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Resumo

Diversas observações astrofísicas evidenciam a existência da matéria escura no universo. Entre-
tanto, apenas sua interação gravitacional com a matéria bariônica é conhecida, sendo necessário
o entendimento de outras interações a fim de compreender sua natureza. Inúmeras teorias fo-
ram desenvolvidas com o intuito de explicar as propriedades das partículas de matéria escura,
sendo o principal candidato já há alguns anos os WIMPs. Apesar de diversos experimentos ao
redor do mundo procurarem pelos WIMPs, nenhum obteve resultados positivos contundentes
até o momento, incentivando a busca por outros candidatos à matéria escura. Em especial, can-
didatos à matéria escura bosônica, cujos principais exemplos são os fótons escuros e áxions,
vêm atraindo atenção em estudos recentes, principalmente pelo fato de detectores modernos
começarem a ter sensibilidade suficiente para serem competitivos com limites superiores esta-
belecidos por observações astrofísicas. Um destes experimentos é o COSINE-100, localizado
no laboratório subterrâneo de YangYang na Coreia do Sul, cujos principais detectores são 106
kg de cristais de NaI(Tl), e está em operação desde 2016. A principal fonte de matéria escura
bosônica na Terra seria o Sol, sendo responsável pelos principais limites superiores determina-
dos por observações astrofísicas nos modelos dos fótons escuros e áxions com massa abaixo
de 1 keV. Até o momento, experimentos vêm pesquisando a matéria escura solar procurando
por um excesso de eventos em seus detectores. No entanto, em experimentos com alguns anos
de dados, também é possível buscar por uma modulação anual na taxa de eventos medida, de-
corrente do movimento de translação terrestre. O foco deste trabalho é o estudo dos dados de
cerca de 3 anos do COSINE-100, nos quais foram procurados eventos decorrentes de fótons
escuros e áxions nos cristais de NaI(Tl). Foram estudados três modelos para a matéria escura
solar através da procura pela modulação anual: fótons escuros, áxions DFSZ e KSVZ, e áxions
de Kaluza-Klein. Como as modulações esperadas para cada modelo não foram encontradas nos
dados, limites superiores para a massa das partículas de cada modelo, e para a constante de
acoplamento cinético, no caso dos fótons escuros, para a constante de acoplamento entre áxi-
ons e elétrons, no caso dos áxions DFSZ e KSVZ, e para a constante entre áxions e fótons, no
caso dos áxions de Kaluza-Klein, foram determinados. Além disso, foi procurado um excesso
de eventos gerados pelo decaimento de fótons escuros provenientes da interação inelástica da
Boosted Dark Matter com o cintilador líquido do COSINE-100. Neste caso, também não foram
encontrados eventos além dos esperados para o fundo.

Palavras-Chave: Matéria Escura; COSINE-100; Fóton Escuro; Áxion.





Abstract
Several astrophysical observations show the existence of dark matter in the universe. However,
only its gravitational interaction with baryonic matter is known, requiring the knowledge of
other types of interactions in order to understand its nature. Countless theories were developed
intending to explain the dark matter particles properties. The WIMPs are the main candida-
tes for some years already. Although several experiments all over the world search for the
WIMPs, none have obtained categorical positive results until this moment, which encourages
the search for other dark matter candidates. Particularly, bosonic dark matter candidates, whose
main examples are the dark photons and axions, are attracting the attention of recent studies,
especially due to the fact that modern detectors are beginning to have enough sensibility to be
competitive with upper limits determined by astrophysical observations. One of these experi-
ments is COSINE-100, situated at the YangYang underground laboratory in South Korea, whose
primary detectors are 106 kg of NaI(Tl) crystals, and is in operation since 2016. The main boso-
nic dark matter source at Earth would be the Sun, which is responsible for the best upper limits
established by astrophysical observations in dark photons and axions models with mass below
1 keV. Until now, experiments are searching for solar dark matter by looking for excess events
in their detectors. Nevertheless, in experiments with some years of data, it is also possible to
look for an annual modulation in the event rate measured, due to the Earth translation move-
ment. The aim of this work is the study of around 3 years data of COSINE-100, in which events
generated by dark photons and axions in the NaI(Tl) crystals were searched. Three models for
solar dark matter were analyzed through the search for the annual modulation: dark photons,
DFSZ and KSVZ axions, and Kaluza-Klein axions. Since the expected modulations for each
model were not found in the data, upper limits for the particle mass of each model, and for the
kinetic mixing constant, in the dark photons case, for the coupling between axions and elec-
trons, in the DFSZ and KSVZ axions case, and for the coupling between axions and photons, in
the Kaluza-Klein axions case. In addition, excess events produced by the decay of dark photons
from the inelastic interaction of Boosted Dark Matter with the COSINE-100 liquid scintillator
were investigated. In this case, excess events over the expected background were not found as
well.

Keywords: Dark Matter; COSINE-100; Dark Photon; Axion.
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Capítulo 1

Introdução

A existência da matéria escura é comprovada por inúmeras observações astrofísicas de

sua interação gravitacional com a matéria bariônica. Todas as observações concordam que cerca

de 15% da matéria do universo é composta pela matéria bariônica, enquanto o restante é com-

posto pela matéria escura. Entretanto, a natureza das partículas que compõem a matéria escura

ainda é desconhecida, sendo um dos mais importantes tópicos de pesquisa na física atualmente.

Diferentes experimentos procuram pela matéria escura, porém nenhum obteve resultados posi-

tivos contundentes até o momento.

Como o modelo padrão não fornece um bom candidato para a matéria escura, várias te-

orias que estendem o modelo padrão surgiram para tentar resolver esse problema, apontando as

características e comportamento das partículas de matéria escura. De modo geral, tais partícu-

las devem interagir com as partículas do modelo padrão apenas através da força gravitacional, e

possivelmente da força fraca, e serem estáveis durante, ao menos, o tempo de vida do universo.

Também, sua massa deve ser grande o suficiente para que não sejam relativísticas no momento

de seu desacoplamento no universo primordial. Em geral, os cálculos sugerem que a massa seja

da ordem de centenas de GeV até alguns TeV, apesar de alguns modelos possibilitarem mas-

sas menores. Existem ainda algumas teorias que não supõem a existência de novas partículas,

como a hipótese de que a matéria escura é formada por matéria bariônica que emite pouca ou

nenhuma luz, ou ainda realizando pequenas modificações nas leis da gravitação. Tais teorias,

no entanto, não são compatíveis com todas as observações astrofísicas, além de não terem sido

comprovadas por nenhum experimento até o momento.

Alguns dos candidatos à matéria escura propostos são os neutrinos estéreis, áxions, fó-

tons escuros e os WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), sendo estes os mais procu-

1
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rados e estudados nos últimos anos. Como diversas teorias que estendem o modelo padrão

propõem partículas com propriedades dos WIMPs, ou seja, que sofrem apenas a interação gra-

vitacional e fraca, e possuem massa da ordem de GeV a TeV, os WIMPs são candidatos muito

promissores.

Ao longo das últimas décadas, diversos experimentos surgiram com o intuito de de-

tectar as partículas de matéria escura, com especial foco nos WIMPs, como o XENON1T, o

SuperCDMS, o EDELWEISS e o DAMA/LIBRA. Contudo, apesar de alguns experimentos te-

rem obtido resultados positivos, nenhum alcançou, até o momento, resultados contundentes que

provem a existência da matéria escura. Dentre os experimentos com resultados positivos, o mais

controverso é o DAMA/LIBRA, o qual alega verificar uma modulação anual na taxa de eventos

medida, decorrente da interação dos WIMPs com seu detector.

O experimento DAMA/LIBRA está localizado no laboratório subterrâneo de Gran Sasso,

na Itália, e utiliza, em sua fase atual, 250 kg de cristais de Iodeto de Sódio dopado com Tálio

(NaI(Tl)). Seus resultados mostram uma modulação anual na taxa de eventos com confiança

de 13.7 σ, sendo compatível com o modelo da modulação anual esperada para os WIMPs. Ou-

tros experimentos, no entanto, não observam tal comportamento em seus dados, entrando em

contradição com o DAMA/LIBRA. Porém, até o momento da publicação de seus primeiros re-

sultados, o DAMA/LIBRA era o único experimento a utilizar cristais de NaI(Tl) na procura pela

matéria escura. Assim, caso os WIMPs interajam diferentemente com o NaI(Tl) e os elementos

dos outros experimentos, como Xenônio (Xe), Argônio (Ar) e Germânio (Ge), por exemplo,

seria possível explicar os resultados positivos do DAMA/LIBRA e negativos em outros experi-

mentos. Logo, seria necessário outro detector semelhante ao do DAMA/LIBRA, que também

utilize cristais de NaI(Tl). Nesse contexto foi criado o experimento COSINE-100, em 2016.

O COSINE-100 está localizado no laboratório subterrâneo YangYang, na Coreia do Sul,

e utiliza 106 kg de cristais de NaI(Tl). Também, possui um cintilador líquido e cintiladores

plásticos para auxiliar na identificação e redução dos fundos presentes nos cristais. A tomada

de dados iniciou em setembro de 2016, e alguns resultados da busca pelos WIMPs já foram pu-

blicados. Em 2018, foram publicados os primeiros resultados na revista Nature, considerando

59.5 dias de dados, onde foi procurado um excesso de eventos gerados por WIMPs sobre o
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fundo esperado nos cristais. Os resultados foram negativos para a existência dos WIMPs, e os

limites impostos sobre sua seção de choque com os núcleons do NaI(Tl) e sua massa excluíram

as regiões indicadas pelo DAMA/LIBRA. Em 2021, foram publicados na revista Science Ad-

vances novos resultados para a procura por um excesso de eventos gerados por WIMPs, porém

utilizando 1.7 anos de dados. Novamente, os resultados foram negativos, contradizendo as ob-

servações do DAMA/LIBRA. De forma a reforçar as conclusões das medidas do COSINE-100,

é necessário analisar os resultados da procura pela modulação anual na taxa de eventos gerada

pelos WIMPs. Assim, em 2019, foram publicados os primeiros resultados da modulação anual,

utilizando 1.7 anos de dados. Também, está em processo de publicação, porém já disponível

em pré-print, os resultados da procura pela modulação, utilizando cerca de 3 anos de dados.

Devido à baixa estatística, os resultados da modulação ainda são inconclusivos, sendo compa-

tíveis tanto com a hipótese da ausência de modulação, como com a modulação medida pelo

DAMA/LIBRA em até 2 σ.

Alguns outros experimentos também utilizam cristais de NaI(Tl) na procura pelos WIMPs,

como o SABRE e o ANAIS-112. Este último publicou os resultados da procura pela modula-

ção anual, utilizando 3 anos de dados. Apesar da baixa estatística, a modulação encontrada é

incompatível com os resultados do DAMA/LIBRA em cerca de 3 σ.

Devido aos resultados negativos de diversos experimentos para a procura pelos WIMPs,

bem como a restrição cada vez maior da região permitida para sua seção de choque e massa,

cada vez mais o modelo dos WIMPs é colocado em dúvida, e a busca por outros candidatos

à matéria escura é motivada. De forma geral, cada vez mais as colaborações estudam outros

candidatos, como os áxions, a Boosted Dark Matter, e fótons escuros.

O fóton escuro é tema de vários estudos recentes, tanto na área teórica como na área

experimental. Sua popularidade se dá principalmente por surgir naturalmente de algumas ex-

tensões mais simples do modelo padrão, as quais poderiam explicar alguns de seus problemas,

como o problema da hierarquia, e o momento magnético anômalo do múon. A teoria das cor-

das, por exemplo, é muito considerada para prever candidatos à matéria escura, e conjectura a

existência do fóton escuro.

O fóton escuro seria um bóson pertencente ao setor escuro, que poderia ser o mediador
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de uma interação entre partículas de matéria escura, ou ainda entre o modelo padrão e o setor

escuro. Apesar de ser estéril para as forças do modelo padrão, ele possuiria um termo de

acoplamento cinético com o fóton ordinário. Dessa forma, seria possível detectá-lo diretamente

através de um efeito semalhante ao fotoelétrico.

A partir do fenômeno da oscilação fóton ⇐⇒ fóton escuro para massas abaixo de 2me,

bem como a aniquilação ou decaimento de partículas do setor escuro em fótons escuros para

massas acima de 2me, diversas observações astrofísicas e experimentos de detecção direta res-

tringem os valores do parâmetro de acoplamento cinético e massa do fóton escuro. Como ele

poderia ser criado no interior de estrelas, para massas por volta de 0.1 eV até cerca de 300 eV, o

Sol seria a principal fonte de fótons escuros na Terra, de forma que a partir da observação de sua

perda de energia, é possível calcular os limites mais restringentes de observações astrofísicas

para o acoplamento cinético nesse intervalo de massa.

Com a melhora na sensibilidade dos detectores de matéria escura mais recentes, alguns

experimentos começam a conseguir examinar regiões inexploradas pelas observações solares,

atraindo o interesse pela procura direta dos fótons escuros solares. Um método de procura

utilizado neste trabalho, porém ainda não realizado por nenhum outro experimento, é o da

procura pela modulação anual na taxa de eventos gerada pelos fótons escuros solares (ou ainda

por outros candidatos de matéria escura que sejam gerados pelo Sol) devido ao movimento de

translação terrestre.

Dessa maneira, uma das análises realizadas neste trabalho teve o objetivo de procurar

por fótons escuros utilizando o experimento COSINE-100. Foram estudados dois modelos,

os fótons escuros solares, e os provenientes do decaimento de partículas de matéria escura

(denominadas χ2) nos cristais de NaI(Tl) do experimento COSINE-100, após a interação da

Inelastic Boosted Dark Matter (denominadas χ1) com elétrons do cintilador líquido. Para os

fótons escuros solares, foi procurada uma modulação anual na taxa de eventos nos cristais de

NaI(Tl) decorrente do movimento de translação terrestre. Já para os fótons escuros provenientes

do decaimento da χ2, foi procurado um excesso de eventos gerados nos cristais sobre o fundo

esperado de múons.

Na análise dos fótons escuros solares, foram estudados os dados de 5 cristais de NaI(Tl)
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do experimento COSINE-100, e procurada a modulação anual esperada. Também, a partir

do modelo teórico para produção de fótons escuros no interior do Sol, e utilizando o modelo

AGSS09ph para a densidade de elétrons, densidade de hidrogênio, densidade de hélio e tempera-

tura no interior do Sol, foram calculadas as taxas de eventos, bem como as amplitudes esperadas

nos cristais do COSINE-100 para diferentes massas do fóton escuro, e então comparadas com

os resultados obtidos a partir dos dados. Visto que não foi encontrada a modulação anual espe-

rada nos dados, limites superiores para o parâmetro de acoplamento cinético e massa do fóton

escuro foram calculados e traçados em seu gráfico de exclusão.

Na análise dos fótons escuros provenientes do decaimento da χ2, foram analisados os

dados dos 8 cristais de NaI(Tl) (totalizando os 106 kg) e do cintilador líquido conjuntamente.

Os cintiladores plásticos foram utilizados como veto, e para medir o fundo de múons. Então,

foi comparado o número de eventos selecionados nos cristais e no cintilador líquido com o

número de eventos medidos para o fundo de múons, e verificado se houve um excesso de eventos

no detector. Nenhum evento gerado pelos fótons escuros foi observado em um intervalo de

confiança de até 3 σ.

Outro bóson do setor escuro bastante estudado recentemente é o áxion. Sua elaboração

não teve como intuito a criação de um novo candidato à matéria escura, mas sim a solução

do problema da não violação da simetria CP na interação forte. Entretanto, devido as suas

características, ele é um candidato à matéria escura.

Originalmente, esperava-se que a massa do áxion fosse da ordem de centenas de keV.

Porém, observações astrofísicas mostram que sua massa deve ser menor. Modelos mais recen-

tes, como o DFSZ e KSVZ, indicam massas da ordem de no máximo poucos keV. A interação

dos áxions com o modelo padrão poderia ocorrer através de seu acoplamento com elétrons, fó-

tons e/ou núcleons, dependendo do modelo considerado. Dessa forma, diferentes métodos de

detecção são utilizados na procura pelos áxions.

A principal fonte de áxions na Terra seria o Sol, através de processos como os efeitos

Compton, Bremsstrahlung, e Primakoff. Em modelos de áxions hadrônicos, como o KSVZ,

o acoplamento predominante seria com fótons, enquanto em modelos não hadrônicos, como

o DFSZ, o acoplamento predominante seria com elétrons. Outro modelo considerado são os
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áxions de Kaluza-Klein, os quais propagariam em dimensões extras, e poderiam ser observados

com diferentes valores de massa. Dependendo do método de detecção de certo experimento,

e do modelo adotado, é possível estudar separadamente cada tipo de acoplamento dos áxions

com o modelo padrão.

Dessa forma, outra análise realizada neste trabalho foi a procura por áxions solares dos

modelos DFSZ e KSVZ, considerando o acoplamento com elétrons, e para os áxions solares

de Kaluza-Klein, considerando o acoplamento com fótons. Foram analisados os dados dos

5 cristais de NaI(Tl) do COSINE-100, procurando-se a modulação anual na taxa de eventos

esperada para cada modelo dos áxions. Novamente, como não foi encontrada a modulação

anual esperada nos dados, foram calculados limites superiores para o acoplamento entre áxions

e elétrons nos modelos DFSZ e KSVZ, e para o acoplamento entre áxions e fótons no modelo

de Kaluza-Klein.



Capítulo 2

Visão geral da matéria escura

2.1 Evidências de matéria escura

2.1.1 Velocidade de rotação de galáxias

De acordo com a lei da gravitação e do teorema de Gauss, espera-se que a velocidade de

uma dada estrela na galáxia seja dependente de sua distância ao centro galáctico como [1]:

v(r) =

√
GM(r)

r
(2.1)

onde v(r) é a velocidade da estrela, G é a constante gravitacional, r é a distância da estrela até

o centro galáctico e M(r) é a massa contida na esfera de raio r.

Como a massa visível nas galáxias diminui conforme afasta-se do centro, a massa con-

tida na esfera de raio r deve manter-se constante, de forma que a velocidade das estrelas fosse

proporcional à 1√
r
. Porém, medidas da velocidade de rotação de galáxias espirais mostram que

as velocidades de estrelas mantém-se constante conforme afasta-se do centro galáctico, como

segue no exemplo da Figura 2.1 [1].
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Figura 2.1: Curvas de rotação de diferentes galáxias [1].

Assim, a massa contida na esfera de raio r deve crescer com a distância até o centro

galáctico conforme a seguinte expressão:

M(r) =
r v̄2

G
(2.2)

onde v̄ é a velocidade constante das estrelas.

Esse comportamento é observado não apenas em galáxias espirais, mas também nos ou-

tros tipos de galáxias. Estima-se que cerca de 80% a 90% da massa das galáxias seja decorrente

da matéria escura [2].

2.1.2 Grupos e aglomerados de galáxias

A análise de grupos e aglomerados de galáxias também evidencia a existência da ma-

téria escura. A partir de medidas das velocidades das galáxias de certo aglomerado, é possível

estimar sua massa através do teorema do Virial [3].

As observações indicam que as massas totais dos grupos e aglomerados são cerca de 6

vezes maiores que as massas luminosas (basicamente compostas por estrelas e gás) [2]. Assim,

em geral, a matéria escura representa cerca de 85% das massas totais dos grupos e aglomerados.

Outra maneira de estimar as massas de grupos e aglomerados de galáxias é utilizando o
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efeito de lentes gravitacionais [4], a partir do qual também conclui-se que apenas cerca de 15%

a 20% das massas são compostas por matéria bariônica.

2.1.3 Radiação cósmica de fundo

As anisotropias na temperatura observadas na radiação cósmica de fundo são uma grande

evidência para a existência da matéria escura, e também servem como base para a construção

de teorias que tentam descrever a constituição e evolução do universo.

A amplitude e posição dos picos acústicos observados no espectro de potências da radi-

ação cósmica de fundo, os quais derivam das pertubações da temperatura no instante do desaco-

plamento dos fótons, indicam as densidades de matéria bariônica e não-bariônica no universo.

As análises mostram que cerca de 81% de toda matéria no universo é composta pela matéria

escura [5].

2.1.4 Formação de estruturas no universo

O modelo Λ-CDM (Lambda Cold Dark Matter) pode explicar a evolução do universo e

descreve com boa precisão a formação das grandes estruturas como são observadas atualmente.

Esse modelo assume que cerca de 68.5% da densidade do universo é composta por energia

escura, cerca de 26.5 % é composta por matéria escura, e cerca de 4.9% é composta pela matéria

bariônica [6]. Assim, segundo o modelo Λ-CDM, cerca de 84% de toda matéria existente no

universo é composta pela matéria escura.

A simulação Millennium [7] utiliza o modelo Λ-CDM para reproduzir a formação de

grandes estruturas no universo, e mostra que as observações de filamentos de matéria decorren-

tes de seu agrupamento em regiões de maior densidade podem ser muito bem explicadas pela

Λ-CDM, atestando a validade da proporção entre matéria bariônica e matéria escura no universo

proposta pelo modelo. A Figura 2.2 abaixo mostra uma comparação entre alguns resultados da

simulação Millennium e diferentes observações realizadas.
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Figura 2.2: Comparação entre as distribuições de matéria das observações CfA2 [8], 2dFGRS
[9] e SDSS [10], e as distribuições obtidas da simulação Millennium [11].

Apesar das observações citadas serem independentes umas das outras, todas concordam

com a proporção entre matéria bariônica (ao redor de 15%) e matéria escura (ao redor de 85%),

reforçando a hipótese da existência de matéria não bariônica.

2.1.5 O Bullet Cluster

O Bullet Cluster é considerado uma das principais evidências para a existência da ma-

téria escura no universo. Ele é formado pela colisão de dois aglomerados de galáxias. A partir

do efeito de lentes gravitacionais, foi calculada a quantidade e localização da massa presente no

aglomerado, enquanto a partir da emissão de raios-x, foi deduzida a quantidade e localização

do gás quente gerado durante a colisão [12]. A Figura 2.3 abaixo mostra o Bullet Cluster, bem

como uma representação gráfica da localização da matéria escura e do gás quente.
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Figura 2.3: Imagem do Bullet Cluster [13]. A matéria escura deduzida a partir do efeito de
lentes gravitacionais é representada em roxo, enquanto o gás quente deduzido a partir das ob-
servações de raios-x é representado em vermelho.

