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Resumo

Um dos principais problemas que permeia a Fisica de Particulas e Cosmologia é a Matéria
Escura (ME), que compde cerca de 26% do contetido energético do Universo. As principais
evidéncias que apontam para a sua existéncia nos fornecem importantes caracteristicas,
tais como, ser neutra, estavel (com tempo de vida maior que a idade do Universo), fria
ou morna, pouco interagente com particulas do Modelo Padrao de Fisica de Particulas
(MP)e suficientemente abundante. O MP nao fornece um candidato que supre estas
caracteristicas, sendo necessério estendé-lo. Uma das mais sofisticadas extensoes do MP
é a Supersimetria, que além de resolver o problema da ME, soluciona outros que estao
presentes no MP, dentre eles, a hierarquia e a unificacdo dos acoplamentos de gauge. Tal
modelo implica na inclusado de uma nova simetria que coloca boésons e férmions em pé de
igualdade. A versao minima supersimétrica do MP é o Modelo Padrao Supersimétrico
Minimo (MSSM), cujo candidato vidvel & ME é o neutralino, que se trata de um férmion
composto pelos superparceiros dos bésons de gauge e Higgs neutros. Neste trabalho,
fizemos uma analise do neutralino como candidato a ME no cenario CMSSM ou mSUGRA,
que contém 5 parametros livres, My, Mo, tan 3, sinal(u) e Ao, para trés analises distintas.
Na primeira variamos apenas os parametros My e M/, para trés valores distintos da tan 3
e na segunda e terceira variamos todos os pardmetros com exce¢ao do sinal(p). Neste
estudo, utilizamos algumas ferramentas computacionais, entre as quais, SARAH, SPheno,
SSP e micrOMEGASs, no intuito de obter abundancia e se¢ao de choque de espalhamento de
ME neste cenario. Obtidos os graficos, comparamos com os resultados experimentais mais
recentes, para a abundancia utilizamos dados do satélite Planck, para a secao de choque
de espalhamento independente de spin, o LUX e XENONIT (2017) e para dependente de

spin, XENON100 e verificamos suas implicagoes na viabilidade do modelo.

Palavras-chaves: Matéria Escura. Supersimetria. MSSM. Abundéncia Reliquia. Detec-
¢ao Direta SI e SD.



Abstract

One of the main problems that permeates the Particle Physics and Cosmology is the Dark
Matter (DM), which makes up about 26% of the energy content of the Universe. The
main evidence pointing to its existence provides us with important features, such as being
neutral, stable (with lifetime over the age of the Universe), cold or warm, weakly interacting
with Particle Physics Standard Model (SM) particles and sufficiently abundant. The SM
does not provide a candidate who meets these characteristics and hence it is necessary
to extend it. One of the most sophisticated extensions of the SM is the Supersymmetry,
that in addition to solving the problem of DM, explains other unsolved puzzles that are
present in SM, among them, the hierarchy and the unification of the gauge couplings. This
model implies the inclusion of a new symmetry that puts bosons and fermions in equal
footing. The minimal supersymmetric version of the SM is the Minimal Supersymmetric
Standard Model (MSSM), whose viable candidate is the neutralino, which is a fermion
composed of superpartners of neutral Higgs and gauge bosons. In this work, we performed
the neutralino analysis as DM candidate in CMSSM or mSUGRA scenario, which contains
5 free parameters, Mo, Mo, tan 3, sign(n) and Ay, for two different analyzes. In the
first one we varied the My and M, parameters for three different values of tan # while
in the second and third one we varied all parameters except the sign(u). In this study,
we use some computational tools, including, SARAH, SPheno, SSP and Micromegas, in
order to obtain DM Relic Abundance and DM scattering cross section in this scenario.
We compared our results with the most recent experimental data, namely, we have used
Planck satellite data for the relic abundance, LUX and XENONIT (prospect) for the
spin-independent scattering cross section and XENON100 for the spin dependent one. We
finally analyzed the implications concerning the viability of the MSSM under the light of
the DM problem.

Key-words: Dark Matter. Supersymmetry. MSSM. Relic Abundance. SD and SI direct

detection.
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Introducao

Um dos problemas mais intrigantes e fascinantes de nossa época, a massa faltante
no Universo, ou simplesmente, Matéria Escura (ME), surgiu na década de 30, através de
medidas de curvas de rotagao de aglomerados de galdxias (ZWICKY, 1933), e & medida
que os anos se passaram a hipdtese se confirmou através de diversos outros métodos, dentre
eles, lentes gravitacionais (FERRERAS et al., 2008), colisoes de aglomerados de galaxias
(CLOWE et al., 2004; CLOWE et al., 2006; BRADAC et al., 2008) e Radia¢ao Cdsmica
de Fundo (CMB) (ADE et al., 2013). Existem duas principais formas de explicar ME,
a primeira modificando a dindmica newtoniana, com as teoria conhecidas como MOND
(MILGROM, 1983), a outra é considerando que a ME é uma particula (BERTONE, 2010b),

e esta ultima sera a considerada neste trabalho.

O problema da ME no Universo, parece exigir uma conexao indissociavel entre
os aspectos de escala cosmologica, bem descritos no contexto da Relatividade Geral e os
de escala microscépica, coroados com o modelo padrao das interagoes eletrofracas (MP).
Nesta dissertacao, pretende-se discorrer sobre este enigma, do ponto de vista da Fisica
de Particulas Elementares, tratando o problema como uma consequéncia do espectro de

particulas extras que invariavelmente populam os modelos além do MP.

A partir das evidéncias gravitacionais podemos inferir algumas caracteristicas da
ME como particula, temos que ela deve ser ser neutra, estével (com tempo de vida maior
que a idade do Universo), fria ou morna, pouco interagente com particulas do Modelo
Padrao de Fisica de Particulas (MP)e suficientemente abundante. O MP nao possui

candidato adequado, logo, o problema da ME implica em fisica nova, isto é, fisica além do
MP.

O MP apesar de ser um modelo extremamente sélido e testado com grande precisao,
nao consegue explicar uma série de problemas, dentre eles massa de neutrinos (ALTA-
RELLI; FERUGLIO, 1999), o problema da constante cosmologica (CARROLL, 2001),
ME (EINASTO, 2009), a unificagdo das constantes de acoplamento (MARTIN, 2010) e
o problema das divergéncias quadraticas (AOKI; ISO, 2012). Tais limitagoes refletem a
possibilidade de que o MP esteja embebido em uma teoria maior, ou seja, que seja o limite

de baixas energias de uma teoria mais fundamental.

A supersimetria é uma das extensoes mais sofisticadas do MP, sendo capaz de
explicar uma série de fendmenos que estao além deste modelo, dentre eles o problema
das divergéncias quadraticas (AOKI; ISO, 2012), a unificagdo dos acoplamentos de gauge
(MARTIN, 2010) e ME (EINASTO, 2009). De forma geral, modelos supersimétricos

incluem uma nova simetria que torna possivel conectar estados bosonicos e fermionicos,
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além disso, é a extensdo maxima viavel da algebra de Poincaré. Tal modelo, mesmo sendo
extremamente sofisticado e interessante fenomenologicamente, consiste de um grande
desafio para os experimentais, pois duplica o nimero de particulas no espectro, o que
implica na inclusao de varios parametros livres na teoria. Uma das maneiras de driblar
isto, é supondo, por exemplo, que as massas dos superparceiros convergem para um Uinico
valor na escala de grande unificagao (GUT). Em particular, a supersimetrizacao do MP
leva ao que chamamos de modelo padrao supersimétrico minimo (ou MSSM na sigla em
Inglés), que possui mais de cem parametros livres. Num cendrio que se supoe a unificagao
das interagoes (exceto a gravitagdo) numa escala de GUT, para o MSSM, temos uma
versao deste modelo com apenas cinco parametros livres, o chamado CMSSM ou mSUGRA
(siglas do inglés para Constrained Minimal Supersymmetric Standard Model e minimal

Supergravity, respectivamente).

Neste trabalho pretendemos abordar o modelo CMSSM/mSUGRA com o intuito
de explicar ME. No MSSM ou em qualquer modelo supersimétrico, cada particula padrao
ganha um parceiro diferindo apenas pela massa e spin. Por exemplo, um elétron passa a
ter um superparceiro, chamado selétron cujo spin sera nulo. Neste modelo se faz necessaria
a inclusao de um novo dubleto de Higgs, responsavel por dar massa aos quarks tipo
down e aos léptons. Veremos que a inclusao deste novo dubleto ¢ importante na correcao
das divergéncias quadraticas. Os superparceiros dos bosons de gauge e de higgs neutros
compoe as particulas chamadas neutralinos. As particulas supersimétricas sao protegidas
pela paridade-R, aparecendo sempre aos pares, o que concede estabilidade a particula
supersimétrica mais leve (LSP da sigla em Inglés). Sendo assim, o neutralino mais leve é

um forte candidato a ME, apresentando todas as caracteristica necessarias para tal.

Portanto, é possivel calcular os observaveis relacionados a ME, dentre eles a
abundancia reliquia, as se¢oes de choque de aniquilagao e espalhamento e verificar seus
impactos sobre o modelo. Neste estudo, utilizando o cendrio CMSSM/mSUGRA e
utilizando pacotes numéricos apropriados, calculamos alguns dos observaveis mencionados

e comparamos com os resultados experimentais recentes.

Esta dissertacao foi organizada da seguinte forma: no capitulo 1 faremos uma breve
descri¢do do Modelo Cosmoldgico Padrao com énfase em ME; no capitulo 2 apresentaremos
uma descri¢ao geral da ME, incluindo um estudo das evidéncias, dos principais candidatos,
do calculo de sua abundéncia e dos principais métodos de detecgao; no capitulo 3 descre-
veremos o0 MSSM, também com enfoque em ME; no capitulo 4, obteremos os observaveis
relacionados & ME que iremos comparar com os resultados experimentais atuais e futuros,

finalmente, no ultimo capitulo apresentaremos conclusoes e perspectivas.
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1 Cosmologia Padrao

A base necessaria para que possamos compreender os principais aspectos relacio-
nados a Matéria Escura (ME) estd na Cosmologia Padrao, que consiste no Modelo que
descreve a fisica associada a origem e evolu¢ao do Universo, também conhecido como Mo-
delo Cosmolodgico Padrao. Neste capitulo abordaremos os principais conceitos associados a
este Modelo.

1.1 O Universo Observado

Um dos conceitos fundamentais no qual estd baseado o Modelo Cosmolégico
Padrao é o Principio Cosmolégico. Este principio estabelece a homogeneidade e isotropia
do Universo em largas escalas. Ou seja, ndao ha direcao preferencial e a matéria esta
distribuida uniformemente (WEINBERG, 2008).

Empiricamente, a melhor evidéncia dessa homogeneidade e isotropia é observada
através da Radiagdo Cosmica de Fundo (CMB) ou superficie de tltimo espalhamento
(KOLB; TURNER, 1990). Trata-se de uma radiagdo que permeia nosso Universo e nos
da informagoes a respeito do Universo Primordial, sobre a qual iremos falar em mais
detalhes posteriormente, quando tratarmos das evidéncias de Matéria Escura (ADE et
al., 2014). As anisotropias observadas na CMB, estritamente relacionadas a este processo
de formagao, sio da ordem de 107° (OLIVE; GROUP, 2014a), dando sustentagio ao

Principio Cosmolégico.

A expansao do Universo é outra caracteristica fundamental da Cosmologia Padrao.
Podemos pensar no Universo como uma grade expandindo (ver figura 1), e associar a essa
expansao um conjunto de coordenadas que a acompanha (comével). Também é conveniente
definir o fator de escala a, que caracteriza a expansao, relacionando a distancia fisica entre

duas galdxias (d) a distancia comével (z), d = ax.

Por definigao, podemos expressar o redshift (numa aproximagao para v < ¢) como

segue,

>~ V19, (11)

sendo 2 o redshift, \,. o comprimento de onda observado e emitido, respectivamente, e v;,
a velocidade relativa entre as galdxias (OLIVE; GROUP, 2014a). Aqui estamos tomando

h = ¢ = 1. Podemos, ainda, relaciona-lo ao fator de escala da seguinte forma,

)\o a(to)

1 = 2 =
T T A

(1.2)
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Figura 1 — Expansao do Universo. (DODELSON;, 2003)

que sera importante posteriormente. Logo, medir o quanto as linhas espectrais estao
deslocadas é o mesmo que medir o quao rapido as galaxias estao se afastando de nés. E é

o que esperamos de um Universo em expansao.

Esta ideia da expansao surgiu em 1929, quando Hubble (HUBBLE, 1929) observou
que galaxias préximas estao se afastando de nés (ver figura 2), ou seja, que existe uma
relagdo de proporgao entre distancia e redshift, que foi verificada experimentalmente e

obedece a seguinte relagao,

Z = Hod L, (13)
sendo Hj a constante de Hubble, que é a medida de quao rapido o Universo esta se
expandindo hoje (Hy = d(é)(Ltoz)tO, por convencao tomamos sempre a(tg) = 1 hoje, o que

implica que quanto maior o redshift menor o fator de escala, isto é, que estamos olhando
para um Universo mais jovem) e dy, é a distancia luminosidade!, expressa abaixo,
s L
L= 4nF

onde L é a luminosidade do objeto e F o fluxo observado.

(1.4)

Vimos que é possivel relacionar distancia comével e distancia fisica (d = ax), logo,
v=d=ar = Hyd (visto que a distancia comével nao varia com o tempo), chamada Lei de
Hubble. Assim, é possivel perceber que a relacao redshift versus distancia esta diretamente
relacionada a expansado. O diagrama de Hubble ainda é a maior evidéncia de expansao do

Universo.

O valor atual para o parametro é expresso em geral, por conta da Lei de Hubble,

em unidades de velocidade e distancia,
Hy =100k km s~' Mpc!, (1.5)

onde h é a incerteza associada ao valor de expansao de Hubble, que atualmente (satélite

Planck) é h = 0.673 + 0.012 (ADE et al., 2014). Um megaparsec (Mpc), unidade de

1

Uma das medidas de distancia cosmoldgica.
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Figura 2 — Diagrama de Hubble para Supernovas tipo la (para z < 1), mostrando a
linearidade distdncia vs redshift medida experimentalmente (OLIVE; GROUP,
2014a).

distancia astrondmica, equivale a 3.0856 x 10**cm. Tal valor é um pouco menor do que o
observado anteriormente, por experimentos como WMAP (JAROSIK et al., 2011), cujo

valor era de h ~ 0.72. A diferenca entre estas medidas tem sido estudadas.

Até agora discutimos duas caracteristicas importantes do Universo, a expansao e a
homogeneidade e isotropia. Mas, outro importante teste do Modelo Cosmoldgico é a idade
do Universo. Em principio, poderiamos pensar num Universo eterno, mas com a expansao
¢é de se esperar que ele era menor, mais quente e mais denso a medida que voltamos no
tempo. Existem varias formas de se medir a idade do Universo, dentre elas, usando a taxa
de expansao do Universo, datando elementos radioativos, considerando o resfriamento de
estrelas anas brancas, dentre outros (DODELSON;, 2003). Todos estes métodos convergem

para um Universo com idade da ordem de Gyr?.

Outro teste importante do Modelo Cosmolégico é a Nucleossintese Primordial ou
Nucleossintese do Big Bang (BBN). A teoria prediz a abundéancia dos elementos leves,
D, 3He, *He e "Li, que foram produzidos cerca de ¢t ~ 0.01 a 100s ap6s o Big Bang,
quando o Universo era muito denso e quente, ainda no periodo dominado por radiacao.
A producao dos primeiros elementos é sensivel as condicoes fisicas neste periodo, em

especial ao desacoplamento de neutrinos (relacionado ao decaimento beta), que ocorre

2109 anos.
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quando o Universo tem apenas 1s, a uma temperatura de aproximadamente 1 MeV. Tal
desacoplamento tem influéncia na razao neutron-préton que traz implicagoes sobre a

abundancia dos elementos leves.

A comparacao das abundancias preditas com as observadas fornece um poderoso
teste da Cosmologia Padrao, fornecida pelo parametro 7, que é razao barion-féton. O
valor atual medido pela razao D/H (COOKE et al., 2013) fornece,

57x 107" < <6.7x 1071, (1.6)
Este parametro se relaciona com a abundancia de barions da seguinte forma,

Q= 3.66 x 10"nh 2. (1.7)

A partir das anisotropias da CMB é possivel obter a abundéancia de barions 2.
A medida mais recente foi obtida pelo satélite Planck (ADE et al., 2014) fornecendo
Qph? = 0.0221 4 0.0003 que nos d4 o valor n = (6.05 £ 0.07) x 1071%. Este resultado
pode ser usado para predizer a abundancia dos elementos leves. Na figura 3 mostramos a
abundéancia de elementos leves prevista pela BBN, as regides mostarda (caixas) mostram as
abundancias observadas, a faixa vertical mostra a regiao de concordancia com os resultados
da CMB para abundancia de barions, a regiao vertical mais larga indica concordancia com
a BBN (95% C.L.) (CYBURT, 2004).

A BBN fornece um vinculo forte sobre a abundancia de barions, em torno de 5%
do contetido de energia total do Universo, e como a densidade de matéria prevista estd em
torno de 20% a 30%, podemos concluir a partir da BBN que boa parte da matéria que
constitui nosso Universo é nao-baridnica, ou seja, BBN prevé Matéria Escura nao-barionica.
Ela também vincula a inclusao de novas particulas leves do ponto de vista de Fisica de
Particulas (DODELSON;, 2003), pois como ja mencionamos anteriormente a BBN é sensivel
as condigoes fisicas naquele periodo e a inclusdo de novas particulas leves altera o niimero
de graus de liberdade efetivo (g,(7)), que serd definido posteriormente, levando a uma
taxa de expansdo do Universo mais rdpida (veremos na préxima se¢ado como H se relaciona
com a densidade de energia, e como esta se relaciona com os graus de liberdade efetivos),
o que implica que os neutrinos desacoplam mais cedo, alterando a razao néutron-préton e

consequentemente a predicio da abundancia de Hélio (‘He).

No que segue falaremos sobre a métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker
usada para descrever o Universo e a principal equagao que rege sua dindmica, a equagao

de Friedmann.
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Figura 3 — Abundancias de *He (Y = p(*He)/p, ), D, *He e "Li preditas pela BBN. A
faixa vertical indica a regiao de concordancia com a densidade de barions medida
pela CMB. As regides mostarda (caixas) indicam as abundéncias observadas
(OLIVE; GROUP, 2014a).

1.2 A métrica e as Equacoes de Friedmann

De forma geral, a distancia fisica entre dois pontos num espaco quadridimensional
¢ dada por,
3
2 v
ds* = Y guatz, (1.8)
w,v=0
esta quantidade ¢ invariante por mudanca de coordenadas e o tensor métrico g, cuja

forma depende do sistema de coordenadas escolhido, descreve a geometria do espaco.

Diante do exposto a respeito de homogeneidade e isotropia do Universo, é conve-
niente utilizar uma métrica que é fungao de dois parametros cosmoldgicos importantes,
que sao a curvatura do espago k e o fator de escala a(t). Esta métrica é a de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FRLW) e é dada por,

dr?
1—kr?

ds® = dt* — a*(t) + r%(df* + sin® 0d¢?) | , (1.9)
aqui estamos considerando Unidades Naturais (h = ¢ = 1). O pardmetro k assume os
valores 0 (geometria plana), +1 (geometria fechada) e —1 (geometria aberta), e a(t) é o

fator de escala.
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A partir das Equagoes de Einstein (EINSTEIN, 1916) é possivel relacionar a métrica

ao conteido de matéria e energia do Universo,
1
R, — §ng, =G =81GT,, + Aguw, (1.10)

onde G, é o tensor de Einstein, T}, = Diag(p, — P, — P, —P)* é o tensor energia-momento,
A ¢ a constante cosmologica, R, ¢ o tensor de Ricci, R é o escalar de Ricci e G ¢é a
constante gravitacional. O tensor de Ricci pode ser expresso em termos do simbolo de
Christoffel,

_ T« a a 76 a 176
R.LW - F,uzz,a - P,ua,u + Fﬁaruu - Buryav (111)
are, < . . . : ,
sendo I, , = ZA¢. A expressdo acima torna-se mais conveniente pois o simbolo de

Christoffel depende explicitamente da métrica,

e — ﬁ agou/ agﬁu - 89015
o 9 | 928 " Qxx dxv |’

(1.12)

Usando a métrica de FRLW, obtemos a seguinte expressao para o tensor de Ricci,

—34 0 0 0

o 0 _2&214;01,5—;2]6 0 0

w 0 0 —(242 + ai + 2k)r? 0
0 0 0 —(2a* + ad + 2k)r? sin? 0

Assim, podemos obter o escalar de Ricci,
. . 2
a a k
= g™ — gl L
R=g¢"R, = 6<a—|—a2+a2>. (1.13)
Colocando os resultados acima nas equacoes de Einstein, obtemos as expressoes

que descrevem a dinamica do Universo. A primeira componente Ry nos da a equagao de
Friedmann (FRIEDMANN, 1922),

a\? 8rG Ak
H? = () = — - — —. 1.14
a 3 7 + 3 a? (1.14)
E as componentes espaciais R; nos dao a seguinte expressao,
a AN 4G
-—= = - — 3P). 1.15
-0 +3P) (1.15)

que é conhecida como a equagao da aceleracao.

Desprezando o termo da constante cosmoligica (A = 0) na equagao de Friedmann,

podemos reescrevé-la de uma forma mais conveniente,

k
S —— Y}
H?a?> 3H?/(87Q)
p representa a densidade de energia total do Universo (p = py, + pr + pu), sendo p,, a densidade de
matéria, p, a densidade de radiacao, p, a densidade de vacuo ou da constante cosmologica e P é a
pressao exercida por um fluido perfeito.

(1.16)

3
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onde definimos,

p 3H?

