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Resumo

Atualmente existem muitas evidéncias da presenca de matéria escura no Universo. Estas
motivaram a existéncia de varios experimentos para sua detecgao. Entre os experimentos
de deteccao indireta de matéria escura, o PAMELA, o ATIC e o Fermi-LAT observaram
recentemente excessos de elétrons e pésitrons no fluxo galactico em relacao ao esperado
para estas particulas. Estes resultados podem ser explicados pela aniquilacao de matéria
escura com massas entorno a 1 TeV em nossa galaxia, com producao de léptons. No
entanto, para tal, estas observagoes requerem um aumento na taxa de aniquilagao rela-
tiva a esperada da producao térmica de matéria escura. Este aumento pode ser devido
a existeéncia de subestruturas de matéria escura no halo galactico ou a mecanismos de
interacao, como o efeito Sommerfeld, que aumentam a secao de choque de aniquilacao
das particulas de matéria escura. Neste tltimo caso, deve ocorrer também um aumento
na taxa de neutrinos provenientes da aniquilacao de matéria escura no ntcleo da Terra.
Neste trabalho, estimamos as taxas destes neutrinos e usamos os resultados finais do
AMANDA-II e resultados recentes de IceCube para testar cendrios genéricos que contem-
plam um aumento na secao de choque de aniquilacao. Apresentamos os nossos resultados
em funcao da secao de choque de interacao da matéria escura com os nucleons multipli-
cada pela fracao da aniquilagao das particulas de matéria escura em neutrinos e, também
em funcao de um fator genérico de boost que parametriza o aumento na se¢ao de choque
de aniquilacao. Encontramos que modelos de matéria escura requerem fatores de boost da
ordem O(100) ou mais e que se aniquilam significativamente em neutrinos sao excluidos
como explicacao dos excesos leptonicos medidos.

Palavras chave: matéria escura, telescépio 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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Introducao

Como resultado de muitas e diversas observacoes astrofisicas, sabemos que aproximada-
mente 20% do conteido energético do Universo corresponde & matéria escura, matéria
esta que interage gravitacionalmente, mas nao eletromagneticamente. No entanto, apesar
de que a sua composicao ainda é desconhecida, existem varios candidatos a constitui-14,
provenientes de modelos além do Modelo Padrao da Fisica de Particulas (SM). Entre
estes, os WIMPs, que agrupam os candidatos massivos e que interagem fracamente. Es-
tes possuem segoes de choque de aniquilagao (ov), em torno de 3 x 10726 cm? s™! e sao
oriundos do equilibrio térmico nos inicios do Universo primordial, sendo hoje reliquias
térmicas. Existem também muitos outros tipos de candidatos e descreveremos alguns
deles no decorrer desta dissertagao.

Na busca de identificar a composicao da matéria escura e de suas propiedades, varios
experimentos procuram detectar sinais das particulas que compoem a matéria escura. Ex-
perimentos estes tanto de deteccao direta, como de deteccao indireta através dos produtos
de suas aniquilagoes, que resultam em particulas do SM.

Resultados recentes, de experimentos de detecgao indireta, podem ser interpretados
como devidos a aniquilacao de particulas de matéria escura na nossa galaxia. As medidas
do espectro de elétrons e pésitrons do PAMELA [71] e Fermi-LAT [75] mostram um excesso
em relacao ao fluxo esperado destas particulas, que podem ser explicados por modelos
de matéria escura com massas da ordem dos TeV e aniquilacao em canais leptonicos
[79, 80, 90]. No entanto, estes modelos requerem que a se¢ao de choque de aniquilagao
das particulas de matéria escura, seja maior que a se¢ao de aniquilagdo térmica (ov),.
Este aumento na secao de aniquilacao, que pode ser parametrizado por um fator de boost
Bp, implicaria em sinais de neutrinos observaveis em detectores como IceCube [92].

Neste trabalho vamos testar alguns dos modelos de matéria escura que explicariam
0s excessos leptonicos medidos nestes experimentos, através de um aumento na segao de
choque de aniquilacao da matéria escura. Para isto, analisaremos a aniquilacao no cen-
tro da Terra, onde determinaremos o fluxo de neutrinos resultante destas aniquilagoes de
matéria escura e a consequente taxa de eventos a ser medida por telescopios de neutrinos.

Para tal, determinaremos a taxa de captura e aniquilacao dos WIMPs na Terra, o espectro



de neutrinos originados nestas aniquilacoes e, através de simulacao 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 exclusao ao espago de parametros explorado (Bp, ¢), restringindo,
desta forma, alguns propostos como explicagao para os excessos leptonicos.

E importante notar que a analise relativa a IceCube reproduz o trabalho apresentado
em [105] e, apresentaremos uma andlise original utilizando os resultados de AMANDA-II.

No capitulo 1, revisaremos distintas evidéncias da presenca de matéria escura no Uni-
verso, assim como seus principais candidatos. No capitulo 2, descrevemos a deteccao direta
e indireta de matéria escura, ressaltando resultados recentes de alguns experimentos, en-
tre eles o PAMELA e o Fermi-LAT. Em seguida no capitulo 3, discutiremos a captura
e aniquilagao de WIMPs na Terra e o fluxo de neutrinos produzidos nestas aniquilagoes.
No capitulo 4, obteremos a taxa de eventos em telescopios de neutrinos. Finalmente, no
capitulo 5 compararemos a taxa de eventos estimada em funcao do fator de boost Bp
na aniquilacao dos WIMPs, com os resultados de IceCube e, independentemente, com os
do AMANDA-II. Em seguida analisamos nossos resultados, impondo limites nos modelos

com aniquilacoes a léptons.



Capitulo 1

Matéria Escura

A idéia da matéria escura surgiu como explicacao para muitas observagoes astrofisicas.
Estas mostravam uma discrepancia entre a massa inferida a partir da luminosidade dos
sistemas observados e a determinada por efeitos gravitacionais, sendo esta tltima sempre
maior. Desta forma, a presenga de matéria nao luminosa (escura) daria conta da diferenga
nas observacoes.

Atualmente a hipétese da matéria escura é bem estabelecida e constitui componente
basica de nosso Universo. As evidéncias experimentais sugerem que seja composta de
particulas desconhecidas, que nao estao incluidas no Modelo Padrao da Fisica de Particulas
(SM) e que sao eletricamente neutras e em geral é assumido que sao estaveis. Mas, apesar
das varias observagoes que evidenciam a existéncia de matéria escura, a natureza dela é
um enigma da fisica atual, sabendo-se pouco sobre a sua composi¢ao, massa e como ela
interage com as outras particulas.

Por outra parte, medidas precisas recentes [39] indicam que a matéria escura constitui
22.8% do conteido energético total do Universo. Sendo a maior parte (72.7%) constituida
de energia escura e apenas os 4.5% restantes de matéria comum. Esta tltima é constituida
por particulas conhecidas, em sua maioria prétons e néutrons, e por isso normalmente
chamada de matéria barionica. Desta forma, a matéria escura constitui a maior parte do
conteudo de matéria do Universo, convertendo-se sua investigagao em uma necessidade.
Neste capitulo descreveremos brevemente algumas das evidéncias da matéria escura e, na

sequéncia, alguns dos candidatos mais explorados.

1.1 Evidéncias de Matéria Escura

Uma das primeiras evidéncias de matéria escura foi encontrada por F. Zwicky, nos anos
30, a partir de consideracoes cinematicas de aglomerados de galaxias, as quais implica-

vam na existéncia de matéria nao luminosa. Hoje em dia se existem observacoes que



evidenciam a presenca de matéria escura. Como exemplos, temos as curvas de rotacao de
galéxias, resultados de medidas por lentes gravitacionais e encontros de aglomerados como
o famoso “Bullet Cluster”, entre outras. Estas observagoes variam tanto nos métodos que
utilizam para determinar a massa dos diferentes sistemas, como na escala de tamanho
dos proprios sistemas e é notorio que distintas observagoes indiquem aproximadamente a
mesma quantidade de matéria escura.

E importante mencionar que algumas destas observacoes podem ser explicadas por
hipéteses alternativas como gravidade modificada (M Odified Newtonian Dynamics - MOND)
sem incluir matéria escura. No entanto, nenhuma das versoes destas teorias é compativel
com todas as observacoes independentes existentes, além de apresentarem outros proble-
mas [32].

Abaixo descrevemos brevemente algumas das observacoes que evidenciam a existéncia
de matéria escura, dando énfase nos diferentes métodos de medidas da massa dos sistemas
astrofisicos. Também discutiremos sucintamente observagoes que limitam o conteido

barionico no Universo.

1.1.1 Aglomerados de Galaxias

Como ja comentamos anteriormente Zwicky foi uns dos primeiros a sugerir a presenca de
matéria nao luminosa, a partir de pesquisas sobre as caracteristicas de aglomerados de
galaxias [5, [6]. Nestas, observou que a dispersao de velocidades de rotacao das galdxias do
aglomerado Coma era compativel 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
a massa real do aglomerado. Também, que para obter um resultado mais confiavel, era
preciso conhecer a quantidade de matéria escura (ndo luminosa) presente nestes aglome-
rados.

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

Estimativas Cinematicas da Massa

Este método se baseia na medida das velocidades das galaxias que compoem 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 estacionario e assumindo que as interacoes entre as galaxias
componentes sao bem descritas pela lei gravitacional de Newton, o teorema do virial tem

a forma: 2(T) 4+ (U) = 0, onde (T') e (U) sao as médias da energia cinética e potencial



respectivamente. Com isso ele obteve uma estimativa da massa total do aglomerado em

funcao da média do quadrado das velocidades individuais (v?) das galdxias componentes:

R{v?)
M ~ Ye (1.1)

onde R ¢ o raio do aglomerado e G a constante de gravitagao.

Com as velocidades observadas, medidas através do redshift, obteve uma massa média
por galdxia m = 4.5 x 10'Y Mg, sendo My a massa do Sol. Considerando a lumino-
sidade de uma galdxia média ao redor de 8.5 x 107 Ly, onde Ly é a luminosidade do
Sol, Zwicky obteve a razao massa-luminosidade das galaxias do aglomerado de Coma,
M/L ~ 500M/Ls, a qual é aproximadamente 200 vezes maior do que o valor para as
galaxias locais mais préximas.

Também nos anos 30 e de maneira similar, S. Smith determinou a massa do aglomerado
Virgo a partir das velocidades das galdxias que o compoem [7], obtendo uma massa
média por galdxia m = 2 x 10! Mg, 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 Mg,

~— ~ 300h
L Ly’

(1.2)
onde h e o chamado parametro adimensional de Hubble. Este historicamente representava
a incerteza na medida da constante de Hubble Hy, de forma que Hy = 100k km s~! Mpc™!
¢ as medidas recentes obtém h = 0.704 £ 0.025 [39]. Se consideramos que os aglomerados
de galaxias sao sistemas suficientemente grandes para representarem estatisticamente a
distribuicao da matéria no Universo inteiro, obtemos que o conteido total de matéria é

0~ 0.2—0.3 [I1, 12

Raios X

A massa dos aglomerados de galdxias também pode ser medida, de forma independente
do descrito acima, usando raios X. Estes permitem observar o gas quente presente nos
aglomerados. Assumindo que o gas estd em equilibrio térmico no pogo gravitacional
gerado pelo aglomerado e usando a equacao do equilibrio hidrodinamico:

1 dP(r)  GM(<r)

p(r) dr rz (13)

é possivel relacionar a pressao P(r) e a densidade do gas p(r) com a massa do aglome-
rado. Observacionalmente a densidade e a temperatura do gas sao determinadas através

da intensidade e do espectro dos raios X respectivamente. Do perfil da temperatura é



possivel determinar o perfil da pressao, o que permite a reconstrucao da distribuicao ra-
dial da massa. Resultados deste tipo de medidas [I3, 14), [15] compativeis entre os distintos
aglomerados, indicam que M/L 2 100hMe /Le.

Figura 1.1: Imagem em raios X do aglomerado de Coma. As regioes de maior temperatura
sao as vermelhas e as regides azuis sdo as mais frias. (Imagem tirada pelo telescépio

ROSAT [16)).

Lentes Gravitacionais

Outra maneira de obter a massa dos aglomerados de galdxias é através do efeito de lentes
gravitacionais. Este método permite medir diretamente a massa de um aglomerado sem
pressupostos sobre o seu estado dinamico. Se baseia na medida das deflexoes sistematicas
que os fétons, provenientes de galaxias distantes do fundo da imagem, sofrem devido
a massa do aglomerado. Resultados oriundos deste tipo de medidas, concordam com os
obtidos por outros métodos. Por exemplo, a razao massa-luminosidade para o aglomerado
de Abell 2218, medido através de lentes gravitacionais é consistente com o valor inferido
a partir de raios X [I7]. Também, medidas das massas por lentes gravitacionais fracas de
20 aglomerados de galaxias [18], obteve resultados compativeis com as massas inferidas

por estudos de raios X e com medidas da dispersao de velocidades dos aglomerados.