O Bullet Cluster mostra que o gás de ambos os aglomerados interagiu durante a colisão,

gerando uma força de arrasto que mantém o gás quente nas regiões em vermelho. Entretanto, a

maior parte da massa dos aglomerados está localizada nas regiões em roxo, e não interagiu du-

rante a colisão. Isso mostra que a matéria bariônica e a matéria escura são entidades diferentes,

e não interagem (ou interagem muito pouco) uma com a outra.

Todas as evidências citadas apontam para a existência da matéria escura, e indicam sua

abundância no universo. Entretanto, algumas teorias sugerem modificar as leis da gravitação, de

forma a explicar as evidências citadas acima. Por exemplo, a MOND (Modified Newtonian Dy-

namics) sugere pequenas alterações nas leis de Newton em grandes escalas, e foi criada com o

propósito de explicar a velocidade de rotação das galáxias [14]. A TeVeS (Tensor-Vector-Scalar

Gravity) é baseada na MOND e considera a relatividade geral [15]. Outras teorias também pro-

curam explicar as observações citadas sem a necessidade de conjurar a existência da matéria

escura, porém nenhuma é bem sucedida em esclarecer todas as evidências.
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2.2 Teorias da natureza da matéria escura

Diante das evidências da existência da matéria escura, várias teorias surgem com o in-

tuito de determinar a natureza e comportamento das partículas que compõem a matéria escura.

Apesar de descrever com excelente precisão diversas observações realizadas por diferen-

tes experimentos e já estar bem solidificado, o modelo padrão (SM) possui certas deficiências

[16]. Alguns fenômenos como a oscilação de neutrinos e a existência da matéria escura não são

contemplados pelo SM. Além disso, o modelo possui parâmetros e parametrizações ad hoc, as

quais são vitais para o funcionamento e completeza do SM, como o acoplamento de Yukawa

[17]. Espera-se que uma teoria mais completa seja capaz de explicar a origem dessas para-

metrizações e os valores dos parâmetros. A gravitação também não faz parte do SM, sendo a

unificação entre a interação eletrofraca e forte e a relatividade geral um dos principais desafios

da física atualmente.

A única partícula presente no SM que possui as propriedades básicas da matéria escura

(interagir apenas através da gravidade e, possivelmente, da força fraca, além de serem está-

veis durante, no mínimo, o tempo de vida do universo) são os neutrinos. Entretanto, devido

à sua pequena massa, são considerados matéria escura quente (HDM), ou seja, logo após seu

desacoplamento no universo primordial, possuía velocidades relativísticas [18]. De acordo com

as observações da estrutura de galáxias e aglomerados de galáxias, bem como as previsões da

Λ-CDM, a maior parte da matéria escura deve ser fria (CDM), ou seja, suas partículas devem

possuir massa grande o suficiente para que sejam não relativísticas no momento de seu desaco-

plamento [19]. A matéria escura quente não seria capaz de se aglomerar gravitacionalmente e

formar estruturas da forma como observamos no universo atual. Ainda, alguns modelos suge-

rem a existência de matéria escura morna (WDM), a qual possuiria massa intermediária entre

a HDM e a CDM, podendo explicar algumas das observações das estruturas no universo [20].

Dessa maneira, apesar da existência da HDM e da WDM não estar descartada, elas devem

coexistir com a CDM, sendo esta responsável pela maior parte da massa da matéria escura.

Diversas teorias foram desenvolvidas com a finalidade de prever possíveis candidatos à

matéria escura. As mais importantes são apresentadas no esquema da Figura 2.4 abaixo.
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Figura 2.4: Esquema apresentando as principais teorias consideradas para explicar a natureza
das partículas da matéria escura [21].

Alguns candidatos não necessitam da conjectura de partículas além do SM, como os

MACHOs (Massive Compact Halo Objects) e buracos negros primordiais. Também, a princí-

pio, objetos já conhecidos que não emitem luz (ou emitem muito pouca luz) e compostos por

matéria bariônica, como estrelas de nêutrons, anãs marrons e planetas, poderiam explicar as

interações gravitacionais observadas em grandes escalas. Através do efeito de microlentes gra-

vitacionais, seria possível medir a massa de tais objetos e estimar sua densidade númerica no

universo. Entretanto, até o momento, os experimentos mostram que tais corpos podem compor,

no máximo, a cerca de 20% da massa dos halos galáticos [22,23], não solucionando o problema

da matéria escura.

Alguns outros candidatos não foram formulados especialmente para resolver o mistério

da matéria escura, mas surgiram com o propósito de esclarecer outros problemas da física.

Por exemplo, os neutrinos estéreis foram formulados para clarificar o fenômeno da oscilação de

neutrinos, podendo explicar porque possuem massa, bem como a assimetria em sua quiralidade.

Já os áxions foram formulados para resolver o problema da simetria CP na cromodinâmica

quântica (QCD), ao fazer com que o termo que viola a simetria CP tenda a zero [24]. Apesar
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dessas duas partículas não terem sido originadas do problema da matéria escura, são potenciais

candidatas, já que interagem apenas pela força gravitacional e fraca, e seriam classificadas como

WDM (neutrinos estéreis) e CDM (áxions).

Existem inúmeras teorias que estendem o SM, porém uma das mais consideradas para

prever candidatos à matéria escura é o modelo da supersimetria (SUSY). A SUSY prevê a

existência de partículas “super parceiras” das já conhecidas pelo SM. Resumidamente, cada

férmion do SM possuiria um bóson como “super parceiro”, e cada bóson do SM possuiria um

férmion como “super parceiro”. Em modelos da SUSY nos quais a simetria é espontaneamente

quebrada, e a R-paridade é conservada, os “super parceiros” poderiam ter massa diferente das

partículas do SM, bem como a “super partícula” mais leve seria estável [25]. Nesses modelos,

o super parceiro mais leve interagiria apenas fracamente e gravitacionalmente com o SM, e

deveria ter massa da ordem de centenas de GeV até poucos TeV [26], ou seja, seria um ótimo

candidato à matéria escura fria. Partículas com tais propriedades são denominadas WIMPs

(Weakly Interacting Massive Particles), e já há alguns anos são os candidatos mais estudados e

procurados por experimentos [27].

Os WIMPs são candidatos muito populares por uma série de fatores. Eles são previstos

por várias teorias que estendem o SM, como a SUSY, já citada acima, a Little Higgs [28], e

teorias que supõem dimensões extras [29]. Em muitos casos, os WIMPs surgem dessas teorias

de maneira natural, sem a necessidade de impor parâmetros ad hoc. Outro fator é a abundância

dos WIMPs após o “freeze-out” no universo primordial ser igual à abundância observada para a

matéria escura atualmente. Esse fato é conhecido como “milagre dos WIMPs”, e é o principal

fator para a grande popularidade dos WIMPs nos últimos anos.

Diversos experimentos foram construídos com o foco na procura pelos WIMPs, porém,

até o momento, nenhum obteve resultados positivos conclusivos a favor de sua existência. Com

os resultados negativos de tais experimentos, a massa dos WIMPs e sua seção de choque com

os núcleons são restringidos, e cada vez menores são as regiões livres no gráfico de exclusão.

Assim, recentemente, outros candidatos à matéria escura passaram a ter mais espaço nos estu-

dos.

Alguns dos modelos alternativos mais considerados conjecturam a existência de um
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setor escuro que poderia conter mais de um tipo de partícula de matéria escura, como a Boosted

Dark Matter [30], e a Mirror Dark Matter [31]. Uma necessidade dos modelos seria explicar a

natureza da interação do setor escuro com o modelo padrão, ou ainda a interação entre diferentes

partículas do setor escuro. São conjecturados então, bósons que possam mediar estas interações,

sendo o principal candidato o fóton escuro. Outros bósons pertencentes ao setor escuro também

são conjecturados, como principal exemplo o áxion.

2.3 Detecção da matéria escura

É possível separar os métodos de detecção da matéria escura em três categorias: a pro-

dução em colliders, a detecção indireta e a detecção direta.

A produção em colliders ampara-se em teorias que consideram a possibilidade de pro-

duzir partículas de matéria escura a partir da interação entre partículas do SM. Assim, grandes

colisores de partículas, como o RHIC (Relativistic Heavy-Ion Collider) e o LHC (Large Hadron

Collider), procuram por uma energia faltante relacionada à produção de partículas de matéria

escura em eventos de colisões entre íons pesados e/ou colisões próton-próton, por exemplo. A

busca pelas partículas de matéria escura em colliders não revelará a natureza e detalhes sobre

tais partículas, já que a única evidência será a energia e momento faltantes nos eventos. Entre-

tanto, seria possível obter algumas propriedades como a massa e seção de choque das partículas

produzidas [32]. A SUSY prevê candidatos à matéria escura, como o neutralino por exemplo,

com massas da ordem de centenas de GeV, suficientes para serem gerados no LHC. Porém, até

o momento, nenhuma evidência de sua produção foi encontrada.

A detecção indireta baseia-se na observação de partículas do SM a partir da aniquilação

e/ou decaimento de partículas de matéria escura. A principal fonte desses fenômenos seriam

poços gravitacionais onde a densidade da matéria escura é grande, como aglomerados de galá-

xias e centros galácticos. Logo, a maior parte dos experimentos observa raios cósmicos a partir

de satélites ou telescópios, procurando por um excesso de eventos sobre o fundo esperado [33].

Alguns dos experimentos que utilizam a detecção indireta são o PAMELA (Payload for Matter

Antimatter Exploration and Light-nuclei Astrophysics) [34], o ATIC (Advanced Thin Ionization

Calorimeter) [35], e o AMS (Alpha Magnetic Spectrometer) [36].
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A detecção direta procura pela interação das partículas de matéria escura com os átomos

dos detectores. Em geral, para uma partícula mais pesada, é buscada uma interação da matéria

escura com o núcleo dos átomos. No entanto, para partículas mais leves, também é possível

detectar sua interação com elétrons. Alguns exemplos de experimentos que utilizam a detecção

direta são o XENON1T [37], o EDELWEISS (Expérience pour Detecter Les WIMPs En Site

Souterrain) [38] e o COSINE-100.

Por muitas vezes, os métodos de detecção são complementares, de forma que limitações

de um método podem ser compensadas pelos outros métodos, e vice versa. Assim, a determina-

ção das propriedades e comportamento das partículas de matéria escura serão resultado de um

esforço conjunto de diferentes tipos de experimentos.

O esquema da Figura 2.5 abaixo ilustra os tipos de interação procurados para cada mé-

todo de detecção da matéria escura.

Figura 2.5: Esquema apresentando os métodos de detecção da matéria escura [39]. A produção
em colliders é representada pela seta verde, a detecção indireta pela seta azul, e a detecção
direta pela seta roxa.

O tópico a seguir explica com mais detalhes a detecção direta, visto que o experimento

COSINE-100 foi concebido para esse método de detecção.
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2.3.1 Detecção direta

Diversos experimentos ao redor do mundo utilizam a detecção direta. Técnicas e materi-

ais diferentes são utilizados, e muitos experimentos adotam mais de uma ferramenta de detecção

para aperfeiçoar ao máximo sua sensibilidade. Tendo em vista os principais detectores existen-

tes, pode-se classificá-los em três categorias: detectores criogênicos de estado sólido; detectores

de gases nobres líquidos; e detectores de cristais cintiladores.

Os detectores criogênicos de estado sólido medem um pequeno aumento de temperatura

gerado pela interação da matéria escura com o material do detector, em geral, germânio ou

silício. As principais vantagens dessa técnica são a possibilidade de medir sinais com baixa

energia (da ordem de centenas de eV), assim como possuir uma excelente resolução em energia,

inclusive na região abaixo de 1 keV [40]. Alguns exemplos deste tipo de experimento são o

SuperCDMS [41], o CRESST [42] e o EDELWEISS.

Os detectores de gases nobres líquidos procuram por ionizações e cintilações geradas

pela matéria escura, e geralmente utilizam argônio e/ou xenônio líquido. Até o momento, es-

ses tipos de experimentos são os mais sensíveis, possuindo os melhores limites superiores para

diversos modelos da matéria escura. Isso se deve a alguns privilégios que tais detectores pos-

suem, como o fato de serem detectores com um fundo extremamente baixo, devido à pureza

do material e pela facilidade em blindá-los da radiação de fundo. Também, há a possibilidade

de construir detectores com volumes sensíveis grandes, com massa da ordem de centenas de

kg até algumas toneladas, aumentando sua probabilidade de interação com a matéria escura.

O XENON1T, o XMASS [43] e o PandaX [44] são alguns dos principais experimentos nesta

classificação.

Os detectores de cristais cintiladores são utilizados em outras áreas da física já há bas-

tante tempo, e por isso suas características e comportamento são bem conhecidos. Por essa

razão, apesar desses tipos de detectores possuírem fundos relativamente maiores que nos outros

experimentos, a identificação e determinação das atividades de cada componente do fundo são

mais precisas que em outros materiais. Além disso, assim como nos detectores de gases nobres,

é possível utilizar grandes massas de cristais. Até o momento, os maiores experimentos utili-

zam centenas de kg, porém atualizações para até uma tonelada são planejadas. Geralmente, os
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cristais utilizados nos detectores são o NaI(Tl) e o CsI(Tl). Os principais experimentos deste

tipo são o DAMA/LIBRA, o ANAIS-112 [45] e o COSINE-100.

Apesar de múltiplos experimentos que utilizam materiais e técnicas diferentes procura-

rem pela matéria escura, nenhum obteve, até o momento, resultados conclusivos para a existên-

cia de alguma partícula de matéria escura. Resultados positivos foram encontrados em alguns

experimentos, como no CRESST-II, no CoGeNT, no DAMA/LIBRA, e mais recentemente, no

XENON1T. O CRESST-II observou um excesso de eventos em sua procura por WIMPs, o qual

foi publicado em 2012 [46]. Os resultados mostraram cerca de 27 eventos além do esperado pe-

los fundos no detector, tendo sido interpretados como eventos gerados por WIMPs. A partir do

número de eventos em excesso e das propriedades do detector, valores para a massa e seção de

choque dos WIMPs foram determinados. Entretanto, posteriormente, foi verificado que o fundo

esperado devido aos núcleos de 210Pb havia sido subestimado [47]. Análises com mais tempo

de dados, e com os fundos corretamente considerados não encontraram eventos decorrentes de

WIMPs. O CoGeNT também observou um excesso de eventos em seu detector, publicado em

2013 [48]. A massa e seção de choque dos WIMPs que teriam gerado tais eventos não era com-

patível com os resultados apresentados anteriormente pelo CRESST-II. Em análises posteriores,

foi verificado que a relação entre o número de eventos gerados no volume interno do detector e

o número de eventos gerados na supefície foi erroneamente calculada, fazendo com que o nú-

mero de eventos provenientes do fundo fosse subestimado [47]. Outros estudos da procura por

WIMPs no mesmo experimento, dessa vez com o fundo corrigido, não encontraram excesso de

eventos gerados pela matéria escura. Em 2019, o XENON1T publicou os resultados da aquisi-

ção de dados por cerca de 1 ano, mostrando um excesso de eventos entre 2 keV e 4 keV [49].

Em alguns estudos, esses resultados foram interpretados como sendo devido a áxions solares,

fótons escuros solares ou fótons escuros como matéria escura fria [49,50], porém, também é

possível que um fundo gerado pelo 3H , o qual não havia sido considerado, seja o responsável

pelo excesso de eventos observado. Dados futuros tomados com detectores mais sensíveis se-

rão capazes de verificar a fonte do excesso de eventos observado. Entretanto, o resultado mais

controverso e que persiste até o momento é o do DAMA/LIBRA, o qual alega observar uma

modulação anual na taxa de eventos medida por seu detector, gerada pelos WIMPs.
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2.3.2 Modulação anual na taxa de eventos gerada por WIMPs

A taxa de eventos esperada em detectores de matéria escura devido à interação dos

WIMPs pode ser aproximada por [40]:

R =
NA ρDM ⟨v⟩ σWN

A mW
(2.3)

onde NA é o número de Avogadro; ρDM é a densidade local da matéria escura; ⟨v⟩ é a velocidade

da Terra em relação ao halo de matéria escura; σWN é a seção de choque entre os WIMPs e

núcleons; A é a massa do núcleo do qual o detector é composto; e mW é a massa do WIMP.

Os modelos mais considerados para a distribuição da matéria escura na Via Láctea con-

sideram que a densidade local de matéria escura está entre 0.3 GeV/cm³ e 0.6 GeV/cm³. A

seção de choque entre WIMPs e núcleons deve possuir valores entre 10−49 cm² e 10−38 cm², de-

pendendo da massa do WIMP. O halo de matéria escura, em média, está em repouso em relação

ao centro da Via Láctea, de forma que a velocidade média da Terra em relação aos WIMPs seja

a velocidade de translação do Sistema Solar, cerca de 220 km/s. Entretanto, devido ao movi-

mento de translação da Terra, a qual possui velocidade próxima de 30 km/s em relação ao Sol,

sua velocidade em relação aos WIMPs deve variar ao longo do ano, sendo máxima em junho, e

mínima em dezembro. O esquema da Figura 2.6 abaixo ilustra esse fenômeno.
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Figura 2.6: Esquema apresentando a variação na velocidade da Terra em relação aos WIMPs
[51].

Como a taxa de eventos esperada no detector depende da velocidade da Terra em relação

aos WIMPs, espera-se que seja observada uma modulação anual no número de eventos medidos.

A taxa de eventos medida pelo detector deve possuir a seguinte forma [51]:

R = Rm + A cos
2 π (t− t0)

T
(2.4)

onde Rm é a taxa média de eventos gerados pelos WIMPs durante o ano; A é a amplitude da

modulação, dependente da massa e seção de choque do WIMP; t0 é a fase de 152.5 dias, quando

a velocidade da Terra em relação aos WIMPs é máxima; e T é o período de 1 ano.

Como espera-se que a energia depositada pela interação dos WIMPs com o detector seja

da ordem de poucos keV, além das características citadas, a modulação deve ser observada nos

experimentos apenas para baixas energias.

Uma grande vantagem desse modelo, e o principal motivo de ser amplamente estudado,

é sua independência com a natureza da interação dos WIMPs com o material do detector. A

única exigência é a taxa de eventos ser dependente da velocidade relativa da Terra aos WIMPs.

Também, como é esperado que a modulação anual aconteça apenas para eventos gerados por

WIMPs, este modelo facilita a separação entre eventos provenientes do fundo e da matéria

escura.
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A colaboração DAMA/LIBRA alega estar observando uma modulação anual na taxa de

eventos medida pelo seu detector com as mesmas características da modulação esperada para

os WIMPs, ou seja, com período de 1 ano, fase de 152.5 dias, e observá-la apenas para energias

de até 6 keV.

O experimento DAMA/LIBRA está localizado na Itália, no Laboratori Nazionali del

Gran Sasso (LNGS). Ele é composto por cerca de 250 kg de cristais de NaI(Tl), blindados

com camadas de cobre, chumbo, cádmio, polietileno, parafina e 1 m de concreto para redu-

zir o fundo [52]. Sua tomada de dados, considerando sua fase 1 e fase 2, já dura cerca de

15 anos, e os resultados indicam a existência de uma modulação anual na taxa de eventos de

cerca de 0.00941±0.00076 contagens/kg/keV/dia para o intevalo de energia de 2-6 keV, o que

é incompatível com a hipótese da modulação nula em 12.4 σ. Considerando também os re-

sultados do experimento anterior DAMA/NaI, o qual possuía 87.3 kg de cristais de NaI(Tl) e

tomou dados por cerca de 7 anos, a modulação observada passa a ser 0.00996±0.00074 conta-

gens/kg/keV/dia, incompatível em 13.4 σ com a modulação nula. A partir da fase 2, a energia

mínima medida pelo DAMA/LIBRA foi reduzida para 1 keV. A modulação obervada para o

intervalo de energia de 1-6 keV e cerca de 8 anos de tomada de dados foi 0.01048±0.00090

contagens/kg/keV/dia. Em todos os ajustes citados, o período e a fase do cosseno ajustado

foram fixados em 1 ano e 152.5 dias, respectivamente [52]. A Figura 2.7 abaixo mostra os

resultados das fases 1 e 2, e o ajuste da modulação esperada para os WIMPs.

Figura 2.7: Resultados da modulação anual na taxa de eventos observada pelo experimento
DAMA/LIBRA no intervalo de energia de 2-6 keV. São apresentados os resultados da fase 1 e
fase 2 conjuntamente [53].

Nenhum outro experimento além do DAMA/LIBRA observou tal modulação em seus

dados. Contudo, foram estabelecidos limites superiores para a seção de choque dos WIMPs
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com núcleons e sua massa. A Figura 2.8 abaixo mostra o gráfico de exclusão com os limites

superiores determinados por diferentes experimentos, considerando que a interação WIMP-

núcleon seja independente de spin. Também são mostrados os valores para a seção de choque e

massa dos WIMPs que teriam gerado a modulação anual observada pelo DAMA/LIBRA.
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Figura 2.8: Gráfico de exclusão para os WIMPs, considerando que a interação entre núcleons
e WIMPs é independente de spin. São apresentados os limites superiores dos experimentos
CRESST-III [54], COSINE-100 [55], ZEPLIN-III [56], EDELWEISS [57], PANDAX-II [58],
LUX [59] e XENON1T [37]. Também, são mostradas as regiões, com nível de confiança de
90%, relacionadas às propriedades dos WIMPs que teriam gerado a modulação anual observada
na fase 1 do DAMA/LIBRA, considerando tanto uma interação com núcleos de Na, como com
núcleos de I [55]. A região colorida na parte inferior refere-se ao fundo de neutrinos, o qual
será existente caso algum experimento possua sensibilidade aos WIMPs nessa região [60].

Como é possível observar no gráfico de exclusão, limites superiores de vários expe-

rimentos excluem as seções de choque e massas dos WIMPs que poderiam estar gerando a

modulação anual observada pelo DAMA/LIBRA, colocando em cheque seus resultados. Uma

das possíveis explicações para apenas o DAMA/LIBRA observar os WIMPs é a interação ser

dependente de spin, no caso em que prótons são favorecidos [61]. Tanto o Na como o I pos-

suem um próton desemparelhado, enquanto os átomos comumente usados em outros detectores,
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como o Xe, o Ar e o Ge, não o possuem. Dessa maneira, como até o ínicio da tomada de dados

do COSINE-100, em setembro de 2016, o DAMA/LIBRA era o único experimento que utili-

zava cristais de NaI(Tl), era necessário outro experimento que também possuísse um detector

de NaI(Tl) para comprovar ou refutar seus resultados. Foi nesse contexto que o COSINE-100,

o qual utiliza 106 kg de cristais de NaI(Tl), foi concebido e construído.