Q= =— 1.17
pc Y pC 87TG ) ( )
esta expressao nos tras implicagoes importantes. Como k indica qual a curvatura do
Universo, temos que, dependendo da curvatura, a abundancia devera obedecer as seguintes

relagoes para a geometria do Universo,

k=+1 = Q>1 (FECHADO) (1.18)
k=0 = Q=1 (PLANO) (1.19)
k=-1 = Q<1 (ABERTO), (1.20)

onde estamos adotando 2 como sendo a abundancia total, ou seja, a somatoéria dos
’s de matéria (£2,), radiagdo (€2.) e energia de vacuo (£2,) ou constante cosmolédgica
(Q =Q,+ Q. +Q4), 0 valor observado pela CMB para a densidade de energia total atual é
aproximadamente igual a unidade (OLIVE; GROUP, 2014a), implicando em um Universo

plano.

A equacao de fluido descreve como a densidade de energia do Universo p evolui
com o tempo, e pode ser obtida como segue. Tomemos a derivada temporal da equacao de
Friedmann (1.14),

(1.21)

a <a>2 87Ga .k
= —p+
6a

substituindo o primeiro termo da expressao acima pela equagao da aceleragdo (1.15) e o

a a a?’

segundo pela prépria equagao de Friedmann (1.14), obtemos,

. a

p=-3%(p+P), (1.22)
que é a equacao desejada. Ela também pode ser obtida por argumentos termodinamicos

(conservagao da energia).

Podemos obter as equagoes de estado para um Universo dominado por matéria e
radiacao de forma bastante simples. Consideremos um gas em uma caixa ctubica de lado
L, consistindo de N particulas de massa m, velocidade peculiar v e momentum p = muv

colidindo elasticamente conforme a figura 4.

A forcga exercida por uma unica particula ao colidir com a caixa na direcao x é,

F,=—2* (1.23)

F, =20 (1.24)
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Figura 4 — Particulas em uma caixa de lado L colidindo elasticamente (PERKINS, 2009).

como o Universo é isotrépico, teremos v2 = v?/3, de forma que a forca exercida em cada

> =

uma das trés diregoes sera,

Nm (v?)
F=——"" 1.25
3L ( )
Assim, a pressao sobre uma parede sera,
F  Nm{@*) 1 9 1
onde tomamos n = % = %

No caso de um gas nao-relativistico, temos que a densidade de energia cinética

nmuv

T 2 ~ ,
média é dada por € = *2*~. De forma que a pressao sera,

2 2 v\ 2
P:e:c2x(>. 1.27
56 = 3F . (1.27)
Como para um gas nao-relativistico temos v < ¢, a contribuicdo para a pressao é

desprezivel, e é conveniente tomar P = 0.

No caso de uma gas relativistico, € = npc, logo a pressao sera,

1 1
P = —npc = —pc. 1.28
IPC= 2P (1.28)
A partir das equagoes (1.27) e (1.28), vemos que é possivel estabelecer uma relacao
entre densidade de energia e pressao. Definamos w como sendo o parametro que relaciona
estas duas quantidades de forma que P = wp, entdo temos para matéria w = 0 e para
radiacao w = % Substituindo esta relagdo na equagao (1.22), obtemos,

a

p=-3(1+ w)pa (1.29)



Capitulo 1. Cosmologia Padrdo 29

Integrando a equacgao acima, obtemos,

p ox a3+ (1.30)
que estabelece como a densidade de energia, para determinado conteiido do Universo,
varia com o fator de escala. Na figura 5 mostramos o grafico da densidade de energia em
termos do fator de escala a medida que o Universo expande, deixando clara a distingao
entre as duas era dominantes no Universo, radiagao e matéria. A figura inclui também a
energia de vacuo ou energia escura, cujo fator w = —1, que passou a ser dominante apenas

recentemente, sendo responsavel pela expansao acelerada do Universo.

a a
20 ‘ — ‘ . . B

radiation

dark energy (A)

) . .
16-06 1e-05 1e-04 0.001 0.01 0.1 1
a(t) today

Figura 5 — Trés eras dominantes no Universo, radiagdo, matéria e energia escura <http:
//www.nicadd.niu.edu/~bterzic/PHYS652/>.

Inserindo a expressao (1.30) na equacao de Friedmann, considerando um Universo

plano (k = 0) e desprezando a constante cosmolégica, podemos integrar com relagao ao
tempo, obtendo a seguinte expressao,

a(t) oc t2/BUF] (1.31)
que relaciona o fator de escala e o tempo.

Desta forma, obtivemos as principais relagdes entre os observaveis para um Universo

dominado por matéria e para um Universo dominado por radiagao, resumidas na tabela 1.

Matéria w=0 |poca?|alt)xt??| H=2/(3t)
Radiacao w=1/3]poxa™?|alt)xt/?| H=1/(2t)
Energia Escura | w=—-1 | px 1 - H = \/A/B

Tabela 1 — Solugoes da equacao de Friedmann para um Universo plano.
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Figura 6 — Evolucao do fator de escala a(t) com o tempo <http://www.nicadd.niu.edu/
~bterzic/PHYS652/>.

A figura 6 mostra a evolucao do fator de escala com o tempo e a temperatura
até hoje (T = 3K). E importante notar que existiram duas eras dominantes, radiacao e
matéria, e que recentemente (a partir de aproximadamente 9.8 Gyrs) uma nova componente
passou a ser dominante, a energia escura, responsavel pela expansao acelerada do Universo.
Quando o Universo era jovem, muito quente e denso, todas as particulas que estavam
no banho térmico eram relativisticas (7" > m) e chamamos esta era de dominada por
radiacao, a medida que o Universo expandiu e esfriou as particulas foram deixando de ser

relativisticas (7' < m) e o Universo passou a ser dominado por matéria.

Na secao seguinte usaremos artificios termodinamicos para fazer uma descri¢ao

mais detalhada da evolugao do Universo.

1.3 Termodinamica do Universo Primordial

Experimentos precisos (satélites como Cobe (SMOOT et al., 1992), WMAP (BEN-
NETT et al., 2003) e Planck (ADE et al., 2014)) nos mostram que a radiagdo césmica de
fundo apresenta um espectro de corpo negro, ou seja, havia equilibrio térmico entre elétrons
e fétons antes do desacoplamento. Neste periodo, o Universo tinha aproximadamente
380.000 anos, com z ~ 1100 e estava a uma temperatura de aproximadamente 3000 K.
Com base nisto, é possivel usar a Termodinamica do equilibrio para descrever o processo
de evolugao do Universo. Faremos uma breve revisao de alguns conceitos termodinamicos

importantes a seguir.

A pressao P, densidade de nimero n e densidade de energia p de um gés diluido

de particulas pouco interagentes sao dados em termos da fun¢do de distribuicao no espaco
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de fase f(p) por,

P - (29 Wf() (1.32)
n = (1.33)
p = (1.34)

onde g é o nimero de graus de liberdade interno e E = /|p|> + m? é dada pela relagao de
dispersao. Para espécies em equilibrio cinético, a funcao de distribuigao f(p) é dada pelas

distribuicoes de Fermi-Dirac e Bose-Einstein,

1

exp[(E —p)/T £1] (1.35)

flp) =

sendo p o potencial quimico, onde +1 é usado para distribui¢ao de Fermi-Dirac e —1 para

Bose-Einstein.

E mais conveniente usar como varidvel de integracio a energia, temos que d®p =

47p2dp, usando a relacao de dispersao, chegamos a,
d*p = 4n(E* — m*)V2EdE, (1.36)

substituindo a equacao (1.36) em (1.32), (1.33) e (1.34), ficamos com,

g [ (E w2

P = 5 - pr= 0
R T e e L (1.38)
212 Jm exp|(E —p)/T +1] ’ '

B (E2 )1/2 )
P= op /m exp[(E — pn)/T £ 1]E 4E, (1.39)

a seguir tomamos os limites relativistico e nao-relativistico das expressoes acima:

e Limite relativistico (T' > m) - Devido ao equilibrio quimico no Universo Primordial,

estamos tomando o limite 7" > pu.

— Para férmions:

P = g, (1.40)
3¢(3) 3
= 2xlr 1.41
n 1z 9T (1.41)
2
p o= T (1.42)
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— Para bédsons:

p
P = = 1.43
37 ( )
(3)

2

T
= —gT* 1.45
p TIAR (1.45)

sendo ((3) = 1.20206... a fungdo zeta de Riemann de 3.

e Limite nao-relativistico (m > T') - Neste caso, teremos os mesmos valores de n, P ¢

p para bosons e férmions.

P = nT, (1.46)
T 3/2

o= g(%r) eml-(m— /Tl (1.47)

p = mn. (1.48)

Como mencionamos na se¢do anterior, na era primordial o Universo era essencial-
mente dominado por radiacao. Logo em uma boa aproximacao é conveniente usar apenas
as equacoes de radiacdo para descrevé-lo. Quando levamos em conta bdsons e férmions as

expressoes podem ser reescritas como segue,

2

= g (1T, 1.49
p 599+(T) (1.49)
p 1

onde definimos g,(7") como o nimero de graus de liberdade relativisticos (cuja massa é

muito menor que a temperatura) das espécies,

N 7 N\*
9(T)= > o () LD DR () , (1.51)
i=bosons T 8 i=fermions T
sendo T a temperatura dos fétons no banho térmico, T; a temperatura de cada particula,
seja ela boson ou férmion, e o g;, o nimero de graus de liberdade relativisticos para bdsons
e férmions, o fator 7/8 entra devido a diferenca na estatistica entre bésons e férmions ja

mencionada antes.

A figura 7 mostra a evolugao dos graus de liberdade efetivos g,(7") em fungao da
expansao do Universo. Este comportamento de ¢,(7) se deve ao fato de que a medida
que o Universo esfria as particulas mais pesadas se desacoplam do plasma (ver tabela 2)*,
deixando de contar como grau de liberdade relativistico. A diferenca entre os graus de
liberdade hoje (linhas tracejada e continua) estd relacionada a incerteza no nimero de

graus de liberdade efetivo dos neutrinos.

4 T, corresponde & temperatura de transicdo confinamento-desconfinamento de quarks e hadrons.
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Figura 7 — Evolugdo do ntiimero de graus de liberdade ¢,(T") com a temperatura.

Temperatura Particulas no banho térmico | 4¢,(7")
T < m, v's+1v’s 29
me <1 <m, et 43
m, <T < mg, u* o7
my <T <T}J T's 69
T. < T < Mstrange 7's 4+ u, 4, d, d+ glions 205
ms < T < Meharm 5,8 247
me. <T < m; c,C 289
m, < T < Mpottom T+ 303
mb<T<mWZ b,[_? 345
my,z < T < MHiggs Wi, A 381
my < T < My HY 385
my < T t,t 427

Tabela 2 — Evolugao do pardmetro g,(7") a medida que o Universo expande para o Modelo
Padrao de Fisica de Particulas (OLIVE; GROUP, 2014a).

O conceito de desacoplamento relaciona-se diretamente a taxa de expansao do
Universo (H) e a taxa de interagao entre as particulas (I'). Quando a taxa de interagao
entre as particulas é muito maior que a taxa de expansao do Universo (I' > H), temos
que o tempo de interagao ¢ muito menor que o tempo de expansao,

1 1

>H=—

I=— ,
t; tg

(1.52)

isto é, ha tempo para as particulas interagirem. A medida que o Universo expande e esfria,
a taxa de interacao se iguala a de expansao (I' ~ H), ou seja, o tempo que as particulas
levam para interagir se iguala ao tempo de expansao (t; ~ ty), este momento caracteriza

o desacoplamento da particula do banho térmico. Apds este periodo, o Universo expande



Capitulo 1. Cosmologia Padrdo 34

antes que as particulas possam interagir (¢. > tg), de forma que as particulas desacopladas

evoluem independentemente do banho térmico.

No que segue, estudaremos como a entropia se comporta a medida que o Universo

expande.

1.3.1 Entropia

A densidade de entropia s é dada por,

p+P
=r - 1.53
=222 (153
usando a relacao entre pressao e densidade de energia para radiagdo, temos,
4p
= —. 1.54
$= 37 (1.54)

Considerando boésons e férmions, a entropia pode ser escrita numa forma mais geral,

27>
_ I (T)T? 1.
sendo ¢,s(7T") definido por,
TN\® | 7 T\’
(1) = 7 5 i\ =] - 1.
9us(T) Zg(T>+8 ZQ(T) (1.56)

i=bosons i=fermions

E importante notar que se ha equilibrio térmico para todas as espécies, g,s(T) = g.(T).

Podemos obter a conservagao da entropia notando que, das equagoes (1.49) e (1.50)

para radiacao, temos,
dP p+ P
dP _ dPdT

e que G- = 5 logo,

Ts=P. (1.58)

Tomando a derivada temporal da expressio (1.57) e substituindo P por (1.58), obtemos,
p= 4T (1.59)
Finalmente, substituindo (1.57) e (1.59) na equagao de fluido (1.22), chegamos a,

5T+39(p+P) =0
A ——

sT
5—1—393 =0 X a’
a
$a +3aa*s = 0
d
—(sa®) = 0. (1.60)

dt
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3 entdo

Da conservagdo da entropia, para espécies no equilibrio, temos que s & a~
) Y
gxs(T)T?a® permanece constante enquanto o Universo expande. Uma das consequéncias

importantes deste resultado é que a temperatura evolui da seguinte forma,

T o g,.o(T)"3a7". (1.61)

Se ¢.s(T) é constante, temos que T o< a™'.

Mas se ha desacoplamento de particulas,
Gxs(T) ird diminuir, pois apés desacoplar do plasma, a particula desacoplada transfere

sua entropia para o banho térmico, fazendo com que a temperatura deste diminua menos
suavemente (DODELSON, 2003).

No que segue, obteremos as contribuicoes das diferentes componentes para a

densidade de energia do Universo.

1.4 Contribuicao de diferentes componentes para a Densidade de

Energia do Universo

Com base nos calculos de densidade de energia, podemos obter a contribuicao
para a abundancia total de diferentes componentes do Universo, dentre eles, os fétons, os

neutrinos, os barions e a matéria.

e Fotons

A abundéncia de fétons no Universo é dada por,
P~
Q, =—. (1.62)
LAy
Usando a expressao para densidade de radiagao (1.49), tomando g = 2 (graus de
liberdade do féton devido as duas polarizagoes), ficamos com,

7T2

15

Lembrando que T' < a™!, podemos relacionar 7', com a temperatura do féton hoje

P~ (T"/)4- (1.63)

Ty da seguinte forma, T,pa(ty) = T,a, obtendo assim que 7', = T’ /a, onde tomamos

a(ty) = 1. Entéo, a expressao (1.62) pode ser reescrita da seguinte forma,

0 P 7#(2.75K)4 1

— 1.64
T pe 15 8.098 x 10~11h2eV*’ (1.64)

a

onde tomamos o valor da densidade critica p. = 8.098 x 10~ 1h%eV* e da temperatura
dos fotons T,y = 2.75 K (OLIVE; GROUP, 2014a). Logo, obtemos,

2.47 x 107°
Q= h2qA J

sendo esta a contribui¢do da abundancia de fétons para a total.

(1.65)
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e Barions

De forma similar, a abundancia de barions é dada por,

0, =2 (1.66)
Pc

Como p, < a3, podemos relacionar p, com a abundancia de barions hoje py, de

forma que obtemos,

pro o

Q= —%=—. 1.67
" ped® T B (1.67)
A abundéncia de barions Q,h? pode ser medida experimentalmente por uma série de
fontes, dentre elas, das galaxias, do espectro de quasares distantes, das anisotropias
da CMB e através da nucleossintese primordial. Todas essas fontes convergem para
Oph? ~ 0.02 (OLIVE; GROUP, 2014a). Entretanto, veremos que a abundancia de

matéria no Universo é bem maior do que isso.

o Matéria

E possivel inferir a densidade de matéria no Universo por outros meios além de
interacoes com a luz, geralmente envolvendo medidas gravitacionais do sistema. Esta

abundancia, assim como a barionica é dada por,

Pm QmO
Pe a
onde estamos tomando €2, = , + €2,;, sendo (,;, a abundancia de matéria nao-
barionica.
A maioria das medidas convergem para 2, ~ 0.3. Ou seja, a maior parte do contetido
de matéria do Universo é composto por uma matéria nao-barionica, que por nao

interagir com a luz recebeu o nome de Matéria Escura.

e Neutrinos

A contribui¢dao da densidade de neutrinos nao é medida diretamente devido a sua
interacao ser estritamente fraca, mas é possivel prevé-la teoricamente. Uma forma
de obté-la é relacionando sua temperatura com a do foton usando a constancia da

entropia, como faremos a seguir.

Os neutrinos desacoplaram do plasma pouco antes da era de aniquilacao elétron-
poésitron, de forma que os fétons, e nao os neutrinos, foram reaquecidos por conta
deste desacoplamento. Assim, antes do desacoplamento, todas as particulas do
banho estavam em equilibrio térmico, e havia contribuicao para os graus de liberdade
relativisticos do bodson, féton (2), e dos férmions, elétron (2), pésitron (2), trés

neutrinos (3 X 1) e trés anti-neutrinos (3 x 1), entdo a densidade de entropia em a,
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serd’
272 7
= T2 242
s(ay) % [ +8( +2+3+3),
4372
— , 1.
o7 (1.69)

Apés a aniquilagao elétron-pésitron sobram apenas neutrinos e fétons como particulas
relativisticas, mas com temperaturas distintas, lembremos que os neutrinos ja haviam

desacoplado, logo,

2 7
s(as) = 47; [2T3 86T3} . (1.70)
Usando a conservacio da entropia (sa®), temos,
4372 2 7
gg 3q3 = 4”5 [QT:’) + 86T3] a (1.71)
43 TN 21 ,
9 (Tlal) = 4 [(;) + 8] (CLQT,,(CZQ))s. (172)

Como a temperatura do neutrino evolui com a_l, temos que Tia, = T,,(aQ)ag. Assim,

a razdo entre a temperatura do neutrino e a do féton sera,

Ty 4 1/3

Y

Entao, podemos calcular a densidade de energia dos neutrinos,

w2 7

Py = %68Tj (1.74)
w2 7/ ANY3
7 ANY3

Logo, dividindo por p., obtemos sua abundancia,

p,  1.68x107

0, ="
Pe h2a*

(1.77)

Apesar de estarmos considerando aqui neutrinos sem massa (oscilagoes de neutrinos
implicam em neutrinos com massa, ou seja, fisica além do MP), esta é uma boa
aproximacao no limite de altas energias, por exemplo, quando estudarmos na secao
seguinte a igualdade matéria-radiacao esta aproximacao é valida, pois a massa do

neutrino é desprezivel a temperatura em que esta ocorre.

5 Como existem apenas neutrinos de mio esquerda no MP, contamos apenas um grau de liberdade para

cada neutrino.
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1.5 Periodo de Transicao Matéria-Radiacao

Como ja foi mencionado, houve um longo periodo dominado por radiacao e em
seguida outro dominado por matéria. Agora, vamos obter a época de igualdade matéria-
radiacao e verificar a viabilidade de um modelo que contém unicamente matéria barionica

e suas implica¢oes no processo de formacao de estruturas.

No periodo dominado por radiacao, tinhamos predominantemente neutrinos e

fotons contribuindo para 2,
Q, =Q,+Q,. (1.78)

Usando as equagoes (1.65) e (1.77) na expressao acima, obtemos,

4.15 x 107°
- h2at

Q, (1.79)

Para obter o periodo de igualdade matéria-radiagao, devemos igualar a densidade de
matéria a densidade de radiagdo. Faremos esta analise tomando um Universo dominado
unicamente por matéria barionica e, posteriormente, incluindo a componente escura e ver

quais serao as implicagoes. Para o primeiro caso, teremos,

pr = D (1.80)
4.15 x 1075 Qyh?
o = (1.81)
eq eq

que nos da o seguinte valor para o fator de escala na época de igualdade matéria-radiacao,
g = 1.88 X 1073 = (1 + z,,) =~ 550, (1.82)

onde tomamos Q7% = 0.02207 (ADE et al., 2014). Um perfodo de transi¢io tao tardio
levaria a problemas com o processo de formacgao de estruturas, neste caso o desacoplamento
de fotons, e consequentemente, o periodo de recombinagao teria ocorrido durante a era

dominada por radiagdo (mais detalhes na subsecao 2.1.3.2).

Se levarmos em conta a existéncia de matéria nao-baridnica, teremos,
g = 1.38 x 1074 = (1 + z,) =~ 7200, (1.83)

onde consideramos €2,,h% ~ 0.3, que é coerente com o processo de formacao de estruturas.

Neste caso o desacoplamento dos fétons teria ocorrido na era dominada por matéria.

Durante esta revisao de alguns conceitos relacionados ao Modelo Padrao Cosmolo-
gico vimos a necessidade de inclusao de matéria nao-baridnica. No que segue, iremos nos
aprofundar nos estudos a respeito desta matéria. Iniciaremos com as principais evidéncias,
prosseguiremos com os principais candidatos e métodos de deteccao, tomando sempre o

ponto de vista de fisica de particulas.
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2 Matéria Escura

O primeiro indicio da existéncia de ME no Universo surgiu a partir dos estudos da
dindmica da nossa galdxia por James Jeans (1922) (JEANS, 1922) e por Jacobus Kapteyn
(1922) (KAPTEYN, 1922). Através de oscilagoes verticais de estrelas em torno da galaxia
é possivel inferir a densidade de matéria na vizinhanca solar, enquanto Kapteyn constatou
a partir dos estudos que a densidade de matéria explicava o movimento vertical observado,

Jeans constatou que nao, ou seja, que deveria existir uma matéria nao-luminosa.

A segunda evidéncia surgiu na década de 1930, quando Fritz Zwicky (ZWICKY,
1933) observou que a velocidade de dispersao das galaxias do aglomerado Coma era muito
maior do que a prevista pela fisica Newtoniana. Diante das observacgoes ele sugeriu a
existéncia de uma matéria faltante. Posteriormente, uma séria de medidas foram feitas,
incluindo calculos de velocidades de galaxias espirais e elipticas confirmando as medidas
de Zwicky (ver figura 8) e nos anos 80 surgiu a explicacao de que as diferengas observadas

poderiam ser devido a uma matéria nao-barionica, a ME.

