
Universidade de São Paulo
Instituto de F́ısica
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1.1 Evidências de Matéria Escura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3
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Resumo

Atualmente existem muitas evidências da presença de matéria escura no Universo. Estas
motivaram a existência de vários experimentos para sua detecção. Entre os experimentos
de detecção indireta de matéria escura, o PAMELA, o ATIC e o Fermi-LAT observaram
recentemente excessos de elétrons e pósitrons no fluxo galáctico em relação ao esperado
para estas part́ıculas. Estes resultados podem ser explicados pela aniquilação de matéria
escura com massas entorno a 1 TeV em nossa galáxia, com produção de léptons. No
entanto, para tal, estas observações requerem um aumento na taxa de aniquilação rela-
tiva à esperada da produção térmica de matéria escura. Este aumento pode ser devido
a existência de subestruturas de matéria escura no halo galáctico ou a mecanismos de
interação, como o efeito Sommerfeld, que aumentam a seção de choque de aniquilação
das part́ıculas de matéria escura. Neste último caso, deve ocorrer também um aumento
na taxa de neutrinos provenientes da aniquilação de matéria escura no núcleo da Terra.
Neste trabalho, estimamos as taxas destes neutrinos e usamos os resultados finais do
AMANDA-II e resultados recentes de IceCube para testar cenários genéricos que contem-
plam um aumento na seção de choque de aniquilação. Apresentamos os nossos resultados
em função da seção de choque de interação da matéria escura com os núcleons multipli-
cada pela fração da aniquilação das part́ıculas de matéria escura em neutrinos e, também
em função de um fator genérico de boost que parametriza o aumento na seção de choque
de aniquilação. Encontramos que modelos de matéria escura requerem fatores de boost da
ordem O(100) ou mais e que se aniquilam significativamente em neutrinos são exclúıdos
como explicação dos excesos leptônicos medidos.

Palavras chave: matéria escura, telescópio de neutrinos, fator de boost



Abstract

Currently there are many evidences of the existence of dark matter in the Universe.
These led to experimental dark matter searches and, among them, some indirect detection
experiments, PAMELA, ATIC and Fermi-LAT, have recently observed excesses in the
galactic flux of electrons and positrons relative to the expected flux of these particles.
These results could be explained by dark matter, with masses of the order of 1 TeV,
annihilating into leptons in our galaxy. However, in order for this to explain the mentioned
excesses, it is required that the dark matter annihilation rate is greater than the implied
rate assuming the expected dark matter thermal annihilation cross section. This greater
rate could be due to the presence of dark matter substructures in the galactic halo or
due to interaction mechanisms, such as the Sommerfeld effect, that enhance the dark
matter annihilation cross section. In the latter case, an enhancement in the neutrino flux
from annihilation of dark matter particles in the Earth nucleus should also occur. In
this work, we use the final results of AMANDA-II and recent results of IceCube to probe
generic enhancement scenarios. We present results as a function of the dark matter-
nucleon interaction cross section weighted by the branching fraction into neutrinos, and
as a function of a generic boost factor, which parametrizes the expected enhancement
of the annihilation rate. We find that dark matter models that require boosts factors of
O(100) or more and that annihilate mainly into neutrinos are excluded as a explanation
for the observed leptonic excesses.

Keywords: dark matter, neutrino telescopes, enhanced annihilation
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Introdução

Como resultado de muitas e diversas observações astrof́ısicas, sabemos que aproximada-

mente 20% do conteúdo energético do Universo corresponde à matéria escura, matéria

esta que interage gravitacionalmente, mas não eletromagneticamente. No entanto, apesar

de que a sua composição ainda é desconhecida, existem vários candidatos a constitui-lá,

provenientes de modelos além do Modelo Padrão da F́ısica de Part́ıculas (SM). Entre

estes, os WIMPs, que agrupam os candidatos massivos e que interagem fracamente. Es-

tes possuem seções de choque de aniquilação 〈σv〉r em torno de 3 × 10−26 cm3 s−1 e são

oriundos do equiĺıbrio térmico nos ińıcios do Universo primordial, sendo hoje reĺıquias

térmicas. Existem também muitos outros tipos de candidatos e descreveremos alguns

deles no decorrer desta dissertação.

Na busca de identificar a composição da matéria escura e de suas propiedades, vários

experimentos procuram detectar sinais das part́ıculas que compõem a matéria escura. Ex-

perimentos estes tanto de detecção direta, como de detecção indireta através dos produtos

de suas aniquilações, que resultam em part́ıculas do SM.

Resultados recentes, de experimentos de detecção indireta, podem ser interpretados

como devidos à aniquilação de part́ıculas de matéria escura na nossa galáxia. As medidas

do espectro de elétrons e pósitrons do PAMELA [71] e Fermi-LAT [75] mostram um excesso

em relação ao fluxo esperado destas part́ıculas, que podem ser explicados por modelos

de matéria escura com massas da ordem dos TeV e aniquilação em canais leptônicos

[79, 80, 90]. No entanto, estes modelos requerem que a seção de choque de aniquilação

das part́ıculas de matéria escura, seja maior que a seção de aniquilação térmica 〈σv〉r.
Este aumento na seção de aniquilação, que pode ser parametrizado por um fator de boost

BF , implicaria em sinais de neutrinos observáveis em detectores como IceCube [92].

Neste trabalho vamos testar alguns dos modelos de matéria escura que explicariam

os excessos leptônicos medidos nestes experimentos, através de um aumento na seção de

choque de aniquilação da matéria escura. Para isto, analisaremos a aniquilação no cen-

tro da Terra, onde determinaremos o fluxo de neutrinos resultante destas aniquilações de

matéria escura e a consequente taxa de eventos a ser medida por telescópios de neutrinos.

Para tal, determinaremos a taxa de captura e aniquilação dos WIMPs na Terra, o espectro
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de neutrinos originados nestas aniquilações e, através de simulação Monte Carlo, deter-

minaremos a taxa de eventos esperada tanto para IceCube como para AMANDA-II. Em

seguida, compararemos nossos resultados com as medidas destes experimentos. Com isto,

imporemos limites de exclusão ao espaço de parâmetros explorado (BF , σ), restringindo,

desta forma, alguns propostos como explicação para os excessos leptônicos.

É importante notar que a análise relativa a IceCube reproduz o trabalho apresentado

em [105] e, apresentaremos uma análise original utilizando os resultados de AMANDA-II.

No caṕıtulo 1, revisaremos distintas evidências da presença de matéria escura no Uni-

verso, assim como seus principais candidatos. No caṕıtulo 2, descrevemos a detecção direta

e indireta de matéria escura, ressaltando resultados recentes de alguns experimentos, en-

tre eles o PAMELA e o Fermi-LAT. Em seguida no caṕıtulo 3, discutiremos a captura

e aniquilação de WIMPs na Terra e o fluxo de neutrinos produzidos nestas aniquilações.

No caṕıtulo 4, obteremos a taxa de eventos em telescópios de neutrinos. Finalmente, no

caṕıtulo 5 compararemos a taxa de eventos estimada em função do fator de boost BF

na aniquilação dos WIMPs, com os resultados de IceCube e, independentemente, com os

do AMANDA-II. Em seguida analisamos nossos resultados, impondo limites nos modelos

com aniquilações a léptons.
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Caṕıtulo 1

Matéria Escura

A idéia da matéria escura surgiu como explicação para muitas observações astrof́ısicas.

Estas mostravam uma discrepância entre a massa inferida a partir da luminosidade dos

sistemas observados e a determinada por efeitos gravitacionais, sendo esta última sempre

maior. Desta forma, a presença de matéria não luminosa (escura) daria conta da diferença

nas observações.

Atualmente a hipótese da matéria escura é bem estabelecida e constitui componente

básica de nosso Universo. As evidências experimentais sugerem que seja composta de

part́ıculas desconhecidas, que não estão inclúıdas no Modelo Padrão da F́ısica de Part́ıculas

(SM) e que são eletricamente neutras e em geral é assumido que são estáveis. Mas, apesar

das várias observações que evidenciam a existência de matéria escura, a natureza dela é

um enigma da f́ısica atual, sabendo-se pouco sobre a sua composição, massa e como ela

interage com as outras part́ıculas.

Por outra parte, medidas precisas recentes [39] indicam que a matéria escura constitui

22.8% do conteúdo energético total do Universo. Sendo a maior parte (72.7%) constitúıda

de energia escura e apenas os 4.5% restantes de matéria comum. Esta última é constitúıda

por part́ıculas conhecidas, em sua maioria prótons e nêutrons, e por isso normalmente

chamada de matéria bariônica. Desta forma, a matéria escura constitui a maior parte do

conteúdo de matéria do Universo, convertendo-se sua investigação em uma necessidade.

Neste caṕıtulo descreveremos brevemente algumas das evidências da matéria escura e, na

sequência, alguns dos candidatos mais explorados.

1.1 Evidências de Matéria Escura

Uma das primeiras evidências de matéria escura foi encontrada por F. Zwicky, nos anos

30, a partir de considerações cinemáticas de aglomerados de galáxias, as quais implica-

vam na existência de matéria não luminosa. Hoje em dia se existem observações que
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evidenciam a presença de matéria escura. Como exemplos, temos as curvas de rotação de

galáxias, resultados de medidas por lentes gravitacionais e encontros de aglomerados como

o famoso “Bullet Cluster”, entre outras. Estas observações variam tanto nos métodos que

utilizam para determinar a massa dos diferentes sistemas, como na escala de tamanho

dos próprios sistemas e é notório que distintas observações indiquem aproximadamente a

mesma quantidade de matéria escura.

É importante mencionar que algumas destas observações podem ser explicadas por

hipóteses alternativas como gravidade modificada (MOdified Newtonian Dynamics - MOND)

sem incluir matéria escura. No entanto, nenhuma das versões destas teorias é compat́ıvel

com todas as observações independentes existentes, além de apresentarem outros proble-

mas [32].

Abaixo descrevemos brevemente algumas das observações que evidenciam a existência

de matéria escura, dando ênfase nos diferentes métodos de medidas da massa dos sistemas

astrof́ısicos. Também discutiremos sucintamente observações que limitam o conteúdo

bariônico no Universo.

1.1.1 Aglomerados de Galáxias

Como já comentamos anteriormente Zwicky foi uns dos primeiros a sugerir a presença de

matéria não luminosa, a partir de pesquisas sobre as caracteŕısticas de aglomerados de

galáxias [5, 6]. Nestas, observou que a dispersão de velocidades de rotação das galáxias do

aglomerado Coma era compat́ıvel com uma densidade de matéria muito maior que a da

matéria luminosa. Este resultado surpreendente sugeriu a Zwicky que a forma de obter

a massa através da luminosidade era limitada e representava apenas um limite inferior

à massa real do aglomerado. Também, que para obter um resultado mais confiável, era

preciso conhecer a quantidade de matéria escura (não luminosa) presente nestes aglome-

rados.

A seguir descrevemos três métodos independentes de medir a massa dos aglomerados.

Estimativas Cinemáticas da Massa

Este método se baseia na medida das velocidades das galáxias que compõem o aglomerado

para calcular sua massa total. Este método foi usado por Zwicky, ao estudar a massa do

aglomerado de Coma. Ele usou o teorema do virial, que relaciona a energia potencial

e a energia cinética de um sistema. Baseando-se no pressuposto de que o aglomerado é

um sistema mecanicamente estacionário e assumindo que as interações entre as galáxias

componentes são bem descritas pela lei gravitacional de Newton, o teorema do virial tem

a forma: 2〈T 〉 + 〈U〉 = 0, onde 〈T 〉 e 〈U〉 são as médias da energia cinética e potencial
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respectivamente. Com isso ele obteve uma estimativa da massa total do aglomerado em

função da média do quadrado das velocidades individuais 〈v2〉 das galáxias componentes:

M ∼ R〈v2〉
5G

(1.1)

onde R é o raio do aglomerado e G a constante de gravitação.

Com as velocidades observadas, medidas através do redshift, obteve uma massa média

por galáxia m = 4.5 × 1010 M�, sendo M� a massa do Sol. Considerando a lumino-

sidade de uma galáxia média ao redor de 8.5 × 107 L�, onde L� é a luminosidade do

Sol, Zwicky obteve a razão massa-luminosidade das galáxias do aglomerado de Coma,

M/L ∼ 500M�/L�, a qual é aproximadamente 200 vezes maior do que o valor para as

galáxias locais mais próximas.

Também nos anos 30 e de maneira similar, S. Smith determinou a massa do aglomerado

Virgo a partir das velocidades das galáxias que o compõem [7], obtendo uma massa

média por galáxia m = 2 × 1011 M�, que também difere do valor obtido através da

luminosidade por um fator de 200. Adicionalmente, resultados mais recentes para as

massas de aglomerados de galaxias [8, 9, 10] indicam valores muito similares aos obtidos

nestes primeiros trabalhos, com
M

L
∼ 300h

M�
L�

, (1.2)

onde h e o chamado parâmetro adimensional de Hubble. Este historicamente representava

a incerteza na medida da constante de Hubble H0, de forma que H0 = 100h km s−1 Mpc−1

e as medidas recentes obtém h = 0.704± 0.025 [39]. Se consideramos que os aglomerados

de galáxias são sistemas suficientemente grandes para representarem estatisticamente a

distribuição da matéria no Universo inteiro, obtemos que o conteúdo total de matéria é

Ω ≈ 0.2− 0.3 [11, 12].

Raios X

A massa dos aglomerados de galáxias também pode ser medida, de forma independente

do descrito acima, usando raios X. Estes permitem observar o gás quente presente nos

aglomerados. Assumindo que o gás está em equiĺıbrio térmico no poço gravitacional

gerado pelo aglomerado e usando a equação do equiĺıbrio hidrodinâmico:

1

ρ(r)

dP (r)

dr
= −GM(≤ r)

r2
, (1.3)

é posśıvel relacionar a pressão P (r) e a densidade do gás ρ(r) com a massa do aglome-

rado. Observacionalmente a densidade e a temperatura do gás são determinadas através

da intensidade e do espectro dos raios X respectivamente. Do perfil da temperatura é
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posśıvel determinar o perfil da pressão, o que permite a reconstrução da distribuição ra-

dial da massa. Resultados deste tipo de medidas [13, 14, 15] compat́ıveis entre os distintos

aglomerados, indicam que M/L & 100hM�/L�.

Figura 1.1: Imagem em raios X do aglomerado de Coma. As regiões de maior temperatura
são as vermelhas e as regiões azuis são as mais frias. (Imagem tirada pelo telescópio
ROSAT [16]).

