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Resumo

Particulas massivas fracamente interagentes (WIMPs) sdo um dos mais atrativos can-
didatos para a matéria escura. Tais particulas sao também muito promissoras em termos
de deteccao direta e indireta, pois elas devem possuir alguma conexao com as particulas
do Modelo Padrao. Nesse contexto, extensoes do Modelo Padrao podem introduzir can-
didatos para essas particulas de matéria escura. Propomos um modelo de extensao dupla
para descrever as WIMPs, também chamadas de particulas escuras. Essa extensao ¢ feita
adicionando dois grupos de simetrias de calibre U(1) ao Modelo Padrao, um via mecanismo
de Stueckelberg e o outro via mecanismo de Higgs. O mecanismo de Stueckelberg é um
dos caminhos para garantir a invariacia de calibre em bdsons vetoriais massivos. Entao,
obtemos dois novos bésons de calibre, um chamado Z’ que é massivo e o outro 7 (f6ton
escuro), que nao possui massa e nao interage com particulas do Modelo Padrao. A densi-
dade de reliquia obtida experimentalmente pelas sondas espaciais WMAP e Planck auxilia
na obtencao do valor mais provavel para a massa do WIMP e, assim, podemos fixar outros
parametros importantes para o modelo. Fazemos uma estimativa do impacto da presenca
de matéria escura e, principalmente, da emissao de fétons escuros no resfriamento de anas

brancas e de estrelas de neutrons. Alguns resultados e perspectivas sao apresentados.



Abstract

Weakly interacting massive particles (WIMPs) are one of the most attractive candidates
for dark matter. Such particles also are very promising in terms of direct and indirect
detection, because they must have some connection to Standard Model (SM) particles. In
this context, extensions of the SM can introduce candidates for these dark matter particles.
In this sense, we propose a double extension model to describe the weakly interacting massive
particles (WIMPs) or sometimes called dark particles. This extension is done by adding two
extra U(1) gauge groups to the Standard Model, one via Stueckelberg mechanism and the
other via Higgs mechanism. The Stueckelberg mechanism is one of the ways to ensure gauge
invariance . Then we get two new gauge bosons, one called Z’ which is massive and the
other 7/ (dark photon), which is massless and does not interact with the Standard Model
particles. The relic density experimentally obtained by the WMAP and Planck spacecrafts
will help in getting the most likely value for the mass of the WIMP and we can thus set
other important parameters for the model. We estimate the impact of the presence of dark
matter, and especially dark photon emission, in the cooling of white dwarfs and neutron

stars. Some results and perspectives are presented.
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Introducao

As evidéncias da existéncia da matéria escura [1]-[16] vém trazendo um novo campo de
estudos para a Fisica de Particulas. As primeiras evidéncias obtidas na discrepancia da
velocidade de rotagao das galaxias, bem como os modernos observatérios WMAP e Planck
que, em Orbita da Terra, mediram com precisao as aninsotropias do universo primordial,
fornecem as mais fortes evidéncias da existéncia e da abundancia desse tipo de matéria no
universo. Surge, entao, a necessidade de entender as caracteristicas e como esse novo tipo
de matéria interage com a matéria usual. Até entao sabemos que sua interacdao é somente
gravitacional. Desse modo, necessita-se de um novo caminho, visto que o Modelo Padrao
conhecido nao compreende tal tipo de matéria. Portanto, é assim que surge a necessidade
de uma nova teoria que possa criar luz sobre este problema.

Existe uma vasta literatura sobre os candidatos & matéria escura [17, 18, 20, 21, 22,
23]. Um dos candidatos mais promissores & matéria escura é conhecido pela sigla WIMP,
que significa particula massiva fracamente interagente. Em geral, eles sao apresentados
em teorias de extensao do Modelo Padrao e fornecem o valor correto para a abundéancia
da densidade de reliquia. Calculos mostram que os WIMPs poderiam permanecer desde
os momentos iniciais do universo em um niumero suficiente para apresentar uma fracao
significativa da densidade de reliquia da matéria escura. Desse fato, surge a esperanca de
detectar WIMPs diretamente observando seus espalhamentos elasticos em alvos, como, por
exemplo, nicleos de atomos.

Alternativamente, muitos tipos de modelos que exploram a Fisica além do Modelo
Padrao tém em comum a presenca de um novo béson vetorial U(1)[24]. Esses novos bésons
sao introduzidos basicamente de duas maneiras: (i) acoplamento minimo; (ii) Mecanismo de
Stueckelberg[25, 26]. Um novo bdson vetorial de calibre seria sem massa se a nova simetria
U(1) permanecesse sem ser quebrada. Isso implicaria em uma forga de longo alcance se in-
teragisse com a matéria ordinaria, a nao ser que o acoplamento fosse muito pequeno. Como
mostrado por Dobrescu, [27, 28] esse caso seria permitido se o acoplamento primaério fosse a
um setor escondido e conectado somente por operadores de dimensao mais alta ou por uma
mistura cinética alternativa com o féton. No caso de uma mistura cinética, esse cenario
induziria uma pequena fragdo da carga elétrica para o setor de particulas escondido [29].

Numerosos modelos descrevendo a Fisica além do Modelo Padrao predizem a existéncia de
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ressonancias com massas na escala de TeV’s. Resultados para a procura de Z’ — [*]~ em
colisao pp tém sido apresentados pelas colaboragoes ATLAS [30] e CMS [31].

Em nosso trabalho propomos um novo modelo que possa ajudar a entender esse novo
setor escondido através de uma extensao do Modelo Padrao. Utilizamos um tipo de extensao
ao Modelo Padrao que ¢ baseado em um mecanismo que garante a invariancia de calibre em
bésons vetoriais massivos, chamado de mecanismo de Stueckelberg [25, 26]. Esse mecanismo
foi usado em um modelo que foi primeiramente proposto por Kors e Nath [32] e aplicado
em [33]-[36]. O mecanismo de Stueckelberg é um modelo alternativo ao mecanismo de
Higgs para grupos abelianos. Nosso modelo faz um extensao ao modelo de Kors e Nath,
adicionando um campo via mecanismo de Higgs e um segundo via Stueckelberg. Dessa
forma, adicionamos dois grupos de simetria U(1) e obtemos dois novos bdsons de calibre.
Apés a determinacao das massas desses bésons, verificamos que um é massivo e o outro
é sem massa e serao chamados de bdéson Z’ e féton escuro 7/, respectivamente. FEles nos
dirao como sera a interagao das particulas que a partir de agora chamaremos de escuras, e
a matéria usual. Com esses novos campos criamos um novo setor, que chamaremos de setor
escuro.

Fazemos uma parametrizacao de modo a obtermos os valores numéricos para as cons-
tantes que surgem na teoria. Usamos dados conhecidos do Modelo Padrao [37] variando
alguns parametros dentro da barra de erro desses dados, o que é comumente chamado de
corredor de erro. Usamos também os valores atuais para a densidade de reliquia medidos
pelos experimentos WMAP[2] e Planck[3] para parametrizarmos a massa para um férmion
de matéria escura e os acoplamentos do novo modelo. Fazemos uma aplicacao do modelo
para o decaimento do novo bdson Z’.

Um estudo interessante que fazemos neste trabalho é o cdlculo da perda de energia
por parte de estrelas. Algumas delas possuem problemas no fechamento da quantidade de
energia produzida e emitida, necessitando de um mecanismo extra para explicar uma certa
parcela da energia que é perdida. Aqui entram os fétons escuros como forma de escape de
energia para certos tipos de estrelas. E uma forma alternativa aos modelos que invocam a
existéncia do axion [38]-[41].

Esse trabalho estd dividido da seguinte forma: no primeiro capitulo analisamos o con-
texto histérico e as evidéncias para a matéria escura. No segundo fazemos uma revisao
sobre cosmologia apresentando como é feito o mapeamento do universo com as sondas
COBE, WMAP e Planck. Além disso, apresentamos um resumo do modelo ACDM. No
terceiro capitulo mostramos uma revisao sobre simetrias e os mecanismos de geracao de
massa. No quarto apresentamos o nosso modelo de extensao do Modelo Padrao. No quinto
parametrizamos o modelo com base na massa do bson Z e a partir do valor da densidade de

reliquia. No sexto calculamos a perda de energia por parte de estrelas por meio de fétons
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escuros. A seguir concluimos mostrando as perspectivas para o futuro do trabalho.



Capitulo 1

Matéria Escura

1.1 Uma breve historia

A matéria escura tem chamado a atencao dos astronomos desde o inicio do século XX. Em
1933, o astréonomo suigo Fritz Zwicky observou pela primeira vez evidéncias [5] de que a
massa de matéria luminosa no aglomerado da cabeleira (Coma Cluster), que consiste de
um aglomerado com uma quantidade em torno de mil galdxias, era muito menor que sua
massa total necessdria para imprimir o movimento observado por ele. Tal movimento era
medido pela simples aplicagao das leis de Newton. Estas observacoes foram confirmadas por
S. Smith [6]. Também na década de 30, Horace W. Babcock [7] verificou uma discrepancia
na massa da galaxia de Andromeda. A velocidade angular desenvolvida por ela exigia uma
massa maior do que era visivel para noés.

Nos anos 70, a existéncia de matéria escura comegou a ser considerada seriamente. Sua
presenca em galaxias espirais foi a explicacao mais plausivel para as curvas de rotagao
anomalas destas galdxias. Para calcular a velocidade de rotagao de estrelas ou nuvens de
hidrogeénio localizadas em regices bastante afastadas dos centros das galaxias necessitamos
apenas extrapolar as leis de Newton, que funcionam relativamente bem em fenomenos as-
tronomicos préximos, para distancias galaticas. Portanto, a velocidade de rotacao de um

elemento pertencente a uma galaxia é

v(r) = (1.1)

onde G = 6,67 x 107" m?® kg=! s72 é a constante da gravitacio de Newton, M(r) =
4r [ p(r)r?dr e p é o perfil de densidade de massa. Entretanto, as curvas de rotagao obser-
vadas possuem altas velocidades em grandes distancias, até mesmo fora do disco visivel. A
Fig. (1.1) apresenta um exemplo tipico. O fato de que a velocidade se torna aproximada-
mente constante implica a existéncia de um halo com M(r) o r. Esta observagao sugere

que a massa das galaxias continua crescendo mesmo quando nao hé luminosidade indicando
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Fig. 1.1: Curva de rotagao da vizinhanca da galaxvia M33 [9].

tal quantidade de massa.

Os Telescopios COBE [42], WMAP|2] e Planck [3] foram desenvolvidos para realizar
o mapeamento completo da radia¢do césmica de fundo do universo (RCF). Os resultados
foram surpreendentes e trouxeram varios avangos no campo da cosmologia e da astrofisica.
A informagcao mais importante para nosso trabalho é quantidade de massa que conhecemos
constitui apenas 4,9% do universo, enquanto a matéria escura (ME) constitui outros 26,8% e
os 68,3% restantes sdo compostos por uma energia responsavel pela aceleragao do universo,
chamada de energia escura. Estes dados estao representados na Fig. (1.2).

Outro telescépio importante no estudo da matéria escura foi langado ao espago no dia
23 de junho de 1999 e é chamado de Chandra em homenagem ao astrofisico e prémio Nobel
Subrahmanyan Chandrasekhar. Este telescopio é um observatorio de raios X desenvolvido
para captar emissoes na faixa dos raios X de regioes muito quentes do universo, como
explosoes de estrelas, aglomerados de galaxias e matéria ao redor de buracos negros. Com
o Chandra foi observado um fenomeno importante em um algomerado de galaxias chamado
de Bullet Cluster. Neste aglomerado foi observada uma colisao entre duas galaxias.Devido
ao freamento sofrido pela matéria, o Chandra mostrou que grande parte da massa visivel
estava presente no centro da colisao. Porém, com auxilio de um efeito chamado de lentes

gravitacionais foi determinado que a maior parte da massa nao foi freada pela colisao,
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Fig. 1.2: Diagrama que mostra toda a constituicio do universo determinada pelo obser-
vatrio Planck [4].

passando a concentrar-se nos seus extremos. Portanto, havia um tipo de matéria que nao
interagia com a matéria usual, afetando fortemente o campo gravitacional do aglomerado
[8]. Um fenémeno semelhante foi observado pelo mesmo telescépio no aglomerado MACS
J0025.4-122[10].

Com as observacoes feitas em relagao as anomalias na massa dos aglomerados e das
galaxias, surgiram algumas teorias alternativas a matéria escura. Uma delas, chamada de
MOND (Modified Newtonian Dynamics) [43], propoe que a segunda lei de Newton seja
modificada. Entretanto, esta abordagem, segundo [8] e [13], tornou-se obsoleta devido as
fortes evidéncias da existéncia da matéria escura obtidas pelos telescopios Chandra, WMAP
e, mais recentemente, o Planck.

Vérios modelos foram propostos com intencao de descrever os fenomenos observados.
Boa parte destes modelos propoem que esta matéria percebida nos experimentos astrofisicos
nao interage apenas gravitacionalmente com a matéria usual; eles propoem que ela tenha
um outro tipo de interacao, mesmo que muito fraca, com a matéria ordinaria. Este tipo
de matéria escura ganha o nome de WIMP (weakly interacting massive particles), ou seja,
particulas massivas fracamente interagentes. Candidatos para este tipo de particulas sao as
particulas supersimétricas [44]-[47], os dxions [48], f6tons escuros massivos [11][29], e alguns
outros tipos de bdsons pesados [24][32]. Alguns destes candidatos serao estudados na se¢ao
1.2.

Varios experimentos estao em operacao a procura dos WIMPs. A grande maioria deles
funciona com a interacao do WIMP com os atomos que compoem o detector. A ideia basica
é que o WIMP percorra o detector e em um dado momento interaja fracamente com os

atomos, gerando um recuo no atomo e que este recuo possa ser medido. Na se¢ao 1.3 serd
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Fig. 1.3: Bullet Cluster: imagem do telescopio espacial Hubble com camadas adicionais.
Emissoes de raios X do gas quente observadas pelo telescopio espacial Chandra
sao mostradas em vermelho. A distribuicao de massa reconstruida por lentes
gravitacionais fracas é mostrada em azul [8].

feita uma revisao de alguns dos experimentos mais importantes e veremos os resultados

obtidos até o momento.

1.2 Candidatos

H&4 uma classificacao conveniente para os candidatos a matéria escura. Eles podem ser
classificados em matéria escura quente, morna ou fria. Esses nomes refletem suas tipicas

velocidades no comeco do universo, mais precisamente na época da recombinacao’

, ou seja,
quanto maior a velocidade mais ”quente” seria a matéria. Neutrinos leves sao os melhores
candidatos a matéria escura quente e sao os Unicos candidatos que tém existéncia compro-
vada até agora. Particulas supersimétricas [18, 19] ou dxions [21] surgem como possiveis
candidatos & matéria escura fria. Neutrinos estéreis [22, 23] sao candidatos & matéria escura
morna.

Porém, com as informacoes a respeito da formacao das galédxias, se a matéria escura fosse
quente, os primeiros objetos formados seriam do tamanho de superaglomerados de galaxias,
que, depois, fragmentariam-se de alguma forma em galaxias. Entretanto, observacoes da

radiacao cosmica de fundo mostram que as galdxias formaram-se primeiro, com os aglome-

! Epoca em que elétrons e prétons passaram formar os primeiros dtomos de Hidrogénio.
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rados e superaglomerados formando-se depois [49, 50]. Entao, qualquer modelo dominado

por matéria escura quente estd em conflito com essas observacoes.

1.2.1 WIMPs

Uma importante classe de candidatos a matéria escura fria é formada por particulas mas-
sivas fracamente interagentes, ou WIMPs. A grande vantagem dessa abordagem vem do
fato de que WIMPs em equilibrio quimico no comeco do universo possuem naturalmente a
abundancia correta para ser matéria escura fria [51], que serd verificado na sequéncia.
Além disso, essas mesmas interacoes possibilitam sua deteccao, tornando a hipdtese
possivel de ser testada. Assume-se que WIMPs eram produzidos em colisoes entre particulas
do plasma térmico durante a era da radiacao. As reagdes mais importantes eram a producao

e aniquilagao de pares de WIMPs em colisoes particula-antiparticula como
X —ete, utu=, qq, WW~, ZZ, HH, .... (1.2)

Para temperaturas muito maiores do que a massa do WIMP, T' > m,, os pares particula-
antiparticula que colidiam tinham energia suficiente para criar pares de WIMPs de maneira
eficiente. As reacoes de aniquilagao de WIMPs em particulas do Modelo Padrao estavam

inicialmente em equilibrio com as reagoes de producao de WIMPs, com taxa dada por

Lann = <Uannv>neq (13)

onde 04, € a secao de choque de aniquilagao dos WIMPs, v é a velocidade relativa dos
WIMPs na aniquilacao, ne, ¢ a densidade do ntimero de WIMPs em equilibrio quimico
e é feita uma média sobre a distribuicao térmica dos WIMPs. Com a expansao do uni-
verso, a temperatura do plasma se torna menor do que a massa do WIMP. Enquanto as
reacoes de produgao e aniquilacao estavam em equilibrio, o nimero de WIMPs produzidos
cafa exponencialmente com e~™/7 (fator de Boltzmann), ji que apenas colisdes particula-
antiparticula com energia cinética na cauda da distribuicao de Boltzmann tinham energia
suficiente para produzir pares de WIMPs. Ao mesmo tempo, a expansao do universo di-
minufa a densidade do ntimero de particulas n.,, com isso, também as taxas de producao e
aniquilagao, que sao proporcionais a n ficavam menores. Quando a taxa de aniquilagao de
WIMPs, Ty, ficou menor que a taxa de expansao do universo, H, a producao de WIMPs
cessou. Desde entdao, o nimero de WIMPs em um volume comdvel® é aproximadamente

constante.

2 E o volume em que a densidade do niimero de objetos que nio evoluiu na expansao de Hubble é constante
em relagao ao desvio para o vermelho.
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Fig. 1.4: Tipica evolucao da densidade do numero de WIMPs no comeco do universo du-
rante a época do desacoplamento quimico ou freeze-out. Grdfico retirado de [52].

Em muitas teorias, os WIMPs s@o suas préprias antiparticulas (WIMPS de Majorana).
Assim, a densidade de WIMPs é necessariamente igual a de antiWIMPs. Nesta secao,
vamos considerar esse caso. A densidade de WIMPs pode ser calculada através da equacgao

de Boltzmann e da lei de conservacao de entropia, que podem ser rescritas como [51]:

dn
o = —3Hn — (Gannv)(n® — ngq), (1.4)
ds
— = —3Hs. 1.5

Nessas equagoes, t é o tempo, s ¢ a densidade de entropia, [ ¢é o parametro de Hubble, n.,
é a densidade do nimero de WIMPs no equilibrio e (04,,v) é a média térmica da segao de
choque de aniquilagao total. Combinamos as equagoes (1.4) e (1.5) em uma sé definindo
Y =n/sex=m/T , sendo T a temperatura dos fétons, como varidvel independente em

vez do tempo, obtemos,

dy 1 ds

T = 3 ap T v) (V2 = Ye). (1.6)

De acordo com a equacao de Friedmann, o parametro de Hubble é determinado pela
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densidade de massa e energia p por[51]

8T

2
H™ = o35,
p

(1.7)

onde Mp = 1,22 x 10'” GeV ¢é a massa de Planck. As densidades de energia e entropia estao

relacionadas a temperatura dos fétons através de

2

i
= —gur/(TT? 1.8
P 5%£(T) (1.8)
e
272
s = Jeheps(DT, (1.9)

onde gesf(T) € hess(T) sao os graus de liberdade efetivos. Definindo o parametro graus de
liberdade, gi/z, como

h 1 T dh
1/2 _ eff 1 - eff 1.1
& 9e1; ( " Bhepy dT ) (1.10)

podemos escrever a equagao (1.6) da seguinte maneira:

dy 45 \ M gt Pm
T (Gm) St -va), (1.11)

De (1.11), a densidade de reliquia pode ser computada com uma aproximagao

O P myny 3% 10~ cm?s™!
X = —= ~

Pe Pe (Cannv)

, (1.12)

onde p. ¢ a densidade critica e h é a constante de Hubble h = 100 km s~! Mpc~t. Com
segoes de choque pequenas, (1.12) fornece a ordem de magnitude correta para a densidade
de matéria escura.

A equagao (1.11) é resolvida numericamente com as condigoes iniciais Y = Y., em z = 1
e o resultado é mostrado na Fig. (1.4). Essa solugdo numérica de (1.11) mostra que, em
altas temperaturas, a densidade Y fica préxima do seu valor de equilibrio Y.,. Enquanto a
temperatura diminui, Y., é exponencialmente suprimida e Y se afasta cada vez mais do seu
valor de equilibrio. Uma propriedade importante que a Fig. (1.4) ilustra é que quanto menor
a secao de choque de aniquilacao maior a densidade de reliquia. Isso pode ser entendido pelo
fato de que os WIMPs com interagoes mais fortes permanecem em equilibrio térmico por

um tempo maior e, portanto, desacoplam quando o universo é mais frio, dessa forma suas
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densidades sao suprimidas ainda mais pelo fator de Boltzmann menor. Isso leva a relagao

inversa entre Q,h? e (04n,v) na Eq. (1.12).

1.2.2 Axions

O éxion é uma particula hipotética que pode ser muito importante na fisica de particulas,
astrofisica e cosmologia. Axions sdo pseudo-escalares que resultam da solucao de Peccei-
Quinn para o problema de violagdo CP [53] em interagoes fortes. Axions de massas pequenas
poderiam ter sido produzidos no comeco do universo em quantidades suficientes para repre-
sentar o que hoje se observa nos halos galaticos. Esses axions de matéria escura possuem
acoplamentos bastante fracos com a matéria usual e a radiagao, mas podem ser convertidos
em fétons detectaveis usando o efeito Primakoff® inverso.