Figura 8 — Ilustracao da curva esperada pela fisica Newtoniana (esquerda) e o que se
observa experimentalmente (direita).

A partir disto, houve grandes avangos em Cosmologia e a evidéncia de uma matéria
nao-baridnica foi inferida por diversos meios, desde estudos da dinamica de galaxias
(JEANS, 1922; KAPTEYN, 1922), curvas de rotacao (BABCOCK, 1939; OORT, 1940;
RUBIN; FORD JR., 1970), formacao de estruturas (BERTONE et al., 2005), nucleossintese
(EINASTO, 2009) e espectro da CMB (PENZIAS; WILSON, 1965; ADE et al., 2013).
Além de ME, por estes meios também foi confirmada a existéncia de uma Energia Escura,
que foi associada a constante cosmolégica (vista no capitulo anterior na equagao 1.14),

responsavel pela expansao acelerada do Universo, que esta além de nosso interesse neste
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trabalho.

Sendo assim, a ME consiste de um grande desafio tanto do ponto de vista de Fisica
de Particulas quanto de Cosmologia. Encontrar quais os possiveis candidatos que podem
dar conta de todas estas evidéncias nao é tarefa facil. Além disto, como estamos supondo
o ponto de vista de Fisica de Particulas, os métodos de detecgao também consistem de
um grande desafio. Neste capitulo iremos abordar as principais evidéncias de ME, quais

os principais candidatos e as principais formas de deteccao desta particula.

2.1 Evidéncias de Matéria Escura

2.1.1 Em escalas galacticas

Uma das evidéncias mais importantes da existéncia de ME surgiu através da medida
da velocidade de rotagdo das galdxias (velocidade de estrelas e gases) com base na fisica
Newtoniana. No coracao da galaxia a massa se relaciona com a velocidade da seguinte

forma,

TU2

M(r) Yl (2.1)

sendo G a constante gravitacional. Considerando uma distribuicao de matéria na galéxia
aproximadamente esférica e uniforme, temos M (r) = %m"?’p, substituindo na expressao
(2.1), obtemos uma rela¢ao de proporcionalidade entre v e r (v & 1) no centro da galaxia,

que concorda com os dados experimentais.
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Figura 9 — Curva de Rotacao da galdxia espiral NGC 6503. (BEGEMAN et al., 1991)
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O problema surge quando nos afastamos do centro da galaxia, pois, teoricamente,

a massa passa a ser constante, e temos que v r=1/2

, ou seja, a medida que nos afastamos
do centro da galaxia esperamos uma diminuicao da velocidade. Experimentalmente,
observamos que a velocidade ao invés de diminuir se mantém constante, de acordo com a
figura 9, ou seja, da expressao (2.1) temos M (r) o r, o que implica num halo de ME de

densidade’ p o< 5.

Em estudos com galaxias espirais, uma série de medidas foram feitas dentre elas,
Babcock (BABCOCK, 1939), analisou o espectro da galdxia M31, e obteve uma grande
discrepancia em sua velocidade de rotagao, ja em estudos feitos por Oort (OORT, 1940),
foi obtida a razao massa-luminosidade M /L ~ 250, indicando a existéncia de muito mais

massa do que se observa através da interagao com a luz.

Apoés alguns anos, estudos foram feitos usando ondas de radio, para a galaxia M31,
e foi obtido o valor de M/L ~ 20 a cerca de 30kpc do centro da galdxia e M/L ~ 2
para o centro da galaxia (HULST et al., 1954). Ainda estudando a dindmica da mesma
galdxia, agora usando além de ondas de radio, telescopios épticos, Rubin & Ford (RUBIN;
FORD JR., 1970) obtiveram o mesmo comportamento plano ao se distanciar do seu centro.

Outros estudos envolvendo galéxias elipticas forneceram os mesmos resultados.

Diante deste cenario, foi feita uma série de estudos para tentar explicar o porqué de
uma velocidade de rotacao tao alta, mas nenhum envolvendo dinamica de estrelas obteve
éxito. A explicagao mais plausivel foi que a existéncia de um halo de matéria nao-luminosa
estava dando esta contribuicao extra ao contetido de matéria da galaxia, fazendo com que

a velocidade se mantivesse constante a medida que nos afastamos do centro da galaxia.

Em escala galactica existem varias outras evidéncias, dentre elas com relacao a
dindmica da galdxia, velocidade de dispersao de galaxias anas, lentes gravitacionais fracas

de galaxias distantes, entre outras, que nao entraremos em detalhes aqui, para os leitores
interessados indicamos (EINASTO, 2009; IOCCO et al., 2015).

2.1.2 Em escalas de aglomerados de galaxias

2.1.2.1 Medidas de Raio-X em Géas Quente

Em escalas de aglomerados de galaxias, uma forma de inferir a densidade de
matéria é medindo o raio-X emitido pelo gis quente intra-aglomerado em equilibrio
hidrodindmico, desde que a densidade e a temperatura do gas sejam conhecidas. A
equacao da hidrodinamica ¢ dada por,

1dP
pdr
! Estamos tomando M (r) = 4n [ p(r)r?dr

—a(r), (2.2)
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sendo p, P e a(r) a densidade, pressao e aceleracao do gés. Definindo a massa média

molecular ¢ como sendo,
p=-— (2.3)

sendo (m) a massa média do gis e mp a massa do préton, a densidade do gas serd dada
por,
pg = n{m) = nump. (2.4)

. , ) ~ . KT o
Assim, se tomamos o gas como sendo ideal, a pressao serd P = p;jT, substituindo na
P

expressao (2.2), obtemos,

KTr? (d(Inp) d(InT)
M(r)=— + , 2.5
(r) Gum, ( dr dr (2:5)
onde m, ¢ a massa do préton, u ¢ a largura média molecular e tomamos a aceleracao
gravitacional a(r) = Gﬂfif), assim, dada a temperatura e a densidade do gas é possivel

inferir a massa do aglomerado (SCHNEIDER, 2006).

Usando os dados do satélite Einstein X-ray, foi possivel determinar, com certa
incerteza por conta da imprecisdao na temperatura, a massa dos aglomerados Coma, Perseus
e Virgo (BAHCALL; SARAZIN, 1977). A massa inferida do gas foi de apenas 0.1 da
massa total. Estudos mais recentes usando dados do satélite Chandra, permitiram obter
nao apenas a massa de grupos e aglomerados de galaxias, mas também a massa de galaxias
vizinhas (JORDAN et al., 2004), na figura 10 mostramos uma comparagao entre a massa
inferida por meio de raios-X e por meio de lentes gravitacionais, sobre as quais falaremos
a seguir. A quantidade de matéria inferida através do gas quente é sempre muito menor

que a massa total, confirmando a presenga de ME.

2.1.2.2 Lentes Gravitacionais

De acordo com a teoria da Relatividade Geral de Einstein, concentragoes de massa
modificam a métrica do espaco-tempo, de forma que a luz deixa de se propagar em linha
reta quando se depara com objetos de campo gravitacional intenso, como estrelas, galaxias
e aglomerados de galaxias. Quanto mais maci¢o o objeto, maior serd o campo gravitacional
gerado e mais defletida serd a trajetéria da luz. Este efeito é conhecido como lentes

gravitacionais e a partir do desvio da luz é possivel inferir a quantidade de massa.

Existem trés classes de lentes gravitacionais: as fortes, que ocorrem quando a
lente é muito macica e a fonte préxima, neste caso temos a formagao de arcos, anéis e
imagens multiplas de facil visibilidade, sendo em geral utilizada para inferir a massa de
objetos como aglomerados; as lentes fracas, ocorrem quando as lentes nao sao tao macicas,
provocando apenas distor¢oes no sinal da fonte, sendo necessaria a analise cuidadosa do
ruido, utilizada geralmente para inferir a massa de galdxias (luminosa e escura); e as

microlentes, em que a lente é pouco macica, de forma que nao ha distor¢ao, apenas o sinal
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Figura 10 — Imagens de dois Aglomerados (Abell 2390 e MS2137.3-2353) inferidos por
Raio-X (telescopio Chandra) e por lentes gravitacionais (telescopio Hubble)

(FABIAN; ALLEN, 2003)

da fonte fica com mais brilho (EINASTO, 2009), utilizadas geralmente para medir a massa
de MACHOs?. Na figura 11, mostramos como os arcos se formam através dos efeitos de

lentes gravitacionais.

Conflitando resultados de Raio-X com resultados de lentes gravitacionais, é possivel
observar qual a quantidade de matéria visivel e de ME presente em aglomerados de

galaxias.

Este é um dos aspectos mais importantes das lentes gravitacionais para Cosmologia,
através delas é possivel fazer um mapeamento da quantidade e distribuicao de ME no
Universo, pois exibe um efeito puramente gravitacional. As conclusées que podemos
tirar a respeito de ME diante disto é que, se supusermos que a Relatividade Geral é
valida, galaxias e aglomerados de galaxias sao dominados por ME; além disso, a razao
massa-luminosidade das galdxias aumenta com a massa e com o raio, ou seja, quanto
mais maciga a galdxia maior a quantidade de ME (FERRERAS et al., 2008). Este efeito
também nos ajuda a verificar a existéncia de ME através das colisdes de aglomerados de

galaxias, sobre as quais falaremos a seguir.

2 Objetos Macicos Compactos de Halo.
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galaxy cluster

distorted light-rays

Figura 11 — A ilustracdo mostra como os arcos (imagens miltiplas) se formam através do
efeito de lentes gravitacionais.

2.1.2.3 Colisdes de Aglomerados de Galaxias

Dentre as principais evidéncias de ME esta o Aglomerado da Bala - 1E0657-56
(CLOWE et al., 2004; CLOWE et al., 2006) e, de observagoes mais recentes, o MACS
J0025.4-1222 (BRADAC et al., 2008), que foram duas colisoes de aglomerados de galéxias,
cujo mapeamento foi feito através de lentes gravitacionais fortes e fracas. A importancia
destes eventos consiste na possibilidade de visualizar a fraca interacao de ME e distinguir

entre o centro de massa das matérias baridnica e escura.

Quando héa colisao entre dois aglomerados, através do mapeamento de lentes, é
possivel definir a localiza¢ao do centro de massa e consequentemente da ME (regido azul
no painel direito da figura 12), e usando medidas de raio-X, emitido devido a colisdo entre
a matéria barionica dos dois aglomerados, podemos inferir onde esta localizada a matéria
visivel (tons alaranjados e vermelhos). Da figura 12, no painel da esquerda, temos as
curvas de nivel associadas a distribuicao de matéria de cada aglomerado apds a colisao,
no painel da direita, temos a imagem em raio-X (tons alaranjados e vermelhos), obtida
pelo satélite Chandra, mostrando que os centros de massa da matéria total inferida por
lentes nao coincidem com os da emissao de raio-X observada. Neste evento, também foi
possivel perceber que as regides azuis inferidas pelas lentes para cada aglomerado passam

uma através da outra praticamente sem interagir.

Como ja haviamos mencionado, neste trabalho temos como foco o ponto de vista

de Fisica de Particulas, mas nao podemos deixar de mencionar a existéncia de teorias
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Figura 12 — Aglomerado da Bala (CLOWE et al., 2006).

que tem como base que ME pode ser um efeito puramente gravitacional, que implica na
necessidade de uma Modifica¢do da Dindmica Newtoniana (MOND) (MILGROM, 1983).
Os efeitos destas Colisdes de Aglomerados dificultam a viabilidade de teorias tipo MOND,
justamente por nao haver explicagao para o centro de massa nao coincidir com o da matéria
barionica.

Voltando para o ponto de vista de Fisica de Particulas, através de estudos feitos
em cima do Aglomerado da Bala e de MACS J0025.4-1222 foi possivel estabelecer vinculos
sobre a secao de choque de auto-interacao de ME. Usando modelos tedricos e simulacoes

numéricas de hidrodinamica, para o aglomerado da bala foi obtido o seguinte limite
superior (RANDALL et al., 2008),

% < 1.25 em?g!, (2.6)

e para MACS J0025.4-1222 (BRADAC et al., 2008),
7 <4 em*g (2.7)
m

com 68% C.L, onde o/m é a se¢ao de choque de auto-interagao de Matéria Escura sobre
sua massa. Resultados ainda mais recentes fornecem,

% <047 cmPg !, (2.8)

com 95% C.L (HARVEY et al., 2015).
Estes limites baseiam-se na acao conjunta de lentes gravitacionais fortes, fracas e

na razao massa-luminosidade, mas ainda nao sao muito precisos, devendo, portanto, ser

usados com cautela. Agora, partiremos para as evidéncias de ME em escalas cosmolégicas.



Capitulo 2. Matéria FEscura 46

2.1.3 Em escalas cosmolégicas
2.1.3.1 CMB

Antes do perfodo de recombinacio® a radiacdo nao permitia a formacao de dtomos
neutros estando acoplada ao plasma, de forma que o Universo era opaco até atingir uma
temperatura de aproximadamente 7' = 3000K (z ~ 1100). A partir deste periodo os
fotons ja nao tinham energia suficiente para ionizar os dtomos, desacoplando do plasma,
permitindo assim a formacao dos primeiros atomos neutros. Em seguida, os fotons
passaram a viajar livremente no espaco, esta ¢ a radiacao que observamos hoje, permeando
todo o nosso Universo, a qual dé-se o nome de radia¢ao césmica de fundo (CMB da sigla

em Inglés).

Descoberta em 1965 por Penzias e Wilson (PENZIAS; WILSON, 1965), a CMB
estabelece um forte vinculo sobre os parametros cosmolégicos. Seu espectro concorda
com o de Corpo Negro a uma temperatura de aproximadamente 2.7K e é um dos pilares
do Modelo de Big Bang quente. Apesar de notavelmente uniforme, o espectro da CMB
apresenta anisotropias da ordem de 107°, medidas pelos satélites COBE (SMOOT et al.,
1992), WMAP (BENNETT et al., 2003) e Planck (ADE et al., 2015).

As flutuagdes na temperatura da CMB podem ser expandidas em termos dos

harmonicos esféricos,

orT

?(07 ¢) = Z a€m}/€m(‘97 ¢)7 (29)

lm
cuja variancia Cy, que descreve o espectro de flutuagoes, dependendo dos parametros

densidade de matéria, constante de Hubble, entre outros, é dada por,

1

0
Cr = (|agm|?) = —— | |2 (2.10)
¢ = (lonl?) 2“1”;4 ‘

Diferentes regioes do céu sao separadas pelo angulo 0, este angulo relaciona-se com
o multipolo ¢ através da relagao 6 = 180° /¢. No tempo do desacoplamento, a regiao
que corresponde ao Universo causalmente conectado (dentro do horizonte de particulas)

corresponde a apenas 1° hoje (¢ ~ 200), e & medida que aumentamos o angulo (¢ < 20),

partimos para regides causalmente desconectadas (ver figura 13 (direita)).

Diante do exposto acima vale questionar, como temos regioes que sao causalmente
desconectadas em equilibrio térmico de acordo com a CMB? A teoria mais aceita para
explicar essa questao foi inicialmente proposta por Alan Guth nos anos 80 (GUTH, 1981)
e supde que o Universo sofreu uma expansao muito grande (com velocidade maior que
a da luz) durante um periodo de tempo muito curto, chamada Teoria da Inflacdo. Esta
proposta resolve o problema do horizonte (problema do Modelo Cosmoldgico Padrao),

prevendo que antes do periodo inflacionario tudo estava causalmente conectado, e por isso

3 Periodo de formacio dos primeiros 4tomos neutros.
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enxergamos equilibrio térmico durante o periodo de desacoplamento dos fétons, onde as
regides ja nao estao causalmente conectadas, e também prevé as flutuagoes na densidade

de matéria e temperatura necessarias para o processo de formagao de estruturas, sobre o

qual falaremos na préxima secao.
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Figura 13 — Esquerda: Anisotropias na temperatura do Espectro de Poténcias Angular da
CMB medido pelo satélite Planck (ADE et al., 2013). Direita: Esquematizagao
de como observamos as regides dentro (vermelho) e fora (amarelo) do horizonte

de eventos.

O comportamento das anisotropias (ver figura 13) da CMB estd diretamente
relacionado aos parametros cosmoldgicos. A localizagdo do primeiro pico nos fornece
a geometria espacial (aproximadamente plana), enquanto que as oscilagbes acusticas
estao relacionadas aos outros parametros cosmolégicos, por exemplo, densidades de ME,
barionica e energia escura, para maiores detalhes recomendamos a referéncia (PERKINS,
2008). Logo, ajustando os pardmetros do modelo ACDM a curva do espectro de poténcia,

obtemos os pardmetros cosmoldgicos, dentre eles a Abundancia de ME (ver Tabela 3).

Descricao Simbolo | Resultados do Planck
Parametro Fisico de Densidade Barionica Qyh? 0.02230 £ 0.00014
Parametro Fisico de Densidade de Matéria Escura Q.h? 0.1188 £ 0.0010
Indice Espectral Escalar N 0.9667 4 0.0040
Parametro de Profundidade ética de reionizagao T 0.066 + 0.013
Amplitude de Flutuagao de Curvatura AZ 2.441710-088 5 107?
Constante de Hubble reduzida® h 0.6774 + 0.0046
Amplitude de Flutuacio em 8h~! Mpc og 0.8159 + 0.0086
Parametro de Densidade de Matéria Q,, 0.3089 £ 0.0057
Parametro de Densidade de Energia Escura Qa 0.6911 £+ 0.0062

Tabela 3 — Pardmetros Cosmolégicos (OLIVE; GROUP, 2014a).

De acordo com os dados recentes do Planck (ADE et al., 2015), a abundancia de
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barions é dada por
Qph% = 0.02230 + 0.00014 (2.11)

enquanto que a abundancia de matéria nao-barionica é
Quph? = 0.1188 & 0.0010 (2.12)

ou seja, a analise do espectro da CMB nos mostra um Universo dominado por matéria e

energia escuras (ver figura 14).
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Figura 14 — Abundéncia de Energia Escura vs Abundancia de Matéria. Resultados do
Planck implicam em um Universo plano (€2, + Q2x ~ 1) (ADE et al., 2015).

A significativa contribuicdo da componente escura de matéria no Universo a torna
uma peca chave para o processo de formacao de estruturas. Veremos a seguir sua

fundamental importancia neste processo.

2.1.3.2 Formacao de Estruturas

A distribuicao das galaxias e aglomerados de galdxias no céu nos fornece uma
importante pista a respeito do processo de formagao de estruturas. Ainda nos anos 30,
iniciou-se um mapeamento das galaxias por Harlow Shapley (SHAPLEY, 1935) no observa-
torio de Harvard. Shapley constatou que as galaxias estavam distribuidas uniformemente,

dando embasamento a homogeneidade e isotropia em largas escalas.

Posteriormente, uma série de observagoes foram realizadas, através do observatério
Lick e do telescopio Palomar Schmidt, e os pesquisadores, dentre eles Abell (ABELL
et al., 1989) e Zwicky (ZWICKY et al., 1961), concluiram que havia um padrdo no
processo de aglomeracao de galaxias, de forma que os aglomerados de galaxias também
tinham uma tendéncia a se aglomerar. Estes conjuntos de aglomerados foram chamados

de superaglomerados ou nuvens de galaxias. A conclusao destes estudos foi que existe uma
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hierarquia na aglomeracao de galdxias, mas que nao deveria se estender a largas escalas

por conta do Principio Cosmoldgico.

A partir da década de 70, detectores mais sensiveis foram construidos, e foi possivel
fazer um mapeamento mais detalhado da distribuicdo de galaxias. Neste mapeamento
foi descoberta a existéncia de espagos vazios entre os grupos de galdxias (GREGORY;
THOMPSON, 1978). Ainda nesta década, modelos de formacao de estruturas foram
elaborados por Zel'dovich (ZELDOVICH, 1970), teoria “panqueca”; e Peebles (PEEBLES,

1971), modelos de aglomeragao hierarquica.

Zel’dovich desenvolveu um modelo no qual as estruturas no Universo eram formadas
primeiro em largas escalas e posteriormente em pequenas escalas (referido como de cima
para baixo). Enquanto que Peebles desenvolveu um modelo em que pequenas estruturas

eram formadas primeiro, e grandes estruturas depois (referido como de baixo para cima).

Através de simulagoes numéricas, foi possivel testar a validade do modelo “pan-
queca”, e foram constatados dois problemas, o primeiro estava relacionados aos espacos
vazios, que nao apareciam nas simulagoes, o segundo se devia ao fato das pequenas pertur-
bagbes na densidade de matéria (sobre as quais falaremos a seguir), que se refletem como as
anisotropias no espectro da CMB, nao serem suficientes para formar estruturas no tempo
correto. Neste cendrio, temos que apos o desacoplamento dos fétons, passamos a observar
a formagao dos primeiros dtomos (a partir das perturbagoes iniciais), e hd um crescimento
em cadeia (crescimento das perturbagoes), dtomos, moléculas, etc, assim, com a ajuda do
potencial gravitacional gerado pelas proprias particulas, formam-se as estruturas. Este
cenério corresponde a um setor escuro dominado, por exemplo, por neutrinos (Hot Dark
Matter), que por serem relativisticos tornariam o processo de formagao de estruturas de

cima para baixo, sobre o qual falaremos com mais detalhes na proxima secao.

Diante disto, recentemente, novos mapeamentos, ainda mais detalhados, foram feitos
usando medidas de redshift usando 2dF Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) (EINASTO
et al., 2007b), tanto do hemisfério Norte quanto Sul de nossa galdxia, confirmando a
presenca de filamentos e espagos vazios entre os grupos de galaxias. A figura 15 mostra
nas imagens superiores o norte galactico, enquanto que as inferiores o Sul galactico, o lado
esquerdo mostra apenas galaxias e aglomerados de alta densidade, e no direito apenas
baixa densidade. No total foram mapeados 543 aglomerados de galaxias (EINASTO et al.,
2007a).