Outra hipótese para explicar os resultados do DAMA/LIBRA é a maneira como seus

dados foram analisados. Há a suspeita de que o método por eles utilizado para subtrair o fundo

esteja causando uma tendência nos dados, gerando uma modulação anual artificial [62]. Tam-

bém são considerados cenários em que a modulação seja proveniente da soma de modulações

geradas por outros fenômenos, como a modulação anual dos múons e a modulação anual de

nêutrons gerados por neutrinos solares [63].

Os resultados recentes publicados pelos dois principais experimentos que também utili-

zam cristais de NaI(Tl), o ANAIS-112 e o COSINE-100, são incompatíveis com os resultados

apresentados pelo DAMA/LIBRA. O ANAIS-112 publicou os resultados de sua procura pela

modulação anual, utilizando cerca de 3 anos de dados. A modulação encontrada é incompatível

com a observada pelo DAMA/LIBRA em cerca de 2.5 σ (a depender do intervalo de energia)

[64]. Serão necessários, ao todo, 5 anos de dados para confirmar ou refutar o DAMA/LIBRA

em 3 σ. Já a colaboração COSINE-100, publicou resultados sobre a procura por um excesso de

eventos gerado por WIMPs, na qual não foi encontrado um excesso de eventos sobre o fundo

esperado, e os limites superiores calculados são incompatíveis com a região da seção de choque

e massa dos WIMPs indicada pela modulação do DAMA/LIBRA. Também foram publicados,

ainda somente em pré-print, resultados sobre a procura pela modulação anual para cerca de 3

anos de dados [65]. Os resultados ainda são inclusivos, sendo compatíveis tanto com a ausência

de modulação, como com a observação do DAMA/LIBRA.

Resultados negativos dos diferentes experimentos, especialmente dos que utilizam cris-

tais de NaI(Tl), bem como a restrição cada vez maior dos valores para a seção de choque e

massa dos WIMPs incentivam a procura por outros tipos de matéria escura fermiônica e bosô-

nica. Os bósons mais considerados como candidatos à matéria escura são os fótons escuros e

os áxions, os quais são o tema de estudo deste trabalho.



Capítulo 3

Matéria escura bosônica

Os bósons do setor escuro são gerados por extensões do modelo padrão através de uma

nova simetria. Em baixas energias, esta simetria deve ser quebrada, originando o surgimento

do bóson do setor escuro. Os principais candidatos são os fótons escuros e áxions, os quais são

discutidos nas seções seguintes.

3.1 Fótons escuros

O modelo padrão é baseado na estrutura do grupo de gauge SU(3)C ⊗ SU(2)L ⊗

U(1)Y , onde o grupo SU(3)C representa a interação forte, e o grupo SU(2)L ⊗ U(1)Y a inte-

ração eletrofraca [66]. Os bósons referentes a cada um dos grupos SU(3)C , SU(2)L, e U(1)Y

são o glúon, os bósons W e Z, e o fóton, respectivamente. O processo que dá origem à massa

das partículas do modelo padrão é o mecanismo de Higgs, mediado pelo bóson de Higgs. Uma

extensão natural e mais simples do modelo padrão seria adicionar uma nova simetria U(1)X , de

forma que o grupo de gauge se tornaria SU(3)C ⊗ SU(2)L ⊗ U(1)Y ⊗ U(1)X . O bóson

vetorial referente à quebra espontânea da nova simetria em baixas energias seria o fóton escuro,

o qual teria conexão com o modelo padrão apenas através de uma constante de acoplamento

cinético com o fóton ordinário, denominado neste trabalho como ϵ [67]. A princípio, não há

limites máximos ou mínimos para o valor de ϵ, porém, modelos geralmente preveem valores

entre 10−17 até 10−2. Também, a maior parte dos modelos assumem que o fóton escuro possui

massa, cujo valor pode variar da ordem de 10−18 eV até a ordem de dezenas de GeV [68].

Uma menor parte dos modelos para os fótons escuros sugere que sua massa é originária

de um mecanismo similar ao de Higgs no modelo padrão. Entretanto, para isso, é necessária

24
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a existência de um “bóson de Higgs escuro” que daria origem à massa das partículas do se-

tor escuro [69]. Outra alternativa, considerada na maior parte dos modelos, é o mecanismo de

Stueckelberg [70], no qual um novo campo escalar é adicionado à lagrangiana do sistema, de

forma que a simetria de gauge é quebrada, sem afetar a renormalizabilidade e unitariedade da

teoria. Este mecanismo manifesta-se comumente em diversas teorias além do SM que sugerem

a existência de candidatos à matéria escura. Ambos mecanismos são equivalentes no limite em

que a massa do bóson de Higgs escuro é muito maior que a massa do fóton escuro. A análise

dos fótons escuros estudados neste trabalho é válida caso sua massa seja derivada do meca-

nismo de Stueckelberg, apesar de sua extensão para modelos em que a massa seja originária do

mecanismo de Higgs necessitar pequenas modificações.

A lagrangiana que descreve o sistema composto pelo fóton ordinário e o fóton escuro é

dada por [71]:

L = −1

4
AµνA

µν − 1

4
BµνB

µν +
m2

DP

2
BµB

µ − ϵ

2
AµνB

µν (3.1)

onde A é o campo associado ao fóton ordinário, B é o campo associado ao fóton escuro, e mDP

a massa do fóton escuro.

O último termo da lagrangiana acima mostra o acoplamento cinético entre o fóton or-

dinário e o fóton escuro. Devido a esse termo, o setor escuro possuiria uma conexão com o

modelo padrão, sendo possível observar uma oscilação fóton ordinário ⇐⇒ fóton escuro. As-

sim, o fóton escuro seria detectado através de efeitos idênticos aos do fóton ordinário, como o

efeito fotoelétrico, Compton, e a produção de pares.

A principal fonte de fótons escuros com massa abaixo de 100 keV seriam estrelas, nas

quais a taxa de fótons escuros produzidos pela oscilação de fótons ordinários seria elevada, e

dependeria da massa do fóton escuro, e da composição e temperatura das estrelas estudadas

[72]. Para massas acima de 1 MeV, a principal fonte de fótons escuros seria a aniquilação de

partículas de matéria escura fermiônica que estaria acumulada em poços gravitacionais, como

os centros galácticos [73].

As técnicas de detecção dos fótons escuros dependem de sua massa. Para massas me-

nores que 2me, é procurada a absorção do fóton escuro no detector, através de um efeito muito
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semelhante ao fotoelétrico do fóton ordinário [69]. Também é possível, para energias da or-

dem de centenas de keV, a procura através do efeito Compton [74]. Entretanto, para massas

maiores que 2me, a probabilidade do fóton escuro ser absorvido no detector é muito baixa, e a

técnica de procura mais eficiente passa a ser a detecção de seu decaimento em um par partícula-

antipartícula do modelo padrão [75].

Até recentemente, a maior parte dos limites mais restringentes para a constante de aco-

plamento cinético para massas abaixo de 1 MeV eram derivados de observações astrofísicas,

especialmente estudos cosmológicos, estudos sobre o resfriamento do Sol, de estrelas do ramo

horizontal, e de gigantes vermelhas. Porém, com o aprimoramento dos experimentos de maté-

ria escura, alguns detectores começam a possuir sensibilidade suficiente para determinar limites

mais restringentes do que os de observações astrofísicas. Para massas acima de 1 MeV, os prin-

cipais limites existentes são provenientes de experimentos em aceleradores de partículas, os

quais seriam capazes de produzir fótons escuros com massas maiores. As Figuras 3.1 e 3.2

abaixo mostram limites superiores para a constante de acoplamento cinético para massas do

fóton escuro de 10−18 eV até 70 GeV.

Figura 3.1: Limites superiores obtidos a partir de observações astrofísicas e experimentos para
a constante de acoplamento cinético do fóton escuro para massas de até 100 keV [76,77]. Dife-
rentemente do texto, a constante de acoplamento cinético é demominada χ.
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Figura 3.2: Limites superiores obtidos a partir de observações astrofísicas e experimentos para
a constante de acoplamento cinético do fóton escuro para massas de 1 MeV até 70 GeV [78].

3.1.1 Fótons escuros gerados pela inelastic boosted dark matter

Diversas teorias para a matéria escura sugerem a existência de um setor escuro com

mais de um tipo de partícula, as quais poderiam sofrer algum tipo de interação entre elas [79].

Partículas mais pesadas (comumente denominadas χ0) deveriam compor a maior parte da massa

da matéria escura observada no universo, e estariam mais concentradas em regiões de maior

densidade, como no centro galáctico. As χ0 poderiam, então, se aniquilar, produzindo partículas

mais leves de matéria escura (denominadas χ1), as quais sofreriam um boost dado pela razão

entre as massas da χ0 e χ1, γ1 = m0

m1
. Por essa razão, este modelo é nomeado Boosted Dark

Matter, ou BDM. Nos locais de maior densidade, a taxa de aniquilação seria elevada, gerando

um fluxo maior das χ1. Na Terra, as principais fontes da Boosted Dark Matter seriam o centro

da Via Láctea e o Sol [80].

Ao chegar em detectores na Terra, as χ1 poderiam interagir elasticamente ou inelastica-

mente com o alvo. Em especial, alguns modelos sugerem que o espalhamento inelástico com

elétrons poderia gerar um terceiro tipo de partícula de matéria escura (denominada χ2), a qual

seria mais pesada que a χ1 e instável, decaindo novamente na χ1 e no mediador da interação

(denominado X), o qual poderia ser um fóton escuro, que posteriormente decairia em um par
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elétron-pósitron, caso tenha massa suficiente [81]. Nesta circunstância, as χ1 são comumente

denominadas Inelastic Boosted Dark Matter, ou iBDM.

Os processos envolvidos neste modelo podem ser resumidos cronologicamente:

χ0 χ0 −→ χ1 χ1 (3.2)

χ1 e
− −→ χ2 e

− (3.3)

χ2 −→ χ1X (3.4)

X −→ e− e+ (3.5)

No detector, seria observado o recuo do elétron espalhado pela χ1, bem como o par

elétron-pósitron. O comprimento de decaimento da χ2 e do fóton escuro devem ser da ordem de

10 cm, sendo possível sua detecção no COSINE-100 [81]. Baseado neste modelo e na estrutura

dos detectores do COSINE-100, o cenário mais provável de ser observado seria o espalhamento

inelástico da χ1 nos elétrons do cintilador líquido, depositando energia acima de 4 MeV, e o

decaimento do fóton escuro nos cristais de NaI(Tl), também depositando energia maior que

4 MeV [82]. A Figura 3.3 abaixo ilustra o modelo descrito, e a interação das partículas no

COSINE-100.

Figura 3.3: Esquema apresentando o modelo da Inelastic Boosted Dark Matter, e sua interação
no experimento COSINE-100 [82]. (a) Aniquilação das partículas χ0, produzindo partículas
mais leves χ1 aceleradas, no centro da Via Láctea. (b) Cenário procurado neste estudo, com
espalhamento inelástico da χ1 no cintilador líquido, e decaimento do fóton escuro em um par
elétron-pósitron nos cristais de NaI(Tl).
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Este modelo possibilita a detecção de fótons escuros com massas da ordem de até algu-

mas dezenas de MeV, apesar de exigir também a existência da iBDM.

Fótons escuros com massa próxima de 17 MeV são particularmente interessantes, de-

vido ao experimento ATOMKI ter detectado um excesso de eventos ao medir a correlação angu-

lar entre elétrons e pósitrons provenientes da desexcitação nuclear do 8Be [83], e do 4He [84].

A localização angular e amplitude do excesso de eventos é compatível com a emissão de um

bóson com massa próxima de 17 MeV, que seja mediador de uma interação ainda desconhecida,

e faça parte do setor escuro. Em decorrência dessa medição, a procura por partículas do setor

escuro com estas propriedades está em voga. Particularmente, supondo a validade das observa-

ções do ATOMKI, e do modelo da iBDM, seria provável que os bósons sejam os mesmos, e sua

detecção utilizando o COSINE-100 seria possível.

3.1.2 Fótons escuros solares

Na Terra, a principal fonte de fótons escuros com massa abaixo de 10 keV seria o Sol,

através dos mesmos processos que geram fótons ordinários. A taxa de produção dos fótons no

interior de um plasma pode ser escrita em função de sua taxa de absorção através da seguinte

relação [67]:

ΓP = ΓA (e−E/T − 1) (3.6)

onde ΓP é a taxa de produção, ΓA é a taxa de absorção, E é a energia do fóton, e T é a

temperatura local do plasma.

A taxa de produção de fótons no interior do Sol pode ser determinada a partir das opaci-

dades solares, as quais consideram processos como o efeito Bremsstrahlung inverso, Compton,

e o fotoelétrico, dependentes da composição e temperatura em função do raio no interior do Sol

[67].

A taxa de produção de fótons escuros deve ser o produto da taxa de produção de fótons

ordinários pela probabilidade da oscilação ocorrer no interior do Sol, a qual depende do tensor

de polarização complexo Π = Πr+ iΠi. É necessário então, diferenciar fótons com polarização

longitudinal de fótons com polarização transversal, ocasionando cálculos de seus fluxos na Terra

diferentes para cada tipo de polarização [71].
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O fluxo diferencial dos fótons escuros com polarização transversal na Terra pode ser

calculado a partir de [71]:

dΦT

dE
=

1

4πa2

∫ R⊙

0

dr
4πr2

π2

E
√

E2 −m2
DP

eE/T − 1

ϵ2m4
DP

(ω2
P −m2

DP )
2 + E2Γ2

T

ΓT (3.7)

onde E e mDP são a energia e a massa do fóton escuro, respectivamente; T = T (r) e ωP =

ωP (r) são a temperatura e a frequência de plasma no interior do Sol, respectivamente; e ΓT é a

taxa de produção dos fótons com polarização transversal no Sol, a qual pode ser descrita por:

ΓT =
16π2α3

√
2πne (nH gffH + nHe gffHe

)

3
√
3Tm

3/2
e E3

+
8πα2

3m2
e

ne (3.8)

onde me é a massa do elétron; gffH e gffHe
são os fatores de Gaunt considerando interações

entre íons livres para os núcleos de hidrogênio (prótons) e de hélio, respectivamente, os quais

foram obtidos da Ref. [85]; e ne, nH e nHe são as densidades númericas de elétrons livres, de

núcleos de hidrogênio e de núcleos de hélio no interior do Sol, respectivamente.

O primeiro termo da expressão 3.8 acima, o qual é predominante para baixas energias,

relaciona-se com a absorção de fótons no espalhamento de elétrons com prótons (núcleo de

hidrogênio) e núcleos de hélio. Já o segundo termo relaciona-se com o espalhamento Compton

e/ou Thomson, o qual é predominante para altas energias. Nessa equação, é considerado que

o Sol é majoritariamente formado por hidrogênio e hélio, e que todos os átomos estão ioniza-

dos, de forma que há apenas elétrons, prótons e núcleos de hélio livres no interior do Sol. Esta

aproximação é válida para as energias do fóton escuro de 0.3 keV a 30 keV, as quais foram

estudadas neste trabalho. Nas camadas solares mais externas, com r > 0.9R⊙ e para energias

mais baixas do fóton escuro, há uma grande contribuição de átomos não ionizados, sendo ne-

cessário também levar em consideração as interações entre elétrons e átomos ligados, íons e

elétrons ligados, e elétrons livres e átomos ligados [67]. Dessa maneira, a integral da expressão

3.7 foi calculada até 0.9R⊙, sem grande impacto no fluxo diferencial. A Figura 3.4 mostra o

fluxo diferencial para fótons escuros com polarização transversal (termo dentro da integral da

expressão 3.7) em função da distância radial no interior do Sol, considerando energia de 2.0

keV, e diferentes massas do fóton escuro.
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Figura 3.4: Fluxo diferencial no interior do Sol para fótons escuros com polarização transversal,
massas de 1 eV, 10 eV, 100 eV e 1 keV, e energia de 2.0 keV.

Nota-se que para fótons escuros com massas intermediárias, há uma região no interior

do Sol que gera a maior parte dos fótons escuros. Isto ocorre devido à ressonância existente

para ωP = mDP . O valor de ωP no interior do Sol é maior próximo ao centro, onde a densidade

de elétrons livres ne é maior, e diminui conforme a distância radial aumenta. Como o valor

máximo de ωP é de aproximadamente 316 eV, para fótons escuros com massa maior que esse

valor, não há mais ressonância, e o fluxo cai drasticamente. Além disso, para fótons escuros

com massa abaixo de aproximadamente 5 eV, a ressonância ocorre em camadas mais externas,

onde o fluxo diferencial é menor, fazendo com que o fluxo gerado nas camadas mais internas

seja dominante.

Para fótons escuros com polarização longitudinal, o fluxo diferencial pode ser escrito

por uma expressão semelhante [86]:

dΦL

dE
=

1

a2

∫ R⊙

0

dr
r2

2π2

E
√

E2 −m2
DP

eE/T − 1

E2ϵ2m2
DP

(E2 − ω2
P )

2 + E2Γ2
L

ΓL (3.9)

onde ΓL é a taxa de produção dos fótons com polarização longitudinal no Sol, a qual, para
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energias acima do valor máximo de ωP no Sol, pode ser descrita por:

ΓL =
16π2α3

√
2πne (nH gffH + nHe gffHe

)

3
√
3Tm

3/2
e E3

+
8πα2ne

3m2
e

√
1− ω2

P

E2
(3.10)

Neste caso, porém, verifica-se que a ressonância existe para ωP = E. Assim, para ener-

gias maiores que 316 eV, o fluxo diferencial longitudinal na Terra decresce exponencialmente,

podendo ser bem aproximado pela seguinte expressão [86]:

dΦL

dE
= 5.7× 1033 ϵ2m2

DP E−4 e−E/1.7
(
1 +

0.002

(E − 0.28)1.8

)
cm−2 s−1 keV −1

(3.11)

onde mDP e E são dados em eV e keV, respectivamente.

Como a energia mínima medida pelos cristais do COSINE-100 é de 1 keV, foi utili-

zada a expressão 3.11 acima para calcular o fluxo longitudinal de fótons escuros na Terra, e as

expressões 3.7 e 3.8 para calcular o fluxo transversal na Terra. Para o Sol, foi considerado o

modelo AGSS09ph [87,88], de onde foram retirados os dados de sua temperatura, densidade de

prótons, densidade de núcleos de hélio, densidade de elétrons livres e frequência de plasma em

função da distância radial. A Figura 3.5 abaixo mostra o fluxo de fótons escuros solares com

polarização longitudinal para energias de 1 eV até 20 keV, de acordo com as expressões 3.9 e

3.10, e de acordo com a expressão analítica 3.11.
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Figura 3.5: Fluxo na Terra de fótons escuros com polarização longitudinal. À esquerda, fluxo
calculado sem aproximação a partir das expressões 3.9 e 3.10 [86]. À direita, fluxo considerando
fótons escuros com massas de 1 eV e 100 eV, e constante de acoplamento cinético igual a 10−14.
As linhas cheias representam os fluxos mostrados como referência no gráfico à esquerda, e as
linhas tracejadas a função analítica 3.11 para energias de 0.3 keV até 20 keV.

É possível notar, da Figura 3.5 acima, que a expressão analítica representa muito bem

o fluxo de fótons escuros para energias de 0.3 keV até 6 keV. Acima de 6 keV, o fluxo é bem

menor que para energias mais baixas, de forma que o uso da expressão analítica neste estudo é

suficiente.

Foram calculados os fluxos na Terra de fótons escuros com polarização longitudinal e

transversal para massas de 1 eV a 10 keV, como segue na Figura 3.6 abaixo.
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Figura 3.6: Fluxos de fótons escuros na Terra com polarização longitudinal (linhas tracejadas)
e transversal (linhas cheias), para massas de 1 eV (em verde), 10 eV (em vermelho), 100 eV
(em amarelo), e 1 keV (em azul).

Para massas abaixo de cerca de 5 eV, o fluxo decorrente de fótons escuros com po-

larização longitudinal é maior do que o fluxo decorrente de fótons escuros com polarização

transversal, sendo mais importantes no estudo para baixas massas. Entretanto, para massas

acima de 5 eV, o fluxo de fótons escuros com polarização transversal é predominante.

3.2 Áxions

Um dos principais pontos ainda não solucionados do modelo padrão é a conservação

da simetria CP na interação forte. Apesar da Lagrangiana que descreve a QCD (Quantum

ChromoDynamics) possuir termos que poderiam violar a simetria CP, nenhum fenômeno que

a viole foi observado até o momento. Também, caso o termo θ̄, o qual está relacionado com

tal violação e, a princípio, poderia tomar qualquer valor entre 0 e 2 π, não seja nulo, o nêutron

deveria apresentar um momento de dipolo elétrico (dn) também não nulo. O limite superior

mais restritivo determinado experimentalmente afirma que | dn |< 1.8× 10−26 e cm , exigindo

também que θ̄ < 3.5 × 10−11 [24]. Não há, todavia, nenhum motivo aparente exigindo que o

valor de θ̄ seja tão pequeno, e talvez nulo.
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Uma solução deste problema, apresentada em 1977 por Robert Peccei e Helen Quinn

[89], propõe a existência de uma nova simetria chiral global U(1) no modelo padrão, denomi-

nada simetria Peccei-Quinn (PQ), a qual seria espontaneamente quebrada em baixas energias.

Ao considerá-la na QCD, os termos relativos à violação da simetria CP somem, e a existência

de um novo bóson pseudo-escalar, denominado áxion, é sugerida. O áxion teria as propriedades

necessárias para ser considerado matéria escura, sendo um dos principais candidatos.

Apesar da massa prevista para o áxion ser da ordem de centenas de keV no modelo

original, inúmeros experimentos e observações astrofísicas excluem a possibilidade do áxion

possuir uma massa tão alta. Entretanto, modificações no modelo original sugerem cenários em

que os áxions são leves (com massa de no máximo alguns keV), possuem grande meia-vida,

e interagem fracamente com as partículas do modelo padrão. Tais áxions são denominados

áxions invisíveis. As duas principais teorias para áxions invisíveis são a KSVZ (Kim-Shifman-

Vainshtein-Zakharov) [90], e a DFSZ (Dine-Fischler-Srednicki-Zhitnisky) [91].