Lentes Gravitacionais

Outra maneira de obter a massa dos aglomerados de galáxias é através do efeito de lentes

gravitacionais. Este método permite medir diretamente a massa de um aglomerado sem

pressupostos sobre o seu estado dinâmico. Se baseia na medida das deflexões sistemáticas

que os fótons, provenientes de galáxias distantes do fundo da imagem, sofrem devido

à massa do aglomerado. Resultados oriundos deste tipo de medidas, concordam com os

obtidos por outros métodos. Por exemplo, a razão massa-luminosidade para o aglomerado

de Abell 2218, medido através de lentes gravitacionais é consistente com o valor inferido

a partir de raios X [17]. Também, medidas das massas por lentes gravitacionais fracas de

20 aglomerados de galáxias [18], obteve resultados compat́ıveis com as massas inferidas

por estudos de raios X e com medidas da dispersão de velocidades dos aglomerados.
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Figura 1.2: Efeitos de lentes gravitacionais no aglomerado de galáxias Abell 2218. A
gravidade do aglomerado causa distorções claramente observáveis na imagem das galáxias
distantes. Imagem tirada pelo telescópio espacial Hubble. (Imagem tirada pelo telescópio
espacial Hubble [19]).

1.1.2 Curvas de Rotação de Galáxias

Outra evidência da presença de matéria escura vem do estudo das curvas de rotação de

galáxias. Estas mostram a velocidade de rotação de uma galáxia em função da distância r

ao seu centro. Para entender o problema, considere uma part́ıcula, que orbita uma galáxia

de massa M , a uma distância r. Da dinâmica de Newton espera-se que a velocidade seja

dada por

v(r) =

√
GM(r)

r
. (1.4)

Dado que nos limites externos da galáxia se espera que a massa varie muito pouco com a

distância, a velocidade de rotação deveria então diminuir de acordo com r−1/2. No entanto,

isso não é observado. Um dos primeiros trabalhos que mostraram claramente que as curvas

de rotação não concordavam com o esperado foram as observações de V. Rubim [21]. Ela

estudou várias galáxias espirais, que diferiam em tamanho, massa e luminosidade e em

todas elas a velocidade de rotação ou continuava constante ou aumentavam mesmo a

distâncias além do limite óptico. Para que isto ocorra, a massa da galáxia deve aumentar

com a distância, sugerindo fortemente que a dinâmica das galáxias é dominada pela

presença de matéria não luminosa.

Estes resultados motivaram futuras observações que estendiam as medidas das curvas

de rotação além do limite óptico. Para isso se aproveitou a observação da linha de 21

cm do hidrogênio neutro (HI). Esta linha espectral corresponde a transição hiperfina do
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ńıvel 1s do átomo de hidrogênio, a qual é muito rara, mas, devido à grande quantidade de

hidrogênio neutro nas galáxias espirais, é observável. Resultados que usaram este método

(por exemplo [22, 23]) constataram que a velocidade das curvas de rotação continuam

constantes a distâncias superiores ao limite óptico, confirmando a presença significativa

de matéria não luminosa nas galáxias.

Adicionalmente estudos mais detalhados das curvas de rotação permitem obter um

perfil da densidade da matéria não luminosa presente nas galáxias. Para isto se mede

o redshift e a intensidade da radiação eletromagnética proveniente de uma galáxia, em

função da distância ao centro desta, em diferentes bandas do espectro, para obter in-

formação dos distintos componentes da galáxia. Normalmente se usa a banda K infraver-

melha para o disco estelar e a banda HI antes mencionada correspondente ao gás atômico.

Com estes dados é posśıvel inferir a contribuição à velocidade de rotação de cada uma das

componentes luminosas. Como mostra a figura 1.3 a matéria luminosa não dá conta da

velocidade medida. Então, através da diferença entre a velocidade esperada (considerando

só matéria luminosa) e a observada, se obtêm a contribuição devida à presença do halo

de matéria escura na galáxia.

Figura 1.3: Curva de rotação da galáxia M33 extráıda de [24]. Os pontos representam os
dados e a linha cont́ınua corresponde ao ajuste. A contribuição do disco estelar (traços
curtos), do gás (traços longos) e do halo de matéria escura (traços com pontos), também
são mostrados.

Hoje existem curvas de rotação de um grande número de galáxias [24, 25, 26], com o

mesmo comportamento descrito anteriormente, indicando a forte contribuição da matéria

não luminosa. Até hoje, quase a totalidade das galáxias espirais observadas apresentam

um halo de matéria escura que domina a sua dinâmica de rotação [27]. A razão massa-

luminosidade inferidas nas observações feitas é ao redor de M/L ∼ 10hM�/L� sendo este
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valor próximo de 100hM�/L� para galáxias anãs [28].

1.1.3 MOND

Uma hipótese alternativa que se formulou para explicar as curvas de rotação das galáxias,

é que as leis de Newton não seriam válidas nestas escalas. Este tipo de modelos, propostos

inicialmente em 1983 [29], modificam a segunda lei de Newton e por isso são denominados

de MOND (MOdified Newtonian Dynamics). De acordo com estes modelos existe uma

nova constante na natureza, a aceleração a0 ≈ 2 × 10−10 m s−2, que determina a escala

de acelerações na qual os efeitos de MOND são importantes.

MOND resolve bem o problema das curvas de rotação observadas [20]. Contudo, este

tipo de modelos apresentam várias complicações sérias, especialmente quando é aplicado

em escalas diferentes das galácticas [30]. Entre estas dificuldades, este modelo requer

maior quantidade de matéria bariônica do que o permitido pelas observações de Big Bang

Nucleośıntesis (Sec 1.1.5), não podem explicar o espectro da radiação cósmica de fundo

[31] e requerem um valor da constante cosmológica superior ao esperado [32].

1.1.4 Bullet Cluster

Uma observação que favorece claramente a hipótese da presença de matéria escura sobre

as hipóteses de interação gravitacional modificada, seria a observação de um sistema em

que a matéria bariônica e a matéria escura inferida apareçam segregadas espacialmente.

Esse foi o caso do encontro a alta velocidade de aglomerados de galáxias 1E 0657-558

denominado Bullet Cluster, que constitui evidência direta de matéria escura [33].

Para entender o que acontece num encontro de dois aglomerados de galáxias como

o Bullet Cluster, devemos ter em conta que a matéria bariônica de um aglomerado é

constitúıda em ∼ 90% pelo gás quente na forma de plasma do intercluster medium (ICM),

majoritariamente composto de H e He ionizado e só ∼ 10% pelas galáxias que o formam.

Durante o encontro as galáxias e a matéria escura se comportam como part́ıculas que

não colidem e continuam sua trajetória. Isto é representado em azul nos extremos da

figura 1.4. Enquanto isto, o plasma interage bastante, sendo freado pela interação e

permanecendo na região interna do encontro, representado em vermelho na mesma figura.

Assim, na ausência de matéria escura, os picos de massa do Bullet Cluster ficariam no

centro coincidindo com o plasma.

Na figura 1.5 se mostra a distribuição de massa deste encontro, usando a técnica

de lentes gravitacionais. Esta técnica gera mapas de potencial gravitacional. Pode-se

comparar estes mapas com a distribuição da matéria bariônica obtida por imagens de

raios X, que indicam a concentração do plasma. Os resultados destes estudos mostram
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Figura 1.4: Imagem composta do Bullet Cluster 1E 0657-558. A região vermelha central
corresponde a matéria bariônica na forma de plasma. As regiões azuis a os extremos
representam a matéria escura. Uma maior intensidade indica maior densidade de matéria.
Extráıdo de [34].

que os picos de massa total estão localizados na região externa do Bullet Cluster diferindo

em 8 sigmas dos picos de massa bariônica [33].

Figura 1.5: Em linhas verdes o mapa da distribuição de massa total, sendo a linha externa
a de menor densidade. A imagem da esquerda mostra a correlação dos picos de massa
total com a distribuição das galáxias no Bulet Cluster 1E 0657-558. A imagem da direita
mostra que o gás quente não explica os picos de densidade de massa total. Extráıdo de
[33].

A hipótese de matéria escura é a única que consegue explicar esta colisão. Devido

a sua interação fraca, a matéria escura se comporta de forma similar as galáxias dos

aglomerados durante o encontro, passando sem colidir.

É importante ressaltar que estas observações põem em sérias dificuldades as teorias

de gravidade modificada como explicação a matéria escura, pois estas deveriam gerar um
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poço de potencial maior deslocado da região onde se encontra Outro exemplo deste tipo de

encontros de aglomerados, entre outros, é o MACS J0025.4-1222 [35], no qual se observa

uma separação entre a matéria escura e a bariônica maior que 4 sigmas.

1.1.5 Nucleosśıntese Primordial

A nucleosśıntese primordial, chamada também de Big Bang Nucleosśıntese (BBN), se

refere ao processo de formação dos primeiros núcleos leves nos minutos iniciais do Uni-

verso. Logo após o Big Bang, o Universo era ainda muito quente para permitir que os

prótons ficassem ligados aos nêutrons formando os núcleos, mas conforme o Universo se

foi expandindo e esfriando a formação destes se tornou posśıvel.

O modelo de nucleosśıntese primordial padrão prevê com relativa precisão (10% -

0.1%) [36] as abundâncias dos núcleos mais leves: H, D, 3He, 4He e 7Li. Segundo este

modelo, devido a competição entre a taxa de expansão do Universo, as taxas de conversão

entre prótons e nêutrons através de interações fracas e as taxas das reações nucleares,

só esses núcleos podem ser sintetizados nos primeiros minutos da vida do Universo com

abundâncias observáveis. É importante notar que as abundâncias destes núcleos leves,

são expressas em função de um só parâmetro η = nb/nγ, a razão entre bárions e fótons

[4].

Um dos problemas nas medidas das abundâncias primordiais é a evolução do Universo,

onde a abundância atual foi modificada por processos astrof́ısicos, como a produção e

destruição de estrelas, que ocorreram muito depois da śıntese primordial. Como solução se

procuram objetos astrof́ısicos, como quasares primordiais ou regiões com escassa presença

de núcleos pesados, onde se supõe que estes processos astrof́ısicos ou não interferiram

significativamente ou que seu efeito possa ser estimado com certa precisão. Se mede então,

nestes objetos astrof́ısicos, a razão da abundância entre dois núcleos, sendo tipicamente

um dos núcleos o H por ser o mais fácil de medir.

As observações concordam com as abundâncias previstas para os quatro núcleos, o qual

é muito notável, dado que abrangem mais de nove ordens de magnitude. As observações

limitam o valor da razão de bárions e fótons η no intervalo 4.2× 10−10 < η < 6.3× 10−10,

implicando que o parâmetro de densidade bariônica Ωb deve estar entre 0.015 < Ωbh
2 <

0.023 [37]. Assim, estas observações impõem um limite na quantidade de matéria bariônica

no Universo, sendo claro que esta é insuficiente para dar conta do conteúdo total de matéria

observada. Resultados mais recentes têm como valor mais provável Ωbh
2 = 0.021, obtido

também através das medidas da razão entre as abundâncias de núcleos leves [38].

Os resultados do WMAP [39], que até hoje são os de melhor precisão, mediram inde-

pendentemente o parâmetro de densidade bariônica e obtiveram Ωbh
2 = 0.02249+0.00056

−0.00057

o qual concorda muito bem com os valores dados acima. Estes resultados do WMAP
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indicam que apenas 4.55± 0.28% do conteúdo energético do Universo é constitúıdo pelos

bárions e que a contribuição da matéria escura é de 22.8± 2.7%.

1.1.6 Formação de Estruturas

Os dados da radiação cósmica de micro-ondas de fundo (CMBR) mostram que as flu-

tuações de temperatura no ińıcio do Universo eram muito pequenas, da ordem δT/T ∼
10−5 [40, 41]. Dado que naquela época o plasma bariônico existente no Universo era for-

temente acoplado à radiação, as variações na densidade de matéria eram também desta

ordem e não podiam crescer antes da época de recombinação1.

Atualmente as estruturas que observamos no Universo, como galáxias e aglomerados,

indicam flutuações na densidade de matéria δρ/ρ & 1. Estas estruturas se formaram

a partir das pequenas flutuações iniciais de matéria, que foram crescendo pela interação

gravitacional. No entanto, se houvesse apenas matéria bariônica as flutuações seriam hoje

da ordem δρ/ρ & 10−2, em total desacordo com as observações [1].

A hipótese de matéria escura consegue conciliar as observações do CMBR com a

formação das estruturas que observamos hoje. Estas tiveram tempo suficiente para se

formar, já que as perturbações iniciais na densidade de matéria escura começaram a cres-

cer antes da época de recombinação por seu precoce desacoplamento. Depois, quando o

desacoplamento dos fótons e bárions ocorreu, estes últimos caem rapidamente nos poços

de potencial já existentes. Assim, a matéria escura desempenha o papel de acelerador do

processo de formação de estruturas.

1.2 Candidatos à Matéria Escura

Dadas as várias evidências mencionadas é claro que a matéria luminosa observada é

insuficiente para explicar os dados observacionais e portanto, é necessária a presença de

matéria não luminosa. A seguir revisamos os principais candidatos dentro e fora do SM

a constituir a matéria escura.

1A época de recombinação é quando, devido ao esfriamento do Universo, os elétrons e núcleos atômicos
já existentes ficam ligados formando átomos neutros. Isto acontece quando o Universo alcança uma
temperatura de T ∼ 0.3 eV, que ocorre devido à expansão do Universo. Nesta temperatura a densidade
de elétrons livres diminui até o ponto em que o caminho livre médio dos fótons λγ é maior que a distancia
de Hubble H−1, dando lugar ao desacoplamento térmico entre a matéria e a radiação.[4]
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1.2.1 Candidatos do SM

Matéria Escura Bariônica

Hoje em dia se tem bastante claro que a matéria bariônica não é suficiente para com-

por a totalidade da matéria do Universo. Big Bang Nucleosśıntese e as observações da

CMBR impõem um limite na quantidade de matéria bariônica existente, concordando

em Ωb ' 0.04. Por outro lado a contribuição das estrelas é somente de Ωestrelas ' 0.005,

possibilitando a existência de matéria bariônica escura, que não interagiria eletromagne-

ticamente. Esta foi denominada de MAssive Compact Halo Objects (MACHOs) e poderia

contribuir, pelo menos parcialmente, na solução ao problema da matéria escura. Os MA-

CHOs incluem objetos bariônicos não luminosos como planetas gigantes, anãs marrons,

estrelas mortas como anãs brancas, estrelas de nêutrons ou buracos negros. As massas

destes objetos variam num amplo intervalo de massas: ∼ 0.001M� para planetas gigan-

tes, ∼ 0.08M� para anãs marrons, chegando até massas da ordem ∼ 100M� para buracos

negros [3].