Diante do problema relacionado aos modelos de ME Quente, e unindo tanto as
informacoes associadas a CMB quanto a estruturas em largas escalas, diversos cenarios
incluindo candidatos a ME Frios foram propostos, dentre eles, modelos com axions,
gravitinos, fotinos, etc. Estes modelos ficaram conhecidos como Modelos de ME Fria
(ACMD), que incluem tanto ME fria (do inglés CDM, Cold Dark Matter) quanto energia

escura (A), e simulagbes numéricas mostraram que havia concordancia com os resultados
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Figura 15 — Mapeamento de 543 aglomerados de galaxias usando 2dFGRS. Os painéis
superiores representam a regiao Norte, enquanto os inferiores a regiao Sul. O
lado esquerdo mostra apenas galaxias e aglomerados de alta densidade, no
direito apenas baixa densidade (EINASTO et al., 2007a).

experimentais.

De forma geral, observamos hoje um Universo localmente inomogéneo, com homo-
geneidade apenas em largas escalas, e o objetivo de modelos de formagao de estruturas
¢ compreender como surgiram as primeiras inomogeneidades e como elas evoluiram com
o passar do tempo. O modelo mais aceito para o surgimento das inomogeneidades ¢é a
inflacdo, que esta além de nosso interesse aqui, aos leitores interessados recomendamos a

referéncia (OLIVE, 1990). Quanto & evolugao, o papel da ME é essencial.

Quando nos referimos ao periodo de igualdade matéria-radiacdo, secao (1.5), vimos
que ao considerarmos a densidade de matéria (p,,) como sendo puramente matéria barionica
haveria um comprometimento do processo de formagao de estruturas (formagao tardia).

No que segue, vamos deixar claro o porqué desta formacao de estruturas tardia.

Em principio temos uma sopa primordial, que contém pequenas inomogeneidades
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que sao tratadas como pequenas perturbagoes até primeira ordem na densidade de energia
do Universo, ou seja, perturbacoes de ordem zero caracterizam um Universo homogéneo
e isotrépico. Sem usar calculos perturbativos, de forma heuristica, podemos obter como
estas perturbacoes evoluem com o fator de escala para um Universo dominado por matéria

e radiacgao.

Consideremos como ruido o Universo FRLW, e dentro dele uma regiao homogénea,
esférica com densidade de energia um pouco diferente, ambas obedecendo a equacao de
Friedmann (estamos colocando indice 0 para a regido nao perturbada e 1 para a regiao

perturbada). De forma que temos,

kc? 81G

H+ = = —— 2.13
871G

HY = o (2.14)

para a regiao levemente perturbada e nao perturbada, respectivamente. Consideramos o

Universo plano na era primordial, por isso o termo de curvatura foi desprezado.

Devemos exigir que as duas regioes evoluam em igual taxa, afinal ambas pertencem
a mesma sopa primordial, diferindo apenas pela densidade, entao Hy = H;. Considerando
que a diferenca de densidade da regiao perturbada é muito pequena, podemos tomar

a; ~ ag. Assim, das equagoes (2.13) e (2.14), obtemos,

5:P1—P0_3l€02 1
T 8wG pea?

o (poa®) ™t (2.15)

Usando os dados da tabela 1, podemos obter a variagdao das perturbacoes com relacao ao
fator de escala para um Universo dominado por matéria (pg,, oc a=3) e para um Universo

dominado por radiacio (pg, oc a™),

a®, para antes de a, (radiagao),

0 o
a, para depois de a., (matéria).

Este resultado nos mostra que as perturbacoes evoluem mais lentamente no periodo
dominado por radiacao, lembrando que estamos admitindo que a taxa de expansao do

Universo atual é maxima e igual a unidade.

Na se¢ao (1.5), vimos que as componentes do Universo determinam o periodo de
transicao matéria-radiacao. Observamos que para um Universo dominado unicamente por
matéria baridnica a transicao ¢ tardia, e a recombinacao ocorre ainda no periodo dominado
por radiacao. Neste cendrio, sem a inclusao da componente de ME, temos dois fatores que
influenciam na formacao de estruturas, tanto a evolucao das perturbac¢oes mencionada no
paragrafo anterior, quanto a questao gravitacional, pois como mencionado anteriormente a
evolucao das perturbagoes dependem do potencial gravitacional gerado unicamente pela

matéria baridnica, pos-recombinagao.
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A inclusao da componente escura nos tras duas vantagens principais. A primeira se
deve ao fato de levar o periodo de transicao matéria-radiacao para antes do desacoplamento
de fotons (antes da recombinagdo, veja se¢do 1.5), ou seja, a recombinagao ocorre no
periodo dominado por matéria. A segunda por permitir que as perturbagoes evoluam mais
rapidamente, pois ME nao interage com fétons (em nivel de arvore), gerando assim um
potencial gravitacional adicional, de forma que quando os primeiros atomos estao sendo
formados ja existe um campo gravitacional gerado pela aglomeracao de ME, permitindo a

formacao de estruturas no tempo correto.

Como ja haviamos mencionado, quando temos ME Quente o livre caminho médio
grande comparado a ME fria nao permite a formacao de estruturas em pequenas escalas,
apenas em largas escalas (acima de 11.3 Mpc(€,h%)~!) (ALTMANN et al., 1998), levando
a um cenario de cima para baixo. Como observacionalmente temos que as galaxias sao

mais antigas que os aglomerados, este cendrio é descartado.

No cenério do ACDM (com ME Fria), o processo de formagao de pequenas estru-
turas comeca cedo, logo apds a recombinacao em regioes de alta densidade de matéria
escura. Com os efeitos gravitacionais formam-se galaxias, aglomerados e superaglomerados,
refletindo um cendrio de baixo para cima. Filamentos e espacos vazios estdo presentes,
concordando em boa precisao com o que observamos em largas escalas sendo, portanto,

este 0 modelo mais aceito hoje.

Entretanto, algumas discrepancias surgiram em simula¢oes cosmoldgicas mais
recentes com ME Fria. O nimero de galdxias anas observado ¢ muito menor do que o
previsto por simulagoes (KAUFFMANN et al., 1993; KLYPIN et al., 1999; MOORE et
al., 1999), para a via ldctea a diferenga é maior que uma ordem de grandeza (POPOLO et
al., 2014). Varios processos astrofisicos alternativos tem sido propostos para diminuir esta
diferenga (SIMON; GEHA, 2007; POPOLO et al., 2014), logo tal cenario nao descarta
ME Fria, que continua sendo um dos modelos mais aceitos atualmente. Porém, cenarios
com ME Morna também resolvem o problema e tem sido estudados (TAOSO et al., 2008).

No que segue, falaremos em mais detalhes sobre os principais candidatos, no
contexto de Fisica de Particulas, que podem contribuir para o conteido de energia do

Universo como ME.

2.2 Principais Candidatos

Mostramos uma série de evidéncias que levam a existéncia de uma matéria desco-
nhecida no Universo. Através dos dados de curvas de Rotagdo de Galaxias e medidas de
Raio-X foi possivel inferir a existéncia desta matéria faltante. Com colisoes de aglomerados
de galaxias inferimos nao s6 a existéncia, como também a natureza pouco interagente,

esta evidéncia também dificulta teorias tipo MOND. Pelo espectro da CMB foi possivel
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inferir sua contribuicao para a densidade de energia do Universo. Nucleossintese associada
aos dados da CMB, predizem que ela deve ser essencialmente nao-barionica. Além disso,
vinculos de Formagao de Estruturas mostram que ela deve ser, ao menos em boa parte

(nada impede que na natureza haja mais de um tipo de ME), fria.

Em suma, temos que a ME deve ser fracamente interagente, estavel ou com tempo
de vida maior que a idade do Universo, suficientemente abundante e fria, além das
caracteristicas mencionadas, veremos na se¢ao seguinte que ela deve ser efetivamente
neutra. A medida que estas caracteristicas foram surgindo uma série de candidatos foram

propostos sobre os quais falaremos a seguir.

2.2.1 CHAMPs e SIMPs

O surgimento de particulas carregadas (elétricas ou de cor) estaveis em extensoes
do Modelo Padrao levam a possibilidade de candidatos a ME, como veremos, por exemplo,
em Supersimetria com as particulas supersimétricas mais leves (LSPs) carregadas. Dentre
elas, particulas macigas carregadas (CHAMPs, do inglés “Charged Massive Particles”) e
particulas macigas fortemente interagentes (SIMPs, do inglés “Strongly Interacting Massive
Particles”) foram propostas na literatura (TAOSO et al., 2008), que sao particulas que

carregam carga elétrica e de cor, respectivamente.

Para CHAMPs, calculos de Abundancia reliquia foram feitos e valores de massa que
forneciam a abundancia correta estavam entre 1 e 1000 TeV, obviamente, o fato de interagir
com fétons também deveria levar a ajustes no processo de formagao de estruturas (RUJULA
et al., 1990). Outra proposta foi que uma particula eletricamente carregada poderia se
acoplar a outras formando atomos neutros anémalos, chamados Neutral CHAMPs. Por
exemplo, sendo um CHAMP, X poderia se acoplar a um elétron formando um estado
ligado similar a um hidrogénio pesado. Obviamente, a evolugdo no Universo de CHAMPs
e Neutral CHAMPs ¢ distinta, levando a valores distintos para a abundancia. De Rujula et

al. concluiram que havia uma preferéncia para producao de Neutral CHAMPs.

Diante da possibilidade de uma ME eletricamente carregada uma série de vinculos
experimentais foram estudados, dentre eles, vinculos de formacao de galaxias, de hidrogénio
andémalo em agua pesada, de isétopos andmalos pesados, raios coésmicos, entre outros.
Estes vinculos estao expressos na figura 16, mostrando que ME eletricamente carregada
ou proveniente de particulas eletricamente carregadas presentes na constituicdo de atomos

neutros anomalos esta excluida.

Outros possiveis candidatos carregados sao as SIMPs, que sao candidatos a ME

que carregam carga de cor (grupo SU(3).). Tais candidatos poderiam estar presentes em
modelos supersimétricos (CHACKO et al., 1997) e em “Mirror Models” (BEREZHIANI;
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Figura 16 — Regioes de Exclusdo de CHAMPs (linhas sélidas) e Neutral CHAMPs (linhas
pontilhadas). A combinagao dos resultados exclui CHAMPs como candidatos
a ME (TAOSO et al., 2008).

MOHAPATRA, 1995). Estes partons® pesados se acoplariam a outras particulas coloridas

formando hidrons neutros em cor.

Os principais vinculos associados a particulas que interagem fortemente estao em
sua sec¢ao de choque muito alta, isto é, a forte interagao com barions. Tais particulas podem
romper discos de galaxias espirais, modificar o espectro da CMB, sao fortemente vinculados
por detectores terrestres, além de satélite e baldes (detecgao indireta via raios-X), todos

esses vinculos estao apresentados na figura 17.
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Figura 17 — Regides de Exclusao de SIMPs no plano massa de SIMPs wversus se¢ao de
choque SIMP-nucleon (TAOSO et al., 2008).

5 Constituintes dos hadrons que carregam cor.
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Entretanto, apesar de haver uma vasta regiao excluida, uma ME pesada, com
massa em torno de 102 e 10**GeV, ou leve, na escala de sub-GeV (HOCHBERG et al.,
2014), ainda é capaz de driblar estes vinculos. Diante deste cendrio fortemente vinculado,

partiremos agora para a analise de possiveis candidatos neutros.

2.2.2 Axions

Os axions sao particulas extremamente leves e neutras, que surgem a partir da
quebra espontanea da simetria global de Peccei-Quinn, no chamado Mecanismo Peccei-
Quinn (PECCEI; QUINN;, 1977). Este mecanismo foi proposto com o intuito de resolver o
Problema de CP-forte, e nos traz como um boénus um possivel candidato a ME. Apesar de
extremamente leves (num alcance entre 1075 ¢ 1072 eV), por apresentar um livre caminho
médio muito curto, sdo considerados uma ME Fria. A depender do mecanismo de producao,

axions com massa de aproximadamente 10 peV fornecem a abundancia correta de ME
(BERGSTROM, 2009).

Uma das caracteristicas mais relevantes para a fenomenologia de axions, é que eles

podem se acoplar com campos elétricos e magnéticos através da seguinte interagao,
Loy = goryE.Ba, (2.16)

sendo g., a constante de acoplamento, B e E, os campos magnético e elétrico, e a o
campo do axion. Tal interagao permite a conversao axion-féton na presenca de campos
eletromagnéticos intensos, algo ainda nao observado, o que impoe vinculos fortes ao
acoplamento g,,. Diante disso, a busca por excessos de fétons na galdxia pode nos dar

informacao a respeito da distribui¢do e da massa de dxions no halo galactico.

Assim, axions além de preencher as caracteristicas essenciais de um bom candidato
a ME, podem deixar uma assinatura em detectores de raios-X sendo, portanto, candidatos
bem motivados. Agora, iremos analisar como possiveis candidatos os neutrinos, tanto os

padrao quanto neutrinos estéreis.

2.2.3 Neutrinos

Os neutrinos do Modelo Padrao em principio foram propostos como sendo sem
massa, mas descobertas de fendomenos de oscilagoes de neutrinos mostraram que ao menos
dois deles devem possuir massa. Estas massas tem sido fortemente vinculadas, e os limites
atuais superiores para a soma das trés massas de neutrinos é de m, = Zle m; < 2 eV
(OLIVE; GROUP, 2014a). Aqui estaremos considerando neutrinos padrao com massa, e
eles se encaixam no cenario de ME Quente, tendo desacoplado do plasma quando eram

relativisticos a uma temperatura de cerca de 1 MeV. A abundéncia reliquia de neutrinos
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depende da soma de suas massas,
Qh* = eV, (2.17)

que, substituindo-se o limite superior acima mencionado para a soma das massas, nos

forneceria uma abundancia de ME de cerca de 10% do que se observa.

O fato dos neutrinos padrao serem reliquias quentes, leva a sérios problemas com o
processo de formagao de estruturas, levando a um cenario de cima para baixo, que esta
descartado, como ja mencionamos na secao 2.1.3.2. Neutrinos sdo as unicas particulas do
Modelo Padrao que sao possiveis candidatos a ME, logo o problema da ME exige fisica

além do MP, sobre a qual temos nos referido diversas vezes neste trabalho.

Outro possivel neutrino como candidato a ME é o estéril. Eles entram na classe
de candidatos a ME Morna, com massa da ordem de keV, e interagem unicamente de
forma gravitacional, entretanto, podem se misturar com os neutrinos padrao. Um dos
principais vinculos estudados esta associado a producao de fétons via corregoes radiativas,
experimentos atuais de Raio-X tém vinculado massa e angulo de mistura destes candidatos
(BOYARSKY et al., 2009). ME Morna tem se tornado uma opcao interessante por causa
dos problemas relacionados & Formacao de Estruturas usando ME fria sobre a qual falamos
na secao anterior. Agora falaremos sobre a principal classe de candidatos a ME, as WIMPs

(abreviagao do inglés para Weakly Interacting Massive Particle).

224 WIMPs

WIMPs sao particulas macigas fracamente interagentes, cuja principal caracteristica
esta associada ao fato de interagir fracamente, produzindo se¢ées de choque na escala
eletrofraca, que leva a abundancia correta observada, bem como a possibilidade de detecta-
la nos experimentos atuais que sondam justamente esta escala de energia. Este é o chamado
milagre da WIMP. Além disso, WIMPs sao previstas por muitas extensdes do Modelo
Padrao de Fisica de Particulas. Elas possuem um alcance de massa de dezenas de GeV

até centenas de TeV, e uma secao de choque caracteristica da escala eletrofraca.

De forma geral, esperamos que no Universo Primordial, a abundancia de WIMPs
diminua exponencialmente (somente se a matéria for ndo-relativistica, ver secao 1.3) até
que as reagoes que promovem esta diminui¢ao se tornam insignificantes. Nesse ponto
temos a igualdade entre a taxa de aniquilacao e a taxa de expansao do Universo, e a
abundancia de ME por volume comével se torna constante (quanto maior a densidade
de ME, menor a se¢ao de choque de aniquilagao). Entao, a abundancia das WIMPs se
relaciona com a se¢ao de choque da seguinte forma,

QB2 ~ 3 x 107 * em3s™! (2.18)

(Taniv)
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que para uma secao de choque fraca, nos fornece a abundancia correta. WIMPs podem
ser produzidas termicamente no cenario do modelo ACDM, isto é, através de interagoes
com as particulas do plasma primordial, ou nao-termicamente, através do decaimento de
particulas que estao fora do equilibrio. Este ultimo é o caso das WIMPzillas, que sao
particulas pesadas produzidas no fim do periodo de inflagao. Neste trabalho, temos como
foco WIMPs padrao produzidas termicamente, que veremos que é o caso dos candidatos
supersimétricos. Na secao 2.3 faremos os cédlculos detalhados para obtencao da expressao
(2.18) e da producao térmica de ME.

Dentre os principais candidatos a WIMPs temos os provenientes de modelos
supersimétricos e de Dimensoes Extras Universais (UED na sigla em Inglés). Falaremos a

seguir sobre cada um deles.

Supersimetria

Modelos supersimétricos colocam em pé de igualdade férmions e bdsons, ou seja,
eles passam a fazer parte de um mesmo multipleto. Os operadores de simetria em SUSY
conectam estados fermionicos e bosonicos, isto é, cada particula do modelo tem um
superparceiro com spin diferindo por g Por exemplo, no Modelo Padrao Supersimétrico
Minimo (MSSM), que é a extensao supersimétrica minima do Modelo Padrao de Fisica de
Particulas, o elétron, que é um férmion, possui como superparceiro o selétron, que é um

boson.

Por construcao, o modelo apresenta problemas com a estabilidade do proton, tal
problema levou a inclusao de uma nova simetria, a paridade-R, é esta simetria que garante
a estabilidade do candidato a ME, que no caso serd a LSP do modelo. Dentre os possiveis
LSPs, poderiam estar particulas carregadas que, por serem estaveis, formariam atomos
anomalos. Vérios experimentos foram realizados em busca destes atomos, mas nenhum
deles obteve éxito, descartando particulas carregadas como LSP (NITZ et al., 1986; RICH
et al., 1987; SMITH, 1988). Assim, para LSPs restaram as particulas neutras, que se
ajustam muito bem as caracteristicas de um setor escuro, dentre elas temos o axino, o

sneutrino e o neutralino, sobre os quais falaremos a seguir.

Os axinos sdo os parceiros supersimétricos dos axions, que sdo particulas pseudo-
escalares que surgem a partir da quebra da simetria U(1)pg em extensoes que incluem o
mecanismo de Peccei-Quinn (PECCEIL; QUINN, 1977) para resolver o Problema de CP
Forte (para mais detalhes ver (OLIVE; GROUP, 2014b)). Seu alcance de massa abrange
desde eV até GeV, podem ser produzidos termicamente ou nao e podem ser quentes,
mornos ou frios. Além disso, sdo extremamente fracamente interagentes e dificeis de serem
produzidos em colisores. Em estudos recentes, Queiroz et al., mostraram, também, a
possibilidade de conectar axinos e energia escura, para maiores detalhes recomendamos a
referéncia (QUEIROZ et al., 2014).
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Os sneutrinos sao os superparceiros dos neutrinos, sao bdsons de spin zero. Os
sneutrinos de mao-esquerda sao desfavorecidos por interagir relativamente forte com
niicleos pesados (segao de choque da ordem de femtobarns), sendo excluidos num alcance
de massa de poucos GeV até varios TeV por experimentos de deteccao direta de ME
(FALK et al., 1994). Entretanto, sneutrinos de mao-direita ou misturas entre estados de

mao-direita e mao-esquerda, presentes em extensoes do MSSM, sao candidatos viaveis,
sendo compativeis com detecgao direta (LEE et al., 2007; ARINA; FORNENGO, 2007).

Os neutralinos sao os candidatos mais comuns em modelos supersimétricos. No
MSSM existem quatro neutralinos, que sdo uma combinac¢ao linear dos superparceiros do
béson neutro B e da componente neutra do W, o bino (B) e o wino (W?), respectivamente,
e dos superparceiros dos Higgs neutros, os higgsinos (ﬁl e ﬁ2), todos férmions de Majorana.
Dependendo da regiao do espaco de parametros, estes neutralinos podem ser tipo higgsino,
tipo wino ou tipo bino. Eles fornecem a abundéancia correta e serdao detalhadamente

discutidos no proximo capitulo.

O quarto candidato supersimétrico é o gravitino, que é o superparceiro do graviton®,
e possui spin 3/2. Gravitinos interagem apenas gravitacionalmente, logo nao estariam em
equilibrio térmico com o plasma. Especula-se que ele pode ser resultado do decaimento da
segunda parceira supersimétrica mais leve (NLSP), os NLSPs mais cotados sao os parceiros
supersimétricos do tau (7), o stau (7), do top (¢), o stop (£), e do neutrino (v), o sneutrino
(7). Pesquisas no LHC tém buscado assinaturas destas particulas supersimétricas, ainda
sem nenhum éxito (BERTONE, 2010b). Outra possibilidade é considerar o gravitino como

ME Morna, com massa da ordem de keV, mas ja ndo entraria na classe de WIMPs.

No capitulo seguinte faremos uma analise detalhada do neutralino como candidatos
a ME no MSSM. No que segue, falaremos sobre os principais candidatos em Modelos de
UED.

Dimensdes Extras Universais

Em modelos de Dimensoes Extras, consideramos que o nosso espaco quadridi-
mensional estd embebido em um cendrio de dimensoes espaciais maiores. No cenario de
UED todas as particulas do Modelo Padrao podem se propagar nas dimensoes extras
e cada campo é expandido em modos de Fourier, em que o modo zero corresponde as
particulas padrao, por exemplo, léptons e quarks ordinarios. Os modos diferentes de zero
sao conhecidos como modos de Kaluza-Klein (KK) possuem os mesmos niimeros quanticos

que os modos zero (campos padrao), inclusive o spin, diferentemente da supersimetria.

