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Resumo

A natureza fundamental da matéria escura € um dos maiores mistérios da fisica contem-
pordnea. Dentre os muitos modelos estudados na literatura para responder a esta questao,
os setores escuros vém ganhando notoriedade na comunidade. Tais modelos sdo capazes de
reproduzir a abundancia observada de matéria escura, enquanto a natureza indireta das inte-
racOes de seus componentes com as particulas do modelo padrao pode explicar a dificuldade
de se obter sinais de deteccdo direta.

Neste trabalho, estudamos um modelo de setor escuro chamado modelo de féton escuro
(dark photon). Investigamos, através das equagdes de Boltzmann adequadas, como dife-
rentes hierarquias de massa entre este mediador e a matéria escura (que supomos ser um
férmion de Dirac) impactam o processo de freeze-out desta.

Nosso objetivo foi calcular, para diferentes hierarquias, quais valores de acoplamento
entre o dark photon e o modelo padrdo sdo necessdrios para reproduzir a abundancia de
reliquia observada para a matéria escura. Considerando massas de matéria escura entre 5
MeV e 1 GeV, observamos a regido do espaco de parametros vidvel para dark photons com
massa superior a 1 GeV € pequena. Além disso, obtivemos que o valor maximo permitido
para a razdo entre a massa do dark photon e a massa da matéria escura é levemente maior
que 13.

Palavras chave: matéria escura; féton escuro; setor escuro; hierarquia de massas;
freeze-out.



Abstract

The fundamental nature of dark matter is one of the greatest mysteries of contemporary
physics. Among the many models studied in the literature to answer this question, dark
sectors are gaining more and more attention in the community. These models can reproduce
the observed dark matter abundance while the feeble interactions between its components
and standard model particles can explain the difficulty of obtaining direct detection signals.

In this work, we study a dark sector model named the dark photon model. We investi-
gate, through the appropriate Boltzmann equations, the impact of different mass hierarchies
between this mediator and the dark matter (supposed to be a Dirac fermion) on the dark mat-
ter freeze-out.

Our aim is to calculate, for different hierarchies, which values of coupling between the
dark photon and the standard model are necessary to reproduce the observed dark matter
relic abundance. Considering dark matter masses between 5 MeV and 1 GeV, we observed
that the region in the parameter space that is viable for dark photons with masses greater
than 1 GeV is small. Moreover, we obtained that the maximum value allowed for the ratio
between the mass of the dark photon and the dark matter mass is slightly larger than 13.

Keywords: dark matter; dark photon; dark sector; mass hierarchies; freeze-out.
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1 Introducao

Diversos fendmenos fisicos indicam a presenca de Matéria Escura (ME) no universo. As
primeiras evidéncias de sua existéncia foram observagdes da discordancia entre a quantidade de
matéria estimada a partir da emissao, absor¢c@o ou espalhamento de luz e a quantidade estimada
por fendmenos gravitacionais, em diferentes sistemas astrofisicos [1]. Hoje, a ME € um dos pi-
lares da cosmologia moderna, fazendo parte dos modelos que buscam descrever a composicao e
evolucao do universo. Observagdes a apontam como responsavel por cerca de 26% da densidade
de energia e 84% da densidade de matéria presentes no universo [2].

Apesar de a ME ser tdo abundante no universo e de serem muitas as evidéncias de sua exis-
téncia (veja secdo 1.1), ainda se sabe muito pouco sobre sua natureza fundamental. Através das
observacoes, sabemos apenas que [3-5]: a ME é (quase completamente) neutra sob as interacoes
forte e eletromagnética; deve se comportar como matéria ndo-relativistica quando a temperatura
dos fétons € da ordem de keV, para ser consistente com a formacao das estruturas observadas no
universo; € uma componente estavel, com tempo de vida maior que a idade do universo, dado
que preserva sua abundancia primordial; tem auto-interac¢ao limitada por colisdes de aglomera-
dos [6] (c/m, < 1 em?/g[7])!, como o Bullet Cluster, e pelo espectro de poténcia da matéria;
e, por fim, sabemos que sua abundéncia corresponde a cerca de 26% da densidade de energia do
universo.

