode ser visto também no capitulo 3 da ref. [79],

9 3
—gx v Z, 2" My = ——=gx cuy.

2 V2

Portanto temos um valor de massa proporcional ao valor esperado do vacuo do novo esca-
lar neutro. Com isso trataremos gx dependente de Mz e v,. Veremos agora os vértices

relacionando os escalares ao férmion de Majorana.

3.3.4 Interacoes entre o férmion de Majorana e os escalares.

Como mencionado utilizaremos o processo de quebra espontanea de simetria para fornecer

massa do candidato & ME do nosso modelo. Partindo da lagrangeana (3.1) tinhamos
L LD =M (NENrx + NpNix™) + As (Nge,n™ +&Ngn ) . (3.29)

Utilizando a definicao de y = \/Li (vy + Ry) apés a quebra espontanea de simetria teremos,

considerando que o I, foi absorvido pelo novo béson de gauge,

_ 1 - 1
& < D) —)\1 [NENRE (UX + RX) + NRN]%E (UX + RX) +
Ao (Ngent +eNgn™) . (3.30)

Substituindo os campo fisicos dados pela eq. (3.15) temos

L LDO— M {%NENR [o, — b (kH + X°)] + %NRNE [v, — b (KH + x")] }
— Ao (Ngernt + e Ngn™) . (3.31)

Portanto a massa da ME, lembrando que para férmions de Majorana a la-
grangeana padrdo ¢ 1t (iy*0, —m)y = 0, obtida & My: = V2 vy, Além
disso podemos extrair da eq.(3.31) as regras de Feynmann para as interagdes

entre a ME do modelo com os escalares e dos vértices N4e.n™ + &N&n~
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Np
+ —
----- Ha XO- il Ny 1 \r
‘. c \‘ C
Ng e, €r
NiENGH = —ikbMye [v Nse.nt = —idg e NN~ = —i)y

N}%N}C{ 0 — —ibMNI%/UX

3.4 Setor Fermionico

Léptons

No setor leptonico apenas os da primeira geracdo possuem carga de U(1)y entdo

colocaremos somente os escalares e dubletos da primeira familia. Teremos entao

%, = epivy,D'er + Leiv,D" L, (3.32)
onde
!
D" = " +iS VB — i 2"
!
D = it + z‘%YB“ + i%?- b + 32'%(2’“ (3.33)
V& ~ . . . 2
com L, = . Para o elétron de mao direita temos a seguinte corrente neutra, além
“J
do MP,
4 _ 0 e (3.34)
CNgtep) — 9 Ry R .

no caso dos léptons de mao esquerda, ficamos com

3gx _ 39x 3gx . (1-
Lo, = =5 P I = ey 2 = == v, ( 2%> w7
3
—%EL’yueLZ'” (3.35)
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Como em relacao ao MP apenas os termos com Z' dao nova contribuicao, e sabendo que

ErYuer +eryuer, = (€r +€1) 7y (er +er) = ey,e (3.36)
entao
Z. DO Lo, = —3%@ VeV (1_7%> ve 2™ — 3"%@ ey.e 2" (3.37)
Ve, €
Z'm,
Ve, €
T (1 —275> ve 7, = _3%7;1 (%) : AR _35%7#

Lagrangeana de Interacao entre Ny e ZL

Neste modelo o férmion de Majorana se transforma segundo o novo grupo abeliano com

isso sua derivada fica da seguinte forma

jNR == N}ﬂ’)’u (5“ +Z-97anzlu) NR

3gx — 3 1+ f 1+
S = PNt =S (S o) e () v
3igy
_ ZZXNw“(qu%)NZ’“, (3.38)

porém , no caso de particulas de majorana, Nv,N = 0, entao

. 319X ——

L Noykys N 2™ (3.39)

N

Z;lr N’Y,u'%NZW = _&%V;ﬂ%
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A seguir continuaremos com o cédlculo dos termos da corrente neutra para quarks.