O lagrangiano da QCD pode ser escrito como

2
hen = Loop + 0—3;2 GG, (1.13)

onde o primeiro termo é o lagrangiano responsavel pelo numeroso sucesso fenomenolégico
da QCD. Entretanto, o segundo termo (onde G é um tensor do campo de glion e Géo
seu campo dual), que é uma consequéncia dos efeitos ndo perturbativos, viola a simetria
CP. Todavia, sabemos que experimentalmente a simetria CP nao é violada nas interagoes
fortes. Do momento de dipélo elétrico do néutron sabemos que d,, < 1072° cm, e com isto
obtem-se que # < 1071 Um 6 tao pequeno é o problema da violacio CP forte.

Para implementar o mecanismo PQ (Peccei e Quinn)[53], uma simetria global, U(1)pg,
¢é introduzida. Esta simetria possui uma cor anomala e é quebrada espontaneamente. O
axion é o béson de Goldstone resultante desta quebra e o seu campo, a, pode ser redefinido
para absorver o parametro 6. Como o axion fica inicialmente sem massa, os efeitos nao
perturbativos, que fazem a QCD depender de €, também resultam em um potencial para o
axion. Este potencial faz com que o axion adquira massa e restaure a simetria CP, resolvendo
o problema violagao CP forte.

Buscas em laboratorios, esfriamento estelar, dindmica da supernova 1987A e argumentos
cosmolégicos limitam a massa dos dxions a 107% eV < m, < 3 x 1072 eV[20, 54]. Espera-se
que a interagao dos axions com particulas ordinarias seja extremamente fraca, implicando
que eles nao estavam em equilibrio térmico no comec¢o do universo. Portanto, os axions sao

bons candidatos a matéria escura fria, apesar da baixa massa.

3 Processo onde um féton é convertido em um éxion pela troca de um outro féton com um elétron.
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1.2.3 Neutrinos

O tnico candidato a matéria escura que tem existéncia comprovada é o neutrino. Foi
proposto por Wolfgang Pauli em 1930 para explicar uma determinada energia perdida no
decaimento beta. Eles sao 1éptons, particulas que nao participam da interacao forte, com
carga elétrica zero e spin 1/2. O Modelo Padrao possui trés familias ou sabores de neutrinos
de mao esquerda vy, cada um é associado a um lépton tipo elétron, portanto, existem o
neutrino do elétron, o neutrino do muon e o neutrino do tau. Estes neutrinos do Modelo
Padrao deveriam ser estritamente sem massa, porque nao ha neutrinos de mao direita vr
que possa combinar com vy, para formar um termo de massa de Dirac através da interacao
com o dubleto de Higgs®*.

Neutrinos podem trocar de sabor, ou seja, durante seu trajeto um neutrino do elétron
produzido no decaimento beta pode chegar em um detector como um neutrino do muon
ou do tau. Esta mudanca no sabor do neutrino é chamado de oscilacao e acontece pois os
neutrinos possuem massa e essa massa difere para cada tipo de neutrino. Experimentalmente
essas massas devem ser muito pequenas, ou seja, m, = 92Q,h? eV, onde Q,h? é a densidade
de reliquia dos neutrinos, determinada pelos experimentos de medida da radiacao césmica
de fundo, COBE, WMAP e Planck.

Desta forma, como ja foi afirmado anteriormente, os neutrinos seriam candidatos a
matéria escura quente. Portanto, os dados do WMAP determinam que o limite superior
para a densidade de reliquia dos neutrinos é Q,h* < 0,0076 [2], ou seja, eles nao sao

abundantes o bastante para ser a componente dominante da matéria escura.

1.2.4 Neutralinos

O neutralino[19] é uma particula hipotética postulada pela supersimetria. A supersimetria
propoe que para cada particula conhecida existe um parceiro supersimétrico cujo spin difere
por 1/2. Tais particulas, até entao hipotéticas, surgiriam da quebra espontanea da supersi-
metria. Tal quebra deve acontecer na faixa dos poucos TeV. Se a escala da supersimetria for
da ordem de poucos TeV, poderemos ver os paceiros supersimétricos das particulas conhe-
cidas sendo detectados no LHC. Existem, teoricamente, quatro neutralinos, eles sao todos
férmions e eletricamente neutros. Acredita-se que o mais leve dos quatro (Nol) seja estavel.
Eles sdo misturas dos gauginos (wino, zino e fotino) e do higgsino, ou seja, os parceiros
supersimétricos dos bdsons de calibre (gauge) e do béson de Higgs. Como os neutralinos

sao férmions de Majorana, cada um deles é idéntico a sua antiparticula.

4 Isto serd discutido a partir do Capitulo 3.
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1.2.5 Neutrinos estéreis

Estas particulas hipotéticas sao similares aos neutrinos do Modelo Padrao, mas sem a in-
teracao fraca. Eles foram propostos como candidatos a matéria escura em 1993 por Dodelson
e Widrow[22].

Como foi mencionado na secao 1.2.3, nao foram detectados até hoje neutrinos cuja
quiralidade seja de mao direita. Todos os férmions elementares, exceto o neutrino, surgem
em pares de quiralidade oposta, ou seja, sao observados com quiralidade de mao esquerda
e de mao direita. Por razoes desconhecidas, as interacoes do Modelo Padrao sao tais que
ambos podem ser combinados em spinores de Dirac. Neutrinos, entretanto, sao observados
apenas como particulas de mao esquerda. Uma possivel explicacao é que os neutrinos de
mao direita ainda nao foram vistos, porque sua interacao com as outras particulas é muito
fraca. E conhecido que os neutrinos, por nao terem cargas de cor ou elétrica, participam
apenas da forca fraca, que nao acopla com particulas de mao direita. Isso sugere que os
parceiros de mao esquerda dos neutrinos sao singletos sob todas as interacoes de calibre.
Tais particulas sao chamadas de neutrinos estéreis. Por serem fracamente interagentes com

a matéria usual, eles sao bons candidatos a matéria escura.

1.3 Experimentos de deteccao direta

Passamos agora a um resumo das caracteristicas dos principais experimentos de deteccao

direta de matéria escura.

1.3.1 DAMA/LIBRA

E um um experimento de deteccao de matéria escura localizado no interior da montanha de
Gran Sasso, na Italia. O experimento é constituido de um cristal de Todeto de Sédio (Nal)
dopado com Télio (Ti) distribuido em uma matriz 5 por 5, como pode ser visto na Fig.
(1.5). Cada um dos cristais esta acoplado a um foto-multiplicador. Na primeira geracao do
experimento, DAMA /Nal, o detector era dotado de uma quantidade de ~ 100kg de Nal. J&
na segunda geragdo, DAMA /LIBRA, estd sendo usada uma quantidade de ~ 250kg de Nal.

Foi o primeiro experimento a detectar diretamente sinais de matéria escura na Terra.
Observou uma oscilacao anual [56], que pode ser devido a interacao com a matéria escura
que permeia o espago ao redor do sistema solar, chamada de halo galdtico. Na Fig. (1.6)
vemos a rotacao da Terra em torno do Sol que se movimenta em torno de nossa galéxia.
Supoe-se que o Sol esteja viajando dentro do halo galatico de matéria escura. Conforme
o Sol se desloca dentro deste halo, a Terra, que o acompanha, possui durante uma época

do ano uma componente da velocidade no mesmo sentido do movimento do Sol, enquanto
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Fig. 1.5: Aparato experimental apresentando a estrutura interna do experimento
DAMA/LIBRA [55].

em outra época possui uma componente da velocidade no sentido contrario ao movimento
do Sol. Os resultados apresentados na Fig. (1.7) mostram essa sazonalidade na medida.
Quando a Terra estd no mesmo sentido do movimento do Sol, h4 um pico na deteccao, e
quando a Terra estda com o seu movimento no sentido oposto ao do Sol, ha uma diminuicao
na deteccao de sinais de matéria escura. Esses resutados estao comparados com os outros
experimentos na Fig. (1.12) apresentados como a regiao laranja e no grafico da Fig. (1.14)

estao delimitados pela linha vermelha soélida.

1.3.2 CoGeNT

O Experimento CoGeNT (Coherent Germanium Neutrino Technology) procura diretamente
por sinais de interacao entre particulas de matéria escura com um detector de germanio. Ele
esta localizado em um laboratério subterraneo chamado Soudan Underground Laboratory
em Soudan, Minnesota, EUA. O detector encontra-se numa profundidade de aproximada-
mente 713,5m e funciona como um escudo contra raios césmicos e radiacao de fundo. Além
disso, o detector esta localizado dentro de uma espécie de cofre feito de chumbo e, dentro
deste cofre, ainda esta envolto por um cilindro de cobre. Esse aparato é mostrado na Fig.
(1.8).

O detector ¢ constituido de um cristal de germanio de 440 g de elevada pureza, resfriado
em temperaturas abaixo de 77,2 K. Ele percebe apenas a ionizacao criada pelo recuo nuclear
apos a colisao com o WIMP e é capaz de distinguir e rejeitar enventos de fundo vindos da
superficie através de uma medigao de tempo dos sinais do detector. O CoGeNT tem uma

vantagem de medir niveis energéticos muito baixos de aproximadamente 0,5keV, o que
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Fig. 1.7: Grdfico apresentando o resultado da modulagao obtida pelo experimento

DAMA/LIBRA durante 5250 dias [57].



Capitulo 1. Matéria Escura 16

Fig. 1.8: Aparato de protecao do cristal de germanio, que encontra-se dentro do cilindro
de cobre presente na fotografia[59].

permite a procura por eventos de recuo nuclear devido a particula de matéria escura de
massas relativamente baixas, ou seja, de 5GeV /c2.

Dados recentes obtidos apresentam um excesso de eventos que podem ser compativeis
com os WIMPs na regido de massa de 7-11 GeV[58]. O que pode ajudar no entendimento
da deteccao feita pelo grupo DAMA /LIBRA. Tais resultados mostram uma modulacao de
sinais, que pode ser devido a matéria escura. Na Fig. (1.9) apresentamos um grafico
com o resultado obtido durante um periodo de 548 dias de medidas. A modulacao vem
da mesma hipotese da existéncia de um meio permeado por matéria escura apresentada
na secao (1.3.1). No grafico da Fig. (1.12) o resultado obtido pelo CoGeNT estd sendo
comparado com os outros experimentos de deteccao direta. O CoGeNT esta apresentado

como a regiao amarela.

1.3.3 CRESST

O experimento CRESST (Cryogenic Rare Event Search with Superconducting Thermome-
ters) procura por WIMPs de matéria escura através de um recuo atémico em detector
constituido de um cristal composto de tungstato de célcio (CaWOQO,). O experimento esta
na fase 2, que iniciou em julho de 2013 e é composto de 18 moédulos de detectores insta-
lados em um tipo de carrossel, como pode ser visto na Fig. (1.10). Os detectores foram
desenvolvidos de modo a medir sinais absorvidos pelo cristal de CaWOQy, Fig. (1.11). Cada
modulo possui um detector de fonons, constituido do cristal de CaWQO4 e um detector de
luz, cada um conectado a um termometro para a medida da energia de entrada da particula
incidente, bem como para a medida do aquecimento gerado pela luz absorvida pelo detector

de luz.
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Fig. 1.9: Grdfico apresentando o resultado da modula¢ao obtida pelo experimento CoGeNT
durante 548 dias[58].
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Fig. 1.10: Aparato experimental CRESST. Aqui vemos o carrocel constituido de 18
modulos que carregam, cada um, um detector de cristal de CaWO,. Foto reti-
rada do site: hitp://www.cresst.de/material.html.

holding clamps target crystal

Fig. 1.11: Detector de cristal de  CaWOy. Foto  retirada  do  site:
http: //www. cresst.de/material. html.
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Fig. 1.12: A linha vermelho solido apresenta o resultado de CRESST-II limitando os
possiveis valores de se¢ao de choque WIMP-nucleon e a massa do WIMP [61].

Foram medidos 67 eventos que nao poderiam ser explicados pela radiacao de fundo
originaria dos materiais e outros tipos de particulas que podem interferir com o experimento
[60]. Tais medidas podem ser vistas como as regioes sombreadas M1 e M2 no gréfico da Fig.
(1.12). Porém, na fase atual do experimento com um refinamento maior dos dados, tais
eventos nao foram mais medidos. Os resultados apenas definem um limiar de possibilidades
para a medida dos WIMPs [61]. A Fig. (1.12) apresenta os limites de medida de alguns dos

experimentos de detecgao direta.

1.3.4 CDMS

O experimento CDMS (Cryogenic Dark Matter Search ) consiste de cristais de germanio e
de cristais de silicio medindo a ionizacao e os fonons gerados pela interagao com WIMPs.
Essas duas medidas determinam a energia depositada em cada interacao e dao a informacoes
a respeito da particula que causou o evento. O detectores do CDMS sao discos de germanio
ou silicio resfriados até temperaturas da ordem de ~ 10 mK. A temperatura extremamente
baixa é necessaria para limitar o ruido térmico que pode esconder os sinais de fonons da
interagdo dos WIMPs. Atualmente a colaboragao SuperCDMS (SCDMS) é o sucessor do
experimento CDMS II, segunda fase do experimento, e do CDMS-I, que era localizado na
mina em Soudan Minnesota, EUA. Apds um breve periodo de teste em Soudan, o SCDMS
planeja instalar-se em SNOLAB, em Sudbury, Canadé, um local muito mais profundo. Isto
é importante, pois o solo em volta fornece um escudo natural contra as radiacoes e particulas

indesejadas e assim reduz a interferéncia de particulas ja conhecidas.
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Os detectores do SuperCDMS sao projetados com a primeira funcao de detectar sinais
de fonons e a ionizacao gerados dentro do detector de cristal pelas colisoes elasticas entre
os nucleos dos atomos do detector e os WIMPs.

Os resultados foram publicados pela colaboragao CDMS-I [62], CDMS-II [63]-[66], CDMS-
lite [67](uma modificagdo no aparato experimental) e o atual SuperCDMS [68]. Na Fig.
(1.12), podemos verificar tais resultados. A regiao verde clara apresenta o resultado medido
pelo detector de Silicio do CDMS-IT [65].

1.3.5 LUX

O experimento LUX (Large Underground Xenon) esta localizado no laboratério Sanford, em
Lead, Dacota do Sul. Situado 4300 m abaixo da superficie, o detector encontra-se dentro de
um tanque cilindrico de 7,6 m de diametro e 6,1 m de altura, completo com dgua funcionando
como um escudo para o detector. O detector é constituido de um alvo de 368 kg de xenonio
altamente puro, com 250 kg em duas fases (liquido-gés), sendo monitorados em uma camara
de 48 cm. Tal monitoramento ¢é relizado por dois conjutos de tubos foto-multiplicadores,
chamados de PMT’s. Um dos conjutos fica em cima da regiao com xenonio em estado gasoso,
enquanto o outro conjunto fica embaixo do xenonio liquido. As interacgoes que acontecem
no interior do xenonio criam uma quantidade de luz proporcional a quantidade de energia
depositada pela particula detectada. No processo, dois sinais luminosos sao detectados, um
pelo conjunto de PMT’s abaixo do xenoénio liquido, chamado de (S1), e o outro sinal pelo
conjunto de PMT’s sobre o xeno6nio gasoso, chamado de (S2). O primeiro sinal S1 surge da
colisao entre o WIMP e o nucleon. Nessa colisao, o atomo de xenonio fica excitado e emite
um elétron que percorre o xenoédnio liquido e, ao chegar na regiao gasosa, emite o segundo
sinal S2. A diferenca de tempo entre os dois sinais nos da a localizagao da colisao e nos
ajuda a inferir a energia de recuo do nicleo do atomo de xenonio.

Os primeiros resultados obtidos pelo experimento LUX foram disponibilizados no fim de
2013. Em 2015 devem ser liberados mais resultados. Até entao, nao foram detectados sinais
de WIMPs pelo experimento LUX. Um limite superior foi definido com 90% de limite de
confianca para a secao de choque WIMP-Nucleon independente de spin com o = 7,6 x 10746
cm? para um WIMP de massa m, = 33 GeV[69)].

1.3.6 XENON

O experimento XENON esta localizado em um complexo dentro da montanha de Gran
Sasso no centro da Italia. O detector possui um isolamento para radiacoes e particulas de
modo que se tenha apenas WIMPs entrando em contato com o detector. Ele é composto

atualmente por 100 kg de xenonio, com uma reducao de 100 vezes no ruido fundo, comparado
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Fig. 1.13: Visao superior do aparato experimental do XENON100. Podemos ver as células
fotosensiveis que formam o sistema S2 de detec¢ao de sinais. Foto retirada do
site: http://zenon.astro.columbia.edu.

ao experimento XENON10. O xenonio encontra-se dentro de um cilindro isolado em duas
fases: gas e liquido. Possui células fotosensiveis no topo e no fundo do cilindro. A estrutura
e o funcionamento sao basicamente iguais aos do LUX.

O XENON100 ainda nao detectou sinal de matéria escura. Porém, definiu uma faixa
confidvel de possiveis massas excluidas para as particulas de matéria escura [70]. Os da-
dos obtidos pelo experimento XENON100 em um periodo de 225 dias fornecem um limite
superior bastante restrito para massas m, > 8 GeV com um minimo de 0 = 2 x 107%
cm? para um WIMP de massa m, = 55 GeV no processo de espalhamento WIMP-nucleon
independente de spin.

Na Fig. (1.14) observamos a comparagao entre todos os resultados de matéria escura
obtidos até o momento. Vemos os resultados mais recentes obtidos pelo experimento LUX,
delimitando a curva mais restringente para a se¢ao de choque de espalhamento independente
de spin WIMP-nucleon.

1.3.7 ZEPLIN

O experimento ZEPLIN IIT é um detector de duas fases (liquido e gas) de xen6nio que pro-
cura por WIMPs no laboratério subterraneo Boulby no Reino Unido, em uma profundidade
de 1100 m. Nessa profundidade, os raios césmicos sao reduzidos por um fator de um milhao.
O alvo dos WIMP consiste em 12 kg de xendnio liquido e frio coberto por uma fina camada
de vapor de xenonio. Ele possui 31 fotomultiplicadores imersos no liquido. O detector opera
com campos elétricos maiores que o seu predecessor, ZEPLIN-II, e fornece maior precisao
na reconstrucao do ponto de interacao. Os resultados do experimento ZEPLIN indicam que

os possiveis WIMPs devem possuir secoes de choque menores que o = 3,9 x 107%° cm? para
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Fig. 1.14: Comparacao entre as medidas dos experimentos de detec¢ao direta[71].

um processo de espalhamento WIMP-nucleon com um WIMP de massa m, = 50 GeV [72].

O programa ZEPLIN foi concluido em 2012. A maior parte do grupo juntou-se aos
colegas do experimento LUX. Juntos estao planejando o experimento da proxima geragao
LUX-ZEPLIN (LZ).

1.3.8 Edelweiss

A colaboracao EDELWEISS-II completou a procura direta por WIMPs. Uma secao de
choque de 4,4 x 107® pb estd excluida com 90%CL para WIMPs de massa m, = 85 GeV
[73]. Composto de um conjunto de 10 detectores criogénicos de 400 g de germanio em
operacao no laboratorio subterraneo de Modane na Franca. A proxima fase do experimento,
EDELWEISS-III, objetiva testar regices de espalhamento WIMP-nucleon de 10~ pb. Os
dados sao esperados para este ano.

Boa parte do conhecimento e dos equipamentos do EDELWEISS estarao em aplicacao em
um novo experimento em conjunto com o superCDMS no experimento intitulado EURECA

2

[74]. Ele tera como objetivo atingir uma regiao de 3 x 107'% pb = 3 x 107 cm? e serd

constituido de um cristal de germanio com um cristal de tungstato de cdlcio (CaWOy).

1.4 Experimentos de deteccao indireta

Além dos experimentos que objetivam a medida direta de matéria escura, alguns experi-

mentos pretendem medir algumas outras grandezas, porém indiretamente acabaram confir-
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mando a necessidade da existéncia de matéria escura para que seus resultados tenham uma

interpretacao significativa.

1.4.1 INTEGRAL

O INTEGRAL (International Gamma-Ray Astrophysics Laboratory) é o laboratério inter-
nacional de astrofisica de raios gama da Agéncia Espacial Européia. Ele observa o universo
nas faixas de frequéncia de raios-X e frequéncias baixas de raios gama. Foi colocado em
6rbita em 17 de outubro de 2002 e, em 2007, foi publicado um artigo [14] onde apresen-
tam uma linha de 511 keV que resulta de um excesso de pésitrons. Tal resultado pode ser

explicado quando é introduzida uma componente de matéria escura no calculo.

1.4.2 PAMELA

A missao PAMELA usa um espectrometro magnético permanente com uma variedade
de detectores especializados para idententificar particulas e, assim, determinar e medir a
abundancia e o espectro de energia de raios césmicos, elétrons, pésitrons, antiprotons e
nicleos leves em um regime de energia bastante vasto de 5 MeV até algumas centenas de
GeV, dependendo da espécie.

O PAMELA foi colocado em érbita eliptica em uma alitude entre 350 e 610 km, a bordo
do satélite russo Resurs-DK1 pelo foguete Soyuz, em 15 de junho de 2006. Em setembro
de 2010, a 6rbita foi mudada para uma circular de altitude de 570 km e permanece assim
desde entao.