O Modelo Padrao de fisica de particulas (MP), que fornece a descri¢do atual da composi-
cdo e das interagdes fundamentais da parte visivel do universo, ndo contém nenhuma particula
que atenda a estes requisitos. Por este motivo, supondo-se que a ME € uma particula elemen-
tar, a existéncia de ME € um dos principais indicadores de que o MP ndo € a teoria final da
constituicao elementar da natureza. Ao longo das ultimas décadas, muitos modelos de ME, de
naturezas muito distintas, ja foram propostos (veja se¢do 1.2). Entretanto, apesar do grande
esforco observacional feito pela comunidade, até o presente momento, nio foi observada ne-
nhuma das assinaturas experimentais previstas pelos modelos propostos. Assim, a natureza da
ME permanece como um dos maiores mistérios da fisica contemporanea.

Diante da auséncia de detec¢Oes - sobretudo, de WIMPs (veja secdo 1.2) - os modelos de
Setor Escuro (SE) [3, 8] vém ganhando notoriedade nos dltimos anos. Neles, supde-se a exis-
téncia de algumas ou muitas particulas - dentre as quais se encontra a ME observada astrofisica
e cosmologicamente - que sao neutras sob as interagdes forte, fraca e eletromagnética, intera-
gindo com o MP através da gravidade e das chamadas “interacdes portais”. Esses modelos sdao
particularmente atrativos porque sio capazes de reproduzir a abundancia de ME observada, via
mecanismos térmicos ou nao térmicos, a0 mesmo tempo que a natureza indireta das interacoes
entre o SE e o MP pode permitir que estas novas particulas escapem das deteccdes em experi-
mentos desenhados para testar energias cada vez mais altas [3].

Entre os setores escuros propostos, o cendrio de Dark Photon (DP) [9] tém sido um dos

'Onde m,, € a massa da ME e o € a se¢do de choque de auto-interagdo.
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mais discutidos na literatura. Este modelo € uma extensdo minima do MP, introduzindo uma
nova interacao, do tipo U(1), cujo béson de gauge associado é o DP e cuja interagdo portal é
um termo de mistura cinética com o béson B, do MP. No contexto deste modelo, hd grande
interesse na escala de massas de MeV a poucos GeV, na qual as buscas de grande intensidade,
que sdo mais eficientes para deteccdo de particulas leves e pouco interagentes, sao mais vidveis.
Nessa mesma escala de massas, esta interacao portal € suficiente para estabelecer, no universo
primordial, contato térmico entre a ME, presente no SE, e o MP [3]. Isto € muito vantajoso,
dado que torna a abundéancia de ME independente de condi¢des cosmoldgicas iniciais.

Em geral, na literatura que estuda o modelo de DP no regime em que o DP € mais pesado
que a ME, supde-se que a massa do DP € da mesma ordem de grandeza que a massa da ME.
Tipicamente, fixa-se a hierarquia entre a massa da ME, m,, e a massa do DP, mz,, em h =
mz,, / m, = 3 - como pode ser visto, por exemplo, nas referéncias [10, 11]. Assim, no caso
em que estuda-se um candidato de ME com massa da ordem de MeV, a massa do DP cai nesta
mesma ordem de grandeza. Entretanto, ja existem fortes limites experimentais para DPs com
massas da ordem de MeV [3], enquanto limites para ordem de GeV sdo mais fracos [12] (veja
figura 32).

Neste contexto, se torna interessante explorar a seguinte questdo: serd possivel reproduzir
a abundincia observada para um candidato de ME com massa da ordem de MeV, no caso em
que a massa do DP € da ordem de GeV? Ou ainda: quio mais pesado que a ME o DP pode ser,
mantendo-se a previsdo correta da abundincia de ME? E sdo estas as questdes que este trabalho
de mestrado se prop0s a responder. Adicionalmente, prentendeu-se investigar, no caso em que
as massas do DP e da ME sdo préximas, a seguinte pergunta: qual o impacto que a presenga da
populagdo de DPs no plasma primordial tem sobre a abundancia de reliquia da ME?.