Figura 1.2: Efeitos de lentes gravitacionais no aglomerado de galaxias Abell 2218. A
gravidade do aglomerado causa distorcoes claramente observaveis na imagem das galaxias
distantes. Imagem tirada pelo telescépio espacial Hubble. (Imagem tirada pelo telescépio
espacial Hubble [19]).

1.1.2 Curvas de Rotagao de Galaxias

Outra evidéncia da presenca de matéria escura vem do estudo das curvas de rotagao de
galaxias. Estas mostram a velocidade de rotagao de uma galaxia em funcao da distancia r
ao seu centro. Para entender o problema, considere uma particula, que orbita uma galéxia
de massa M, a uma distancia r. Da dinamica de Newton espera-se que a velocidade seja

dada por
v(r) =4/ ———. (1.4)

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

~1/2 No entanto,

distancia, a velocidade de rotagao deveria entao diminuir de acordo com r
isso nao é observado. Um dos primeiros trabalhos que mostraram claramente que as curvas
de rotagao nao concordavam com o esperado foram as observagoes de V. Rubim [21]. Ela
estudou varias galdxias espirais, que diferiam em tamanho, massa e luminosidade e em
todas elas a velocidade de rotagao ou continuava constante ou aumentavam mesmo a
distancias além do limite éptico. Para que isto ocorra, a massa da galaxia deve aumentar
com a distancia, sugerindo fortemente que a dinamica das galaxias é dominada pela
presenca de matéria nao luminosa.

Estes resultados motivaram futuras observacoes que estendiam as medidas das curvas
de rotacao além do limite 6ptico. Para isso se aproveitou a observacao da linha de 21

cm do hidrogénio neutro (HI). Esta linha espectral corresponde a transi¢ao hiperfina do



nivel 1s do atomo de hidrogénio, a qual é muito rara, mas, devido a grande quantidade de
hidrogénio neutro nas galaxias espirais, ¢ observavel. Resultados que usaram este método
(por exemplo [22] 23]) constataram que a velocidade das curvas de rotagdo continuam
constantes a distancias superiores ao limite optico, confirmando a presenca significativa
de matéria nao luminosa nas galaxias.

Adicionalmente estudos mais detalhados das curvas de rotagdo permitem obter um
perfil da densidade da matéria nao luminosa presente nas galaxias. Para isto se mede
o redshift e a intensidade da radiacao eletromagnética proveniente de uma galaxia, em
funcao da distancia ao centro desta, em diferentes bandas do espectro, para obter in-
formacao dos distintos componentes da galaxia. Normalmente se usa a banda K infraver-
melha para o disco estelar e a banda HI antes mencionada correspondente ao gas atomico.
Com estes dados é possivel inferir a contribuicao a velocidade de rotagao de cada uma das
componentes luminosas. Como mostra a figura [1.3] a matéria luminosa nao da conta da
velocidade medida. Entdo, através da diferenca entre a velocidade esperada (considerando
s6 matéria luminosa) e a observada, se obtém a contribuigao devida a presenca do halo

de matéria escura na galaxia.

150

100

V (km s-1)

50

Figura 1.3: Curva de rotagao da galdxia M33 extraida de [24]. Os pontos representam os
dados e a linha continua corresponde ao ajuste. A contribui¢ao do disco estelar (tragos
curtos), do gas (tragos longos) e do halo de matéria escura (tragos com pontos), também
sao mostrados.

Hoje existem curvas de rotacao de um grande ntimero de galaxias [24], 25 26], com o
mesmo comportamento descrito anteriormente, indicando a forte contribuicao da matéria
nao luminosa. Até hoje, quase a totalidade das galaxias espirais observadas apresentam
um halo de matéria escura que domina a sua dindmica de rotagao [27]. A razao massa-

luminosidade inferidas nas observagoes feitas é ao redor de M /L ~ 10hM, /L, sendo este

8



valor préximo de 100hMg /L para galaxias anas [2§].

1.1.3 MOND

Uma hipétese alternativa que se formulou para explicar as curvas de rotacao das galaxias,
é que as leis de Newton nao seriam validas nestas escalas. Este tipo de modelos, propostos
inicialmente em 1983 [29], modificam a segunda lei de Newton e por isso sdo denominados
de MOND (MOdified Newtonian Dynamics). De acordo com estes modelos existe uma
nova constante na natureza, a aceleracao ag ~ 2 x 107! m s72, que determina a escala
de aceleracoes na qual os efeitos de MOND sao importantes.

MOND resolve bem o problema das curvas de rotagao observadas [20]. Contudo, este
tipo de modelos apresentam varias complicagoes sérias, especialmente quando é aplicado
em escalas diferentes das galdcticas [30]. Entre estas dificuldades, este modelo requer
maior quantidade de matéria barionica do que o permitido pelas observagoes de Big Bang
Nucleosintesis (Sec , nao podem explicar o espectro da radiacao césmica de fundo

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

1.1.4 Bullet Cluster

Uma observacao que favorece claramente a hipétese da presenca de matéria escura sobre
as hipoteses de interagao gravitacional modificada, seria a observacao de um sistema em
que a matéria barionica e a matéria escura inferida aparecam segregadas espacialmente.
Esse foi o caso do encontro a alta velocidade de aglomerados de galdxias 1E 0657-558
denominado Bullet Cluster, que constitui evidéncia direta de matéria escura [33].

Para entender o que acontece num encontro de dois aglomerados de galaxias como
o Bullet Cluster, devemos ter em conta que a matéria barionica de um aglomerado é
constituida em ~ 90% pelo gas quente na forma de plasma do intercluster medium (ICM),
majoritariamente composto de H e He ionizado e s6 ~ 10% pelas galdxias que o formam.
Durante o encontro as galdxias e a matéria escura se comportam como particulas que
nao colidem e continuam sua trajetoria. Isto é representado em azul nos extremos da
figura Enquanto isto, o plasma interage bastante, sendo freado pela interacao e
permanecendo na regiao interna do encontro, representado em vermelho na mesma figura.
Assim, na auséncia de matéria escura, os picos de massa do Bullet Cluster ficariam no
centro coincidindo com o plasma.

Na figura se mostra a distribuicao de massa deste encontro, usando a técnica
de lentes gravitacionais. Esta técnica gera mapas de potencial gravitacional. Pode-se
comparar estes mapas com a distribuicao da matéria baridonica obtida por imagens de

raios X, que indicam a concentracao do plasma. Os resultados destes estudos mostram



Figura 1.4: Imagem composta do Bullet Cluster 1E 0657-558. A regiao vermelha central
corresponde a matéria barionica na forma de plasma. As regides azuis a os extremos
representam a matéria escura. Uma maior intensidade indica maior densidade de matéria.
Extraido de [34].

que os picos de massa total estao localizados na regiao externa do Bullet Cluster diferindo

em 8 sigmas dos picos de massa barionica [33].
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Figura 1.5: Em linhas verdes o mapa da distribuicao de massa total, sendo a linha externa
a de menor densidade. A imagem da esquerda mostra a correlagao dos picos de massa
total com a distribuigao das galaxias no Bulet Cluster 1E 0657-558. A imagem da direita
mostra que o gas quente nao explica os picos de densidade de massa total. Extraido de

A hipétese de matéria escura é a unica que consegue explicar esta colisao. Devido
a sua interacao fraca, a matéria escura se comporta de forma similar as galaxias dos
aglomerados durante o encontro, passando sem colidir.

E importante ressaltar que estas observagoes poem em sérias dificuldades as teorias

de gravidade modificada como explicagdao a matéria escura, pois estas deveriam gerar um
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poco de potencial maior deslocado da regiao 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 separacao entre a matéria escura e a barionica maior que 4 sigmas.

1.1.5 Nucleossintese Primordial

A nucleossintese primordial, chamada também de Big Bang Nucleossintese (BBN), se
refere ao processo de formacao dos primeiros nucleos leves nos minutos iniciais do Uni-
verso. Logo apds o Big Bang, o Universo era ainda muito quente para permitir que os
protons ficassem ligados aos néutrons formando os nicleos, mas conforme o Universo se
foi expandindo e esfriando a formacao destes se tornou possivel.

O modelo de nucleossintese primordial padrao prevé com relativa precisao (10% -
0.1%) [36] as abundéancias dos nicleos mais leves: H, D, *He, “He e "Li. Segundo este
modelo, devido a competicao entre a taxa de expansao do Universo, as taxas de conversao
entre protons e néutrons através de interacoes fracas e as taxas das reagoes nucleares,
sO esses nucleos podem ser sintetizados nos primeiros minutos da vida do Universo com
abundancias observaveis. E importante notar que as abundancias destes nicleos leves,
sao expressas em fungao de um sé parametro 1 = ny/n., a razao entre barions e fétons
[4].

Um dos problemas nas medidas das abundancias primordiais ¢ a evolucao do Universo,
onde a abundancia atual foi modificada por processos astrofisicos, como a producao e
destruicao de estrelas, que ocorreram muito depois da sintese primordial. Como solucao se
procuram objetos astrofisicos, como quasares primordiais ou regioes com escassa presenca
de nucleos pesados, onde se supoe que estes processos astrofisicos ou nao interferiram
significativamente ou que seu efeito possa ser estimado com certa precisao. Se mede entao,
nestes objetos astrofisicos, a razao da abundancia entre dois ntcleos, sendo tipicamente
um dos nucleos o H por ser o mais facil de medir.

As observagoes concordam com as abundancias previstas para os quatro ntcleos, o qual
¢ muito notavel, dado que abrangem mais de nove ordens de magnitude. As observagoes
limitam o valor da razao de barions e fétons 1 no intervalo 4.2 x 1071 < 5 < 6.3 x 10719,
implicando que o parametro de densidade barionica €, deve estar entre 0.015 < Quh? <
0.023 [37]. Assim, estas observagoes impoem um limite na quantidade de matéria barionica
no Universo, sendo claro que esta ¢ insuficiente para dar conta do contetido total de matéria
observada. Resultados mais recentes tém como valor mais provavel Q,h? = 0.021, obtido
também através das medidas da razao entre as abundancias de nicleos leves [3§].

Os resultados do WMAP [39], que até hoje sdo os de melhor precisao, mediram inde-
pendentemente o pardmetro de densidade barionica e obtiveram (Quh? = 0.0224970 00028

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 conteido energético do Universo é constituido pelos

barions e que a contribuicao da matéria escura é de 22.8 & 2.7%.

1.1.6 Formacao de Estruturas

Os dados da radiagao césmica de micro-ondas de fundo (CMBR) mostram que as flu-
tuagoes de temperatura no inicio do Universo eram muito pequenas, da ordem 67'/T ~
1075 [40, 41]. Dado que naquela época o plasma barionico existente no Universo era for-
temente acoplado a radiacao, as variacoes na densidade de matéria eram também desta
ordem e ndo podiam crescer antes da época de recombinacad}

Atualmente as estruturas que observamos no Universo, como galaxias e aglomerados,
indicam flutuagoes na densidade de matéria dp/p = 1. Estas estruturas se formaram
a partir das pequenas flutuacoes iniciais de matéria, que foram crescendo pela interacao
gravitacional. No entanto, se houvesse apenas matéria barionica as flutuagoes seriam hoje
da ordem dp/p = 1072, em total desacordo com as observagoes [1].

A hipotese de matéria escura consegue conciliar as observacoes do CMBR com a
formagao das estruturas que observamos hoje. Estas tiveram tempo suficiente para se
formar, ja que as perturbagoes iniciais na densidade de matéria escura comecaram a cres-
cer antes da época de recombinacao por seu precoce desacoplamento. Depois, quando o
desacoplamento dos fétons e barions ocorreu, estes ultimos caem rapidamente nos pogos
de potencial ja existentes. Assim, a matéria escura desempenha o papel de acelerador do

processo de formacao de estruturas.

1.2 Candidatos a Matéria Escura

Dadas as varias evidéncias mencionadas é claro que a matéria luminosa observada é
insuficiente para explicar os dados observacionais e portanto, é necessaria a presenca de
matéria nao luminosa. A seguir revisamos os principais candidatos dentro e fora do SM

a constituir a matéria escura.

1A época de recombinacio é quando, devido ao esfriamento do Universo, os elétrons e nticleos atémicos
ja existentes ficam ligados formando dtomos neutros. Isto acontece quando o Universo alcanga uma
temperatura de 7"~ 0.3 eV, que ocorre devido & expansao do Universo. Nesta temperatura a densidade
de elétrons livres diminui até o ponto em que o caminho livre médio dos fétons A, é maior que a distancia
de Hubble H~!, dando lugar ao desacoplamento térmico entre a matéria e a radiacao. [4]
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1.2.1 Candidatos do SM

Matéria Escura Baridnica

Hoje em dia se tem bastante claro que a matéria barionica nao é suficiente para com-
por a totalidade da matéria do Universo. Big Bang Nucleossintese e as observacoes da
CMBR impoem um limite na quantidade de matéria barionica existente, concordando
em €2, ~ 0.04. Por outro lado a contribuicao das estrelas é somente de Qegirelas =~ 0.005,
possibilitando a existéncia de matéria barionica escura, que nao interagiria eletromagne-
ticamente. Esta foi denominada de MAssive Compact Halo Objects (MACHOs) e poderia
contribuir, pelo menos parcialmente, na solucao ao problema da matéria escura. Os MA-
CHOs incluem objetos barionicos nao luminosos como planetas gigantes, anas marrons,
estrelas mortas como anas brancas, estrelas de néutrons ou buracos negros. As massas
destes objetos variam num amplo intervalo de massas: ~ 0.001M, para planetas gigan-
tes, ~ 0.08 M, para anas 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 relativistico de microlensing. Um MACHO ao passar pela linha
telescépio-estrela de fundo produz, devido a sua massa, um efeito de lente gravitacional
fraco. Se a massa do MACHO é pequena e as distor¢oes na imagem nao podem ser
observadas separadamente, ainda assim se observa um aparente aumento no brilho da
fonte. Este aumento e sua duracao deste dependem da massa, velocidade e distancia do
MACHO [I]. Na prética, se observam simultaneamente varios milhoes de estrelas durante
um periodo estendido de tempo, para aumentar a chance de observar o aumento do brilho
em algumas das estrelas em observacao, devido aos objetos do halo escuro.