O objetivo primario da missao PAMELA ¢ estudar as componentes de antimatéria da
radiacao césmica de modo a procurar por evidéncias da aniquilagao de particulas de matéria
escura por meio da medida do espectro de energia de antiprétons e pésitrons. Além disso,
procurar por anti-ntcleos, em particular pelo anti-hélio. Por fim, pretende testar os modelos
de propagacao de raios cosmicos através de medidas precisas do espectro de energia das
antiparticulas e de estudos precisos de nticleos leves e seus isétopos.

Em nosso estudo estamos interessados em sua busca pela aniquilagao de particulas de
matéria escura em positrons. Os dados obtidos até o momento [15, 16] apresentam um
resultado para o fluxo de pdsitrons que até o momento nao pode ser explicado com os
modelos de geracao primarios e secundarios, ou ambos em conjunto. A geracao priméria se
da na aceleracao dos positrons em explosoes césmicas como em uma supernova, enquanto, a
geracao secunddria se da na interacao dos raios césmicos com um gas qualquer, produzindo
0s positrons.

Na Fig. (1.15) temos os dados medidos pelo PAMELA para o espectro de energia dos

pésitrons e algumas previsoes tedricas [75, 76]. Como pode ser visto, a tnica previsao
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Fig. 1.15: Dados do espectro de energia de pdsitrons medidos pelo PAMELA e os cdlculos
tedricos. A linha sélida mostra o cdlculo original de GALPROP [75] para a
producao puramente secunddria de positrons durante a propagacdo dos raios
cosmicos na galdria. As linhas pontilhada e trago-pontilhada mostram os
calculos recentes [16] para pdsitrons secunddrios e pdsitrons secunddrios mais
primdrios, respectivamente. A linha tracejada mostra um cdlculo para positrons
secunddrios mais os primdrios vindos da aniquila¢ao de matéria escura [77].
Grdfico retirado de [16].
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Fig. 1.16: A fracdo de pdsitrons comparada com as mais recentes medidas de PAMELA
[16] e Fermi-LAT [79]. Grdfico retirado de [78].

tedrica que se aproxima dos dados é a que inclui a aniquilacao de matéria escura gerando
pésitrons [77]. Enquanto as outras previsoes apresentam uma queda do fluxo de pdsitrons
para energias maiores, os dados de PAMELA e a referéncia [77] apresentam um crescimento

na mesma regiao.

1.4.3 AMS-02

O espectrometro magnético Alpha (AMS-02) é um detector designado para operar como
um moédulo externo na Estacao Espacial Internacional. Tem por objetivo procurar por
antimatéria e matéria escura enquanto mede com precisao o fluxo e a composicao dos raios
cHésmicos. Orbitando a Terra abordo da Estacao Espacial Internacional a uma altitude de
300 km, o AMS-02 consiste de um espectrometro magnético para medir o sinal da carga de
cada particula que passa pelo instrumento.

O experimento realizou a medida da fracao de poésitrons primarios nos raios césmicos
no regime de energia de 0,5 até 350 GeV obtendo 6,8 x 10° eventos de pésitrons e elétrons.
Na Fig. (1.16) temos a fragdo de pdsitrons medida pelo AMS-02 [78], comparada com as
medidade de Fermi-LAT [79] e PAMELA [16]. Observamos uma grande quantidade de dados
medidos pelo AMS-02. Além disso, vemos o crescimento do fluxo com o aumento da energia

na regiao de 20 até 250 GeV, da mesma forma que acontece nos outros experimentos, o que
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poderia apontar para a necessidade de uma nova fisica para explicar este resultado, ou seja,
é necessario que se introduza a aniquilagao de particulas de matéria escura resultando em

positrons.

1.4.4 Fermi-LAT

O LAT (Large Area Telescope) é o principal instrumento do telescépio espacial de raios
cosmicos Fermi. Originalmente chamado de GLAST (Gamma-ray Large Area Space Teles-
cope) foi posteriormente renomeado em homenagem ao fisico Enrico Fermi. Ele foi colocado
em Orbita em 11 de junho de 2008. O LAT é um telescépio de imagens de altas energias
de raios césmicos cobrindo energias de 20 MeV até mais de 300 GeV. O campo de visao do
LAT cobre em torno de 20% do céu todo o tempo, e varre continuamente todo o céu a cada
trés horas.

Os resultados obtidos pelo Fermi-LAT estao em [79] e podem ser vistos na Fig. (1.16).
Também apresenta um crescimento do fluxo para energias maiores, sendo que esse resultado
também poderia sinalizar a necessidade da inclusao da matéria escura na interpretacao de

tais dados.
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Cosmologia

Em 1929, Edwin Hubble publicou um trabalho[80] em que apresenta as medidas do desloca-
mento de algumas nebulosas. Ele notou que, vista da Terra, a luz de todas elas apresentavam
um desvio para o vermelho, indicando um afastamento, cujo médulo da velocidade é pro-
porcional a distancia entre as nebulosas e a Terra. Essa foi a primeira evidéncia da expansao
do universo. Neste capitulo, vamos ver como é construido o modelo cosmolégico padrao e o

que € necessario para que o universo esteja em expansao.

2.1 Expansao do Universo

Para construirmos um modelo cosmolégico necessitamos de alguns ingredientes fundamen-
tais: as equacoes de Einstein, relacionando a geometria do universo com a matéria e a
energia nele contidos; uma métrica, descrevendo a geometria do problema; e as equagoes de
estado, especificando as propriedades fisicas dos constituintes de matéria e energia.

As equacotes de Einstein para a relatividade geral sao dadas por

1
R, — égw,R + Ag = —87GT,, (2.1)
com
1
G;w = R,uz/ - §guuR7 (22)

onde G, € o tensor de Einstein, R, e R sao o tensor e o escalar de Ricci, g, ¢ o tensor
métrico, G ¢é a constante gravitacional, 7},, é o tensor energia-momentum e A é a constante
cosmoldgica. O termo com a constante cosmoldgica foi introduzido por Einstein para obter
um universo estacionario. Ele voltou atras nessa tentativa quando Hubble apresentou seus
resultados a respeito da expansao do universo. Hoje sabemos que ela estd associada a
energia escura.

Tais equacgoes fornecem uma importante ferramenta no estudo da cosmologia. Nelas, o
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lado esquerdo da eq. (2.1), ou seja, o lado do tensor de Einstein, fornece toda informacao
a respeito da geometria do espaco-tempo. Ja no lado direito, temos toda informacao a
respeito da matéria e da energia que constituem o universo. Dessa forma, as equacgoes de
Einstein relacionam geometria e matéria, ou seja, nos mostram como a matéria e a energia
afetam a geometria do espago-tempo.

A definicdo da métrica depende das propriedades do espago-tempo. O universo em
sua imensidao nos parece um grande vazio com seus constituintes, gases, planetas, estre-
las, galdxias, buracos negros etc, distribuidos aleatoriamente no espaco. Suas proprieda-
des fisicas também parecem ser aleatorias. Porém, o que se observa é que, para grandes
distancias, ele parece oferecer as mesmas condicoes, ao mesmo tempo, em todas as diregoes,
ou seja, ele parece ser isotropico. Essa isotropia é verificada também na radiacao cosmica
de fundo medida pelo WMAP/[2]. Entretanto, essa isotropia nao sera verificada por um ob-
servador viajando com a metade da velocidade da luz. Para ele, as luzes vindas de estrelas
e a radiacdo cosmica de fundo parecerao estar vindo mais depressa da direcao para onde
esta indo do que qualquer outra direcao. Portanto, quando falarmos em isotropia estaremos
trabalhando com observadores com velocidades tipicas de galaxias na sua vizinhanca. Além
disso, o universo parece ser homogéneo para grandes distancias e essa condi¢ao tem grande
relevancia para o que chamamos de modelo cosmolégico padrao. Ao assumirmos que o
universo é isotrépico e homogéneo significa que estamos utilizando o chamado principio cos-
molégico, nos leva a utilizar um sistema de coordenadas do espaco-tempo tal que a métrica
assuma a forma simples da métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). Com isso, o

elemento de linha deve ter a seguinte forma,

d

2 2 2 2 1002

ds* =dt* —a (m + rdS ) s (23)
cuja métrica g,, ¢ da forma

1 0 0 0

0 —ZB 0
, = —kr 2.4
i 0 —a*(t)r? 0 (24)

0 0 0 —a®(t)r*send

Em (2.3), a é o fator de escala que depende do tempo e a constante k pode assumir os valores
k= —1,0,1, dependendo se a geometria é, respectivamente, aberta, plana, ou fechada. Para

entendermos a geometria do universo precisamos analisar as equacoes de Einstein. O tensor
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de Ricci é uma contragao do tensor de Riemann, ou seja,

Ry = 9 Ryuaw = R}y, (2.5)

que ¢ escrito na forma

A A
ors, oIy

R, =R}

_ A o a TA
Y O™ oY + PaAPuV - PM)\FVa (26)

onde Ffw é a conexao afim dada por,

A
I, =

1
_g)\o' |:8g01/ + agg,u . 8g,m/:| ) (27)

2 oz ox” 0x°

Assim, obtemos que os termos nao nulos do tensor de Einstein sao:

a

26 >+ k
G}:G;:ng_[;+ : }

22
GO = -3 (“ tk) , (2.8)

(2.9)

a

A informagao quanto a matéria e energia, ou seja, as densidades e os fluxos de energia e
momentum gerados pelas fontes presentes e que determinarao a geometria do espago-tempo,
vem do tensor energia-momentum presente no lado direito das equacoes de Einstein. As
componentes do tensor energia-momentum de um fluido perfeito num sistema qualquer de

coordenadas sao dadas por
™ = (p+ p)utu” — pg", (2.10)

onde u" é a quadrivelocidade do fluido e p e p a pressao e a densidade de energia medidas
por um observador em repouso em relacao ao fluido, como é o caso em estudo.

A quadrivelocidade é dada por
u* = (1,0,0,0). (2.11)

As tunicas componetes nao nulas do tensor sao

T = p, (2.12)
T'=T; =T} = —p. (2.13)
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Com isto e com as eq. (2.8) e (2.9) encontramos as equagoes de Friedmann:

at)]*  k _ 8nG

) e 24
a(t) at)]>  k
i =~ Lo w4 o

onde py,; € a densidade de energia total do universo, tendo contribuicoes de matéria, radiagao
e energia escura, ou seja, Pt = Pm + Pr + PA-

O parametro de Hubble, que depende do tempo, ¢é definido como
H(t) = —= (2.16)

e governa a expansao local de acordo com a lei de Hubble, v = Hd, onde v é a velocidade
de recessao e d é a distancia. Podemos reescrever a eq. (2.14) utilizando o parametro de

Hubble, ou seja,

_sHE 3k
Prot = StG  8rGa?’

(2.17)

Teremos o universo plano (k = 0) quando a densidade de energia for igual a densidade

critica p,., dada por

3H?
. = : 2.18
Pe=ga (2.18)
Agora, definiremos a quantidade §2; de uma substancia ¢, como
0 =" (2.19)

Pe

que nos fornece a informacao a respeito da quantidade de determinada espécie de matéria
ou energia em relacao a densidade critica. O indice ¢ pode ser matéria ordindria, matéria
escura, radiagao ou energia escura. Dessa forma, €2; estd relacionado com a densidade total

da seguinte forma

Pc

QZE:QEE:%ZMW (2.20)

Assim, substituindo (2.16), (2.18) e (2.20) em (2.14), obtemos

k

Q-1= 7.

(2.21)
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Observando a eq. (2.21), verificamos que hé uma relagdo entre a densidade e a curvatura

do espago-tempo. Assim,

ptot:pc_)Qzl_>k207 (222)
Piot > pe— 2 >1—= k>0, (2.23)
Prot < pe = 2 <1 —k<O0. (2.24)

Como ja haviamos antecipado, o valor de k£ nos informa qual a geometria do universo, ou
seja, k = —1,0, 1, dependendo se a geometria é, respectivamente, aberta, plana, ou fechada.
Portanto, a partir das equacoes de Einstein verificamos a relagao intima entre a densidade

de matéria e energia presentes no universo e sua geometria.

2.2 Mapeamento da radiacao césmica de fundo

A radiagado césmica de fundo (RCF) é o que restou de informacao a respeito do inicio do
universo. Quando o universo nasceu, ha aproximadamente 14 bilhoes de anos atras, ele
era preenchido por um plasma denso e quente de particulas, protons, neutrons, elétrons,
em sua maioria, e fétons. Em particular, nos primeiros 380 mil anos, os fétons estavam
constantemente interagindo com os elétrons livres, nao podendo viajar por longas distancias.
Isso siginifica que o universo era opaco, como em um dia de neblina. Entretanto, o universo
estava expandindo e, conforme ocorria tal expansao, ele tornava-se cada vez mais frio.
Quando o universo estava com a energia e temperatura suficientes, elétrons e prétons se
uniram para formar atomos neutros. Nesse momento, os dtomos nao podem mais absorver
a radiacao, que agora esta livre para se propagar. A partir de entdo, o universo se torna
transparente. A fase de formacgao dos atomos neutros ganhou o nome de recombinagao, e
a fase dos fétons livres para viajar pelo espaco é chamada de desacoplamento de fétons.
Tais fotons viajam livremente desde entao e foram perdendo energia devido a expansao do
universo, que fez com que seus comprimentos de onda aumentassem (A = ¢). Portanto, a
temperatura efetiva desta radiacao esta muito préxima do zero absoluto, aproximadamente
2,7 K.

A existéncia RCF foi postulada teoricamente no final dos anos 40 por George Gamow,
Ralph Alpher e Robert Herman [81], que estudaram as consequéncias da nucleosintese dos
elementos leves, como hidrogéneo, hélio e litio, no principio do universo. Eles descobriram
que para sintetizar os nucleos desses elementos, o universo primordial precisaria estar extre-
mamente quente, e a radiacao liberada neste processo deveria permear todo o universo, sendo
detectavel ainda hoje. Eles estimaram a temperatura desta radiacao em aproximadamente

5 K. Tal radiagao s6 foi descoberta anos depois, em 1964, por Arno Penzias e Robert
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Wilson[82] e, por esta razao, foram premiados com o Nobel de Fisica em 1978.

Hoje, a analise das aninsotropias permite testar os modelos cosmoldgicos e definir os seus
parametros. O processo de determinagao dos parametros cosmoldgicos através da andlise
das pequenas perturbagoes de temperatura por todo o céu foge do escopo deste trabalho.
Tais determinagoes podem ser encontradas em alguns artigos [83, 84, 85, 86]. Vamos agora

apresentar os experimentos dedicados especialmente para a verificacao das aninsotropias na

RCF.

2.3 Medidas da radiacao céosmica de fundo

2.3.1 COBE

O COBE (Cosmic Background Explorer) era um satélite dedicado a medidas cosmolégicas.
Ele foi langado em 18 de novembro de 1989 e carregava trés instrumentos de medida: DIRBE;,
DMR e FIRAS. O DIRBE (Diffuse Infrared Background Experiment) mapeava o céu através
da medida da radiacao infravermelha de fundo nas faixas de comprimento de onda de 1,25
até 240 pm. A medida da radiacao infravermelha de fundo feita pelo COBE ajudou no
ajuste de modelos da histéria cosmoldgica de formacao de estrelas, o acimulo ao longo
do tempo da poeira e elementos mais pesados que o hidrogénio. Tal poeira tem desem-
penhado um importante papel na formacao de estrelas durante a maior parte da histéria.
O DMR (Differential Microwave Radiometer) mapeava a radiacdo cdsmica sensivelmente,
procurando por pequenas variagoes de temperatura entre diferentes partes do céu. O ins-
trumento consiste de seis radiometros de microondas, dois canais quase independentes que
operavam em trés frequéncias distintas: 31,5, 53, and 90 GHz. Essas frequéncias foram
escolhidas para minimizar a contaminac¢do da emissao galatica. O FIRAS (Far Infrared
Absolute Spectrophotometer) comparava o espectro da RCF com a radia¢do do corpo negro.
Ele forneceu evidéncias que dao suporte a teoria do Big Bang: mostrou que a RCF é quase
o espectro perfeito do corpo negro e que tal radiacao possuia leves anisotropias, o que pode
ser visto na Fig. (2.1). O FIRAS mediu o espectro em 34 pontos igualmente espacados
ao longo da curva do corpo negro. Na figura, a barra de erro dos pontos experimentais
nao pode ser vista, pois é menor que a espessura da linha do corpo negro. As anisotropias
surgem como flutuagoes na temperatura e a medida obtida pelo COBE fornece [42]:
oT
— =L1x10 ], (2.25)
Além disso, dois dos principais cientistas envolvidos com o satélite, George Smoot e John

Mather, ganharam o prémio Nobel de Fisica em 2006 pelo trabalho no projeto COBE.
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Fig. 2.1: A figura mostra a predicao teorica da RCF comparada com a medida de FI-
RAS/COBE. http://map.gsfc.nasa.gov/universe/bb_tests_cmb.html.

2.3.2 WMAP

Originalmente chamado de MAP, que em uma traducao simples significa sonda de ani-
sotropia de microondas, passou a ser chamado de WMAP em homenagem a um de seus
colaboradores, o cosmélogo David Todd Wilkinson, que faleceu em 2002 durante a operagao
da sonda. O projeto WMAP(1, 2] substitui o satélite COBE no estudo da RCF com ins-
trumentos 45 vezes mais precisos e com uma resolucao angular 33 vezes maior que seu
predecessor. O WMAP consiste de um conjunto de radiometros de microondas resfriados
passivamente.

As medidas realizadas pelo WMAP tiveram papel fundamental no estabelecimento do
atual modelo padrao da cosmologia, o modelo A-CDM. Daremos uma atengao especial para
este modelo na proxima secao. Os dados de WMAP descrevem muito bem um universo
dominado por energia escura na forma da constante cosmologica A. Outros resultados
importantes foram estabelecidos pelo WMAP. A idade do universo é 13,772 4+ 0,059 bilhGes
de anos. A taxa de expansao do universo é 69,32 4 0,80 km-s~*Mpc~t. O contetido total
do universo se divide em 4,628% =+ 0,093% de matéria ordinéria, 24,02%f8:§§;‘j de matéria
escura fria que nao emitem nem absorvem luz, e 71,3%f8:g§;‘j de energia escura na forma
da constante cosmoldgica que acelera a expansao do universo. O fator de curvatura é

0,0039 : : .
Q. = —0,0027 0038, determinando que a curvatura do universo é plana com um erro de
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Fig. 2.2: Mapa da temperatura do wuniverso primordial. Figura retirada do site
http://map.gsfc.nasa.gov/media/121238 /indez. html.

0,4%.

A Fig.(2.2) mostra o mapa de todo o céu do universo jovem obtido através de nove
anos de dados do WMAP [2]. A imagem revela flutuagoes na temperatura de 13,77 bilhdes
de anos (mostradas com cores diferentes) que correspondem as sementes que criaram as
primeiras galaxias. O sinal de nossa galaxia foi subtraido usando dados de multi-frequéncia.

Essa imagem mostra um regime de temperatura de 200 pK.

2.3.3 Planck

O Planck foi uma sonda espacial criada pela Agéncia Espacial Européia que observou o
universo em comprimentos de onda entre 0,3 mm e 11,1 mm, cobrindo amplamente o infra-
vermelho, microondas e radio-frequéncias. Ele foi posto em 6rbita em maio de 2009 e tirado
de operacao em outubro de 2013. O principal objetivo era estudar a RCF por todo o céu
com sensibilidade e resolugao maiores que dos seus predecessores. Ele conseguia um alcance
de observagao em 9 bandas de frequéncias, diferentemente do WMAP, que sé conseguia 5
bandas.

A Fig. (2.3) apresenta a resolu¢ao da medida por cada umas das sondas COBE, WMAP e
Planck. Fica evidente, portanto, a evolugao na resolucao e na sensibilidade dos instrumentos
de medida da RCF. Os resultados [3, 4] obtidos indicam que o universo estd expandindo a
uma taxa pouco mais lenta do que se pensava, Hy = 67,7440,46 km s~! Mpc~t. O universo
¢ mais velho do que os dados do WMAP indicavam e, apds a andlise dos dados obtidos pelo
Planck determinou-se que o universo tem 13,82 x 10? anos, aproximadamente 120 milhoes

de anos a mais do que WMAP havia medido. Outro resultado importante determinado é
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Planck

Fig. 2.3: Radiagao césmica de fundo medido pelas 3 mais importantes sondas, COBE,
WMAP e Planck.  As cores destacam as regioes mais frias (azul) e
as regioes mais quentes (amarelo e wvermelho).  Figura retirada do site
hitp://photojournal.jpl.nasa.gov/catalog/PIA1687.

que hé uma diferenca nas distribuigoes de matéria e energia. A Fig. (2.4) nos apresenta
a relacao dos dados obtidos pelo WMAP|2|, disco da esquerda, com os dados obtidos pelo
Planck, disco da direita. Vemos um acrécimo na quantidade de matéria escura, que agora
constitui 26,8% do universo, e um acréscimo na quantidade de matéria ordindria, que agora
constitui 4,9% do universo. A energia escura contempla os 68,3% restantes, diferentemente

dos 72,3% medidos pelo WMAP.

2.4 Modelo ACDM

O atual modelo padrao da cosmologia, o Lambda(A)-CDM, engloba todas as informagoes
obtidas até o momento a respeito do universo e suas propriedades. Ele assume que o
universo estd expandindo de acordo com o termo geométrico A, que representa a constante
cosmoldégica da relatividade geral de Einstein. A tem uma forte relacao com a energia escura,
uma forma de energia desconhecida que governa a expansao acelerada do espaco-tempo.