Para isso, o modelo de DP e todas as interagdes implicadas por ele foram estudadas com
detalhe, de modo que foi possivel identificar todos os processos que, neste cendrio, A0 impor-
tantes para a evolu¢do das abundancias da ME e do DP. Assim, pudemos escrever as equacoes
de Boltzmann adequadas para este cendrio e também e estudar como resolvé-las.

Feito isso, se tornou possivel calcular a abundancia prevista para diferentes combinagdes dos
4 parametros que caracterizam o modelo de DP - a saber: o paramétro de mistura cinética entre
o DP e o béson B do MP (¢), o acoplamento entre o0 DP e a ME (gp), e as massas m,, € myz,,.
Assim, fixando gp = 1, foi possivel, para diferentes valores da hierarquia, h, varrer o espaco de
parametros € vs. my,, encontrando-se as combinagdes destes dois pardmetros que repoduzem
a abundancia de ME observada, 2.h3 = 0.11933 + 0.00091 23 [2]. Delineadas as curvas de
nivel Q(e,mz,) = Q. , finalmente, foi possivel sobrepd-las aos limites experimentais vigentes

no plano € vs. my,, e avaliar a viabilidade das diferentes hierarquias.

2Definimos hg = Hy /(100 km s~! Mpc~!) (geralmente chamado apenas de h na literatura de cosmologia) para
evitar confusdo com a hierarquia de massas, definida como h = my,, /m, neste texto.

3Este valor foi obtido em [2] levando em consideracio os dados da Radiacio Césmica de Fundo juntamente
com os dados de oscilagdes acusticas de barions.
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1.1 Evidéncias da existéncia de Matéria Escura

As evidéncias da existéncia de ME sdo muito diferentes entre si, sendo situadas em escalas
de tempo e espaco que vao desde a rotacdo de estrelas em torno do centro da galdxia que as
abriga até a formacgdo de estruturas do universo. Deste modo, a consisténcia e a diversidade
deste conjunto de evidéncias tornam a questao da ME especialmente contundente.

Neste capitulo serdo apresentadas alguma destas evidéncias: a alta dispersao das velocida-
des das galdxias em torno do centro do aglomerado de Coma (F. Zwicky, 1933), a distribui¢ao
de densidade e alta temperatura do gases em aglomerados de galdxias (sob a hipétese de equili-
brio hidrostético), a auséncia de decrescimento kepleriano em curvas de rotagao de galdxias (V.
Rubin, 1970; Rogstad e Shostak, 1972), a posi¢ao dos picos de densidade em aglomerados de
galdxias em fusdo (D. Clowe, 2006), as informacdes sobre flutuagdes de densidade trazidas pela
Radiag¢ao Césmica de Fundo e, por fim, as o contraste entre a abundancia de bérions prevista
pela abundancia de elementos leves e a abundincia de matéria indicada pelas observacoes de

supernovas distantes.

1.1.1 Fritz Zwicky - Aglomerado de Coma

O trabalho de Fritz Zwicky [13]*, publicado em 1933, foi pioneiro em utilizar o teorema do
Virial, que € um teorema de grande importancia na mecanica estatistica, derivado por Rudolf
Clausius, no século XIX, para estimar a massa de um aglomerado de galaxias [1].

Com essa ferramenta, ele foi capaz de reinterpretar a alta dispersao de velocidades das gala-
xias no aglomerado de Coma - que j4 havia sido notada por E. Hubble e M.Humason em 1931,

mas era incompreendida - como um erro na estimativa de massa total do aglomerado [1].