Se desenvolveram técnicas especiais para a procura destes objetos, sendo que a prin-

cipal se baseia no efeito relativ́ıstico de microlensing. Um MACHO ao passar pela linha

telescópio-estrela de fundo produz, devido a sua massa, um efeito de lente gravitacional

fraco. Se a massa do MACHO é pequena e as distorções na imagem não podem ser

observadas separadamente, ainda assim se observa um aparente aumento no brilho da

fonte. Este aumento e sua duração deste dependem da massa, velocidade e distância do

MACHO [1]. Na prática, se observam simultaneamente vários milhões de estrelas durante

um peŕıodo estendido de tempo, para aumentar a chance de observar o aumento do brilho

em algumas das estrelas em observação, devido aos objetos do halo escuro.

As primeiras observações de MACHOs foram feitas em 1993 [42]. Atualmente se tem

limites confiáveis para a contribuição dos MACHOs à massa total do halo galáctico. A

Figura 1.6 mostra estes limites com 95% de confiança, indicando que no máximo apenas

uma pequena porcentagem da massa do halo poderia ser constitúıda por matéria bariônica

escura.

Neutrinos

Devido as observações de oscilações de neutrinos, resultantes de vários tipos de experi-

mentos como o SNO e o Kamiokande-II, sabemos que os neutrinos são massivos. Isto os

convertem em candidatos naturais à matéria escura, com a vantagem de serem part́ıculas

já conhecidas.

Das medidas de experimentos de neutrinos como o decaimento do tŕıtio e de oscilações

se sabe que estes são muito leves, com massas menores que 2 eV [46]. A massa leve dos
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Figura 1.6: Limites com 95% de confiança da fração de MACHOs em relação à densidade
padrão do halo local. Linhas verdes e azuis correspondem aos resultados das colaborações
EROS e MACHOs respectivamente, a linha vermelha corresponde do limite imposto de
wide binaries e a linha roxa é baseada na estabilidade do disco. O limite imposto por
microlensing se estende até a ordem de M ∼ 10−7M� [43]. (Figura extráıda da Ref. [44]).

neutrinos implica que na época de formação de estruturas estes eram relativ́ısticos, per-

tencendo assim à classe de matéria escura denominada matéria escura quente2. Existe um

limite na densidade máxima de matéria escura quente, já que uma quantidade excessiva

deste tipo de part́ıculas seria contraditória as observações cosmológicas. Desta forma, a

fração de neutrinos que compõem o Universo é no máximo de Ων = 0.012 [47]. Portanto,

os neutrinos conhecidos só podem constituir uma fração muito pequena da matéria escura.

Por outro lado existem propostas de neutrinos pesados pertencentes a uma quarta

geração de léptons. Estes neutrinos poderiam ser matéria escura fria se tivessem massas

da ordem de GeV ou TeV. No entanto, este tipo de neutrinos já tem sido exclúıdos em

grande parte do espectro de massas [49, 50], mas ainda podem contribuir a uma pequena

parte da matéria escura.

2Uma classificação da matéria escura é de acordo a sua temperatura na época de inicio de formação
de estruturas. Esta pode ser:

Matéria Escura Quente (HDM) , aquela que é relativ́ıstica nesta época. Uma predominância deste
tipo de matéria escura impede a formação inicial de estruturas menores tais como as galáxias e
favorece os cenários chamados de top-down, nos quais formaram-se primeiro as grandes estruturas
como os super aglomerados de galáxias.

Matéria Escura Fria (CDM) , aquela que é não relativ́ıstica. Este tipo de matéria escura, por ser
menos energética, colapsa efetivamente pelo efeito da gravidade e favorece a formação de objetos
de tamanho sub-galácticos (escenarios bottom-up).
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Em suma os neutrinos não podem solucionar o problema da matéria escura e é ne-

cessária a existência de outro tipo de part́ıculas não-bariônicas. Desta forma o SM não

apresenta nenhum outro candidato à matéria escura.

1.2.2 Candidatos Além do SM

Axion

O axion é uma part́ıcula motivada na resolução do problema da violação CP3 forte do

SM. A solução mais interessante deste problema foi proposta por Peccei e Quinn (PQ) em

1977[51], na qual o axion é o pseudo boson de Nambu-Goldstone associado a uma simetria

global adicional, conhecida como simetria PQ. Apesar do axion originalmente proposto

por Peccei e Quinn já ter sido descartado experimentalmente, outros modelos de axion

baseados na mesma idéia têm sido propostos [52].

Estes modelos de axions são chamados de axions inviśıveis porque seriam extrema-

mente leves, com sua massa mA . 10 meV, e com acoplamentos também extremamente

fracos. Estas caracteŕısticas vem das restrições impostas pelas distintas observações ex-

perimentais, tanto astrof́ısicas como cosmológicas. Por outro lado, são justamente estas

propriedades que os convertem em bons candidatos à matéria escura. Axions com massas

entre 1 µeV e 1 meV poderiam resolver o problema da matéria escura ou constituir uma

parte significativa desta, sendo maior a sua contribuição à densidade de matéria total no

Universo quanto menor a sua massa. Não obstante, massas menores a 1 µeV correspon-

deriam a uma quantidade excessiva de axions. Por outro lado, apesar dos axions serem

muito leves, mais ainda que os neutrinos, eles são classificados como matéria escura fria,

já que são produzidos não termicamente e com momento pequeno (� keV), sendo não

relativ́ısticos na época de formação de estruturas.

As buscas experimentais por axions se baseiam em seu acoplamento com os fótons, o

qual permite a conversão fótons-axions em campos elétricos ou magnéticos externos. Os

experimentos procuram medir as mudanças na polarização de um feixe de fótons devido

à produção de axions (por exemplo o PVLAS -Probing Vacuum with polarized LASer

light experiment) ou medem os fótons regenerados a partir dos axions produzidos (por

exemplo os experimentos ADSL e GammeV). Outro tipo de experimento é o de cavidades

ressonantes como o ADMX [53], que procura observar a conversão dos axions do halo

escuro galáctico em fótons de micro-ondas, na presença de um campo magnético forte.

Este experimento está explorando os axions no intervalo inferior para as massas e já

tem exclúıdo aos KSVZ axions (um dos modelos predominantes de axions inviśıveis) com

3A violação CP é a violação da combinação das simetrias discretas de conjugação de carga (C) e de
paridade (P).
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massas entre 1.9 < mA < 3.53 µeV [48]. A próxima versão do ADMX explorará o intervalo

de massas entre 1-100 µeV, com sensitividade suficiente para detectar os axions ou para

determinar que seu acoplamento com os fótons é ainda menor do que o esperado ou que

não constituem parte significativa da matéria escura [54].

WIMPs

Os WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles) constituem uma classe de candidatos à

matéria escura. Normalmente correspondem às part́ıculas estáveis mais leves de extensões

do SM. As massas dos WIMPs estão tipicamente no intervalo entre 10 GeV até O(TeV)

e são definidos por sua interação fraca com a matéria normal. Supondo este tipo de

interação e que sejam estáveis, os WIMPs poderiam ter hoje uma abundância significativa

no Universo, compondo a matéria escura em sua totalidade.

Considerando, no Universo primordial, a existência abundante de uma part́ıcula χ do

tipo WIMP adicionalmente às part́ıculas conhecidas do SM e assumindo que todas estão

em equiĺıbrio térmico, a abundância destes WIMPs seria:

neqχ =
g

(2π)3

∫
f(p)d3p (1.5)

onde g é o número de graus de liberdade internos da part́ıcula, f(p) é a distribuição

de Fermi-Dirac ou Bose-Einstein. O equiĺıbrio dos WIMPs com o plasma primordial é

mantido devido as reações do tipo: χχ ↔ ll, desde que a expansão do Universo seja

suficientemente lenta quando comparada a taxa dessas reações.

A altas temperaturas T � mχ, quando os WIMPs são relativistas, temos que neqχ ∝ T 3.

Lembrando que a temperatura diminui conforme o parâmetro de escala (a) vai aumen-

tando, dado que T ∝ 1/a, vemos que a abundância dos WIMPs vai diminuindo com a

expansão do Universo. Se os WIMPs se mantiveram em equiĺıbrio, até alcançar tem-

peraturas baixas T � mχ, teŕıamos: neqχ ∝ (mχT )3/2 exp(−mχ/T ), de forma que sua

abundância cairia de forma exponencial com a diminuição da temperatura. Assim, se

os WIMPs tivessem se mantido sempre em equiĺıbrio o número de WIMPs hoje no Uni-

verso seria totalmente insignificante. No entanto, quando a temperatura do Universo se

torna menor que a massa dos WIMPs, a taxa das reações que os produzem são muito

baixas e sua abundância diminui exponencialmente. Com isso, sua taxa de aniquilação

Γ = 〈σAv〉nχ, onde 〈σAv〉 é a média térmica do produto da seção de choque de aniquilação

pela velocidade, também diminui até se tornar menor que a taxa de expansão Γ . H.

Ocorre então, o freeze-out, onde os WIMPs deixam de interagir ou se aniquilar e perma-

necem como reĺıquias cosmológicas até hoje. Notar que a abundância deles será menor

quanto maior a seção de choque de aniquilação dos WIMPs, pois permaneceriam mais
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tempo em equiĺıbrio com o plasma primordial, como mostrado na figura 1.7.

Figura 1.7: Evolução da abundância dos WIMPs. A figura mostra a variação em escala
logaŕıtmica da densidade numérica comovente dos WIMPs comforme a temperatura T vai
dimuindo. As curvas tracejadas correspondem as abundâncias dependentes do instante
em que ocorre o freeze-out dos WIMPs. Extráıdo de [3].

Para calcular a abundância dos WIMPs é preciso resolver a equação de Boltzmann, a

qual não tem solução anaĺıtica exata. No entanto, se pode mostrar [3] que a temperatura

em que ocorre o freeze-out é Tf ' mχ/20 e que a abundância é dada por:

Ωχh
2 =

ρχ
ρc
' 3× 10−27cm3 s−1

〈σAv〉
. (1.6)

Este resultado é muito interessante, dado que os WIMPs interagem fracamente e usando

a velocidade média da matéria escura temos 〈σAv〉 ∼ 3× 10−26 cm3 s−1 o que implica em

ΩDM ' 0.23, justamente a quantidade necessária de matéria escura.

Também é de se ressaltar que, de forma independente, vários dos modelos de extensão

do SM preveem a existência de part́ıculas massivas fracamente interagentes, sendo por-

tanto, candidatos naturais à matéria escura. Entre os WIMPs mais explorados se encontra

a part́ıcula supersimétrica mais leve (LSP) que, dependendo do cenário dos modelos de

supersimetria, pode ser o neutralino ou o gravitino [3, 55]. Outras alternativas também

muito exploradas são as part́ıculas de Kaluza-Klein mais leves (LKK) dos modelos de

dimensões extra universais [56].
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Caṕıtulo 2

Detecção de Matéria Escura

As observações que evidenciam a matéria escura, como as descritas no caṕıtulo anterior,

indicam que as galáxias que observamos se encontram imersas em halos de matéria escura,

o que também é válido para a nossa Via Láctea. Desta forma o Sistema Solar, incluindo a

Terra, estariam viajando por este halo escuro. Nesta viagem muitas part́ıculas de matéria

escura passam através de nosso Sistema Solar e isto traz possibilidades interessantes para

sua detecção.

Os experimentos que procuram detectar a matéria escura se dividem em duas grandes

categorias: experiências de detecção direta ou de detecção indireta. Os primeiros tentam

distinguir o sinal deixado pelas part́ıculas componentes da matéria escura durante a sua

passagem pelo detector. Enquanto os segundos procuram as part́ıculas produzidas nas

aniquilações ou decaimentos das part́ıculas de matéria escura.

Neste caṕıtulo descreveremos brevemente estes dois tipos de detecção, mostrando

também resultados de alguns experimentos. Daremos ênfase nas experiências de detecção

indireta, pois são de maior interesse neste trabalho.

2.1 Detecção Direta

A idéia básica dos experimentos de detecção direta consiste em medir a pequena energia

depositada no detector devido a interação entre seus núcleos e as part́ıculas de matéria

escura. Este tipo de experiência constitui um verdadeiro desafio experimental pois, apesar

do fluxo esperado de part́ıculas de matéria escura que passam pela superf́ıcie terrestre ser

considerável (da ordem de centenas ou milhares por cm2 cada segundo considerando o

halo constitúıdo por WIMPs), a interação destas com a matéria conhecida é muito fraca.

A energia transferida Q aos núcleos nas interações elásticas com os WIMPs é tipica-
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mente da ordem de dezenas de keV e é dada por:

Q =
µ2v2

mN

(1− cos θ′), (2.1)

onde v é a velocidade do WIMP em relação ao núcleo, mN é a massa do núcleo, µ = mχmN
mχ+mN

é a massa reduzida e θ′ é o ângulo de espalhamento no referencial do centro de momento.

Estas interações podem ser dependentes ou independentes do spin, o que é levado em

consideração para a determinação da taxa de eventos através dum fator de forma F (Q)

na seção de choque σ WIMP-núcleo.

A taxa de eventos por unidade de massa do detector de forma qualitativa é: R ≈ ρχσ〈v〉
mχmN

,

onde 〈v〉 é a velocidade média dos WIMPs em relação à Terra, mχ é a massa destes e

ρχ corresponde a sua densidade no halo escuro na proximidade da Terra. Esta última

se obtém a partir de medidas da curva de rotação de nossa galáxia, sendo o seu valor

ρχ ' 0.3 GeV/cm3 [57]. Um cálculo detalhado da taxa de eventos deve levar em conta a

distribuição de velocidades dos WIMPs, que denotamos por f(v) e o efeito do movimento

da Terra. Assim, a taxa de eventos expressa em função da energia transferida é dada por:

dR

dQ
=

ρ0

2µ2mχ

∫ vesc

vmin

d3−→v
f(−→v ,−→v⊕)

v
σ0F

2
(Q), (2.2)

onde v⊕ é a velocidade da Terra, vmin = (QmN/(2µ
2))1/2 é a velocidade mı́nima do WIMP

para transmitir uma energia de recuo Q a um núcleo alvo e vesc ≈ 600 km/s é a velocidade

de escape local da galáxia. Para obter a taxa de detecção total deve-se integrar dR sobre

as posśıveis energias, entre o limiar de energia do detector ET , abaixo do qual este é

insenśıvel às interações com os WIMPs e a energia máxima Emax = 2µ2v2/mN . Devemos

lembrar que o fator de forma F (Q) depende do tipo de interação dos WIMPs com os

núcleos (dependente ou independente do spin).