A matéria escura fria é descrita como sendo fria, pois sua velocidade era nao relativistica
na época da igualdade radiagdo-matéria. Também pode ser nao barionica (consistindo de
outro tipo de matéria diferente de prétons e neutrons). Essa componente de matéria esta
estimada nos dias de hoje como sendo aproximadamente 27% da densidade de massa-energia
do universo. Os 5% restantes da densidade total do universo compreendem toda a matéria

e radiacao observadas como as particulas conhecidas, elementos quimicos, fétons e objetos
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Fig. 2.4: Constituicao de matéria e energia do universo comparando os dados anteriores ao
Planck(disco esquerdo) com os dados obtidos pelo Planck (disco direito). Figura
retirada do site hitp://sci.esa.int/planck/51557-planck-new-cosmic-recipe/.

visiveis, como estrelas, planetas e galaxias.

Todos os modelos cosmologicos sao baseados no principio cosmolégico de isotropia e
homogeneidade, ou seja, o universo apresenta as mesmas propriedades em qualquer ponto
visto de qualquer ponto no universo. Dessa forma, a parte do universo que conseguimos
observar diretamente é uma amostra suficientemente representativa do resto do universo.

O modelo ACDM inclui a métrica de expansao do espaco-tempo ja apresentada no
principio deste capitulo, que é evidenciada pela observacao do desvio para o vermelho das
galdxias observada por Hubble, sendo que o modelo assume a geometria espacial plana para
O universo.

O modelo aceita como inicio do universo um evento tinico chamado de Big Bang ou sin-
gularidade original, que nao foi uma explosao, mas uma expansao abrupta do espago-tempo
contendo radiacao a tempertaturas em torno de 10'® K. Ele é baseado em seis parametros:
a idade do universo, densidade barionica, densidade de matéria, a amplitude das flutuagoes
iniciais, a dependéncia de escala desta amplitude e a época de formacao das primeiras es-
trelas. Esses parameros ajustam todos os dados cosmoldgicos conhecidos. Tais parametros
foram determinados e fixados pelos experimentos de analise da RCF, COBE, WMAP e
Planck. Abaixo vemos uma tabela com os parametros que definem o modelo obtidos pelos

ultimos resultados do experimento Planck[4].
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Parametro Valor Descricao

Qph? 0,02230 £ 0,00014 Densidade barionica

Q.h? 0,1188 + 0,0010 Densidade de Matéria escura

to 13,813 40,047 x 10? anos Idade do universo

T 0,9667 £ 0,0040 Indice espectral escalar

A% 2,445 40,096 x 1077, ko = 0,002 Mpc~! | Amplitude da curvatura de flutuacao
T 0,066 £ 0,012 Profundidade 6ptica de reionizagao

Tab. 2.1: Parametros do modelo ACDM.




Capitulo 3

Modelo Padrao e os mecanismos de

geracao de massa

3.1 Particulas do Modelo Padrao

O Modelo Padrao contempla todas as particulas conhecidas e suas interagoes, exceto a
interacao gravitacional. Tal modelo passou a ser chamado assim nos anos 70, com a avanco
da teoria quantica de campos. O primeiro passo em direcao ao Modelo Padrao foi dado
por Sheldon Glashow, quando descobriu uma maneira de unificar as interacoes fraca e
eletromagnética [87]. Em 1967, Weinberg [88] e Salam [89] incorporaram o mecanismo de
Higgs na teoria eletro-fraca de Glashow e assim definiram a sua forma moderna.

A teoria forte ou cromodinamica quantica, que descreve as interagoes fortes, foi introdu-
zida nos anos 70 quando foi comprovada experimentalmente a estrutura hadronica, ou seja,
que os hadrons eram compostos por particulas menores com cargas fracionarias. Porém, o
Modelo Padrao pode ter seu inicio entendido a partir da descoberta do elétron, a primeira
particula fundamental a ser “observada’”, e seu fechamento a partir da descoberta do béson
de Higgs em 2012. Assim, o Modelo Padrao estd completo para as particulas elementares e
suas interagoes.

As particulas do Modelo Padrao podem ser classificadas conforme os seus numeros
quanticos. A primeira e maior sub-divisao diz respeito a separacao pelo spin das particulas.
As particulas de spin semi-inteiro sao agrupadas pelo nome de férmions e as particulas
de spin inteiro sao chamados de bdsons. Toda matéria em nossa volta é constituida de
particulas elementares, os férmions, e elas interagem através da troca dos mediadores da in-
teragao, os bosons. Por exemplo, um elétron interage com um outro elétron através da troca
de um féton, o mediador da interacao eletromagnética. Vamos apresenta-los em maiores

detalhes nas secoes seguintes.
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Particula | Massa (MeV) | carga elétrica | Spin | Geragao
e 0,511 -1 1/2 1°
1 105,65 -1 1/2 2°
T 1776,82 -1 1/2 3°
Ve ~ 0 0 1/2 1°
Yy ~ 0 0 1/2 2°¢
vy ~ 0 0 1/2 3°
u 2,3 2/3 1/2 1°
d 4.8 —1/3 1/2 1°
c 1776,82 2/3 1/2 2°
s 95 —1/3 1/2 2°
t 173210 2/3 1/2 3°
b 4810 —1/3 1/2 3°

Tab. 3.1: Férmions fundamentais do Modelo Padrao.

3.1.1 Férmions

Eles sao apresentados em dois tipos basicos: quarks e léptons. Os férmions sao particulas
que possuem spin 1/2 e por este motivo participam do principio de exclusao de Pauli e da
estatistica de Fermi-Dirac, de onde vem o nome férmions. Portanto, dois férmions nao po-
dem estar no mesmo estado quantico ao mesmo tempo. Compreendem 12 particulas bésicas
e suas respectivas 12 anti-particulas, sendo que, a partir delas, se constréi toda matéria
visivel do universo. Os férmions se classificam ainda quanto a forma como interagem, ou
seja, pelo tipo de carga que carregam. Os quarks sao particulas de carga fracionaria, por-
tanto, interagem via forca eletromagnética, possuem carga de cor e, assim, participam da
interacao forte e também participam da forca fraca. Os léptons participam de todas as
interacoes, exceto a interacao forte, pois nao carregam carga de cor, e os neutrinos, por nao
possuirem carga elétrica, nao interagem via forca eletromagnética.

Os quarks e os léptons sao divididos em geragoes. A primeira geracao diz respeito aos
quarks up (u) e down (d) e os 1éptons, elétron e neutrino do elétron. Essas quatro particulas
representam praticamente toda a matéria visivel do universo. A segunda geracao contempla
os quarks charm (c) e strange (s) e o muon (i) e o seu respectivo neutrino. A terceira geracao
é composta pelos quarks bottom ou beauty (b) e top (t) e os léptons tau (7) e seu respectivo
neutrino. Quarks e léptons e seus nimeros quanticos sao apresentados na tabela 3.1.

Os quarks sao particulas cuja existéncia é verificada indiretamente, ou seja, nao é possivel
medir um quark livremente. Isto acontece devido a uma peculiaridade da forga forte, que
aumenta com o aumento da distancia. Portanto, os quarks estao livres quando formam
particulas com estrutura, os hadrons, e nao conseguem sair pois a forca forte impede que

se separem, essa propriedade é chamada de confinamento. Eles sao agrupados em 3 quarks,
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Particula | Massa (MeV) | carga elétrica | Spin
ol 0 0 1
g 0 0 1
A 91187.,6 0 1
w+ 80385 +1 1
W= 80385 -1 1
h 125700 0 0

Tab. 3.2: Bdsons do Modelo Padrao.

Forca Béson Intensidade
Eletromagnética v o~ %

Forte g oy ~ 1

Fraca Z, W W~ | Grepmi = 107° GeV 2

Tab. 3.3: Tabela com os bdsons do Modelo Padrao.

formando barions, ou em quark e anti-quark formando os mésons. Os barions sao particulas
de spin semi-inteiro, portanto, também sao férmions. Ja os mésons sao particulas de spin

inteiro e, portanto, sao bdsons.

3.1.2 Bodsons

Particulas de calibre (gauge), ou seja, particulas de troca em uma interagao. Na interagao
eletromagnética, por exemplo, o foton é a particula de troca. Sao particulas de spin inteiro,
descritos pela estatistica de Bose-Einstein. Os bésons conhecidos sao o féton (7), os bdsons
da teoria eletrofraca (Z) e (W*), glion (g). Na tabela 3.2 temos alguns niimeros quanticos
para os bdsons. Os bdsons W+ e W sdo os tnicos a carregarem carga elétrica. Eles
sao responsaveis pelo decaimento beta. O féton esta presente no nosso cotidiano, mais
precisamente, nas interagoes eletromagnéticas, por exemplo, na transmissao de uma radio,
no aquecimento de alimentos em um microondas e etc. O glion carrega carga de cor e, por
isso, existem 8 glions diferentes. E o glion que mantém os quarks unidos dentro de um
hadron.

Na teoria eletrofraca, apds a quebra espontanea de simetria, o mecanismo de Higgs
garante que o féton fica sem massa enquanto os outros bésons, Z e W=, ficam massivos.
O béson de Higgs é o tnico escalar do Modelo Padrao, ou seja, seu spin é nulo. Ele é o
responsavel pela geracao de massa de todas as outras particulas fundamentais.

A Fig. (3.1) é um resumo das particulas do Modelo Padrao, onde agrupamos os 12
férmions, 6 quarks e 6 léptons, e os 6 bdsons, sendo que o béson de Higgs é o responsavel

por dar massa as outras particulas.
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Fig. 3.1: Os férmions e bosons do Modelo Padrao.

3.2 Simetrias e a Construcao do Lagrangiano da QED

Uma importante relacao na Fisica tedrica faz a ligacao entre interagoes e principios de
simetrias[90][91][92]. Dessa forma, todas as interagbes entre particulas sdo ditadas pelas
simetrias locais de calibre. Uma simetria de um sistema fisico ¢ uma caracteristica fisica do
sistema que é preservada ou permanece inalterada sob alguma transformacao. Matemati-
camente, uma simetria é um tipo de variagao aos campos ou ao lagrangiano que mantém a
equacao de movimento inalterada.

Por exemplo, um elétron ¢é descrito por um campo complexo cuja densidade lagrangiana
é190]

L =i0y,0' — mi¥ (3.1)

que é o lagrangiano de Dirac e m é o termo de massa associado a funcao de onde do elétron.

Usando uma transformacao do tipo

U(x) — e U(z) (3.2)

U(z) — U(x)e ", (3.3)
onde a é uma constante real e analisando os termos decorrentes de (3.2), temos

o'W (x) — e 0" W(x). (3.4)
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E fécil observar que o lagrangiano (3.1) permanece inalterado perante a transformacio (3.2)
e, portanto, é dito invariante perante essa transformacao. A familia de transformacoes de
fase U(a) = €', onde um simples parametro o pode assumir qualquer valor real, forma um
grupo abeliano unitario conhecido como grupo U(1). O grupo ser abeliano significa que os
geradores de transformacao comutam entre si.

Do ponto de vista fisico, a existéncia de uma simetria implica que alguma quantidade
nao pode ser medida. Por exemplo, no caso da invariancia de translacao, significa que nao
podemos determinar uma posigdo absoluta no espago. Assim, na transformagao (3.2), a
quantidade o nao pode ser medida e nao possui significado fisico algum. Portanto, a pode
ser escolhido arbitrariamente, mas, uma vez escolhido, este valor vale para todo o espaco e
tempo. Essa é a definicao de invariancia de calibre global. Se tornarmos a constante o uma
fungao de x, ou seja, @ = a(x), fazemos com que surja uma invariancia local de calibre que
depende das coordenadas espaco-temporais de onde estd sendo medido o campo.

Agora, aplicamos no lagrangiano (3.1) a transformacgao de calibre local

U(z) — €@ v(x) (3.5)

e queremos também obter a invariancia do lagrangiano perante essa transformacao. Porém,

quando realizamos a transformacao, vemos que a invariancia nao é obtida, pois temos

0, U(x) — €@ 9, W(x) + ™ W(x) d, afz), (3.6)

onde o segundo termo nao serd eliminado na substituicao no lagrangiano. Esse segundo
termo surge da dependéncia de o com .

Entao, um meio de manter a forma do lagragiano invariante é modificarmos a derivada
covariante de modo a eliminar o segundo termo de (3.6). Portanto, queremos uma nova

derivada covariante que se transforme localmente da seguinte forma
D, V(z) — D W (x). (3.7)

Com isto, devemos introduzir um campo vetorial do tipo A, para construirmos D,,. Assim,

se D,, for escrito na forma

D, =0, —ieA, (3.8)
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o campo A, deve ser transformado do seguinte modo
1
AN — A“ -+ Ea“()é (39)

Assim, podemos verificar que a transformacao sobre D, ¥(z) fica

1 )
D' (z) = [@ —ie (Au + gﬁﬂa)} @ ()
= [0, @Y (2) + ™9, U(z) —ieA,e ™DV (x) — i 0, eio‘(x)llf(:p)}

= @9, —ieA,] U (z), (3.10)
ou seja,
D\W'(z) = "D, U(z). (3.11)

Consequentemente, as formas para a derivada (3.8) e para o campo A, (3.9) resultam na

transformagao almejada em (3.7). Entao, o lagrangiano escrito na forma
L =iV(x)y*D,¥(x) — m¥(z)¥(z) (3.12)

é invariante perante uma transformacao de calibre local. Entretanto, é importante ressaltar
que a forma do lagrangiano ficou inalterada, porém, a necessidade de garantir a invariancia
fez com que adicionassemos um termo que tem um papel fundamental no lagrangiano. Esse
novo termo é responsavel pela interacao entre as particulas na teoria. Em outras palavras,
a imposicao da invariancia local de calibre forcou a introdugao de um campo vetorial A,,,
chamado de campo de calibre, que se acopla as particulas de carga (—e) da mesma forma

que o campo de féton. Reescrevendo o lagrangiano na forma
L =iV ("9, —m)V(z) +ePy"VA,, (3.13)

o termo de interacdo em (3.13) pode ser escrito como —j#A,, onde j* é a densidade de
corrente de Dirac. Agora, se considerarmos que A, é realmente o campo de féton devemos
adicionar a esse lagrangiano um termo correspondente a energia cinética do féton. Como

esse termo cinético deve ser invariante, ele pode conter apenas o tensor invariante de calibre

F,, = 0,4, — 0,A,. (3.14)



Capitulo 3. Modelo Padrao e os mecanismos de geracao de massa 44

Deste modo, obtemos o lagrangiano da eletrodinamica quantica (QED, em inglés)
_ _ 1
L =iV (40, —m)V(z)+ eVy'VA, — ZFWF“”. (3.15)

E importante ressaltar que nao podemos adicionar um termo de massa para o campo A,,
pois isto quebraria a invariancia de calibre. No caso do campo de féton, a massa do bdson

de calibre, ou foéton, é nula, como veremos na proxima secao.

3.3 Quebra Espontanea de Simetria e o Mecanismo

de Higgs

Vamos, neste momento, utilizar um lagrangiano que é invariante perante a transformacgao
de calibre do tipo ¢ — —p. Esse lagrangiano é conhecido como teoria ¢* e estd escrito
abaixo[90][91][92]

Ly

1 1
L= 50up0"p — 570" — 70

> 1 (3.16)

onde ¢ é um campo escalar e m e A sao parametros, com A > 0. Reescrevendo-o, separando

a parte cinética da potencial, temos

1 1 1
A partir do potencial
_ 1 2 9 1 4
V= —-pp"+ - dp (3.18)
2 2
vamos calcular o seu minimo usando
ov
— =0, (3.19)
i
ou seja,
— = Ap?) . 3.20
9y = ¢ (12 + Xp?) (3.20)

Podemos notar que esse resultado possui dois possiveis cenarios. Primeiramente, no caso de

1% > 0, ou seja, onde o minimo é o resultado de ¢ = 0, temos o caso trivial que corresponde a
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um lagrangiano do tipo Klein-Gordon e o termo com ¢* mostra a existéncia de um vértice de
4 particulas com acoplamento A. J4 no caso de p? < 0, voltamos a olhar para o lagrangiano
(3.16) e notamos que o termo de massa associado ao campo ¢, ou seja, —%,u2g02, ficard com

sinal trocado!. Para solucionarmos isso tomaremos a segunda possibilidade de ‘g—‘; =0, ou

seja,
1+ Ap® =0 (3.21)
e portanto
—u?
o=+ = (3.22)

Nesse caso ¢ = 0 nao é o minimo do potencial, mas sim um ponto instavel. Temos entao
dois minimos possiveis, p = 4+v e @ = —v. Devemos agora fazer uma expansao em torno de
um desses valores. Desse modo, a escolha de um ou outro valor faz com que a simetria seja

quebrada. A expansao em torno de um dos estados fundamentais do potencial fica

o(z) =v+n(z) (3.23)

onde n(z) representa uma flutuacdo quantica em torno do minimo. Substituindo essa ex-

pansao no lagrangiano (3.16), temos
, 1 2.2 g Loy 1y
L= 3 ,m0"'n — Avn® — dvn® — Z)\n + Z)\U (3.24)

e podemos observar que o campo 77 possui um termo de massa com sinal correto como
desejdvamos. Assim, comparando com (3.1) podemos afimar que a massa associada ao

campo ¢ é

my, = V2 2 = /=242, (3.25)

Além disso, os lagrangianos £ e £’ sao totalmente equivalentes, pois a transformacao de
calibre nao pode alterar a Fisica do problema. Se pudéssemos resolver os dois lagrangianos
exatamente, obteriamos o mesmo resultado fisico.

Neste ponto é importante salientar como se dd a quebra espontanea de simetria. A
simetria apresenta dois pontos de minimo para a teoria. A principio, antes da simetria

ser quebrada, para o caso de p? < 0, nao temos informacao alguma a respeito da massa.

! Para esclarecer essa questdo, é importante olharmos para o lagrangiano de Dirac (3.1). L& o segundo
termo que é de ordem 2 no campo, possui um parametro que representa a massa e o sinal é negativo.
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Entao, a massa surgird apos a simetria ser quebrada, ou seja, apoés um dos valores ¢ = —v
ou ¢ = +v ser adotado. A partir deste ponto teremos a definicao da massa associada ao
campo. Este foi um exemplo com o campo escalar real ¢. A seguir, usaremos o caso de um
campo escalar complexo.

Vamos, entao, reescrever o lagrangiano (3.16) para o campo escalar complexo ¢ = (¢ +

Z¢2)/\/§7
L= (0.0)" (0"9) — 1¢"d — "¢, (3.26)

sendo que ele é invariante frente & transformacao de calibre do tipo ¢ — €'“¢. Em outras
palavras,; o lagrangiano possui uma simetria de calibre global U(1) .

Aqui também iremos considerar o caso de A > 0 e u? < 0. O lagrangiano, em termos de

o1 € P, €

L= 20000 0un) = o (8 +63) — 1A (B +63)”, (3.27)

| —

onde facilmente conseguimos verificar que, ao invés de termos apenas dois minimos, temos
um circulo de valores de minimos do potencial V' (z) no plano ¢; e ¢5. A solugao é uma

equacao de um circulo de raio v,
2

O+ 63 = = 5

= (3.28)

Novamente, vamos expandir em torno de um dos minimos, que agora escolhemos ¢; = v

e ¢o = 0. Dessa forma, temos
@) = —5 [o-+1(a) + i€ () (329)

que ao substituirmos no lagrangiano (3.26) fica

1 1 1
L = 3 (8u77)2 + 3 (8uf)2 — % = dunp® — Z)\n‘l
1 1 1

O terceiro termo tem a forma de um termo de massa para o campo 7. Assim a massa
associada ao campo 7 é m, = /—2u2, da mesma forma que haviamos obtido no caso do
campo escalar real. Os dois primeiros termos sao termos cinéticos, porém, nao temos um

termo de massa para o campo . Isso implica no surgimento de um escalar sem massa na
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teoria, que também é chamado de bdoson de Goldstone. Portanto, sempre que uma simetria
global continua é quebrada espontaneamente, surge um escalar sem massa. Dessa forma,
temos um problema a resolver. Esse bdson escalar sem massa nao é observado.

O mecanismo de Higgs corrige o problema do béson de Goldstone de uma forma simples.
Comecamos com uma simetria de calibre local U(1), ou seja, ¢ — ¢@¢. Assim como
fizemos no caso do campo escalar real com uma simetria de calibre local, vamos exigir que o
lagrangiano seja invariante perante essa transformacao de calibre. Assim, como ja haviamos
feito antes, para que o lagrangiano (3.26) seja invariante, devemos ter (3.8) e (3.9). Portanto,

o lagrangiano fica

L= (0" +ieA) o (0y—ieA") d— 1206 — \(¢°0) — iFH,,F‘“’. (3.31)

Com p? > 0 obteremos o lagrangiano da QED para uma particula escalar carregada. Para
férmions j4 haviamos obtido em (3.15). Usaremos pu? < 0 para obtermos as massas associ-
adas aos campos, que serao geradas por meio da quebra espontanea de simetria. Como jéa

foi feito e usando (3.29) obtemos

1 1 1
L= S0+ (08" = M’ + S A, A"
1
— evA, 0" — ZFWFW + termos de interagao. (3.32)

O lagrangiano £’ possui um béson de Goldstone £, um escalar massivo 7 e, ainda mais
importante, um béson massivo vetorial A,, que aparece no termo %GQUQAMA”. Assim, as

massas sao
me =0, m,=V2\? e my = ev. (3.33)

Geramos a massa para o béson de calibre, mas ainda temos o béson de Goldstone. Entre-
tanto, temos no lagrangiano um termo de mistura do tipo evA,0"¢. Portanto, vamos tentar

definir um outro calibre. Entao, usaremos

¢ — \g v+ h(z)] e (3.34)

1
Ay = Ayt — 0,0 (3.35)

em mais baixa ordem de 6(x), onde h é real e a teoria torna-se independente de . Finalmente
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obtemos,

1 1 1
£o= 3 (9,h)% — M?h? + 56%2/@ — \vh® — Zw
1 1
+ AN vt ALh — S F P (3.36)

O boson de Goldstone desapareceu da teoria. Portanto, o lagrangiano descreve apenas
duas particulas massivas interagindo, o béson vetorial de calibre A, e o escalar massivo h,
também chamado de béson de Higgs. Esse, entao, é o mecanismo que Higgs utilizou para
corrigir o problema de geracao de massa no Modelo Padrao.