Quarks

Como vimos anteriormente, os quarks possuem transformacao segundo o novo grupo de

simetria (X = B — 3L, = 1/3). Partindo da derivada covariante temos

B term
» B . g, eg oc
Ly=> Ry i | 0"+ i5YDB" +¢7an 7" | Ry +
m=1
; termo d
7 3 g 9. 7 9%
Lqmi’)’u 3u + ZgYBM + 157_" - by —I—i?nXZ"‘ L(Jm
F
= (4, iP"qL,, +Ur,iP"ug, + dg,iD"dg,) . (3.40)
m=1

sendo que o somatério refere-se as trés familias de quarks com dubletos de mao esquerda

0

Uy,

no formato g, = , e os de mao direita do “tipo” up, uy, ug, ug (up, charm

m

e top, respectivamente) e os down dy, dy, d3, (down, strange e botton, respectivamente).
Utilizaremos as mesmas defini¢des para os auto-estados de massa presentes na ref. [79],
capitulo 7. Sejam os auto-estados de massa u; = A%Tu%, sendo que U} = ELA%T, e up =
A%T com uY = A%ug, lembrando que V, = A%TA¢ ¢ a matriz C K M, porém como o novo
boéson é neutro por carga elétrica nao havera mistura entre quarks além as do MP. Os termos

sobressalentes em relacao ao MP, resultantes dos “c” e “d” serao

F

_ g _ g - g
Lyw = (quWujxnqum + URWWNTXHXURWL + dRquTX”XdRm) Z%. (341

m=1

Substituindo os auto-estados de massa obtemos, lembrando que o subscrito m soma sobre

as familias,

P
Ly = Z [(ULm %mnT) z"yug?XnX (AY, urm) + <3LmAdLmnT> mug%nx (AY,.drm) +

m=1
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Uma vez que A¢ fAd, 1, e de forma semelhante nos outros a eq. (3.42) se reduz a

Rmn Rmn
g a o
o%Z’ — ZEX”X Z [(ﬂLm’YuuLmn) + (dLm’YudLm) + (ﬂLm’VuuRmn) +
m=1
(ERmeudRm)} leﬁ. (343)
q
Z. quuaZ™ =iy,
q

Uma vez calculado todos os novos termos referentes ao modelo iremos, no préximo capi-
tulo, avaliar seus parametros livres confrontando os observaveis aos resultados experimentais

em relagao aos vinculos da ME.



Capitulo 4

Resultados

No capitulo anterior introduzimos os novos campos juntamente com a lagrangeana
que descreve fisica do modelo. Agora, iremos mostrar os resultados da abundéncia reliquia
(QupE) e a secdo de choque de interacdo WIMP-nucleon (ow,,), utilizando a ferramenta
computacional micrOMEGAS [16]. Este programa utiliza como base o CalcHEP [30], que
fornece secoes de choque, taxas de decaimento, entre outras funcées em nivel de arvore, e
estas sao utilizadas para os calculos das propriedades especificas da ME, as quais o CalcHEP
nao calcula, como por exemplo €23;5. Além disso, a principal necessidade de sua aplicacao
se da pela quantidade de processos a serem considerados. Como veremos adiante, existem
varios canais de aniquilacao que influenciam no valor da abundancia, lembramos, também
que no caso da eq. (1.17), para melhor precisao de nossos resultados, temos que resolve-
14 numericamente, ou seja a utilizacdo deste programa é bastante justificivel. A seguir,
iremos resumir os parametros livres do modelo e, através dos resultados, verificar como estes

influenciam Qg € owy,.