Podemos notar a partir da equação 2.2 que a taxa de detecção é inversamente propor-

cional à mχ, o que diminui a taxa de eventos num detector para WIMPs muito massivos.

Por outro lado, para massas mχ muito menores que a massa dos núcleos do detector

(µ ≈ mχ) a energia transferida diminui consideravelmente, vide equação 2.1, dificultando

a detecção dos WIMPs nos experimentos.

Cabe mencionar que normalmente se assume que a distribuição de velocidades dos

WIMPs é dada por uma distribuição de Maxwell-Boltzmann com velocidade mais provável

v0 ≈ 220 km/s, a qual corresponde à velocidade do Sol ao redor do centro galáctico.

Um dos desafios na detecção direta dos WIMPs é a discriminação e redução do fundo,

constitúıdo principalmente de raios cósmicos, radiatividade e de nêutrons que passam pelo

detector. Para diminuir o fundo de raios cósmicos estes experimentos se localizam em
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ambientes subterrâneos. Os detectores são também cobertos por escudos que diminuem

a passagem de nêutrons, cujo sinal pode ser confundido com o dos WIMPs. Além disso

o detector deve ser constitúıdo por materiais livres de isotopos radiativos para evitar sua

interferência nas medidas.

Pode-se, também, aproveitar as caracteŕısticas esperadas dos sinais de matéria escura

para discrimina-los do fundo. Uma destas caracteŕısticas é uma modulação na taxa de

detecção causada pela rotação da Terra ao redor do Sol, mas este comportamento do sinal

só pode ser distinguido uma vez se tenha observado vários eventos.

Abaixo descreveremos algumas das experiências de detecção direta, bem como os re-

sultados mais recentes.

2.1.1 CDMS

O Cryogenic Dark Matter Search (CDMS II) é um experimento localizado no laboratório

subterrâneo Soudan em Minnesota, EUA.Tem no total 30 detectores: 19 de Ge (∼ 230 g)

e 11 de Si (∼ 100 g), operando a temperaturas menores que 50 mK.

Estes detectores estão rodeados de camadas de chumbo e de um veto ativo de múons

para minimizar o fundo do experimento. Este fundo é constitúıdo principalmente de

nêutrons, originados de múons de raios cósmicos que interagem nas proximidades do

detector ou provenientes da radioatividade no entorno e nos materiais do detector e por

part́ıculas como fótons e elétrons também originadas da radioatividade.

Para poder discernir entre os recuos nucleares (causados por nêutrons e WIMPs) e

os recuos eletrônicos (causados por fótons e elétrons) os detectores possuem sensores de

fônons e de ionização. A discriminação entre estes sinais se dá através da comparação

tanto de suas intensidades como da janela temporal caracteŕıstica de cada tipo de evento.

Usando estas medidas a probabilidade de erro na identificação é menor que 10−6 [58] (vide

figura 2.1).

Contudo, nêutrons do fundo podem gerar recuos nucleares no detector que são in-

distingúıveis das posśıveis interações dos WIMPs. O número destes nêutrons deve ser

estimado para poder interpretar objetivamente os dados. No último resultado publicado

do CDMS II [58], dois eventos são observados acima de um fundo esperado de 0.9±0.2. A

probabilidade de que dois ou mais eventos pertençam ao fundo é de 23%. Desta forma os

eventos observados não podem ser interpretados como evidência significativa de interações

de WIMPs, mas também não podem ser descartados como tal. Na figura 2.2 se mostra a

zona de exclusão obtida pelo CDMS II, assim como por outras colaborações. As regiões

acima das curvas estão exclúıdas.
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Figura 2.1: Distinção entre os sinais de recuos nucleares e eletrônicos, usando os
parâmetros de Ionization Yield, que é a razão entre a energia de ionização e a de re-
cuo (medida através dos fônons produzidos), e a diferença de tempo entre estes sinais.
Foram utilizados 133Ba e 252Cf como fontes de gamas e nêutrons respectivamente. A figura
superior mostra que os gamas (em vermelho e preto) produzem sinais com energia de io-
nização maior do que para os nêutrons (em azul). Também mostra que recuos eletrônicos
que acontecem perto da superf́ıcie dos detectores (em preto) podem ser confundidos com
sinais dos recuos nucleares, devido a recolecção incompleta da carga de ionização. Neste
caso, a diferença do tempo entre as sinais de recuo nuclear e eletrônico permite discernir
entre os dois tipos de eventos, o qual se nota na figura inferior. Extráıdo de [58].

21



Figura 2.2: Limite de exclusão da secção de choque WIMP-núcleon independente do spin
em função da massa do WIMP com um ńıvel de confiança de 90%. A curva vermelha
mostra o limite obtido com os últimos dados do CDMS II e a curva preta corresponde
ao limite obtido a partir de todos os dados do experimento. As regiões em verde e cinza
indicam valores permitidos do espaço de parâmetros por alguns Modelos Supersimétricos
Mı́nimos. Extráıdo de [58].
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2.1.2 DAMA

O experimento DArk MAtter (DAMA) está localizado no Laboratório Nacional Gran

Sasso na Itália. Ele possui um sistema de detectores constitúıdo por fotomultiplicadores e

cristais cintiladores de NaI(Tl) radiativamente puros. A primeira geração do experimento,

que começou a tomar dados em 1996, foi o DAMA/NaI (≈ 100 kg) [59] e a versão atual

é o DAMA/LIBRA (≈ 250 kg) [60]; os dois juntos acumularam dados correspondentes a

13 ciclos anuais.

O DAMA investiga a presença de part́ıculas de matéria escura no halo galáctico apro-

veitando sua modulação anual, o qual é independente do modelo de matéria escuraEsta

modulação é consequência do movimento de rotação da Terra ao redor do Sol (ver figura

2.3). Quando a velocidade da Terra se soma à velocidade do Sistema Solar relativa à

galáxia o fluxo de WIMPs que passam pela Terra aumenta e quando a velocidade da

Terra se opõe, o fluxo diminui. Desta forma, o sinal de matéria escura esperado deve ter

um peŕıodo anual, com o máximo ao redor de 2 de Junho e o mı́nimo de 2 de Dezembro.

Figura 2.3: Esquema ilustrando a direção do movimento do Sol e da Terra ao longo do
ano. Conforme o Sol se movimenta na galáxia (mostrado aqui a 232 km/s e 60◦fora do
plano da órbita da Terra), a Terra se move ao redor deste (aqui a 30 km/s). A soma
vetorial destas velocidades resulta na velocidade da Terra relativa à galáxia. Assumindo
que os WIMPs estão em média em repouso na galáxia, tem-se que a velocidade média dos
WIMPs relativa à Terra tem uma modulação com um peŕıodo de um ano.

A figura 2.4 mostra os últimos resultados publicados do DAMA/LIBRA [61]. Os

eventos mostrados correspondem aos com espalhamento único e na faixa de energias 2-6

keV. Se observa a modulação cossenoidal do sinal com peŕıodo 0.999± 0.002 anos e uma

fase de 146± 7 dias, que é compat́ıvel com o sinal esperado de matéria escura.

Se a oscilação da taxa de detecção observada se deve de fato aos WIMPs, este resultado

constitui uma detecção direta da matéria escura. No entanto, a região de parâmetros
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Figura 2.4: Medidas dos eventos de espalhamento único do DAMA/LIBRA na faixa
de energias 2-6 keV. Se observa a modulação anual do sinal, onde as linhas verticais
correspondem aos máximos e mı́nimos esperados [61].

permitida pelas observações de DAMA são incompat́ıveis com os resultados de muitas

outras experiências como se pode ver na figura 2.5.

Estas contradições entre os resultados do DAMA e os outros experimentos motivaram

várias investigações que tentam compatibilizá-los. Isto é proposto de várias formas, tanto

através de fundos ignorados como de variações nos modelos de part́ıculas de matéria escura

[62, 63, 64, 65].

2.1.3 XENON100

O XENON100 é um experimento que, como o DAMA, está localizado no Laboratório Na-

cional Gran Sasso na Itália. Utiliza Xe em estado ĺıquido e gás e um sistema de fotomulti-

plicadores para detectar os recuos nucleares produzidos no detector devido a passagem dos

WIMPs. Detecta os sinais de cintilação e ionização produzidos nas interações, podendo

diferenciar os recuos nucleares dos eletrônicos, pois estes últimos produzem um sinal de

ionização maior. Além disto, o XENON100 pode reconstruir a posição tridimensional da

interação. Esta capacidade permite selecionar um volume interno no detector no qual o

fundo é muito baixo.

Nos resultados mais atuais do XENON100 [66], se selecionou um volume interno de

48 kg no qual se registraram 3 eventos que tinham sinais cintilação-ionização com as

caracteŕısticas esperadas para eventos causados por part́ıculas de matéria escura. O fundo

esperado era de 1.8 ± 0.6 eventos. O limite de exclusão obtido destes resultados, a um

ńıvel de confiança de 90%, se mostra na curva azul na figura 2.5 e atualmente são os

limites mais restritivos na seção de choque WIMP-núcleon.
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Figura 2.5: Limites de exclusão da secção de choque WIMP-núcleon independente do
spin. Os resultados do DAMA/LIBRA determinam a presença de matéria escura com
um ńıvel de confiança de 90% nas regiões fechadas. Todos os outros resultados excluem
a matéria escura acima das curvas mostradas na figura. Extráıdo de [66].
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2.2 Detecção Indireta

Os experimentos de detecção indireta procuram observar as part́ıculas produzidas nas

aniquilações ou nos decaimentos das part́ıculas de matéria escura. A probabilidade de

aniquilação destas aumenta com sua densidade, por isso regiões como o centro galáctico,

núcleos de estrelas ou galáxias de baixa luminosidade dominadas por matéria escura são

de muito interesse.

Os WIMPs podem se aniquilar ou decair em qualquer das part́ıculas do SM, tais como

quarks, léptons ou bosons de gauge. As part́ıculas mais pesadas decairão rapidamente,

produzindo apenas part́ıculas estáveis como estado final: fótons, prótons (p), elétrons

(e−), os neutrinos (νe, νµ, ντ ), possivelmente núcleos de deutério (D) e as antipart́ıculas

de todas estas.

Entre as part́ıculas resultantes da aniquilação dos WIMPs, dependendo do modelo

espećıfico de matéria escura, estão os raios cósmicos carregados. Estes não viajam de

forma direta à Terra, dado que suas trajetórias são rapidamente randomizadas devido às

suas interações com o meio interestelar. Desta forma, não mantêm informação sobre a

direção da sua origem, o que dificulta posśıveis buscas por matéria escura. Não obstante,

através de medidas espectrais ainda se teria a possibilidade de observar a aniquilação de

WIMPs. No entanto, se o espectro de raios cósmicos for bem conhecido, excessos relativos

à ele nas observações, poderiam ser causados por aniquilações de matéria escura. Para

tanto, o formato do espectro deve se ajustar à soma das contribuições dos raios cósmicos

adicionadas à contribuição de matéria escura. Justamente este é o caso das observações

do PAMELA e do Fermi-LAT que descreveremos logo abaixo. Para este tipo de estudos se

observa convenientemente o fluxo de antipart́ıculas, pois estas possuem um fundo muito

menor.

Outra possibilidade é que os produtos das aniquilações dos WIMPs sejam fótons.

Estes ao contrário das part́ıculas carregadas, retêm a informação da direção da sua fonte.

Por outro lado os fótons são absorvidos rapidamente nas fontes onde foram produzidos

ou produzirão pares e+e− no meio intergaláctico. No entanto, se tivermos telescópios

no espaço, como o Fermi-LAT entre outros, estes gamas ou pares e+e− produzidos por

eles podem ser detectados. Um sinal distintivo da presença de matéria escura seria uma

linha no espectro de raios gama proveniente da aniquilação ou decaimento de WIMPs

diretamente em fótons monoenergéticos.

Finalmente, existem procuras indiretas de matéria escura através de neutrinos. Estes,

de forma similar aos raios gama, não são desviados pelos campos magnéticos na sua viajem

intergaláctica, apontando portanto, para as suas fontes. Além disso o fato de interagirem

fracamente implica que podem escapar das fontes onde ocorreram as aniquilações, muitas

vezes dentro de regiões densas de matéria. No entanto, por este mesmo motivo são
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necessários experimentos muito massivos para detectá-los. Atualmente se procura por

sinais de neutrinos provenientes de decaimentos ou aniquilações de WIMPs em várias

posśıveis fontes, como o centro da Terra, do Sol ou da galáxia.

A seguir descrevemos alguns experimentos importantes de detecção indireta e os re-

sultados mais recentes, os quais incluem posśıveis sinais de matéria escura.

2.2.1 PAMELA

O PAMELA é um espectrômetro de part́ıculas, que tem como objetivo medir detalha-

damente o espectro de raios cósmicos e em particular dos antiprótons e pósitrons, num

intervalo grande de energias. Está alojado no satélite russo Resurs-DK1, lançado em 2006.

Consiste de um espectrômetro magnético, um sistema de tempo de vôo, um caloŕımetro

eletromagnético, um sistema de anticoincidência, um cintilador e um detector de nêutrons

[69]. Este sistema de sub-detectores permite ao PAMELA identificar e medir a energia

das part́ıculas incidentes.

Como se observa na figura 2.6, as medidas de antiprótons do PAMELA concordam

com medidas de outros experimentos, o qual é consistente com o fluxo esperado de fontes

astrof́ısicas a partir de processos que não incluem matéria escura. Contudo, as medidas

de pósitrons (figura 2.7) mostram um aumento do fluxo destes para energias a partir de

uns poucos GeV, o qual é contrário ao comportamento esperado. Este resultado parece

confirmar o obtido pelo experimento HEAT e pelo AMS-01, ainda que estes apresentem

uma incerteza maior.

Uma possibilidade muito interessante é que a aniquilação de part́ıculas de matéria

escura em nossa galáxia possa explicar o excesso de pósitrons observado pelo PAMELA.

Cabe ressaltar que estes resultados complementam as medidas do ATIC [72], que mostram

um excesso no espectro de elétrons e pósitrons de raios cósmicos com energias entre 300-

800 GeV, e do PPS-BETS [73] aproximadamente na mesma faixa de energia que o ATIC

(ver figura 2.8), porém com significância estat́ıstica menor. Mais recentemente, o Fermi-

LAT presentou resultados de medidas do espectro de elétrons e pósitrons que detalharemos

abaixo e também discutiremos posśıveis explicações para estes advindos tanto de modelos

de matéria escura como de astrof́ısica padrão.