Neste ponto vale lembrar que, por enquanto, utilizamos apenas uma simetria de calibre
do tipo U(1). Veremos mais adiante neste trabalho, que o fato de a teoria eletrofraca, cujo
grupo de simetria é SU(2) ® U(1), possuir quatro bésons de calibre, o féton e os bdsons Z,
e W¥, acarretard em apenas um deles nao possuir massa. O mecanismo funciona também

para férmions, mas este nao é o objetivo do trabalho.

3.4 Mecanismo de Stueckelberg

Da mesma forma que o mecanismo de Higgs, o mecanismo de Stueckelberg [?, 7] gera massa
a bdsons vetoriais abelianos sem a quebra de invariancia do lagrangiano, assim, fornecendo
um procedimento alternativo ao mecanismo de Higgs. O termo de massa, adicionado no
lagrangiano inicial, é feito invariante de calibre pelo acoplamento de um bdson sem massa
com um campo pseudo-escalar real que se transforma nao-linearmente, e no calibre unitario
¢ absorvido como o modo longitudinal do bdson vetorial massivo.

2

Imaginemos que, no caso de Proca®, exigissemos que o lagrangiano fosse invariante de

calibre, ou seja, que

1 2
L=~ FuF" - %AMA“, (3.37)

fosse invariante perante a transformagao
Ay — A+ 0. (3.38)
Entao terfamos que F),, F'*” é invariante, pois

F,L/J,l/ = aM(AV + 81/7]) - al/(Au + aun) - auAy - ayAM = Fuy, (339)

2 Jagrangiano que d4 massa para o campo vetorial Ay
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mas terfamos também que A, A" nao é invariante, pois

ALAT = (A, + 0m) (A" + 0M'n) # AL AV (3.40)

Stueckelberg sugere uma forma para o lagrangiano onde existe um termo de massa, mas
isso nao quebra a invariancia de calibre. O caso mais simples a ser trabalhado é o de um

béson vetorial A, acoplado a um campo pseudo-escalar o. O lagrangiano de Stueckelberg é

1 1
L= =Bl = AN (3.41)

onde
A, = (mAu + 8u0') (3.42)

e ¢ invariante se o é transformado junto com A, da seguinte forma

Ay — AL+ 0O (3.43)
o — o—me. (3.44)
Assim, conseguimos ver que
F;/w = 0,(A, + 0ve) — 0, (A, + 0u€) = 0,A, —0,A, =F,, (3.45)
e
N A" = [(mA, + 0u€) + (Ouo — me)] [(mA, + Oue) + (90 — me)]
= A AF, (3.46)

e, portanto, o lagrangiano é invariante. Para determinarmos efetivamente a massa associada
ao campo A, devemos quebrar a invariancia fixando o calibre. Assim, adicionamos o seguinte

termo ao lagrangiano

1

L= 2

(9, A" + €mo)? (3.47)

onde £ é um parametro real. Desse modo, obtemos o seguinte lagrangiano total para o

sistema
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1 2 1 2
Lin = L4 Lo = =7 Fu P — AN — — (0,4 = S0,00"0 — 50" (3.48)

4

1
2%

onde tomamos £ — 0o. Vemos que o campo o estd completamente desacoplado de A, .

A interacao pode facilmente ser incluida como L;,; = gA,J" com d,J" = 0. Portanto,
o lagrangiano final total é

1 % m’ p p
‘Ctot = —ZFMVF — 714“14 + gAP«J . (349)

Como os termos contendo o estao completamente desacoplados, eles tornam-se sem im-
portancia para a teoria.

Para a obtencao das massas dos campos nao-abelianos no Modelo Padrao deve ser usado
o mecanismo de Higgs. A determinacao das massas dos campos da teoria eletrofraca, como

Z,W¥* e ~ sera feita no préximo capitulo, juntamente com as massas provenientes da ex-

tensao de Stueckelberg usados no modelo proposto neste trabalho.



Capitulo 4

Extensao Higgs-Stueckelberg do
Modelo Padrao

4.1 Lagrangiano Geral do Modelo

Neste capitulo vamos iniciar a parte inédita do trabalho desta tese com a definicao do la-
grangiano da extensao do Modelo Padrao, que chamaremos de Extensao Higgs-Stueckelberg
do Modelo Padrao.

Tendo em vista a necessidade de haver uma teoria que compreenda também a matéria
escura, mais precisamente os WIMPs, propomos um modelo que é uma extensao ao conhe-
cido Modelo Padrao. Tomamos o cuidado para que o modelo nao modifique a teoria ja
existente e bem estabelecida. Portanto, a presenca dos novos campos que introduziremos
nao pode afetar o MP de modo que modifique a Fisica dos processos conhecidos. Isso quer
dizer que, devemos sempre recuperar o MP tomando um determinado limite onde a ligagao
entre os setores é desfeita.

Inicialmente, lembramos que o grupo de simetria da teoria eletrofraca é composto por
dois grupos unitérios, SU(2) x U(1)y, um nao-abeliano e um abeliano. O lagrangiano dessa

teoria é dado por [90]
1 a apy 1 pv T pw t
Lpp = _ZWWW B ZBWB + D, QDO —V(2'P) (4.1)
+ i‘i’f’YMDu\I[f

com a derivada D,, sendo definida como

~
A~

T¢ Y]
Dy = 0y +iga5 Wy + igyéBu, (4.2)

onde 7% e Y sao os operadores de carga das respectivas simetrias; g, e gy sao os acoplamentos
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dos campos.

O modelo que estamos propondo é construido pela introdugao de dois novos grupos de
simetria U(1) a teoria eletrofraca, como uma possivel extensao ao Modelo Padrao. Cada
grupo estd associado a um campo especifico, como por exemplo, a simetria U(1)y estd
associada ao campo B,,, devido a necessidade de garantir a invariancia de calibre. Propomos
um novo setor acoplado ao Modelo Padrao, cujo grupo de simetria é G = U(1)¢ x U(1)x.
Assim, teremos dois novos campos neste setor escuro, os campos C* e X*. A introducao
desses novos campos ¢ feita de forma diferente para cada grupo de simetria. O campo C*
¢ adicionado, através do mecanismo de Higgs, como parte ainda nao observada do Modelo
Padrao. Como é necessério que seja garantida a invariancia de calibre, a derivada covariante

da teoria eletrofraca fica modificada da seguinte forma [24]

~ ~
A~

.7 a . Y1 . Y2
D; =0, + ZQQEWM + zgY?BM + ng?CM. (4.3)
Esse acoplamento entre o campo C* e o Modelo Padrao deve ser muito pequeno, de modo
que nao seja observado em energias conhecidas até hoje. Isto pode ser garantido se a massa
associada ao béson ligado ao campo C* for muito grande. O lagrangiano livre para esse

novo campo €
1 »
Lo = —ZC’WC , (4.4)

onde definimos que C,, = 9, C, — 9, C, é o tensor associado ao campo C,.
O segundo campo X* a ser introduzido garante a existéncia de uma espécie de QED
escura. Para isso é utilizado o mecanismo de Stueckelberg, que tem o papel de acoplar os

dois campos novos e, assim, gerar o novo setor. O lagrangiano deste novo setor (dAQED) é

1 , 1 . _
;CdQED = - ZXMVXM - 5 AM AF 4 Z Xk (’YMD;)f - mxk) Xk (45)
k
onde
Y.
DX =0, + z’gﬁ"xu (4.6)

¢é a derivada covariante do setor escuro que garante a invariancia de calibre e o tensor de
campo é definido como X, = 0, X, — 0, X,,. O segundo termo em (4.5) é o termo de

mistura de Stueckelberg entre os dois campos de bésons C), and X, por meio de um campo
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pseudo-escalar ¢ dado por
AH = Qp—ml Cu—mz XH’ (47)

onde os termos my e my sao parametros livres da teoria. O campo o é nao-fisico e desacopla
de todos os campos ap6s a fixagao de calibre. O tltimo termo em (4.5) é um termo singleto
de férmions do setor escuro e o somatorio na massa nos informa que podemos ter mais de
um férmion no setor escuro. Esse tipo de modelo foi proposto inicialmente por [32], mas com
apenas um campo escuro, e foi aplicado também em [34]. Escolhemos a seguinte fixagao de

calibre para a teoria

1

Ly = 2% I

9,C" + §m10)2 + (0, X" + fmga)Q] , (4.8)
onde ¢ é um parametro auxiliar para facilitar o desacoplamento do campo o.
Portanto, o lagrangiano geral com teoria eletrofraca e a extensao que estamos propondo

fica

L= Lgr,,, + Ligep + Ly + Lc, (4.9)

onde Lgr, . ¢ aequacdo (4.1), porém substituindo a derivada covariante (4.3).
A partir deste lagrangiano podemos proceder o calculo da matriz de massa dos bdsons
que surgem da teoria. Cada campo esta associado a um bdson. Esta matriz serd peca chave,

que indicara que tipo de interacao teremos no setor escuro.

4.2 Matriz de Massa

Como vimos no capitulo anterior, a quebra espontanea de simetria em conjunto com o me-
canismo de Higgs ou de Stueckelberg sao responsaveis pela geracao de massa das particulas.
Vamos entao calcular a matriz de massa, que apés ser diagonalizada, sera responsavel por
informar as massas dos bdsons da teoria. Portanto, sabemos que a matriz provém de um
termo do tipo %Vwabe“, onde usamos Vaﬂ = (Xu,Cps B, W),

Trabalharemos agora com os termos que contribuem para a obtencao de M2. Iniciando

com um termo retirado do lagrangiano (4.1)

2

A~ A~

pa Y; Y:
D' D"P = ‘ <—ng%W5 —igy—B, — igC—QC’H> i) (4.10)

2 2
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onde o campo ® é o campo de Higgs. Expandindo este termo temos

D@ D" e = L2g [(Wh?+ (W2

1
+ gUQ(gYBu — 92W) + 9cCu) gy By — 92W,, 4+ gcC*),  (4.11)

onde o primeiro termo leva diretamente as massas de W+ e W™, ou seja,

Wt FiWw?
wt= LT (4.12)
V2
que sao iguais e de valor
n _ 1

Agora, trabalharemos com os termos de massa do lagrangiano de Stueckelberg, ou seja,

1
Le:vt = _5 [(Qp + mICM + szu)(ﬁ“a -+ mlC“ + mQX“)]

_% [(0,C" + Emyo)(0"C,, + Emyo)

+(0, X" + Emyo) (0' X, + Emao)], (4.14)

onde L.y = Lagrp + Lo + Ly, porém, apenas contendo os termos de massa. Utilizando

integracao por partes e tomando & — oo obtemos

1
Eemt = ...— 5 [mlCz —+ m2X2 -+ mlmg(CHX“ -+ XHCH)]

+ termos de o. (4.15)

Unindo o segundo termo de (4.11) e (4.15), obtemos

(X*, C*, B*, W) M? (4.16)

w'l —
‘:gm tm tQ 7;><
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onde
m% mi1ms 0 0
2,2
2, 9&v 1 2 1 2
M2 — mime mj+ =5~  79cgy?v —71929¢cv (4.17)
- 0 1 2 g3 v° 1 2 :

19c9yv 1 —2929yV
2,2
1 2 1 2 g3v
0 —71929cv”  —3G29yV 4

Essa matriz contém toda a informacao das massas dos bdsons de calibre da teoria. E
importante ressaltar também que, assim como haviamos mencionado no inicio deste capitulo,
devemos sempre recuperar o MP. Desse modo, se anularmos g¢, que é o acoplamento entre
o campo C" e o MP, obteremos dois setores distintos dentro da matriz, como vemos na

matriz abaixo

m3  mymy 0 0
2
o | mame my 0 0
M* = 0 0 a? 1 5 |- (4.18)
4 4g2gYU
2U2
0 0 _iQQQYUQ gQT

Na matriz acima, o Modelo Padrao estd definido como os quatro elementos do canto inferior
direito! e o setor escuro esté definido como os quatro elementos do canto superior esquerdo.
Ambos os setores estarao sem ligacao, pois a tunica ligagao entre eles foi desligada, quando

fizemos go — 0.

4.3 A Matriz de Transformacao e a Diagonalizacao
da Matriz de Massa

A matriz de massa M? deve ser diagonalizada e os elementos da diagonal, ou seja, os
autovalores da matriz, serao as massas dos bodsons associados aos campos fisicos. Essa
diagonalizacao é feita através da construcao de uma matriz de transformacao O. Essa matriz
deve ser ortogonal, ou seja, O = O~!. A matriz diagonal sera obtida com O M?O = M0,

Para a montagem da matriz O devemos encontrar quais sao os autovetores associados
A matriz M?, normaliza-los a 1 e garantir que todos sejam ortonormais entre si. Esses
autovetores formarao as colunas da matriz O. Utilizando a matriz O obtemos 4 autovalores,
sendo dois nulos. Os autovalores sao as respectivas massas dos bdsons que sao escritas como

9 1

mzz = g (0% (g5 + g¢ + g5) +4mT + 4mj £ A (4.19)

1 Como pode ser verificado no capitulo 14 de [90].
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onde

2
A= \/877%? [4m3 — v2 (g3 — g2 + g3)] + [v? (95 + 9& + g5) — 4m3]” + 16m] (4.20)

e as duas massas nulas sao
my = my = 0. (4.21)

Obtemos dois bdsons massivos, o béson Z e um mais pesado, o béson Z’. Esse novo bdson
massivo nos garante a impossibilidade de acesso facil ao setor escuro. Além deles, ainda
obtemos um bdson sem massa a mais, ou seja, além do féton conhecido no MP, nossa teoria
obtém um foton no setor escuro.

A matriz O é a matriz de transformagao que leva dos campos auxiliares para os campos

reais como esta descrito a seguir,

X, A,
Z/
Co | = O a (4.22)
B, Z,
w2 A,

onde os campos AL ¢é o campo do féton escuro, Z L é o campo do novo bdson pesado do setor
escuro e Z, e A, sao os campos conhecidos pertencentes ao MP. Sao também chamados
de campos reais. Com a dificuldade de apresentarmos a matriz ortogonal O, por possuir
elementos muito extensos, utilizaremos o artificio de escrever tais elementos em termos de

angulos na forma de senos e cossenos. Assim definimos

tan¢ = o 9, (4.23)
mo
gc

tann = == cos ¢, (4.24)
9y

1
tanf = —\/ g% + g% cos® ¢ = I sec n, (4.25)
92 92

mi, sinn tan ¢ sin 6

2 2 20 ¢
myy, — my, cos? 6

tany = (4.26)
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Desta forma podemos escrever a matriz O em termos de senos e cossenos, portanto, temos

CnSe CpCy + SpS¢pSySe  CpSy — CySnSepSe  —CoSpSe
—CpC CyySp — CpSpSyS S¢Sy T ChpCoypSnS CyCoS
O — nte o9 R A ¢Cpon=6 ¢C0=n ’ (4.27)

Sp —CpSySh CpCySo CnCo

0 Co Sy —CyCo Sg

onde definimos ¢y = cosf e sy = sin 6.
Como fizemos para a matriz de massa M?, podemos também tomar o limite do Mo-
delo Padrao fazendo com que go — 0. Este limite faz com que tann ~ sinn — 0 e por

consequéncia tan) — 0 e cosy — cosn — 1. Portanto, a matriz fica

S¢ Co 0

— 0 0
limO=| @ % : (4.28)
gc—0 0 0 sp ¢

0 0 —Cp Sp

onde podemos perceber que os quatro elementos do canto inferior direito sao exatamente os

elementos da matriz 4 x 4 de transformacao do Modelo Padrao?.

4.4 Determinacao das Cargas dos Bdsons

Inicialmente escreveremos os campos auxiliares em funcao dos campos reais, pois isto facili-
tara a determinacao das interagoes entre os férmions e os bésons da teoria. Assim, tomamos
(4.22) e substituindo (4.27), obtemos

Xﬂ = CnS(bA;L + (C¢C¢ + SWS¢S¢89>Z;IL

+ (CpSyp — CpSpSeSe) Ly — CoSySeAu (4.29)
Cp = =y A, 4 (cypsy — CoSySys9) Z),

+ (SgSy + CsCpSySe) Z,, + CoCosnAy (4.30)
B, = snA:L — CnSwSGZL + CpCypSeZ,, + CpcoAy (4.31)

2 Conferir no capitulo 10 de [92].
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Wi = C@S¢ZL — Cd,CgZﬂ + S@A“. (432)

Vamos escrever o lagrangiano de interacao em funcao desses campos. Sabendo que

derivada em termos dos campos fisicos fica

v, R R .
Dy =0+ 3 (1 A, + o Ay + a3 Z), 4 (4 Z,,) (4.33)
onde
@1 = gcCypCy [Yl — YQ] (434)
Qo = (259 73 + gy ¢, Cy Yl + go Cp Sy Co Yg (4.35)
Q3 = G2y Co 73— gy Cy Sy So Y, (4.36)
90 (89¢p = 55 5950) Vo (4.37)
d4 = —02Cy 7A'3 +gy Cp Cy SQYAi (438)
+9c <8¢ Sy + Ce Cyp Sy S ) YQ (439)
e a derivada do setor escuro
v, . . .
Df = 8# —|— 5 (045 A,/u —|— Qg A,u —|— [07%4 ZL + ag Z,u,) (440)
onde
G5 = gxcySsYa
a4 = —gx 005n5¢Y3
a7 = gx (cpcy + sns(bsws@)}}g
Gs = gx (CoSp — Cpsy5450)Ys, (4.41)

podemos escrever o lagrangiano de interagao dos férmions com a corrente neutra dos bésons

de calibre na forma

o '

int = \I/ 7“(@1AL+@2AM+6{3ZL+@4ZM)\D

N | =

+ X s (as A + a6 Ay + 67 Z), + G Z,,) X (4.42)

N | .

Desse lagrangiano iremos retirar as informagao sobre os acoplamentos dos campos com as

correntes de férmions, tanto de férmions usuais como de férmions escuros e, assim, de-
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terminaremos as cargas associadas aos campos. Para inicarmos, tomaremos o coeficiente
associado ao campo A,,, portanto, a interagao entre o campo A, e uma corrente fermionica
J* = Uy*U é dada por
Ae
L f

N ”
int &%) Au J

SIECIES

[92397‘3+gycn09f/1+gcc¢sn09f/2 Ay gt (4.43)

Utilizando as definigdes de angulos dadas em (4.23), (4.24), (4.25) e (4.26), e conside-

rando que
gy = £/ g% + g2 cos ¢? (4.44)

chegamos, apos alguns passos, em

~3 Y 2
A . T Y1 1 /[gcc . . _
Sabemos do MP que o operador de carga Qem ¢é definido por
- 72V
em = o o 446
Q 5+t 5 (4.46)
dai
A 1 gc C 2 ~ ~
Lo’ = ighc [Qem -3 (—,¢) <Y1 . Y2> A gt (4.47)
%
Usando (4.25) e (4.44) chegamos em
92
Co =~ (4.48)
95 + (9v)?
Assim
Lyt = ieQA, " (4.49)
onde
/
e = 2P __ (4.50)

g5+ (9v)?



Capitulo 4. Extensao Higgs-Stueckelberg do Modelo Padrao 60

¢é a carga elétrica do Modelo Padrao que estavamos procurando e

O = O — 1 (go/%)2 (Y1 _ y2> (4.51)

é o novo operador de carga elétrica do foton. A expressao obtida para a carga é um pouco di-
ferente da expressao obtida no Modelo Padrao. Esse fato exige que exista uma compensacao
no valor do acoplamento g, para manter o valor da carga elétrica inalterada.

Antes de avancarmos, vamos definir os autovalores dos operadores %3,Y1 e Qem. Se [I7)r
e |v ), s@o estados de particula inica do MP que contém, por exemplo, um lépton de mao-
esquerda [~ e um neutrino de mao esquerda v, os operadores 72, Vi e Qem tém os seguintes

autovalores nestes estados

PN = 0 5 Pl =), (4.52)
ffl‘liﬁ = —|I")r ; }A/l‘Vl>L: —|v)L, (4.53)
Qem|l_ >L = _|l_ >L ; C?em|7/l>L :0, (454)

onde Y; é o operador usual de hipercarga do MP. No caso do setor escuro, temos que

- ) =Ix). (4.55)

Queremos determinar qual o autovalor do novo operador de hipercarga Ys. Deste modo,

Ale ), — {Qem B % (g;jﬁ)Q (Yl —Y2> } le™ )z (4.56)

e usando (4.54), podemos verificar que, para que o MP néo seja alterado, ou seja, para que

Q|6_ >L = C?em|6_ >L = _|6_ >L (457)
devemos ter
(i =72) le )L =0. (4.58)

Desta forma Y; e Y5 possuem os mesmos autovalores.
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A partir do resultado obtido em (4.58) podemos notar que o operador (4.34) aplicado a

um estado fermionico tem autovalor nulo, ou seja,

ailf)r,r = gocycy [Y1 - YQ] |f)o.r =0, (4.59)

onde f representa um férmion qualquer do MP. Este é um resultado muito importante, visto
que nos diz que a interacao dos férmions do MP com o campo A;“ ou seja, com o féton
escuro, é nula. Portanto, obtemos que o féton escuro nao interage com os férmions do MP.