4.1 Abundancia reliquia

Vimos anteriormente que o modelo tratado aqui possui novos parametros oriundos do po-
tencial, corrente neutra e o acoplamento entre a ME, o escalar carregado e o elétron. Alguns
deles estao vinculados, por exemplo, as constantes A\ e A, (apés a quebra espontanea de
simetria), podem ser escritas em fun¢ao das massa dos escalares neutros e outras constantes,
utilizando a eq. (3.14). Seguindo este procedimento os parametros livres deste modelo sdo:

)‘(bxa )‘na /\¢777 /\X777 )\27 Uy My, Mgty My, MME-

Uma vez que a ME, neste trabalho, é estavel, a particula mais leve que se transforma pela
simetria Zy (secdo 3.2), apenas processos de aniquilacao contribuem para sua abundancia.

Podemos ver na fig. (4.1), os processos de aniquilagado em nivel de arvore e alguns de co-
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aniquilagao, fig. (4.2)', respectivamente.

Np .Sy Ng F Nr W+, 7
[:IJ_X?{' }_[_’_X(i< >]f_’?§?
Npg 02 Npg / Npg w2
Nr 0,8, 7
Z! NR """ H, XO NR—<—. €
q,e,V Nr T n
Ng e Np———t----- H, . Np————e.

Figura 4.2: Alguns canais de co-aniquilacao da ME.

4.2 Deteccao direta

No modelo apresentado, o espalhamento WIMP-nucleon ocorre devido ao processo
representado na fig. (4.3). Estes termos, os quais envolvem os campos GgN§Ng, dependem
dos acoplamentos com os escalares, considerando sua mistura, juntamente com o novo béson

neutro. Uma vez que temos interacoes conforme . D )\S“NRNRq’q—l—/\XA(NR%%NR)((M“Q),

!Lembrando que devido ao cardter fraco da reacdo (WIMP) apenas os processos em nivel de arvore
fornecem contribuicoes relevantes para a aniquilacdo da ME, tornando a parcela proveniente dos loops

desprezivel.



4. Resultados 57

entao obtemos exclusivamente a contribuicao da seccao de choque de espalhamento spin-
independente [31]. Na verdade também estao presentes interacoes spin-dependente, porém
estas sdo bastante suprimidas, conforme [32], juntamente com a interacio (Ngv,vsNg)(G7"q)

gerada pelo novo boson de gauge. Associada ao acoplamento escalar temos o4/ dado por [81]

ity = 2N 70 4 (A= 2y (a.1)

onde a quantidade fP ¢é definida como

)\GSC 2 /\esc
fr= 30 T figt o tte Y (42)
4 my 27 “— my
q_uadas q—c,b,t
sendo fﬁq o fator que inclui a contribuicao dos quarks leves para a massa do préton e o
segundo termo inclui os efeitos entre a WIMP e os glions na densidade do nicleo (fF. =
L= uas [1q). J7 se trata do acoplamento entre a WIMP e o néutron. Estes fatores sao
determinados experimentalmente. No caso da contribuicao dos termos com acoplamentos
vetoriais temos, conforme [81],

S % 2

onde By = AV (A+ Z) + Ay (24 — 7). Ou seja, para um modelo onde temos interagoes com
acoplamentos escalares e vetoriais, semelhante ao nosso, os termos referentes a eq. (4.3) e
eq. (4.1) devem ser incluidos na eq. (2.4). Vale salientar que o micrOMEGAS inclui estas
contribuicoes no calculo de oy, onde utilizamos todos os parametros associado a estas
constantes como os valores ja definidos pelos autores do programa [16]. Também adotamos
a aproximacao de que a interacao entre a WIMP com os néutrons segue de forma semelhante
aos prétons (o micrOMEGAS considera a diferenca nas se¢oes de choque do espalhamento
entre WIMPs com prétons e néutrons, mas observamos, em nosso modelo, que e elas possuem

a mesma ordem de grandeza). Diante deste cendrio apresentaremos nossos resultados a

seguir.
NR—)—.)—NR NR NR
:H7 XO Zl
q ————q. q q.