As primeiras observagoes de MACHOs foram feitas em 1993 [42]. Atualmente se tem
limites confiaveis para a contribuicao dos MACHOs a massa total do halo galactico. A
Figura mostra estes limites com 95% de confianga, indicando que no maximo apenas
uma pequena porcentagem da massa do halo poderia ser constituida por matéria barionica

escura.

Neutrinos

Devido as observagoes de oscilagoes de neutrinos, resultantes de varios tipos de experi-
mentos como o SNO e o Kamiokande-II, sabemos que os neutrinos sao massivos. Isto os
convertem em candidatos naturais a matéria escura, com a vantagem de serem particulas
ja conhecidas.

Das medidas de experimentos de neutrinos como o decaimento do tritio e de oscilagoes

se sabe que estes sdo muito leves, com massas menores que 2 eV [46]. A massa leve dos
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Figura 1.6: Limites com 95% de confianca da fracao de MACHOs em relacao a densidade
padrao do halo local. Linhas verdes e azuis correspondem aos resultados das colaboragoes
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 ~ 1077 M, [43]. (Figura extraida da Ref. [44]).

neutrinos implica que na época de formacao de estruturas estes eram relativisticos, per-
tencendo assim & classe de matéria escura denominada matéria escura quentd? Existe um
limite na densidade maxima de matéria escura quente, ja que uma quantidade excessiva
deste tipo de particulas seria contraditéria as observagoes cosmoldgicas. Desta forma, a
fragao de neutrinos que compdem o Universo é no méaximo de €, = 0.012 [47]. Portanto,
os neutrinos conhecidos s6 podem constituir uma fracao muito pequena da matéria escura.

Por outro lado existem propostas de neutrinos pesados pertencentes a uma quarta
geracao de léptons. Estes neutrinos poderiam ser matéria escura fria se tivessem massas
da ordem de GeV ou TeV. No entanto, este tipo de neutrinos ja tem sido excluidos em

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

parte da matéria escura.

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

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

Matéria Escura Fria (CDM) , aquela que é nao relativistica. Este tipo de matéria escura, por ser
menos energética, colapsa efetivamente pelo efeito da gravidade e favorece a formacao de objetos
de tamanho sub-galdcticos (escenarios bottom-up).
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Em suma os neutrinos nao podem solucionar o problema da matéria escura e é ne-
cessaria a existéncia de outro tipo de particulas nao-barionicas. Desta forma o SM nao

apresenta nenhum outro candidato a matéria escura.

1.2.2 Candidatos Além do SM

Axion

O axion é uma particula motivada na resolucio do problema da violagdo CPf] forte do
SM. A solugao 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 ja ter sido descartado experimentalmente, outros modelos de axion
baseados na mesma idéia tém sido propostos [52].

Estes modelos de axions sao chamados de axions invisiveis porque seriam extrema-
mente leves, com sua massa m4 < 10 meV, e com acoplamentos também extremamente
fracos. Estas caracteristicas vem das restricoes impostas pelas distintas observacoes ex-
perimentais, tanto astrofisicas como cosmoldgicas. Por outro lado, sao justamente estas
propriedades que os convertem em bons candidatos a matéria escura. Axions com massas
entre 1 peV e 1 meV poderiam resolver o problema da matéria escura ou constituir uma
parte significativa desta, sendo maior a sua contribuicao a densidade de matéria total no
Universo quanto menor a sua massa. Nao obstante, massas menores a 1 pueV correspon-
deriam a uma quantidade excessiva de axions. Por outro lado, apesar dos axions serem
muito leves, mais ainda que os neutrinos, eles sao classificados como matéria escura fria,
ja que sdo produzidos nao termicamente e com momento pequeno (< keV), sendo néo
relativisticos na época de formacao de estruturas.

As buscas experimentais por axions se baseiam em seu acoplamento com os fétons, o
qual permite a conversao fétons-axions em campos elétricos ou magnéticos externos. Os
experimentos procuram medir as mudancas na polarizacao de um feixe de fétons devido
a producao de axions (por exemplo o PVLAS -Probing Vacuum with polarized LASer
light experiment) ou medem os fétons 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 conversao dos axions do halo
escuro galactico em fétons de micro-ondas, na presenca de um campo magnético forte.
Este experimento estd explorando os axions no intervalo inferior para as massas e ja

tem excluido aos KSVZ axions (um dos modelos predominantes de axions invisiveis) com

3A violagao CP é a violagdo da combinacio das simetrias discretas de conjugacao de carga (C) e de
paridade (P).
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massas entre 1.9 < my < 3.53 peV [48]. A préxima versao do ADMX explorard o intervalo
de massas entre 1-100 peV, com sensitividade suficiente para detectar os axions ou para
determinar que seu acoplamento com os fétons é ainda menor do que o esperado ou que

nao constituem parte significativa da matéria escura [54].

WIMPs

Os WIMPs ( Weakly Interacting Massive Particles) constituem uma classe de candidatos a
matéria escura. Normalmente correspondem as particulas estaveis mais leves de extensoes
do SM. As massas dos WIMPs estao tipicamente no intervalo entre 10 GeV até O(TeV)
e sao definidos por sua interacao fraca com a matéria normal. Supondo este tipo de
interacao e que sejam estaveis, os WIMPs poderiam ter hoje uma abundancia significativa
no Universo, compondo a matéria escura em sua totalidade.

Considerando, no Universo primordial, a existéncia abundante de uma particula y do
tipo WIMP adicionalmente as particulas conhecidas do SM e assumindo que todas estao

em equilibrio térmico, a abundancia destes WIMPs seria:

= o [ 10 (15)

onde g é o nimero de graus de liberdade internos da particula, f(p) é a distribuigao
de Fermi-Dirac ou Bose-Einstein. O equilibrio dos WIMPs com o plasma primordial é
mantido devido as reacdes do tipo: xX ¢« I, desde que a expansdo do Universo seja
suficientemente lenta quando comparada a taxa dessas reacoes.

A altas temperaturas T' > m,, quando os WIMPs sao relativistas, temos que n$! o T3,
Lembrando que a temperatura diminui conforme o parametro de escala (a) vai aumen-
tando, dado que T & 1/a, vemos que a abundancia dos WIMPs vai diminuindo com a
expansao do Universo. Se os WIMPs se mantiveram em equilibrio, até alcancar tem-
peraturas baixas T < m,, terfamos: ngf oc (m, T)%? exp(—m,/T), de forma que sua
abundancia cairia de forma exponencial com a diminuicao da temperatura. Assim, se
os WIMPs tivessem se mantido sempre em equilibrio o nimero 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 reacoes que os produzem sao muito
baixas e sua abundancia diminui exponencialmente. Com isso, sua taxa de aniquilagao
I' = (o4v)n,, onde (o4v) é a média térmica do produto da segao de choque de aniquilacao
pela velocidade, também diminui até se tornar menor que a taxa de expansao I' < H.
Ocorre entao, o freeze-out, onde os WIMPs deixam de interagir ou se aniquilar e perma-
necem como reliquias cosmologicas até hoje. Notar que a abundancia deles serd menor

quanto maior a secao de choque de aniquilacao dos WIMPs, pois permaneceriam mais
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tempo em equilibrio com o plasma primordial, como mostrado na figura [I.7]
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Figura 1.7: Evolugao da abundéancia dos WIMPs. A figura mostra a variacdo em escala
logaritmica da densidade numérica comovente dos WIMPs comforme a temperatura 7" vai
dimuindo. As curvas tracejadas correspondem as abundancias dependentes do instante
em que ocorre o freeze-out dos WIMPs. Extraido de [3].

Para calcular a abundancia dos WIMPs é preciso resolver a equagao de Boltzmann, a
qual ndo tem solugao analitica exata. No entanto, se pode mostrar [3] que a temperatura

em que ocorre o freeze-out é Ty ~ m, /20 e que a abundancia é dada por:

O n2— Px 3x107?"em? s7!
==

o oat) (1.6)

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

3 57! 0 que implica em

a velocidade média da matéria escura temos (o 4v) ~ 3 x 10726 cm
Qpuyr ~ 0.23, justamente a quantidade necessaria de matéria escura.

Também é de se ressaltar que, de forma independente, varios dos modelos de extensao
do SM preveem a existéncia de particulas massivas fracamente interagentes, sendo por-
tanto, candidatos naturais a matéria escura. Entre os WIMPs mais explorados se encontra
a particula supersimétrica mais leve (LSP) que, dependendo do cendrio dos modelos de
supersimetria, pode ser o neutralino ou o gravitino [3, 55]. Outras alternativas também
muito exploradas sdo as particulas de Kaluza-Klein mais leves (LKK) dos modelos de

dimensdes extra universais [56].
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Capitulo 2
Deteccao de Matéria Escura

As observacoes que evidenciam a matéria escura, como as descritas no capitulo anterior,
indicam que as galaxias que observamos se encontram imersas em halos de matéria escura,
o que também ¢ valido para a nossa Via Lactea. Desta forma o Sistema Solar, incluindo a
Terra, estariam viajando por este halo escuro. Nesta viagem muitas particulas de matéria
escura passam através de nosso Sistema Solar e isto traz possibilidades interessantes para
sua deteccao.

Os experimentos que procuram detectar a matéria escura se dividem em duas grandes
categorias: experiéncias de deteccao direta ou de detecgao indireta. Os primeiros tentam
distinguir o sinal deixado pelas particulas componentes da matéria escura durante a sua
passagem pelo detector. Enquanto os segundos procuram as particulas produzidas nas
aniquilagoes ou decaimentos das particulas de matéria escura.

Neste capitulo descreveremos brevemente estes dois tipos de deteccao, mostrando
também resultados de alguns experimentos. Daremos énfase nas experiéncias de detecgao

indireta, pois sao de maior interesse neste trabalho.

2.1 Deteccao Direta

A idéia basica dos experimentos de deteccao direta consiste em medir a pequena energia
depositada no detector devido a interagao entre seus nicleos e as particulas de matéria
escura. Este tipo de experiéncia constitui um verdadeiro desafio experimental pois, apesar
do fluxo esperado de particulas de matéria escura que passam pela superficie terrestre ser
considerdvel (da ordem de centenas ou milhares por cm? cada segundo considerando o
halo constituido por WIMPs), a interacao destas com a matéria conhecida é muito fraca.

A energia transferida () aos nucleos nas interacoes elasticas com os WIMPs é tipica-
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mente da ordem de dezenas de keV e é dada por:

2,2
p*v ,
= 1 —cos®'), 2.1
Q="""1 - cost) 21)
onde v é a velocidade do WIMP em relacao ao niicleo, my é a massa do nticleo, y = %

¢ a massa reduzida e 6’ é o angulo de espalhamento no referencial do centro de momento.
Estas interacoes podem ser dependentes ou independentes do spin, o que é levado em
consideracao para a determinacao da taxa de eventos através dum fator de forma F(Q)
na secao de choque o WIMP-ntcleo.

A taxa de eventos por unidade de massa do detector de forma qualitativa é: R ~ %,
onde (v) é a velocidade média dos WIMPs em relacao a Terra, m, é a massa destes e
py corresponde a sua densidade no halo escuro na proximidade da Terra. Esta tltima
se obtém a partir de medidas da curva de rotacao de nossa galdxia, sendo o seu valor
py = 0.3 GeV/em? [57]. Um cdlculo detalhado da taxa de eventos deve levar em conta a
distribuigao de velocidades dos WIMPs, que denotamos por f(v) e o efeito do movimento

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

dR Vesc ’U
aQ 2 . / el 70F () (2.2)
% mX v

Umin

onde vg ¢é a velocidade da Terra, vy, = (Qmy/(2u2))? é a velocidade minima do WIMP
para transmitir uma energia de recuo () a um nicleo alvo e ves. &~ 600 km/s é a velocidade
de escape local da galaxia. Para obter a taxa de deteccao total deve-se integrar dR sobre
as possiveis energias, entre o limiar de energia do detector Ep, abaixo do qual este ¢é
insensivel as interacoes com os WIMPs e a energia maxima F,,., = 220> /my. Devemos
lembrar que o fator de forma F(Q) depende do tipo de interagdo dos WIMPs com os
ntcleos (dependente ou independente do spin).