Abaixo apresentamos uma tabela com os autovalores dos operadores sobre os estados de

particulas femionicas.

Lépton %3 Qem g Quark 72_3 Qo y
e | 3] o |3 bt | 5| 2|
T e N A I IR PINTS P e
le")r | 0 | =1 | =1| | (u)le)lthr| O | 5 | 3
- - - - (Id),1s), bR | 0 | =5 | =3

Tab. 4.1: Autovalores dos operadores de carga.

Para obtermos as outras cargas da teoria devemos tomar os operadores &g, dy, s, Gg,

Q7 e Qg, e reescreve-los nas seguintes formas

. - a3 3
ag _ . fLr _ 925y | T A 9 SeSpte [ A T
- A e emS +— em — T~ 5 460
ez Co I 2 Q 7] tw <Q 9 )} ( )
Qy ~fL,R 928y 7 A 2 A 73
=€l = —=— | — — QemSy — SoSntoly | Qem — = | | (4.61)
cg |2 2
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A

Y:

Qs = éx :ng—,Ysinqﬁ—?’, (4.62)
9y 2

S gogacosd Yy
g = €y = —gx ————==5In¢ —, (4.63)

9V 92 + g7 2
Q7 = €5 = (CpCy + SnSpSySa) ?3, (4.64)

Y.

Gg = € = (CpSy — CySpSeSe) ?3 (4.65)

Entao, a partir dos valores da tabela (??), obtemos os autovalores dos operadores de carga,

e  _ _g28¢ 1-9 2 595nt¢> 4.66
€ 20 { Sg + 7% (4.66)
t
en o 0y {sg _ sosuls ﬂ (4.67)
Co ti/’
€r = % [1 — 255 — spsytaty) (4.68)
c
R = —gi—gw 55+ sasytely] (4.69)
ex = ng—/Y sin ¢ (4.70)
9y
ey = —g)(/gch—COSgb/2 sin ¢ (4.71)
9\ 92> + gy
€5 = (CpCyp + SySpSySe) (4.72)

€X = (CpSy — CypSpSeSe) - (4.73)
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Esses autovalores obtidos sao justamente as cargas associadas aos campos que procuravamos.
Portanto, encontramos todas as cargas de interacao referente aos bdsons e os férmions
do modelo. Munidos desses resultados estamos aptos a calcular processos fisicos com o
modelo. No proximo capitulo, apresentaremos a parametrizacao obtida a partir do calculo

da densidade de reliquia.



Capitulo 5

Aniquilacao e Densidade de Reliquia

5.1 Parametrizacao

Vamos retomar a discussao sobre a determinacao das massas do bésons. Principalmente,

daremos uma certa atencao as expressoes (4.19). Elas podem ser escritas como, M, para a

massa de Z' e M_ para Z, ou seja,

2
M7
2
My

onde

[112 (g% + gé + gZ) + 4m% + 4m§ + A}

S ool =

. 2 _
;o om5 =0.

A= \/Sm% (4m% — 2 [gg — g3+ g;]) + (112 [g% + g% + gzﬂ — 4m%)2 + 16m7 .

Vamos usar as seguintes defini¢oes

Vg2
mwETy

Usando também

que resultam em

2 _ 2 2
my = My + My .

my

Desta forma, a equacao para A fica, apds algumas simplificacoes,

A= \/m‘é +2mZ (m% — m%, cos2¢) + (m% — m%,)2.

(5.1)

(5.2)

(5.4)
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Assim, resumindo, as massas quadradas de Z e Z’ ficam
M2 o= Lo o 2 2 1A
L = a[mZerZ,erC}i 54 (5.5)
Expandindo (5.5) até a segunda ordem em m¢, temos
2 2 2 my .2
]\4'Jr ~ mZ/—FmCmSln(b
z z
2 2 2
2 o 2 o My COS” ¢ —my
M: ~ my+mg Cp— (5.6)
z Z
Agora, analizando M?
5 m?
M_~ m2Z+5mQZ~mZ+2 Z (5.7)
mz
dai
2 2 2 2 2 cos? ¢ — m_jz
m m7, cos~ ¢ —m m )
M.~ my+ 4 () =my + € Z (5.8)
2 my My — My 2 my 1_mZ
m2,
ou seja,
mé
M_ =~ mgz+ F(o,e), 5.9
2+ 5o F(oee) (59)
onde
2 2
cos” ¢ — ¢ mgz
Floe) = | ————— e €= ) 5.10
0o = (255) o (5.10)
Analisando &, vemos que s6 pode assumir valores no intervalo
0<e<1, (5.11)
pois myz é, no minimo, igual a mz ou maior. Da mesma forma para M, temos
2 .2
my, sin” ¢
M? ~ m% +mi ——2— sin® ¢ =m% +mi ——
+ Z C mQZ, . mQZ gb 4 C 1 _ 82
= my +m& G(¢.e), (5.12)
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com m¢ pequeno fica

M, ~ my+ 27;’;(; G(6 2) (5.13)
onde
2
G(¢.e) = flii : (5.14)

O valor experimental para a massa do béson Z é [37]
My =myz+tdmy =91.1876 + 0.0021 (GeV), (5.15)

assim, vemos que a barra de erro na massa do Z é de 4 MeV (£ 2 MeV), portanto,

2

2 < 2m0 Flp.e) <2 (5.16)

mz

Essa analise acima requer que os efeitos da extensao do Modelo Padrao na massa do boson
Z devem estar no que é chamado corredor de erro (error corridor) da predicao do Modelo
Padrao [32, 34, 93].

Podemos estudar as consequéncias da eq. (5.16) no caso simples de ¢ =0 = F(0,¢) = 1.
Esse caso implica que tan ¢ = 0, o que corresponde a tomar m; = 0, ou seja, desacoplar a

QED escura do MP estendido. Assim, no méximo m2 /2 my pode assumir o valor de

2
mo

= 2MeV . (5.17)

ZmZ

Para a massa do bdéson Z ficar dentro do corredor de erro da predicao do MP, teremos
me = 603,98 MeV. (5.18)

Como v = 246 GeV e de (5.2) tiramos um valor maximo para a constante de acoplamento

Jgo, no caso de ¢ = O:

2
go = € 5% 1073, (5.19)

()

Agora, o resultado (5.19) corresponde ao caso ¢ = 0, onde o Modelo Padrao estendido nao

interage com a QED escura. Nessa situagao, é importante observar que as correcoes nas
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massas do myz e my sao independentes, isto é
G0e)=0 ; F(0e)=1 (5.20)

e, consequentemente,

m2
M, ~ my e M_~my+—C

. 5.21
>, (5.21)

Para “ligar”a QED escura e fazé-la interagir com o MP estendido, devemos ter ¢ # 0, nesse

caso,
—1< Flpe)<1. (5.22)

Com um calculo numérico simples, que garante a condicao (5.22), obtemos os valores
possiveis para a massa do Z’, em trés valores de angulos ¢ = 7/2,7/4,7/8 mostrado na Fig.
(5.2). Vemos que hd um valor minimo de massa para o béson Z’, que corresponde ao ponto

onde as curvas de massa cortam o valor —1. Podemos resolver analiticamente a equacao
F(p,e)=—1 (5.23)

para determinar este ponto, obtendo a massa minima para o béson Z’

. 2
o= . 5.24
Mz mz \ cos2¢ + 1 ( )

Assim,

min

o =0 = my"=my

6 = g = mEm = 9473 (GeV)

¢ = % =  mE=105.31 (GeV)

¢ = g =  mP"=12897 (GeV). (5.25)

A Fig. (5.1) mostra o grafico desses valores, onde é possivel verificar o comportamento
ciclico para o valor minimo da massa de mz. Uma andlise semelhante foi feita em um tra-
balho apresentado no V International Workshop on Astronomy and Relativistic Astrophysics
(TWARA 2011) [94].

Precisamos definir alguns outros parametros. Portanto, é importante fazer uma anélise

em torno dos valores obtidos para a carga elétrica escura e a carga elétrica portada pelo
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Fig. 5.1: Valor minimo para my:.
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Fig. 5.2: Possiveis valores para ¢ = my/my com ¢ = /8 (linha tracejada-pontuada),
¢ =m/4 (linha tracejada) e ¢ = /2 (linha sdlida).
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férmion escuro. O acoplamento do féton com o férmion y do setor escuro resulta em uma

carga escura ey ja obtida em (4.70), mas aqui escrita na forma
ex = gxCpsy =Ee (5.26)

onde

6= 9X0Y g VOB TG+ 9509
9 9y +gtcosto

(5.27)

Para garantir a conservagao de carga, o foton escuro tem o mesmo acoplamento com o
férmion x que o féton ordinario. A carga escura é dependente do grau de mistura do MP
com a QED escura. No caso de ¢ = 7/2 temos gy: = gy, usando os valores conhecidos
g2 ~ 0,65 e gy ~ 0,35, a Eq. (5.27) é simplificada

/ 42 2
g: gx 792 +gY ~ 3.2 gx. (528>

gy g2

Se o acoplamento gx é pequeno, por exemplo, da mesma ordem que go, entao a carga
elétrica escura é uma fraciao da carga, ex ~ 1073 e. Apresentamos no evento XI HADRON
PHYSICS um célculo semelhante, onde analisamos o comportamento do parametro § =
tan ¢ em fungao do acoplamento escuro gx, a partir do valor da mili-carga £ [95]. Historica-
mente, o contexto da matéria escura com mili-carga foi discutida primeiramente por Holdom
[29], Goldberg e Hall [96], nos recentes estudos [11][32][33][34][35][36][38][39][40][41][93]. Em
resumo, estes estudos tem mostrado que as particulas com mili-carga, com fragoes da carga

elétrica variando entre 107¢ até 10! da unidade de carga sdo permitidas.

5.2 Taxa de decaimento

Conforme o apéndice (C), a taxa de decaimento para um béson de calibre Z’ pode ser escrita

mz Z/\2 Z'\2
r— [ ] 5.9
Sy (97 )"+ (9r )| (5.29)
onde g% = g7 e
2 _ 050 [T o a sels (o T (5.30)
— — ems em . .
IR Cy 2 0 t¢ 2

Queremos obter as taxas de decaimento I' para os canais usuais dos bdsons de calibre

massivos, nesse caso, para o novo béson massivo Z’. Nas tabelas abaixo, apresentamos as
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taxas de decaimento para um Z’ de massa myz = 5,1 TeV e my = 9 TeV. O valor de
myz = 5,1 TeV é o limite inferior estabelecido pelo experimento CMS e foi apresentado
em [97]. Se usarmos massas de Z’ maiores, as taxas de decaimento aumentam também.
O parametro ¢, como ja foi visto, esta relacionado com a mistura entre o setor escuro e o
Modelo Padrao.

Isto mostra que Z’ pode decair em férmions comuns do Modelo Padrao e as taxas de
decaimento sao menores que as conhecidas para o béson Z. Os decaimentos, nas tabelas,

estao em keV.

o) /8 | w/4 | 7/2
0(Z — ff) | (keV) | (keV) | (keV)
ete” 12,38 | 42,27 | 84,54
ce 14,03 | 47,90 | 95,81
tt 14,04 | 47,96 | 95,92
S5 4,12 | 14,09 | 28,18
bb 4,12 | 14,08 | 28,17

Tab. 5.1: Tazas de decaimento para mz = 5,1 TeV.

5.3 Processo de Aniquilacao Fermionica e a

Densidade de Reliquia

Na parametrizagao de um determinado modelo, é necessario utilizar algum valor experi-
mental como padrao e, entao, fixar ou determinar um espago de valores possiveis para os
parametros, como foi feito na secao anterior. Dessa forma, utilizaremos a determinacao da
densidade de reliquia de modo a determinar alguns parametros ainda indeterminados no
modelo. Para isso, nosso modelo pode ser aplicado para verificar a producao de férmions

do MP a partir da aniquilacao de férmions do setor escuro. Queremos, especificamente,
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¢ /8 | w/4 /2
0(Z' — ff) | (keV) | (keV) | (keV)
ete” 21,85 | 74,60 | 149,20
ce 24,76 | 84,54 | 169,09
tt 24,77 | 84,58 | 169,16

s5 7,28 | 24,86 | 49,73

bb 7,28 | 24,86 | 49,72

Tab. 5.2: Tazas de decarmento para my =9 TeV.

Fig. 5.3: Processo de aniquilacdo de dois férmions do setor escuro resultando em dois
férmions do Modelo Padrao.

calcular o seguinte processo,
XX = 2", Z,y = ff, (5.31)

ou seja, a aniquilacao entre um par de férmions escuros, mediado por trés contribuicoes
de estados de bésons produzindo dois estados de férmions usuais. A Fig.(5.3) representa o

diagrama de Feynman do processo. Escrevemos a amplitude do processo da seguinte forma

M = [ap(p' )y dlvg (K')] [a, (p)y* vy (k)] (5.32)
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onde Il = AL P, + ArPr and P g = %(1 F7°), com

2 x fL.Rr x JfL.Rr
e €€ €€
2%z 7€z
ALr ="+ 5 T - (5.33)
S s—my s—my

Os parametros &, EQL’ZR} e €y , sao os acoplamentos entre os bésons e os férmions (definidos

na se¢ao 4.4), s é o quadrado da energia de centro de massa e e é a carga elétrica.

Apés calcularmos os tragos da amplitude de aniquilacao, obtemos

P IME = A ) ([ K 00+ ) () o (1))

! !
r,r!.s,s

+ 8AgApm} [(k - p) + 2m}] (5.34)

onde ja foi realizada a média sobre os estados de spin de entrada e a soma sobre todos os
possiveis estados de spin de saida. No apéndice (B) apresentamos o calculo detalhado da
amplitude de aniquilacao.

Para obtermos a secao de choque partimos de

do 1 ||

2
= 5.35
dQ  64n3s |p| IMI ( )

que é a defini¢ao de se¢ao de choque [90], com p e p’ sendo definidos no diagrama (5.3).

Trabalhando um pouco com a cinematica, temos
k-p=hkyp®—k-p, (5.36)

e no caso de estarmos no referencial do centro de massa, temos E, = E, = E, e |k| = [p],

desta forma,
k-p=E}+p”. (5.37)

Como |p]* = E2—mlek-p=2 151> + m2, obtemos

17 = %\/5 (1 _ 4”%) - (5.38)

1 m2 1/2
' = 5V5 <1 - 4—f) . (5.39)
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Portanto, tomando (5.34), (5.38), (5.39) e aplicando em (5.35) obtemos

do 1 Bugye, e
- 64w2sﬁf{(AL+AR)X

(== m2) (= ) (s - 23
+ AAgApm (s +2m?)} (5.40)
onde
m?c 1/2
Br=1(1- —~ e (5.41)
m2 1/2
By = (1 — 4?’“) ) (5.42)

A secao de choque diferencial apds a integracao no angulo ¢ do elemento de angulo sélido
s é
do 1 ﬁf

_ 2 2
dcosf SQWSBX{(ALJFAR)X

1 1
X 152 (1 — BBy cosB)” + 152 (14 BBy cos ) + Zmi (s — Zm?[)

+ AAgApmi (s +2md)}. (5.43)

Porém, as varidveis de Mandelstam u e t sao de valor ainda indeterminado. Para isso,

tomando a cinemaética do problema, obtemos

1
t— m?e — mi = —55(1 — BBy cosb). (5.44)
e
1
u—mfc —mi = —53(1+5f5x cos ). (5.45)

Finalmente, escrevendo a secao de choque em funcao dessas expressoes, temos

do B 1 &
dcosf 327s B

1 1
152 (1 — BBy cosB)” + 152 (14 BBy cos0)” + mi (s— Zm?[)

{(\+ %) x

X

+ AXpApm; (s+2m2)}. (5.46)
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Fig. 5.4: Possiveis valores dos parametros g. e § com a massa do WIMP fizada em m,, =

45,13 GeV.

Apés a integracao de (5.46), obtemos a se¢ao de choque de aniquila¢do. Esse resultado
serda importante na determinacao da densidade de reliquia dos férmions de matéria escura.

Para estimar a densidade de reliquia de nosso WIMP, usamos a seguinte expressao

0,1pb
{ov)

onde (ov) é a média térmica da segdo de choque de aniquilagao.

Qh = : (5.47)

A média térmica da secao de choque de aniquilagao, em fungao do quadrado da energia

de centro de massa, é dado por [51]

1
- 8miTK3(m,/T)

/:o ds(s — 4m3)\/s Oann K1 (g) : (5.48)

2
my

(ov)

Mostramos na Fig. (5.4) um conjuto de possiveis valores que g. e 6 = tan¢. Apre-
sentamos o contorno de ocv = 0,84 + 0,06 pb no plano (g¢,0). Para este grafico, usamos
m,, = 45,13 GeV. Esse é um dos possiveis para m,. Incluimos na aniquilacao (xx — f f)
todos os férmions possiveis do Modelo Padrao f = e™, u=, 77, v, vy, V7, u,d, s,c,b e t. Na
Fig. (5.5) temos a média térmica, (ov) em funcdo de m,. Usamos gc = 0,001 e § = 0,029.

As linhas tracejadas indicam os valores minimo (ov) = 0,78 pb e maximo (ov) = 0,90 pb
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Fig. 5.5: Média térmica em pb em funcao de m,,. As linhas tracejadas delimitam os valores
dentro da barra de erro da média térmica 0,78 < (ov) < 0,90 pb.

para a média térmica determinada com os dados de Planck. Entao, é possivel escolher al-
gum dos valores de m, para obtermos o valor correto de (ov) e o valor correto da densidade
de matéria escura. Os resultados desta secao, bem com da segao anterior, foram aceitos e

serao publicados em um artigo [98].
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Cenario Astrofisico

6.1 Anas Brancas

As estrelas, durante praticamente toda sua existéncia, convertem elementos quimicos leves
em outros mais pesados e isso se da por meio de fusao nuclear, quando dois ntcleos leves
se unem para formar um outro nicleo mais pesado. Porém, chega um estagio na evolugao
estelar que o combustivel acaba, ou seja, a abundancia de elementos leves para realizar fusao
diminui muito e, assim, a pressao exercida pela fusao também diminui. Como as estrelas
sao objetos extremamente massivos, elas possuem uma grande aceleracao da gravidade.
Dessa forma, por muito tempo a pressao da fusao equilibrava a gravidade, evitando que
as camadas mais externas colapssassem sobre o ntucleo da estrela. Esse equilibrio, com a
diminuicao dos elementos leves, acaba sendo prejudicado. Ocorre, entao, um colapso e as
camadas externas sao ejetadas. Esse evento de ejecao das camadas mais externas da estrela
pode ocorrer de formas diferentes, dependendo da massa total da estrela. Se ela possuir
uma massa inferior 10 vezes a massa do nosso Sol (10My,), passard por uma fase chamada
de nebulosa planetaria. Porém, se sua massa for superior a este limite de massa, a estrela
sofrera uma explosao chamada de supernova.

Vamos nos ater em um dos objetos resultantes desses colapsos. No caso da nebulosa
planetaria, o que resta é um nticleo quente com um raio, em geral, pouco maior que o da
Terra e com uma massa proxima a do Sol. A esse ente da-se o nome de ana branca. Na ana
branca nao ha mais fusao e, portanto, o que evita um colapso total da estrela é a pressao
exercida pela degenerescéncia eletronica. Essa pressao é também conhecida como pressao de
Fermi. A maior massa para uma ana branca, a qual ela ainda consegue resistir ao colapso
gravitacional, é de 1,4M,.

Anas brancas pulsantes DA, com uma atmosfera rica em hidrogénio, sao também cha-
madas de ZZ Ceti. A ana branca G117-B15A faz parte dessa classe e é uma das estrelas
mais estudadas do ramo. Elas possuem peridos de oscilagao IT de 215,2 s, 270,46 s e 304,05

s. Tais periodos sofrem leves variacoes no decorrer do tempo.
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Acredita-se que a estrela G117-B15A tenha estabelecido sua taxa de variacao do periodo
em IT = 4 x 1075 s 571, 0 que tornou possivel comparar o resultado medido experimen-
talmente e o resultado tedrico. Em alguns trabalhos [54, 99] verificou-se uma discrepancia
entre o experimento e a previsao tedrica. Essa discrepancia indica que existe um mecanismo
extra de resfriamento desse tipo de estrela. Alguns modelos propoem a emissao de axions

como possivel responsavel por esse fenomeno.

6.2 Perda de energia Estelar

Observagoes astrofisicas tornaram-se uma ferramenta bem conhecida para obter restrigoes
empiricas para novas particulas. Qualquer particula leve, em principio, tem potencial para
desempenhar um papel importante na perda de energia estelar. Tal particula removeria
energia do banho térmico estelar por um mecanismo direto. Se a matéria estelar tem a
quantidade de matéria escura suficiente, um processo importante para ser considerado é a
emissao de v dos estados térmicos. Isto é relevante para a determinacao da abundancia
de reliquias cosmoldgica, mas é também fonte de vinculos importantes surgindo do novo
mecanismo de perda de energia nas estrelas. Para obter uma estimativa do impacto no
resfriamento estelar, iremos focar no processo tipo Compton y + v — x + 7/ apresentado
no diagrama na Fig. (6.1), onde x é um férmion escuro. A perda de energia é dada por Q).