Figura 4.3: Diagramas de interacao WIMP-nucleon.
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Nosso primeiro resultado, fig. (4.4a), apresentamos o gréfico da abundancia em fungao
de My, onde as diferentes curvas referem-se as variacoes da constante de acoplamento Ay, .
Diante disto, constatamos que os canais de aniquilagao deste modelo estao fortemente ligados
a mistura entre os escalares. Para tanto, consideramos M, = M, = 1TeV, Mz = 2 TeV,
vy = 2TeV e Ay = 0,5. Note que os valores para as massas das novas particulas estao acima
dos limites inferiores impostos por diversos experimentos [38]. J4 na fig. (4.5a), repetimos os
valores dos parametros, com Ay, fixo e igual a 0,01 (mantendo a mistura pequena evitamos
as restrigbes impostas pelos testes de precisao associados ao béson de Higgs), variando apenas
Aa. Conforme podemos observar, este acoplamento nao possui papel fundamental em relagao

a variacao de Q;ph?.

Em seguida, fig. (4.6a), variamos o vev do novo campo escalar neutro mantendo fixo os
valores dos demais parametros, com Ag, = 0,01 e Ay = 0,5. Uma vez que os acoplamentos, da
mistura entre os escalares neutros, dependem inversamente de v, , podemos notar a supressao
da aniquilacao da ME, de acordo com a fig. (4.6¢), os principais canais que contribuem para
a aniquilacao da ME estao postos no apéndice D. No grafico seguinte, fig. (4.7a), exploramos
o caso limite das massas M, = M,,, Mz muito acima de M, com v, = 8TeV. J4 as figuras
(4.4b), (4.5b), (4.6b) e (4.7b) temos os graficos correspondentes aos valores de oy,,. Nestes
resultados utilizamos todos os pontos (incluindo os que estao em desacordo com os resultados
do experimento Planck) pois, neste momento, estamos interessados em demonstrar como a
variacao dos parametros influenciam a curva da secao de choque WIMP-nucleon. Conforme a
fig. (4.4b) constatamos que o espalhamento, mediado pelos escalares, possui maior relevancia
na variacao de oyw,. Finalmente, notamos que a maioria dos valores de oy, encontram-se
abaixo do limite superior do experimento LUX, com uma pequena excecao da fig. (4.4h).
Contudo, os valores obtidos para 2,;5h? entre 0.1165 e 0.1227 estdo permitidos pelos vinculos

da detecgao direta.
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Figura 4.4: Grafico da abundancia reliquia da ME e oy, em funcao de sua massa. No gréafico
(a) as curvas correspondem a diferentes valores de A4, (valores na legenda). As linhas em
roxo delimitam a faixa em acordo com os dados medidos pelo experimento Planck [15] para
a abundéancia. A direita, em (b), temos a variacdo da sec¢ao de choque do espalhamento
elastico WIMP- nucleon em funcao da massa com Ay, considerando os mesmos valores seme-
lhante ao grafico (a). A curva, em roxo, neste caso, corresponde ao limite superior imposto
pelo experimento LUX [60]. No grifico (¢) apresentamos os resultados da média térmica da

secao de choque de aniquilagao (no canto superior direito temos uma ampliagao do mesmo).
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Figura 4.5: Gréafico da abundancia reliquia da ME e oy, em funcao de sua massa. No gréfico
(a) as curvas correspondem a distintos valores de g, acoplamento entre a ME, o elétron 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 [15] para a abundéancia. A direita
temos a variacao da secao de choque do espalhamento elastico WIMP- nucleon em funcao
da massa com Ay assumindo os mesmos valores que no gréfico (a). A curva em roxo, neste

caso, corresponde ao limite superior imposto pelo experimento LUX.
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Figura 4.7: Grafico da abundéncia reliquia da ME e oy, em funcao de sua massa. Agora

abordamos o caso limite das novas particulas Z’, x° e n serem extremamente pesadas.