Podemos notar a partir da equacao que a taxa de deteccao é inversamente propor-
cional a m,,, o que diminui a taxa de eventos num detector para WIMPs muito massivos.
Por outro lado, para massas m, muito menores que a massa dos nucleos do detector
(u =~ m,) a energia transferida diminui consideravelmente, vide equagao dificultando
a deteccao dos WIMPs nos experimentos.

Cabe mencionar que normalmente se assume que a distribuicao de velocidades dos
WIMPs é dada por uma distribuicao de Maxwell-Boltzmann com velocidade mais provavel
vo =~ 220 km/s, a qual corresponde a velocidade do Sol ao redor do centro galdctico.

Um dos desafios na deteccao direta dos WIMPs é a discriminacao e reducao do fundo,
constituido principalmente de raios cosmicos, radiatividade e de néutrons que passam pelo

detector. Para diminuir o fundo de raios césmicos estes experimentos se localizam em
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ambientes subterraneos. Os detectores sao também cobertos por escudos que diminuem
a passagem de néutrons, cujo sinal pode ser confundido com o dos WIMPs. Além disso
o detector deve ser constituido por materiais livres de isotopos radiativos para evitar sua
interferéncia nas medidas.

Pode-se, também, aproveitar as caracteristicas esperadas dos sinais de matéria escura
para discrimina-los do fundo. Uma destas caracteristicas ¢ uma modulagao na taxa de
deteccao causada pela rotacao da Terra ao redor do Sol, mas este comportamento do sinal
s pode ser distinguido uma vez se tenha observado varios eventos.

Abaixo descreveremos algumas das experiéncias de deteccao direta, bem como os re-

sultados mais recentes.

2.1.1 CDMS

O Cryogenic Dark Matter Search (CDMS II) é um experimento localizado no laboratério
subterraneo 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 estao rodeados de camadas de chumbo e de um veto ativo de mions
para minimizar o fundo do experimento. Este fundo é constituido principalmente de
néutrons, originados de muons de raios césmicos que interagem nas proximidades do
detector ou provenientes da radioatividade no entorno e nos materiais do detector e por
particulas como fétons e elétrons também originadas da radioatividade.

Para poder discernir entre os recuos nucleares (causados por néutrons e WIMPs) e
os recuos eletronicos (causados por fétons e elétrons) os detectores possuem sensores de
fonons e de ionizacdao. A discriminacao entre estes sinais se da através da comparagao
tanto de suas intensidades como da janela temporal caracteristica de cada tipo de evento.
Usando estas medidas a probabilidade de erro na identificagao é menor que 107° [58] (vide
figura .

Contudo, néutrons do fundo podem gerar recuos nucleares no detector que sao in-
distinguiveis das possiveis interagoes dos WIMPs. O numero destes néutrons deve ser
estimado para poder interpretar objetivamente os dados. No 1ltimo resultado publicado
do CDMS II [58], dois eventos sao observados acima de um fundo esperado de 0.9+0.2. A
probabilidade de que dois ou mais eventos pertencam ao fundo é de 23%. Desta forma os
eventos observados nao podem ser interpretados como evidéncia significativa de interacoes
de WIMPs, mas também nao podem ser descartados como tal. Na figura se mostra a
zona de exclusao obtida pelo CDMS II, assim como por outras colaboracoes. As regioes

acima das curvas estao excluidas.
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Figura 2.1: Distin¢gao entre os sinais de recuos nucleares e eletronicos, usando os
parametros de lonization Yield, que é a razao entre a energia de ionizacao e a de re-
cuo (medida através dos fonons produzidos), e a diferenca de tempo entre estes sinais.
Foram utilizados *3Ba e 2°2Cf como fontes de gamas e néutrons respectivamente. A figura
superior mostra que os gamas (em vermelho e preto) produzem sinais com energia de io-
nizagao maior do que para os néutrons (em azul). Também mostra que recuos eletronicos
que acontecem perto da superficie dos detectores (em preto) podem ser confundidos com
sinais dos recuos nucleares, devido a recolec¢ao incompleta da carga de ionizacao. Neste
caso, a diferenca do tempo entre as sinais de recuo nuclear e eletronico permite discernir
entre os dois tipos de eventos, o qual se nota na figura inferior. Extraido de [58].
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Figura 2.2: Limite de exclusao da seccao de choque WIMP-nticleon independente do spin
em funcao da massa do WIMP com um nivel de confianca de 90%. A curva vermelha
mostra o limite obtido com os 1ltimos dados do CDMS II e a curva preta corresponde
ao limite obtido a partir de todos os dados do experimento. As regides em verde e cinza

indicam valores permitidos do espaco de parametros por alguns Modelos Supersimétricos
Minimos. Extraido de [5§].
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2.1.2 DAMA

O experimento DArk MAtter (DAMA) esta localizado no Laboratério Nacional Gran
Sasso na Italia. Ele possui um sistema de detectores constituido por fotomultiplicadores e
cristais cintiladores de Nal(T1) radiativamente puros. A primeira geragao do experimento,
que comegou a tomar dados em 1996, foi o DAMA/Nal (=~ 100 kg) [59] e a versao atual
é o DAMA/LIBRA (= 250 kg) [60]; os dois juntos acumularam dados correspondentes a
13 ciclos anuais.

O DAMA investiga a presenca de particulas de matéria escura no halo galactico apro-
veitando sua modulacao anual, o qual é independente do modelo de matéria escuraEsta
modulacao é consequéncia do movimento de rotacao da Terra ao redor do Sol (ver figura
. Quando a velocidade da Terra se soma a velocidade do Sistema Solar relativa a
galdxia o fluxo de WIMPs que passam pela Terra aumenta e quando a velocidade da
Terra se opoe, o fluxo diminui. Desta forma, o sinal de matéria escura esperado deve ter

um periodo anual, com o maximo ao redor de 2 de Junho e o minimo de 2 de Dezembro.

Figura 2.3: Esquema ilustrando a diregao do movimento do Sol e da Terra ao longo do
ano. Conforme o Sol se movimenta na galaxia (mostrado aqui a 232 km/s e 60°fora do
plano da 6rbita 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 a galaxia. Assumindo
que os WIMPs estao em média em repouso na galdxia, tem-se que a velocidade média dos
WIMPs relativa a Terra tem uma modulacao com um periodo de um ano.

A figura mostra os ultimos resultados publicados do DAMA/LIBRA [61]. Os
eventos mostrados correspondem aos com espalhamento tnico e na faixa de energias 2-6
keV. Se observa a modulagao cossenoidal do sinal com periodo 0.999 4 0.002 anos e uma
fase de 146 £+ 7 dias, que ¢ compativel com o sinal esperado de matéria escura.

Se a oscilacao da taxa de detecgao observada se deve de fato aos WIMPs, este resultado

constitui uma deteccao direta da matéria escura. No entanto, a regiao de parametros
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Figura 2.4: Medidas dos eventos de espalhamento tnico do DAMA/LIBRA na faixa
de energias 2-6 keV. Se observa a modulacao anual do sinal, onde as linhas verticais
correspondem aos maximos e minimos esperados [61].

permitida pelas observagoes de DAMA sao incompativeis com os resultados de muitas
outras experiéncias como se pode ver na figura [2.5]

Estas contradicoes entre os resultados do DAMA e os outros experimentos motivaram
varias investigacoes que tentam compatibilizé-los. Isto é proposto de varias formas, tanto
através de fundos ignorados como de variagoes nos modelos de particulas de matéria escura
[62, 63, 64, [65].

2.1.3 XENON100

O XENON100 é um experimento que, como o DAMA, estd localizado no Laboratoério Na-
cional Gran Sasso na Italia. Utiliza Xe em estado liquido e gas e um sistema de fotomulti-
plicadores para detectar os recuos nucleares produzidos no detector devido a passagem dos
WIMPs. Detecta os sinais de cintilacao e ionizacao produzidos nas interagoes, podendo
diferenciar os recuos nucleares dos eletronicos, pois estes tultimos produzem um sinal de
ionizacao maior. Além disto, o XENON100 pode reconstruir a posi¢ao tridimensional da
interacao. 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 cintilagao-ionizagao com as
caracteristicas esperadas para eventos causados por particulas de matéria escura. O fundo
esperado era de 1.8 + 0.6 eventos. O limite de exclusao obtido destes resultados, a um
nivel de confianca de 90%, se mostra na curva azul na figura e atualmente sao os

limites mais restritivos na secao de choque WIMP-nicleon.
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Figura 2.5: Limites de exclusao da seccao de choque WIMP-ntcleon independente do
spin. Os resultados do DAMA /LIBRA determinam a presenga de matéria escura com
um nivel de confianca de 90% nas regices fechadas. Todos os outros resultados excluem
a matéria escura acima das curvas mostradas na figura. Extraido de [66].
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2.2 Deteccao Indireta

Os experimentos de deteccao indireta procuram observar as particulas produzidas nas
aniquilagoes ou nos decaimentos das particulas de matéria escura. A probabilidade de
aniquilagao destas aumenta com sua densidade, por isso regioes como o centro galéctico,
nucleos de estrelas ou galaxias de baixa luminosidade dominadas por matéria escura sao
de muito interesse.

Os WIMPs podem se aniquilar ou decair em qualquer das particulas do SM, tais como
quarks, 1éptons ou bosons de gauge. As particulas mais pesadas decairao rapidamente,
produzindo apenas particulas estdveis como estado final: fétons, prétons (p), elétrons
(e7), os neutrinos (ve,v,,v,), possivelmente nicleos de deutério (D) e as antiparticulas
de todas estas.

Entre as particulas resultantes da aniquilacao dos WIMPs, dependendo do modelo
especifico de matéria escura, estao os raios cosmicos carregados. Estes nao viajam de
forma direta a Terra, dado que suas trajetorias sao rapidamente randomizadas devido as
suas interagoes com o meio interestelar. Desta forma, nao mantém informacao sobre a
direcao da sua origem, o que dificulta possiveis buscas por matéria escura. Nao obstante,
através de medidas espectrais ainda se teria a possibilidade de observar a aniquilacao de
WIMPs. No entanto, se o espectro de raios cosmicos for bem conhecido, excessos relativos
a ele nas observacoes, poderiam ser causados por aniquilagoes de matéria escura. Para
tanto, o formato do espectro deve se ajustar a soma das contribuigoes dos raios cosmicos
adicionadas a contribuicao de matéria escura. Justamente este é o caso das observacgoes
do PAMELA e do Fermi-LAT que descreveremos logo abaixo. Para este tipo de estudos se
observa convenientemente o fluxo de antiparticulas, pois estas possuem um fundo muito
menor.

Outra possibilidade é que os produtos das aniquilagoes dos WIMPs sejam fotons.
Estes ao contrario das particulas carregadas, retém a informacao da direcao da sua fonte.
Por outro lado os fétons sao absorvidos rapidamente nas fontes onde foram produzidos
ou produzirdo pares ete” no meio intergaldctico. No entanto, se tivermos telescépios
no espaco, como o Fermi-LAT entre outros, estes gamas ou pares e*e” produzidos por
eles podem ser detectados. Um sinal distintivo da presenca de matéria escura seria uma
linha no espectro de raios gama proveniente da aniquilagao ou decaimento de WIMPs
diretamente em fotons monoenergéticos.

Finalmente, existem procuras indiretas de matéria escura através de neutrinos. Estes,
de forma similar aos raios gama, nao sao desviados pelos campos magnéticos na sua viajem
intergalactica, apontando portanto, para as suas fontes. Além disso o fato de interagirem
fracamente implica que podem escapar das fontes onde ocorreram as aniquilagoes, muitas

vezes dentro de regioes densas de matéria. No entanto, por este mesmo motivo sao
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necessarios experimentos muito massivos para detecta-los. Atualmente se procura por
sinais de neutrinos provenientes de decaimentos ou aniquilacoes de WIMPs em varias
possiveis fontes, como o centro da Terra, do Sol ou da galaxia.

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

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

2.2.1 PAMELA

O PAMELA ¢é um espectrometro de particulas, que tem como objetivo medir detalha-
damente o espectro de raios cosmicos e em particular dos antiprétons e pésitrons, num
intervalo grande de energias. Esté alojado no satélite russo Resurs-DK1, langado em 2006.
Consiste de um espectrometro magnético, um sistema de tempo de voo, um calorimetro
eletromagnético, um sistema de anticoincidéncia, um cintilador e um detector de néutrons
[69]. Este sistema de sub-detectores permite ao PAMELA identificar e medir a energia
das particulas incidentes.

Como se observa na figura [2.6, as medidas de antiprotons do PAMELA concordam
com medidas de outros experimentos, o qual é consistente com o fluxo esperado de fontes
astrofisicas a partir de processos que nao incluem matéria escura. Contudo, as medidas
de positrons (figura mostram um aumento do fluxo destes para energias a partir de
uns poucos GeV, o qual é contrario 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 aniquilacao de particulas de matéria
escura em nossa galaxia possa explicar o excesso de poésitrons observado pelo PAMELA.
Cabe ressaltar que estes resultados complementam as medidas do ATIC [72], que mostram
um excesso no espectro de elétrons e pésitrons de raios césmicos com energias entre 300-
800 GeV, e do PPS-BETS [73] aproximadamente na mesma faixa de energia que o ATIC
(ver figura , porém com significancia estatistica menor. Mais recentemente, o Fermi-
LAT presentou resultados de medidas do espectro de elétrons e pdsitrons que detalharemos
abaixo e também discutiremos possiveis explicagoes para estes advindos tanto de modelos

de matéria escura como de astrofisica padrao.