O parceiro KK mais leve (LKP), tem sua estabilidade garantida pela paridade-

KK, que é uma simetria introduzida na teoria com o intuito de preservar a conservacao

6 Particula elementar hipotética que seria mediadora da Interacio Gravitacional.
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do momentum em dimensoes espaciais maiores, para detalhes indicamos a referéncia
(HOOPER; PROFUMO, 2007). Portanto, se trata de um candidato vidvel a ME.

No cenario mais simples, temos cinco dimensoes com uma UED compactada de
raio R. Neste caso, o candidato a ME ¢é o chamado féton KK, que é uma mistura das
primeiras excitacoes dos béson de hipercarga fraca BY e W3 de forma andloga ao caso
nao excitado. Todavia, como a mistura é insignificante para a primeira excitacio, temos
que o féton KK é essencialmente composto pelo béson BM. A massa da n-ésima excitacio

de KK, em nivel de arvore, é dada por,

m® =/(n/R)? + my (2.19)

sendo mpgy a massa do modo zero. A expressdo acima relaciona a massa do estado
excitado ao raio da dimensao extras. Usando vinculos do Planck para obter a abundancia
correta, podemos estabelecer um vinculo sobre a massa do béson B entre 0.5 e 1 TeV.
Medidas do LHC impoem um vinculo sobre o raio de R™' > 1.4 TeV (AAD et al., 2012b)
pela colaboragdao ATLAS e R™! > 1.38 (CHATRCHYAN et al., 2013) pela colaboragao
CMS.

Existem varios outros modelos em fisica de particulas que fornecem WIMPs como
ME, dentre eles, modelos minimos que incluem singletos escalares (MATSUMOTO et al.,
2014; SANTOS, 2014b); Inert Higgs, que acrescenta um novo dubleto de Higgs que nao se
acopla aos férmions padrao (CHAKRABARTY et al., 2015); modelos portal Z’; onde a
interacao ME-ordinaria é mediada por um bdson de gauge Z’ que surge da inclusdo de uma
nova simetria de gauge U’(1) (ALVES et al., 2014; SANTOS, 2014a); Modelos referidos
como 331, onde hd uma extensdo do setor fraco de SU(2) ® U(1) para SU(3) @ U(1)
(SILVA, 2014; QUEIROZ, 2013; ALVES et al., 2013), além de modelos como Mirror
Dark Matter (BLINNIKOV, 2014), todos tem sido testados e vinculados & medida que
os experimentos, tanto de deteccao direta e indireta de WIMPs quanto sua producao em
colisores, vem se tornando mais sofisticados. No que segue, falaremos sobre o método de
produgao de ME que nos fornece a sua abundancia, cuja observagao ¢ de vital importancia

nesta dissertacao.

2.3 Producao Térmica de WIMPs no Cenario Padrao

Para obter a abundancia reliquia de WIMPs no Universo devemos utilizar a equagao
de Boltzmann para um Universo FRLW (KOLB; TURNER, 1990), que é dada por,

d
ditl = —3Hn — {ov)(n* — n3), (2.20)
sendo n a densidade de nimero do WIMP, ny sua densidade de niimero no equilibrio

térmico, H a taxa de expansdao de Hubble e (ov) a média térmica da se¢ao de choque de
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aniquilacao de WIMPs. O primeiro termo a direita desta equagao representa a diminuicao
na densidade de nimero a medida que o Universo expande e o segundo termo esta associado

a variacao na densidade de nimero devido a aniquilacao em particulas padrao.

Usando a cinematica e a conservacao da entropia podemos parametrizar a equagao
de Boltzmann em termos da temperatura. Obtivemos no capitulo 1 que para um universo

dominado por radiacao a seguinte relacao ¢ valida,

1
t=—. 2.21
5T (2.21)

Substituindo a eq. (1.49),
2
7r

e = —q, T, 2.22
pr= 359 (2.22)

na equacgao de Friedmann para um Universo plano (k = 0) desprezando a constante

cosmoldgica (A = 0), temos,
47T3GN
45

H? = g.T*. (2.23)

Substituindo (2.23) em (2.21), obtemos,

45 1 %
V16739, Gy T2 T T (2:24)

sendo g, o nimero de graus de liberdade relativisticos, Gy a constante de gravitacao

Universal de Newton e definimos % = ﬁ. Reescalando a temperatura em termos
da massa da particula, x = T'/m, ficamos com,
* 2%

Além disso, definindo f = n/T? ou, em termos de x, f = n/(xzm)3, teremos,

an 3 3
dn = <df + x4m3dm> r°m?’. (2.26)

Substituindo (2.25) e (2.26) em (2.20), obtemos,

df 45
o = g g — e, (2.27)

onde definimos fy = no/T. Iremos separar a solugdo da equagao acima em trés partes, a

primeira antes, a segunda no momento e a terceira apés o desacoplamento da WIMP.

Na era primordial n é préximo de seu valor no equilibrio, isto é, f ~ fy, sendo fy o
valor de f no equilibrio. Para particulas nao-relativisticas no equilibrio vale a relagao de
dispersao (E ~ m + p?/2m) (para o caso relativistico recomendamos a referéncia (KOLB;
TURNER, 1990)), e a densidade de nimero serd dada por,

ng = %/d?’p e BT (2.28)
T
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substituindo a expressao acima para fy, ficamos com,

1 47Tg>‘< —m o0 _p2/(2m
@) = s g ™" | wtap e, (2.29)

que apdés alguma algebra nos fornece,

1
fo(:zc):g— — 7% Ve (2.30)

ou seja, no periodo em que 7' < m temos que a densidade de nimero de WIMPs cai

exponencialmente com a temperatura.

A medida que o Universo expande e esfria a taxa de aniquilacao comeca a se tornar
desprezivel e o termo de expansdao comega a ser dominante, este é o conhecido periodo
de desacoplamento. Neste momento, temos que as particulas saem do equilibrio quimico.
Utilizando algumas aproximagoes (para maiores detalhes recomendamos a referéncia
(MAMBRINI, 2015)), podemos estimar a temperatura de desacoplamento, que é dada por,
- log [27:3 Zhr?iqu(}’]\/ww\/ﬁ] : (2.31)
sendo xr o valor tomado no desacoplamento. Resolvendo a equacao acima iterativamente,
obtemos Tp ~ m/20.

TFp

Por fim, podemos tomar f?>> fZ e integrar a equacgio de Boltzmann para obter a

densidade de ME hoje,
df [ 45 9
o = 2.32
dx m 4139, G § lov) 7, (2:32)

onde integramos para o x no periodo do desacoplamento (zs) até hoje (1" =~ 0 que implica

em x ~ 0), que nos fornece,

n(Ty) = ; (g)BTg,/Wﬁ% Jl xF(ov>dx}_1 (2.33)

sendo Ty a temperatura da WIMP e T, a temperatura dos f6tons hoje (CMB)". A

abundéncia reliquia, ou densidade relativa, da WIMP é definida por,

PWIMP PWIMP

Q h* = = 2.34
WIME Do 8.1 x 10-17GeV*’ (2:34)
sendo,
1
PWIMP = mTL(T()), Mpl = G7N (235)

Substituindo (2.33) e (2.35) em (2.34), obtemos,

1.66 \° or -1
2 +0 3
el = B X 10-F GV <T7> 13- Uo <Uv>dw] ' (2:36)

Devido ao perido distinto de desacoplamento temos diferentes temperaturas para o WIMP e o féton.

7
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Vemos que ha uma dependéncia explicita da abundancia de ME com a secao de choque de
aniquilacao, que depende do modelo de Fisica de Particulas adotado, ou seja, o calculo da
abundancia da WIMP requer que saibamos todos os canais de aniquilagdo. Se no modelo
existirem particulas com massa préoxima a da WIMP devemos levar em conta canais de
co-aniquilacao para obter a abundancia precisa, pois estas contribui¢cbes sao bastante

relevantes.

Na figura 18 mostramos a dependéncia da densidade de niimero com o tempo (ou
inverso da temperatura do banho térmico). Neste ponto entendemos a importancia das
WIMPs fenomenologicamente, pois a exigéncia para se obter a abundancia correta de

WIMPs é que a secdo de choque esteja na escala eletrofraca, que tem sido testada hoje.

Increasing <o,v>
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Figura 18 — Evolucao da densidade de niimero de particulas estaveis considerando producao
térmica (HOOPER, 2009).

Dentre os experimentos que fornecem a abundancia de ME temos os satélites
COBE, WMAP e Planck, sendo o mais atual o tltimo. Na figura 19, mostramos a evolucao
na precisao das medic¢oes, além disso na tabela 4, mostramos a comparagao entre os
resultados. O valor observado para abundéancia pelo satélite Planck combinado ao WMAP
¢ de Quwraph? = 0.1198(26) (OLIVE; GROUP, 2014a), este é um dos mais restritivos
vinculos sobre ME e de extrema importancia para vincular extensdes do MP. No capitulo 4

faremos a andlise da abundancia de Neutralinos no modelo MSSM sob a luz dos resultados

combinados WMAP+Planck.

No que segue, falaremos sobre os principais métodos de deteccao das WIMPs,

dentre eles, detecgao direta, indireta e de colisor.
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Figura 19 — Precisao dos satélites COBE, WMAP e Planck (<http://www.tuxboard.com/
planck-nous-devoile-lenfance-de-lunivers/planck-cobe-1992-wmap-2003/>).

Planck Planck+WP

Parameter Best fit 68% limits Best fit 68% limits
Ok o 0.022068  0.02207 £ 0.00033 0022032 0.02205 + 0.00028
Qo 0.12029 0.1196 + 0.0031 0.12038 0.1199 + 0.0027
100 oot 104122 1.04132 + 0.00068 1.04119 104131 £ 0.00063
T e 0.0925 0.097 + 0.038 0.0925 0.08973412
By oie i 0.9624 0.9616 + 0.0094 09619 0.9603 + 0.0073
In(10™Ay ..o 3098 3103 £0.072 30980 308970405
Qu oo 0.6825 0,686 + 0.020 0.6817 0.6857 014
O e 0.3175 0.314 £ 0.020 03183 0.31570018
S 0.8344 0.834 + 0.027 0.8347 0.829 +0.012
Zae o e 11.35 114730 11.37 11.1+1.1
Hy oo 0o 67.11 674 1.4 67.04 67.3+1.2
104, ... ... 2215 223 +0.16 2215 219675000
Ok 0.14300 0.1423 + 0.0029 0.14305 0.1426 + 0.0025
o 009597  0.09590 + 0.00059 0.09591 0.09589 + 0.00057
Yo oo 0247710 024771 £0.00014 0247695 0.24770 £ 000012
Age/Gyr ... ... 13.819 13813 + 0.058 13.8242 13.817 + 0.048
Ta cevere i 1090.43 109037 + 0.65 1090 .48 1090.43 + 054
P e e 144 58 144.75 = .66 144 58 14471 + 0.60
1008, ... L. 1.04139 1.04148 + 0.00066 104136 1.04147 £+ 0.00062
Zdeag e oo v rennnnnn 1059.32 105929 + 0.65 1059 .25 1059.25 + 0. 5§
Fimg e oo vo e oo oo 14734 147.53 + 0.64 147.36 14749 +0.59
L S 014026 0.14007 + 0.00064 0.14022  0.14009 + 0.00063
1008y oo 0.161332 (16137 £0.00037 0161375 0.16140 + 0.00034
e oo vvrernnnnnnnnns 3402 3386 + 69 3403 3391 + 60
100y oot 0.8128 0.816 +0.013 08125 0815 +0.011
Fare JDV(OST) oo 007130 0.0716 £ 0.0011 0.07126  0.07147 + 0.00091

Tabela 4 — Comparacao entre os parametros cosmoldgicos utilizando dados dos satélites
Planck e WMAP (WP) + Planck (ADE et al., 2015).


http://www.tuxboard.com/planck-nous-devoile-lenfance-de-lunivers/planck-cobe-1992-wmap-2003/
http://www.tuxboard.com/planck-nous-devoile-lenfance-de-lunivers/planck-cobe-1992-wmap-2003/
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2.4 Métodos de Deteccao

Existem trés métodos de deteccao de ME como particula, a deteccao direta, a
indireta e a de colisor (ver figura 20). Uma série de experimentos tem sido construidos com
o intuito de buscar qualquer informagao relevante a respeito desta particula. Assim, varios
experimentos tém vinculado se¢ao de choque dependente (SD) e independente de spin (SI),
secao de choque de aniquilagao e intervalo de massa para estas WIMPs. Com isto, diversas
extensoes do MP tém sido vinculadas, e a complementaridade entre os experimentos tem

sido extremamente importante.

Deteccao Indireta
ME MP

G

Deteccdo
Direta

Colisores

ME * MP

Figura 20 — Possiveis tipos de deteccao de ME (BI et al., 2013).

Na detecgao direta, como estamos embebidos em um halo de ME esperamos que a
WIMP possa interagir com nicleos do nosso detector. Dependendo do tipo de interacgao,
colocamos vinculos sobre segao de choque SI e/ou SD. Dentre os principais experimentos
recentes, podemos destacar o DAMA (BERNABEI et al., 2010), Cogent (AALSETH et
al., 2014), CDMS (AGNESE et al., 2014), XENON (BROWN, 2014) e LUX (AKERIB et
al., 2014).

Na deteccao indireta de ME, esperamos observar através de telescopios e satélites,
fluxos de produtos da aniquilacao ou decaimento de ME. Como um exemplo, esperamos
que haja uma grande densidade de ME no centro da galdxia ou no centro do sol, cujas
observagoes astrofisicas relativas ao fluxo de particulas do MP, sejam elas anti-particulas,
neutrinos ou fétons, nos fornecem vinculos sobre a se¢ao de choque de aniquilagao e
espalhamento de WIMPs.

Outra forma de observar ME é através de colisores. Em experimentos como LHC é
possivel produzir particulas de ME através da aniquilagao de particulas padrao, vinculando
secao de choque de aniquilagao de WIMPs. Modelos tem sido fortemente vinculados
através deste método (CLINE et al., 2013; PESKIN, 2014; BERLIN et al., 2014).
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Na figura 20, mostramos estes trés tipos de deteccdo, e nas proximas segoes
detalharemos os tipos de deteccao direta e indireta. Falaremos também sobre os principais

experimentos atuais, dando énfase aos vinculos mais recentes.

2.4.1 Deteccao Direta

Experimentos de deteccao direta de ME obtém a energia de recuo nuclear e a taxa
de eventos, provenientes do espalhamento elastico ou inelastico de WIMPs com ntcleos de
detectores subterraneos. A deteccao direta de WIMPs é dificil, tanto pela sua interacao
muito fraca quanto pela dificuldade em distinguir o ruido®, mesmo assim esperamos que
haja este espalhamento, por causa do continuo fluxo de WIMPs em torno da Via Lactea,

257! (milhares de WIMPs atravessam cada cm? da

aproximadamente” 10*(GeV/m,)em™
Terra em apenas 1s), e esperamos também que através de forte blindagem dos detectores,

sejamos capazes de distinguir o ruido.

A taxa de eventos depende da secao de choque diferencial de espalhamento elastico
WIMP-nucleon (o,n), da densidade local de WIMPs (py), da distribuicao de velocidades
da ME (f(v)), da massa da WIMP (m,) e da massa do nucleon (my), conforme mostramos
a seguir (BERTONE et al., 2005),

dER N mymy

) T

dR 00 do
po / XN (. Eg)dv. (2.37)
Considerando o espalhamento WIMP-nucleon no referencial do centro de massa
(ver figura 21), temos que o momentum transferido pode ser obtido através da varidvel
de Mandelstam ¢, |¢|*> = —t = —(p}' — p§)?, sendo |g| 0 momentum transferido, p{ o
quadri-momentum da particula inicial (ME) e p§ o quadri-momentum da particula final

(quarks), de forma que ficamos com,

-
WO

/

Figura 21 — Esquema de espalhamento no referencial do centro de massa com seus respec-
tivos quadri-momenta.

—t = |q|* = 2p*v*(1 — cos ), (2.38)

Outras possiveis interagdes que podem produzir efeitos parecidos com o de WIMPs.
9 Estamos considerando o fluxo de WIMPs: &, = %(v), sendo p, = 0.3 GeV cm ™2 a densidade local
X

padrdo de ME, m,, = 100 GeV e (v) = 220 km s~! a velocidade média da WIMP na Terra.
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MmN
mx“l‘mN
de massa. A velocidade relativa da WIMP com relagao a Terra é da ordem de 100 km/s,

sendo p = a massa reduzida, e # o angulo de espalhamento no referencial do centro

de forma que estamos tratando de um sistema nao relativistico. Assim, a energia de recuo

nuclear sera dada por,
P (1~ cost)

Er 5
myn my

(2.39)

No limite no qual o dngulo de espalhamento tende a 180°, temos a situagao em que
a WIMP praticamente nao se espalha com o nucleon do detector, o que possibilita extrair
a velocidade minima necesséaria para provocar uma reagao no nucleon. Esta velocidade é

dada por,
’ITLNER
2u?

Umin =

(2.40)

Portanto, a taxa de eventos total, somada sobre todas as energias de recuo possiveis,

¢é a seguinte,
do
xIN

R= [ dEg" /OO vf () 22X (4, Eg)dv, (2.41)

Er MNy o dER
sendo Fr a energia minima a qual o detector é sensivel, isto é, o limiar de energia que

pode gerar sinal em cada detector.

A secao de choque WIMP-nucleon é, mais fundamentalmente, o resultado de uma
soma sobre as interacoes entre os quarks e as WIMPs, que fornece uma interacao efetiva
WIMP-nucleon. Tal secao de choque depende completamente do modelo de fisica de
particulas, que nos fornece o espalhamento entre os quarks e glions e as WIMPs. De

forma geral, ela pode ser dividida em uma parte SD e outra SI,
doxn _ <d“XN> + (dUXN> . (2.42)
dEr dERr ) o, dERr ) ¢p

A secao de choque de espalhamento o,y pode ser reescrita em termos da amplitude

de espalhamento M utilizando a Regra de Ouro de Fermi, em unidade de densidade de

numero de particulas, que é dada por,
o =T = 21| M,|*p(E), (2.43)

sendo oy a segao de choque de espalhamento, v a velocidade e p(F) a densidade de estados
para o estado final. A densidade de estados p(F) final para uma WIMP com energia
nao-relativistica, serd a seguinte,

dN 4

=—=—__F°’N 2.44
dE  (2mhc)? ’ (2.44)

p(E)

sendo /N o nimero total de estados acessiveis ao sistema, de forma que é possivel reescrever

a se¢do de choque diferencial da seguinte forma,

dos 1 M.

- 2.45
dg?  mw? ( )
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onde ¢ é o momento transferido e v é a velocidade relativa entre a WIMP e o ntcleo.

Usando a expressao acima, podemos reescrever a equagao (2.42) em termos da
amplitude de espalhamento. Tal amplitude M sera diferente para se¢oes de choque SD
e SI (GOLWALA, 2000). Levando em consideragao ambas as contribuigbes, a secao de

choque diferencial toma a seguinte forma,

do N 1
i = apgr (00 Faild) + oy Fp () (2.46)
onde af)q D.SI ¢ g secao de choque total calculada para o momentum transferido nulo

(separamos a dependéncia do momento) e Fsp s7(¢*) o fator de forma (GOLWALA, 2000),

que expressa a dependéncia com a forma do niucleo.

A diferenca entre as duas se¢oes de choque esta associada ao tipo de interagao entre
WIMPs e quarks, isto é, esta diretamente relacionada ao modelo de fisica de particulas.
As secoes de choque SD sao aquelas cujo acoplamento entre quarks e WIMPs é do tipo
vetor-axial (BERTONE, 2010a), considerando, por exemplo, que a ME é um férmion de

Dirac ou Majorana, a lagrangeana pode ser dada por,

£ 2 o (07" 15) (@ 159), (2.47)

sendo aj;‘ o acoplamento axial. A secao de choque diferencial mais geral possivel neste

caso, é dada por,

dO’XN . 16mN 2
( dER>SD_ AGLI (T + 1)F(Br), (2.48)

onde G é a constante de Fermi, J é o spin do nicleo e A é um coeficiente que depende

da fisica de particulas e da distribuicao do spin nuclear J entre os nucleons.

As segoes de choque SI estao associadas a acoplamentos entre quarks e WIMPs
escalares e vetoriais (BERTONE, 2010a). A lagrangeana pode ser expressa da seguinte

forma,
L2 o (xx)(qq) + o) (7" x)(@1.9), (2.49)

V' o0s acoplamentos escalares e vetoriais. A secdo de choque diferencial é dada

q
pela seguinte expressao,

do N . 2mN D _ n
(dEXR >51 2 [[Zf HA=DIT

sendo a(f eq

By
256

F2(Eg), (2.50)

sendo Z o numero atéomico, A o nimero de massa, fP" os acoplamento WIMP-préton e

WIMP-néutron (determinados experimentalmente). Definimos By da seguinte forma,
By=al(A+Z)+al(2A - Z), (2.51)

sendo aq‘; 4 0s acoplamentos vetoriais para quarks tipo up e down. O primeiro termo do
lado direito da expressdo (2.52) representa a parte escalar e o segundo a parte vetorial.

Para maiores detalhes nestes calculos recomendamos a referéncia (BERTONE, 2010a).
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Em geral, os acoplamentos de WIMPs com prétons e néutrons sao aproximadamente
iguais (f? ~ f™), de forma que, em boa aproximagao, a se¢ao de choque diferencial SI

pode ser dada por,

Entao, vimos que existe uma dependéncia com o momento angular nuclear J para a
secao de choque SD, e uma dependéncia com o nimero de massa A para se¢oes de choque
SI. Como os experimentos de deteccao direta geralmente sao feitos com alvos de nicleos
pesados, tais como, Iodo, Silicio, Germanio e Xenonio, geralmente estes experimentos sao
mais sensiveis a se¢oes de choque SI. Neste trabalho teremos como foco os resultados de
experimentos cujo nucleo alvo é o xenonio, que sao os mais restritivos em deteccao direta
hoje, dentre eles o LUX (AKERIB et al., 2014) e XenonlT (futuro) (APRILE, 2013),

sobre os quais falaremos a seguir.