Áxions poderiam acoplar com núcleons, fótons ou elétrons, entretanto, no modelo KSVZ,

os áxions não interagiriam com léptons em nível de árvore. Por esse motivo, áxions desse

modelo também são chamados de áxions hadrônicos. Já no modelo DFSZ, os áxions são de-

nominados não hadrônicos, e podem interagir com léptons em nível de árvore, aumentando a

variedade de processos que poderiam gerá-los. Vários experimentos e observações astrofísicas

procuram pelos áxions através de seu acoplamento com núcleons (gan), com fótons (gaγγ), e

com elétrons (gae).

3.2.1 Acoplamento áxion-núcleon

O principal método utilizado para detectar o acoplamento entre áxions e núcleons é

através do decaimento do primeiro estado excitado do núcleo de 57Fe, o qual libera energia

de 14.4 keV. Caso haja um acoplamento entre áxions e núcleons, parte dos núcleos de 57Fe

emitiriam um áxion com energia de 14.4 keV. Tal processo ocorreria em larga escala no Sol,

de forma que os principais limites para a constante de acoplamento gan são provenientes de

observações da perda de energia solar, ou da detecção direta dos áxions oriundos do Sol [92]. A

Figura 3.7 abaixo mostra os principais limites já obtidos para a constante de acoplamento gan.
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Figura 3.7: Limites superiores obtidos a partir de observações da perda de energia solar, bem
como de experimentos de detecção direta no espaço dos parâmetros gaγγ vs gan (à esquerda),
e no espaço de parâmetros gaγγ gan vs ma (à direita). Os limites em verde são projeções de
experimentos ainda em construção [93].

Como os áxions produzidos no Sol na região de energia de 14.4 keV não seriam ori-

ginados apenas do acoplamento com núcleons, mas também de processos envolvendo os aco-

plamentos com fótons e elétrons, é necessário calcular os limites superiores em um espaço de

parâmetros que considere mais de um tipo de acoplamento. Além disso, a detecção direta dos

áxions ocorre considerando seu acoplamento com fótons e/ou elétrons, reforçando ainda mais a

necessidade em considerar acoplamentos além do com núcleons.

3.2.2 Acoplamento áxion-fóton

Na procura pelo acoplamento áxion-fóton, os experimentos comumente utilizam o efeito

Primakoff, onde um fóton real interagiria com um fóton virtual, gerando um áxion. No caso do

efeito Primakoff inverso, um áxion interagiria com um fóton virtual, gerando um fóton real. Nos

haloscópios, um forte campo magnético é aplicado, de forma que áxions presentes no detector

possam interagir com fótons virtuais do campo magnético, gerando fótons reais. Estes fótons

seriam então detectados, e sua frequência indicaria o valor da constante de acoplamento gaγγ e

a massa do áxion [94]. Como o principal objetivo dos haloscópios é medir áxions que possam

ser matéria escura fria, a energia esperada dos fótons gerados deve ser de no máximo alguns eV.

Áxions também podem ser produzidos no Sol através do efeito Primakoff, devido à alta

temperatura e campos eletromagnéticos em seu interior. Ainda, áxions poderiam ser produzidos
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no Sol através da fotocoalescência, onde a interação entre dois fótons daria origem a um áxion.

O processo inverso, onde áxions decaem em um par de fótons também poderia ocorrer e ser

detectado. Entretanto, o fluxo de áxions produzidos pelo efeito Primakoff é algumas ordens de

grandeza maior do que o fluxo produzido por fotocoalescência. Nos helioscópios, é utilizado o

mesmo princípio de detecção dos haloscópios, porém, como seu objetivo é medir áxions solares,

a energia do fóton gerado será maior, em geral, da ordem de eV até keV [95]. A Figura 3.8

abaixo mostra os limites superiores obtidos de diversas observações astrofísicas e experimentos

que procuram pela constante de acoplamento gaγγ .

Figura 3.8: Limites superiores obtidos a partir de observações astrofísicas e experimentos para
a constante de acoplamento áxion-fóton [76].

3.2.3 Acoplamento áxion-elétron

O acoplamento entre áxions e elétrons possibilita a produção de áxions por diferentes

mecanismos, como o efeito Compton de fótons com elétrons, e o efeito Bremsstrahlung em

elétrons. Nos modelos hadrônicos, a constante de acoplamento gae é cerca de 3 ordens de mag-

nitude menor que a constante gaγγ , de forma que os principais processos de produção dos áxions

nesse caso são devido ao seu acoplamento com fótons. Porém, nos modelos não hadrônicos,

gae e gaγγ possuem valores semelhantes, e os principais mecanismos de produção de áxions são

devido ao acoplamento com elétrons [96].



CAPÍTULO 3. MATÉRIA ESCURA BOSÔNICA 38

A maior parte dos experimentos que procuram pelos áxions de maneira direta, como

o XENON1T, o LUX, e o COSINE-100, se baseiam no efeito áxio-elétrico, o qual é muito

semelhante e proporcional ao efeito fotoelétrico. Assim, é inevitável levar em consideração

o acoplamento com elétrons, independentemente dos processos considerados na produção dos

áxions. Porém, caso sejam considerados modelos não hadrônicos, é razoável isolar gae dos

outros tipos de acoplamento. A Figura 3.9 abaixo mostra limites superiores, determinados a

partir de experimentos e observações astrofísicas, para gae.

Figura 3.9: Limites superiores obtidos a partir de observações astrofísicas e experimentos para
a constante de acoplamento áxion-elétron [76].

3.2.4 Áxions solares DFSZ e KSVZ

Estrelas seriam uma das principais fontes de áxions no universo, e muitos dos limites

superiores mais restritivos para as constantes de acoplamento entre áxions e núcleons, fótons

ou elétrons são derivados de observações estelares. Na Terra, a principal fonte de áxions se-

ria o Sol, podendo ser gerados por diferentes mecanismos, os quais incluem o acoplamento

dos áxions com elétrons, fótons e núcleons. Considerando o acoplamento com elétrons, os

processos de geração de áxions são denominados ABC, os quais incluem produção de áxions

por áxio-Bremsstrahlung nas colisões elétron-íon (e− + I −→ e− + I + a) e elétron-elétron

(e− + e− −→ e− + e− + a), por Compton (γ + e− −→ e− + a), desexcitação eletrônica por
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áxions (I∗ −→ I + a), e recombinação por áxions (e− + I −→ I− + a) [97]. Considerando

o acoplamento com fótons, os processos de geração de áxions seriam os já citados efeito Pri-

makoff e a fotocoalescência. Entretanto, como o fluxo de áxions gerados pelo efeito Primakoff

é muito maior do que pela fotocoalescência, em geral, esta não é considerada nos cálculos.

Considerando o acoplamento com núcleons, o principal processo de geração de áxions seria a

desexcitação nuclear do nível de energia de 14.4 keV do 57Fe presente no Sol, como também

já citada.

No modelo DFSZ, ou em outros modelos não hadrônicos, a produção de áxions pelos

processos ABC é dominante. Em contrapartida, no modelo KSVZ, ou em outros modelos ha-

drônicos, a produção de áxions pelo efeito Primakoff é dominante. Assim, é possível tratar

ambos casos separadamente. No caso deste trabalho, diferentemente dos estudos com helios-

cópios, a detecção de áxions com o COSINE-100 se daria a partir do efeito axio-elétrico nos

cristais de NaI(Tl), o qual depende apenas do acoplamento com elétrons. A constante gae para

áxions DFSZ é proporcional a cos2β, onde cotβ é a razão entre os valores esperados do vácuo

dos dois Higgs do modelo [98]. É possível então, como foi realizado neste trabalho, considerar

apenas o acoplamento com elétrons, com maior sensibilidade para modelos não hadrônicos.

Os fluxos de áxions na Terra, considerando que sua distância ao Sol é r = a = 1.496×

1011 m, gerados pelo efeito Compton, Bremsstrahlung e Primakoff podem ser descritos pelas

seguintes fórmulas analíticas, respectivamente [99]:

dΦC

dE
= 4.2× 1044 g2ae E

2.987 e−0.776E (3.12)

dΦB

dE
= 8.3× 1046 g2ae

E

1 + 0.667 E1.278
e−0.77E (3.13)

dΦP

dE
= 2× 1042 g2aγγ E

2.45 e−0.829E (3.14)

onde E é a energia dos áxions. Estas fórmulas fornecem os fluxos em unidades de m−1 ano−1 keV −1.

Para os fluxos gerados pela desexcitação eletrônica e recombinação, não é possível obter

fórmulas analíticas, já que dependem da estrutura atômica e nuclear dos elementos presentes



CAPÍTULO 3. MATÉRIA ESCURA BOSÔNICA 40

no Sol. Porém, áxions solares nos cristais de NaI(Tl) do COSINE-100 já foram estudados pela

colaboração, e os fluxos gerados por estes dois processos calculados, tendo sido usados neste

trabalho [100]. A Figura 3.10 abaixo mostra o fluxo de áxions solares na Terra proveniente de

cada um dos processos citados.
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Figura 3.10: Fluxo de áxions solares na Terra considerando os processos áxio-Bremsstrahlung
(em vermelho), Compton (em verde), Primakoff (em roxo), e recombinação e desexcitação
eletrônica por áxions (em azul). Foram considerados gae = 5.11 × 10−11, ma = 0.01 eV , e
gaγγ = 1.02 × 10−10 GeV −1, valores típicos para áxions de modelos não hadrônicos. O fluxo
devido ao efeito Primakoff foi multiplicado por 103 para melhor visualização, e não foi utilizado
no cálculo do fluxo total (em preto).

Os picos observados no fluxo de áxions são decorrentes das energias de ligação eletrôni-

cas e nucleares dos elementos presentes no Sol. Nessas energias, há uma ressonância, de forma

que a produção de áxions seja favorecida para os processos de desexcitação e recombinação.

Entretanto, como será mostrado na Seção 5.2, devido à resolução em energia dos cristais de

NaI(Tl), tais ressonâncias serão convoluídas no espectro. Além disso, o fluxo de áxions na

Terra praticamente não é alterado para massas do áxion entre alguns meV e centenas de eV,

dependendo apenas da constante gae.
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3.2.5 Áxions solares de Kaluza-Klein

A teoria de Kaluza-Klein faz parte do conjunto de modelos que sugere a existência de

dimensões extras além das quatro que compõem o espaço-tempo. Sua popularidade se baseia

principalmente na possibilidade de solucionar o problema da hierarquia existente no modelo

padrão [101]. Na teoria de Kaluza-Klein, partículas leves com massas da ordem de eV até keV,

como os áxions, poderiam propagar nas dimensões extras, e serem observadas nas quatro di-

mensões convencionais em estados de massa diferentes. Ou seja, uma mesma partícula poderia

ser observada com valores de massa distintos devido ao seu movimento nas dimensões extras.

Tais valores de massa seriam quantizados, e depedentes do número de dimensões extras n. O

caso para n = 1 é descartado, pois geraria distorções gravitacionais em escala macroscópica,

porém, a condição em que n = 2 é possível, e acarretaria em uma separação entre os valores de

massa de 1 eV [102].

Um dos principais problemas em aberto na física solar é o aquecimento excessivo da co-

roa solar, a camada mais externa da atmosfera solar. Esta região do Sol possui uma temperatura

cerca de 300 vezes maior que a superfície solar, e cerca de 100 vezes maior que a cromosfera,

a camada logo abaixo da coroa. O aumento da temperatura entre estas duas camadas acontece

muito rapidamente, e não é explicado, até o momento, por processos termodinâmicos [103].

Nos modelos hadrônicos, onde a constante gaγγ é muito maior que gae, e os principais proces-

sos de produção de áxions solares são o efeito Primakoff e a fotocoalescência, a propagação

de áxions em dimensões extras poderia solucionar o problema do aquecimento da coroa solar

[104]. Devido às diferentes massas possíveis neste modelo, parte dos áxions solares seriam

gerados com velocidades menores que a velocidade de escape, e estariam presos no poço gravi-

tacional solar. Devido ao seu acoplamento com fótons, eles decairiam, eventualmente, em um

par de fótons (a −→ γ γ), com tempo médio dado por [104]:

τa =
64 π

g2aγγ m
3
a

(3.15)

Parte dos áxions estaria em órbitas próximas à região da coroa solar, e os fótons prove-

nientes de seu decaimento possuiriam energias próximas dos raios-X observados na coroa solar,
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podendo aquecê-la até as temperaturas observadas.

Devido ao acúmulo dos áxions de Kaluza-Klein em órbitas ao redor do Sol desde o

início do sistema solar, parte desses áxions estaria em órbitas que cruzam a Terra, e poderiam

decair dentro de detectores. A Figura 3.11 abaixo mostra a densidade numérica esperada dos

áxions solares de Kaluza-Klein gravitacionalmente ligados, em função da distância ao Sol.

Figura 3.11: Densidade numérica dos áxions solares de Kaluza-Klein gravitacionalmente presos
em função da distância do Sol, considerando gaγγ = 9.2 × 10−14GeV −1. Em vermelho, foi
ajustada uma função proporcional à r−4 [102].

A distância entre o Sol e a Terra é, em média, r = a = 214.84R⊙, implicando em

uma densidade numérica de n0 = 4.07× 1013m−3, segundo a Figura 3.11. Usualmente, expe-

rimentos que procuram pelos áxions solares de Kaluza-Klein tentam determinar os valores da

constante gaγγ e da densidade númerica n0.

Os áxions gravitacionalmente ligados ao Sol devem ser não relativísticos, e sua energia

cinética muito menor do que sua massa. Logo, a soma das energias dos fótons liberados em

seu decaimento devem ser iguais à sua massa. É importante então, determinar a distribuição

de massa (ou espectro de massa) dos áxions presentes na Terra. Esta distribuição pode ser bem

descrita por uma expressão do tipo f(x) = a xb e−c x, onde a = 0.029, b = 3.277, c = 0.723, e

x representa a massa do áxion, como segue na Figura 3.12 abaixo.
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Figura 3.12: Espectro de massa dos áxions solares de Kaluza-Klein na localização da Terra,
considerando gaγγ = 9.2 × 1014GeV −1 e n0 = 1014m−3. À esquerda, espectro de massa
retirado de [105]. À direita, o mesmo espectro de massa (em azul) com o ajuste da função
f(x) = 0.029x3.277 e−0.723x (em vermelho).

A maior parte dos áxions presentes na Terra possui massa por volta de 5 keV. No entanto,

de acordo com a expressão 3.15 acima, áxions com massa maior decaem mais rapidamente do

que os de massa menor, fazendo com que a média do espectro em energia dos áxions medidos

no detector seja maior do que a média do espectro de massa, como será mostrado na Seção 5.5.

3.3 Modulação anual na taxa de eventos gerada pela matéria

escura solar

Uma das maneiras de detectar a matéria escura proveniente do Sol é procurando por

uma modulação anual na taxa de eventos medida pelo detector. Como a procura direta por um

excesso de eventos gerados pela matéria escura solar é um método de procura mais sensível,

nenhum experimento havia utilizado, até o momento, a procura pela modulação anual em seus

estudos da matéria escura solar. Entretanto, o modelo da modulação anual gerada pela matéria

escura solar possui a mesma vantagem da modulação anual gerada pelos WIMPs, ser indepen-

dente da natureza da interação das partículas de matéria escura com o detector. Com a evolução

dos detectores, a sensibilidade é melhorada devido à redução do fundo, melhora na eficiência,
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aumento do volume e massa, redução da energia mínima de detecção e aumento do tempo de to-

mada de dados. Logo, a procura pela modulação anual gerada pela matéria escura solar começa

a ser possível em detectores mais modernos que já possuem alguns anos de dados.

A modulação anual esperada para a matéria escura solar ocorre devido à órbita elíptica

da Terra. Caso o Sol produza e emita partículas de matéria escura, o fluxo esperado dessas par-

tículas na Terra deve ser maior quando esta encontra-se no periélio, e menor quando encontra-se

no afélio. Durante o ano, como há uma variação da distância entre o Sol e a Terra, o fluxo tam-

bém deve variar da mesma maneira, acarretando em uma modulação anual na taxa de eventos

medida. A Figura 3.13 abaixo apresenta um esquema deste modelo da modulação anual.

Figura 3.13: Esquema ilustrando a modulação anual na taxa de eventos gerada pela matéria
escura solar [106].

O fluxo da matéria escura solar na Terra é inversamente proporcional à área da casca

esférica com centro no Sol que passa pela Terra. Esta área é dada por A = 4πd2, onde d é a

distância entre o Sol e a Terra. Como a taxa de eventos no detector é diretamente proporcional

ao fluxo, tem-se R ∝ d−2, onde R é a taxa de eventos no detector.

A distância entre a Terra e o Sol pode ser descrita pela seguinte expressão [102]:

d(t) = a
(
1− e cos

2π(t− t0)

T

)
(3.16)

onde a = 1.496 × 1011 m é o semi-eixo maior da órbita terrestre, e = 0.0167 é sua excen-

tricidade, t0 relaciona-se com o dia em que a Terra se encontra no periélio (a data exata varia
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levemente de ano para ano, porém, em média, o periélio ocorre no dia 3 de janeiro), e T é o

período de um ano.

Dessa maneira, pode-se escrever, para a taxa de eventos:

R = C × d−2 (3.17)

R =
C

a2

(
1− e cos

2π(t− t0)

T

)−2

(3.18)

onde C é uma constante de proporcionalidade.

Como e cos 2π(t−t0)
T

<< 1, pode-se escrever (1 − e cos 2π(t−t0)
T

)−2 = (1 − α)−2, e

expandir este termo ao redor de α = 0. Dessa maneira, expandindo em Taylor até segunda

ordem, tem-se:

(1− α)−2 ≈ 1 + 2α + 3α2 (3.19)

Logo, para a taxa de eventos:

R ≈ C

a2

(
1 + 2 e cos

2π(t− t0)

T
+ 3 e2 cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.20)

R ≈ C

a2
+

2 eC

a2

(
cos

2π(t− t0)

T
+

3

2
e cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.21)

Como
C

a2
é a taxa de eventos quando a distância entre a Terra e Sol é d = a, definindo

Rmed =
C

a2
, tem-se:

R ≈ Rmed + 2 eRmed

(
cos

2π(t− t0)

T
+

3

2
e cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.22)

Assim, a modulação anual na taxa de eventos esperada possui a forma A (cos 2π(t−t0)
T

+

3
2
e cos2 2π(t−t0)

T
), onde A é a amplitude, cujo módulo deve ser 3.34% do valor de Rmed.

No caso dos áxions solares de Kaluza-Klein, como já citado, as partículas estariam gra-

vitacionalmente ligadas ao Sol, de forma que a proporcionalidade da taxa de eventos esperada
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com a distância d seja dependente da densidade numérica dos áxions na localização da Terra.

Como esta densidade é proporcional a d−4, como mostrado na Figura 3.11 tem-se R ∝ d−4.

Dessa forma, seguindo o mesmo procedimento do caso em que R ∝ d−2:

(1− α)−4 ≈ 1 + 4α + 10α2 (3.23)

Logo, para a taxa de eventos:

R ≈ C

a4

(
1 + 4 e cos

2π(t− t0)

T
+ 10 e2 cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.24)

R ≈ C

a4
+

4 eC

a4

(
cos

2π(t− t0)

T
+

5

2
e cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.25)

R ≈ Rmed + 4 eRmed

(
cos

2π(t− t0)

T
+

5

2
e cos2

2π(t− t0)

T

)
(3.26)

Assim, para o modelo dos áxions solares de Kaluza-Klein, a modulação anual na taxa

de eventos esperada possui a forma A (cos 2π(t−t0)
T

+ 5
2
e cos2 2π(t−t0)

T
), onde A é a amplitude,

cujo módulo deve ser 6.68% do valor de Rmed.

O valor de Rmed depende dos parâmetros de cada modelo considerado, ou seja, depende

da massa do fóton escuro ou do áxion, bem como da constante de acoplamento cinético, da

constante de acoplamento axio-elétrico, ou da constante de acoplamento entre áxions e dois

fótons. A partir da amplitude da modulação observada, seria possível determinar os parâmetros

do modelo adotado.



Capítulo 4

Experimento COSINE-100

O experimento COSINE-100 está localizado no túnel A5 no laboratório subterrâneo de

YangYang (Y2L), na Coreia do Sul. A montanha acima do laboratório é o Monte Jumbong,

no qual localiza-se a usina hidrelétrica de YangYang. A menor distância entre a superfície e

o laboratório subterrâneo é de 700 m. O uso de laboratórios subterrâneos para experimentos

de detecção direta de matéria escura é essencial, já que raios cósmicos, especialmente múons,

geram fundos nos detectores. Assim, a montanha acima do laboratório funciona como uma

blindagem natural a esse tipo de fundo. No caso do COSINE-100, o fluxo de múons é de cerca

de 330 múons/m²/dia, enquanto na superfície, o fluxo é de cerca de 136 múons/m²/s [107].

Vários parâmetros ambientais no laboratório são controlados a fim de garantir o bom

funcionamento do experimento. A temperatura é mantida entre 22 °C e 25 °C por um sistema

de ar condicionado, filtros de ar garantem que o nível de radônio e partículas de poeira no ar

são baixos, e a umidade relativa é mantida próxima de 40% utilizando 2 desumidificadores na

sala do experimento [108].

Os principais detectores do COSINE-100 são 8 cristais de NaI(Tl) ultra puros, totali-

zando 106 kg, os quais estão submersos em 2200 L de cintilador líquido. Este, por sua vez, é

envolvido por blindagens feitas de cobre e chumbo, as quais são circundadas por cintiladores

plásticos. O cintilador líquido e os cintiladores plásticos funcionam como blindagens ativas, já

que têm a capacidade de detectar fundos presentes no detector. As caixas de cobre e chumbo

funcionam como blindagens passivas, e reduzem os fundos externos que chegam aos cristais. A

Figura 4.1 abaixo mostra uma foto do experimento montado.

47
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Figura 4.1: Fotografia do experimento COSINE-100 montado [107].

Na seção a seguir, são discutidos em maior detalhe cada um dos componentes do expe-

rimento.