Teorema do Virial

Esta secao foi baseada na referéncia [15]. Ao longo dela, supomos que todas as componentes
do sistem sdo particulas pontuais, com posi¢do Z; e massa m,. Deste modo, a energia cinética

total do sistema pode ser escrita como

mez , (1.1)

onde 7; = d; /dt. Por sua vez, a aceleracdo da i-ésima particula € igual a
m; ZL‘ QL'
=G s - 1.2
P AT (1.2)
J#i

enquanto a energia potencial total de um sistema sujeito a forgas gravitacionais - considerando

despreziveis quaisquer forgas externas - se escreve como

#Uma traducdo deste artigo para o inglés estd disponivel em [14].
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G m;m;

W=- (1.3)

T S
) |fj — &

onde o fator 1/2 na equagdo da energia potencial aparece porque, nesta expressio, cada par de
corpos € contado duas vezes.

Tomando a defini¢do do momento de inércia em relacio a origem,
=12
I= E m; ||,
)

e derivando em relacdo ao tempo, obt€ém-se
I—QZmZ Z; +xzxz)—4K+22mx$Z. (1.4)

No primeiro termo da equacdo para /, € identificada a energia cinética total no sistema.

Substituindo (1.2) no segundo termo, obtemos

Qmexz = QZmzxz szlljxxixl‘;

J#z
7 — ;)
= G mm;t;———=+G m,im;x _,Z J
> mmd oG S mmd
|$] — 7|
- szlmJ 7 — 4P
i, jF#i
_ —G mimj
= 2W. (1.5)

Assim, obtém-se a relacdo

[ = 4K +2W, (1.6)

conhecida como Teorema do Virial. Essa relacao € especialmente ttil em sistemas em equilibrio

do tipo Virial, que sdo sitemas cujo momento de inércia é constante, implicando:
2K = —-W. (1.7)

Teorema do Virial e o0 Aglomerado de Coma

Supondo que um aglomerado de galdxias seja bem aproximado por uma esfera de raio R,
com densidade uniforme p (distribuicdo de galdxias uniforme), a energia potencial entre um

elemento infinitesimal de massa, dm = p dV (onde dV € um elemento infinetesimal de volume),
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localizado a distancia r do centro do aglomerado, e a massa interna a este raio é

_G M (1) dm _G -pV(r)-pdV

AW = =
r T
2 4 3
_ _GTP 7;7’ 72 sin Odrdfde. (1.8)

Portanto,

4 R T 2
W = /dW: ——G7Tp2/ r4dr/ sin@dQ/ do
3 0 0 0

16 16 M, 2 3G M2
— GRS = - _GRp?( el ) — 2T total 1.9
15" F 15 T\ Vo 5 R (1.9)

Adicionando a defini¢ao de velocidade média (ponderada pela massa) [15],

1

(v?) = T > myla), (1.10)
tota .
e substituindo na equacgdo 1.1, conclui-se que
1 2
K = §Mt0tal<v > (111)

Tomando as descri¢Oes das energias potencial gravitacional e cinética total, dadas por (1.9) e
(1.11), respectivamente, e supondo que o aglomerado de Coma estd em equilibrio do tipo Virial,
o que parece razodvel, dado que a idade do aglomerado é da ordem da idade do préprio universo,
€ possivel utilizar a equacao (1.7), obtendo-se a relacao

3GM? 5 ()R
Moa 2y _ 2 total —_— Moa:_
tot l<U > 5 R total 37 G

que fornece uma estimativa da massa do aglomerado a partir de seu tamanho e da velocidade das

(1.12)

galdxias em torno de seu centro, que pode ser obtida através da dispersdo em torno do redshift
médio medido para o aglomerado (atribuido a expansao do universo).

O trabalho de Fritz Zwicky, de 1933, ndo foi o primeiro a utilizar o Teorema do Virial em
um contexto astrondmico, mas o primeiro a utiliza-lo para estimar a massa de um aglomerado
de galdxias [1]. Assim, foi possivel relacionar a discrepancia entre a dispersao de velocidades
estimada teoricamente, a partir da quantidade de galdxias observadas, e a dispersdao medida
através dos dados de redshift com um erro na estimativa da massa total do aglomerado, indicando
a presenca de uma quatidade de matéria que ndo era observada como as galdxias, chamada por

ele de dunkle Materie (Matéria Escura)’, cuja abundincia era muito maior que a de matéria

STermo que vinha sendo utilizado por astrdnomos que estudavam a dinimica estelar na Via Lactea e tentavam
estimar a quantidade de matéria escura - entendida, a esta altura, como estrelas de brilho muito fraco, ou matéria
“nebulosa”, ou “metedrica” [1].
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comum.