2.4.1.1 Experimentos de Deteccao Direta: LUX e XenonlT

Diante da dificuldade em detectar WIMPs, experimentos de deteccao direta sao
desafiadores, uma série de cuidados com a blindagem devem ser tomados, além da necessi-
dade de uma grande sensibilidade do detector, visto que, a energia de recuo esperada para

uma WIMP com velocidade de aproximadamente 220 km/s estd4 em torno de 1072 keV
(PANCI, 2014).

Portanto, em geral os detectores devem ser subterraneos, para evitar que raios
coésmicos interajam com nucleos-alvo do detector, também devem ser revestidos por
materiais blindados, para evitar que particulas provenientes de decaimentos no tunel,
tais como, néutrons e particulas «, provoquem recuos nucleares analogos as WIMPs.
Além disso, devem ser capazes de distinguir multiplos espalhamentos, pois é praticamente

impossivel que a particula de ME interaja mais de uma vez no detector.

Dentre os métodos de deteccao da energia liberada pelo recuo nuclear consequente
do espalhamento WIMP-nucleon, temos a deteccao por cintilagdo, por fénons e por
ionizacgao.

Na detecgao por cintilacao, a WIMP ao interagir com o detector excita o ntcleo-alvo
cintilador, que ao voltar ao seu estado fundamental (de-excitagao) emite um sinal luminoso,
este sinal pode ser detectado por meio de fotomultiplicadores. Dentre os principais

materiais cintiladores temos o Nal (Iodeto de Sédio) e o xendnio.

Na deteccao por fonons, ao interagir com o detector as WIMPs provocam um
pequeno aumento na temperatura, que pode ser medido por detectores criogénicos com

baixissimas temperaturas (em torno de mK).

Outro método de detecgao é por ionizacao, no qual a interagdo das WIMPs provoca
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a emissao de pares elétron-ion, que podem ser detectados por campos sensiveis a carga

elétrica.

Signal (WIMPs) Background (gammas/betas)

Nucleus Electron
Recoils Recoils

vic = 7x104

@, E, = 10's KeV vie=0.3

¢ ¢
X Y

Figura 22 — Distingao entre recuos nucleares (WIMPs) e eletronicos (ruido). Néutrons
também podem interagir com nicleos.

A maioria dos experimentos utiliza mais de um método de deteccao, no intuito de
obter mais precisao nos resultados e, além disso, permitir a distingdo entre espalhamentos
nucleares e eletronicos (GOLWALA, 2000), pois apenas néutrons e ME sdo capazes de
interagir com o nucleo (ver figura 22 da direita) enquanto que outras particulas do ruido em
geral interagem com elétrons provocando uma energia de ionizagdo bem maior (ver figura
22 da esquerda), assim, através de calibragdo com fétons e néutrons, alguns detectores sao

capazes de distinguir sinais provenientes do ruido e das WIMPS.

Os experimentos cujo material é o xendnio (liquido e gasoso) sdo os mais restritivos
atualmente. Eles utilizam dois métodos de detecgao, que sao a cintilagao e a ionizacao,
sendo, portanto, capazes de distinguir com boa precisao recuos eletronicos de nucleares.
Além do mais, possuem uma boa sensibilidade a WIMPs cuja secao de choque é SI, por
possuir um alto nimero de massa A, conforme vimos na equagao (2.52). Sao capazes,
também, de detectar as SD através dos is6topos estaveis do xendnio (Xe?%131) que

possuem néutrons nao-pareados com momento angular nuclear nao nulo (J).

Os principais experimentos SI baseados em xeno6nio sao o XENON10, XENON100
e XENONIT (futuro) (BROWN, 2014) e o LUX (AKERIB et al., 2014) cujos limites
experimentais sao mostrados na figura 23. Além destes existem varios outros experimentos
de deteccao direta SI, dentre eles;, DAMA (BERNABEI et al., 2008), CoGent (AALSETH
et al., 2014), CRESST (ANGLOHER et al., 2012), COUPP (BEHNKE et al., 2012),
CDMS II (AGNESE et al., 2013b; AGNESE et al., 2013a), cujos resultados convergem
para uma ME leve. Como se pode ver na figura, existe um conflito entre os resultados
para secao de choque SI. Por exemplo, o experimento DAMA afirma ter observado WIMPs
na regiao mostrada, porém a regiao esta excluida pelos experimentos XENON e LUX. A

analise detalhada destes outros experimentos esta além de nosso interesse nesta dissertacao,
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Figura 23 — Limites experimentais atuais em deteccao direta de ME para interagdo spin-
independente no plano ogr xm,. A primeira figura mostra o vinculo experimen-
tal do LUX (SCHUMANN, 2014) comparado a outros experimentos, enquanto
a segunda mostra o que esperamos do limite experimental do XENONI1T
(APRILE, 2013), que claramente serd mais restritivo que o LUX.

para maiores detalhes recomendamos as referéncias acima citadas.

Para se¢ao de choque SD o XENON100 esta entre os mais restritivos e mostramos
na figura 24 os principais limites experimentais. No que segue, falaremos brevemente sobre
detecgao indireta de ME.

2.4.2 Deteccao Indireta

Outro importante método de deteccao de ME, apesar de nao utilizarmos nesta
andlise, ¢ a indireta. O fato de estarmos embebidos em um halo de ME nos leva a
possibilidade de que produtos de sua aniquilagao ou decaimento cheguem até nés. Logo,
qualquer fluxo de particulas, dentre as principais foétons, antiparticulas e neutrinos, além

do esperado astrofisicamente, pode ser indicio da aniquilacao ou decaimento de ME. Na
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Figura 24 — Principais limites em detecgao direta de ME dependente de spin (SCHUMANN;
2015).
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Figura 25 — Possiveis canais de produgao priméria e secundaria de ME (VITALE; MOR-
SELLI, 2009).

figura 25 mostramos alguns dos possiveis canais de aniquilagdo para uma energia de centro
de massa Fcyp = 100 GeV.

Portanto, devemos levar em consideracao a distribuicao de ME na galaxia, quais
0s seus possiveis canais de aniquilacao e as perdas de energia sofridas na propagacao das
particulas de onde elas se aniquilaram até nos.

Dentre os principais perfis de halo de ME, que determinam como esta matéria
se distribui na galdxia, temos o perfil Navarro, Frenk and White (NFW) (NAVARRO
et al., 1996), Einasto (GRAHAM et al., 2006; NAVARRO et al., 2010), Isothermal
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(BEGEMAN et al., 1991; BAHCALL; SONEIRA, 1980), Burket (BURKERT, 1996) e
Moore (DIEMAND et al., 2004). Os perfis de halo NFW, Einasto e Moore baseiam-se
em simulagoes numéricas de N-corpos, enquanto que os perfis Isothermal e Burket em
curvas de rotagoes de galaxias. Algumas simulac¢oes atuais estao considerando barions, que
apesar de praticamente insignificantes com relagao a densidade de ME, podem interferir
nos perfis de halo (CIRELLI et al., 2011). Na figura 26 mostramos os graficos da densidade
de ME (ppar) versus a distancia ao centro da galaxia (r) para cada perfil mencionado. As
diferencas entre os perfis sdo observadas principalmente no centro da galaxia, portanto,
¢ importante que andlises de fluxos de particulas vindas do centro da galaxia levem em

conta diferentes perfis.
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Figura 26 — Distribuicdo de ME na galaxia de acordo com os principais perfis de halo

(CIRELLI et al., 2011).

Como ja haviamos exposto, as particulas de ME se aniquilam em particulas do MP,
o que chamaremos aqui de producao primaria, e dentre os principais canais de producao
primaria, supondo que estamos tratando de WIMPs, temos elétrons, mtions, quarks, bésons
de gauge e suas respectivas antiparticulas. As particulas estaveis se propagam até nds, mas
as instaveis poderao decair produzindo o que chamamos de canais secundarios ou, para o
caso dos quarks, passar pelo processo conhecido como hadronizagao, isto é, formacao de
hadrons (prétons, néutrons, déuterons). Na tabela 5, colocamos as particulas priméarias
que sdo produzidas com seus respectivos produtos observados com nossos telescopios e/ou

satélites.

Os principais pacotes numéricos que simulam a propagacao das particulas sao o
Pythia (SJOSTRAND et al., 2008) e o Herwig (CORCELLA et al., 2001). Particulas
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Canais primarios | O que observamos
oF =
;F e, Y, V, V
4, q p,p,d,d, vy, v, v
W, 7 et v, v, v, p, p,d, d

Tabela 5 — Principais canais de aniquilagao de ME primarios e os respectivos produtos
observados na Terra.

carregadas tendem a ser desviadas por campos magnéticos e pela intensa interacdo com
as particulas do meio e, portanto, muitas vezes tem suas dire¢oes desviadas com relagao
a fonte. Particulas neutras como fétons e neutrinos nao sdo desviadas, fornecendo-nos
informacoes a respeito da localizacao da fonte astrofisica que esta emitindo os sinais, o que
torna deteccao de Raios v bastante importante. Outra importante fonte de informagao
¢ a de antiparticulas, visto que seu percentual no Universo é bastante suprimido. Tais
fluxos podem ser provenientes de aniquilacao de ME, pois produz a mesma proporg¢ao de
particulas e antiparticulas. Em linhas gerais, precisamos olhar para os canais e alcance de

energia e comparar com o ruido de processos astrofisicos ja conhecidos.

O fluxo esperado proveniente da aniquilacao de ME é obtido por meio de uma
equacao de difusao. Cada produto de aniquilagdo obedecera a uma equacao especifica, por

exemplo, para elétrons e poésitrons temos,

dd, « . Vet 1 (p(Z) 2 My dei .
et B 7y = - dE. 2 (EVI(E. B 2.
a5 BT 4nb(E, 7) 2 (MX> Zf:<0”>f B (BB, E,, ), (253)

sendo b(E, Z) o pardmetro associado a perda de energia devido a processos como espa-
lhamento Compton, radiagao sincrotron, entre outros, p(¥) a densidade de ME, o indice
f corre sobre todos os possiveis canais de aniquilacdo que fornecem como produto e,
% a densidade de estados e I(FE, E,, ¥) é a fungdo de halo generalizada, que leva em
consideracao toda a parte astrofisica associada a propagacao da particula, por exemplo,

interacdo com gases e campos magnéticos.

Quanto aos raios v, para a producao direta, isto é, via aniquilacdo de ME em nivel
de loop (ou em nivel de arvore se a ME for mili-carregada), temos a seguinte expressao

para o fluxo,

dd,  1re (po )’ AN/
dQdE ~ 247 (MX szxmf dE (2.54)

o fator J leva em consideracao a parte astrofisica do observador até a fonte, sendo, portanto,

integrado sobre a linha de visao (l.o.s) e definido por,
d 0)\’
J— as (P(T(Sa ))) : (2.55)
los T Po

sendo p a densidade de ME, o indice ® indica a localizacao do sistema solar na galaxia.
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Figura 27 — Limites superiores experimentais atuais do telescépio Fermi-LAT e o que se
espera do CTA (FUNK, 2013). Mostramos diversos vinculos do Fermi-LAT
de fluxos de raios-y provenientes de diferentes fontes, a regidao mais clara
mostra a sensibilidade futura do CTA. A faixa preta mostra a pequena regiao
“padrao”, compativel com a abundancia correta de ME.

Dentre os principais instrumentos de detec¢ao de raios v temos o Fermi-LAT, o
H.E.S.S, o Veritas e futuramente o Cherenkov Array Telescope (CTA). Na figura 27,
mostramos os limites experimentais atuais do Fermi-LAT e também a sensibilidade do
CTA. Dentre os limites do Fermi-LAT temos os vinculos de galaxias esferoidais anas (linha
sélida preta), do ruido isotrépico de raios v (IGRB) (pontilhado) e do centro galactico
(CG) (tracejado) usando perfil de halo NFW. Temos também a sensibilidade esperada do
CTA para o CG para dois perfis distintos de halo, o NFW (cinza claro) e o Einasto (verde

claro).

Assim, encerramos nossa discussao a respeito de ME, falaremos a seguir do Modelo

sobre o qual faremos a analise da viabilidade de seu possivel candidato a ME, o neutralino
no cenario do MSSM vinculado CMSSM/mSUGRA.
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3 Modelo Padrao Supersimétrico Minimo

O MP, apesar de ser uma teoria extremamente precisa e que fornece uma excelente
descricao do mundo microscopico até a escala de TeV, ndao consegue descrever certos
fendmenos como massa de neutrinos, hierarquia, Matéria Escura, dentre outros. Tais
problemas nos levam a constatacao de que o MP deve estar embebido em uma teoria
maior, isto é, uma teoria que seja capaz de descrever a fisica em mais altas escalas de

energia.

Uma das mais elegantes e sofisticadas extensoes do MP é a Supersimetria (SUSY).
Uma das principais motivagoes de SUSY consiste no fato de resolver o problema da
hierarquia, além disso, teorias supersimétricas fornecem solugao para o problema da ME
e a unificacao dos acoplamentos das interagoes fraca, forte e eletromagnética em altas
energias, além de outros. E uma de suas caracteristicas mais importantes é a previsibilidade
e possivel testabilidade, pois em cenarios onde a massa dos superparceiros esta em torno de
poucos TeV, é possivel observar seus tracos em aceleradores como LHC. Tais caracteristicas
tornam SUSY uma das mais bem motivadas teorias atuais (MARTIN, 2010). Baseada
na inclusado de uma nova simetria do espago-tempo, a supersimetria relaciona bdsons e
férmions, ou seja, o operador espinorial de supersimetria (@) leva estados fermiénicos em

estados bosbnicos e vice-versa,
Q| fermion) = |boson) Qlboson) = | fermion), (3.1)

de forma que o contetido de campos do modelo é duplicado. A lagrangeana que descreve
qualquer modelo supersimétrico deve conter mesmo niimero de graus de liberdade para

férmions e bdsons.

E importante ressaltar que quando aplicamos duas vezes o operador de supersimetria
(Q) obtemos uma translacao, garantindo que a supersimetria é uma simetria do espago-
tempo. Isto nos leva, consequentemente, a uma necessidade de extensao da algebra de

Poincaré, que inclui rotagoes, translagoes e boosts, cujas relagoes de comutacgao sdo dadas

por,
[Puv Py] = 0,
[M,uw P)\] = i(QuAP,u - gu/\PV)a (32)
(M, Mpo] = —i(gupMoo + GuoMup + GupMyuo + Guo M),

sendo P, =10, o gerador das translacoes espaciais e temporais e M, o tensor covariante

que define a algebra das transformagoes de Lorentz' (boosts e rotacoes).

L Sendo M;; = €51 Jx € Moy = —M;o = — K, onde Jj, € o gerador das rotacoes e K; o gerador dos boosts
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Apés a inclusao do operador de supersimetria, a algebra passa a ser a algebra de
supersimetria conhecida como algebra super-Poincaré, definida pelas relagdes de comutagao
e anti-comutagao (devido ao cardter espinorial de @), que inclui além das relagoes (3.2) as

seguintes,

[P/u Qa] = 0,
1
[M,uln Qa] = _(io',uu)ab@b? (33)
{Qm Qb} = 2(7“)abp;u

onde os indices a e b variam sobre todas as cargas dos grupos de simetria associados e v,
sdo as matrizes de Dirac (ver apéndice A). Definimos 0y, = £[7,,7,]. Como consequéncia
da primeira das relagoes (3.3), temos que o operador de supersimetria () comuta com o
operador P?, o que implica que os superparceiros terdo a mesma massa. Além disso, o
operador de SUSY comuta com os operadores das transformagoes de gauge, isto é, todos
os nimeros quanticos dos superparceiros sdo os mesmos, logo, terdo mesma carga elétrica,
mesmo isospin fraco e mesma carga de cor, com excec¢ao do spin que difere pelo fator de

1/2.

A versao supersimétrica minima do MP é o Modelo Padrao Supersimétrico Minimo,
mais conhecido pela sigla que vem do inglés, MSSM, e trata-se do modelo em que
analisaremos o problema da DM daqui por diante nesta dissertacao. O MSSM é capaz de
resolver alguns problemas que o MP nao resolve, mas nao todos, de forma que existem
varias outras versoes supersimétricas de extensdes do MP. Para a nomenclatura do MSSM
ficou estabelecido que cada parceiro de spin-0 dos quarks e léptons terd acrescido a letra

(APl

s” como prefixo, por exemplo, quarks serao squarks e léptons serao sléptons, e para cada
superparceiro fermionico dos bdsons escalares e vetoriais sera adicionado o sufixo “ino”,
por exemplo, dos béson de gauge serao chamados gauginos e do higgs, higgsinos. Cada
parceiro supersimétrico serd representado por um “~”. Assim temos, por exemplo, que os
superparceiros do elétron de mao-direita e de mao-esquerda serao representados por €y, e ég.
E importante perceber que apesar de estarmos discriminando os parceiros supersimétricos
dos férmions quirais com rétulos de quiralidade, trata-se apenas de uma denotagao pratica,

sem qualquer intencao de associar o conceito de quiralidade a campos escalares.

E importante enfatizar que por questdo de consisténcia da teoria (cancelamento de
anomalias) existe a necessidade da inclusao de um novo dubleto de Higgs além do padrao.
Em teorias supersimétricas um tnico dubleto de Higgs, cuja hipercarga é Y = 1/2, é
suficiente para dar massa apenas aos quarks tipo-up, para que possamos dar massa aos
quarks tipo-down e aos léptons carregados, se faz necessaria a inclusao de um dubleto
cuja hipercarga é Y = —1/2. Se lembrarmos do MP, para dar massa a todas as particulas,
precisamos rotacionar o dubleto da seguinte forma b = ioag*, onde ¢ é o Higgs padrao

e 0y é a segunda componente da matriz de Pauli (definida no apéndice A). Em SUSY,
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Nomes Spin 0 Spin 1/2 | (SU(3)¢, SU(2)r,U(1)y)

squarks, quarks | Q | (agp dp)” | (up dp)* (3,2, %)
(x3 familias) u wh, ul, (3,1,-2)
d d d (3,1,35)

sléptons, léptons | L | (7 ép)T (v er)t (1,2,-3)
(x3 familias) e €x el (1,1,1)
higgs, higgsinos | H, | (H} HN)T | (HF HYT (1,2,3)
Hy | (Y HpYT | (Y AT (1,2,-1)

Tabela 6 — Supermultipletos quirais no Modelo Padrao Supersimétrico Minimo (MARTIN,

2010) cujas propriedades de transformagao pelo grupo de gauge do MP sao
dados na tultima coluna.

Nomes Spin 1/2 | Spin 1 | (SU(3)¢,SU(2)L,U(1)y)
gluinos, glions g g (8,1,0)
winos, bésons W | W+ WO | W+ o (1,3,0)
bino, béson B B° B (1,1,0)

Tabela 7 — Supermultipletos de gauge no Modelo Padrao Supersimétrico Minimo (MAR-
TIN, 2010) com as cargas associadas.

um tnico dubleto levaria a inconsisténcias com a teoria (anomalias de gauge), portanto,
a inclusao do novo dubleto nos fornece a solugao para este problema (BAER; TATA,
2006). Definiremos os dubletos de Higgs por H, = (H, H)T e H; = (H}, H; ). Seus
superparceiros sao denotados por H, e Hy, nas tabelas 6 e 7 definimos todas as particulas

do MSSM com suas respectivas cargas e spins.

Mencionamos anteriormente que um dos problemas que estao além da descricao
fisica do MP é o problema da hierarquia, também conhecido como naturalidade ou
divergéncias quadraticas. Tal problema consiste na correcdo da massa do higgs em
nivel de loop, levando a uma massa varias ordens de grandeza maior que o esperado.
Todas as particulas que interagem com o higgs e que, consequentemente, adquirem massa
através do higgs, fornecem corregoes em sua massa (ver diagramas 28). Tais corregoes sao
proporcionais ao logaritmo do “cut-off” na integral, Ay (possivelmente uma escala de
grande unificagdo da ordem de 10'71% GeV), ou sdo quadraticas neste “cut-off”; o que
implicaria em ajustes extremamente finos na massa do Higgs em cada ordem em teoria
de perturbacao. A deselegancia de um tal resultado leva a crer que esta situagao tedrica

possa nao corresponder a realidade da fisica das particulas elementares.
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Figura 28 — Alguns diagramas que fornecem corre¢des na massa do boson de Higgs no
MSSM.

Por exemplo, temos que acoplamentos fermidnicos (ver diagrama 28 da esquerda),

cujo termo na lagrangeana ¢ dado por —A\y ffH, levam & seguinte correcio na massa do

higgs (h), IA |2
|Asl®

sendo Ay o momento de corte ultravioleta utilizado para regularizar a integral do loop e
as reticéncias representam corregoes de ordem mais alta. No MSSM estas corregoes sao
canceladas pelos superparceiros escalares dos quarks e 1éptons. Tais escalares se acoplam
com o higgs, cujo termo na lagrangeana é \;HHSS (ver figura 28 direita), e fornecem

uma contribuicao para a massa do higgs de acordo com,

As

2 _
T

Afy + - (3.5)

se tomarmos |A\¢|? = \; teremos as corregoes necessarias para cancelar as divergéncias.

Mencionamos que os parceiros supersimétricos devem possuir a mesma massa (ver
pg. 76), tal afirmacao leva a um pequeno problema, se houvessem particulas diferindo
apenas pelo spin com exatamente as mesmas caracteristicas, experimentos como o LHC ja
teriam observado os parceiros supersimétricos das particulas leves ou sem massa. Logo,
devemos supor que a supersimetria é uma simetria quebrada, de tal maneira que a diferenga
de massa entre as particulas e seus parceiros supersimétricos residam na escala de centenas
de GeV, a fim de garantir sua nao observancia. Atualmente existem modelos bem motivados
teoricamente para esta quebra, pois nao se sabe exatamente como ela ocorreu (LUTY,
2005). Através destes modelos, podemos inferir quais termos surgiriam na lagrangeana,
entao utilizamos a chamada quebra soft de SUSY, que é uma quebra explicita, ou seja,
que ocorre através da inclusdo de termos que violam explicitamente a supersimetria
no superpotencial. Tal quebra é chamada soft pois nao altera significativamente os
acoplamentos da lagrangeana nao gerando problemas com as divergéncias quadraticas
(MARTIN;, 2010).