Capitulo 5

Conclusoes

Neste trabalho apresentamos os resultados da abundancia reliquia e secao de choque
WIMP-nucleon, calculados numericamente, para uma extensao minima do modelo padrao
da fisica de particulas, U(1)g_37.. Obtivemos alguns valores para a abundancia reliquia
do férmion de Majorana em acordo com os dados experimentais proveniente do satélite
Planck [15]. Simultaneamente, nosso trabalho mostrou que, apesar da inclusao de novos
processos entre quarks e WIMPs, nao houve o aparecimento de fortes vinculos para a deteccao
direta em relagdo ao modelo proposto na ref. [71]. Este aspecto ocorreu devido ao fato de
termos uma particula de majorana como candidata a matéria escura. Pois seus acoplamentos,
com o novo béson de gauge neutro, sao bastante suprimidos. Também vimos que a interacao
Higgs-nucleon, juntamente com o novo escalar neutro, de fato, fornece maior contribuigao
para o5 . Vale salientar que os resultados sdo validos mesmo para grandes valores de m_

e m,, de modo que nao enfrentamos grandes problemas associados aos vinculos de Z'.

Observamos que este modelo apresenta dificuldades em prover candidatos em acordo
com os resultados do experimento Planck na regiao de baixas massas. Caso se confirmem
os eventos da deteccao de ME pelos experimentos DAMA, CDMS ou CoGeNT, este modelo

careceria de novos canais de aniquilacao na regiao de baixos valores de M.

Por outro lado, uma vez que os resultados apresentados estao dentro do dominio de
validade do experimento LUX, um dos mais recentes e sensiveis na deteccao direta da ME,
como perspectivas, em um trabalho futuro, iremos calcular a contribuicdao da aniquilacao
de particulas de ME em positrons com o objetivo de prover uma explicacao ao fluxo e
espectro de pdsitron energéticos dos raios césmicos detectados pelos satélites PAMELA [75],
FERMILAT [76] e AMS-02 [77], dentre outros. Podemos, também, realizar uma analise em
relagao a busca das novas particulas, adicionadas ao modelo, em aceleradores de particulas,
principalmente com relagao a inclusao do novo béson de gauge, o que certamente ird propiciar

vinculos mais rigorosos e interessantes para este trabalho.
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Apeéendice A

Medicao da velocidade de Galaxias
por meio do desvio da luz para o

vermelho.

Sabemos que os elétrons atomicos podem estar localizados em regides determinadas por
sua energia (frequéncia). Esta é interpretada como as frequéncias de resonancia do atomo,
sendo que a mecanica quantica nos informa as frequéncias possiveis de ressonancia. Um
elétron pode ser excitado indo ocupar uma regiao de maior energia, e esta caracteriza parte
do expectro de emissao. Este processo ocorre também com atomos de estrelas (figura A.1),
poeira, entre outros. Ao observar o espectro da luz proveniente de uma estrela podemos
ver linhas negras. Estas definem a luz absorvida pelos elementos da estrela, seu expectro de
absor¢ao Os astronomos também perceberam que as galaxias nao sao tao diferentes uma vez
que a maior parte da luz visivel destas sao provenientes de suas estrelas. Por meio do espectro
podemos aferir o movimento da fonte em relagao ao laboratério (observador) através do efeito
Doppler da luz [29]. Este é caracterizado pela mudanga nas linhas de absorcdo e emissao,
porém mantendo a distancia entre elas como podemos observar na figura 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 equacao
A=A AX
i viniswin

2 % (A.1)

sendo A o comprimento de onda emitida pela fonte e A, o detectado pelo observador. Este
pode ser utilizado tanto para medir pequenas orbitas de estrelas préximas como medir ve-
locidade e distancia de objetos astronomicos vejamos dois casos. Partindo da figura A.2,

sabemos que o hidrogénio emite em ondas de rddio cujo comprimento de onda e 21.106 cm.
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Figura A.2: Ilustracao do efeito Doppler espectro de absorcao.