2.2.2 Fermi LAT

O Fermi-LAT (Fermi Large Area Telescope) é o principal instrumento abordo da missao
Fermi Gamma-Ray Space Telescope da NASA, langada 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 astrofisicas como nticleos galdcticos ativos,
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remanecentes de supernovas e gamma ray bursts, assim como possivelmente da aniquilacao
de particulas de matéria escura.

Com esta finalidade o LAT conta com um sistema de 36 camadas de detectores de
tiras de silicio intercalados com chapas de tungsténio, nos quais rastrejam-se os pares
elétron-positron originados do gama incidente. A seccao de rastreio é seguida por um
calorimetro de cristal de CsI(T1) que mede a energia dos chuveiros eletromagnéticos pro-
duzidos. Adicionalmente, o Fermi-LAT tem também um sistema detector anticoincidente,
que cobre a seccao de rastreio, com o objetivo de discriminar eventos do fundo de raios
césmicos. Todo este sistema de detectores permitem que o Fermi-LAT meca a direcao,
energia e tempo de chegada dos raios gama incidentes sobre um amplo campo de visao.
E, do mesmo modo, o converte num excelente detector de elétrons e positrons.

A figura mostra as medidas do espectro combinado de elétrons e pdsitrons entre 7
GeV e 1 TeV obtidas pelo Fermi-LAT [75]. Apesar dos dados nao mostrarem com a mesma
intensidade as anomalias no espectro observadas pelo ATIC e o PPB-BETS, referidos na
seccao anterior, hd um excesso menos intenso para energias acima de ~ 200 GeV. Este
resultado do Fermi-LAT e o excesso crescente de pésitrons obtida por PAMELA (figura

2.7) motivaram a construcao de modelos que reproduzam os espectros observados.
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Figura 2.8: Espectro combinado de eléctrons e positrons medido pelo Fermi-LAT durante
um ano (em vermelho) junto com outros resultados recentes. Os erros sisteméaticos sdo
representados pela faixa cinza. A linha azul tracejada corresponde ao espectro esperado
pelos modelos de propagagao de raios cosmicos. Extraido de [75].

Uma primeira possibilidade, dentro da fisica conhecida, é que o excesso observado
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tenha uma origem astrofisica [76]. Poderia ser devido aos efeitos de pulsares proximos
ao fluxo de elétrons e pésitrons [77], e a produgdo em remanecentes de supernovas de
positrons secundérios por aceleragoes de choque [78]. Nao obstante, a origem dos excessos
observados ainda nao é clara [68] e fica aberta a interessante possibilidade de que sejam
devidos a nova fisica.

Dado que a matéria escura se aniquila em pares de particula-antiparticula, esta poderia
naturalmente produzir um aumento na fracao de pdsitrons. Assim, varios modelos de
matéria escura podem explicar este excesso. No entanto, os modelos devem também
explicar varias outras caracteristicas dos dados. Para que a aniquilacao dos WIMPs
possa explicar o excesso no numero de léptons observados seria necessaria uma seccao
de aniquilacao ~ 10? ou 10* vezes maior do que a secao de choque oriunda da producao
térmica de WIMPs, (ov), ~ 3x 1072 cm?® s~ [79,[80, R1]. Por outro lado, os resultados do
PAMELA relativos aos antiprétons (vide figura concordam com os modelos de raios
césmicos. Isto indica que se a aniquilacao de matéria escura for a explicagao para o excesso
de elétrons e positrons visto pelo Fermi-LAT e PAMELA, estas aniquilacoes nao devem
produzir prétons e antiprotons. Desta forma, os modelos favorecidos de aniquilacao de
matéria escura sao aqueles em que se produzem maioritariamente léptons, denominados
de modelos leptofilicos. Entre os possiveis mecanismos que dariam conta do aumento
na taxa de aniquilagao dos WIMPs, se encontram a presenca de subestruturas densas de
matéria escura no halo galactico, o efeito Sommerfeld que aumenta a seccao de aniquilagao
ou uma combinacao dos dois [82, [83].

Os resultados do Fermi-LAT de raios gama difusos, assim como de aglomerados de
galdxias nao mostram resultados claros que possam evidenciar a presencia de matéria es-
cura [68]. Do mesmo jeito, estudos de raios gama provenientes de galdxias anas esferoidais
do Grupo Local, as quais possuem razoes muito altas de massa-luminosidade, também nao
mostram excessos que possam ser atribuidos a aniquila¢oes de WIMPs [84]. Mas, resul-
tados recentes de medidas da regiao proxima ao centro galdctico do Fermi-LAT, indicam
com uma significancia de 4.60 a observagao de uma linha de raios gama com energia de
130 GeV [85]. Este resultado fascinante pode ser explicado pela aniquilagao de particulas

de matéria escura em fétons monoenergéticos.

2.2.3 IceCube

O IceCube encontra-se localizado na Antartida e atualmente é o maior telescépio de neu-
trinos, abrangendo aproximadamente um volume de 1 km?®. Foi construido com o objetivo
de detectar neutrinos astrofisicos com energias superiores a 100 GeV. Consiste em 5160
modulos dpticos dispostos verticalmente em 86 cabos, os quais tém uma separagao hori-

zontal de 125 m entre eles. Cada um destes cabos possui 60 modulos, os que se encontram
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entre 1450 e 2450 m abaixo da superficie do gelo (vide figura . Adicionalmente pos-
sui uma componente superficial (IceTop) com 324 mddulos 6pticos, distribuidos em 81

estagdes com o objetivo de detectar raios césmicos [86].

IceCube Lab
- - 80 Stations, each with
50m— s il 2 IceTop Cherenkov detector tanks
- 2 optical sensors per tank
320 optical sensors

2010: 79 strings in operation
2011: Project completion, 86 strings

IceCube Arr%y
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Figura 2.9: Tlustracao do IceCube em escala e em azul claro, o precursor do IceCube,

AMANDA. Extraido de [S6).

Os modulos épticos de IceCube sao constituidos de fotomultiplicadores (PMTs) alta-
mente sensiveis, que captam a luz Cherenkov produzida por léptons. Estes por sua vez,
sao produzidos nas interacoes de corrente carregada dos neutrinos nas proximidades do
detector. Da andlise dos sinais registrados nas PMTs, é possivel deduzir a energia dos
neutrinos incidentes com regular precisao e identificar a trajetéria com boa resolugao an-
gular, sendo esta de ~ 1°. No caso particular dos neutrinos do muon, a reconstrucao da
trajetéria é 6tima, ja que os muons produzidos nas interacoes carregadas dos neutrinos
podem percorrer varios quilometros no gelo.

A principal fonte de fundo em IceCube é constituida pelos mions produzidos por raios
césmicos na atmosfera, numa taxa 500000 vezes maior que a produzida pelas interagoes
dos neutrinos. Contudo, grande parte deste fundo é descartado aproveitando a informagao
direcional dos eventos. Como os muons 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, sao selecionados. Nao obstante, mesmo depois desta selecao, persiste

um fundo constituido pelos neutrinos atmosféricos, produzidos nas interagoes de raios
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coésmicos na atmosfera do outro lado da Terra. Para distinguir entre os possiveis sinais de
neutrinos astrofisicos e os neutrinos atmosféricos de fundo, se pode aproveitar a informacao
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 nimero excessivo de
eventos provenientes de alguma direcao preferencial apontariam para fontes de neutrinos
astrofisicos.

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 disponiveis ao longo
da construcao do detector, correspondentes a configuracoes parciais, foi possivel realizar
diversas pesquisas astrofisicas, incluindo procuras por matéria escura. Os dados publicos
disponiveis mais recentes correspondem a configuragao parcial de 40 cabos [89], denomi-
nada IceCube-40. Estes dados correspondem a andlise do fluxo de neutrinos difusos [106]

e serao utilizados neste projeto.
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Capitulo 3

Aniquilacao de Matéria Escura na

Terra

Nos capitulos anteriores descrevemos as evidéncias da existéncia de matéria escura no
Universo e porqué esta nao pode ser constituida por particulas ja conhecidas do SM.
Também revisamos alguns candidatos a matéria escura, ressaltando, entre eles, os WIMPs,
os métodos principais de deteccao de matéria escura e resultados recentes de varias ex-
periéncias.

Como j& vimos, as observagoes do PAMELA [70], [7T], ATIC [72] e Fermi-LAT [75]
mostram excessos no fluxo de pédsitrons e/ou elétrons que podem ser explicados por ani-
quilacao de matéria escura na nossa galaxia. Os modelos que melhor se ajustam a estes
resultados, correspondem a WIMPs com massas da ordem de TeV e com aniquilagao em
canais fermionicos [79, 80, 1), ©0, OI]. Contudo, a maioria destes modelos requer um au-
mento na taxa de aniquilagao. Como mencionado anteriormente, este pode ocorrer devido
a diferentes mecanismos, tais como o efeito Sommerfeld ou a presenca de subestruturas
no halo galdctico ou mesmo a combinagao de ambos [82, [83]. O primeiro ocorre através
de um mecanismo de interacao da matéria escura, o qual aumenta de forma efetiva sua
secao de aniquilacao para baixas velocidades. As subestruturas por outro lado, impli-
cam a existéncia de regioes 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
aniquilagao de matéria escura se deve a um aumento, boost, na se¢cao choque de aniquilacao
(c4). Isto pode ocorrer devido ao efeito Sommerfeld [90], ou qualquer outro que implique
num aumento de o4, tornando-a maior que a obtida quando da producao dos WIMPs

1. Uma das consequéncias deste

no Universo primordial, onde (c4v), = 3 x 10729 cm3s™
boost, seria o aumento do fluxo de neutrinos provenientes da aniquilacao de matéria escura

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

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

3.1 Captura de WIMPs na Terra

Quando, no capitulo anterior, tratamos da deteccao 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 nucleos. Sao estas mesmas interacoes, dos WIMPs com
os nucleos, que implicam na captura dos WIMPs na Terra. De forma mais especifica,
a interacao dominante serd o espalhamento elastico independente dos spins, dado que
os isotopos mais abundantes que compoem a Terra tém spin nulo. Os WIMPs nestas
interacoes 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 tém uma distribuicao de velocidades f(u)d>u, longe do
efeito do campo gravitacional. Dado que a interacao dos WIMPs com os nticleos é muito
fraca a probabilidade de interacao destes é muito pequena: no,yRe < 1 (onde Rg é o
raio da Terra e n a densidade numérica média da Terra). Isto implica que os WIMPs
interagem no maximo 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 s6 interagdo. Assim, definimos P, (w) como a probabilidade por unidade
de tempo com que um WIMP com velocidade w é espalhado com uma velocidade menor
que v.

Na superficie considerada, notando que f(u) = 47u®f(u), o nimero de WIMPs que
entram num diferencial de drea dS , com velocidades entre u e u 4 du é:

f(@)d*id.n dS (3.1)

1 s
—flu)ududcos®d, 0<6<—
4 2
onde 6 é o angulo entre o diferencial de area dS e os WIMPs incidentes. Agora conve-
nientemente, mudamos de variavel, usando o momento angular por unidade de massa:

J=rusinb:
d(cos? 0, u)

d(u, J)

Logo, somando sobre todos os elementos de area da superficie esférica, obtemos o niimero

dcos® 0 du = ' (3.2)
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total de WIMPs que entram na regiao por unidade de tempo:

Wf(u)d—sdﬁ. (3.3)

Por outro lado, um WIMP que no infinito tem uma velocidade u, tera, na casca
esférica, uma velocidade w = (u? + v?)'/2. Para que o WIMP seja capturado deverd
interagir e diminuir sua velocidade para um valor menor que v. A probabilidade que isto
aconteca é:

_,odl
Py (w)—, (3.4)

w
onde dl = dr/cosf = dr |1 — (J/rw)?|~"/2 é a distancia percorrida pelo WIMP ao atra-

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

1
a1 A ohgpw— ), (3.5)

onde 0 é a fungao unitéria de Heaviside. O fator 260(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 superficie.

Multiplicando o nimero de WIMPs que atravessam a superficie (equagao pela
probabilidade de captura (equagao e usando a equagao , obtemos o nimero de

WIMPs capturados na sua passagem pela casca esférica:

1 0 —J
27T gy dr P () - / ap e =J) (3.6)
U w 1— (i)z
Logo, integrando em J:
d
47r7“2dr&u)uwljv_(w). (3.7)
Assim, a taxa total de WIMPs capturados no diferencial de volume da casca é:
dl'c < flu)
— = du——=wP, . 3.8
o= [ alHerw) (3.9

Agora, para determinarmos a probabilidade por unidade de tempo P, (w), considera-
remos que a casca ¢ constituida por niicleos de massa my, com uma densidade numérica
. . , . ~ m2my
n. A energia transferida do WIMP ao nicleo na interagao é AE = M—mWwQ(l —cos '),
X

onde ' é o angulo de espalhamento no referencial do centro de momento e m, ¢é a massa

dos WIMPs. Logo, considerando os valores extremos de cos#’, obtemos o seguinte inter-
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valo para a fracao de energia transferida:

0<BE oy 1
E (n+1)?