Discutidos os principais aspectos que envolvem teorias supersimétricas partiremos

para a construcao do superpotencial no MSSM.
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3.1 Superpotencial

Para que possamos construir qualquer modelo supersimétrico devemos dispor do
grupo de simetria associado, que em nosso caso serd o padrao, SU(3)c ® SU(2);, ®
U(1)y). Devemos selecionar o contetido de matéria, todos os campos serdo promovidos a
supercampos quirais ou de gauge, consistente com a construgao de uma teoria invariante
por transformagoes de Poincaré, supersimétricas e de gauge, além de ser renormalizavel.
E importante enfatizar que temos a inclusio de um novo dubleto de higgs com hipercarga
oposta. Com a simetria e os campos em maos, serd necessario construir o superpotencial,
que deve ser invariante por todas as simetrias mencionadas e fenomenologicamente viavel.
Com o superpotencial podemos computar a lagrangeana mestra, que descreve qualquer
modelo supersimétrico, também construida com base em todos os principios de simetria,
garantindo a viabilidade da teoria. Finalmente, incluimos os termos de quebra soft, que

contém os termos de quebra de supersimetria.

A lagrangeana mestra é dada por,

L = Z(D S)H(DMS;) + = ZWD@& +Z{ ad(PA)aa . 1 FuvaaFol

= fz(ngAAaA i+ e

i,00,A
2 8f 2
- 72 [ZS Yo aAS +§O¢A‘| - @ (36>
a,AL 1 ig_g
0*f 1— #f \' 147
- 5 Z% Y + | o254z v,
~ " \oses ), 2 T\ases;), 2
sendo as derivadas covariantes dadas por,
DMS = GNS +1 ZgataAVuaASa (37)
a,A
D;ﬂﬁ = 8;ﬂ? +1 Z ga(taAVuaA>wL - ZZ ga(tZAV,uaA)wRa (38)
a,A a,A
(w/\)@A = a)‘aA + Zga ( aB aB)AC /\aC; (39)
FMVOCA = 8,uVVo¢A - 6VV[1,O¢A - gafaABCVuocB‘/VaC' (310)

Os indices 7 e j discriminam o tipo de campo, o indice A esta associado ao grupo de
gauge e o indice a permite acoplamentos mais gerais, para quando nao estamos tratando
de uma teoria de gauge simples. Os campos A (fermionicos) e V), (bosonicos) representam
as componentes do supercampo de gauge, os campos S (bosonicos) e ¥ (fermionicos)
representam as componentes do supercampo quiral, f representa o superpotencial, ¢,
representa os geradores do grupo de simetria, t%% representa os geradores do grupo de

simetria na representacao adjunta, & um fator adicionado para manter a lagrangeana
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Field SUB3)c SUQ2)L U(l)y
L= (‘i"L) 1 2 ~1
€L
E* 1 1 2
~ EIL 1
o= (i) s
Ue 3* _4_;
Dc 3* %
. L+
n-(d) 1
g (g . _

Tabela 8 — Supercampos de Higgs e de matéria com suas respectivas propriedades de

transformagao (BAER; TATA, 2006).

invariante de gauge para o caso nao-abeliano (termo D de Fayet-Iliopoulos) e g, repre-
senta os acoplamentos de gauge para o a-ésimo fator de grupo. Os campos de higgs e
fermionicos sao promovidos a supercampos quirais de mao esquerda e os campos de gauge
sao promovidos a supercampos de gauge. E importante ressaltar que cada supercampo

contém o mesmo nimero de graus de liberdade fermidnicos e bosoénicos.

A primeira linha da lagrangeana mestra (3.6) descreve como se da as interagdes
envolvendo bdsons de gauge, a segunda linha descreve as interagoes dos gauginos com
as componentes escalares e fermionicas, a terceira linha descreve o potencial escalar e a

quarta linha as interagdes de Yukawa que fornecem os termos de massa para os férmions.

Como ja haviamos falado a construcao do superpotencial deve, obviamente, ser
invariante sob todas as simetrias do modelo. O superpotencial que se adequa as simetrias
do MP ¢ o seguinte,

f=pHiHi+ Y [(B)gea@HIUS + (£2)5Q¢ Haa DS + (£)i; L Hin ES| . (3.11)

i,j=1,3

sendo a e b indices de dubleto SU(2);, H, e H; os supercampos de Higgs, Q“, UC, De
os supercampos associados aos quarks e L%, E° os supercampos associados aos 1éptons,
na tabela 8 mostramos todos os supercampos com suas respectivas propriedades de
transformacao. Todos os termos estao contraidos, sendo que o segundo termo, por envolver
dois multipletos que se transformam na mesma representacao 2 de SU(2), exige o tensor
anti-simétrico €4, para tal. Todos os indices de cor estao trivialmente contraidos, e estao

implicitos. O superpotencial também é invariante por hipercarga (U(1)y).
Os ntimeros barionicos (B), 1/3 (—1/3) para quarks (anti-quarks), e leptonicos (L), 1
(—1) para léptons (anti-léptons), e zero para ambos supercampos de higgs e gauge, também

sao conservados no superpotencial. Entretanto, podem existir termos no superpotencial
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que nao conservam estes nimeros quanticos, mas conservam todas as outras simetrias

mencionadas. Por exemplo, para o MSSM, poderiamos ter termos que violam ntmero

leptonico,
Fo=" [Minean Lt LEE; + Njea LiQE D5 ] + 3 phea LEHL, (3.12)
i,5,k i
e violam numero barionico,
fo=>Y_ N, UcD:D;, (3.13)
i4,k

mas que sao consistentes com as simetrias padrao (SU(3)¢ ® SU(2), ® U(1)y). Tais
termos sao perigosos pois levam ao decaimento do préton. Por exemplo, os termos dos
potenciais acima mencionados N"*"%u,d;55 e N''2eju;55 nos fornecem o diagrama 29.
Usando vinculos de violagao de ntimeros leptonico e barionico, é possivel impor limites
sobre estes acoplamentos, de forma que eles sao bastante suprimidos, para maiores detalhes
recomendamos as referéncias (MARTIN, 2010; BHATTACHARYYA; CHOUDHURY, 1995;
BHATTACHARYYA, 1997).

Figura 29 — Decaimento do Préton (MARTIN, 2010).

Entretanto, no MSSM para que termos como estes, que violam ntimero leptonico e
baridnico, sejam proibidos no superpotencial, incluimos uma simetria Z5, que neste caso é

a paridade R (FARRAR; FAYET, 1978), definida por,
PR — (_1)3(3711)4*23 (314)

sendo s o spin da particula associada. As particulas padrao sao pares e as particulas
supersimétricas sao impares por paridade R. Esta simetria deve ser conservada em cada
termo da lagrangeana, de forma que sé sdo possiveis termos no superpotencial com pares
de particulas supersimétricas, evitando termos que violam as simetrias de nimero leptonico
e baridnico. A inclusdo desta nova simetria é de extrema importancia, pois leva a um

parceiro supersimétrico estavel, o LSP.

No MSSM, o LSP da teoria, em principio, pode ser uma particula neutra ou
eletricamente carregada, entretanto, um superparceiro estavel eletricamente carregado
poderia se ligar a outras particulas carregadas formando atomos neutros anéomalos, conforme
mencionado na subse¢ao 2.2.1. Esta possibilidade ja foi descartada por experimentos que

buscam por tais atomos. Logo, a possibilidade que nos resta é de uma LSP neutra, que
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se mostra um possivel bom candidato a ME nao-barionica, sobre o qual discutiremos em

detalhes na préxima secao.

Por fim, devemos incluir os termos de quebra soft, cuja lagrangeana mais geral

possivel para o MSSM ¢ dada por,

Lsopt = — [@Tsziij + Cizr%im%)ijCZRj + ﬁ;%imQUijaRj
+ ﬁImngL +6Rsz2]6RJ+mHu|H ? + m3g|Hal? }
- ; [M15\0)\0 + MoAada + M3§B§~]B}
_ % [M’XO%AO + MiAaysha + MgE,B%gB} (3.15)
+ [(aw)ijean @i HY iy + (aa)i;Qf Haadlyy + (20)i L Haallyy + hoc]
+ [(cw)iea@iH il + (ca)y Qe Hyydly + (ce)is LE Hilh + hec]

+ [PH"Hyo + hecl,

sendo as matrizes de massa hermitianas, contendo cada uma delas 6 parametros reais e
trés imaginarios. Os trés parametros de massa dos gauginos sao reais. As matrizes a e ¢
que descrevem as interacoes trilineares sao, em geral, 3 X 3 e complexas, como as matrizes

de Yukawa. Os parametros m%,, e m?%, sao reais, e o parametro b, em geral, ¢ complexo.

Discutidos os principais aspectos das teorias supersimétricas e com a lagrangeana
completa do MSSM em maos podemos obter, apds a quebra de simetria eletrofraca, os
auto-estados de massa e as interagoes do modelo. No que segue, iremos nos concentrar
nos termos da lagrangeana associados ao neutralino, que sera nosso candidato a Matéria

Escura estudado neste Modelo.

3.2 Neutralino como candidato a ME no MSSM

Como ja discutido na secao anterior, a supersimetria nos fornece um parceiro
supersimétrico mais leve cuja estabilidade é garantida pela paridade R. Comentamos,
também, que esse candidato deve ser neutro, e sendo neutro temos duas importantes opgoes,
o sneutrino e o neutralino. Entretanto, como comentado na se¢ao 2.2.4, os sneutrinos
possuem uma secao de choque de espalhamento WIMP-nucleon muito alta, na regiao de
massa entre poucos GeV até centenas de TeV, que é a regiao que forneceria a abundancia
correta (FALK et al., 1994), sendo, portanto, excluidos por experimentos de detecgao
direta de Matéria Escura. Logo, no MSSM nos resta como principal candidato o neutralino

mais leve.

O neutralino é uma composigao de higgsinos e gauginos neutros, como ja haviamos
discutido os superparceiros dos bésons de gauge e dos higgs neutros podem se misturar.

Neste modelo, temos dois dubletos de higgs complexos,
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bt hg
hs hy |

como cada componente é complexa, temos oito graus de liberdade para os dois dubletos.

Com a quebra espontanea de simetria, as componentes neutras adquirem valor esperado de
vacuo e trés goldstones sao reabsorvidos para dar massa aos trés bosons vetoriais padrao,
Z% e W#, 0s 5 graus de liberdade que sobram ficam livres no espectro, sendo um deles o
pseudoescalar A e dois escalares neutros h e H (um higgs neutro e outro pesado) e dois

escalares carregados H*, para uma revisao detalhada, indicamos a referéncia (MARTIN,
2010). Os seus respectivos superparceiros sao,

hi hg
ho hy )

que se misturam com os superparceiros dos bésons de gauge do setor fraco, (BY, W3, W1 W?2).
As componentes eletricamente carregadas se misturam para formar os charginos e as com-

ponentes neutras se misturam para formar os neutralinos.

Selecionaremos as componentes interessantes tanto do superpotencial quanto da
lagrangeana para obter esta mistura explicitamente, isto ¢, nos restringiremos aos termos
bilineares da lagrangeana que envolvem apenas os superparceiros dos bésons de gauge e

higgs. Do superpotencial, somando sobre os indices de dubleto, temos,

A

f o u(hohS + hihy). (3.16)

Substituindo a expressao acima no seguinte termo da lagrangeana mestra (3.6),

2 7 . 27 f
o7 L= (9T Ltos )y, (3.17)
05,05,) ,_, 2 05.05;) . 2

obtemos os bilineares fermionicos,

LD —;Z@

?:7.]‘

oo g oo g
Lo D~ (Dngtng +Pngiong) — 5 (s g + Pzt (3.18)
A mistura entre gauginos e higgsinos surge do seguinte termo da lagrangeana
mestra,
S
Em 2 \/§ Z (SjgataA/\aAfl/}i + ]’LC) ) (319>
i,a, A

somando sobre os indices de grupo, obtemos,

}1;%%+hcy (3.20)

_ - - Y
L > VEX (8] | (0 + o + tas) + 9/

sendo &) = %, ty = % e 3 = % os geradores do grupo SU(2)z e Y o gerador do grupo

U(l)y, g e ¢’ sdo os acoplamentos associados a cada grupo. Somando sobre os indices de
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campo e substituindo os geradores correspondentes, ficamos com,

2 A3 +d N gh —ig)
T (A0 | (S P (N IR CEYS

2 gM t+ighe —gAz+ g Ao Yno

2 —gh3 —g'Xg —gAi —ig\ Ypo

-2 (9 (hg)y )| TP TINTER A p [ ) e,

2 —gAi +igha gAs —g' Ao -
sendo Py, o projetor de méo esquerda (ver apéndice A). No que segue, tomaremos (h3, h; ) =
(v4,0) e (R, k%) = (vy,0), onde v, e vy sdo os valores esperados de vdcuo das componentes
neutras dos campos hl e hY, respectivamente, lembrando que estamos interessados apenas
nos bilineares. Além disso, a partir de agora escolheremos apenas as componentes neutras,
que sao de nosso interesse. Apods alguma algebra, obtemos,
Vg

Uug 5 vug’ 95 vag' 5
Ly, D —F7=A ——= — A A . 3.22
NG 3Ung NG 0Vny NG 3tn + 2 3¥ng (3.22)

Por fim, temos as contribui¢oes dos termos de quebra soft,
1 - _
LD —§M1/\0>\0 — MoA3)s. (3.23)

Unindo as expressoes (3.18), (3.22) e (3.23), obtemos a mistura entre gauginos e higgsinos

buscada. Podemos expressar a mistura da seguinte forma,

Uno,
1 - - — — Q/}hO
Emass - _5 ( '(ph% ?/)hg )\3 )\0 ) M A; s (324)
Ao
sendo a matriz de massa M dada por,
0k -m o
L 0 gva  _g'va
M= o oo Xf oﬁ . (3.25)
P
% —g\/”g 0 M,

Podemos, ainda, reescrever a matriz de massa usando a massa do béson Z (obtida

do termo cinético do bdéson de Higgs), que é dada por,

L gu, 1 g'u, 1 gvg 1 g'vg

B ﬂsﬁcw B ﬁSQSw N ﬁclgcw N \/505811}

onde definimos tan f = v, /v, e tanf,, = ¢'/g, sendo 6,, o &ngulo de Weinberg e estamos

(3.26)

mzy

usando a notagao s,, = sin b, ¢, = cos by, sz = sin e cg = cos . Substituindo na matriz

de massa, obtemos,

0 " —S88CywM,  S3SyM,
0 CgCyM —58C,M
M = a R (3.27)
—58Cy M,  CCyM, M, 0

538y,  —CRSyM, 0 M,
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Nome Spin 0 | Pg Auto-estados de gauge Auto-estados de massa
Higgs 0 +1 HY HY HS, H; RO, HO AY H*
Uy, UR, JL, JR mesmos
Squarks 0 -1 Sr, Sg, €L, Cr mesmos
tL, Tr, br, br t1, fa, by, by
€r, €R, Ve mesmos
Sléptons 0 —1 fr, iR, Uy mesmos
TL, TR, Ur T1, T2, Ur
Neutralinos | 1/2 | =1 | g (B%), A3 (W?), ¢, Vno Ny, Ny, N3, N,
Charginos 1/2 | =1 Ale X (WE =\ £i))/V2), CE, CF
Vngs Vo
Gluinos /2 | -1 J mesmos

Tabela 9 — Auto-estados de gauge e de massa das particulas do MSSM.

Notemos que esta matriz depende explicitamente de cinco parametros, sendo um deles fixo,
o angulo de mistura eletrofraco sin 6, = 0.23126(5) (OLIVE; GROUP, 2014a) e quatro

parametros livres, u, tan 5, My e Ms.

Apés a diagonalizacao da matriz de massa, obtemos os auto-estados de massa,
N; = NP (3.28)
sendo N;; a matriz que diagonaliza M. Explicitamente temos para o nosso LSP,
Ny = aB® + nW? + yibyg + ¢y (3.29)

onde «, 1, v e ¢ sdo dependentes dos parametros acima mencionados, tais parametros
nos forneceram informacoes sobre a composi¢ao do neutralino mais leve. A matriz Nj;
tem uma forma bastante complexa e pouco intuitiva, de forma que nao explicitaremos
aqui. Entretanto, olhando apenas para a matriz M, podemos ter no¢ao da composicao
do neutralino mais leve, por exemplo, se tomamos o parametro yu < My, M, teremos
um neutralino LSP tipo-higgsino, se tomamos M; < u, M, teremos um neutralino LSP

tipo-bino, e se tomamos My < My, 4 teremos um neutralino LSP tipo-wino.

De forma andaloga ao caso do neutralino, é possivel obter as massas de todas as
particulas supersimétricas, que foge ao escopo desta dissertacao e que pode ser encontrado,
por exemplo, na Ref. (MARTIN, 2010). Na tabela 9, mostramos todos os auto-estados de

massa do MSSM, onde negligenciamos a mistura das duas primeiras familias de sparticulas.
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Figura 30 — Evolu¢do RG dos pardmetros de massa no mSUGRA (OLIVE, 2003).

Até agora, nao especificamos qualquer modelo de quebra de SUSY, o que nos
leva a mais de cem parametros livres na teoria. Neste trabalho, usaremos o cenario
Supergravidade Minima (mSUGRA), que propoe um modelo onde a quebra de SUSY
ocorre num setor escuro, mediado para o setor visivel via interagoes gravitacionais. Neste
cenario as massas dos superparceiros escalares e fermionicos convergem para um tunico
valor na escala de GUT, mg e my 2, respectivamente. O comportamento das curvas que
descrevem a evolucao das massas desde a escala eletrofraca até a escala de GUT é dado
pelas equagoes do grupo de renormalizagao (RGE), como descrito no grafico 30. Utilizando
este cenario ha uma restricao no espaco de parametros para apenas cinco parametros
livres, que sdo Ay (acoplamento trilinear comum a todas sparticulas), tan 3, sinal(u), mg
(massas comum dos escalares) e m; /o (massas comum dos sférmions), tornando a andlise

bastante simplificada.

No capitulo seguinte, faremos a analise numérica da abundancia, deteccao direta e
indireta dos neutralinos, utilizando alguns pacotes numéricos especificos disponiveis na

rede.
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4 Resultados e Discussoes

Até o momento discutimos os principais aspectos tedricos relacionados tanto ao
Modelo Cosmolodgico, quanto a ME e ao MSSM. Neste capitulo faremos uma aplicacao
deste estudo, analisando a possibilidade do neutralino como possivel candidato a ME no
MSSM. Para isto, utilizamos alguns pacotes numéricos, dentre eles o SARAH (STAUB,
2014; STAUB et al., 2012), no intuito de extrair os vértices do modelo, o SPheno (POROD,
2003; POROD; STAUB, 2012), para diagonalizar as matrizes de massa e gerar os arquivos
de dados com todos os pardmetros do modelo (chamado LesHouches), o micrOMEGAs
(BELANGER et al., 2014; BELANGER et al., 2006; BELANGER et al., 2002), para fazer
os calculos de abundéncia e segdo de choque da ME e o SSP (STAUB et al., 2012), para

fazer a varredura nos parametros livres da teoria e gerar os gréficos.

Conforme mencionamos no capitulo anterior, para fazer esta andlise utilizamos o
cendrio CMSSM/mSUGRA, que contém cinco parametros livres, que sao My, M2, tan 3,
sinal(p) e Ao, definidos no capitulo anterior. Os célculos foram realizados numericamente
fazendo uso dos pacotes numéricos acima mencionados, com base na teoria estudada
na secao 2.3, para a abundancia de ME, e na secao 2.4, para as se¢oes de choque de

espalhamento WIMP-nucleon na andlise de deteccao direta de ME.

Neste trabalho fizemos trés analises (que chamaremos andlise 1, anélise 2 e andlise
3), na primeira delas variamos apenas os parametros My e M, para trés valores distintos
da tan g, fixando sinal(u) e Ay, com o objetivo de estudar o impacto do pardmetro tan
nos resultados, além disso para comparar com estudos feitos anteriormente (HOOPER,

2009). Na tabela 10 mostramos os intervalos utilizados.

| Parametro | Intervalo/Valor |

M, 0 — 5000 GeV
M1/2 0 — 2000 GeV
tan 3 10, 35 e 50

sinal () >0

Ay 0

Tabela 10 — Conjunto de parametros utilizados na Anélise 1.

Na segunda anélise (andlise 2), variamos todos os parametros, com excegao do
sinal(p) que mantivemos maior que zero, enxergando, assim, o impacto dos pardmetros
trilineares de quebra soft Ay nos resultados. Na tabela 11, mostramos os intervalos de

variagao dos parametros.
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] Parametro \ Intervalo/Valor ‘

My 0 — 5000 GeV
My, | 0— 2000 GV
tan [ 5 — 955

sinal(pw) >0

Ao —5000 — 45000

Tabela 11 — Conjunto de parametros utilizados na Andlise 2.

Na terceira andlise (andlise 3), variamos todos os pardmetros, andlogo a andlise
2, porém tomamos valores entre 5 e 20 TeV para o parametro M, e verificamos seu
impacto sobre os observaveis de ME. Na tabela 12, mostramos os intervalos de variacao

dos parametros.

’Parémetro\ Intervalo/Valor ‘

M, 5000 — 20000 GeV
M 0 — 2000 GeV
tan 3 5 — 55

sinal(p) >0

Ao —5000 — +5000

Tabela 12 — Conjunto de parametros utilizados na Analise 3.