[38]-[41]

1 d*q, 2 d®q, 2
R E 6.1
@y ,0/ (2m)3 e — 1 / (27)3 eBxB + 1 Oc Loy (6.1)

onde w ¢ a energia do féton no banho térmico; E, ¢é a energia dos férmions do setor escuro;
E; ¢ a parcela de energia dos fétons usuais adquirida pelos fétons escuros e o, é a segao
de choque de Compton dos processos. A secao de choque total para a producao de fétons

escuros do espalhamento Compton é [90]

o, = W(fQOé)Q [4mx+2 (my+w) 1

2w
—(2m2 +2 —w)In(1+=)1. (6.2
L 2 et (14 2 )] 62)

my

Para calcular @, em (6.1), podemos usar o seguinte: E; ~ w, d*q, = dk:|E|2dQ, d*q, =
dp|p?dQ, dk = dw, dp = (E,/|p|)dE,, w?* = k|2 and [p]? = E2 —m3. A perda de energia

torna-se

Q, = 1 1 /OO<8 )d L/m@ YdE /2 — 2i (6.3)
N = p(27‘r)6 ; s wewﬁ—l s X X merxﬁ+10-c. .

mx

Aproximamos ¢, como uma constante quando comparada com a integral de E, que resulta
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Fig. 6.1: Diagramas de Feynman para os espalhamentos Compton de fotons usuais e fotons
escuros.

em
m5(£2&>2
_ M
Qvf—ipﬂg L I (6.4)
onde
e dz
I, =
& T
L, = d 2] ———— 6.5
N A GE (6.5)
com

B 223(1 + x)
f(z) =4z + (1+ 22)2

— (2422 — 2*)In(1 + 22) .

De modo a estabelecer uma comparacao dos nossos resultados com outros mecanismos de
resfriamento estelar, devemos considerar dois casos: axions em anas brancas e neutrinos em
protoestrelas de neutrons.

O éxion foi originalmente introduzido como um candidato a matéria escura muito leve,
onde a dinamica da supernova 1987A e pesquisas de laboratério tém determinado sua massa
em valores < 0,01 eV. O processo principal para a emissao dos dxions sao o espalhamento
tipo Compton, o processo Primakoff' e o processo de aniquilacao [38]-[41]. A comparacio
com o célculo aqui realizado (6.4) é estabelecido considerando um processo Compton com
e+~ — e+ a, extraido de [38]

I Processo onde um féton é convertido em um axion pela troca de um outro féton com um elétron.
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2

Qn = 5.29 x 10‘% T8 I(Ty.p) (:1—\;) , (6.6)
com (6.6) em ergs/g sec; Ty a temperatura em unidades de 10® K; m, a massa do dxion.
O fator I é tabelado no apéndice A de [38], onde I = 1 é o limite nao-relativistico e nao-
degenerado. Como discutido em [38], se um axion com massa m, de 1 eV existe, a geragao de
energia nuclear deveria ser mais de 100 vezes maior e, entao, a escala de evolugao temporal
torna-se menor por este fator. Este efeito deve perturbar a distribuicao da estrela no ramo
horizontal, portanto, este valor de massa pode ser considerado como um limite superior.
Desta forma, o valor de 1 eV é usado com uma das massas de referéncia no calculo da perda
de energia por meio de axions.

As assinaturas caracteristicas da matéria escura sao potencialmente detectdaveis com
a analise das oscilacoes estelares. A astrosismologia estd mostrando sua importancia em
determinar com grande precisao nao so as propriedades globais das estrelas, como também
suas estruturas internas. Recentemente, A. H. Cérsico et al. usou o modelo astrosismolégico
[54] para estudar a taxa de resfriamento anomalo da ana branca pulsante G117-B15A. Desta
medida eles inferiram a massa do axion devido a este mecanismo de refriamento extra e
obtiveram o valor de m, cos® 3 = 17,43:‘; meV, onde cos? 3 é um parametro independente
de modelo que, é usualmente tomado como 1 [99].

A perda de energia é uma quantidade dependente da densidade, portanto, um calculo
de () envolve uma estimativa da densidade de matéria estelar ordinaria, que estd muito
bem estabelecida para axions ou neutrinos, ambos acoplados a campos do Modelo Padrao.
Devido a restri¢ao imposta pela Eq. (4.58) (a; = 0) nas interagoes diretas dos fétons escuros
com as particulas do Modelo Padrao carregadas, uma conversao vy <+ 7' deve sempre envolver
um férmion escuro y. Um cdlculo de () neste cendrio implica em uma estimativa grosseira da
densidade de matéria escura. Em escalas de distancia do tamanho de galaxias e aglomerados
de galaxias, evidéncias de matéria escura sao convincentes, mas as observagoes ainda nao
permitem determinar a quantidade total de matéria escura no universo. Informacoes tém
sido obtidas da analise da RCF. Em particular, restrigoes rigorosas da abundancia de barions
e da matéria do universo tém sido obtidas pelos dados de WMAP e, recentemente, por uma
deteccgao de alta resolucao da intensidade total e da polarizacao das anisotropias primordiais
da RCF pelo Planck[4]. Simulacoes de N-corpos sugerem a existéncia de um perfil universal
de matéria escura para densidades de halo, onde alguns dos modelos de perfis mais usados sao
Kravtsov et al. [100], Navarro, Frenk e White [101], Moore et al. [102] e os perfis de isotermas
modificadas [103]. Portanto, se a matéria escura pode ser considerada como um constituinte

do interior das estrelas, em uma primeira aproximacao, uma escolha conservadora para a
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Fig. 6.2: Comparacao da perda de energia para um dzion de massa m, = 1 eV e um

férmion singleto x : p ~ 10 g/cm?® (superior), p ~ 105 g/cm? (inferior). Q em
ergs/qg.sec e T em K.

densidade estelar desconhecida é assumir que ela é igual a densidade de matéria ordinaria
da estrela. Isto é consistente com os recentes estudos onde a matéria ordindria é misturada
com matéria escura que nao se auto aniquila [104, 105]. Foi encontrado que uma estrela mais
compacta resulta do fato de nela existir um nicleo de matéria escura. Perfis de densidade de
matéria escura sao apresentados com nticleos estelares com alta densidade de matéria escura.
Como sera mostrado, isto é suficiente para o mecanismo de féton escuro ser comparado com

outros mecanismos de resfriamento.

6.2.1 Restricoes Astrofisicas

A densidade estelar, adotada como sendo feita de hidrogénio puro, varia de 10% < p < 10%
g-em ™3, que sdo os valores limites tipicos para uma estrela como o Sol (limite inferior) até
o valor de uma gigante vermelha (limite superior). Estrelas compactas como anas brancas
tém densidades de matéria maiores, da ordem 10° g-cm™3 e temperaturas de 107 K. No

regime de temperaturas em torno de 10% K, o processo tipo Compton (6.6) é dominante

[38]-[41].
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Fig. 6.3: Comparacao da perda de energia para um dxion de massa m, = 1 meV e um
férmion singleto x : p ~ 10 g/cm?® (superior), p ~ 105 g/cm? (inferior). Q em
ergs/qg.sec e T em K.

Os parametros de entrada para a perda de energia sao dados pelas duas densidades
iniciais p ~ 10% g-cm ™ (tipica de gigante vermelha) e p ~ 10° g-cm™3 (tipica de ana branca).
A milicarga estd fixada em £ = 1073 e o = 1/137. As duas massas de referéncia dos dxions
mg, sao 1 eV e 1 meV. Para o primeiro caso, como pode ser visto na Fig. (6.2) para ambas
as densidades, o espalhamento Compton dos fétons escuros com um férmion singleto resulta
em (., comparavel com (), do dxion para massas m, de 1 eV, 10 eV e 1 keV. Em particular,
para a zona de temperatura tipica de anas brancas (T' ~ 107 K), a perda de energia por
espalhamento Compton de axions é comparavel com um féton escuro espalhando em um
férmion singleto de m, = 10 eV. No segundo caso, o axion extremamente leve produz, para
ambas as densidades, curvas de baixo (),, que implica que para um () compardvel, como é
visto na Fig. (6.3), as massas do férmion singleto m, devem ser menores. Novamente para
a zona de temperatura tipica de anas brancas o férmion deve ter uma massa de 0,5 eV.

No nosso modelo podemos testar a sensibilidade do mecanismo de perda de energia com
a milicarga e as massas dos férmions escuros para anas brancas. A Fig. (6.4), onde define-se
n = log &, mostra que em uma regido consistente com as temperaturas de 10”7 K to 10® K,

tipicas de anas brancas, a perda de energia mais significante para um singleto de massa
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Log T

Fig. 6.4: Perda de energia para férmions singletos x de massas e milicargas diferentes:
p~10% g/em?. Q em ergs/g.sec, T em K e n=logé.

pequena de 1 eV é para £ = 1072 até £ = 1072, Na mesma regiao existe uma sobreposicao
com um férmion mais pesado de 1 keV, onde um novo intervalo de milicargas menores é
aceito de & = 107° até £ = 10~%. Para esta massa de 1 keV a contribuicao mais importante
para uma possivel perda de energia ocorre préximo ao limite da janela de carga em & = 1072,
Um férmion mais pesado de 1 MeV estd fora dos valores tipicos de temperatura de anas
brancas e nenhum efeito seria esperado.

Efeitos de fétons escuros em zonas de altas densidades e altas temperaturas podem
também ser testadas em supernovas, onde densidades tipicas sdao da ordem de p ~ 10
g-cm™? e temperaturas, dentro de uma recém criada estrela de neutrons, sao T ~ 10'2
K. A deteccao de neutrinos de SN 1987A confirmou que quase 3 x 10°® ergs da energia
gravitacional obtida pelo colapso do ntcleo sao emitidos como radiagao de neutrinos em
escalas de tempo de dezenas de segundos, durante os quais a protoestrela de neutron central

resfria, deleptoniza e contrai [106, 107]. Nesse modelo, uma estimativa muito crua da



50 T | T | T T T T
- — m = 1 Gev
—— m_=5 GeVv
40 — X
- mx=1OGeV -
30 ~
y .
o L _
o
—
20— —
10+~ —
0 | | L/ | .I. | | | | | | ]
11 115 12 12.5 13 13.5 14

Log T

Fig. 6.5: Luminosidade média de matéria escura para o férmion singleto, com massas
my, =1,5,10 GeV e p~ 10" g/cm?®. L em ergs/sec e T em K.

luminosidade pode ser feita considerando uma estrela progenitora homogénea de 15 M,
[107, 108]. Como é mostrado na Eq. (4.59), nao ha acoplamento direto entre o féton escuro
e as particulas do MP, resultando que a matéria estelar ordindria é transparente para fétons
escuros. Fétons escuros, novamente, podem ser um mecanismo alternativo de resfriamento
para matéria densa no regime de estrelas de néutrons. No problema de anas brancas, o
regime de massa para m, ¢ muito restrito e implica em uma op¢ao extremamente leve
para o WIMP. Para matéria em densidades de estrelas de néutrons, nosso modelo admite
um WIMP mais pesado, como visto na Fig. (6.5), que é consistente com a massa dos
candidatos para matéria escura observados por DAMA /LIBRA [57] e CoGeNT [58].

Um problema desafiador é encontrar um cenario que unifique ambos, WIMPs de anas
brancas e WIMPs de supernovas, e que possam coexistir com um conjunto consistente de
parametros. Como pode ser visto nas Figs. (6.2), (6.3) e (6.5), existe claramente uma
temperatura inicial, um limiar de ), que é fortemente dependente da massa de m,. Se um
x muito leve (m, ~ 10 keV) estd presente em uma supernova, ele terd um limiar de ) em
temperaturas de T' ~ 10° K, que é muitas ordens abaixo do valor usual de temperaturas de
protoestrelas de neutrons. Para ser significante no mecanismo de perda de energia, implica

que y tem uma grande massa, como pode ser visto na Fig. (6.5). Uma exclusao similar
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Fig. 6.6: Luminosidade média de matéria escura para o férmion singleto, com massas
m, = 10, 20, 30, 40 e 50 GeV e p ~ 10" g/cm®. L em ergs/sec e T em
K.

ocorre para um x pesado (m, ~ 10 GeV) em uma ana branca. O limiar de () ocorrerd
em temperaturas de 7' ~ 10'? K, novamente muitas ordens acima das temperaturas usuais
para anas brancas. Portanto, por esta simples andlise a unificacao dos cendrios pode ser
obtida se introduzirmos duas espécies de férmions x; e x2 em (4.5) com massas m,, << My,.
Outro problema a ser enfrentado ¢ a unificacao das particulas de matéria escura obtidas
no capitulo (5) e os valores de massa definidos neste capitulo. A Fig. (6.6) apresenta uma
comparagao da luminosidade para valores de m, da ordem do valor obtido na determinagao
da densidade de reliquia. Vemos que um WIMP de massa m, ~ 40 GeV pode também
estar presente no contexto do resfriamento de estrelas de néutrons. Analisando as Fig. (1.4)
e (5.5) podemos afirmar que os WIMPs de anas brancas apresentam uma média térmica
grande e, portanto, demoraram mais para desacoplar no inicio do universo e nao contam
para a densidade de reliquia da matéria escura fria. Ja os WIMPs de estrelas de néutros
possuem uma média térmica menor e, portanto, desacoplaram mais cedo e contam para a
densidade de reliquia da matéria escura fria. Os resultados deste capitulo e a apresentacgao

do modelo proposto nesta tese foram publicados em [109].



Conclusao e Perspectivas

Estudamos algumas consequéncias da extensao do Modelo Padrao em um cenario hibrido
onde dois novos bésons vetoriais U(1) foram introduzidos. O primeiro C), acopla ao Modelo
Padrao pelo acoplamento minimo usual, produzindo um setor de calibre do Modelo Padrao
aumentado, adquirindo massa pelo mecanismo de Higgs, e um segundo béson X, misturado
com C), via acoplamento de Stueckelberg. Apds a quebra de simetria, quatro bésons fisicos
foram apresentados, sendo dois massivos: Z, Z', e dois sem massa: v e ' (f6ton escuro).
Existe uma extensa literatura de bdésons de calibre extras U(1) [110]-[114]. As assinaturas
mais limpas para um novo béson Z’ seriam da producao ressonante de um pico de massa
na colisao eTe”. Como reportado recentemente pela colaboracao CMS, foi realizada uma
pesquisa em busca de ressonancias no espectro de massa de dimuons e dielétrons corres-
pondendo a uma luminosidade de 20.6 fb~! para dimuons e de 19.6 fb~! para dielétrons
(v/s = 8 TeV) [115]. O espectro que foi encontrado era consistente com o esperado pelo
Modelo Padrao, fixando os limites do béson de calibre neutro usando o espectro medido do
dilépton. Neste sentido, um Z’ com acoplamentos do tipo do Modelo Padrao foi excluido
para massas abaixo de 2960 GeV e nos inspirados em supercordas, para massas abaixo de
2600 GeV. Estes resultados nao estao em contradi¢ao com o presente modelo, por exemplo
a eq. (5.24) define um minimo valor para a massa de Z’. Em particular para ¢ = 7/2
(maior valor minimo), a massa de Z' deve satisfazer my > 128,97 GeV.

Detecgao direta de fétons escuros é impossivel devido ao fato de &; = 0 em (4.33).
Um possivel cenario no qual o féton escuro poderia ser importante seria no resfriamento
estelar. Um diagrama do tipo Compton foi apresentado em nosso modelo onde convertemos
~v <> 7/, similar ao que é feito em modelos de axions onde 7 <> a, e poderia ser usado
para estimar o impacto de um mecanismo alternativo de resfriamento. A comparagao de
Q@ e @, para anas brancas revelaram que para um WIMP extremamente leve uma zona
de sobreposicao é possivel onde os dois mecanismos sao da mesma ordem e, a principio,
ambos poderiam contribuir para a perda de energia estelar. Existem indicios da existéncia
de WIMPs com massas da ordem de alguns GeV’s. Através de uma modulacao anual, os
experimentos CoGeNT [58, 59] e Dama-Libra [56] perceberam uma oscilagao de sinais de
matéria escura. Porém, na dire¢cao oposta, experimentos como CDMS, XENON e LUX tém

mostrado limites para existéncia de tais particulas acima do que ja foi medido pelos outros.
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Um limite minimo para a secao de choque de 7,6 x 107%% cm? na massa do WIMP de 33
GeV é apresentado [69].

A massa de nosso WIMP da ana branca estd bem longe dos valores medidos ou limites de-
finidos pelos experimentos. De fato, para o mecanismo de perda de energia existir, o férmion
de matéria escura deve ser mais leve que um elétron (m, < m, ). Em um espalhamento
tipico Bhabha, por exemplo, deve existir energia suficiente no diagrama de aniquilacao para
produzir, no estado final, ete™ e yx. Por meio desse argumento, os férmions escuros deve-
riam ser extremamente abundantes. Porém, uma simples comparacao da secao de choque
ete” — Yx com a secdo de choque de aniquilagdo ete™ — ete™ no limite /s > 2m,
obtemos

Teterax €2, (6.7)

ann
ete~—ete~

mostrando uma grande supressao na producao de x.

Além disso, mostramos que um WIMP de supernova tem uma massa de poucos GeV’s,
consistente com os candidatos a matéria escura ja dados como descobertos pelos experimen-
tos de deteccao direta, e eles resultam na perda de energia da ordem do resfriamento do
neutrino. Este pode ser um caminho para futuros cdlculos. Um cenario onde as restrigoes
de estrelas de neutrons e anas brancas sao unificados implica em duas espécies de férmions
X1 € X2 em Ligrp COM MAassas My, K My,.

Através do céalculo da secao de choque de aniquilacao de dois férmions escuros em
férmions do Modelo Padrao, é possivel determinar a densidade de reliquia da matéria escura.
Tal densidade é uma assinatura presente na radiacao cosmica de fundo deixada apos a fase
do desacoplamento dos fétons, pouco tempo depois do Big Bang. A densidade de reliquia
para matéria escura medida por WMAP e Planck nos indica que a quantidade de matéria
escura presente no universo perfaz 26,8% da densidade total do universo. Conforme os da-
dos do Planck Q,h? = 0,118[3]. Com a média térmica da se¢do de choque de aniquilagao
podemos verificar quais valores os parametros do modelo podem assumir, de modo que a
densidade de reliquia esteja de acordo com o valor medido pelo Planck.

Alguns pontos a serem tratados em futuros estudos estao elencados a seguir:

e Calcularemos o fluxo de pésitrons e elétrons para comparacao com os resultados ob-
tidos por PAMELA [15] e INTEGRAL [14].

e Aplicaremos o modelo ao processo de espalhamento da matéria escura por um nucleo
rigido de um atomo. Isso sera feito de modo a comparar com os resultados tanto posi-

tivos quanto negativos, dos experimentos de deteccao direta, como DAMA, XENON,

CDMS e etc.
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e A busca pelo decaimento particulas massivas em WW, WZ, ou ZZ nos dados de
colisdes de pp com /s = 8 TeV obtidos pela colaboragao ATLAS no LHC em 2012,
revela uma discrepancia significativa com o modelo contendo apenas o “fundo”. A
discrepancia ocorre em torno de 2 TeV no canal WZ com um significado local de
3.4 0, podendo indicar a presenca do W' [116]. Uma forma de realizar um calculo

semelhante no nosso modelo, consiste em construir um novo grupo de simetria:

[SU2) x UL)y] x U(L)e x U(L)x — [SU2) x U(L)y] x U(L)e x [SU2)x x U(1)x].



Apéndice A
Tracos

Neste apéndice, mostraremos algumas propriedades dos tragos das matrizes de Dirac [90,

91, 92] e alguns calulos necessdrios para a tese.

() =1 (A1)

Y+ =0 (A.2)

(Pr)* = Prr (A.3)

APy = Ppyt (A.4)

Tr[y"Pr] =Tr[y"Pp] =0 (A.5)
Tr[y"y" Py = Tr [y'y"Pr] = 29" (A.6)

Tr W' y"y* Pl = Tr [y'y"y* Pp] = 0 (A7)
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Tr [v*9*v*y" P =2 (9"9*" — g"*g"® + g"*g"*) * 2ie"*? (A-8)

Tr[(f + m) v Py (p — m) v Pu] = kapsTr [y*y" Pry’y" Py ]

—mkoTr [Y*y* PLv" P + mpgT'r [ “PLfnyy”PL}

—m?*Tr [y*Ppy" P

= kapsTr [y*4"y"7" PL]

—mko Tr [Y°y"y" PrPy] +mps Tr ["9"7" Pr]

>0 7

—m? Tr [y"y" PrPL]

—

= kapsTr [v*7"777" P.]

= 2kaps (go‘“gﬁ” — g™ g + go‘”g“B) + ik, pge™t P
=2(k'p” —k-p g" + k'p") + 2ikopae™ P (A.9)

Tr [(f +m)v*Pr (p — m) 7" Pr] = kapsTr [7*7* Pry’y" Pr]

—mkoTr [Y*v* Pry” Pr| + mpsTr [ HPryPy PR]

—m?Tr [y Pry” Pg|

= kapsTr [7°9""7" P

—mka Tr [y ’V”PLPR] +mps Tr [7"7%y" Pr)

5 7

—m? Tr [y*~" Py, Pg]

— =

= kapsTr [v*7"7"7" Pr]

= 2kaps (9°'9™ — 9™ 9" + 9™ 9"") — 2ikapse
=2(kFp” —k-p g" + k"p") — 2ikopae™ P (A.10)

Tr [(k +m) " Pr (b — m) 7" PL] = kapsTr [y*v" Pry’" P
—mkaT7 [y*y" Pry” Pu] + mpsTr [ Pry®y" P
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—m*Tr [y Pry” P

= kaps Tr [7°7"y°7" PrPL]

-0
—mbko T7 [y*4"y" P) +mps Tr [v"47+" PpP]
—— — NG - J/
=0 ~0

—m*Tr (V" Py]
= —2m*g"" (A.11)

Tr[(f +m) ¥ Py, (p — m) v Pr] = kapsTr [v*y"Pry"y" Pr]

—mkoTr [y*y* Py” Pl + mpsTr [y Pry®y" Py

—m*Tr [y* Pry" Pg]

= kaps Tr [v*7"~+"7" Py Pg]

~
—mke Tr [y Pr] +mpg Tr [y#y°+" Py Pg]
— — NG - J/
=0 ~0

—m?Tr [y"7" Pg]

= —2m*g"" (A.12)
Tri(F —m)y (' +m)yw] = TrFydwl —m*Tr )]



Apéndice B
Amplitude de Aniquilacao

Neste apéndice apresentamos explicitamente o calculo da se¢ao de choque de aniquilacao de
dois férmions escuros produzindo férmions do Modelo Padrao.