Se observarmos ondas de 21.133 ¢m teremos

AX 0,027

AN = 21.133 — 21.106 = 0.02 : = 22 = A2

A 33 06 =0.027cm . 5 51106 = 057 (A.2)
AN

vo= = 0,38 x 10°m/s. (A.3)
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Podemos, também, aferir o tempo que a radiacdao gastou para percorrer do local de sua

emisao ao observador. Partindo da eq. de Friedman [29], obter

dz

1 o
t(z) = — ’
Ho z/ \/Qm (142)" + Qe (142 +Q, (14 2)°

(A.4)

sendo Hy a constante de Hubble (2.310 %57 1) e Q,,, Q4 e Q, as abundancias de matéria,
energia escura e radiacao, respectivamente. Uma vez obtido o tempo percorrido pela radiacao

somos capazes de calcular a distancia percorrida, por meio de

_1+zj dz
Ho ) \/Qm(l+§)5+Qee(1+2)2+97(1+2)6

d(2) (A.5)



Apéendice B

Aproximacao para os auto-estados de

Imassa.

Este procedimento bastante utilizado, apesar de simples, nao é usualmente apresentado
nos livros de fisica de particulas, portanto achamos interessante aborda-lo neste apéndice.
Para isso utilizaremos, por simplicidade, o programa Mathematica® . Partiremos da se-

guinte matriz de massa, eq. (3.13),

2
2)\¢U¢ /\¢XU¢UX

M? = (B.1)
Ay UgpUy 2/\Xv>2<.
Cujos auto-estados de massa nao normalizados sao
VIA = ViAg T A JVRVINL +UEAZ — 20205 N\ Ny + USA]
O =< — , 1}, (B.2)

Uy UpApy

Definindo € = v, /vy, supondo v, > v4, podemos expandir ©, com e em torno de 0, supondo

também que as constantes sao positivas, obtendo

A2 €
O 1 aprox {{—2/\f< + O[€°], Apx Aye + O[€?] } { ZX + O[€%], Adpy A€ + O[¢?] }} . (B.3)

sendo que multiplicamos os resultados por A,, A4y € €, primeiro termo e A, A4, no segundo
(a multiplicacdo de constantes nos auto-estados durante o processo de diagonalizagao nao
influencia nos resultados). Aplicando ao Mathematica® isto pode ser feito através das

seguintes fungoes

Simplify[Series [{O4 gy Ay, Ay A O+, {€,0,1}], Element[A | Ay|Apy, Reals],

Assumptions — A, > 0, Assumptions — Ay, > 0]  (B.4)

Normalizando os auto-estados, eq. (B.3), obtemos o resultado final, eq. (3.15).



Apéndice C
Vértices dos escalares

Vértices do potencial

Obteremos neste apéndice os vértices do setor escalar para isso usaremos Ry e R,, invertendo

a matriz da eq. (3.15), em fungao dos autoestados de massa

1
Ry = H — kx"], C.1
¢ m[ X} (C.1)
1
Ry = ——=——= [x" - kH], (C.2)
1+2/\XUX
k:—)\¢xv¢ b= !

20,0, V1+ k2

Substituindo os autoestados de massa na eq. (3.12), obteremos, omitindo os termos da
matriz de massa,
VI(¢ + )_ 2—}——_&4_‘_)\ Q[b(H_k O)]Q_ﬁél_‘_)\ 2[_b(kH+ 0):|2
YT X) = BT T 4 Ug Vs X 4 Uy x Uy X

—%Uivi + g (% [b (H - kx")]" + i b (H - W)]“) 0y (o [0 (6 + X)) +

% [—b (kH + XO)]4> + Agy <v¢vx b (H — kx°)] [<b (kH +x°)] + %% [b (H — kx")]

[—b (kH +x°)]" + %UX [ (kH +X°)] [b (H — kx°)]* + % [b(H — kx°)]?