2.2.2 Fermi LAT

O Fermi-LAT (Fermi Large Area Telescope) é o principal instrumento abordo da missão

Fermi Gamma-Ray Space Telescope da NASA, lançada em 2008 [74]. O LAT tem o

objetivo de estudar o espectro de raios gama, com energias entre aproximadamente 20

e 300 GeV, provenientes de diversas fontes astrof́ısicas como núcleos galácticos ativos,
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Figura 2.6: Razão entre antiprótons e prótons no fluxo de raios cósmicos, medido pelo PA-
MELA (em vermelho) e por de outras experiências. As curvas correspondem a diferentes
modelos de propagação dos raios cósmicos. Extráıdo de [70].

Figura 2.7: Razão entre pósitrons e pósitrons mais elétrons no fluxo de raios cósmicos,
medidas pelo PAMELA e por outras experiências recentes. A curva em preto corresponde
ao esperado devido à propagação de raios cósmicos na galáxia. Extráıdo de [71].
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remanecentes de supernovas e gamma ray bursts, assim como possivelmente da aniquilação

de part́ıculas de matéria escura.

Com esta finalidade o LAT conta com um sistema de 36 camadas de detectores de

tiras de siĺıcio intercalados com chapas de tungstênio, nos quais rastrejam-se os pares

elétron-pósitron originados do gama incidente. A secção de rastreio é seguida por um

caloŕımetro de cristal de CsI(Tl) que mede a energia dos chuveiros eletromagnéticos pro-

duzidos. Adicionalmente, o Fermi-LAT tem também um sistema detector anticoincidente,

que cobre a secção de rastreio, com o objetivo de discriminar eventos do fundo de raios

cósmicos. Todo este sistema de detectores permitem que o Fermi-LAT meça a direção,

energia e tempo de chegada dos raios gama incidentes sobre um amplo campo de visão.

E, do mesmo modo, o converte num excelente detector de elétrons e pósitrons.

A figura 2.8 mostra as medidas do espectro combinado de elétrons e pósitrons entre 7

GeV e 1 TeV obtidas pelo Fermi-LAT [75]. Apesar dos dados não mostrarem com a mesma

intensidade as anomalias no espectro observadas pelo ATIC e o PPB-BETS, referidos na

secção anterior, há um excesso menos intenso para energias acima de ∼ 200 GeV. Este

resultado do Fermi-LAT e o excesso crescente de pósitrons obtida por PAMELA (figura

2.7) motivaram a construção de modelos que reproduzam os espectros observados.

Figura 2.8: Espectro combinado de eléctrons e pósitrons medido pelo Fermi-LAT durante
um ano (em vermelho) junto com outros resultados recentes. Os erros sistemáticos são
representados pela faixa cinza. A linha azul tracejada corresponde ao espectro esperado
pelos modelos de propagação de raios cósmicos. Extráıdo de [75].

Uma primeira possibilidade, dentro da f́ısica conhecida, é que o excesso observado
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tenha uma origem astrof́ısica [76]. Poderia ser devido aos efeitos de pulsares próximos

ao fluxo de elétrons e pósitrons [77], e a produção em remanecentes de supernovas de

pósitrons secundários por acelerações de choque [78]. Não obstante, a origem dos excessos

observados ainda não é clara [68] e fica aberta a interessante possibilidade de que sejam

devidos a nova f́ısica.

Dado que a matéria escura se aniquila em pares de part́ıcula-antipart́ıcula, esta poderia

naturalmente produzir um aumento na fração de pósitrons. Assim, vários modelos de

matéria escura podem explicar este excesso. No entanto, os modelos devem também

explicar várias outras caracteŕısticas dos dados. Para que a aniquilação dos WIMPs

possa explicar o excesso no número de léptons observados seria necessária uma secção

de aniquilação ∼ 102 ou 104 vezes maior do que a seção de choque oriunda da produção

térmica de WIMPs, 〈σv〉r ≈ 3×10−26 cm3 s−1 [79, 80, 81]. Por outro lado, os resultados do

PAMELA relativos aos antiprótons (vide figura 2.6) concordam com os modelos de raios

cósmicos. Isto indica que se a aniquilação de matéria escura for a explicação para o excesso

de elétrons e pósitrons visto pelo Fermi-LAT e PAMELA, estas aniquilações não devem

produzir prótons e antiprótons. Desta forma, os modelos favorecidos de aniquilação de

matéria escura são aqueles em que se produzem maioritariamente léptons, denominados

de modelos leptof́ılicos. Entre os posśıveis mecanismos que dariam conta do aumento

na taxa de aniquilação dos WIMPs, se encontram a presença de subestruturas densas de

matéria escura no halo galáctico, o efeito Sommerfeld que aumenta a secção de aniquilação

ou uma combinação dos dois [82, 83].

Os resultados do Fermi-LAT de raios gama difusos, assim como de aglomerados de

galáxias não mostram resultados claros que possam evidenciar a presencia de matéria es-

cura [68]. Do mesmo jeito, estudos de raios gama provenientes de galáxias anãs esferoidais

do Grupo Local, as quais possuem razões muito altas de massa-luminosidade, também não

mostram excessos que possam ser atribúıdos à aniquilações de WIMPs [84]. Mas, resul-

tados recentes de medidas da região próxima ao centro galáctico do Fermi-LAT, indicam

com uma significancia de 4.6σ a observação de uma linha de raios gama com energia de

130 GeV [85]. Este resultado fascinante pode ser explicado pela aniquilação de part́ıculas

de matéria escura em fótons monoenergéticos.

2.2.3 IceCube

O IceCube encontra-se localizado na Antártida e atualmente é o maior telescópio de neu-

trinos, abrangendo aproximadamente um volume de 1 km3. Foi constrúıdo com o objetivo

de detectar neutrinos astrof́ısicos com energias superiores a 100 GeV. Consiste em 5160

módulos ópticos dispostos verticalmente em 86 cabos, os quais têm uma separação hori-

zontal de 125 m entre eles. Cada um destes cabos possui 60 módulos, os que se encontram
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entre 1450 e 2450 m abaixo da superf́ıcie do gelo (vide figura 2.9). Adicionalmente pos-

sui uma componente superficial (IceTop) com 324 módulos ópticos, distribúıdos em 81

estações com o objetivo de detectar raios cósmicos [86].

Figura 2.9: Ilustração do IceCube em escala e em azul claro, o precursor do IceCube,
AMANDA. Extráıdo de [86].

Os módulos ópticos de IceCube são constitúıdos de fotomultiplicadores (PMTs) alta-

mente senśıveis, que captam a luz Cherenkov produzida por léptons. Estes por sua vez,

são produzidos nas interações de corrente carregada dos neutrinos nas proximidades do

detector. Da análise dos sinais registrados nas PMTs, é posśıvel deduzir a energia dos

neutrinos incidentes com regular precisão e identificar a trajetória com boa resolução an-

gular, sendo esta de ∼ 1◦. No caso particular dos neutrinos do múon, a reconstrução da

trajetória é ótima, já que os múons produzidos nas interações carregadas dos neutrinos

podem percorrer vários quilômetros no gelo.

A principal fonte de fundo em IceCube é constitúıda pelos múons produzidos por raios

cósmicos na atmosfera, numa taxa 500000 vezes maior que a produzida pelas interações

dos neutrinos. Contudo, grande parte deste fundo é descartado aproveitando a informação

direcional dos eventos. Como os múons atmosféricos chegam ao detector de cima para

baixo, somente os eventos que chegam ao IceCube abaixo do horizonte, isto é, que viajam

de baixo para cima, são selecionados. Não obstante, mesmo depois desta seleção, persiste

um fundo constitúıdo pelos neutrinos atmosféricos, produzidos nas interações de raios
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cósmicos na atmosfera do outro lado da Terra. Para distinguir entre os posśıveis sinais de

neutrinos astrof́ısicos e os neutrinos atmosféricos de fundo, se pode aproveitar a informação

angular e energética das medidas. Assim, excessos na taxa de eventos sobre o espectro de

fundo esperado indicariam sinais de interesse. Da mesma forma, um número excessivo de

eventos provenientes de alguma direção preferencial apontariam para fontes de neutrinos

astrof́ısicos.

O espectro de neutrinos atmosféricos foi bem medido pelo IceCube num amplo inter-

valo de energias entre 100 GeV e 400 TeV [87, 88]. Com os dados dispońıveis ao longo

da construção do detector, correspondentes a configurações parciais, foi posśıvel realizar

diversas pesquisas astrof́ısicas, incluindo procuras por matéria escura. Os dados públicos

dispońıveis mais recentes correspondem à configuração parcial de 40 cabos [89], denomi-

nada IceCube-40. Estes dados correspondem à análise do fluxo de neutrinos difusos [106]

e serão utilizados neste projeto.
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Caṕıtulo 3

Aniquilação de Matéria Escura na

Terra

Nos caṕıtulos anteriores descrevemos as evidências da existência de matéria escura no

Universo e porquê esta não pode ser constitúıda por part́ıculas já conhecidas do SM.

Também revisamos alguns candidatos à matéria escura, ressaltando, entre eles, os WIMPs,

os métodos principais de detecção de matéria escura e resultados recentes de várias ex-

periências.

Como já vimos, as observações do PAMELA [70, 71], ATIC [72] e Fermi-LAT [75]

mostram excessos no fluxo de pósitrons e/ou elétrons que podem ser explicados por ani-

quilação de matéria escura na nossa galáxia. Os modelos que melhor se ajustam a estes

resultados, correspondem a WIMPs com massas da ordem de TeV e com aniquilação em

canais fermiônicos [79, 80, 81, 90, 91]. Contudo, a maioria destes modelos requer um au-

mento na taxa de aniquilação. Como mencionado anteriormente, este pode ocorrer devido

a diferentes mecanismos, tais como o efeito Sommerfeld ou a presença de subestruturas

no halo galáctico ou mesmo a combinação de ambos [82, 83]. O primeiro ocorre através

de um mecanismo de interação da matéria escura, o qual aumenta de forma efetiva sua

seção de aniquilação para baixas velocidades. As subestruturas por outro lado, impli-

cam a existência de regiões onde a densidade de matéria escura é maior que a média,

aumentando a probabilidade de encontro dos WIMPs.

Neste trabalho investigamos a primeira possibilidade, na qual o aumento na taxa de

aniquilação de matéria escura se deve a um aumento, boost, na seção choque de aniquilação

(σA). Isto pode ocorrer devido ao efeito Sommerfeld [90], ou qualquer outro que implique

num aumento de σA, tornando-a maior que a obtida quando da produção dos WIMPs

no Universo primordial, onde 〈σAv〉r = 3 × 10−26 cm3s−1. Uma das consequências deste

boost, seria o aumento do fluxo de neutrinos provenientes da aniquilação de matéria escura

no centro da Terra [92]. Com isto em mente, descreveremos neste caṕıtulo como se dá
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a captura de WIMPs na Terra, determinaremos a sua taxa de aniquilação e finalmente,

obteremos o espectro de energia e taxa de eventos esperados no IceCube.

3.1 Captura de WIMPs na Terra

Quando, no caṕıtulo anterior, tratamos da detecção direta de matéria escura, vimos que

este tipo de experimento busca observar os WIMPs através da energia que depositam no

detector ao interagir com seus núcleos. São estas mesmas interações, dos WIMPs com

os núcleos, que implicam na captura dos WIMPs na Terra. De forma mais espećıfica,

a interação dominante será o espalhamento elástico independente dos spins, dado que

os isótopos mais abundantes que compõem a Terra têm spin nulo. Os WIMPs nestas

interações podem perder energia suficiente e ficar confinados dentro do potencial gravi-

tacional terrestre. Aqui obteremos a taxa com que estes eventos ocorrem, seguindo o

procedimento descrito em [3, 93].

Consideremos a captura de WIMPs por uma casca esférica de matéria, de raio r e

largura dr, a qual se encontra num campo gravitacional esférico, sendo v(r) a velocidade

de escape na casca. Os WIMPs têm uma distribuição de velocidades f(~u)d3~u, longe do

efeito do campo gravitacional. Dado que a interação dos WIMPs com os núcleos é muito

fraca a probabilidade de interação destes é muito pequena: nσχNR⊕ � 1 (onde R⊕ é o

raio da Terra e n a densidade numérica média da Terra). Isto implica que os WIMPs

interagem no máximo uma vez ao passar pela Terra. Assim, para que sejam capturados,

eles devem perder energia suficiente, para que sua velocidade se torne menor que a de

escape, numa só interação. Assim, definimos P−v (w) como a probabilidade por unidade

de tempo com que um WIMP com velocidade w é espalhado com uma velocidade menor

que v.

Na superf́ıcie considerada, notando que f(u) = 4πu2f(~u), o número de WIMPs que

entram num diferencial de área dŜ, com velocidades entre u e u+ du é:

f(~u)d3~u ~u.n̂ dS =
1

4
f(u)u du d cos2 θ, 0 ≤ θ ≤ π

2
(3.1)

onde θ é o ângulo entre o diferencial de área dŜ e os WIMPs incidentes. Agora conve-

nientemente, mudamos de variável, usando o momento angular por unidade de massa:

J = r u sin θ:

d cos2 θ du =

∣∣∣∣∂(cos2 θ, u)

∂(u, J)

∣∣∣∣ du dJ =
du dJ2

u2r2
. (3.2)

Logo, somando sobre todos os elementos de área da superf́ıcie esférica, obtemos o número
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total de WIMPs que entram na região por unidade de tempo:

πf(u)
du

u
dJ2. (3.3)

Por outro lado, um WIMP que no infinito tem uma velocidade u, terá, na casca

esférica, uma velocidade w = (u2 + v2)1/2. Para que o WIMP seja capturado deverá

interagir e diminuir sua velocidade para um valor menor que v. A probabilidade que isto

aconteça é:

P−v (w)
dl

w
, (3.4)

onde dl = dr/ cos θ = dr [1 − (J/rw)2]−1/2 é a distância percorrida pelo WIMP ao atra-

vessar a superf́ıcie esférica e dl/w é o tempo que este leva para passar pela casca:

dl

w
=

1

w

dr√
1− ( J

wr
)2

2 θ(rw − J), (3.5)

onde θ é a função unitária de Heaviside. O fator 2 θ(rw − J) se deve a possibilidade do

momento angular J do WIMP ser menor ou maior que rw, ou seja, do WIMP passar duas

ou nenhuma vez pela superf́ıcie.