Nos anos seguintes a publicacdo de Zwicky, foram feitas muitas discussdes sobre o que
seria responsdvel pela massa do aglomerado indicada pelo equilibrio virial e ndo oriunda das
galdxias. Em 1971, um trabalho de Meekins et al. jd obteve evidéncias de que o gds intergalatico
representava menos que 2% da massa necessdria para gerar um potencial gravitacional capaz de
manter o sistema em equilibrio [1], indicando a presen¢a da uma matéria diferente de galdxias

ou gases.

1.1.2 Equilibrio Hidrostatico em Aglomerados

Aglomerados de galdxias t€ém uma parte significativa de sua massa em gés, o qual € aquecido
por choques e pela compressao adiabdtica induzidos pelo potencial gravitacional do aglomerado
[16]. Esses processos aquecem e ionizam o gés, que emite raios-X. Através das observagoes dos
espectros destes raios-X, € possivel inferir diretamente os perfis de densidade e temperatura do
gis [1,16,17].

Assumindo que um aglomerado de galdxias seja esfericamente simétrico e que esteja em
equilibrio hidrostético, ou seja, que a for¢a exercida por seu potencial gravitacional estd em
equilibrio com a pressdo do gas (evitando o escape do gds ou seu colapso), podemos escrever,

para uma casca esférica de gés, a distincia r do centro do aglomerado, a relacdo

GMO T )Measca
(Pdentro - Pfora) . A(T) - ! t(rQ) =0 =
M, A P M,
—dPA(T) _ G tot(r)fgr) (T)dT (2_71 _ _G tOiﬂ(ZT)p(T)? (113)

onde A(r) € a drea da casca esférica, G € a constante de Newton, p ¢ a densidade do gis, e a

pressdo, P, € dada pela lei dos gases ideais,

P(r) =n(r)kgT(r) = %I@T(r), (1.14)

onde n € a abundancia numérica de particulas no gas, m,, € a unidade de massa atomica, pt ~ 0.6
€ o peso molecular médio, o qual parametriza a abundancia relativa de hidrogénio, hélio e outros
gases no aglomerado [16], kg € a constante de Boltzmann e 7" € a temperatura do gis. Derivando

a equacao (1.14), obtemos

dP  kgT(r)p(r) [dlogp(r) dlogT(r)
—-— = + . (1.15)
dr My JUT dlogr dlogr
Substituindo (1.15) em (1.13), tém-se
kT (r)r [dlogp(r)  dlogT(r)
M (1) = — : 1.16
tor(7) Gmyp [ dlogr dlogr (1.16)

Assim, sob a hipétese de equilibrio hidrostatico, é possivel inferir a massa total do aglome-
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rado & uma distincia r de seu centro, M, (r) , em fungdo dos perfis de densidade e temperatura
do gés, os quais sdo medidas diretamente a partir dos espectros de raios-X.

Os espectros observados indicam que a M, (r) compativel com o equilibrio hidrostatico é
maior do que a massa de matéria visivel nos aglomerados, se tornando uma evidéncia da presenca
de ME no universo [1, 16, 17]. Além disso, como este método fornece informagdes sobre a
distribui¢do de massa (ndo apenas a massa total) no aglomerado, ele se torna interessante para
testar modelos de ME, que podem prever sua distribuicao espacial, e até teorias de gravidade
modificada [17].

1.1.3 Vera Rubin - Curvas de Rotacio de Galaxias

Supondo que atracdo gravitacional € a tnica forca importante na dinAmica de uma galaxia,
pode-se escrever a relagao
_ GM(r)m mV (r)?