4.1 Componentes do experimento

4.1.1 Cristais de NaI(Tl)

Os 8 cristais estão presos sobre uma mesa de acrílico, e dispostos em duas fileiras de

4 cristais. Os cristais foram desenvolvidos em cooperação com a Alpha Spectra Inc. Após a

confecção, os cristais foram encapsulados em tubos livres de oxigênio, e em suas extremidades

fixadas janelas de quartzo, nas quais são acopladas fotomultiplicadoras R12669SEL da Hama-

matsu Photonics. Todos os cristais possuem formato cilíndrico, e suas dimensões e massas são

apresentadas na Tabela 4.1 abaixo.
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Massa (kg) Dimensões (polegadas Diâmetro X Comprimento)
Cristal 1 8.3 5.0 x 7.0
Cristal 2 9.2 4.2 x 11.0
Cristal 3 9.2 4.2 x 11.0
Cristal 4 18.0 5.0 x 15.3
Cristal 5 18.3 5.0 x 15.5
Cristal 6 12.5 4.8 x 11.8
Cristal 7 12.5 4.8 x 11.8
Cristal 8 18.3 5.0 x 15.5

Tabela 4.1: Massa e dimensões dos cristais de NaI(Tl) [109].

A calibração dos cristais é feita utilizando fontes de 60Co, 57Co, 137Cs, e 241Am. Tam-

bém, o fundo gerado por contaminações internas é utilizado para calibração e garantia da estabi-

lidade no funcionamento do detector. Antes da montagem do experimento, o fundo nos cristais

devido ao 40K, 210Pb, 238U , e 232Th foi medido. Em média, o fundo inicial do COSINE-100

era cerca de 4 vezes maior do que o fundo medido nos cristais de NaI(Tl) do DAMA/LIBRA

[109]. A Figura 4.2 abaixo mostra os cristais de NaI(Tl) submersos no cintilador líquido.

Figura 4.2: Fotografia dos cristais de NaI(Tl) no interior do cintilador líquido [108].

4.1.2 Cintilador líquido

A composição do cintilador líquido é baseada em linear alquil benzeno. 18 fotomulti-

plicadoras R877 da Hamamatsu, 9 na face direita e 9 na face esquerda detectam os fótons do

cintilador. Uma caixa de acrílico de 1 cm de espessura armazena todo o volume do cintilador. A
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concentração de partícuas alfa provenientes da contaminação de 238U e 232Th no líquido foi me-

dida, e é baixa o suficiente para não gerar fundos significativos nos cristais. Como a capacidade

térmica do cintilador líquido é alta, a temperatura dos cristais e do cintilador é praticamente

constante em 24.2 ± 0.05°C. As principais funções do cintilador líquido são blindar passiva-

mente os cristais de radiações externas, e reduzir fundos provenientes do interior ou próximo

dos cristais, através da anti-coincidência entre sinais nos cristais e no cintilador líquido [110].

4.1.3 Blindagem do cintilador líquido e cristais

A fim de atenuar fótons externos e sustentar o cintilador líquido, uma caixa composta

de cobre com concentração baixa de oxigênio envolve o acrílico do cintilador líquido. A caixa

possui dimensões de 152 cm (comprimento) × 142 cm (largura) × 142 cm (altura) x 3 cm

(espessura). Externa à caixa de cobre, é posicionado um castelo de chumbo construído com

blocos de dimensões 20 cm (comprimento) x 10 cm (largura) x 5 cm (espessura) com o objetivo

de atenuar fótons externos. Sua espessura é de 20 cm, de forma que são necessárias duas

camadas dos blocos de chumbo. A camada interna é composta por chumbo ultra puro, com

baixa concentração de 238U , 232Th, e 210Pb. A camada externa é composta por chumbo comum.

Tanto a caixa de chumbo como a de cobre possuem orifícios que podem ser fechados ou abertos

para calibração dos cristais [109].

4.1.4 Cintiladores plásticos

Ao redor da blindagem são posicionados 37 cintiladores plásticos modelo Eljen EJ-200

com 3 cm de espessura que cincurdam todo o detector. 5 painéis plásticos são posicionados na

face superior, 7 nas faces frontal e traseira, 5 nas faces direita e esquerda, e 8 na face inferior,

cobrindo um ângulo sólido de 4π ao redor do detector. Todos os painéis possuem uma fotomul-

tiplicadora H7195 da Hamamatsu acoplada, com exceção dos painéis da face superior, os quais

possuem duas fotomultiplicadoras acopladas, uma em cada extremidade [107]. O comprimento

e largura dos painéis são apresentados na Tabela 4.2 abaixo.
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Face Comprimento (cm) Largura (cm) Número de Painéis
Superior 282 40 5
Frontal 205 40 5

207 33 2
Traseira 202 40 5

202 33 2
Direita 204 40 5

Esquerda 204 40 5
Inferior 207 33 6

205 40 2

Tabela 4.2: Comprimento e largura dos painéis plásticos [107].

Os cintiladores plásticos são utilizados para detectar múons provenientes de raios cós-

micos que incidem no detector. Devido à profundidade do laboratório subterrâneo em que está

localizado o experimento, apenas múons com energia acima de 750 GeV na superfície conse-

guem chegar ao detector [111]. Estes múons podem interagir no cristal, e induzir nêutrons cujos

sinais podem ser confundidos com sinais da matéria escura. Assim, é importante medir o fluxo

de múons incidentes no experimento.

Quando sinais coincidentes em dois ou mais painéis plásticos em faces diferentes são

medidos, define-se que este evento é candidato a ter sido gerado por um múon. Também, para

considerar casos em que o múon para ou decai dentro do experimento, sinais coincidentes em

um painel e no cintilador líquido também caracterizam um evento candidato.

A Figura 4.3 abaixo mostra um esquema dos componentes do experimento.
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Figura 4.3: Esquema do experimento COSINE-100 mostrando cada um de seus componentes
[109].

4.2 Sistema de aquisição

O sistema de aquisição do experimento é composto por 8 módulos flash converso-

res analógico-digital (FADC), 2 módulos flash sensíveis à carga conversores analógico-digital

(M64ADC), 1 módulo de trigger e relógio (TCB), 1 sistema de alta-tensão, 4 pré-amplificadores

e processadores Linux.

Os sinais das 18 fotomultiplicadoras do cintilador líquido e das 42 fotomultiplicadoras

dos cintiladores plásticos são lidos pelos módulos M64ADC, os quais fornecem o tempo do

sinal, e sua carga integrada. As fotomultiplicadoras dos cintiladores plásticos são ligadas di-

retamente aos módulos M64ADC. Já os sinais das fotomultiplicadoas do cintilador líquido são

amplificados em 30 vezes pelos pré-amplificadores. A resolução dos módulos M64ADC é de

16 ns, e caso o trigger seja acionado, o sinal é integrado nos próximos 192 ns. Esse tempo é

maior do que o tempo de decaimento dos sinais produzidos nos cintiladores líquido e plásticos.

Nos cristais, cada fotomultiplicadora possui duas saídas, o ânodo cujo sinal possui um

ganho maior, e o dínodo, cujo sinal possui um ganho menor. Nos pré-amplificadores, os sinais

dos ânodos são amplificados em 30 vezes, e os dos dínodos em 100 vezes antes de ligados aos

módulos FADC. Os sinais dos ânodos são utilizados para eventos cuja energia é menor do que
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100 keV, enquanto os sinais dos dínodos são usados para eventos de maior energia. O controle

de trigger global e sincronização dos módulos é feito pelo TCB. Toda a informação é então

armazenada em um computador local em formato .ROOT [112]. A Figura 4.4 abaixo mostra

um esquema do fluxo dos dados no experimento.

Figura 4.4: Esquema do fluxo de dados no sistema de aquisição do experimento COSINE-100
[112].

Os triggers podem ser gerados tanto pelos módulos FADC quanto pelos módulos M64ADC.

Nos cristais, caso um sinal em certa fotomultiplicadora esteja acima do threshold de 6 mV, o

FADC abre uma janela de coincidência de 200 ns, e espera por um sinal coincidente na outra

fotomultiplicadora do cristal. Existindo a coincidência, o TCB cria um trigger global, e os da-

dos de todos os módulos FADC e M64ADC são salvos. Nos cintiladores plásticos, caso a carga

de um sinal esteja acima de cerca de 125 pC (4000 contagens do ADC), o M64ADC abre uma

janela de coincidência de 400 ns e espera por um sinal coincidente em outro painel plástico ou

no cintilador líquido. Existindo a coincidência, os dados dos módulos M64ADC são salvos.

Não necessariamente os sinais dos FADC também são salvos neste caso. O cintilador líquido

não possui um trigger independente, e seus dados são salvos apenas se houver um trigger dos

cintiladores plásticos ou dos cristais.
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4.3 Monitoramento do experimento e estabilidade dos dados

De forma a garantir a estabilidade e bom funcionamento do experimento, sua operação

é monitorada em tempo real. Em diferentes locais no laboratório em que está localizado o

experimento, e nos detectores, são posicionados sensores para monitorar parâmetros ambientais.

O armazenamento destes parâmetros é realizado pelo software InfluxDB, e a visualização é feita

através do software Grafana. Vários parâmetros são controlados, sendo os mais importantes a

temperatura, umidade relativa, nível de oxigênio no ar, altas tensões nas fotomultiplicadoras de

todos os detectores, concentração de radônio no ar, partículas de poeira, e nível de nêutrons

rápidos e térmicos [108]. A Figura 4.5 abaixo mostra um esquema da localização dos sensores

no laboratório e no interior dos detectores.

Figura 4.5: Esquema da sala do detector, com indicação da localização de cada tipo de sensor
[108].

Além disso, os dados medidos em cada detector são divididos em runs e subruns. Cada

subrun possui 2 horas de dados, e cada run, caso não haja interrupções no funcionamento do

experimento, possui 1000 subruns. Na circunstância de algum problema nos detectores ou no

sistema de aquisição que necessite uma interrupção na tomada de dados, uma nova run é inici-

ada. A cada 2 horas, o sistema de aquisição salva os dados da subrun no servidor, que automati-

camente gera gráficos com diferentes parâmetros de cada detector e fotomultiplicadora, os quais
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devem ser avaliados para que o bom funcionamento do experimento seja garantido. Também,

semanalmente, são gerados 6 gráficos de parâmetros mais gerais: tempo vivo do experimento,

taxa de eventos nos cristais, taxa de eventos nos cintiladores plásticos, carga e assimetria do

cintilador líquido, e número de eventos gerados por múons nos cintiladores plásticos. A par-

tir da análise destes gráficos, é possível verificar tendências nos dados. Como exemplos, as

Figuras 4.6 e 4.7 abaixo mostram os gráficos gerados semanalmente das taxas de eventos me-

didas nos cristais, e o número de eventos medido nos cintiladores plásticos em uma subrun,

respectivamente.

Figura 4.6: Gráficos das taxas de eventos medidas nos cristais gerados automaticamente.



CAPÍTULO 4. EXPERIMENTO COSINE-100 56

Figura 4.7: Em azul, número de eventos medido em cada face do detector pelos cintiladores
plásticos em uma subrun. O sistema também gera automaticamente, para cada gráfico, uma
média de 100 subruns anteriores para servir como referência, a qual é mostrada em vermelho.

Como a colaboração possui 57 membros, é planejado que cada membro fique responsá-

vel pelo monitoramento do experimento durante uma semana. Logo, a cada 2 horas, o membro

responsável deve avaliar os gráficos dos parâmetros de cada detector, assim como as variáveis

ambientais, e reportar se o funcionamento do experimento está adequado.



Capítulo 5

Modulação anual nos dados do COSINE-

100

A colaboração COSINE-100 já realizou a publicação de um trabalho sobre a procura

por fótons escuros [82], e outro sobre a procura por áxions solares em seu detector [100]. Em

ambos estudos, foram utilizados apenas os primeiros 59.5 dias de tomada de dados, com foco na

procura por um excesso de eventos sobre o fundo. Assim, uma atualização desses trabalhos com

mais tempo de dados, e considerando modelos mais genéricos é de grande valia. A seção 5.1 a

seguir expõe os estudos anteriores realizados pela colaboração, e a seções posteriores discutem

as análises realizadas neste trabalho.

5.1 Estudos anteriores sobre fótons escuros e áxions solares

no COSINE-100

O estudo anterior sobre os fótons escuros fez parte de um trabalho cujo foco principal foi

a procura pela Boosted Dark Matter proveniente do centro da Via Láctea. Em especial, buscou-

se a interação inelástica entre a Boosted Dark Matter (denominada χ1) e os elétrons dos átomos

do cintilador líquido. Dessa interação, seria produzida uma outra partícula de matéria escura

(denominada χ2), que poderia decair de volta à χ1, a qual sairia do detector, e em um bóson,

que por sua vez decairia em um par elétron-pósitron nos cristais. O fóton escuro seria o bóson

responsável pelo decaimento no par elétron-pósitron, de forma que seria possível determinar

suas características, como a massa e a constante de acoplamento cinético, através da medição

das propriedades do par elétron-pósitron. Nesse estudo, foi procurado um excesso de eventos

57
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sobre o fundo esperado, gerado pela interação da χ1 com o cintilador líquido, e pelo decaimento

do fóton escuro em um par elétron-pósitron nos cristais. A seleção de eventos considerou

sinais coincidentes no cintilador líquido e nos cristais. Espera-se que tanto a interação da χ1

no cintilador líquido como a interação do par elétron-pósitron nos cristais depositem energias

maiores que 4 MeV, tendo sido buscado um excesso de eventos nos cristais em altas energias.

Entretanto, como não foi observado nenhum excesso, foram determinados limites superiores

para a massa e a constante de acoplamento cinético dos fótons escuros. Apesar destes limites

atingirem regiões inexploradas por outros experimentos, são muito dependentes dos parâmetros

do modelo da Boosted Dark Matter, como a massa da χ1 e da χ2.

Já no estudo anterior dos áxions, foi procurado por um excesso de eventos gerado pelos

áxions solares dos modelos DFSZ e KSVZ. O estudo possuiu foco no efeito axio-elétrico, de

forma que a determinação do valor da constante de acoplamento entre áxions e elétrons (gae) foi

o objetivo. Como a interação entre áxions e léptons é suprimida no modelo KSVZ, a procura

por áxions do modelo DFSZ foi favorecida. Foram analisados os dados de baixas energias nos

cristais (de 2 keV, a qual era a energia mínima do detector nos primeiros 59.5 dias de dados,

a 20 keV), já que o espectro dos áxions solares é maior para energias por volta de 0.5 keV

a 10 keV. Porém, como nenhum excesso de eventos sobre o fundo esperado foi observado,

limites superiores para a constante de acoplamento gae e massa dos áxions foram determinados.

Devido à massa pequena dos cristais de NaI(Tl) em relação a experimentos maiores, como por

exemplo o XENON100 e o LUX, os quais utilizam Xe, bem como uma seção de choque para

o efeito áxio-elétrico menor no NaI do que no Xe, os limites superiores obtidos na análise do

COSINE-100 são menos restritivos do que os limites de outros experimentos.

Como os limites superiores determinados em ambos estudos são muito dependentes do

modelo adotado (no caso dos fótons escuros, da sequência de eventos considerados no modelo

da Inelastic Boosted Dark Matter e da natureza de sua interação com os elétrons do cintilador

líquido, e no caso dos áxions solares, da natureza do efeito axio-elétrico), e foram obtidos

utilizando apenas 59.5 dias de dados, uma evolução desses estudos, sendo com o uso de mais

dados, e/ou considerando modelos mais genéricos, é de grande importância.
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5.2 Estudo sobre a modulação anual na taxa de eventos no

COSINE-100

O estudo da modulação anual na taxa de eventos nos cristais do COSINE-100 foi divi-

dido em passos relacionados tanto com a determinação da amplitude da modulação esperada

nos cristais para cada um dos três modelos para matéria escura solar estudados (fótons escuros,

áxions DFSZ e KSVZ, e áxions de Kaluza-Klein), como com a análise dos dados medidos em

cada um dos cristais.

Primeiramente, foram analisados os dados de cada um dos 5 cristais utilizados nas aná-

lises de baixas energias no COSINE-100. Foram realizadas seleções de eventos, de forma a

reduzir o fundo proveniente de múons, fótons e beta, bem como retirar parte dos eventos rela-

cionados com ruídos, os quais são predominantes em energias abaixo de 20 keV. Baseado no

modelo para os fundos esperados em cada cristal, os quais são bem estudados pela colaboração

[113], foram realizados os ajustes das modulações esperadas (equações 3.22 e 3.26) e das com-

ponentes do fundo às taxas de eventos medidas nos cristais (explicado mais detalhadamente na

Seção 5.2.1 a seguir). Tais ajustes foram feitos em intervalos de 1 keV de energia, para energias

de 1 keV até 20 keV, ou seja, um ajuste foi realizado para dados medidos de 1-2 keV, outro

ajuste para dados de 2-3 keV, etc. Em cada ajuste foi deixado como parâmetro livre a amplitude

da modulação.

Em paralelo à análise dos dados, foram efetuados os cálculos das amplitudes esperadas

nos cristais do COSINE-100 segundo os três modelos de matéria escura solar. Inicialmente,

foram calculados os fluxos esperados ou o espectro de massa de cada tipo de partícula na Terra,

conforme mostrado nas Figuras 3.6, 3.10 e 3.12. A partir deles, foi possível calcular as taxas

de eventos esperadas nos cristais para intervalos de energia de 1 keV, e como consequência dos

modelos de modulação anual, as amplitudes esperadas.

Por fim, foi feita a comparação entre as amplitudes obtidas dos ajustes aos dados e

as amplitudes esperadas pelos cálculos. Como nenhuma modulação foi observada nos dados,

foram determinados os limites superiores para as constantes de acoplamento dos áxions com

elétrons (para o modelo de áxions KSVZ e DFSZ) e com fótons (para o modelo dos áxions
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de Kaluza-Klein), e a constante de acoplamento cinético dos fótons escuros. Para os áxions

KSVZ e DFSZ, foram estudadas massas de 10−5 keV a 0.2 keV , para os áxions de Kaluza-

Klein foram estudadas densidades númericas de 1010m−3 a 1015m−3, e para os fótons escuros

foram estudadas massas de 1 eV a 10 keV .

A Figura 5.1 abaixo apresenta um fluxograma do procedimento seguido neste trabalho.

Figura 5.1: Fluxograma com os passos seguidos na procura pela modulação anual na taxa de
eventos nos cristais realizada neste trabalho.

5.2.1 Seleção de eventos e análise dos dados dos cristais

Na análise da modulação anual na taxa de eventos, é necessário selecionar os eventos

candidatos que satisfazem a algumas propriedades esperadas para os sinais gerados pela matéria

escura. Como a probabilidade de interação da matéria escura com o detector é muito baixa,

espera-se que, caso haja uma interação, ela aconteça em apenas um cristal. Assim, uma das

seleções de eventos realizada, é exigir que os sinais sejam observados em apenas um cristal.

Também, como a região de interesse para os estudos sobre fótons escuros e áxions solares é

entre 1 keV e 20 keV, foram selecionados apenas eventos com energia nesse intervalo. Além

disso, são removidos eventos gerados por múons, ou gerados em até 30 ms após a passagem de

um múon, já que múons podem induzir eventos de fosforescência nos cristais.
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A maior parte dos eventos medidos abaixo de 20 keV são provenientes de ruídos, e não

são gerados por cintilações nos cristais. Há um grande esforço na colaboração para desenvolver

métodos que consigam discriminar eventos provenientes de cintilações dos eventos gerados por

ruídos com boa eficiência. Significativos avanços já foram alcançados, sendo possível a dis-

criminação para energia mínima de 1 keV com eficiência de cerca de 60% para este valor de

energia. O principal parâmetro criado pela colaboração para a seleção de ruídos é denominado

“BDT”, baseado em um algoritmo de machine learning que utiliza o método de Boosted Deci-

sion Tree. Diferentes propriedades dos sinais dos cristais são utilizadas para definir o valor do

parâmetro “BDT” para cada evento, como o tempo médio e carga da primeira metade e segunda

metade do sinal, e a amplitude dos sinais característicos de ruídos e cintilações [114].

De maneira a definir os cortes a serem adotados para o parâmetro “BDT”, são utilizados

os dados tomados na calibração do detector com uma fonte de 60Co. Exige-se que a contami-

nação de eventos provenientes de ruídos nos eventos selecionados seja de no máximo 1% para

energias entre 1 keV e 1.5 keV. A Figura 5.2 abaixo mostra os valores do parâmetro “BDT”

para o cristal 3 considerando dados da calibração com o 60Co, bem como dados tomados por

cerca de 3 anos.
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Figura 5.2: Seleção de eventos “BDT” para o cristal 3. Acima, dados da calibração do detector
com uma fonte de 60Co. Abaixo, dados tomados durante cerca de 3 anos. A seleção “BDT”
remove os eventos localizados à esquerda da curva magenta. A energia mínima considerada nas
análises é 1 keV, e está representada pela linha tracejada preta.

Eventos gerados por ruídos possuem, tipicamente, valores baixos do parâmetro “BDT”,

enquanto eventos provenientes de cintilações possuem valores mais altos, sendo possível distinguí-

los. Porém, quanto menor a energia, mais difícil é realizar tal distinção, sendo necessário reduzir

a eficiência do corte para que não haja contaminação de ruído nos eventos selecionados.

Os dados da calibração com o 60Co também são utilizados para determinar a eficiência

da seleção “BDT” para cada intervalo de energia de 0.25 keV em cada cristal. A eficiência

é definida como a porcentagem de eventos gerados por cintilações que permanecem após a

seleção “BDT”. Em média, as eficiências são muito próximas de 100% acima de 2 keV, e por

volta de 80% entre 1 keV e 2 keV.
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Apesar do COSINE-100 possuir 8 cristais, o cristal de número 1 possui muito ruído

no intervalo de energia analisado, e foi desconsiderado na análise da modulação anual. Tam-

bém, os cristais de número 5 e 8 produzem pouca cintilação à incidência de radiação, sendo

pouco sensíveis em análises de baixas energias. Foram, então, utilizados 5 cristais neste estudo,

totalizando 61.3 kg de NaI(Tl).

As seleções de eventos apresentadas acima foram aplicadas aos dados de cerca de 3

anos, denominados dados SET 3, em cada cristal. Foi, então, extraída a taxa de eventos para

cada intervalo de 1 keV de energia e bins de tempo de 15 dias, totalizando 76 pontos nos gráficos

da taxa de eventos em função do tempo (cerca de 3.1 anos).

A fim de verificar se os dados apresentam o comportamento esperado pelas modulações

dos modelos dos fótons escuros, áxions solares DFSZ e KSVZ, e áxions solares de Kaluza-

Klein, é de extrema importância conhecer precisamente o fundo existente nos cristais, de forma

a não enviesar as amplitudes obtidas dos ajustes das modulações aos dados.