Nas trés analises consideramos os vinculos sobre a massa do chargino mais leve
M(Z‘f > 103.5 GeV obtidos pelo LEP (OLIVE; GROUP, 2014a) e também regides em que
o neutralino deixa de ser LSP. Quando nao expressarmos isto explicitamente nos gréaficos
significa que toda a regiao estd de acordo com os vinculos. Além disso, tomamos o valor
do pardmetro sinal(p) > 0, pela preferéncia relacionada ao vinculo fornecido pelo célculo
do momento magnético anémalo do mion (g —2), (ELLIS et al., 2001; MOHANTY et al.,
2013). Na Anadlise 1 nao fixamos a massa do Higgs, no sentido de recuperar resultados
anteriores (HOOPER, 2009), j4 na Andlise 2 e 3, todos os graficos estao dentro do intervalo
M, =125 £ 2 GeV. Fixamos a massa do top (t) em 172.9 GeV.

No que segue, mostraremos os resultados obtidos para abundancia e secao de

choque de espalhamento SD e SI comparando com os resultados experimentais recentes.

4.1 Abundancia

Para a abundancia de ME fizemos as trés andlises e observamos que apenas uma
pequena regiao concorda com os dados experimentais. No apéndice B.1, explicitamos os
principais canais que contribuem para a abundancia de ME de forma geral e especificamente

na regiao favorecida pelos dados do satélite Planck.
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Figura 31 — Gréfico My versus M, 5. A regido azul estd aproximadamente em concordancia
com o resultado do Planck (ADE et al., 2014), a verde mostra a regido sub-
abundante, a vermelha a regiao de exclusao devido ao vinculo sobre a massa
do chargino fornecido pelo LEP (Méli > 103.5 GeV) e na regiao cinza claro o
neutralino deixa de ser LSP. Gréficos para trés valores distintos da tan 5.
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Para a primeira andlise (ver tabela 10) obtivemos os resultados mostrados na figura
31. Tal comportamento se deve ao fato de termos escolhido unicamente a regidao que
fornece a abundancia correta e abaixo dela. Foi possivel recuperar os resultados de estudos
anteriores (HOOPER, 2009). Desta figura, enfatizando que a massa do béson de Higgs
nao foi fixada no valor experimentalmente observado, podemos perceber que uma estreita
parte do espaco de parametros é capaz de fornecer a abundancia correta para um Universo
essencialmente dominado por neutralinos. Além disso, observamos que a medida que
aumentamos a tan J passamos a ter mais pontos em concordancia com a regiao do Planck,
conforme mostrado na referéncia (HOOPER, 2009).

QF T T T T T T T T T T T T T T T T T

60 |- .

Oh?
5

T
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) S —— ———— T =]
60

40
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Figura 32 — Grafico dos parametros de mistura « e n dos neutralinos versus abundancia
de ME, o valor para cada parametro varia de 0 até 1, e fornece a percentagem
de cada componente mencionada, o parametro « esta relacionado a compo-
nente bino, o parametro 1 a componente wino. E podemos observar que a
componente bino é predominante.

Na figura 31, temos o grafico My versus M /o para distintos valores da tan /3 (10, 35
e 50) e observamos seu impacto nos resultados. A regiao azul concorda, aproximadamente,
com os resultados do satélite Planck (ADE et al., 2014), a verde é sub-abundante, a
vermelha expressa a exclusao relacionada & massa do chargino fornecida pelo LEP (OLIVE;

GROUP, 2014a) e a cinza é aquela na qual o neutralino deixa de ser LSP.

Na segunda anélise (ver tabela 11), consideramos a massa do Higgs padrao (mj, =
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Figura 33 — Grafico dos parametros de mistura « e n dos neutralinos versus abundancia
de ME, o valor para cada parametro varia de 0 até 1, e fornece a percentagem
de cada componente mencionada, ambos os pardmetros v e d correspondem
as componentes tipo higgsino. Observamos uma percentagem insignificante
destes parametros confirmando a predominancia das componentes bino.

125 £ 2 GeV), e todos os vinculos acima mencionados. Obtivemos que o neutralino para o
CMSSM/mSUGRA é essencialmente tipo-bino, conforme mostrado nas figuras 32 e 33.
Nestes graficos observa-se como cada parametro de mistura se comporta com a abundancia.
De acordo com a equagao 3.29, o parametro « é a componente bino, n a wino, e y e ¢
higgsino, e cada parametro associado fornece a percentagem de cada componente. Vimos
nos graficos mencionados que o parametro predominante é o «, cuja componente associada

é o bino. Este resultado também concorda com outros estudos feitos anteriormente por
(BAER et al., 2012) e (ROSZKOWSKI et al., 2014b).

Além disso, analisamos o comportamento da abundancia no espacgo de parametros
My versus My o (ver figura 34), mostrando que diferentemente do estudo anterior, apenas
uma pequena regiao fornece a abundancia correta quando estamos considerando o neutralino
como unico candidato (pontos azuis). Tal cendrio corresponde a altos valores de M e isto
se deve ao fato de estarmos restringindo o espaco para a massa correta do boson de Higgs
(BAER et al., 2012). Tal resultado nos impulsionou a realizar a terceira andlise, sobre a

qual falaremos a seguir.
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Figura 34 — Grafico M, versus M, para a Andlise 2. Os pontos azuis estao em con-
cordancia com o resultado do Planck, a regiao verde é sub-abundante e os
pontos cinza sdo superabundantes. Aqui estamos tomando a massa do Higgs
de acordo com os experimentos atuais (M, = 125 + 2 GeV).
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Figura 35 — Gréfico Qh},,, versus My, . Todos os pontos estdo de acordo com a massa do
tipo-Higgs (M}, = 125 + 2 GeV). Os pontos azuis mostram a pequena regiao
de concordéancia com o resultado do satélite Planck, com massa de ME em
torno de 300 GeV. A regiao vermelha é a excluida pelo vinculo do LEP sobre
a massa do chargino.

O grafico 35 nos mostra o comportamento da abundancia versus a massa do
neutralino mais leve. Observamos que a massa do neutralino mais leve que fornece a
abundéancia correta esta tipicamente entre 200 e 400 GeV. Os poucos pontos que concordam
com a regiao fornecida pelo satélite Planck sao devidos, predominantemente, ao canal
Ny N, — tt (em torno de 60%), predominantemente via troca de Z, § e h, e em segundo lugar
ao canal Ny N; — W+HW~ (em torno de 15% a 20%), que sdo mostrados explicitamente
no apéndice B.2. A regidao vermelha fornece pontos cuja massa do chargino mais leve é

excluida pelos resultados do LEP.
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Na terceira analise, motivados pelos resultados obtidos na analise 2 e pelos estudos
feitos por Baer et al. (BAER et al., 2012), fizemos a varia¢ao do pardmetro M, para valores
maiores que 5 TeV, e obtivemos pontos em concordancia com os resultados fornecidos
pelo satélite Planck para a massa de ME variando entre 500 e 700 GeV (ver gréfico 36),
cujos principais canais que contribuem para a regiao em acordo com o satélite Planck
sio N1N, — tt (cerca de 20%), Ny N, — WHW~ (cerca de 20%) e de co-aniquilagdo com
chargino. Além disso, obtivemos regides compativeis com o vinculo do Planck para baixa
massa (em torno de Mg =~ 59 GeV, regido de ressonancia do Higgs), cujos principais
canais que contribuem para a regido em acordo com o satélite Planck sdo N;N; — bb
(cerca de 50%) e Ny Ny — WFW~ (cerca de 30%), utilizando o pacote HIGGSBOUNDS
(BECHTLE et al., 2014), obtivemos os limites nesta regiao para a largura invisivel do
Higgs, os resultados foram compativeis com LHC (AAD et al., 2012a; AAD et al., 2014;
CHATRCHYAN, 2012; CHATRCHYAN et al., 2014) e LEP (SEARCHES, 2001), este

resultado se estende para as analises de deteccao direta SD e SI.

No que segue, faremos um estudo da se¢ao de choque de espalhamento, mostrando
que boa parte dos pontos em concordancia com a regiao do Planck estao, ou excluidos,

ou na iminéncia de serem sondados pelos experimentos atuais LHC e o que se espera do
experimento XENONIT.
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Figura 36 — Gréafico Qh? versus Mg, . Todos os pontos estdo de acordo com a massa do
Higgs padrao (M, = 12542 GeV). Os pontos azuis mostram a pequena regiao
de concordancia com o Planck, com a massa da ME em torno de 500 GeV e
em torno de 60 GeV. Para massa pequena, obtivemos compatibilidade com a
analise do vinculo da largura invisivel do Higgs pelo LEP e LHC. A regiao
vermelha é a excluida pelo vinculo do LEP sobre a massa do chargino.
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4.2 Deteccao Direta

Finalmente, fizemos a analise da secao de choque de espalhamento dependente e
independente de spin comparando com os resultados do LUX (AKERIB et al., 2014) e
XENONIT (BROWN;, 2014) para SI e XENON100 (BROWN, 2014) para SD. Os principais
canais responsaveis por estes espalhamentos sdo mostrados na figura 37, enquanto o

conjunto completo de canais esta exposto explicitamente no apéndice B.3.

4.2.1 Dependente de Spin

Para os estudos de deteccao direta SD, para a Analise 1, obtivemos que boa parte

do espago de parametros esta abaixo do limite superior do XENON100. Na figura 38,

Ny Ny Ny———1 N, _ 1
h, H ii >_...2....<
] e — N 1 F N 1

Figura 37 — Principais canais que contribuem para deteccao direta de ME no MSSM.

mostramos os resultados explicitando a regiao em concordancia com a massa do Higgs na
faixa de 125 + 2 GeV (laranja), a regiao em concordancia com o Planck (azul) e a regiao
sub-abundante (verde), a regido ciano estd em concordancia tanto com a massa do Higgs
quanto com a regiao fornecida pelo satélite Planck e os pontos vermelhos fornecem a regiao
de massa excluida do chargino pelo LEP. Observamos que para tan 8 = 10 a regiao do
Planck esta em desacordo com a regiao do Higgs, entretanto, a medida que aumentamos a
tangente, tais valores passam a concordar. Mesmo assim, vemos que a regiao permitida é

muito restrita.

Na Andlise 2, obtivemos, também, uma boa regido em concordancia com os
resultados do XENON100. Na figura 39, cujos pontos estao em concordancia com o valor
da massa do Higgs, My = 125 + 2 GeV, observamos que toda a regiao suficientemente
abundante estd abaixo do limite superior do XENON100 (azul), além da regido sub-

abundante (verde).

Na andlise 3, motivados pelos resultados para abundancia da andlise 2 (regidao em
concordancia com o Planck para My > 4000 GeV), observamos que tomando o parametro
My > 5 TeV, obtivemos a secao de choque dependente de spin em concordancia com os
resultados do satélite Planck para uma massa de ME entre 400 e 600 GeV, os resultados

estdao em acordo com a referéncia (BAER et al., 2012).

No que segue, mostraremos que os resultados para secao de choque SI sdo bem mais
restritivos do que este e veremos com mais clareza o impacto de assumirmos o parametro
My > 5 TeV.
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Figura 38 — Grafico osp versus My, para trés valores da tan 3. Os pontos azuis estdo de
acordo com o resultado do satélite Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes,
0s pontos cinza sao superabundantes, os pontos vermelhos fornecem a regiao
de massa excluida do chargino pelo LEP, os pontos laranja fornecem o Higgs
125 + 2 GeV e os pontos ciano estdo em concordancia com o resultado do
satélite Planck e a massa do Higgs.
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Figura 39 — Grafico osp versus My, . Todos os pontos estao de acordo com a massa
do Higgs padrao (M) = 125 £ 2 GeV). Os pontos azuis estao de acordo
com o Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes e os pontos cinza sao
superabundantes. Os pontos vermelhos estao excluidos pelo vinculo do LEP
sobre a massa do chargino.
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Figura 40 — Gréfico osp versus My, . Todos os pontos estao de acordo com a massa
do Higgs padrao (M, = 125 + 2 GeV). Os pontos azuis estao de acordo
com o Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes e os pontos cinza sao
superabundantes. Para massa pequena, obtivemos compatibilidade com a
analise do vinculo da largura invisivel do Higgs pelo LEP e LHC. Os pontos
vermelhos estao excluidos pelo vinculo do LEP sobre a massa do chargino.

4.2.2 Independente de Spin

Fizemos um estudo semelhante para a secao de choque de espalhamento SI. Em
ambas as analises observamos um cenario extremamente restrito ao compararmos com

o experimento recente LUX e com o que esperamos da sensibilidade do XENONI1T, que
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Figura 41 — Gréfico og; versus My, para trés valores da tan 5. Os pontos azuis estao
de acordo com o Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes, os pontos
cinza sao superabundantes, os pontos vermelhos fornecem a regiao de massa
excluida do chargino pelo LEP, os pontos laranja fornecem o Higgs 125 4+ 2
GeV e os pontos ciano estao em concordancia com o Planck e a massa do

Higgs.
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iniciard suas atividades em 2017.

Para a Analise 1, observamos um comportamento analogo ao SD, a regiao do Planck
coincide com a da massa do Higgs gradativamente, a medida que aumentamos o valor da
tan 3, porém, em um cenario muito mais restritivo. O resultado do LUX, atualmente, ja
restringe significativamente o espago de parametros, e com a sensibilidade que esperamos
do XENONIT, se eventos nao forem observados, tornara o cenario ainda mais vinculado.

Os resultados sao mostrados na figura 41.
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Figura 42 — Gréfico ogr versus My, . Todos os pontos estao de acordo com a massa
do Higgs padrao (M, = 125 + 2 GeV). Os pontos azuis estdo de acordo
com o Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes e os pontos cinza sao
superabundantes. Os pontos vermelhos estao excluidos pelo vinculo do LEP
sobre a massa do chargino.

Na andlise 2, obtivemos os resultados de acordo com a massa do Higgs 125 4+ 2
GeV, e observamos que a regiao que ja estava bastante vinculada para os resultados do
Planck esta situada praticamente no limite superior do LUX, fornecendo pouquissimos
pontos nao excluidos. Além disso, os pontos situados em seu limiar estao situados dentro

da sensibilidade do XENONI1T, conforme mostrado na figura 42.

Na anélise 3, observamos o impacto do aumento do parametro mg, que leva a uma
regido em concordancia com os resultados do Planck e abaixo do limite do LUX (ver figura
43). A regido em torno de 500 GeV estéd acima do limite a ser sondado pelo XENONI1T.
Entretanto, a pequena regiao para pequena massa, em torno de 60 GeV, esta abaixo do
resultado do XENONTIT. Os resultados também concordam com os obtidos por Baer et al.
(BAER et al., 2012).
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Figura 43 — Gréfico ogr versus My, . Todos os pontos estao de acordo com a massa
do Higgs padrao (M; = 125 + 2 GeV). Os pontos azuis estao de acordo
com o Planck, os pontos verdes sao sub-abundantes e os pontos cinza sao
superabundantes. Para massa pequena, obtivemos compatibilidade com a
analise do vinculo da largura invisivel do Higgs pelo LEP e LHC. Os pontos
vermelhos estao excluidos pelo vinculo do LEP sobre a massa do chargino.

Um estudo mais recente feito por Roszkowski et al. (ROSZKOWSKI et al., 2014b)
nos mostra que aumentando ainda mais o intervalo para os pardmetros (0.1 < M, < 20
TeV, 0.1 < My, < 10 TeV, =20 < Ay <20 TeV, 3 < tan§ < 62 e u > 0), é possivel obter
uma regiao que fornece a abundancia correta abaixo da regiao do XENONI1T, para ME
tipo bino e uma regiao abaixo do resultado do LUX para ME tipo higgsino (com massa
acima de 1 TeV).

O que se pode observar nesta analise foi que ainda ha espago para estudos no
CMSSM/mSUGRA, apesar de fortemente vinculado, temos boa parte do espago de
parametros prestes a ser posta a prova nos préximos anos, e ainda uma pequena regiao
além dos vinculos atuais e esperados. A inclusao de novos candidatos a ME e/ou sua
producgao nao-térmica podem aliviar os limites tedricos observados, para maiores detalhes
recomendamos as referéncias (KELSO et al., 2013; KELSO et al., 2014; QUEIROZ, 2014;
ALLAHVERDI et al., 2014; SINHA, 2014).

Outros estudos, ainda no MSSM, mas no cendrio pMSSM (19 pardmetros livres)
foram feitos recentemente (ROSZKOWSKI et al., 2014a), pelo mesmo grupo de pesquisa-
dores da Poldnia, mostrando que ainda ha espaco a ser estudado também neste cenario.

Inclusive, nesta analise foram estudados os vinculos sobre ME com mais de um candidato.
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Conclusoes e Perspectivas

O principal foco deste trabalho consistiu de realizar um estudo a respeito de ME
para o MSSM no cenario mSUGRA. Com este objetivo, iniciamos nossos estudos com
o Modelo Cosmolégico Padrao para compreender as principais evidéncias e a descrigao
dos observaveis de ME. Com isto, fomos capazes de revisar toda a parte tedrica associada
a ME, que inclui todo o estudo das evidéncias, candidatos, abundancia e métodos de
detecgao, além dos resultados experimentais recentes. Tendo em maos a parte tedrica
e experimental associadas a ME, fizemos uma descricao sucinta do MSSM incluindo
todos os seus principais aspectos, focando no principal candidato a ME, o neutralino.
Finalmente, restringindo o espaco de parametros através do cenario de Supergravidade
Minima (mSUGRA), ficamos com apenas cinco parametros livres na teoria, My, Mo,
tan 5, sign(u) and Ap, tornando a andalise vidvel. Assim, obtivemos os observaveis de
ME para o candidato mencionado usando os pacotes numéricos SARAH, SPheno, SSP
e micrOMEGAs. Tais pacotes foram essenciais para a realizagdo do trabalho, visto que,
devido a complexidade do modelo, é impraticavel obter explicitamente as expressoes
analiticas para diversos observaveis. Obtidos os resultados foi possivel comparar com os

dados experimentais recentes e observar a viabilidade do modelo.

Quanto ao modelo, fizemos trés analises, na primeira variamos os parametros M e
M, /5 para trés valores distintos da tan 3 fixando o sign(j) em maior que zero e tomando o
parametro de quebra soft trilinear nulo. Nesta primeira andalise nao definimos o valor para
a massa do Higgs padrao, no intuito de reobter dados anteriores. O que observamos foi um
cenario fortemente vinculado quando comparamos com o resultado do satélite Planck, com
poucos pontos fornecendo a abundéancia de ME correta. A secao de choque independente
de spin foi comparada com o experimento LUX e com o futuro experimento XENON1T,
impondo restri¢coes ainda mais fortes sobre pequeno espago permitido pelo Planck. Além
disso, percebemos um pequeno conflito, quando incluimos o vinculo da massa do Higgs
padrao, vimos que para tan 5 = 10, poucos pontos, que fornecem a abundancia aferida pelo
Planck, coincidem com os que estao em acordo com a massa do Higgs, entretanto a medida
que aumentamos a tan § uma pequena regiao passou a coincidir. Para a secao de choque
SD, comparamos com os resultados do XENON100 e observamos um comportamento
semelhante ao SI, entretanto, ndo observamos um cenario tao fortemente vinculado como

no caso SIl.

Para a segunda e terceira andlises, variamos os parametros My, Mo, tan 3 e Ay,
fixando a massa do Higgs em M), = (125 £+ 2) GeV. Tais cenarios mostraram-se também,
fortemente vinculados. Neste estudo, fizemos a analise dos parametros e vimos que o

neutralino no cenario do mSUGRA /CMSSM ¢ essencialmente tipo-bino, e que fixar a
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massa do Higgs leva a uma restricao sobre o parametro My, vimos que o neutralino s6
fornece a abundéancia correta (como tnico candidato) para My > 4000 GeV. Para a analise
2, observamos poucos pontos em concordancia com o satélite Planck, e que os poucos
pontos viaveis ou estao excluidos ou iminéncia de serem excluidos pelos experimentos de
detecgao direta SI, LUX e XENONI1T. Para a andlise 3, observamos que o aumento do
parametro My levou ao surgimento de uma pequena regiao de baixa massa em acordo com
o satélite Planck, em torno de 60 GeV, abaixo do limite do XENON1T, para esta regiao
fizemos a andlise do vinculo do decaimento invisivel do Higgs, e vimos que esta em acordo.
Para as duas analises, no estudo de deteccao direta SD, observamos um comportamento

analogo ao SI, porém bem menos restritivo.

Concluimos desta andlise que o cendrio mSUGRA /CMSSM esta fortemente vin-
culado na regiao do espago de parametros estudada, e que esta regiao provavelmente
serd excluida pelo experimento XENONI1T que iniciara suas atividades em 2017, com
excecao da regiao de pequena massa. Diante deste cenario fortemente vinculado, como
perspectiva, pretendemos fazer a anélise para o MSSM no CMSSM /mSUGRA com dois
candidatos a ME e comparar com os resultados atuais com um tnico candidato. Outro
objetivo, motivados pelos resultados obtidos por Roszkowski et al. (ROSZKOWSKI et al.,
2014a), consiste em fazer um estudo para dois candidatos & ME no cenario pMSSM. Além
disso, este estudo serviu como base para que pudéssemos aprender a lidar com os pacotes
numéricos e fazer estudos de ME em outros modelos supersimétricos mais abrangentes,

que também serd nosso objetivo futuramente.
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APENDICE A — Notacdes e Convencdes

O tensor métrico de Minkowski g, ¢ definido por,

v =

o O o =

Definimos os quadrivetores posi¢do e momento covariantes da seguinte forma,

e os contravariantes,

0o .,.1 ,.2
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As derivadas covariantes e contravariantes sao definidas como segue,

Matrizes de Pauli,
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Projetor de mao-esquerda,

p=1=% (A.8)

Projetor de mao direita,

PR:1+75' (A.Q)
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APENDICE B - Principais canais no MSSM

B.1 Canais que contribuem para abundancia

Figura 44 — Principais canais que contribuem para a abundancia de ME (HOOPER, 2009)
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B.2 Canais que contribuem na regiao do Planck
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Figura 45 — Principais canais que contribuem para a abundancia de ME na regiao do
Planck (Canal ¢t).
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Figura 46 — Principais canais que contribuem para a abundancia de ME na regiao do
Planck (Canal W#*).
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B.3 Canais que contribuem para a Secao de Choque de Espalha-
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Figura 47 — Principais canais que contribuem para a Sec¢ao de Choque de Espalhamento
de ME.
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