[=b (RH +x°)]*) + Ay (n07)" + % (03 20gh (H = kx®) + 02 (H2 = 2k HY + kX" |
(7tn7) + A—;X (*77) |03 = 20gb (KH +X°) + 82 (K2H? + 26HX" +3°°) | = Vs (C:3)

desta equacao podemos observar os termos quadraticos do campo 7™ que fornece massa para
o escalar carregado de forma bastante simples devido ao fato deste nao desenvolver vev

2 _ 2
mni—un—F 9 5 Ux
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que utilizaremos como vinculo para a constante de acoplamento A,

2 A
X

Além disso podemos extrair as regras de Feynmann (omitindo o fator imagindrio)

+ 77_|:~ H7 Xoa H.
/'7 . \\‘ ,"
s~~ 0 \'\:'
"’- -------- H, X "' s~~
- - T 0 0
J U H,x" x
_ _ 2
ntn~H = b (Apnve — Apckvy) T HH = % (Mg + Ay k?)
_ _ 2
ntn X" =0 (Agnkvg — Ay vy) X" = % ()\¢>n/€2 + Ay
T Hx = 0%k (= Agy + Apy)
0 0
X 7H7Hs~s\ ", H’X "H XO,H .
> l' s~~ O
I' 8 “ "’- -------- H7 X
X, H, x° H,x% X" X, H

HHH = [A¢v¢ — Agok? + 22 (ngh? — UX/#)}
HHX® = b {=XAvp3k — A\, 3K?
Foy [2 (26 — k%) + 2 (2k* = 1)] }
HX"X? = b* {\pvp3k? — A\v, 3k
Hhox [ (1= 28%) + 5 (=K + 2k)] }
OO\ = b3 [—/\¢U¢,k3 — AUy — %’i (vgk + UXk‘2)]

HHHH = % (\s + A k* + Mgy k2)
HHHX? =% [~ \sdk + M4k + A, 2 (k — §7)]
HHX"X" = 5 [~ g6k + A6k + Mgy 2 (1 + k* — 412)]
HXOXOX0 = 8 [ Ap4E® + N4k + Ay 2 (K — k)
XOXOXOXT = 5 ok + A+ Aph?)

C.0.1 Vértices dos escalares neutros

Temos nesta secao os diagramas de Feynmann provenientes da derivada covariante do es-

calar neutro ¢, note que colocamos os fatores de simetria para os vértices simétricos como

HHZ, 7",
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0 +
H,H,x" . W,.
0 .0 -
Iara;X: » X [4/;L :

HHWW, = =20
_ . 2 v
HXWIW, = —zﬁbgkg p
XOXOWF W = —2i 55 b2k2 gn
0

+17— 17 _ eM v
W;W,H = esgwbg H
0 + _—L v

XOW W, = M ppgen

i XO, XO Z,.

HHZ,Z, = —i-5sb*g""
56

HX' 2,70 = ~iziz k09"

XOXOZMZ;L = —4 e2 k2b2guu

2.2
56Co

HZ, 7" = —zie;:f—cgbgw
X Z, 71 = —42‘?0?—;0;%5;%
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C.0.2 Vértices do escalar carregado

+ /
+ n. Ay, Zy
.
sﬁ- r\
~\~ / ‘\
/A/\/\/\/\,AM,ZM,ZH. =
l;( 'z'
n n Zy
ntn A, = —ie(p1 — p2), ntn A ZF = —2ie* tgy g
77+777Zu = _itga(% — p2)u 77+777Z;LZI” = —61t8p 9x G
"7, = =3igxd(p1 — p2)u
nt 7, ot Ay 2, 7,
‘\rs ‘\r‘
o ke
n- A,. n- A, Z,, 7).
77+77_Z;,LA;L - _Qing;w 77+77_AuA'u - _Qiegg,uu

ntn Z,2" = —ie*g,,
T2, 2" = —2igid’gu



Apeéendice D

Canais de aniquilacao da materia

escura.

Abaixo, temos canais de aniquilacao que contribuem (> 1%) para a variacao de Qug,
da matéria escura, com Ay, = 0,01, Ay = 0,5 e vy, = 2TeV, que corresponde aos resultados
da fig. (4.6a).