(3.9)

onde y = m,/my. Por outro lado, um WIMP serd capturado somente se sua velocidade

final for menor que v. Isto exige que a fracao da energia transferida satisfaca:

(3.10)

Como o espalhamento WIMP-nucleo ¢ isotrépico, a distribuicao da energia transferida é
uniforme em todo o intervalo. Entao, a probabilidade de que o WIMP seja capturado

pela interacao com um ntcleo é dada pela razao entre estes intervalos,

(M+1)2(( dp u2)9((4_M 2

_ v _v 11
4p p+ 12 w? p+1)2 w2)7 (3.11)

onde a funcao 6 de Heaviside s6 garante a ordem dos extremos do intervalo. Logo,
a taxa de probabilidade com que o espalhamento de WIMPs reduzira a velocidade w
para velocidades menores que v, P, (w), é simplesmente o produto da taxa total de

v

espalhamento onw pela probabilidade condicional da equagao |3.11, Resultando em

P (w) = % (v2 — —(M ;,ul) u2) 0(v® — —(M ;,ul) u?). (3.12)

Agora vamos considerar que os WIMPs tém uma distribuicao de velocidades de Maxwell-

Boltzmann,

fu)du = nX%a:Q exp(—a?) du, (3.13)

onde n,, é a densidade numérica dos WIMPs e z é a velocidade adimensional,

2 My o
= 3.14
= g (3.14)

e T\, ¢ a temperatura dos WIMPs. Nesta distribuicao a velocidade quadratica media ¢
—2 _ 3kTy
v = —=&

My

. Definindo convenientemente

30 4
A= 3.15
podemos reescrever a taxa de probabilidade de captura (equagao [3.12]) como
Pr(w) = ST (42— ) oA — ) (3.10
w) = — — —x). )
v w A?
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Logo, usando as eqs. |3.16} [3.13| [3.14] e e integrando em z obtemos que a taxa de

captura para a casca esférica é dada por:

3 2 _ A2
dle _ (9) NN, s [1 _1-exp(=A%)] (3.17)

av  \« 02 A2

Por outro lado, se considerarmos a velocidade da Terra v, a distribuicao de velocidades
dos WIMPs sera dada por:

sinh(2zn)
onde 7 ¢ a velocidade adimensional do observador,
2 Mx -9
= —0° 1
"= (3.19)
Procedendo como no caso anterior, obtemos:
dr 62 2 1
S (2} gnnos — (Al — =) (=) — x(A_, A
72 = (8) omnets [(4ea - 5) o - x(a- AL -
]- _ A2 ]_ _ A2 2
—|—§A+e Az _ §A_e A3 ne " ] ,
onde
b ) 1/2
x(a,b) = / exp(—y~)dy = T[erf(b) — erf(a)], (3.21)
e AL = A+

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

volume do objeto:

e dl¢(r)
I = Arr2dr—C 3.22
o [ ) o

onde Rg é o raio da Terra. Deve-se notar que dC/dV depende da distancia ao centro da
Terra r através da velocidade de escape v(r) (egs. e. 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 astrofisico.

E importante ressaltar que no calculo anterior se considerou s6 um tipo de nucleo.
Para uma estimativa correta deve-se levar em consideracao a distribuicao e composicao

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

_ 270km/s\ [ GeV O\,
D —4.8 x 101551 Px [E ( XN )
¢ =48> 107s 0.3 GeV/cm? Uy, my Z () 10~40¢m?

st ) (o )|

N;

onde a soma se da sobre todos os elementos ¢ presentes na Terra, my, é a massa, f; é a
fracao do elemento ¢ sobre a soma de todos os elementos, o,n, ¢ a segao de choque da
interagao escalar entre o WIMP e o ntcleo N;. A quantidade ¢; descreve a distribuicao

do elemento ¢ na Terra. S(m,/my,) é o fator de supressao cinemética de captura de um
WIMP pelo nticleo N;:
Ab %
S(x) = { } , (3.24)

14 Ab
onde A é dado pela equagao [3.15, com v — (v) = 132 km s™' e b = 1.5 [3]. Fi(m,) é

o fator de forma para a interacao de um WIMP por um ntcleo i. Este fator é relevante

apenas quando a massa do WIMP m, ¢ préxima a massa do nuicleo my,. Para uma
precisao de 5% no célculo, é suficiente considerar Fj(m,) =~ 1 para todos os elementos

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

A
Fpe~1-026 —— 2
= 1-020 (). (3.29

onde A é dado pela equacao [3.15]

Tabela 3.1: Composigao da Terra [3]

Elemento A; f; O

O 16 0.3 1.2
Fe 56 0.3 1.6
Si 28 0.15 1.2
Mg 24 014 12
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 m, > my

e, entao, S(m,/my,) ~ %g_z%

. Também, é conveniente usar a relacao entre as segoes de
choque WIMP-nticleo e WIMP-nticleon. Assumindo que as interacoes dos WIMPs com

2
os prétons e néutrons sao iguais, temos que: o,y = A2 (XN ) 5 onde myy € m
p g ) que: oyn; = A; Moxn XM xN Xn

38



sao as massas reduzidas dos sistemas WIMP-nticleo e WIMP-nicleon respectivamente
e A; é o nimero de massa do elemento i. Para o caso m, > my se tem: o,n, &
Atoyn(1 = 2my,/m,). Com estas consideragoes e utilizando os valores para f; e ¢; da

tabela 3.1, obtemos a taxa de captura,

270km/s\* (TeV\® / o
Pe = 9.6 x 1011 Px ( X ) 3.26
¢ 8 > 03 GeV /cm? Uy My 10~42¢cm? (3:26)

3.2 Aniquilacao de WIMPs na Terra

Uma vez que os WIMPs sao capturados no poco gravitacional terrestre, estes imergem
para o ntcleo da Terra num tempo relativamente curto. Os WIMPs que se acumulam desta
forma podem se aniquilar produzindo particulas ja conhecidas, como quarks e léptons.
Assim, o nimero de WIMPs presentes no centro da Terra nao estd determinado somente
pela taxa de captura ['¢, mas também pela sua taxa de aniquilagao I"4. Estes dois efeitos

competem entre si e determinam a evolucao temporal do nimero N de WIMPs:
N =T¢ —2Ty, (3.27)

onde o fator 2 se deve ao fato de que os WIMPs se aniquilam em pares.
A taxa de aniquilacao pode ser escrita como I'y = %C 4IN?%, onde Oy depende da secao

de choque de aniquilacao e da distribuicao dos WIMPs na Terra [94],

(0a0)

C:
A Véff’

(3.28)

sendo (o4v) é a média térmica da secdo de choque de aniquilagdo multiplicada pela

velocidade dos WIMPs e Vg é o volume efetivo da Terra. Este é dado por Veg = V2/ V5,

onde V; = 2.0 x 10%(j &) %2, resultando em Vg = 5.7 x 10220m3(%)3/2 [3, 93].
Resolvendo a equacao temos que a taxa de aniquilagao no instante ¢ é dada por:

1
Ly = 5rctgth(t/r), (3.29)

onde 7 = 1//TcC}y é a escala de tempo para o equilibrio entre a captura e a aniquilacio
de WIMPs na Terra. Vemos portanto, que a taxa de aniquilacao aumenta até chegar a
um estado de equilibrio quando ¢ > 7. Neste caso a taxa de aniquilagao seria maxima,
'y = %Fc e estaria determinada exclusivamente pela taxa de captura. Assim, quando ¢
é suficientemente grande para que este equilibrio ja tenha sido alcancado, o efeito de um
boost na secao de choque de aniquilagao nao teria nenhum efeito observavel. Contudo, se o

equilibrio ainda nao foi alcangado, o efeito do boost na secao de aniquilagao seria efetivo e
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aumentaria a taxa de aniquilacao, acelerando a ocorréncia do estado de equilibrio. Neste
processo o fluxo das particulas produzidas na aniquilagao seria aumentado.

Dado que na Terra a captura e aniquilacao de WIMPs, ainda nao alcancaram um
equilibrio, podemos explorar o efeito do boost na secao de choque de aniquilagao. Tomando
o tempo t como a idade do Sistema Solar, t = tg = 4.6 Gyr [95] e considerando a sec¢ao de
aniquilacao do equilfbrio térmico para os WIMPs, (g 4v), = 3x10"%cm?s™!, a quantidade
Ca (equagio se torna: Ca, ~ 5.3 x 107%(m, /TeV)*?s71. Definindo a taxa de

captura critica da Terra, de forma que tg /74 = 1:

1
¢ = ~ 0.0 x 103s7! (

3
TeV 2

= — — 3.30

C@ CArtge ) ) ( )

my

acima da qual ja se teria alcancado o equilibrio. Dos resultados dos experimentos de
detecgao direta, como o CDMS-II (ver figura o limite superior na secao de choque
elastica WIMP-nucleon independente do spin ¢ aproximandamente 2.5 x 10~*3cm? para
m, = 1 TeV. Desta forma, usando a equacao W, Ie, < 1072 I'¢.,. e portanto a ani-
quilacao de WIMPs na Terra estaria longe do equilibrio, a menos que se tenha um boost

muito grande.

3.3 Neutrinos do Centro da Terra

Os WIMPs ao se aniquilarem, produzem particulas 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 leptonicos observados também devem concordar com o espectro sem
anomalias de antiprétons medido por PAMELA (figura , a aniquilacao em léptons é
favorecida. Entres estes, os Unicos que escapam do nticleo da Terra sao os neutrinos, ja
que devido a sua interagao fraca, podem viajar pelo interior da Terra sem interagir. Desta
forma, os neutrinos da aniquilagao dos WIMPs sao importantes e nos permitem testar o
fator de boost na aniquilacao de matéria escura.

Assumindo uma massa tnica para os WIMPs, os produtos de sua aniquilacao serao
monoenergéticos, possuindo uma energia igual a massa do WIMP. No nosso caso, con-
sideraremos a aniquilacao num par neutrino - anti-neutrino do muon, v,v,, aos quais
denominaremos neutrinos primarios.

Os neutrinos secundarios produzidos a partir dos decaimentos de outras particulas
primérias da aniquilacdo, tem como fonte principal os taus 7+ primarios. Isto porque os
eléctrons serao absorbidos imediatamente e os muons primarios por ter uma vida média

relativamente longa, 7, = 2.2x 1079 s, perderao sua energia muito antes de decair [96].Por
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outro lado, os taus primarios, por terem uma vida média muito pequena 7, = 2.9 x 10713
s, decairao quase que instantaneamente, produzindo neutrinos. No entanto, a energia
tipica destes ¢ distribuida em energias relativamente baixas em comparagao aos neutrinos
primarios, ao redor dos 50 GeV [92]. Dado que nestas energias o fundo de neutrinos de
raios césmicos é grande, a discriminacao dos neutrinos secundarios deste fundo é dificil.
Portanto, concentramos nossa pesquisa apenas no fluxo de neutrinos primarios, produzidos
diretamente das aniquilagoes de WIMPs. Estes sao monoenergéticos e tem altas energias,
sendo facil de discrimina-los do baixo fundo existente nestas energias.

O fluxo de neutrinos do mion primarios na superficie da Terra é dado por:

do, 1 dN,
= T a—, 31
dE, zm%f AdE, (3:31)

onde f,; é o branching ratio da aniquilagio de WIMPs num par v,7,, Rg = 6.4 x 10°km
é o raio da Terra e dN,/dE, corresponderd ao espectro monoenergético dos neutrinos

produzidos, correspondente a uma funcao delta nas massas dos WIMPs.
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Capitulo 4
Eventos em Telescopios de Neutrinos

No capitulo 2| vimos que o detector IceCube é projetado especialmente para detectar neu-
trinos, através dos léptons produzidos nas interagoes de corrente carregada que ocorrem
no volume ou nas proximidades do detector. Neste capitulo obteremos a taxa de eventos
a ser observada no IceCube originados na aniquilacao de WIMPs no centro da Terra.
Primeiramente realizamos um calculo 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 aniquilagoes dos WIMPs calculado no capitulo |3 e consideraremos
a producgao dos muons nas interacoes de corrente carregada destes neutrinos. Em seguida
estimaremos mais detalhadamente este, usando o programa WIMPSIM, o qual simula a
producao e propagacao dos neutrinos desde o niicleo da Terra até sua chegada no detector,

levando em consideracao a perda de energia e a oscilacao dos neutrinos.