O fundo em cada um dos cristais é muito bem estudado pela colaboração, sendo possível

obter a atividade inicial de cada uma de suas componentes. O modelo mais atualizado para o

fundo utiliza 1.7 anos de dados, e considera contaminações de 238U , 235U , e 232Th nos cristais,

radionuclídeos cosmogênicos, e 210Pb presente na superfície dos cristais. Em cada cristal, são

considerados tanto fundos gerados por fontes internas, como também por fontes externas. É

realizada uma simulação do espectro de fundo baseada no método de Monte Carlo, e então

ajustado ao espectro medido nos cristais para energias de 6 keV a 3 MeV para eventos single-

hit (gerados em apenas um cristal), e de 1 keV a 3 MeV para eventos multiple-hit (gerados em

mais de um cristal). A Figura 5.3 abaixo mostra o espectro medido e simulado dos eventos

single-hit no cristal 7.
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Figura 5.3: Espectro do fundo medido no cristal 7 para eventos single-hit (em preto), e o es-
pectro simulado ajustado (em vermelho). Para o espectro simulado, também são apresentadas
as contribuições de fontes internas, externas, de cosmogênicos, e da superfície do cristal. A
região cinza, de 1 keV a 6 keV é excluída do ajuste, já que é a região de interesse no modelo
dos WIMPs [113].

Nesta análise, foi utilizado o mesmo modelo para o fundo considerado no estudo da

modulação anual gerada pelos WIMPs [65]. O modelo consiste em uma componente com

atividade constante, composta por radionuclídeos com tempo de decaimento muito longo, como

o 40K, o 238U , e o 232Th, e 8 componentes com atividades exponenciais, representadas por

210Pb, 121Te, 121mTe, 127mTe, 3H , 109Cd, 22Na, e 113Sn. Assim, para cada cristal, o fundo

pode ser descrito por:

Bn = Cn +
8∑

i=1

ai,n e
−λi t (5.1)

onde Bn representa a taxa de eventos devido ao fundo no n-ésimo cristal, Cn representa a taxa

de eventos da componente constante do fundo no n-ésimo cristal, e ai,n e λi representam a taxa

de eventos inicial e a constante de decaimento da i-ésima componente dos cosmogênicos no

n-ésimo cristal, respectivamente.

As principais contribuições do fundo são devido ao 3H e ao 210Pb, representando cerca

de 90% de todo fundo nos cristais.

Considerando este fundo e a modulação esperada pelos modelos dos fótons escuros

solares e áxions solares, a taxa de eventos em cada cristal pode ser descrita como:
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R ∝ r−2

Rn = Cn +
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i=1

ai,n e
−λi t + A
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cos
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T
+

3

2
e cos2

2π(t− t0)
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)
(5.2)

R ∝ r−4

Rn = Cn +
8∑

i=1

ai,n e
−λi t + A

(
cos

2π(t− t0)

T
+

5

2
e cos2

2π(t− t0)

T

)
(5.3)

onde Rn representa a taxa de eventos do n-ésimo cristal, e A representa a amplitude da modu-

lação esperada, a qual deve ser a mesma em todos os cristais.

Foram realizados os ajustes das expressões acima aos dados dos 5 cristais após a seleção

de eventos, de forma que as componentes do fundo (Ci e ai,n) fossem independentes para cada

cristal, e a amplitude das modulações (A) fosse igual em todos os cristais. Além disso, estes

ajustes foram feitos para os dados de 1 keV até 20 keV, em intervalos de 1 keV, a fim de refinar

a procura pelas modulações. Assim como na análise da modulação anual gerada por WIMPs, os

ajustes foram efetuados utilizando-se técnicas de Monte Carlo baseadas em uma abordagem de

análise Bayesiana [115]. A colaboração desenvolveu um algoritmo que realiza ajustes baseado

nesta abordagem, e foi utilizado tanto neste estudo como na análise da modulação anual dos

WIMPs. A estrutura de análise Bayesiana é especialmente vantajosa neste tipo de análise,

quando comparada com a análise Frequentista, pois o número de parâmetros a serem ajustados

para o fundo é grande, e cada um já possui uma distribuição gaussiana associada, dada pelas

atividades iniciais e suas incertezas, derivadas do estudo sobre o fundo nos cristais.

A Figura 5.4 abaixo mostra os dados SET 3 dos cristais após a seleção de eventos para

cada intervalo de 1 keV de energia, assim como os ajustes da equação 5.2.
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Figura 5.4: Dados obtidos para cada intervalo de energia de 1 keV em cada um dos 5 cristais
analisados. Também são apresentados os ajustes simultâneos aos 5 cristais do fundo somado à
modulação esperada da equação 5.2.

Nota-se que alguns pontos estão vazios nos cristais 2 e 7. Nestes cristais, períodos

em que a taxa de eventos de ruídos apresentou um aumento foram retirados. Também, su-

bruns ruins, nas quais houve adversidades na tomada de dados, como problemas no sistema de

aquisição, na eletrônica do detector, ou ainda a existência de algum evento gerado por múons

muito energéticos, foram retiradas da análise. Desconsiderando estas subruns, o conjunto de

dados SET 3 é composto por 2.83 anos de dados, totalizando uma exposição do detector de 173
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kg × anos.

Também foram realizados os ajustes da modulação esperada para o modelo dos áxions

solares de Kaluza-Klein (equação 3.26) aos dados SET 3. Entretanto, visto que as diferenças

entre ambas modulações são muito pequenas, as amplitudes obtidas foram muito parecidas. A

Tabela 5.1 e a Figura 5.5 abaixo mostram os resultados obtidos para as amplitudes de ambas

modulações esperadas.

Energy (keV) Amplitude R ∝ r−2 (DRU) Amplitude R ∝ r−4 (DRU)
1-2 −0.025± 0.011 −0.025± 0.010
2-3 −0.0045± 0.0096 −0.0041± 0.0097
3-4 −0.0107± 0.0098 −0.0108± 0.0099
4-5 0.0014± 0.0094 0.0013± 0.0093
5-6 −0.0142± 0.0091 −0.0014± 0.0091
6-7 −0.0183± 0.0091 −0.0185± 0.0091
7-8 −0.0033± 0.0089 −0.0029± 0.0089
8-9 0.0043± 0.0088 0.0045± 0.0089
9-10 0.0175± 0.0089 0.0170± 0.0087

10-11 −0.0062± 0.0088 −0.0064± 0.0087
11-12 −0.0030± 0.0086 −0.0029± 0.0086
12-13 0.0002± 0.0083 0.0004± 0.0082
13-14 0.0067± 0.0077 0.0066± 0.0077
14-15 0.0086± 0.0072 0.0087± 0.0072
15-16 0.0069± 0.0068 0.0071± 0.0068
16-17 0.0012± 0.0064 0.0012± 0.0064
17-18 −0.0021± 0.0061 −0.0020± 0.0061
18-19 0.0022± 0.0059 0.0022± 0.0059
19-20 −0.0146± 0.0057 −0.0146± 0.0057

Tabela 5.1: Amplitudes obtidas dos ajustes das modulações esperadas somadas ao fundo (equa-
ções 5.2 e 5.3) aos dados dos 5 cristais analisados para cada intervalo de energia. A unidade
DRU (Differential Rate Unit) é definida como eventos/kg/dia/keV.
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Figura 5.5: Amplitudes obtidas dos ajustes das modulações esperadas simultaneamente aos
5 cristais analisados para cada intervalo de energia. Acima, considerando o modelo em que
R ∝ r−2. Abaixo, considerando o modelo em que R ∝ r−4.

Para ambos modelos, todas as amplitudes obtidas são compatíveis com a hipótese da

ausência de modulação em até 2 σ, exceto para o intervalo de 1-2 keV, cuja amplitude é compa-

tível em cerca de 2.4 σ, e para o intervalo de 19-20 keV, cuja amplitude é compatível em cerca

de 2.6 σ. No entanto, estas amplitudes observadas são negativas, indicando uma modulação

com fase oposta à esperada. De maneira a comparar a compatibilidade destas amplitudes com

os modelos dos fótons escuros e áxions solares, é necessário calcular as amplitudes esperadas

nos cristais, de acordo com os modelos, como é detalhado nas seções a seguir.

5.3 Análise para o modelo dos fótons escuros solares

A partir dos fluxos dos fótons escuros solares na Terra, calculados para a polarização

transversal e longitudinal, bem como para massas de 1 eV até 10 keV, apresentados na Figura

3.6 da Seção 3.1.2, é possível calcular a taxa de eventos esperada nos cristais de NaI(Tl) do
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COSINE-100 a partir da expressão abaixo [50].

RT,L =
1

ρNaI vDP

dΦT,L

dE
Γabs T,L (5.4)

onde ρNaI = 3.67 g/cm3 é a densidade do NaI, vDP é a razão entre a velocidade dos fótons

escuros e a velocidade da luz, dΦT,L

dE
é o fluxo na Terra de fótons escuros com polarização

transversal ou longitudinal, e Γabs T,L é a taxa de absorção dos fótons escuros com polarização

transversal ou longitudinal no NaI, a qual pode ser calculada através das expressões abaixo [69].

Γabs T =
ϵ2m4

DP Im εr
E3 |εr − 1|2

(
1 +

2m2
DP E2Re (εr − 1) +m4

DP

E4 |εr − 1|2
)−1

(5.5)

ΓabsL =
ϵ2m2

DP Im εr
E |εr|2

(5.6)

onde ϵ é a constante de acoplamento cinético, mDP é a massa do fóton escuro, E é a energia do

fóton escuro, e εr é a permissividade relativa do NaI, a qual contém as informações do índice de

refração e seção de choque para o efeito fotoelétrico. O valor da permissividade relativa do NaI

foi obtido de [116], considerando que εr = |n|2, onde n é o índice de refração imaginário do

NaI. A Figura 5.6 abaixo mostra as taxas de absorção obtidas para as polarizações transversal e

longitudinal.
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Figura 5.6: Taxas de absorção das polarizações transversal e longitudinal do fóton escuro no
NaI. Os valores considerados para ϵ e massa do fóton escuro nos gráficos foram 10−14 e 1 eV,
respectivamente.

Com as taxas de absorção apresentadas acima, e os fluxos mostrados na Figura 3.6,

foram calculadas as taxas de eventos esperadas nos cristais de NaI(Tl) para energias de 0.3 keV

a 20 keV, como segue na Figura 5.7 abaixo.
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Figura 5.7: Taxas de eventos esperadas no NaI para massas do fóton escuro de 1 eV, 10 eV,
100 eV e 1 keV, e considerando ϵ = 10−14. As curvas apresentadas são as somas das taxas de
eventos devido à polarização transversal e longitudinal.

A Figura 5.7 mostra que a taxa de eventos esperada cai bem rapidamente com a ener-

gia do fóton escuro, especialmente para massas menores. Dessa maneira, as regiões de maior

interesse para detecção dependem da massa do fóton escuro estudada, mas, em geral, energias

próximas do valor da massa são as mais importantes. Pode-se notar também, nas Figuras 5.6 e

5.7, regiões em que a taxa de eventos esperada apresenta um pequeno aumento. Estas regiões

são bem claras ao redor de 1 keV e 4.5 keV. Isso ocorre ao fato das energias de ligação das ca-

madas L e M no átomo de Iodo e da camada K no átomo de Sódio possuírem valores próximos

de 1 keV e 4.5 keV [117,118]. Assim, a interação do fóton escuro com elétrons dessas camadas

possui uma ressonância nas energias de ligação.

As taxas de eventos mostradas na Figura 5.7 são teóricas, e representariam os espectros

medidos pelos cristais de NaI(Tl) do COSINE-100 caso possuíssem eficiência e resolução em

energia ideais. Dessa forma, para simular os espectros reais dos cristais, é necessário corrigir

estes espectros teóricos pela resolução em energia e eficiência da seleção de eventos realizada

em cada cristal. Ambas dependem da energia medida pelo detector.

Para corrigir o espectro pela resolução, é considerado que cada energia depositada em
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um certo cristal é efetivamente medida como uma gaussiana, cujo desvio padrão pode ser escrito

como:

σE = E ×
√

p1
E

+ p0 (5.7)

onde σE é o desvio padrão da gaussiana, E é a energia medida, e p0 e p1 são constantes que

variam dependendo do cristal. Para o cristal 2, p0 = 0.00114 e p1 = 0.0974 keV ; para o cristal

3, p0 = 0.000941 e p1 = 0.113 keV ; para o cristal 4, p0 = 0.000236 e p1 = 0.112 keV ;

para o cristal 6, p0 = 0.000616 e p1 = 0.0920 keV ; e para o cristal 7, p0 = 0.000742 e

p1 = 0.0896 keV .

A Figura 5.8 abaixo mostra um exemplo de correção de uma sinal monoenergético de 3

keV para o cristal 2.

Figura 5.8: Exemplo de correção do espectro pela resolução em energia do cristal 2. A linha
vertical azul representa um sinal monoenergético de 3 keV, com intensidade de 1 DRU, e a
curva em vermelho o espectro que seria medido pelo cristal 2.

Apesar das energias analisadas no estudo serem de 1 keV a 20 keV, devido à resolução

do detector, sinais com energia menor que 1 keV ou maior que 20 keV acabam gerando um

espectro residual no intervalo de 1 keV a 20 keV. Assim, na correção do espectro pela resolução,

foram considerados sinais de 0.3 keV até 30 keV.
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A Figura 5.9 abaixo mostra o espectro teórico e o corrigido pela resolução para fótons

escuros com massa de 1 keV e ϵ = 10−14.
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Figura 5.9: Espectro teórico (em azul) e corrigido pela resolução em energia (em vermelho) no
cristal 2, para fótons escuros com massa de 1 keV e ϵ = 10−14.

De forma a simular o espectro esperado nos cristais, além da correção pela resolução em

energia, também é necessário realizar a correção pela eficiência da seleção de eventos de cada

cristal. A seleção de eventos, apresentada na seção 5.2.1, acaba por remover parte dos eventos

candidatos à matéria escura, especialmente para baixas energias. A correção pela eficiência

é feita multiplicando-se a taxa de eventos calculada para uma certa energia pela eficiência da

seleção de eventos do cristal nesta mesma energia. Como as eficiências dos cristais são deter-

minadas para intervalos de energia de 0.25 keV, o espectro apresentado na Figura 5.9 acima foi

dividido em bins de 0.25 keV. Para isso, cada bin foi calculado como:

Ri =

∫ Ei+0.25

Ei
R(E) dE

0.25
(5.8)

onde Ri é a taxa de eventos referente ao bin de número i, Ei é a energia inicial do bin i, e R(E)

é a função que descreve a taxa de eventos contínua, mostrada na Figura 5.9 acima. A função

R(E) foi obtida diretamente do espectro calculado e corrigido, não tendo sido considerada uma

expressão analítica.
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O espectro corrigido pela resolução e dividido em bins de 0.25 keV para fótons escuros

com massa de 1 keV e ϵ = 10−14 é apresentado na Figura 5.10 abaixo.
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Figura 5.10: Espectro teórico (em azul) e corrigido pela resolução em energia (em vermelho),
para fótons escuros com massa de 1 keV e ϵ = 10−14. Foram consideradas as correções em
todos os cristais, sendo este o espectro esperado em todo o detector de NaI(Tl) do COSINE-
100. Também, foram considerados bins de energia de 0.25 keV, assim como threshold de 1 keV.

As eficiências da seleção de eventos de cada cristal são apresentadas na Figura 5.11

abaixo.
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Figura 5.11: Eficiências da seleção de eventos em cada cristal analisado para energias de 1 keV
a 6 keV. Para energias acima de 6 keV, a eficiência na detecção é praticamente 100%.

As eficiências para energias acima de 2 keV são maiores que 98% em todos os cristais,

de forma que o espectro mostrado na Figura 5.10 praticamente não é alterado acima de 2 keV.

Entretanto, entre 1 keV e 2 keV, a eficiência diminui significativamente quanto menor a energia,

fazendo com que o espectro seja diminuído nessa região.

Como a análise dos dados foi feita em intervalos de energia de 1 keV, o espectro corri-

gido também foi dividido em bins de 1 keV. Para isso, foi calculada a média de cada conjunto de
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4 bins de 0.25 keV contidos em cada intervalo de 1 keV. Os espectros corrigidos pela resolução

e eficiência para fótons escuros com massa de 1 keV e ϵ = 10−14 são apresentados na Figura

5.12 abaixo.
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Figura 5.12: Espectro teórico (em azul) e corrigido pela resolução em energia e eficiência (em
vermelho) para fótons escuros com massa de 1 keV, e ϵ = 10−14. Foram consideradas as
correções em todos os cristais. À esquerda, espectros divididos em bins de 0.25 keV. À direita,
espectro corrigido dividido em bins de 1 keV.

Nos cálculos das taxas de eventos apresentadas, foi considerada a distância média entre

a Terra e o Sol d = a = 1.496 × 1011m. Logo, a partir das expressões 3.7, 3.9, 3.22 e 5.4, e

dado que R ∝ d−2, as taxas de eventos esperadas quando a Terra está no afélio e no periélio

podem ser escritas como:

Rafélio =
Ra

(1 + e)2
(5.9)

Rperiélio =
Ra

(1− e)2
(5.10)

onde Rafélio e Rperiélio são as taxas de eventos quando a Terra está no afélio e no periélio,

respectivamente, e Ra é a taxa de eventos quando d = a = 1.496× 1011m.

A amplitude da modulação anual esperada na taxa de eventos é a metade da diferença

entre Rperiélio e Rafélio. Dessa forma, utilizando as expressões 5.9 e 5.10, foram calculadas as

amplitudes esperadas para cada intervalo de 1 keV de energia para massas do fóton escuro de

1 eV a 10 keV. A Figura 5.13 abaixo mostra as amplitudes esperadas para fótons escuros com

massa de 100 eV e ϵ = 6× 10−14, e fótons escuros com massa de 4.4 keV e ϵ = 1.5× 10−12.
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Figura 5.13: Amplitudes para a modulação anual esperada na taxa de eventos para fótons escu-
ros com massa de 100 eV e ϵ = 6× 10−14 (em azul), e fótons escuros com massa de 4.4 keV e
ϵ = 1.5 × 10−12 (em laranja). As amplitudes para energias acima de 12 keV são praticamente
nulas, e não foram mostradas no gráfico.

Como não foi observada, em nenhum intervalo de energia, uma amplitude positiva da

modulação anual esperada incompatível com zero, foram determinados limites superiores para

os valores da massa e da constante de acoplamento ϵ dos fótons escuros solares, a partir dos

resultados da análise dos dados.

As expressões 3.7, 3.9 para os fluxos, 5.4 para a taxa de eventos esperada, e 5.9 e 5.10

para as taxas de eventos no periélio e afélio mostram que a taxa de eventos e a amplitude da

modulação esperada são proporcionais à constante ϵ4. Para todas as massas estudadas, foram

realizados os cálculos da amplitude esperada considerando ϵ = 10−14, de forma que é possível

obter as amplitudes para outros valores de ϵ utilizando a seguinte expressão:

Amplitude =
( ϵ

10−14

)4
Amplitude|ϵ=10−14 (5.11)

onde Amplitude|ϵ=10−14 é a amplitude calculada para ϵ = 10−14.

Então, para obter os limites superiores dos dados, foram ajustadas as amplitudes calcula-

das para cada massa do fóton escuro às amplitudes obtidas a partir do ajuste dos dados (Figura

5.5), deixando como parâmetro livre a constante de acoplamento ϵ. Ou seja, foi ajustada às

amplitudes dos dados a seguinte expressão:
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Amplitude = C × Amplitude|ϵ=10−14(
10−14

)4 (5.12)

onde C = ϵ4 foi o parâmetro livre no ajuste.

Os valores dos limites superiores para ϵ, para um intervalo de confiança de 90%, foram

determinados a partir do método de Feldman-Cousins [119], o qual relaciona os valores dos

limites inferior e/ou superior com a razão entre o resultado do ajuste e sua incerteza. Proposi-

talmente, foi liberado que o valor de C fosse negativo, já que boa parte das amplitudes obtidas

dos dados foi negativa, especialmente para energias mais baixas. O método de Feldman-Cousins

indica limites superiores mesmo para valores negativos de C. A Figura 5.14 abaixo mostra dois

exemplos de ajustes feitos para fótons escuros com massa de 1 keV e 4.4 keV.
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Figura 5.14: Ajustes das amplitudes esperadas para cada intervalo de energia de 1 keV às
amplitudes obtidas dos dados dos cristais. Acima, considerando uma massa de 1 keV. Abaixo,
considerando uma massa de 4.4 keV. Para a massa de 1 keV, o resultado do ajuste foi C =
−9.4 × 10−52 ± 4.3 × 10−52, implicando em um limite superior de ϵ = 1.13 × 10−13. Para a
massa de 4.4 keV, o resultado do ajuste foi C = −3.9 × 10−49 ± 2.7 × 10−49, implicando em
um limite superior de ϵ = 6.32× 10−13.

É possível perceber que, devido à taxa de eventos esperada para fótons escuros com

massas de até cerca de 1 keV ser muito maior no intervalo de 1-2 keV do que em energias

maiores, o ajuste da amplitude esperada no primeiro bin é mais relevante na determinação dos

limites superiores do que os outros bins. Entretanto, para massas acima de 1 keV, a taxa de

eventos esperada é melhor distribuída em diferentes intervalos de energia, fazendo com que o

ajuste considere mais bins na determinação dos limites superiores.

Foram estabelecidos limites superiores para a constante ϵ para fótons escuros solares

com massa de 1 eV até 10 keV, e então comparados com limites determinados por observações

astrofísicas e pelo experimento XENON1T. Nessa região de massa, para massas entre cerca de

30 eV e 10 keV, os limites mais restringentes são derivados de estudos sobre o resfriamento
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do Sol e de estrelas do ramo horizontal [50]. Para massas abaixo de 30 eV, o experimento

XENON1T já atingiu sensibilidade suficiente para obter limites melhores que os de estudos

sobre o Sol.

Os limites superiores obtidos a partir de estudos sobre o Sol são calculados considerando-

se que a energia perdida através de fótons escuros não possa exceder 10% de sua luminosidade

total (L⊙) [86]. A partir dos fluxos de fótons escuros na Terra, calculados para a polarização

transversal e longitudinal, é possível calcular a energia perdida por segundo pelo Sol através de

fótons escuros solares a partir de [86]:

LDP = 4πa2
∫

E
(dΦL

dE
+

dΦT

dE

)
dE (5.13)

onde LDP é a energia perdida por segundo pelo Sol através de fótons escuros, e dΦL

dE
e dΦT

dE
são os

fluxos na Terra de fótons escuros com polarização longitudinal e transversal, respectivamente.