Massa da materia escura= 1.00, Abundancia=9.56019e+00
97% Nr Np — >el E1l

Massa da materia escura= 41.00, Abundancia=2.29138e-+00
% 100% Nr Np — >el El

Massa da materia escura= 81.00, Abundancia=5.34750e-+00
% 100% Nr Np — >el El

Massa da materia escura= 121.00, Abundancia=3.25537e+00
% 100% Nr Ngr — >el E1

(...)(Sem mudanga)
Massa da materia escura= 431.00, Abundancia=5.47084e-01

96% Nrp Np — >el El
1% Nrp Np — >W+ W-

Massa da materia escura= 451.00, Abundancia=4.21318e-01

80% Nr Np — >el E1
9% Nrp Np — >W+ W-
5% Nrp Np — >HH
4% Nr Ngp — >7 7
1% Ngp Np — >t T
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Massa da materia escura= 481.00, Abundancia=1.11107e-01

36% Nr Np — >W+ W-
22% Np Np — >el E1
19% Nr Np — >HH
18% Ng Np — >7 Z

5% Ngp Np — >t T

Massa da materia escura= 491.00, Abundancia=6.97241e-02

40% Nr Ng — >W+ W-
22% Nr Np — >HH
20% Nr Np — >7 7
13% Nr Nr — >el El1
6% Np Np — >t T

Massa da materia escura= 501.00, Abundancia=3.75030e-01

76% Nr Np — >el E1 11% N Np — >W+ W-
6% Np Np — >HH
5% Nr Np — >7 7
2% Np Np — >t T

Massa da materia escura= 511.00, Abundancia=4.52594e-01

96% Nr Np — >el E1
2% Np Np — >W+ W-

Massa da materia escura= 521.00, Abundancia=4.52352¢-01

98% Np Np — >el El

Massa da materia escura= 761.00, Abundancia=3.17338e-01

96% N Np — >el E1

Massa da materia escura= 801.00, Abundancia=2.95091e-01

93% Nr Nrp — >el E1l
1% Ngr Nr — >nl N1
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Massa da materia escura= 841.00, Abundancia=2.29482e-01

84% Nr Nr — >el E1
3% Ngr Ng — >nl N1
2% Ng Ng — >t T
2% Nr Np — >b B
2% Nr Ngp — >c C
2% Nr Ngp — >s S
2% Nr Np — >d D
2% Nr Np — >u U

Massa da materia escura= 881.00, Abundancia=7.46403e-02

49% Ny Np — >el El
11% Ng Nx — >nl N1
% Nr Ng — >t T
7% Nr Np — >b B
7% Nr Np — >¢ C
7% Nr Np — >s S
7% Nr Np — >d D
7% Nr Np — >u U
4% Ngr Ng — >et- et+

Massa da materia escura= 921.00, Abundancia=1.65178e-02

32% Nr Nr — >el E1
13% Ng Nr — >nl N1
9% Nr Np — >t T
9% Nr Ng — >b B
9% Nr Ngp — >c C
9% Nr Np — >s S
9% Nr Ngp — >d D
9% Nr Ng — >u U
4% Ngr Ni — >et- et+

Massa da materia escura= 961.00, Abundancia=2.40031e-03

29% Ni N — >el E1
14% Ng Nr — >nl N1
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9% Nr Np — >t T
9% Nr N — >b B
9% Nr Np — >c C
9% Nr Np — >s S
9% Nr Np — >d D
9% Nr Np — >u U
1% Nr Nr — >et- et+

Massa da materia escura= 1001.00, Abundancia=1.39962e-02

31% Nr N — >el E1
14% Nr Nr — >nl N1
9% Nr Np — >t T
9% Nr Ng — >b B
9% Nr Np — >c C
9% Nrp Np — >s S
9% Nr Ngp — >d D
9% Nr Ng — >u U
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