Multiplicando o número de WIMPs que atravessam a superf́ıcie (equação 3.3) pela

probabilidade de captura (equação 3.4) e usando a equação 3.5, obtemos o número de

WIMPs capturados na sua passagem pela casca esférica:

2π
f(u)

u
du drP−v (w)

1

w

∫
dJ2 θ(rw − J)√

1− ( J
rw

)2

. (3.6)

Logo, integrando em J :

4πr2dr
f(u)du

u
wP−v (w). (3.7)

Assim, a taxa total de WIMPs capturados no diferencial de volume da casca é:

dΓC
dV

=

∫ ∞
0

du
f(u)

u
wP−v (w). (3.8)

Agora, para determinarmos a probabilidade por unidade de tempo P−v (w), considera-

remos que a casca é constitúıda por núcleos de massa mN , com uma densidade numérica

n. A energia transferida do WIMP ao núcleo na interação é ∆E =
m2
χmN

(mχ+mN )2
w2(1−cos θ′),

onde θ′ é o ângulo de espalhamento no referencial do centro de momento e mχ é a massa

dos WIMPs. Logo, considerando os valores extremos de cos θ′, obtemos o seguinte inter-
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valo para a fração de energia transferida:

0 ≤ ∆E

E
≤ 4

µ

(µ+ 1)2
, (3.9)

onde µ = mχ/mN . Por outro lado, um WIMP será capturado somente se sua velocidade

final for menor que v. Isto exige que a fração da energia transferida satisfaça:

w2 − v2

w2
=
u2

w2
≤ ∆E

E
≤ 4

µ

(µ+ 1)2
. (3.10)

Como o espalhamento WIMP-núcleo é isotrópico, a distribuição da energia transferida é

uniforme em todo o intervalo. Então, a probabilidade de que o WIMP seja capturado

pela interação com um núcleo é dada pela razão entre estes intervalos,

(µ+ 1)2

4µ

(
4µ

(µ+ 1)2
− u2

w2

)
θ(

4µ

(µ+ 1)2
− u2

w2
), (3.11)

onde a função θ de Heaviside só garante a ordem dos extremos do intervalo. Logo,

a taxa de probabilidade com que o espalhamento de WIMPs reduzirá a velocidade w

para velocidades menores que v, P−v (w), é simplesmente o produto da taxa total de

espalhamento σnw pela probabilidade condicional da equação 3.11. Resultando em

P−v (w) =
σn

w

(
v2 − (µ− 1)2

4µ
u2

)
θ(v2 − (µ− 1)2

4µ
u2). (3.12)

Agora vamos considerar que os WIMPs têm uma distribuição de velocidades de Maxwell-

Boltzmann,

f(u)du = nχ
4

π
x2 exp(−x2) dx, (3.13)

onde nχ é a densidade numérica dos WIMPs e x é a velocidade adimensional,

x2 ≡ mχ

2kTχ
u2, (3.14)

e Tχ é a temperatura dos WIMPs. Nesta distribuição a velocidade quadrática media é

v̄2 = 3kTχ
mχ

. Definindo convenientemente

A2 ≡ 3

2

v2

v̄2

4µ

(µ− 1)2
, (3.15)

podemos reescrever a taxa de probabilidade de captura (equação 3.12) como

P−v (w) =
1

w

σnv2

A2
(A2 − x2) θ(A− x). (3.16)
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Logo, usando as eqs. 3.16, 3.13, 3.14 e 3.8 e integrando em x obtemos que a taxa de

captura para a casca esférica é dada por:

dΓC
dV

=

(
6

π

) 1
2

σnnχv̄
v2

v̄2

[
1− 1− exp(−A2)

A2

]
. (3.17)

Por outro lado, se considerarmos a velocidade da Terra ṽ, a distribuição de velocidades

dos WIMPs será dada por:

fη(u) = f(u) exp(−η2)
sinh(2xη)

2xη
, (3.18)

onde η é a velocidade adimensional do observador,

η2 ≡ mχ

2kTχ
ṽ2. (3.19)

Procedendo como no caso anterior, obtemos:

dΓCη
dV

=

(
6

π

) 1
2

σnnχv̄
v2

v̄2

1

2ηA2

[(
A+A− −

1

2

)
[χ(−η, η)− χ(A−, A+)]

+
1

2
A+e

−A2
− − 1

2
A−e

−A2
+ − ηe−η2

]
,

(3.20)

onde

χ(a, b) ≡
∫ b

a

exp(−y2)dy =
π1/2

2
[erf(b)− erf(a)], (3.21)

e A± ≡ A± η.

Finalmente, para obter a taxa total de captura na Terra, integramos sobre todo o

volume do objeto:

ΓC =

∫ R⊕

0

4πr2dr
dΓC(r)

dV
, (3.22)

onde R⊕ é o raio da Terra. Deve-se notar que dC/dV depende da distância ao centro da

Terra r através da velocidade de escape v(r) (eqs. 3.20 e 3.17). Note-se que o procedimento

seguido é bastante geral e poderia, por exemplo, aplicar-se também ao caso de captura

de WIMPs no Sol ou qualquer outro objeto astrof́ısico.

É importante ressaltar que no cálculo anterior se considerou só um tipo de núcleo.

Para uma estimativa correta deve-se levar em consideração a distribuição e composição

dos diferentes elementos que constituem nosso planeta. Com isto, a expressão para a taxa
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de captura é dada por [3]:

ΓC =4.8× 1015s−1 ρχ
0.3 GeV/cm3

(
270 km/s

v̄χ

)(
GeV

mχ

)∑
i

[
Fi(mχ)

( σχNi
10−40cm2

)
fiφiS(mχ/mNi)

(
GeV

mNi

)]
,

(3.23)

onde a soma se dá sobre todos os elementos i presentes na Terra, mNi é a massa, fi é a

fração do elemento i sobre a soma de todos os elementos, σχNi é a seção de choque da

interação escalar entre o WIMP e o núcleo Ni. A quantidade φi descreve a distribuição

do elemento i na Terra. S(mχ/mNi) é o fator de supressão cinemática de captura de um

WIMP pelo núcleo Ni:

S(x) =

[
Ab

1 + Ab

] 1
b

, (3.24)

onde A é dado pela equação 3.15, com v → 〈v〉 = 13.2 km s−1 e b = 1.5 [3]. Fi(mχ) é

o fator de forma para a interação de um WIMP por um núcleo i. Este fator é relevante

apenas quando a massa do WIMP mχ é próxima à massa do núcleo mNi . Para uma

precisão de 5% no cálculo, é suficiente considerar Fi(mχ) ' 1 para todos os elementos

com exceção do ferro. Para o ferro usamos [3]:

FFe ' 1− 0.26

(
A

1 + A

)
, (3.25)

onde A é dado pela equação 3.15.

Tabela 3.1: Composição da Terra [3]

Elemento Ai fi φi

O 16 0.3 1.2
Fe 56 0.3 1.6
Si 28 0.15 1.2

Mg 24 0.14 1.2
S 32 0.05 1.6
Ni 59 0.03 1.6
Ca 40 0.015 1.2
P 30 0.011 1.2

Na 23 0.004 1.2

No nosso caso, investigamos WIMPs com massas da ordem de 1 TeV, onde mχ � mN

e, então, S(mχ/mNi) ' 3
2
v2

v̄2
mNi
mχ

. Também, é conveniente usar a relação entre as seções de

choque WIMP-núcleo e WIMP-núcleon. Assumindo que as interações dos WIMPs com

os prótons e nêutrons são iguais, temos que: σχNi = A2
i

(
mχNi
mχn

)2

σχn, onde mχN e mχn
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são as massas reduzidas dos sistemas WIMP-núcleo e WIMP-núcleon respectivamente

e Ai é o número de massa do elemento i. Para o caso mχ � mN se tem: σχNi ≈
A4
iσχn(1 − 2mNi/mχ). Com estas considerações e utilizando os valores para fi e φi da

tabela 3.1, obtemos a taxa de captura,

ΓC ' 9.6× 1011s−1 ρχ
0.3 GeV/cm3

(
270 km/s

v̄χ

)3(
TeV

mχ

)2 ( σχn
10−42cm2

)
. (3.26)

3.2 Aniquilação de WIMPs na Terra

Uma vez que os WIMPs são capturados no poço gravitacional terrestre, estes imergem

para o núcleo da Terra num tempo relativamente curto. Os WIMPs que se acumulam desta

forma podem se aniquilar produzindo part́ıculas já conhecidas, como quarks e léptons.

Assim, o número de WIMPs presentes no centro da Terra não está determinado somente

pela taxa de captura ΓC , mas também pela sua taxa de aniquilação ΓA. Estes dois efeitos

competem entre si e determinam a evolução temporal do número N de WIMPs:

Ṅ = ΓC − 2ΓA, (3.27)

onde o fator 2 se deve ao fato de que os WIMPs se aniquilam em pares.

A taxa de aniquilação pode ser escrita como ΓA = 1
2
CAN

2, onde CA depende da seção

de choque de aniquilação e da distribuição dos WIMPs na Terra [94],

CA =
〈σAv〉
Veff

, (3.28)

sendo 〈σAv〉 é a média térmica da seção de choque de aniquilação multiplicada pela

velocidade dos WIMPs e Veff é o volume efetivo da Terra. Este é dado por Veff = V 2
1 /V2,

onde Vj = 2.0× 1025(j mχ
10GeV

)−3/2, resultando em Veff = 5.7× 1022cm3(TeV
mχ

)3/2 [3, 93].

Resolvendo a equação 3.27, temos que a taxa de aniquilação no instante t é dada por:

ΓA =
1

2
ΓC tanh2(t/τ), (3.29)

onde τ = 1/
√

ΓCCA é a escala de tempo para o equiĺıbrio entre a captura e a aniquilação

de WIMPs na Terra. Vemos portanto, que a taxa de aniquilação aumenta até chegar a

um estado de equiĺıbrio quando t � τ . Neste caso a taxa de aniquilação seria máxima,

ΓA = 1
2
ΓC e estaria determinada exclusivamente pela taxa de captura. Assim, quando t

é suficientemente grande para que este equiĺıbrio já tenha sido alcançado, o efeito de um

boost na seção de choque de aniquilação não teria nenhum efeito observável.Contudo, se o

equiĺıbrio ainda não foi alcançado, o efeito do boost na seção de aniquilação seria efetivo e
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aumentaria a taxa de aniquilação, acelerando a ocorrência do estado de equiĺıbrio. Neste

processo o fluxo das part́ıculas produzidas na aniquilação seria aumentado.

Dado que na Terra a captura e aniquilação de WIMPs, ainda não alcançaram um

equiĺıbrio, podemos explorar o efeito do boost na seção de choque de aniquilação. Tomando

o tempo t como a idade do Sistema Solar, t = t⊕ = 4.6 Gyr [95] e considerando a seção de

aniquilação do equiĺıbrio térmico para os WIMPs, 〈σAv〉r = 3×10−26cm3s−1, a quantidade

CA (equação 3.28) se torna: CAr ' 5.3 × 10−49(mχ/TeV)3/2s−1. Definindo a taxa de

captura cŕıtica da Terra, de forma que t⊕/τ⊕ = 1:

ΓcC⊕ =
1

CArt
2
⊕
' 9.0× 1013s−1

(
TeV

mχ

) 3
2

, (3.30)

acima da qual já se teria alcançado o equiĺıbrio. Dos resultados dos experimentos de

detecção direta, como o CDMS-II (ver figura 2.2) o limite superior na seção de choque

elástica WIMP-núcleon independente do spin é aproximandamente 2.5 × 10−43cm2 para

mχ = 1 TeV. Desta forma, usando a equação 3.26, ΓC⊕ < 10−2 ΓcC⊕
, e portanto a ani-

quilação de WIMPs na Terra estaria longe do equiĺıbrio, a menos que se tenha um boost

muito grande.

3.3 Neutrinos do Centro da Terra

Os WIMPs ao se aniquilarem, produzem part́ıculas conhecidas do SM, tais como quarks

e léptons. Se sua massa for suficientemente grande, bosons de gauge, higgs e quarks top

também podem ser produzidos. Mas, como os modelos de matéria escura que conseguem

explicar os excessos leptônicos observados também devem concordar com o espectro sem

anomalias de antiprótons medido por PAMELA (figura 2.6), a aniquilação em léptons é

favorecida. Entres estes, os únicos que escapam do núcleo da Terra são os neutrinos, já

que devido a sua interação fraca, podem viajar pelo interior da Terra sem interagir. Desta

forma, os neutrinos da aniquilação dos WIMPs são importantes e nos permitem testar o

fator de boost na aniquilação de matéria escura.

Assumindo uma massa única para os WIMPs, os produtos de sua aniquilação serão

monoenergéticos, possuindo uma energia igual à massa do WIMP. No nosso caso, con-

sideraremos a aniquilação num par neutrino - anti-neutrino do múon, νµν̄µ, aos quais

denominaremos neutrinos primários.

Os neutrinos secundários produzidos a partir dos decaimentos de outras part́ıculas

primárias da aniquilação, tem como fonte principal os taus τ± primários. Isto porque os

eléctrons serão absorbidos imediatamente e os múons primários por ter uma vida média

relativamente longa, τµ = 2.2×10−6 s, perderão sua energia muito antes de decair [96].Por
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outro lado, os taus primários, por terem uma vida média muito pequena ττ = 2.9× 10−13

s, decairão quase que instantaneamente, produzindo neutrinos. No entanto, a energia

t́ıpica destes é distribúıda em energias relativamente baixas em comparação aos neutrinos

primários, ao redor dos 50 GeV [92]. Dado que nestas energias o fundo de neutrinos de

raios cósmicos é grande, a discriminação dos neutrinos secundários deste fundo é dif́ıcil.

Portanto, concentramos nossa pesquisa apenas no fluxo de neutrinos primários, produzidos

diretamente das aniquilações de WIMPs. Estes são monoenergéticos e tem altas energias,

sendo fácil de discrimina-los do baixo fundo existente nestas energias.

O fluxo de neutrinos do múon primários na superf́ıcie da Terra é dado por:

dΦν

dEν
=

1

4πR2
⊕
fνν̄ΓA

dNν

dEν
, (3.31)

onde fνν̄ é o branching ratio da aniquilação de WIMPs num par νµν̄µ, R⊕ = 6.4× 103km

é o raio da Terra e dNν/dEν corresponderá ao espectro monoenergético dos neutrinos

produzidos, correspondente a uma função delta nas massas dos WIMPs.
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Caṕıtulo 4

Eventos em Telescópios de Neutrinos

No caṕıtulo 2, vimos que o detector IceCube é projetado especialmente para detectar neu-

trinos, através dos léptons produzidos nas interações de corrente carregada que ocorrem

no volume ou nas proximidades do detector. Neste caṕıtulo obteremos a taxa de eventos

a ser observada no IceCube originados na aniquilação de WIMPs no centro da Terra.