A amplitude, como mostra a Fig. (B.1), é

M = T (p') 7, Qs (K)] [y ()" vy (K)] (B.1)
onde
Q= AP+ AgPkr, (B.2)
Com
1 5
Pp=(1+7°) (B.4)
e
€2 xR X L
ALR= — z zZz (B.5)

Fig. B.1: Processo de aniquilagdo de dois férmions do setor escuro resultando em dois
férmions do Modelo Padrao.
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Podemos escrever a amplitude como
M = (Jf)u(‘]x)“ + (Jf)u(t]x)“v (B-6)
onde
(L) =ty (p)v* vy (k) (B.7)
(J;’R)“ = ﬂf(p')”yuPL,RAL,R Uf(]i)/). (BS)
Agora, tomando o médulo quadrado da amplitude, temos
MP = [P R + [T [0 (B.9)
+ [P IR+ [0 IR (B.10)
< D
Tomando primeiramente o termo A, temos
A = (TPl
= [T P (B.11)
= (@) PrAsos ()] [ ()7 vy ()] (B.12)
X [up(p )y PrApvr (K] [y (p)7* vy ()] (B.13)
e determinando o termo hermitiano conjugado
([as ()1 PrALog ()] [y (p)y” o ()| = (B.14)
= [y (p)7" vy (B)]" [ (0') o PrAL vs ()] (B.15)
= [0y (K )y PrAL up(p)] [ox (K)7" ux (p)] (B.16)
ficamos com
A = [0 )P us )] [0 (k) (0)] (B.17)
X [ (p)Y vy (B)] [y () v PrALvg (K)] (B.18)
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Agora faremos a média sobre os estados de spin, assim

< j{j A= = j{j (Bl (0)] [@ ()t (k)]

thMwam@wH¢WManmw. (B.19)
Usando
Z ur = (p+m), (B.20)
S ) = (F— m)., . (B.21)
obtemos
1 )\2
T A = TR =) v (B M) (B.22)
% W+mmgw&mwuwmuwﬂu (B.23)
)\% v
= ZLTr[(f—my) Y (F+m) ) (B.24)
X Tr[(f +mg) v Py (F —mg) 7P (B.25)

Usando as propriedades (A.1-A.13)

1 )\2

4 Z 4 = 4 [4 (kupu — K-y Gvp + kupl/) 4m§<gvu] (B.26)
X [2(k'p” — k- pg" + K p") + 2ikapge™ ] (B.27)
= kK @-p)+ k) (- K)+mi (K -p) (B.28)
— 2imip'“k;'ﬁg”"ewﬁy + k" ptp O‘k'ﬁewﬁy + 1ktp” p’o‘k'ﬁewgy (B.29)
- 1 (k ' p) p/aklﬁgyuﬁxuﬁu} . <B30)

Usando que €4,3,9"" = 0 e que €4y, € anti-simétrico, temos

- Z A = W{[E-K) () + K -p) (k-p)+md (K-p)]}  (B31)

TT SS
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O mesmo procedimento sera feito para os termos B, C' e D, assim
T
B = [(Jf)u(t]xy] [(Jf)u }
= [0r(K) v PrAR us ()] [03 (k)" ux (p)] (B.32)
X [ux () ox(R)] [ (0) 1 PrAR v (K] (B.33)
onde a média sobre os estados de spin fica
1 s r
1 Z B = - Z fyabuxb<p):| [uxc<p)75dvxd(k>} <B34)
x [ﬂea (p’)wabPR)\R Vet (k)] [Vee (k) VueaPRAR Uea ()] (B.35)
ou ainda
1 Py
12 B = TR g (b (B.36)
x (Jé’ +mp) gy (VulR) gy K = 1m1) . (0 PR) g (B.37)
Ak
= 5 Irl(k —my) 7" (P +my) 7" (B.38)
X Tr[(p +my) v Pr (K — ms) 1Pr]. (B.39)
Novamente usando as propriedades (A.1-A.13)
]' )\2 / / AN 2
72 B o= AKs KD gt Kp) — Amig,)] (B.40)
+ [4 (k;,/pﬂ K9 guu+ kupy) — 4migw} (B.41)
[2 (k"D — k- pg" + k"p") + 2ikapge™ ] (B.42)
= AL {k-K) (p-p) + (k) (p- &) +m3 (K- p) (B.43)
— 22m POk g™ eappy + 1K D" p’o‘k:lﬁewgy + ikt pY '“k:’ﬁewﬁy (B.44)
— i(k-p)p K g eappn } - (B.45)
Usando que €,,3,9"" = 0 e que €43, € anti-simétrico, temos
’ Z B = DR{[(k-K)p-p)+F p)(k-p)+mi(K -p)]}  (BAG)

rr’ss’
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Agora tomando o termo C|,
T
C =[] [(T)u(1)"] (B.47)
= [0 (K)nPLAL up(p)] [0y (k)7 uy(p)]
X [un () ox (R)] [t (0) 7 PrAR v (K)] (B.48)
onde a média sobre os estados de spin fica
1 s r
1 Z ¢ = - Z Vabuxb(p)] [uxc<p)75dvxd(k>} <B49)
X [ﬂea(p/)fy,uabPR)\R Ueb<k/)] [ﬁet:(k/)fyuchL)\L ued<p/>] ) <B50)
ou
1 ARA 5
1300 = ) (B ) (B.51)
X () gy (VuPr)wy, (K = mp)y. (3 PL) e (B.52)
ArAL , )
= 4 Irl(F = m) " (P +my)r"] (B.53)
X Tr{(p +myg) v Pr (F —my) v Pr]. (B.54)
Novamente usando as propriedades (A.1-A.13)
1 ARAL 2
1 Y ¢ = . [4 (kypp — kD Gup + kup) — 4m2g,,.] (B.55)
x  [—2m}g"] (B.56)
= 2XgAp [-m} (k- p) +4m7 (k- p) —mF (k- p) + 4mim}]
= 2XgAp [2mF (k- p) +4mim?] . (B.57)
Assim ficamos com
1
Finalmente para o termo D,
vt
D = [(JF)u()"] [(JF)u( )] (B.59)

= [0p (@) PrAr us(K)] [0y (k) v,y (p)]
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X [ (P)yvx (R)] [y (K" P vp (p)] (B.60)

onde a média sobre os estados de spin fica

i > D = i D [T wastil(p)] [50(P) Vncata ()] (B.61)
xa P s )| [ aPrAn )| (B.62)

i Z D = )\L4>\R <k_mx>da%ab (]é—i_mx)bc’)/,ucd <B63)
X (F g (Pe)w (F — mi) (7 Pr)g (B.64)

= 2R () (4 my) 3 (5.65)

< Tr((F +myg)y"Pr(f —mg) 7" Prl. (B.66)

Novamente usando as propriedades (A.1-A.13)

1 ALA

1 Z D = L4 & [4 (kupu —k-p g+ k,,pu) - 4migw} (B.67)
X [—2mig"] (B.68)
= 2X\ g [-m} (k- p) +4m5 (k- p) —m5 (k- p) +4mim?]
= 2\ [2mF (k- p) 4+ 4mim3] . (B.69)

Assim ficamos com

1
T > D=4\ gmi (k- p) +2m2] . (B.70)

r,r!,s,s’

Portanto, temos

DY IME = ([ R () + K ) ) ()]}

+ DR{[E-E) -0+ -p)(k-p)+ml (K -p)]}
+ AAgApm} [(k - p) +2m2] + 4AAgApm] [(k - p) 4+ 2m3] |
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que fica

T IME = A ([ K) 00+ ) () o (1))

! !
r,r!.s,s

+ 8AgApm} [(k-p) +2m3] . (B.71)

A partir da defini¢ao das varidveis de Mandelstam[90, 91, 92]

s = (p+/<;)2:2mi—|—2(p~k):2mfc+2(p’~k’) (B.72)
t = (k:+k:’)2:mfc+2(k3-k3’)+mi:mfc+2(p-p')+mi (B.73)
u = (k:+p')2:m§+2(k-p’)+mi:m§+2(p-k')—l—mi. (B.74)
Assim,
1 2
(p-k) = 5(3—2mx) (B.75)
, 1
(p-K) = 5(3—2m§) (B.76)
1 /
(k- k) = =5 (t=mj—m3) =(p-p) (B.77)
/ 1 /
(kp) = 1 (u—m}—m2) = (oK) (B.75)
B.79)

finalmente temos

DY IME = () [ ) (i m2)” 20 (s — 23

+ 4)\3)\me£ (s+ Zmi) : (B.80)

Para obtermos a secao de choque partimos de

do 1 |p’|

2
- = B.81
dQ  64n3s |p M (B.81)

que é a definicao de se¢ao de choque, com p e p’ sendo definidos no diagrama (5.3).

Sabemos que

dQ = dé sin 0d6 (B.82)
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como
dcosf = —sin 0d0, (B.83)

mas

T -1 1
/ sin 6df = —/ dcost = / dcos@. (B.84)
0 1 -1

Trabalhando um pouco com a cinematica, temos
k-p=kyp®—k-p, (B.85)

e no caso de estarmos no referencial do centro de massa, temos E, = E, = E, e |k| = |p],

desta forma,
k-p=E2+[p’. (B.86)

Como |p]* = E2—mlek-p=2 191> + m2, obtemos
1 m2 1/2

B 1 m2 1/2
=55 (1-472) (5.55)

S

Portanto, juntando (B.80), (B.87), (B.88) e aplicando em (B.81) obtemos

da_lﬁ

dQ  64n2s B,

{(\2 +A%) x

(= md = md) e (u—md = m)” o+ 2m? (s - 2md) |
+ AAgApm; (s +2m2)} (B.89)

onde

m2 1/2
B = (1_ _f) e (B.90)
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m2 1/2
By = (1 - 4—") : (B.91)

S

A secao de choque diferencial apods a integracao no angulo ¢ do elemento de angulo sélido

) é

do 1 Brene e
dcosf 32736X{()\L+)\R)X

w2 =) 2 (5 2m)]

+ AARALmG (s+2m2)}. (B.92)

Porém, as variaveis u e t sao de valor ainda indeterminado. Para isto, tomando a

cinematica do problema, obtemos

1
t—mj—m} = —55(1 — BBy cosb). (B.93)
e
1
u—mj—m’ = —55(1 + BBy cosb). (B.94)

Finalmente, escrevendo a secao de choque em funcao destas expressoes, temos

do 1 &
dcosf 327s By

{(\2 + M%) x

1 1
X 152 (1 — BBy cos ) + 152 (1+ BBy cos ) + 2m? (s — 2m7)

+ AAgApmi (s+2m2)}. (B.95)



Apéndice C
Lagrangiano de interacao

Vamos agora isolar apenas os termos ligados ao campo Aj,

LY = lgysyJt — gocncsJbl] A (C.1)
Abrindo as correntes, temos

- Y K
LGN = v 9y Sy — 9oCnCoy YA (C.2)

Agora, analisando esse termo, percebemos que se ele é diferente de zero, deveriamos ja
ter observado o féton escuro no Modelo Padrao. Portanto, esse termo deve ser nulo, de

modo que o féton escuro nao interaja com as particulas do Modelo Padrao. Assim

Y K
9y sn — gotnCoy =0, (C.3)

expandindo os termos acima

go COoS @ Y gy COS ¢ K
gy 5| 9 9C 5| 3 0 (C.4)
\V 9y + g& cos? @ \V 9y + g cos? ¢
para que esta igualdade seja satisfeita devemos ter Y = K.

Agora vamos analisar o termo correspodente ao campo eletromagnético,ou seja os termos

associados ao campo A,,, assim,
LGN = [gase b + gycncoJt + gocecosyJh] A, (C.5)

Novamente, expandindo as correntes e usando que Y = K, obtemos

7_3

_ Y Y
LN =v 9250 + 9y enCoy + gocoCosy AN (C.6)
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Mas também sabemos do Modelo Padrao que esta parte da densidade lagrangeana deve

ser
LY = eQem V" ALY, (C.7)

desta forma
(9289%3 + gycn@% + gc%cesng) Ay = eQem Ay, (C.8)

e, assim, determinamos que a carga elétrica é escrita

_ 9297 + gt cos*(9)
V92 + g% + g2 cos?(9)

(C.9)

onde temos também
™Y
em =1 =4+ =1. C.10
Q (2 +2) (C.10)

Olhando atentamente para este resultado obtido para a carga, vemos que podemos re-

escrevé-lo da seguinte forma

) - (C.11)

V93 + 9¢

onde ¢{, é o acoplamento gy corrigido, dado por

g9-==\/g§-+-g%<xﬁ2(¢)- (C.12)

Porém, esta correcao nao afetarda o valor da carga elétrica, pois ela pode ser compensada
pela incerteza no valor do acoplamento g, que é definido a partir do valor da massa do
boson W.

Vamos agora partir para o lagrangeano escuro, onde, primeiramente, analisaremos o

termo associado ao campo A/,
LY = gxeysp i Al (C.13)
como

T = X7"Qxx, (C.14)
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assim,
LY = XgxCnse1 " Qx XA, (C.15)
e usando o mesmo argumento que foi feito para o Modelo Padrao
Ly = exQx XV ALX, (C.16)
podemos, entao, determinar qual é a carga elétrica escura

ex = chnS¢ = Ix9y Sln((b) (Cl?)

V& + g¢ cos?(¢)

ou em funcao da carga do Modelo Padrao

ex = Ee, (C.18)

onde

PR) 2 o2
+ 9%+
£ = 9x 9y sin<;5\/g2 5 gY2 gCQCOS (b (C.19)
92 9y + 9¢ cos® ¢
Agora, tomando o termo associado ao campo A, do lagrangeano escuro, temos
LY = —gxCosyseA, Tk (C.20)
ou

L;l( = _gXCGSn‘Sd)QX)_(VuAMX' (021)

Podemos aqui identificar que o fator a frente deste termo é a carga com que o féton do

Modelo Padrao interage com os férmions do setor escuro. Portanto,

_ gogx singcos g cosl

€X = ch98n8¢
N +g%cosQ¢>

em funcao da carga elétrica fica

(C.22)

ey =¢€e (C.23)
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onde

gcgx sin ¢ cos ¢
€= )
g% + gé cos? ¢

(C.24)

Vamos agora separar o lagrangeano da parte do Modelo Padrao para os outros campos

LI = lgacosy s — gyensysedy + go(cyss — cosnsyse) i) Z),

LY = [—gacycods + gyencysedy + g5y + CoCysnso) Iy 2.

Tomando (C.25) podemos reescrevé-lo usando (4.23), (4.24), (4.25) e (4.26)

£ = 2]

” sy s — sysgcr iy — syspsaJy + cysesntedy] Z),

LeN = % sy — sysgJy — syspJy + cysosytey] Z),
0
ou
S SpSnt
LoV = —gij [Jé‘ —sp(J5+ )+ %J{?} Z

Sabendo que J¥ = J4 + Ji, podemos isolar Ji; e substituir na eq. acima

s SgSnt
LN = g, e g ) 2,
Co ty
Podemos fazer da mesma forma para Z,, ou seja,
g2€
LeN = —C—ew (I — sget Ty — sgsoJy — sosntoly Jy| Z,
CN Ga2Cy 2 2/ 2 2
ﬁz = - Cy [JS - SGJ; - 50(077 + Sn)‘]{ﬁ - Sesn%tw‘]};ﬁ] ZN

92€

Co

(C.25)

(C.26)

(C.27)

(C.28)

(C.29)

(C.30)

(C.31)

(C.32)

(C.33)
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Z/

—_ — - = 5 = — =

Fig. C.1: Vértice do decaimento de um boson Z' em dois férmions do Modelo Padrao.

LzCN - _gzccw [J; - Sz‘]élm - 595nt¢tw<J£m - J;)] Zf“' (034)
6

Assim podemos reescrever os lagrangeanos de interacao da seguinte forma

r= 1 = 1
Lot = [gi Ty'S (=70 + g0y 5 (1 + 75)\11} Z, (C.35)
onde
2! 2! G258y T3 Q 2 + SGSnt¢ Q 7-3 (C 36)
p— = — _— S - —_ — .
9r = 9L o 5 9 y 5
e
CN Z AT, ]‘ 5 Z T ]' 5
L7 = vy 5= )V + gp¥y (1 + )| Z, (C.37)
onde
z z G2Cy 7—3 2 7—3
9L =9p=—" |5 — Qsyg — sesptety | Q — = || - (C.38)
Coy 2 2

C.1 Taxa de Decaimento

Nesta secao apresentamos o desenvolvimento do vértice de decaimento de um boéson em dois
férmions. Neste caso usaremos Z' — ff, cujo diagrama ¢ dado pela Fig. (C.1).

Tal vértice pode ser escrito como

) 1
—zgxfy“§(cv — cAfy5) (C.39)

onde cy e c4 sao os acoplamentos vetor e axial-vetor.
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A amplitude de decaimento pode entao ser escrita como

M = ¢,u(k) [—igmfy“%(cv — cAfy5)] v(k) (C.40)

e somando sobre os estados de spin, temos

% Z IMP* = = Z {e g (k {—igﬂ“%(c\/ - CA’YS)} Us'(k,)}

A,8,8’ )\ s,s’

« {@s/(k/) {igx%(cv +m5)} s (k)e A*} (C.41)

P 3 M = ;zg—{ae) (e — ear®)] o (1)}
x {0 ) [(ev + ean®)] 7wt (e | (C.42)
- > % fan (k) [tylev — ™) o ()}
x {2 ) [(ev + ean®)] kel } (C.43)
- ;2%{ N5 (k) hab<v—cA75>}sz’<k/>@;’<k'>}
< A{[lev +ear”)] viua(k)es } S (C.44)

usando as identidades (B.20) e (B.21) obtemos

% SMP = _Z 9 {erus (k) [+h(cv — car®)] (F —my),.}

N X {[(Cv + can®)] yeaus(k)ey } (C.45)
= Z 2 { ? Z ug(R)ug (k) [y (ov — eay”)] (F = mf)bc}
x {KCV +cay )} Vet } (C.46)
= % ) gzi {en (F+mp) gy [Vap(ev = car®)] (F = my),, }
x| [(2\/ +ear”)] veae) } (C.47)

= —Z% (cy — cay )(CV+CA'75)
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X (f+ mf)da 75b (k/ - mf)bc ’VZdEi\*] (C.48)

Realizando o produto dos coeficientes ¢y e ¢4 e verificando que (E+mg)aa Ve, ' —mf)oey

¢é na realidade o traco da matriz resultante deste produto, assim

1 1 2
3 IMP = 3 Tr (A2 + A — evear)
A

8,8’
< Tr{(f+mg) " (F —mp)"} e’ (C.49)
e assumindo que a massa dos férmions é desprezivel frente a massa do bdson, temos
1 2 1 9923 Ar 2 2 AP
3 S IMP = 3 > " [ep(ct + E)Tr{fr"Fy" e,
A,8,8’ A
— cveaTr{y’ Iy fy Y] (C.50)
ou
1 2 gg 1 A A% 2 2 W AV
gZ\/\/ﬂ = 7 gZG,ﬁu (v + ca) Tr{fv"F'y"}
A,8,8’ A T
T1
— cveaTr{V’ k" k") | - (C.51)
T
Usando que
Tr" = 4(K"E*" + EFEY — g"'k - ), C.52)
Try = 0 (C.53)
e
Yo = g+ 2l (C.54)
A z
obtemos
L = &g+ 22 (@ e
3 A,8,8" 4 ' mQZ/
gz 1 w | Gl | 2 o
= Zg guyT 1 + D) T 1 ( V+CA) (055)
Zl
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Além disso, ¢ = (mz,0,0,0), k = %mz/(l,0,0, l)ek' = %mz/(l,0,0, —1), ficamos com

g, Tt = 4m3, (C.56)
e
C}’Z% Triv =, (C.57)
portanto,
S M = L ). (C.58)

)\ss

Sabendo que a taxa de decaimento pode ser escrita como

0(Z = f+f)= 3om 2 /|./\/l| ds?, (C.59)
usando que py = |k| = || = 2mz e a amplitude (C.58) temos
_ 1 gx
F(Z/ — f —+ f) = MT’[’)’LZ/ 3 mZ, (CV + CA)dQ (C60)
2

9z Mz

= 3 g (¢ +c‘i)/dQ (C.61)
gm m

= 3 64Z2 (2 + A)4n (C.62)

e assim obtemos o resultado

2

D(Z' = [+ ) = o= (e + cma (C.63)

Podemos relacionar os acoplamentos ¢y e ¢4 com os acoplamentos (C.38) de tal modo
que

ca=4dLt9r (C.64)

Cy = d4dr, — gr (065)

portanto, a taxa de decaimento fica escrita

my:
24w

=

(972 + (97)2] + Olmy/mz). (C.66)
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