4.1 Estimativa Analitica da Taxa de Eventos em Ice-
Cube

Como vimos, os neutrinos do muon produzidos na aniquilacao de matéria escura podem
sofrer uma interacao de corrente carregada produzindo p. O fluxo de muions @, no
IceCube depende, portanto, do fluxo de neutrinos e da probabilidade destes sofrerem uma
interacao de corrente carregada, ®, = ®,po R, onde p ¢é a densidade numérica do alvo,
o ¢ a secao de choque do neutrino com os ntcleos da Terra e R, é o alcance do mion. De
forma mais detalhada, considerando a dependéncia da energia e tendo em consideracao
que o meio do detector é o gelo, tal que a densidade numérica de prétons e néutrons sao
pp = BNa/9em™3 e p, = 4N4/9cm™3, onde Ny ~ 6 x 10% é o nimero de Avogadro e

considerando também a diferenca na interagao dos neutrinos com os prétons e néutrons,

42



o espectro energético do fluxo de mions é:

4o * q4d, [do? i
e g BBt oo w)| < RAB) 405 @)

onde doP"/dE, sao as secoes de choque de interagao entre os neutrinos e os nicleons,

dadas por:

do?™  2m,,G3 n LB
T = 2 (g et (42

o
onde a®" = 0.15,0.25, 2" = 0.04,0.06 y ap™ = 0P, V)" = al? [97]. R,(E,) é o alcance
do mton, que corresponde a distancia percorrida pelo muon até que sua energia esteja
abaixo do limiar do detector Fy,. R, ¢ determinado a partir da energia média perdida
pelo lépton ao percorrer uma distancia X (em unidades de g/cm?):
dE

onde a é determinado pela perda por ionizacao e 3 pela perda por radiacao, incluindo

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

a+pE,
a+BE,

2.0MeV cm?g' e B~ 4.2 x 107 %cm?g~". Para o IceCube, Ey;, é aproximadamente 100
GeV.
Das equacoes e obtemos a seguinte expressao para o fluxo de muons:

equacdo, R, (E,) = piﬁln[ ], onde para o gelo, a densidade p ~ 1.0g cm ™3, o ~

Ao,  foTa [daﬁ

T 1 [ B B+ 0= )| X BUB)OOm — B + (v 7). (4

Finalmente, para obter o espectro da taxa de eventos, consideramos a area efetiva de
muons do detector AL:(E,) mostrada na figura [99]. Esta &rea efetiva dd a fungao
de resposta do detector a um fluxo incidente de muons, em fungao da energia destes.
Assim, o espectro de energia no IceCube é dado por dN/dE, = Ae(E,)d®,/dE,, onde
N é o nimero de eventos por ano. Mostramos nossos resultados na figura [£.2] para
WIMPs com massas m, = 500GeV e 1000 GeV e f,;0,, = 107*cm?. Este resultado
corresponde a uma taxa de aniquilacao que ja se encontra em equilibrio com a taxa de
captura, I'y = ['¢/2, devido ao efeito de boost na secao de aniquilagao dos WIMPs.
Nosso resultado reproduz o de [92], de onde extraimos a figura para comparar o
sinal resultante de aniquilagao dos WIMPs com o fundo de neutrinos atmosféricos. Este
fundo ja foi medido pelo IceCube [87, [88] e num grande espago de valores dos parametros
necessarios em nossa analise ¢ menor que os sinais de aniquilagao de matéria escura. Por
tanto, os resultados mostram que é possivel testar o fator de boost através da deteccao de

neutrinos em IceCube.
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Figura 4.1: Area efetiva de mtons de IceCube em funcao da energia dos mions. Extraido
de [99].
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Figura 4.2: Espectro de energia dos muions provenientes de neutrinos primdrios no Ice-
Cube. As curvas continuas correspondem ao resultado analitico do fluxo de muons dado
pela equagao [4.4} enquanto as curvas escalonadas correspondem ao resultado da simulagao
com WIMPSIM. O resultado é para aniquilagoes de WIMPs com massas de 1 TeV e 500
GeV. Neste grafico, consideramos boost que aceleraram o equilibrio entre a taxa de captura
e de aniquilacao, de forma que este ja tenha ocorrido na Terra.
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Figura 4.3: Espectro de energia de mions (em vermelho) e fundo de neutrinos atmosféricos
(em preto), estimado para o IceCube. Os resultados correspondem a aniquilagoes de
WIMPs com massas de 1 TeV (curvas sélidas) e 500 GeV (curvas tracejadas) e f,;0y, =
10~*cm?. Assim como na figura anterior, figura , o boost assumido corresponde ao
equilibrio entre a captura e aniquilagio de WIMPs. Extraido de [92].

Neste célculo, através do qual estimamos a taxa de eventos em IceCube, nao levamos
em consideragao varios fatores, tais como as oscilagoes dos neutrinos, suas interacoes
de corrente neutra, a distribuicao das particulas de matéria escura na Terra, além de
fazermos aproximacoes para a perda de energia dos muons. Para obter um resultado
mais preciso, levando todos estes aspectos em consideracao, utilizamos o programa de

simulagao WIMPSIM [100], que descreveremos abaixo.

4.2 Taxa de Eventos Usando WiMPSiMm

O programa WIMPSIM simula a aniquilacao de WIMPs no centro da Terra e do Sol e
a propagacao dos neutrinos resultantes desde sua produgao até sua chegada no detector,
levando em consideragao suas oscilagdes e interagoes [101], 102]. WIMPSIM esta dividido
em duas partes, WimpAnn e WimpEvent, que descreveremos brevemente a seguir, para
o caso de aniquilacoes de WIMPs no centro da Terra.

A primeira parte, WimpAnn, simula as aniquilagoes no nicleo da Terra e gera a
distribuicao de energia dos neutrinos primarios e secundérios produzidos ao redor do

nucleo. Para isto calcula inicialmente um ponto de aniquilacao a partir da distribuicao
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de WIMPs no nicleo terrestre [103], que é dada por:

() = g exp(5 ), (45)

onde n, ¢ a densidade numeérica de WIMPs, r a distancia ao centro da Terra e r, =

[ 3T

1
ye }2, sendo k£ a constante de Boltzmann, 7" e p a temperatura e densidade do
pMx

nicleo da Terra e GG a constante gravitacional. O programa possibilita a escolha entre
varios possiveis canais para aniquilacao dos WIMPs em particulas primérias, tais como
quarks, bosons de gauge, 1éptons e neutrinos. Simula também as interagoes e decaimentos
destas particulas, as quais eventualmente produzirao novos neutrinos. Como resultado
gera a distribuicao de energia de todos os neutrinos primarios e secundarios no nicleo da
Terra.

A segunda parte do programa, WimpEvent, continua com a simulagdo propagando
os neutrinos produzidos até o detector. Na propagacao, considera de forma completa o
efeito das oscilagoes dos neutrinos na matéria e suas interacoes com os niucleons e para isto
utiliza o perfil de densidade da Terra dado pelo modelo descrito em [104]. As interagoes dos
neutrinos podem ser de corrente carregada, nas quais gera-se um lépton do mesmo sabor
que o neutrino (v, — 1), ou de corrente neutra, nas quais se obtém um neutrino menos
energético. Quando os neutrinos chegam a regiao do detector, cujo material é previamente
especificado, simula-se as interagoes que dao lugar aos chuveiros hadronicos e/ou léptons
carregados. Finalmente se simula os processos de perda de energia dos léptons, gerando
a distribuicao de energia no detector, bem como dos chuveiros hadronicos e dos léptons
carregados.

Usando este programa, determinamos a taxa de eventos no IceCube. Para isto con-
voluimos os resultados do WIMPSIM com a &rea efetiva de muons Al do detector:
dN/dE, = AL4(E,)d®,/dE,. Onde a drea efetiva utilizada é a mesma que no calculo
analitico, mostrada na figura . O fluxo de muons d®,/dE, foi obtida através da si-
mulacao. Para isto, fixamos a massa dos WIMPs em dois valores representativos dos
modelos existentes, m, = 1000 GeV e 500 GeV, e escolhemos o canal de aniquilacao
sempre em pares v,7,. Assumimos que f,;0,, = 10~*cm? e que a taxa de aniquilacdo na
Terra ja tinha alcancado o equilibrio devido ao fator de boost. O espectro obtido se mostra
na figura4.2] junto com o resultado obtido a partir da expressao analitica para o fluxo de
muons da equagao [£.4] observando-se uma boa concordancia entre ambos resultados.

E importante ressaltar que os resultados obtidos correspondem a valores particulares
do fator de boost B e da segao de choque de interagao dos WIMPs com os ntcleons oy,
assim como do branching ratio na aniquilagao dos WIMPs a neutrinos do mion f,;. No

proximo capitulo compararemos a taxa de eventos estimada para um amplo espaco de
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parametros (o, X f,», Brp) com os resultados de IceCube e AMANDA. Isto nos permitird

impor limites nos modelos leptofilicos de aniquilacao de matéria escura.
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Capitulo 5
Resultados e Conclusoes

Como vimos ao final do capitulo anterior, o efeito do boost na aniquilagao dos WIMPs
levam a um sinal detectdavel no IceCube. Aqui descreveremos nossa analise, onde inicial-
mente, reproduzindo a analise realizada em [105], usamos os dados de IceCube-40 para
testar os cendrios de matéria escura que contemplam este fator de boost Bp, na secao
de aniquilagao, em funcao da secao de choque WIMP-ntcleon o,,, ¢ o branching ratio da
aniquilacao dos WIMPs em neutrinos do mton, f,;. Em seguida confirmaremos estes re-
sultados de maneira independente, a partir dos dados finais do AMANDA-IT [109], sendo
este um resultado original de nossa investigacao.

Em ambos casos, a andlise consiste em comparar o nimero de eventos estimados
através de simulagao Monte Carlo com os eventos medidos experimentalmente. Os eventos
sao simulados utilizando o programa de simulacao WIMPSIM, descrito no capitulo anterior
e os resultados sao dados em funcao de f,; X 0y, ¢ Bp. Estas andlises nos permitirao
impor limites superiores no fator de boost, restringindo desta forma o espago de parametros
permitido pelo modelos leptofilicos que explicam os excessos de PAMELA e Fermi-LAT.

O fator de boost na aniquilagdo Bp afeta o parametro C4 (equagao [3.28), onde
Cy = BpCy, e Cy, corresponde a secao de choque de aniquilagao térmica (o4v), =
3 x 107%cm3s~!. O aumento em O, diminui o tempo necessirio para o equilibrio 7 =
1/v/TcC, aumentando efetivamente a taxa de aniquilagao I'4 (equacio ,

1
Ly = §Fctanh2(t LcBrCly,). (5.1)

Esta parametrizacao permite testar os aumentos na secao de choque de aniquilagao de
matéria escura, seja devido ao efeito Sommerfeld ou aqualquer outro mecanismo de in-
teracao que aumente esta secao de choque. No entanto efeitos devido a presenca de

subestruturas de matéria escura no halo galactico, nao sao aqui testados.
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5.1 Limites Usando Resultados do IceCube-40

Aqui imporemos limites ao boost na secao de choque de aniquilacao, utilizando resultados
do IceCube-40, onde reproduzimos a anélise realizada em [105]. Lembramos que os dados
do IceCube-40 foram tomados quando este experimento aina nao estava completo, tendo
40 cabos de PMTs instalados.

Para determinarmos o fluxo de muons, originados da aniquilagao de matéria escura
no centro da Terra, no IceCube, usamos o programa de simulagao WIMPSIM. Simulamos
a aniquilacao dos WIMPs em pares neutrinos - antineutrinos do muon, v,,, onde estes
sao produzidos com energias iguais a massa dos WIMPs, resultando, portanto, num fluxo
de neutrinos monoenergéticos. Simulamos a propagacao destes neutrinos considerando as
suas interagoes de corrente carregada e neutra e suas oscilacoes através da Terra até chegar
ao detector. Especificamos também a localizacao do detector IceCube, apesar desta, para
aniquilacoes de WIMPs no centro da Terra ser equivalente a qualquer posicao na crosta,
sendo nossos resultados vélidos para qualquer telescopio de neutrinos situado na Terra.

O ntmero estimado de mions no IceCube, resultantes da aniquilagao dos WIMPs no

nucleo terrestre, durante o tempo de medida t.y, ¢ dado por:

d*®, .
N, = T d0 dE, texp Alg(E,, 0) d6, (5.2)
onde dd;_%e é a variagao do fluxo de neutrinos que chegam ao detector em termos de sua

energia I, e angulo #, a qual é obtida de nossa simulacao. A area efetiva de neutrinos
A%(E,, 0) foi determinada pela colaboragao IceCube e é mostrada na figuralp.1] Esta drea
cfetiva difere bastante da drea efetiva de mions Ay, usada no capitulo anterior. Agora
AY; inclui a probabilidade dos neutrinos interagirem e produzirem os muons que serao
observados pelo detector, bem como a eficiéncia de deteccao do IceCube em funcao da
energia e do angulo e ainda perda de energia dos muons na sua propagacao [106]. Como
o fluxo de neutrinos é monoenergético, utilizou-se o valor de AY; correspondente & massa
dos WIMPs considerada em cada caso.