Primeiramente realizamos um cálculo simplificado do espectro de energia da taxa de

eventos esperada, reproduzindo o trabalho de [92]. Para tanto usaremos o fluxo de neu-

trinos produzidos nas aniquilações dos WIMPs calculado no caṕıtulo 3 e consideraremos

a produção dos múons nas interações de corrente carregada destes neutrinos. Em seguida

estimaremos mais detalhadamente este, usando o programa WIMPSIM, o qual simula a

produção e propagação dos neutrinos desde o núcleo da Terra até sua chegada no detector,

levando em consideração a perda de energia e a oscilação dos neutrinos.

4.1 Estimativa Anaĺıtica da Taxa de Eventos em Ice-

Cube

Como vimos, os neutrinos do múon produzidos na aniquilação de matéria escura podem

sofrer uma interação de corrente carregada produzindo µ. O fluxo de múons Φµ no

IceCube depende, portanto, do fluxo de neutrinos e da probabilidade destes sofrerem uma

interação de corrente carregada, Φµ = Φνρ σRµ, onde ρ é a densidade numérica do alvo,

σ é a seção de choque do neutrino com os núcleos da Terra e Rµ é o alcance do múon. De

forma mais detalhada, considerando a dependência da energia e tendo em consideração

que o meio do detector é o gelo, tal que a densidade numérica de prótons e nêutrons são

ρp = 5NA/9 cm−3 e ρn = 4NA/9 cm−3, onde NA ' 6 × 1023 é o número de Avogadro e

considerando também a diferença na interação dos neutrinos com os prótons e nêutrons,
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o espectro energético do fluxo de múons é:

dΦµ

dEµ
=

∫ ∞
Eµ

dEν
dΦν

dEν

[
dσpν
dEν

(Eν , Eµ)ρp + (p→ n)

]
×Rµ(Eµ) + (ν → ν̄). (4.1)

onde dσp,nν /dEµ são as seções de choque de interação entre os neutrinos e os núcleons,

dadas por:
dσp,nν
dEµ

=
2mp,nG

2
F

π

(
ap,nν + bp,nν

E2
µ

E2
ν

)
, (4.2)

onde ap,nν = 0.15, 0.25, bp,nν = 0.04, 0.06 y ap,nν̄ = bn,pν , bp,nν̄ = an,pν [97]. Rµ(Eµ) é o alcance

do múon, que corresponde à distancia percorrida pelo múon até que sua energia esteja

abaixo do limiar do detector Eth. Rµ é determinado a partir da energia média perdida

pelo lépton ao percorrer uma distância X (em unidades de g/cm2):

− dE

dX
= α + βE, (4.3)

onde α é determinado pela perda por ionização e β pela perda por radiação, incluindo

bremsstrahlung, produção de pares e espalhamento fotonuclear [98]. Resolvendo esta

equação, Rµ(Eµ) = 1
ρβ

ln
[
α+βEµ
α+βEth

]
, onde para o gelo, a densidade ρ ' 1.0 g cm−3, α '

2.0 MeV cm2g−1 e β ' 4.2 × 10−6 cm2g−1. Para o IceCube, Eth é aproximadamente 100

GeV.

Das equações 3.31 e 4.1, obtemos a seguinte expressão para o fluxo de múons:

dΦµ

dEµ
=
fνν̄ΓA
4πR2

⊕

[
dσpν
dEν

(Eν , Eµ)ρp + (p→ n)

]
×Rµ(Eµ)Θ(mχ − Eµ) + (ν → ν̄). (4.4)

Finalmente, para obter o espectro da taxa de eventos, consideramos a área efetiva de

múons do detector Aµeff(Eµ) mostrada na figura 4.1 [99]. Esta área efetiva dá a função

de resposta do detector a um fluxo incidente de múons, em função da energia destes.

Assim, o espectro de energia no IceCube é dado por dN/dEµ = Aeff(Eµ)dΦµ/dEµ, onde

N é o número de eventos por ano. Mostramos nossos resultados na figura 4.2, para

WIMPs com massas mχ = 500 GeV e 1000 GeV e fνν̄σχn = 10−44cm2. Este resultado

corresponde a uma taxa de aniquilação que já se encontra em equiĺıbrio com a taxa de

captura, ΓA = ΓC/2, devido ao efeito de boost na seção de aniquilação dos WIMPs.

Nosso resultado reproduz o de [92], de onde extráımos a figura 4.3 para comparar o

sinal resultante de aniquilação dos WIMPs com o fundo de neutrinos atmosféricos. Este

fundo já foi medido pelo IceCube [87, 88] e num grande espaço de valores dos parâmetros

necessários em nossa análise é menor que os sinais de aniquilação de matéria escura. Por

tanto, os resultados mostram que é posśıvel testar o fator de boost através da detecção de

neutrinos em IceCube.
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Figura 4.1: Área efetiva de múons de IceCube em função da energia dos múons. Extráıdo
de [99].

Figura 4.2: Espectro de energia dos múons provenientes de neutrinos primários no Ice-
Cube. As curvas continuas correspondem ao resultado anaĺıtico do fluxo de múons dado
pela equação 4.4; enquanto as curvas escalonadas correspondem ao resultado da simulação
com WIMPSIM. O resultado é para aniquilações de WIMPs com massas de 1 TeV e 500
GeV. Neste gráfico, consideramos boost que aceleraram o equiĺıbrio entre a taxa de captura
e de aniquilação, de forma que este já tenha ocorrido na Terra.
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Figura 4.3: Espectro de energia de múons (em vermelho) e fundo de neutrinos atmosféricos
(em preto), estimado para o IceCube. Os resultados correspondem a aniquilações de
WIMPs com massas de 1 TeV (curvas sólidas) e 500 GeV (curvas tracejadas) e fνν̄σχn =
10−44cm2. Assim como na figura anterior, figura 4.2, o boost assumido corresponde ao
equiĺıbrio entre a captura e aniquilação de WIMPs. Extráıdo de [92].

Neste cálculo, através do qual estimamos a taxa de eventos em IceCube, não levamos

em consideração vários fatores, tais como as oscilações dos neutrinos, suas interações

de corrente neutra, a distribuição das part́ıculas de matéria escura na Terra, além de

fazermos aproximações para a perda de energia dos múons. Para obter um resultado

mais preciso, levando todos estes aspectos em consideração, utilizamos o programa de

simulação WIMPSIM [100], que descreveremos abaixo.

4.2 Taxa de Eventos Usando WIMPSIM

O programa WIMPSIM simula a aniquilação de WIMPs no centro da Terra e do Sol e

a propagação dos neutrinos resultantes desde sua produção até sua chegada no detector,

levando em consideração suas oscilações e interações [101, 102]. WIMPSIM está dividido

em duas partes, WimpAnn e WimpEvent, que descreveremos brevemente a seguir, para

o caso de aniquilações de WIMPs no centro da Terra.

A primeira parte, WimpAnn, simula as aniquilações no núcleo da Terra e gera a

distribuição de energia dos neutrinos primários e secundários produzidos ao redor do

núcleo. Para isto calcula inicialmente um ponto de aniquilação a partir da distribuição
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de WIMPs no núcleo terrestre [103], que é dada por:

nχ(r) = nχ0 exp(
−r2

2r2
χ

), (4.5)

onde nχ é a densidade numérica de WIMPs, r a distância ao centro da Terra e rχ =[
3kT

4πGρmχ

] 1
2
, sendo k a constante de Boltzmann, T e ρ a temperatura e densidade do

núcleo da Terra e G a constante gravitacional. O programa possibilita a escolha entre

vários posśıveis canais para aniquilação dos WIMPs em part́ıculas primárias, tais como

quarks, bosons de gauge, léptons e neutrinos. Simula também as interações e decaimentos

destas part́ıculas, as quais eventualmente produzirão novos neutrinos. Como resultado

gera a distribuição de energia de todos os neutrinos primários e secundários no núcleo da

Terra.

A segunda parte do programa, WimpEvent, continua com a simulação propagando

os neutrinos produzidos até o detector. Na propagação, considera de forma completa o

efeito das oscilações dos neutrinos na matéria e suas interações com os núcleons e para isto

utiliza o perfil de densidade da Terra dado pelo modelo descrito em [104]. As interações dos

neutrinos podem ser de corrente carregada, nas quais gera-se um lépton do mesmo sabor

que o neutrino (νl → l), ou de corrente neutra, nas quais se obtêm um neutrino menos

energético. Quando os neutrinos chegam a região do detector, cujo material é previamente

especificado, simula-se as interações que dão lugar aos chuveiros hadrônicos e/ou léptons

carregados. Finalmente se simula os processos de perda de energia dos léptons, gerando

a distribuição de energia no detector, bem como dos chuveiros hadrônicos e dos léptons

carregados.

Usando este programa, determinamos a taxa de eventos no IceCube. Para isto con-

volúımos os resultados do WIMPSIM com a área efetiva de múons Aµeff do detector:

dN/dEµ = Aµeff(Eµ)dΦµ/dEµ. Onde a área efetiva utilizada é a mesma que no cálculo

anaĺıtico, mostrada na figura 4.1. O fluxo de múons dΦµ/dEµ foi obtida através da si-

mulação. Para isto, fixamos a massa dos WIMPs em dois valores representativos dos

modelos existentes, mχ = 1000 GeV e 500 GeV, e escolhemos o canal de aniquilação

sempre em pares νµν̄µ. Assumimos que fνν̄σχn = 10−44cm2 e que a taxa de aniquilação na

Terra já tinha alcançado o equiĺıbrio devido ao fator de boost. O espectro obtido se mostra

na figura 4.2, junto com o resultado obtido a partir da expressão anaĺıtica para o fluxo de

múons da equação 4.4, observando-se uma boa concordância entre ambos resultados.

É importante ressaltar que os resultados obtidos correspondem a valores particulares

do fator de boost BF e da seção de choque de interação dos WIMPs com os núcleons σχn,

assim como do branching ratio na aniquilação dos WIMPs a neutrinos do múon fνν̄ . No

próximo caṕıtulo compararemos a taxa de eventos estimada para um amplo espaço de

46



parâmetros (σχn×fνν̄ , BF ) com os resultados de IceCube e AMANDA. Isto nos permitirá

impor limites nos modelos leptof́ılicos de aniquilação de matéria escura.
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Caṕıtulo 5

Resultados e Conclusões

Como vimos ao final do caṕıtulo anterior, o efeito do boost na aniquilação dos WIMPs

levam a um sinal detectável no IceCube. Aqúı descreveremos nossa análise, onde inicial-

mente, reproduzindo a análise realizada em [105], usamos os dados de IceCube-40 para

testar os cenários de matéria escura que contemplam este fator de boost BF , na seção

de aniquilação, em função da seção de choque WIMP-núcleon σχn e o branching ratio da

aniquilação dos WIMPs em neutrinos do múon, fνν̄ . Em seguida confirmaremos estes re-

sultados de maneira independente, a partir dos dados finais do AMANDA-II [109], sendo

este um resultado original de nossa investigação.

Em ambos casos, a análise consiste em comparar o número de eventos estimados

através de simulação Monte Carlo com os eventos medidos experimentalmente. Os eventos

são simulados utilizando o programa de simulação WIMPSIM, descrito no caṕıtulo anterior

e os resultados são dados em função de fνν̄ × σχn e BF . Estas análises nos permitirão

impor limites superiores no fator de boost, restringindo desta forma o espaço de parâmetros

permitido pelo modelos leptof́ılicos que explicam os excessos de PAMELA e Fermi-LAT.

O fator de boost na aniquilação BF afeta o parâmetro CA (equação 3.28), onde

CA = BFCAr e CAr corresponde a seção de choque de aniquilação térmica 〈σAv〉r =

3 × 10−26cm3s−1. O aumento em CA diminui o tempo necessário para o equiĺıbrio τ =

1/
√

ΓCCA, aumentando efetivamente a taxa de aniquilação ΓA (equação 3.29),

ΓA =
1

2
ΓC tanh2(t

√
ΓCBFCAr). (5.1)

Esta parametrização permite testar os aumentos na seção de choque de aniquilação de

matéria escura, seja devido ao efeito Sommerfeld ou aqualquer outro mecanismo de in-

teração que aumente esta seção de choque. No entanto efeitos devido à presença de

subestruturas de matéria escura no halo galáctico, não são aqui testados.
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5.1 Limites Usando Resultados do IceCube-40

Aqui imporemos limites ao boost na seção de choque de aniquilação, utilizando resultados

do IceCube-40, onde reproduzimos à análise realizada em [105]. Lembramos que os dados

do IceCube-40 foram tomados quando este experimento aina não estava completo, tendo

40 cabos de PMTs instalados.

Para determinarmos o fluxo de múons, originados da aniquilação de matéria escura

no centro da Terra, no IceCube, usamos o programa de simulação WIMPSIM. Simulamos

a aniquilação dos WIMPs em pares neutrinos - antineutrinos do múon, νµν̄µ, onde estes

são produzidos com energias iguais à massa dos WIMPs, resultando, portanto, num fluxo

de neutrinos monoenergéticos. Simulamos a propagação destes neutrinos considerando as

suas interações de corrente carregada e neutra e suas oscilações através da Terra até chegar

ao detector. Especificamos também a localização do detector IceCube, apesar desta, para

aniquilações de WIMPs no centro da Terra ser equivalente a qualquer posição na crosta,

sendo nossos resultados válidos para qualquer telescópio de neutrinos situado na Terra.

O número estimado de múons no IceCube, resultantes da aniquilação dos WIMPs no

núcleo terrestre, durante o tempo de medida texp é dado por:

Nµ =

∫
d2Φν

dEνdθ
dEν texpA

ν
eff(Eν , θ) dθ, (5.2)

onde d2Φν
dEνdθ

é a variação do fluxo de neutrinos que chegam ao detector em termos de sua

energia Eν e ângulo θ, a qual é obtida de nossa simulação. A área efetiva de neutrinos

Aνeff(Eν , θ) foi determinada pela colaboração IceCube e é mostrada na figura 5.1. Esta área

efetiva difere bastante da área efetiva de múons Aµeff, usada no caṕıtulo anterior. Agora

Aνeff inclui a probabilidade dos neutrinos interagirem e produzirem os múons que serão

observados pelo detector, bem como a eficiência de detecção do IceCube em função da

energia e do ângulo e ainda perda de energia dos múons na sua propagação [106]. Como

o fluxo de neutrinos é monoenergético, utilizou-se o valor de Aνeff correspondente á massa

dos WIMPs considerada em cada caso.