Dado que os fluxos são proporcionais a ϵ2, e nos cálculos dos fluxos foi considerado que

ϵ = 10−14, os limites superiores são determinados considerando que LDP = 0.1L⊙, através da

seguinte expressão:

ϵuplim = 10−14

√
0.1L⊙

LDP |ϵ=10−14

(5.14)

onde LDP |ϵ=10−14 é a energia perdida por segundo pelo Sol através de fótons escuros conside-

rando ϵ = 10−14, e ϵuplim é o limite superior para o valor da constante de acoplamento cinético.

A Figura 5.15 abaixo mostra o gráfico de exclusão com os limites superiores obtidos pela

análise dos dados dos cristais do COSINE-100, os limites obtidos a partir do Sol, considerando

LDP = 0.1L⊙, os limites obtidos por observações da perda de energia por estrelas do ramo

horizontal, e os limites obtidos pelo experimento XENON1T.
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Figura 5.15: Gráfico de exclusão para fótons escuros, apresentando os limites superiores para
a constante de acoplamento cinético e massa dos fótons escuros obtidos pela análise dos dados
do COSINE-100 (em preto), pela análise dos dados do experimento XENON1T (em roxo) [50],
considerando a energia perdida pelo Sol como LDP < 0.1L⊙ (região em azul), e considerando
estudos da energia perdida por estrelas do ramo horizontal [50].

Os limites superiores obtidos pela análise dos dados do COSINE-100 não atingem ne-

nhuma região ainda inexplorada para os fótons escuros, sendo superados pelos limites da lumi-

nosidade solar para massas abaixo de 500 eV, e pelos limites da luminosidade em estrelas do

ramo horizontal para massas acima de 500 eV. Os limites determinados pelos estudos sobre o

Sol e estrelas do ramo horizontal podem ser atualizados com melhor conhecimento da compo-

sição e estrutura dessas estrelas. Porém, grande parte das pesquisas aponta limites ainda mais

restritivos para os fótons escuros [120,121]. Os limites obtidos pelo experimento XENON1T

são mais restritivos que os do Sol para massas menores que cerca de 30 eV, especialmente de-

vido ao baixo threshold de seu detector (0.186 keV) [122]. Os limites apresentados na Figura

5.15 acima para o XENON1T foram calculados utilizando os dados de cintilações secundárias

geradas na fase gasosa do detector (análise denominada “S2-only”) [122], os quais possuem th-

reshold baixo, porém não se estendem para energias além de poucos keV. Além disso, o fundo

dos dados S2 não é bem conhecido, dificultando a detecção de eventos oriundos da matéria
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escura. Se analisados os dados provenientes de cintilações na fase líquida do detector, é pos-

sível procurar também por fótons escuros solares com massas da ordem de alguns keV. Um

excesso de eventos foi observado no XENON1T na região de 2-3 keV, podendo, a princípio,

ser explicado pela detecção de fótons escuros solares. Entretanto, o valor para a constante ϵ é

incompatível com os limites das estrelas do ramo horizontal [50].

É importante ressaltar que a busca pelos fótons escuros solares realizada neste trabalho

foi através da procura por uma modulação anual na taxa de eventos medida pelos cristais do

COSINE-100, diferentemente do estudo no experimento XENON1T, no qual a busca foi re-

alizada procurando-se por um excesso de eventos sobre o fundo. Apesar de menos sensível,

a procura pela modulação anual independe da natureza da interação da matéria escura com o

detector, podendo ser utilizada não apenas no estudo de fótons escuros, mas também para qual-

quer tipo de matéria escura solar. Assim, como nenhum experimento, até o momento, realizou

a procura por fótons escuros solares pelo método da modulação anual, ainda que os limites do

COSINE-100 não alcancem regiões inexploradas no gráfico de exclusão, é interessante que este

estudo seja realizado.

5.3.1 Geração e análise dos pseudo-dados

Na maior parte dos trabalhos, são apresentados os limites superiores obtidos pela análise

dos dados em conjunto com os limites superiores definidos pela sensibilidade da análise. Devido

à flutuação estatística no número de eventos medidos, e incerteza atrelada ao fundo, os limites

superiores obtidos da análise dos dados não representam a real sensibilidade da análise.

A partir do fundo utilizado no ajuste da modulação anual aos dados dos cristais, é pos-

sível gerar conjuntos de dados que simulem os obtidos pelo detector (denominados pseudo-

dados), considerando que não haja modulação. Assim, o número de eventos medido em cada

cristal, intervalo de 15 dias, e intervalo de energia de 1 keV pode ser calculado como:

Nn = Mn Tn

(
Cn +

8∑
i=1

ai,n e
−λi t0

)
(5.15)

onde Nn é o número de eventos no n-ésimo cristal, Mn é a massa do n-ésimo cristal, Tn é o



CAPÍTULO 5. MODULAÇÃO ANUAL NOS DADOS DO COSINE-100 84

tempo efetivo de aquisição do n-ésimo cristal para o intervalo de 15 dias considerado, Cn é a

componente constante do fundo do n-ésimo cristal, ai,n e λi são a taxa de eventos inicial e a

constante de decaimento da i-ésima componente do fundo e do n-ésimo cristal, respectivamente,

e t0 é o tempo passado desde o início da tomada de dados.

Devido a interrupções curtas na aquisição de dados geradas por pequenos problemas no

sistema de aquisição, ou no detector, o tempo efetivo da tomada de dados em cada intervalo de

15 dias não é necessariamente 15 dias. Também, como as taxas de eventos iniciais para cada

componente do fundo já consideram as eficiências dos cristais, não é necessário levá-las em

consideração na expressão 5.15 acima.

Além disso, flutuações estatísticas e incertezas em cada componente do fundo devem

ser consideradas para obtenção dos limites superiores e suas respectivas incertezas. Logo, para

cada componente do fundo, foi considerado que sua atividade inicial possui distribuição gaus-

siana, com média e desvio padrão determinados pela simulação Monte Carlo realizada pela

colaboração (Figura 5.3). As flutuações estatísticas foram computadas considerando-se que o

número de eventos calculado pela expressão 5.15 segue a distribuição de Poisson.

De modo a simular os dados do COSINE-100, o número de eventos deve ser calculado

para cada um dos 76 intervalos de 15 dias analisados nos dados SET 3, bem como para cada

intervalo de 1 keV de energia. Para obter os limites superiores com suas respectivas incertezas

relativos à sensibilidade do detector e dos dados SET 3, foram gerados 1000 conjuntos de

pseudo-dados para cada intervalo de 1 keV de energia, e então seguido o mesmo procedimento

de análise utilizado nos dados reais. Ou seja, para cada conjunto dos pseudo-dados, foi ajustada

a expressão 5.2 simultaneamente para os 5 cristais, obtendo-se as amplitudes da modulação

esperada para cada intervalo de energia. Foram, então, ajustadas as amplitudes esperadas nos

cristais, a partir dos cálculos, às amplitudes resultantes dos ajustes aos pseudo-dados, obtendo-

se os limites superiores pelo método de Feldman-Cousins.

A Figura 5.16 abaixo mostra um dos 1000 conjuntos de pseudo-dados gerados no inter-

valo de 1-2 keV, assim como o ajuste da expressão 5.2.
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Figura 5.16: Pseudo-dados gerados no intervalo de 1-2 keV, simulando os dados SET 3. O
ajuste (em vermelho) resultou em um valor de amplitude de A = −0.007± 0.010 DRU.

Nota-se que, como esperado e planejado, os pseudo-dados gerados são muito semelhan-

tes aos dados reais dos cristais (Figura 5.4). Ambos possuem os mesmos pontos em alguns

cristais com taxa de eventos nula, decorrente do tempo efetivo de aquisição ser nulo para este

intervalo de 15 dias, bem como pontos em que a incerteza é maior, devido ao tempo efetivo de

aquisição ser menor que 15 dias.

Para cada massa do fóton escuro solar analisado, foi obtida uma distribuição dos limites

superiores, visto que estes foram calculados para cada um dos 1000 conjuntos de pseudo-dados.

A partir dessa distribuição, foi possível determinar os limites superiores relacionados à sensi-

bilidade do experimento COSINE-100, considerando os dados SET 3, a partir de sua média

e desvio padrão. A Figura 5.17 abaixo mostra os limites superiores obtidos pela análise dos

pseudo-dados com seus respectivos intervalos de confiança em 1 σ e 2 σ.
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Figura 5.17: Gráfico de exclusão para fótons escuros, mostrando os limites superiores obtidos a
partir do estudo dos pseudo-dados (em vermelho), com seus respectivos intervalos de confiança
em 1σ e 2σ (região amarela e verde, respectivamente). Também estão presentes os limites já
apresentados na Figura 5.15.

Os limites obtidos a partir dos pseudo-dados são um pouco menos restritivos do que os

limites obtidos dos dados reais. Até a massa de 1 keV, percebe-se que a distância entre ambos

os limites é praticamente constante. Isto deve-se ao primeiro bin da amplitude da Figura 5.5

estar a cerca de 2 σ de zero, e visto que para massas abaixo de 1 keV a amplitude do primeiro

bin é dominante para o ajuste da constante ϵ, os valores dos limites ficam distantes de cerca de

2 σ dos limites que seriam obtidos caso esta amplitude fosse nula. No caso dos pseudo-dados,

em média, a amplitude de todos os bins é nula.

5.4 Análise para os modelos dos áxions solares

O procedimento adotado na análise para os modelos dos áxions solares foi muito se-

melhante ao adotado na análise para os fótons escuros solares. Com o fluxo de áxions solares

na Terra considerando r = a = 1.496 × 1011m, como apresentado na Figura 3.10 da Seção

3.1.2, foi calculada a taxa de eventos esperada nos cristais de NaI(Tl) do COSINE-100 através
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da expressão abaixo [100].

R =
1

Mtotal

dΦa

dEa

(
σNa
ae NNa + σI

aeNI

)
(5.16)

onde Mtotal é a soma da massa dos 5 cristais utilizados, dΦa

dEa
é o fluxo dos áxions solares na

Terra, σNa
ae e σI

ae são as seções de choque axio-elétricas para o Na e o I, respectivamente, e NNa

e NI são o número de átomos de Na e I nos cristais, respectivamente.

As seções de choque axio-elétricas dos átomos de Na e I podem ser calculadas a partir

de suas respectivas seções de choque para o efeito fotoelétrico:

σae = σpe
3E2

ag
2
ae

16παm2
eβa

(
1− β

2/3
a

3

)
(5.17)

onde σpe é a seção de choque do efeito fotoelétrico, a qual foi obtida da Ref. [123] para o Na e

o I, Ea é a energia do áxion; α é a constante de estrutura fina, ma é a massa do áxion, e βa é a

velocidade do áxion, a qual pode ser definida como βa =
√

1− m2
a

E2
a

.

Utilizando as expressões 5.16 e 5.17 acima, foram calculadas as taxas de eventos para

áxions solares com massas de 0.01 eV até 0.2 keV, como segue na Figura 5.18 abaixo.
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Figura 5.18: Taxa de eventos esperada para áxions solares nos cristais de NaI(Tl) do COSINE-
100, considerando ma = 0.01 eV e gae = 5.11× 10−11.
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Assim como para os fótons escuros solares, as regiões de energia por volta de 1 keV e 5

keV apresentam um aumento na taxa de eventos, decorrente das energias de ligação nos átomos

de Na e I. Porém, diferentemente do caso para os fótons escuros solares, a taxa de eventos

possui o máximo por volta de 1.5 keV, e não decresce tão rapidamente com a energia. Logo,

a região de maior interesse para os eventos gerados por áxions solares é entre 1 keV e 10 keV.

Além disso, o espectro é praticamente o mesmo para todas as massas estudadas, fazendo com

que a sensibilidade do detector também seja muito parecida.

A Figura 5.19 abaixo mostra o espectro dos áxions solares antes e após a correção pela

resolução em energia e eficiência do detector, considerando bins de energia de 0.25 keV e 1

keV.
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Figura 5.19: À esquerda, espectro sem correção (em azul) e corrigido pela resolução em energia
e eficiência (em vermelho), considerando bins de energia de 0.25 keV. Foram consideradas
as correções em todos os cristais. À direita, espectro corrigido pela resolução e eficiência,
considerando bins de energia de 1 keV.

Da mesma maneira que o modelo dos fótons escuros solares, a taxa de eventos gerada

por áxions solares deve ser proporcional a r−2. Dessa forma, utilizando as expressões 5.9 e

5.10, foram determinadas as amplitudes da modulação esperada para cada bin de energia, como

segue na Figura 5.20 abaixo.
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Figura 5.20: Amplitude esperada para os áxions solares nos cristais do COSINE-100, para cada
intervalo de energia de 1 keV.

Como não foi observada nenhuma amplitude para a modulação esperada, foram ajus-

tadas as amplitudes esperadas às amplitudes obtidas dos dados dos cristais com o objetivo de

obter os limites superiores para a constante de acoplamento gae e a massa do áxion. A partir das

expressões 3.12, 3.13, 3.22, 5.16, e 5.17, percebe-se que a amplitude esperada é proporcional

a g4ae. Logo, os ajustes para determinar os limites foram realizados da mesma forma que para

o modelo dos fótons escuros solares, porém, o parâmetro livre foi gae. A Figura 5.21 abaixo

mostra o ajuste considerando ma = 0.01 eV .
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Figura 5.21: Ajuste das amplitudes da modulação esperada (em vermelho) às amplitudes obtidas
a partir dos dados dos cristais do COSINE-100 (em azul), considerando ma = 0.01 eV . Para
este caso, o ajuste resultou em um limite superior de gae = 1.6× 10−11.

A Figura 5.22 abaixo mostra os limites superiores obtidos para os áxions solares, con-

siderando massas de 0.01 eV até 0.2 keV. Também são apresentados os limites superiores de

outros experimentos e os valores esperados para a massa e a constante gae segundo os modelos

teóricos DFSZ, considerando cos2β = 1, e KSVZ para comparação.
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Figura 5.22: Gráfico de exclusão para áxions solares, onde são apresentados os limites supe-
riores para a constante gae, considerando massas dos áxions solares de 0.01 eV até 0.2 keV.
São mostrados os limites, para um intervalo de confiança de 90 %, obtidos desta análise com
os dados dos cristais do COSINE-100 (em preto), limites do XENON100 [124] (em verde),
limites do XMASS [125] (em laranja), limites do LUX [126] (em cinza), e limites de medidas
dos neutrinos solares [127] (em azul). As curvas em amarelo mostram os valores esperados da
massa do áxion e de gae, de acordo com os modelos DFSZ e KSVZ.

Como o espectro dos áxions solares é praticamente inalterado para qualquer massa no

intervalo estudado, os limites independem da massa considerada. Assim, desta análise, pode-se

afirmar que o limite superior é gae = 1.66× 10−11.

Novamente, os limites obtidos nesta análise são menos restritivos em comparação com

outros experimentos, como o XENON100 e o LUX, por exemplo. Entretanto, a procura pelos

áxions solares nesses experimentos foi realizada procurando-se por um excesso de eventos sobre

o fundo, diferentemente da procura pela modulação anual na taxa de eventos, a qual foi realizada

neste trabalho.

5.4.1 Geração e análise dos pseudo-dados

Com o intuito de verificar a sensibilidade do detector e dos dados SET 3 para esta aná-

lise, também foi feito o estudo sobre os pseudo-dados para o modelo dos áxions solares. Visto
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que a modulação esperada e sua proporcionalidade com o parâmetro de acoplamento é a mesma

do modelo dos fótons escuros solares, foram utilizados os mesmos pseudo-dados e ajustes da

modulação já realizados (Figura 5.16). Porém, na obtenção dos limites superiores, foi ajustada

a constante gae. A Figura 5.23 abaixo mostra os limites superiores obtidos pela análise dos

pseudo-dados.
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Figura 5.23: Gráfico de exclusão para áxions solares, onde são apresentados os limites superio-
res para a constante gae considerando massas de 0.01 eV até 0.2 keV. São mostrados os limites
obtidos da análise dos pseudo-dados com intervalo de confiança de 90%, com suas respectivas
incertezas em 1 σ (região amarela) e 2 σ (região verde).

Os limites superiores para a análise dos pseudo-dados foram gae = 2.49 × 10−11 para

qualquer massa no intervalo estudado. Nota-se que os limites superiores obtidos desta análise

são menos restritivos do que os limites de outros experimentos, como o XENON100 e o LUX.

Porém, assim como para o modelo dos fótons escuros solares, a procura pelos áxions solares

neste estudo foi através da modulação anual na taxa de eventos, e não por um excesso de eventos

sobre o fundo, como foi realizada pelos outros experimentos.

Os limites obtidos dos dados reais são menores do que os limites obtidos pelos pseudo-

dados, localizando-se abaixo destes em cerca de 2.4 σ. O espectro dos áxions solares é maior

para energias entre 1 keV e 8 keV, possuindo um pico maior entre 1 keV e 3 keV, e outro menor
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entre 5 keV e 7 keV, devido a um aumento na seção de choque do efeito axio-elétrico nos

átomos de I. Logo, dado que as amplitudes obtidas dos ajustes da modulação aos dados reais

entre 1 keV e 8 keV são praticamente todas negativas, os ajustes das amplitudes calculadas às

amplitudes dos dados reais resultaram em limites superiores mais restritivos do que os obtidos

dos pseudo-dados, nos quais, em média, as amplitudes são nulas.

A análise anterior sobre áxions solares realizada pelo COSINE-100 determinou um li-

mite superior de gae = 1.7×10−11 [100], muito semelhante ao limite deste estudo com os dados

reais. Isto evidencia a maior sensibilidade da procura por um excesso de eventos, já que neste

estudo foram utilizados dados com exposição do detector cerca de 16 vezes maior.

5.5 Análise para o modelo dos áxions solares de Kaluza-Klein

Conforme descrito na Seção 3.2.5, espera-se que os áxions solares de Kaluza-Klein

decaiam em um par de fótons que será medido nos cristais de NaI(Tl). Como as massas destes

áxions devem variar entre 1 keV até um máximo de cerca de 25 keV, é necessário que decaiam

dentro de algum cristal para serem detectados, visto que fótons com energia nesse intervalo não

seriam capazes de atravessar o encapsulamento de cobre dos cristais. A partir do espectro de

massa apresentado na Figura 3.12, a taxa de eventos esperada nos cristais do COSINE-100 pode

ser descrita por:

R =
1

ρNaI

g2aγγ
64π

nam
3
a f(ma) (5.18)

onde ρNaI = 3.67 g/cm3 é a densidade do NaI, gaγγ é a constante de acoplamento entre áxions

e fótons, na é a densidade numérica dos áxions na Terra, ma é a massa observada do áxion, e

f(ma) é o espectro de massa dos áxions.

Considerando que a densidade númerica de áxions quando a Terra está no afélio é

nafélio = 3.81 × 1013m−3, e quando a Terra está no periélio é nperiélio = 4.36 × 1013m−3,

em concordância com o modelo apresentado na Figura 3.11, foi calculado o espectro esperado

para os áxions solares de Kaluza-Klein nos cristais, como segue na Figura 5.24 abaixo.
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Figura 5.24: Espectro esperado dos áxions solares de Kaluza-Klein nos cristais de NaI(Tl)
quando a Terra está no afélio (em azul), e no periélio (em vermelho), assumindo nafélio =
3.81× 1013m−3, nperiélio = 4.36× 1013m−3 e gaγγ = 9.2× 10−14GeV −1.

Dado que o modelo de Kaluza-Klein sugere que os áxions solares estariam presos no

poço gravitacional do Sol, e teriam energia cinética muito menor que sua energia de repouso, a

energia depositada no detector seria relativa apenas à sua massa, tendo em mente que diferentes

massas poderiam ser observadas devido à conjectura de dimensões extras do modelo.

A taxa de eventos possui um máximo em energias por volta de 9 keV, e não próximo

de 1 keV, como nos outros dois modelos estudados. Assim, para este caso, a região de maior

interesse para a detecção dos áxions é entre 4 keV e 16 keV, sendo uma vantagem para os cristais

de NaI(Tl) do COSINE-100, dado que sua eficiência é muito próxima de 100% nessa região de

energia.

Da mesma maneira que na análise dos fótons escuros e áxions solares DFSZ e KSVZ,

os espectros foram corrigidos pela resolução em energia e eficiência do detector, como segue

na Figura 5.25 abaixo.
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Figura 5.25: Espectro esperado dos áxions solares de Kaluza-Klein nos cristais de NaI(Tl) sem a
correção pela resolução e eficiência (em linhas tracejadas), e com a correção (em linhas cheias).
São considerados bins de energia de 0.25 keV.

Como as eficiências dos cristais para energias maiores que 2 keV são próximas de 100%,

e o espectro é bem mais largo se comparado com os dos outros dois modelos, a correção pela

resolução e eficiência não altera significativamente o espectro. As amplitudes esperadas para

a modulação estão relacionadas com a subtração entre a taxa de eventos esperada quando a

Terra está no periélio e no afélio. Mais precisamente, a amplitude esperada em cada intervalo

de energia é a metade desta subtração. A Figura 5.26 abaixo mostra a amplitude esperada nos

cristais considerando bins de energia de 1 keV, e gaγγ = 2× 10−11GeV −1.



CAPÍTULO 5. MODULAÇÃO ANUAL NOS DADOS DO COSINE-100 96

1 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Energy (keV)

0.000

0.002

0.004

0.006

0.008
Ex

pe
ct

ed
 A

m
pl

itu
de

 (D
RU

)

KK Axion Expected Amplitude
ga = 2 * 10 11

Figura 5.26: Amplitudes esperadas para os áxions solares de Kaluza-Klein nos cristais, consi-
derando gaγγ = 2× 10−11GeV −1.

Os únicos parâmetros do modelo que alterariam os valores das amplitudes esperadas são

a densidade númerica de áxions solares na Terra na, e a constante gaγγ . É possível então, estabe-

lecer limites superiores para ambos parâmetros a partir da análise dos dados dos cristais. Uma

vez que o valor de na varia devido ao movimento de translação terrestre, os limites são expressos

para a densidade numérica n0 quando a distância entre a Terra e o Sol é r = a = 1.496×1011m.