Na figura|.2, mostramos a distribui¢ao angular dos neutrinos que chegam ao IceCube,
resultante de nossa simulacao. Os angulos sao definidos em relacao ao eixo que liga o
centro da Terra e o detector. Como esperado, os neutrinos chegam ao IceCube com angulos
pequenos, menores que 3°. Portanto, para nossa estimativa do nimero de muons a serem
observados, usaremos a area efetiva correspondente ao intervalo do angulo zenital 150° <
0, < 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 area efetiva nao muda consideravelmente
para energias menores que 10 TeV, onde os efeitos de absorcao da Terra comegam a ser

importantes.
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Figura 5.1: Area efetiva de IceCube-40 para v, + v, em funcao da energia dos neutrinos
e em intervalos do angulo zenital. Extraido de [106].

O fato de que os neutrinos, que compodem nosso sinal, chegam ao detector com um
intervalo angular bastante pequeno, é essencial na discriminacao do sinal em relacao aos
dos eventos do fundo. Este é constituido pelos neutrinos atmosféricos. Para isto, temos
que considerar a incerteza angular do detector. A resolugao angular do IceCube é muito
boa, principalmente para os eventos energéticos e quase verticais como no nosso caso.
Com isto, assumimos conservativamente, uma resolugao angular de 2°[87].

Para considerarmos a incerteza angular, atribuimos um angulo “experimental”, ob-
tido aleatoriamente segundo uma distribui¢ao normal centrada no seu angulo original de
incidéncia, com um desvio padrao de 2°, a trajetéria de cada neutrino simulado. Este
efeito é mostrado na figura [5.2] notando-se um alongamento da distribuigdo angular.

Uma vez levado em conta o efeito da resolucao angular do detector, restringimos o
intervalo angular de forma a manter 90% do sinal esperado da aniquilacdo de matéria
escura. Assim, para a aniquilacaio de WIMPs de massa 500 GeV, serao considerados os
eventos com angulos méaximos de incidéncia 6., = 4.1°, enquanto para os WIMPs de
1000 GeV, o intervalo angular chegara até 6,., = 3.7°. A figura mostra o numero
previsto de eventos no IceCube-40 durante um tempo de exposicao tex, = 375.5 dias, para
diferentes valores do fator de boost, em funcao da secao de choque WIMP-nucleon o,
multiplicada pelo branching ratio f,5, da aniquilacao em neutrinos.

Para podermos testar os modelos que explicam os excessos leptonicos mediante um fa-
tor de boost na secao de aniquilagao dos WIMPs, determinamos a significancia estatistica
do sinal esperado, S/ VB, em funcéo do fator de boost. Onde S é o niimero de eventos esti-

mado por nossa simulagao, para o IceCube-40 dentro do intervalo angular correspondente
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Figura 5.2: Distribuicao angular dos neutrinos e antineutrinos priméarios produzidos na
aniquilacao de matéria escura no nicleo terrestre. O angulo é definido em relagao ao
eixo que liga o centro da Terra e o detector. Os espectros originais, obtidos diretamente
de nossa simulagao, sao mostrados em azul e verde. As curvas em vermelho e turquesa
foram obtidas considerando o efeito da resolucao angular do detector. A figura superior
corresponde a distribuicao para WIMPs com m, = 500 GeV e a inferior para m, =
1000 GeV. As curvas continuas sao para os neutrinos e as curvas tracejadas para os

antineutrinos e estas estao praticamente sobrepostas.
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Figura 5.3: Numero de eventos esperados no IceCube-40, para diferentes valores do fator
de boost, correspondendo a um periodo de exposicao de 375.5 dias. As curvas continuas
sao para aniquilagoes de WIMPs com massa de 1000 GeV e as curvas tracejadas para 500

GeV.
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e B é o niumero de eventos detectados pelo IceCube-40.

Resultados recentes das medidas de IceCube-40 indicam que os eventos detectados
por este sdo compativeis com o fluxo esperado de neutrinos atmosféricos [88|, [106]. Estos
resultados correspondem as medidas do espectro de neutrinos atmosféricos num amplo
intervalo de energias [8§] e a procura de neutrinos astrofisicos no fluxo difuso de neu-
trinos do muon [106]. E importante notar, que os eventos detectados pelo IceCube-40
nao tem excessos em relacao aos neutrinos atmosféricos. Os dados que utilizamos sao
da andlise descrita em [106], relativa ao fluxo difuso de neutrinos. Nesta andlise foram
selecionados os eventos que chegam ao detector com angulos zenitais abaixo do horizonte
(0, > 90°), com a finalidade de eliminar os muions atmosféricos vindos de cima do detec-
tor e manter grande parte do sinal de mions induzidos por neutrinos. Além disto, para
eliminarem eventos provenientes de neutrinos atmosféricos os eventos foram selecionados
segundo vérios critérios, que incluem condicoes de multiplicidade dos mddulos épticos,
reconstrugao do angulo de incidéncia dos muons e também foram descartados os eventos
que poderiam ter sido causados pela chegada simultanea de dois mions. Como resultado
a contaminacao do fundo nos dados selecionados é menor que 1%.

No final, 12877 eventos foram selecionados. Estes dados sao publicos [89] e contém
informagao sobre a energia e angulo medido para cada evento, o que nos permitiu sele-
cionar os eventos que chegam ao detector na mesma direcao que os sinais de aniquilagao
de matéria escura. I importante ressaltar que em nossa andlise nao usamos a informacao
sobre a energia nos dados, mas somente os angulos de incidéncia dos eventos, o que torna
o nosso resultado conservativo. Apds restringirmos os intervalos angulares, o nimero de
eventos detectados pelo IceCube se reduz a 14 para WIMPs de 500 GeV e 9 para 1000
GeV. Comparamos este numero de eventos observados pelo IceCube-40, com o ntimero
previsto através de nossa simulacao, para o sinal de aniquilacoes de matéria escura, de-
terminando a significancia S/v/B.

Estes resultados sao apresentados na figura[5.4] onde se mostra a curva de exclusdo a
nivel de 30 e 50 para aniquilacoes de WIMPs em funcao de f,; x 0y, e de Bp. Acima da
curva de 50 o nivel de exclusao é ainda maior. Os modelos que pertencem a esta regiao do
espaco de parametros estao, portanto, excluidos. Por exemplo, no caso de WIMPs com
500 GeV, para f,;0,, = 2 x 10~*cm?, valores do fatores de boost maiores que aproxima-
damente 480 (850) encontram-se excluidos a 30 (50). Na figura também mostramos (linha
vermelha) o melhor limite na se¢ao de choque WIMP-nucleén independente do spin que
se tem atualmente [66], correspondente ao limite estabelecido com um nivel de confianga
de 90% pela colaboracao XENON100, Note-se que este limite provém de uma experiéncia
de deteccao direta e portanto nao depende nem do branching ratio nem do fator de boost,

constando do grafico apenas como referéncia.
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Figura 5.4: Fator de boost Br vs secao de choque de interagao WIMP-ntcleon o,,, mul-
tiplicada pelo branching ratio da aniquilagao de WIMPs em neutrinos do mion f,;. As
curvas correspondem aos limites superiores de exclusao a nivel de 30 e 50, baseado na
comparacao de nossos resultados com os do IceCube-40. Em vermelho mostra-se como
referéncia o limite com um nivel de confianca de 90% sobre a secao de choque WIMP-
nticleon independente do spin obtida pelo XENON100 [66], lembrando que esta independe
de f,» e do Bp. A figura superior corresponde & aniquilacao 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 telescopio que antecedeu o IceCube e que aprovou seus
principios de detecgao. O AMANDA tinha 677 mddulos 6pticos para a detecgao da luz
Cherenkov produzida pelas particulas carregadas altamente energéticas que atravessam o
detector, colocados em cabos entre aproximadamente 1.5 km - 2 km na profundidade do
gelo antartico. Apesar do IceCube ter dimensoes maiores, o que lhe da uma area efetiva
maior, AMANDA tem a vantagem de ter acumulado dados por muito mais tempo, de
2000 até 2006.

Os resultados das analises finais dos dados do AMANDA-ITT [107, [108] também con-
cordam com o espectro esperado de neutrinos atmosféricos. Aqui utilizamos o conjunto de
dados de AMANDA, que correspondem & anélise descrita em [I07] e encontra-se disponivel
em [109]. Nesta andlise os eventos também foram selecionados de forma a descartar aque-
les que correspondem a muons e neutrinos atmosféricos. No final, 6 595 eventos passaram
todos pela selecao da andlise final e os dados incluem o valor medido da energia e do
angulo de cada evento. Usamos estes dados para testarmos os modelos que propoem um
boost na secao de aniquilacao das particulas de matéria escura, procedendo da mesma
forma como na andlise realizada para o IceCube-40. Comparamos nossos resultados aos
eventos do AMANDA-II, que pertencem as mesmas regioes angulares que o sinal.

Em termos de resolucao angular, para eventos energéticos e verticais, a resolucao
angular de Amanda é similar ao do IceCube. Assim usando os mesmos valores para €,
que na analise 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 determinagao do sinal esperado da aniquilagao de WIMPs no AMANDA-II
utilizou-se a drea efetiva de neutrinos A%(E,,0) deste experimento [I08], mostrado em
vermelho na figura [5.5] Adicionalmente, o tempo de exposi¢ao considerado foi de 1387
dias, que corresponde ao tempo total em que os dados foram tomados.

Comparando, entao, o sinal previsto por nossa simulagao com o resultado do AMANDA-
II, determinamos a significancia estatistica S/ VB do sinal, lembrando que os dados de
AMANDA também concordam com o espectro de neutrinos atmosféricos esperado. Os re-
sultados obtidos sao mostrados na figura[5.6, onde se mostra a curva de exclusao a nivel de
30 e bo para aniquilagoes de WIMPs com massas 500 GeV (acima) e 1000 GeV (abaixo),
em fungao de f,; X 0y, € de Bp. Estes resultados confirmam de forma independente
a exclusao da regido do espago de parametros ja excluidos com IceCube-40 (figura .
Contudo, comparando ambos resultados a restricao do fator de boost dado por AMANDA

2

é significativamente menor, por exemplo, para f,;0,, = 2 x 107*cm? a um nivel de 30

10 AMANDA-II é a versio final do AMANDA
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Figura 5.5: Area efetiva de AMANDA-II para v,, em fungao da energia dos neutrinos
para diferentes intervalos de angulo zenital. Extraido de [10§].

(50), no caso de WIMPs com 500 GeV, valores superiores a um boost 1600 (3500) seriam

descartados; o qual é aproximadamente 4 vezes menos restritivo que IceCube-40.

5.3 Conclusoes

Para que os excessos nas observagoes de PAMELA [71], ATIC [72] e Fermi-LAT [75]
(Figs. e sejam explicadas por aniquilacoes de matéria escura na nossa galaxia, é
necessario um boost em sua taxa de aniquilacao. Este aumento aceleraria a chegada do
estado de equilibrio entre a taxa de captura e a taxa de aniquilacao de matéria escura na
Terra. Como consequéncia, o fluxo de neutrinos originados das aniquilacoes de matéria
escura capturada no ntcleo terrestre, aumentaria até niveis detectaveis.

Neste trabalho descrevemos nossa analise, onde estimamos a partir da simulagao Monte
Carlo a taxa de eventos produzidos da aniquilacao de WIMPs no centro da Terra, tanto
no IceCube-40 como no AMANDA-II. Estes resultados sao dados em funcao da secao de
choque de interacao WIMP-nicleon o,,, multiplicado pelo branching ratio da aniquilacao
a neutrinos do muon f,; e de um fator genérico de boost Br, o qual parametriza o
aumento na secao de choque de aniquilacao. E importante ressaltar que os resultados
obtidos nao dependem dos detalhes que originam este aumento na secao de aniquilacao.

Usamos estes resultados para testar o espago de parametros (oy, X f,5, Bp) ao compara-
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los com os resultados do IceCube, reproduzindo a andlise de [105] e os resultados finais
do AMANDA, sendo este ultimo analise original.

Consideramos dois casos representativos dos modelos que dao conta dos excessos de
elétrons e positrons observados, WIMPs com massas de 500 GeV e de 1 TeV. Os célculos
realizados assumem que a distribuicao de velocidades dos WIMPs é gaussiana e que as
particulas de matéria escura capturada na Terra seguem uma distribuicao isotérmica. Para
poder explicar os excessos no fluxo de elétrons e pésitrons observados, os modelos tém
que manter-se em acordo com o fluxo de antiprétons medido pelo PAMELA [70] (figura
, o qual concorda com o espectro esperado da producao secundaria de antiprétons
da propagacao de raios césmicos na galaxia. Este fato descarta como explicagdao varios
modelos de matéria escura com aniquilagao em produtos pesados, ja que produziriam
antiprotons. Assim, os modelos favorecidos como explicacao dos excessos observados
sao os que se aniquilam preferencialmente em léptons, denominados modelos leptofilicos
[79, 80, 81, ©0], O1].

Ao compararmos nossos resultados com os dados independentes de Ice-Cube-40 e de
AMANDA-IT para WIMPs, com massas de 500 GeV e 1000 GeV, que se aniquilam com
uma fracdo consideravel em neutrinos, fatores de boost da ordem 10? j4 sdo descartados
a um nivel de 50, dependendo do valor da secao de choque dos WIMPs com os ntucleons.
Portanto, os modelos leptofilicos com branching ratio preferencialmente em neutrinos sao

restringidos pelos nossos resultados.
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