Na figura 5.2, mostramos a distribuição angular dos neutrinos que chegam ao IceCube,

resultante de nossa simulação. Os ângulos são definidos em relação ao eixo que liga o

centro da Terra e o detector. Como esperado, os neutrinos chegam ao IceCube com ângulos

pequenos, menores que 3◦. Portanto, para nossa estimativa do número de múons a serem

observados, usaremos a área efetiva correspondente ao intervalo do ângulo zenital 150◦ <

θz < 180◦, mostrado em azul na figura 5.1. Apesar deste intervalo angular ser muito

maior do que o esperado para o sinal de 3◦, a área efetiva não muda consideravelmente

para energias menores que 10 TeV, onde os efeitos de absorção da Terra começam a ser

importantes.
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Figura 5.1: Área efetiva de IceCube-40 para νµ + ν̄µ, em função da energia dos neutrinos
e em intervalos do ângulo zenital. Extráıdo de [106].

O fato de que os neutrinos, que compõem nosso sinal, chegam ao detector com um

intervalo angular bastante pequeno, é essencial na discriminação do sinal em relação aos

dos eventos do fundo. Este é constitúıdo pelos neutrinos atmosféricos. Para isto, temos

que considerar a incerteza angular do detector. A resolução angular do IceCube é muito

boa, principalmente para os eventos energéticos e quase verticais como no nosso caso.

Com isto, assumimos conservativamente, uma resolução angular de 2◦[87].

Para considerarmos a incerteza angular, atribúımos um ângulo “experimental”, ob-

tido aleatoriamente segundo uma distribuição normal centrada no seu ângulo original de

incidência, com um desvio padrão de 2◦, à trajetória de cada neutrino simulado. Este

efeito é mostrado na figura 5.2, notando-se um alongamento da distribuição angular.

Uma vez levado em conta o efeito da resolução angular do detector, restringimos o

intervalo angular de forma a manter 90% do sinal esperado da aniquilação de matéria

escura. Assim, para a aniquilação de WIMPs de massa 500 GeV, serão considerados os

eventos com ângulos máximos de incidência θmax = 4.1◦, enquanto para os WIMPs de

1000 GeV, o intervalo angular chegará até θmax = 3.7◦. A figura 5.3 mostra o número

previsto de eventos no IceCube-40 durante um tempo de exposição texp = 375.5 dias, para

diferentes valores do fator de boost, em função da seção de choque WIMP-nucleon σχn,

multiplicada pelo branching ratio fνν̄ , da aniquilação em neutrinos.

Para podermos testar os modelos que explicam os excessos leptônicos mediante um fa-

tor de boost na seção de aniquilação dos WIMPs, determinamos a significância estat́ıstica

do sinal esperado, S/
√
B, em função do fator de boost. Onde S é o número de eventos esti-

mado por nossa simulação, para o IceCube-40 dentro do intervalo angular correspondente
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Figura 5.2: Distribuição angular dos neutrinos e antineutrinos primários produzidos na
aniquilação de matéria escura no núcleo terrestre. O ângulo é definido em relação ao
eixo que liga o centro da Terra e o detector. Os espectros originais, obtidos diretamente
de nossa simulação, são mostrados em azul e verde. As curvas em vermelho e turquesa
foram obtidas considerando o efeito da resolução angular do detector. A figura superior
corresponde à distribuição para WIMPs com mχ = 500 GeV e a inferior para mχ =
1000 GeV. As curvas continuas são para os neutrinos e as curvas tracejadas para os
antineutrinos e estas estão praticamente sobrepostas.
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Figura 5.3: Número de eventos esperados no IceCube-40, para diferentes valores do fator
de boost, correspondendo a um peŕıodo de exposição de 375.5 dias. As curvas continuas
são para aniquilações de WIMPs com massa de 1000 GeV e as curvas tracejadas para 500
GeV.
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e B é o número de eventos detectados pelo IceCube-40.

Resultados recentes das medidas de IceCube-40 indicam que os eventos detectados

por este são compat́ıveis com o fluxo esperado de neutrinos atmosféricos [88, 106]. Estos

resultados correspondem às medidas do espectro de neutrinos atmosféricos num amplo

intervalo de energias [88] e a procura de neutrinos astrof́ısicos no fluxo difuso de neu-

trinos do múon [106]. É importante notar, que os eventos detectados pelo IceCube-40

não tem excessos em relação aos neutrinos atmosféricos. Os dados que utilizamos são

da análise descrita em [106], relativa ao fluxo difuso de neutrinos. Nesta análise foram

selecionados os eventos que chegam ao detector com ângulos zenitais abaixo do horizonte

(θz > 90◦), com a finalidade de eliminar os múons atmosféricos vindos de cima do detec-

tor e manter grande parte do sinal de múons induzidos por neutrinos. Além disto, para

eliminarem eventos provenientes de neutrinos atmosféricos os eventos foram selecionados

segundo vários critérios, que incluem condições de multiplicidade dos módulos ópticos,

reconstrução do ângulo de incidência dos múons e também foram descartados os eventos

que poderiam ter sido causados pela chegada simultânea de dois múons. Como resultado

a contaminação do fundo nos dados selecionados é menor que 1%.

No final, 12 877 eventos foram selecionados. Estes dados são públicos [89] e contém

informação sobre a energia e ângulo medido para cada evento, o que nos permitiu sele-

cionar os eventos que chegam ao detector na mesma direção que os sinais de aniquilação

de matéria escura. É importante ressaltar que em nossa análise não usamos a informação

sobre a energia nos dados, mas somente os ângulos de incidência dos eventos, o que torna

o nosso resultado conservativo. Após restringirmos os intervalos angulares, o número de

eventos detectados pelo IceCube se reduz a 14 para WIMPs de 500 GeV e 9 para 1000

GeV. Comparamos este número de eventos observados pelo IceCube-40, com o número

previsto através de nossa simulação, para o sinal de aniquilações de matéria escura, de-

terminando a significância S/
√
B.

Estes resultados são apresentados na figura 5.4, onde se mostra a curva de exclusão a

ńıvel de 3σ e 5σ para aniquilações de WIMPs em função de fνν̄ × σχn e de BF . Acima da

curva de 5σ o ńıvel de exclusão é ainda maior. Os modelos que pertencem a esta região do

espaço de parâmetros estão, portanto, exclúıdos. Por exemplo, no caso de WIMPs com

500 GeV, para fνν̄σχn = 2× 10−44cm2, valores do fatores de boost maiores que aproxima-

damente 480 (850) encontram-se exclúıdos a 3σ (5σ). Na figura também mostramos (linha

vermelha) o melhor limite na seção de choque WIMP-nucleón independente do spin que

se tem atualmente [66], correspondente ao limite estabelecido com um ńıvel de confiança

de 90% pela colaboração XENON100, Note-se que este limite provêm de uma experiência

de detecção direta e portanto não depende nem do branching ratio nem do fator de boost,

constando do gráfico apenas como referência.
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Figura 5.4: Fator de boost BF vs seção de choque de interação WIMP-núcleon σχn mul-
tiplicada pelo branching ratio da aniquilação de WIMPs em neutrinos do múon fνν̄ . As
curvas correspondem aos limites superiores de exclusão a ńıvel de 3σ e 5σ, baseado na
comparação de nossos resultados com os do IceCube-40. Em vermelho mostra-se como
referência o limite com um ńıvel de confiança de 90% sobre a seção de choque WIMP-
núcleon independente do spin obtida pelo XENON100 [66], lembrando que esta independe
de fνν̄ e do BF . A figura superior corresponde á aniquilação de WIMPs de 500 GeV e a
inferior a WIMPs de 1000 GeV.
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5.2 Limites em AMANDA-II

O detector AMANDA foi o telescópio que antecedeu o IceCube e que aprovou seus

prinćıpios de detecção. O AMANDA tinha 677 módulos ópticos para a detecção da luz

Cherenkov produzida pelas part́ıculas carregadas altamente energéticas que atravessam o

detector, colocados em cabos entre aproximadamente 1.5 km - 2 km na profundidade do

gelo antártico. Apesar do IceCube ter dimensões maiores, o que lhe dá uma área efetiva

maior, AMANDA tem a vantagem de ter acumulado dados por muito mais tempo, de

2000 até 2006.

Os resultados das análises finais dos dados do AMANDA-II1 [107, 108] também con-

cordam com o espectro esperado de neutrinos atmosféricos. Aqui utilizamos o conjunto de

dados de AMANDA, que correspondem à análise descrita em [107] e encontra-se dispońıvel

em [109]. Nesta análise os eventos também foram selecionados de forma a descartar aque-

les que correspondem a múons e neutrinos atmosféricos. No final, 6 595 eventos passaram

todos pela seleção da análise final e os dados incluem o valor medido da energia e do

ângulo de cada evento. Usamos estes dados para testarmos os modelos que propõem um

boost na seção de aniquilação das part́ıculas de matéria escura, procedendo da mesma

forma como na análise realizada para o IceCube-40. Comparamos nossos resultados aos

eventos do AMANDA-II, que pertencem às mesmas regiões angulares que o sinal.

Em termos de resolução angular, para eventos energéticos e verticais, a resolução

angular de Amanda é similar ao do IceCube. Assim usando os mesmos valores para θmax

que na análise para o IceCube, 31 eventos, no caso de WIMPs com 500 GeV e 25 para

WIMPs com 1 TeV foram selecionados entre os dados do AMANDA-II.

Para a determinação do sinal esperado da aniquilação de WIMPs no AMANDA-II

utilizou-se a área efetiva de neutrinos Aνeff(Eν , θ) deste experimento [108], mostrado em

vermelho na figura 5.5. Adicionalmente, o tempo de exposição considerado foi de 1 387

dias, que corresponde ao tempo total em que os dados foram tomados.

Comparando, então, o sinal previsto por nossa simulação com o resultado do AMANDA-

II, determinamos a significância estat́ıstica S/
√
B do sinal, lembrando que os dados de

AMANDA também concordam com o espectro de neutrinos atmosféricos esperado. Os re-

sultados obtidos são mostrados na figura 5.6, onde se mostra a curva de exclusão a ńıvel de

3σ e 5σ para aniquilações de WIMPs com massas 500 GeV (acima) e 1000 GeV (abaixo),

em função de fνν̄ × σχn e de BF . Estes resultados confirmam de forma independente

a exclusão da região do espaço de parâmetros já exclúıdos com IceCube-40 (figura 5.4).

Contudo, comparando ambos resultados a restrição do fator de boost dado por AMANDA

é significativamente menor, por exemplo, para fνν̄σχn = 2 × 10−44cm2 a um ńıvel de 3σ

1O AMANDA-II é a versão final do AMANDA
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Figura 5.5: Área efetiva de AMANDA-II para νµ, em função da energia dos neutrinos
para diferentes intervalos de ângulo zenital. Extráıdo de [108].

(5σ), no caso de WIMPs com 500 GeV, valores superiores a um boost 1 600 (3500) seriam

descartados; o qual é aproximadamente 4 vezes menos restritivo que IceCube-40.

5.3 Conclusões

Para que os excessos nas observações de PAMELA [71], ATIC [72] e Fermi-LAT [75]

(Figs. 2.7 e 2.8) sejam explicadas por aniquilações de matéria escura na nossa galáxia, é

necessário um boost em sua taxa de aniquilação. Este aumento aceleraria a chegada do

estado de equiĺıbrio entre a taxa de captura e a taxa de aniquilação de matéria escura na

Terra. Como consequência, o fluxo de neutrinos originados das aniquilações de matéria

escura capturada no núcleo terrestre, aumentaria até ńıveis detectáveis.

Neste trabalho descrevemos nossa análise, onde estimamos a partir da simulação Monte

Carlo a taxa de eventos produzidos da aniquilação de WIMPs no centro da Terra, tanto

no IceCube-40 como no AMANDA-II. Estes resultados são dados em função da seção de

choque de interação WIMP-núcleon σχn multiplicado pelo branching ratio da aniquilação

a neutrinos do múon fνν̄ e de um fator genérico de boost BF , o qual parametriza o

aumento na seção de choque de aniquilação. É importante ressaltar que os resultados

obtidos não dependem dos detalhes que originam este aumento na seção de aniquilação.

Usamos estes resultados para testar o espaço de parâmetros (σχn × fνν̄ , BF ) ao compará-
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Figura 5.6: Fator de boost BF vs seção de choque de interação WIMP-núcleon σχn mul-
tiplicada pelo branching ratio da aniquilação de WIMPs em neutrinos do múon fνν̄ . A
curva corresponde ao limite superior de exclusão a ńıvel de 5σ baseado no análise realizado
a partir dos resultados de AMANDA-II. A figura superior corresponde á aniquilação de
WIMPs de 500 GeV, e a inferior a WIMPs de 1000 GeV.
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los com os resultados do IceCube, reproduzindo a análise de [105] e os resultados finais

do AMANDA, sendo este último análise original.

Consideramos dois casos representativos dos modelos que dão conta dos excessos de

elétrons e pósitrons observados, WIMPs com massas de 500 GeV e de 1 TeV. Os cálculos

realizados assumem que a distribuição de velocidades dos WIMPs é gaussiana e que as

part́ıculas de matéria escura capturada na Terra seguem uma distribuição isotérmica. Para

poder explicar os excessos no fluxo de elétrons e pósitrons observados, os modelos têm

que manter-se em acordo com o fluxo de antiprótons medido pelo PAMELA [70] (figura

2.6), o qual concorda com o espectro esperado da produção secundária de antiprótons

da propagação de raios cósmicos na galáxia. Este fato descarta como explicação vários

modelos de matéria escura com aniquilação em produtos pesados, já que produziriam

antiprótons. Assim, os modelos favorecidos como explicação dos excessos observados

são os que se aniquilam preferencialmente em léptons, denominados modelos leptof́ılicos

[79, 80, 81, 90, 91].

Ao compararmos nossos resultados com os dados independentes de Ice-Cube-40 e de

AMANDA-II para WIMPs, com massas de 500 GeV e 1000 GeV, que se aniquilam com

uma fração considerável em neutrinos, fatores de boost da ordem 102 já são descartados

a um ńıvel de 5σ, dependendo do valor da seção de choque dos WIMPs com os núcleons.

Portanto, os modelos leptof́ılicos com branching ratio preferencialmente em neutrinos são

restringidos pelos nossos resultados.
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