Com base na equação 5.18, foram calculadas as amplitudes esperadas para diferentes densida-

des numéricas dos áxions solares na Terra, de n0 = 1010m−3 até n0 = 1015m−3, como segue

na Figura 5.27 abaixo.
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Figura 5.27: Amplitudes esperadas nos cristais, considerando gaγγ = 2 × 10−11GeV −1, e
n0 = 1010m−3 (em vermelho), n0 = 3.35× 1012m−3 (em azul), e n0 = 1015m−3 (em verde).

Da mesma maneira que nas outras análises, como não foram observadas amplitudes

incompatíveis com zero para a modulação esperada, as amplitudes esperadas calculadas acima

foram ajustadas às amplitudes obtidas dos dados dos cristais, a fim de obter os limites superiores

para a constante gaγγ e a densidade numérica de áxions na Terra n0. Desta vez, porém, a taxa

de eventos esperada é proporcional a g2aγγ , de forma que a expressão ajustada foi:

Amplitude = C ×
Amplitude|gaγγ=2×10−11 GeV −1(

2× 10−11
)2 (5.19)

onde Amplitude|gaγγ=2×10−11GeV −1 é a amplitude calculada para gaγγ = 2 × 10−11GeV −1, e

C = g2aγγ foi o parâmetro livre no ajuste.

A Figura 5.28 abaixo mostra o ajuste das amplitudes esperadas às amplitudes obtidas

dos dados dos cristais, considerando n0 = 3.2× 1010m−3.
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Figura 5.28: Ajuste das amplitudes esperadas calculadas (em vermelho) às amplitudes obtidas
dos dados dos cristais de NaI(Tl) (em azul), considerando n0 = 3.2 × 1010m−3. O espectro
das amplitudes esperadas foi multiplicado em 20 vezes para melhor vizualização. Este ajuste
forneceu um limite superior de gaγγ = 6.56× 10−10GeV −1.

Devido ao espectro esperado dos áxions solares de Kaluza-Klein ser largo, com máximo

por volta de 9 keV, as amplitudes obtidas dos dados entre 4 keV e 16 keV são as mais importan-

tes no ajuste, diferentemente dos outros dois modelos, nos quais poucos pontos eram relevantes

para a obtenção dos limites superiores. A Figura 5.29 abaixo mostra os limites superiores ob-

tidos desta análise, em comparação com os limites obtidos pelo experimento XMASS [128], e

os valores de gaγγ e n0 que solucionariam o problema do aquecimento da coroa solar.
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Figura 5.29: Limites superiores para a constante gaγγ e n0 para os áxions solares de Kaluza-
Klein. São apresentados os limites obtidos desta análise com intervalo de confiança de 90% (em
preto), os limites obtidos do experimento XMASS [128] (em azul), e os valores que explicariam
o problema do aquecimento da coroa solar, gaγγ = 9.2× 10−14GeV −1 e n0 = 4.07× 1013m−3

(em laranja).

O experimento XMASS realizou uma análise muito similar à apresentada neste trabalho,

também procurando pela modulação anual na taxa de eventos medida. Como já esperado, os

limites obtidos no COSINE-100 são menos restritivos do que os do XMASS, em virtude de seu

detector de xenônio líquido possuir um fundo algumas ordens de grandeza menores do que o

encontrado nos cristais de NaI(Tl).

5.5.1 Geração e análise dos pseudo-dados

Com o objetivo de verificar a sensibilidade do detector e dos dados SET 3 para esta aná-

lise, foram gerados e estudados pseudo-dados, da mesma maneira que nos outros dois modelos.

Porém, desta vez, foi ajustada a modulação somada ao fundo segundo a equação 5.3. A Figura

5.30 abaixo mostra os limites obtidos a partir da análise dos pseudo-dados.
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Figura 5.30: Limites superiores a constante gaγγ e n0 para os áxions solares de Kaluza-Klein.
Em vermelho, são apresentados os limites obtidos da análise com pseudo-dados com intervalo
de confiança de 90%, com suas respectivas incertezas em 1 σ (em amarelo) e 2 σ (em verde).

Os limites superiores obtidos da análise dos pseudo-dados e dos dados reais dos cristais

são bem semelhantes, diferentemente do observado nos outros dois modelos estudados. Isto

ocorre em razão do espectro dos áxions solares de Kaluza-Klein ser mais largo e maior para

energias entre 4 keV e 16 keV. Nesse intervalo, as amplitudes obtidas dos dados estão bem

distribuídas entre negativas e positivas, com alguns pontos muito próximos de zero. Logo, os

limites superiores dos dados reais se aproximam bastante dos limites obtidos dos pseudo-dados,

nos quais, em média, a amplitude é nula.

O valor gaγγ = 9.2×10−14GeV −1, necessário para explicar o problema do aquecimento

da coroa solar está a cerca de duas ordens de magnitude abaixo da sensibilidade obtida no

XMASS, e três ordens de magnitude da sensibilidade do COSINE-100. Para verificar este

modelo, detectores de NaI(Tl), como o COSINE-100, não são os mais adequados, devido ao seu

pequeno volume sensível, e alta taxa de eventos do fundo. A próxima geração de detectores de

xenônio líquido deve possuir sensibilidade suficiente para medir estes áxions solares de Kaluza-

Klein, procurando por um excesso de eventos.



Capítulo 6

Fótons escuros produzidos pela iBDM no

COSINE-100

Como explicitado na Seção 3.1.1, espera-se que as partículas da iBDM χ1 e os fótons

escuros gerados pelo decaimento das partículas χ2 depositem energias acima de 4 MeV no

cintilador líquido e nos cristais de NaI(Tl), respectivamente. Logo, diferentemente dos estudos

sobre fótons escuros e áxions solares, o ruído existente nos dados de baixas energias não é um

empecilho nesta análise, tendo sido utilizados todos os 8 cristais do COSINE-100.

Os principais fundos existentes no detector para energias acima de 4 MeV são partículas

alfa geradas pelo decaimento de elementos radioativos no interior dos cristais, e múons prove-

nientes de raios cósmicos. Assim, foram realizadas seleções de eventos a fim de remover sinais

gerados por ambas partículas nos cristais e no cintilador líquido.

A seleção de eventos utilizada no COSINE-100 para distinguir eventos provenientes de

partículas alfa de outros tipos de eventos é baseada no tempo médio ponderado pela carga dos

sinais medidos no cristais (< t >). O valor de < t > pode ser calculado como [109]:

< t >=

∑
iAi ti∑
iAi

(6.1)

onde Ai é a carga do i-ésimo bin do sinal medido pelo cristal, e ti é o tempo correspondente ao

i-ésimo bin do sinal.

Sinais gerados por partículas alfa possuem tempo médio menor do que sinais gerados

por outras fontes. Neste estudo, para cada cristal, foram selecionados eventos com energia

acima de 1 MeV, e tempo médio acima de certo valor, o qual varia dependendo do cristal. A

101
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Figura 6.1 abaixo mostra a seleção de eventos provenientes de partículas alfa em cada um dos

8 cristais, considerando os dados SET 3.
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Figura 6.1: Seleção dos eventos gerados por partículas alfa em cada cristal, através da seleção
pelo tempo médio, considerando os dados SET 3. As linhas em vermelho representam o corte
adotado em cada cristal. Eventos provenientes de partículas alfa estão localizados à esquerda
e/ou acima da linha vermelha.
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Para a maior parte dos cristais, a separação entre sinais oriundos de partículas alfa e

de outras fontes é bem evidente, sendo possível aplicar um corte vertical (valor fixo do tempo

médio). Porém, esta separação nos cristais 5 e 8 não é muito evidente, sendo necessário um

corte menos restritivo em energias próximas de 1 MeV. A função de corte adotada nestes dois

cristais (representada pelas linha vermelhas na Figura 6.1 acima) foi:

fC5 = AeB (x−2.58) + C x3 +Dx2 + E x (6.2)

fC8 = AeB (x−2.655) + C x3 +Dx2 + E x (6.3)

onde fC5 é a função de corte para o cristal 5, fC8 é a função de corte para o cristal 8, x é o tempo

médio, e A, B, C, D e E são constantes, cujos valores são A = 3.89× 10−12, B = 5.04× 102,

C = 5.40 × 104, D = −2.78 × 10−5, E = 3.60 × 105 para o cristal 5, e A = 6.67 × 10−2,

B = 1.93× 103, C = 1.38× 105, D = −7.16× 105, E = 9.28× 105 para o cristal 8.

Apesar destes cortes para os cristais 5 e 8 terem sido arbitrários, e adotados sem um

estudo mais aprofundado sobre sua eficiência, foi certificado de que a maior parte dos even-

tos gerados por partículas alfa fossem removidos, mesmo que alguns eventos de outras fontes

acabassem sendo removidos também. Como, para esta análise considerando os dados SET 3,

o número de eventos é alto, a aplicação de um corte que remova alguns eventos que não sejam

gerados pelas partículas alfa é aceitável.

Os cintiladores plásticos do COSINE-100 são utilizados para remover eventos prove-

nientes de múons. Caso haja sinais coincidentes em um ou mais painéis plásticos e/ou no

cintilador líquido, o evento é categorizado como gerado por um múon incidente no detector.

No entanto, devido à espessura dos materiais que são utilizados para envolver os painéis, uma

pequena parte dos múons incidentes pode passar pelo espaço entre os painéis sem ser por eles

detectada. Ainda, parte dos múons pode atravessar um lado do detector sem ser detectado pe-

los cintiladores plásticos, e então decair dentro do detector. Tais eventos podem gerar sinais

idênticos aos procurados, e consistem em boa parte do fundo nesta análise.

Para estimar o número de múons que passam pelo espaço entre os painéis, foi usado o
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mesmo método adotado no estudo anterior sobre a iBDM no COSINE-100 [82]. O fluxo de

múons ascendentes incidente no detector é praticamente nulo, de forma que os eventos coin-

cidentes apenas em painéis da parte inferior do detector e no cintilador líquido devem ter sido

gerados por múons descendentes que passaram pelo espaço entre os painéis. Dessa maneira,

pode-se estimar a porcentagem de múons que atravessam algum lado do detector sem interagir

com os cintiladores plásticos a partir da seguinte relação:

rUNTAG =
Nbottom−LS

Nbottom−all
(6.4)

onde rUNTAG é a porcentagem de múons que atravessam algum lado do detector sem interagir

com os cintiladores plásticos, Nbottom−LS é o número de eventos com sinais coincidentes apenas

em algum painel inferior e no cintilador líquido, e Nbottom−all é o número de eventos com sinais

coincidentes em algum painel inferior e qualquer outro painel e/ou no cintilador líquido.

O número total de múons que incidem no detector e não interagem com nenhum painel

plástico pode, então, ser calculado como:

NUNTAG = N1 rUNTAG +N2 r
2
UNTAG (6.5)

onde NUNTAG é o número total de múons incidentes no detector que não interagem com nenhum

cintilador plástico, N1 é o número de múons detectados em coincidência em apenas um painel

plástico e no cintilador líquido, e N2 é o número de múons detectados em coincidência em dois

painéis plásticos e no cintilador líquido.

O primeiro termo da expressão 6.5 acima relaciona-se com múons que atravessam ape-

nas um lado do detector e decaem em seu interior. O segundo termo está relacionado com

múons que cruzam o detector, sem interagir com os painéis plásticos em ambos lados do detec-

tor. Além disso, é importante ressaltar que, de forma a estimar com melhor precisão o fundo de

múons para este estudo, os valores de rUNTAG, N1, e N2 foram obtidos a partir de eventos que

também depositaram energias superiores a 4 MeV no cintilador líquido e nos cristais.

Estabelecidos os procedimentos para remover e/ou identificar o fundo nesta análise, é

possível determinar as seleções de eventos necessárias para identificar os eventos candidatos.
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Cinco tipos de seleção de eventos foram realizadas, como segue abaixo:

1. Remoção dos eventos provenientes de partículas alfa a partir da análise do tempo

médio.

2. Remoção dos eventos gerados por múons a partir de sua detecção nos cintiladores

plásticos.

3. Seleção dos eventos com deposição de energia maior que 4 MeV no cintilador lí-

quido.

4. Seleção dos eventos cuja soma das energias em todos os cristais supera 4 MeV.

5. Seleção dos eventos coincidentes nos cristais e no cintilador líquido.

Primeiramente, a fim de validar o procedimento adotado nesta análise, e compará-la

com o estudo já realizado pelo COSINE-100 [82], foram analisados apenas os primeiros 59.5

dias de dados (denominados dados SET 1), assim como no estudo anterior. Foi, então, estimada

a porcentagem de múons que incidem no detector sem interagir com os cintiladores plásticos

(rUNTAG) para este conjunto de dados. O número de eventos com sinais coincidentes no cin-

tilador líquido e em algum painel inferior foi Nbottom−LS = 84, e o número de eventos com

sinais coincidentes em algum painel inferior e qualquer outro painel ou no cintilador líquido foi

Nbottom−all = 3960. Logo, rUNTAG ≈ 0.0212 ± 0.0023. Também, o número de múons detec-

tados em coincidência em apenas um painel plástico e no cintilador líquido foi N1 = 516, e o

número de múons detectados em coincidência em dois painéis plásticos e no cintilador líquido

foi N2 = 4706, de maneira que o fundo total devido aos múons foi de NUNTAG = 13.1± 1.7.

O número de eventos candidatos, selecionados a partir das quatro seleções de eventos

apresentadas acima, foi 17.0 ± 4.1, o qual é compatível com o fundo de múons em cerca de

0.9 σ. O espectro dos eventos candidatos e do fundo de múons são apresentados na Figura 6.2

abaixo.



CAPÍTULO 6. FÓTONS ESCUROS PRODUZIDOS PELA IBDM NO COSINE-100 107

4 10 20 30 40 50 60 70 80 90
Sum of All Crystals Energies (MeV)

10 2

10 1

100

101

Nu
m

be
r o

f E
ve

nt
s

Selected Data and Muon Background - SET 1
Muon Background
Data

Figura 6.2: Fundo de múons (em azul) e eventos candidatos (em preto) em função da soma das
energias dos cristais, para a análise com dados SET 1.

Comparando ambos espectros da Figura 6.2 acima, percebe-se que, em geral, os eventos

candidatos são compatíveis com o fundo de múons para qualquer energia medida nos cristais.

Entretanto, devido à baixa estatística dos dados, é difícil afirmar a existência de um excesso ou

falta de eventos candidatos em alguma região do espectro, quando comparados com o fundo de

múons.

O número de eventos candidatos e do fundo de múons é semelhante ao da análise ante-

rior do COSINE-100 (número de eventos candidatos foi 21± 4.6 e NUNTAG = 16.4± 2.1). O

resultado não foi exatamente o mesmo, principalmente devido a diferenças na seleção de even-

tos de partículas alfa. Como a análise das partículas alfa foi realizada com dados SET 3 neste

estudo, foi possível realizar cortes mais precisos do que na análise anterior, na qual estavam

disponíveis apenas os dados SET 1. Também, pequenos ajustes no procedimento de identifica-

ção dos múons no detector utilizando os cintiladores plásticos e líquido foram realizados desde

a análise anterior.

De modo a aumentar a estatística dos dados, e melhorar a sensibilidade deste estudo,

foi realizada a mesma análise descrita acima, porém, para os dados SET 3. O estudo dos

múons que incidem no detector sem interagir com os painéis plásticos resultou nos valores

Nbottom−LS = 1596, Nbottom−all = 78262, e consequentemente, rUNTAG = 0.0204 ± 0.0005.
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Para o fundo de múons, N1 = 10035, N2 = 93345, e NUNTAG = 243.5± 7.3.

O número de eventos candidatos foi 307 ± 18, o qual é incompatível com o fundo de

múons obtido. A Figura 6.3 abaixo mostra o espectro dos eventos cadidatos e do fundo de

múons.
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Figura 6.3: Fundo de múons (em azul) e eventos candidatos (em preto) em função da soma das
energias dos cristais para a análise com dados SET 3.

Nota-se que para a região de energia entre 4 MeV e 6 MeV, há um excesso de cerca de

20 eventos candidatos sobre o fundo esperado de múons. A explicação para este excesso é um

fundo gerado pela captura e espalhamento inelásticos de nêutrons, o qual não foi considerado

neste estudo, e nem na análise anterior do COSINE-100. Os nêutrons existentes no experimento

são induzidos por múons, por partículas alfa, e gerados pela fissão do 238U presente como

impureza nos materiais do laboratório. Tais nêutrons podem interagir com átomos de 56Fe,

63Cu e 127I , existentes nos materiais da blindagem do detector e como impureza nos cristais, e

liberar fótons com energias de alguns MeV [129].

De forma a evitar esta contribuição dos nêutrons para o fundo, foi analisado o número

de eventos candidatos e o fundo de múons cuja soma das energias nos cristais excede 10 MeV.

Neste caso, obtiveram-se os valores Nbottom−LS = 1391, Nbottom−all = 66317, e consequen-

temente, rUNTAG = 0.0210 ± 0.0006. Para o fundo de múons, N1 = 8365, N2 = 77614, e

NUNTAG = 209.6 ± 6.7. O número de eventos candidatos foi 235 ± 15, compatível com o
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fundo de múons em cerca de 1.5 σ. Logo, não é possível afirmar a observação de um excesso

de eventos.

Examinando o espectro da Figura 6.3 acima para energias além de 10 MeV, observa-se

que na região de energia entre cerca de 25 MeV e 40 MeV, o número de eventos candidatos

parece exceder o fundo de múons esperado. No entanto, na região entre cerca de 58 MeV e 67

MeV, há apenas 2 eventos candidatos, enquanto o fundo de múons prevê cerca de 13 eventos.

Isto está relacionado com a saturação dos sinais dos cristais para altas energias, fazendo com

que parte dos eventos que depositem altas energias nos cristais sejam medidos com energias

menores. Dessa forma, é provável que parte dos eventos com energia medida entre 25 MeV e

40 MeV tenham, de fato, depositado energia entre 58 MeV e 67 MeV.

Apesar desta análise ser importante por ter estendido parte da análise já realizada pelo

COSINE-100 para fótons escuros provenientes da iBDM para cerca de 3 anos de dados, alguns

avanços ainda são necessários, com o objetivo de concluí-la. Seria necessário estudar e simular

o fundo gerado por nêutrons no detector, bem como reconstruir os sinais saturados dos cristais, a

fim de obter o espectro real dos eventos. Como não foi observado nenhum excesso de eventos,

seria necessário simular o espectro esperado do decaimento dos fótons escuros nos cristais,

com o intuito de calcular os limites superiores para o acoplamento cinético e massa dos fótons

escuros.



Capítulo 7

Considerações finais

Neste trabalho, foram analisados os dados de cerca de 3 anos do COSINE-100, procurando-

se pelas modulações anuais na taxa de eventos esperadas nos cristais de NaI(Tl), de acordo

com os modelos dos fótons escuros solares, áxions solares DFSZ e KSVZ, e áxions solares de

Kaluza-Klein. Além disso, foi procurado por um excesso de eventos com sinais coincidentes

e energia acima de 4 MeV nos cristais de NaI(Tl) e no cintilador líquido, o qual seria prove-

niente da interação inelástica da Boosted Dark Matter com elétrons do cintilador líquido, com

subsequente decaimento do fóton escuro em um par elétron-pósitron que seria detectado nos

cristais.

Na análise das modulações anuais, não foram encontradas amplitudes incompatíveis

com a hipótese da modulação nula que estivessem de acordo com as modulações esperadas

para cada um dos três modelos estudados. Logo, foram determinados limites superiores para

a massa e a constante de acoplamento cinético para os fótons escuros solares, para a massa e

a constante de acoplamento áxion-elétron para os áxions solares de DFSZ e KSVZ, e para a

densidade numérica na Terra e a constante de acoplamento áxion-fóton para os áxions solares

de Kaluza-Klein. Para os três modelos, os limites obtidos são menos restritivos do que os de

outros experimentos ou observações astrofísicas. É importante ressaltar, no entanto, que para

os modelos dos fótons escuros e áxions solares DFSZ e KSVZ, a procura por uma modulação

anual na taxa de eventos ainda não havia sido publicada por nenhum outro experimento. Este

trabalho mostra, então, um novo método de busca pela matéria escura solar em detectores mais

modernos e com maior tempo de tomada de dados.

Na procura por fótons escuros gerados pela iBDM, não foi encontrado um excesso de

eventos nos cristais. Para a determinação de limites superiores para este modelo, será necessá-
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rio, futuramente, um estudo mais detalhado do fundo, realizando simulações dos eventos gera-

dos por nêutrons induzidos nos cristais. Também, será necessário corrigir os sinais saturados

analisados, de forma a considerar a energia correta destes eventos. Por fim, o espectro esperado

dos fótons escuros nos cristais deverá ser determinado, e então comparado com o fundo medido.

A atualização do experimento COSINE-100 para o experimento COSINE-200 está pre-

vista para ocorrer no fim de 2023. O COSINE-200 deve possuir 200 kg de cristais de NaI(Tl)

com fundo cerca de 20 vezes menor do que o fundo inicial dos cristais do COSINE-100. Além

disso, devido ao aprimoramento dos cristais, espera-se que o threshold seja por volta de 0.2 keV.

Esta atualização do experimento deve favorecer as análises mostradas neste trabalho, sendo pos-

sível, após cerca de 2 anos de dados no COSINE-200, uma nova procura pela modulação anual

na taxa de eventos gerada pela matéria escura solar, bem como uma nova procura por um ex-

cesso de eventos gerados por fótons escuros da iBDM, com uma sensibilidade maior do que

a alcançada neste trabalho com o COSINE-100. Será possível também, para a matéria escura

solar, realizar uma procura por um excesso de eventos, a fim de obter limites competitivos com

outros experimentos que utilizam materiais diferentes, como o XENON1T e o EDELWEISS.

Como continuação deste estudo, meu trabalho de doutorado pretende abordar a busca

por um excesso de eventos gerado por áxions e fótons escuros sobre o fundo nos cristais de

NaI(Tl) do COSINE-100, utilizando mais tempo de dados além dos cerca de 3 anos dos dados

SET 3. Também, com a futura atualização do experimento para o COSINE-200, será possível

realizar a procura pela matéria escura solar tanto pelo método da modulação anual como pelo

excesso de eventos com maior sensibilidade do que o COSINE-100. Além disso, o trabalho de

doutorado pretende abordar outros tipos de matéria escura solar, como por exemplo a Boosted

Dark Matter, através da procura por um excesso de eventos sobre o fundo, pela modulação

anual, ou ainda pela modulação diária que poderia ser gerada na taxa de eventos de acordo com

alguns modelos.
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