2 = T Gcentripeta — . (117)
r r

F,

g

Assim, € possivel descrever o comportamento da velocidade de rotacdo de estrelas e outros

corpos celestes em torno do centro da galdxia como

V(r) =4/ —. (1.18)

Com esta relacdo, pode-se estimar a distribui¢cdo de massa em uma galéxia, a partir de sua dis-
tribuicao de velocidades, a qual, por sua vez, pode ser obtida através de dados de redshift.
O brilho do disco de uma galéxia, /, cai exponencialmente com a distancia em relagdo ao

seu centro [15], r,

[(T) — Zcentro e*’l"/Rs7 (1.19)

onde R, é uma escala de comprimento da galdxia, que equivale a poucos kiloparsecs (4 kpc para
Via Lactea). Assim, a uma distancia de poucas unidades de R do centro da galdxia, quase nao
ha mais brilho, indicando que praticamente toda a massa luminosa da galdxia estd contida nesta
ordem de poucos kiloparsecs.

Considerando que a matéria préxima ao centro da galdxia estd distribuida uniformemente, a

massa contida em um raio 7 cresce com o volume para r < R e obtemos

M(r) o< ™ = V(r) < r (r<R,). (1.20)

Ou seja, para raios consideravelmente menores que R, a velocidade cresce linearmente com o
raio. J4 para raios muito maiores que R, a massa de matéria luminosa se torna aproximada-
mente constante a medida que aumenta-se 7. Considerando que haja apenas materia luminosa

na galdxia, isto implica que
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V(r) « r Y2 (r>R,). (1.21)

Este comportamento de diminui¢ao da velocidade quando r» > R, é chamado “decrescimento
Kepleriano™.

Com o avanco da Radioastronomia, em 1970 ja era possivel fazer medidas de velocidade
de gés e de estrelas em regides distantes do centro das galdxias (com baixa densidade destes).
O trabalho de Vera Rubin e Kent Ford, publicado em 1970, representa um salto na qualidade
destas medigdes. Utilizando um equipamento desenvolvido por Ford na década de 1960 [1], eles
obtiveram dados de velocidades de rotacdo da galdxia Andromeda (M31) até uma distancia de
cerca de 24 kpc, que €, aproximadamente, quatro vezes maior que seu raio critico (~ 6 kpc) [15].

O comportamento observado por eles, a despeito do esperado, foi a auséncia do descresci-
mento Kepleriano, dando lugar ao aparecimento de um platd no grafico da velocidade de rotagao,

na regido grandes valores de raio (veja figura 1).
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Figura 1: Curvas de Rotacdo da galdxia de Andromeda. A) Curva extraida do artigo da Vera
Rubin (1970) [18] B) Curva extraida do livro da Barbara Ryden (2003) [15], sendo uma adap-
tacdo da curva obtida por Vera Rubin - os dados em circulos sdo os obtidos por Vera Rubin em
1970 e os pontos pretos com barra de erro por Roberts and Whitehurst em 1975.

Essa distribui¢cdo de velocidades indica que, em distancias nas quais a massa visivel total ja
pode ser considerada constante, a verdadeira massa total da galdxia continua crescendo, apon-
tando a presenca de um tipo de matéria diferente da visivel. Além disso, a forma de plat6 indica
que, em regides distantes do centro da galdxia, este outro tipo de matéria se distribui de modo
que a massa cresce linearmente com o raio, diferindo da distribui¢do de massa da matéria visivel,
abundante na parte mais central da galéxia.

Ainda por volta de 1970, outros grupos mediram curvas de rotagao de galdxias e obtiveram
esse mesmo comportamento constante na regides mais externas, por exemplo, Rogstad e Shostak
(1972) [19], que concluiram “we confirm here the requirement for low-luminosity material in

the outer regions of these galaxies” (veja figura 2).
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Figura 2: Curvas de rotagdao de cinco galdxias obtidas por Rogstad e Shostak em 1972 [19]
(figura extraida deste artigo). As barras em baixo do nome das galdxias indicam a average radial
beam diameter, i.e. a resolucdo espacial efetiva. Rgy € o raio que contém 80% do hidrogénio
neutro (HI) observado.

1.1.4 Bullet Cluster

Nesta se¢do serd apresentado um artigo de D. Clowe et al., publicado em 2006, intitulado ~A
direct empirical proof of the existence of dark matter” [6]. O artigo apresenta medidas de lentes
gravitacionais fracas de 1E0657-558, que € uma fusao de aglomerados de galdxias conhecida
como Bullet Cluster, dada a forma de sua imagem em raio-X (veja figura 3).

As lentes gravitacionais fracas sdo medidas de distor¢do das imagens de galdxias em um
fundo distante, devida a deflexdo da luz emitida pelas galdxias por um campo gravitacional,
o qual estica suas imagens, preferencialmente na direcdo perpendicular a dire¢ao do centro de
massa do objeto que € a fonte desse campo. Essas distor¢des sao sutis, da ordem do achatamento
intrinseco das galédxias; portanto, podem ser medidas apenas estatisticamente.

A correcdo dessas imagens mede diretamente dois pardmetros: 5 e s (que medem, repecti-
vamente, a quantidade de alongamento anisotrépico e o aumento de tamanho da imagem da ga-
l4xia), cuja intrepretacao € diferente em modelos de gravidade Newtonianos e ndo-Newtonianos
(que surgiram como uma alternativa a existéncia de matéria escura, sugerindo que o modelo
Newtoniano ndo era completo/adequado para escalas astromicas). Porém, nos dois tipos de in-
terpretacao, os picos de s coincidem com os picos de densidade, assim, a andlise das lentes

em [6] foi feita através desse pardmetro, para diminuir o viés de algum modelo de gravidade.
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O Bullet Cluster ¢ um aglomerado particularmente interessante para ser estudado porque,
dado um tempo suficiente, galdxias, plasma e qualquer componente escura de matéria assumem
uma distribui¢ao similiar em um aglomerado, tracando o potencial gravitacional ao qual todos
os tipos de matéria estdo submetidos. Porém, durante a fusdo de dois aglomerados, estes tipos de
matéria se comportam de maneiras diferentes: as galdxias ndo colidem diretamente, passando
umas através das outras, enquanto o plasma dos aglomerados sente atrito durante a fusio, sendo
desacelerado, o que implica na segregacao espacial destes dois tipos de matéria.

Em um aglomerado de galdxias, o plasma € o tipo de matéria baridnica mais abundante,
portanto, na auséncia de matéria escura, o potencial gravitacional deveria tragar sua distribui¢do
espacial. Porém, no caso de a matéria escura ser o tipo de matéria mais abundante no aglome-
rado, o potencial gravitacional deve ser mais intenso na regido do espaco onde estdo as galdxias,

Jé& que, assim como elas, a matéria escura ndo sente o atrito sentido pelo plasma.

56
56

57
57
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—55'58

g"sa™m42° 36° 30° 24° 18° 12% g"s8™m42° 36° 30° 24° 18° 12°

Figura 3: Imagens do aglomerado em fusdo 1E0657-558 no visivel (esquerda) e em raio-X(di-
reita). A barra branca mostra a distancia de 200 kpc no local do aglomerado. Os contornos
brancos mostram os erros na posi¢ao dos picos parametro x correspondentes aos niveis de con-
fianca de 99.7%, 99.5% e 68.3%. As linhas verdes sdo os curvas de nivel do parametro ~, sendo
a linha mais externa correspondente a k = (.16 e crescendo com um passo de 0.7. Figura ex-
traida de D. Clowe et al. (2006) [6].

O resultado obtido por D. Clowe et al. (2006) foi que os picos de «, e, portanto de densidade,
ndo se encontram na regido onde plasma se concentrou, mas se encontram na regiao do espaco
onde estdo as galdxias, indicando, conforme discutido acima, que o sistema € dominado por
matéria escura.

Além disso, a localizacdo destes picos de densidade também sdo utilizados para estimar
a intensidade de interacdo da matéria escura com ela mesma, o que € um fator importante a
ser levado em conta quando se propde um modelo de matéria escura. Limites da ordem de

o/m, < 1cm?/g (onde o € a se¢do de choque de auto-interagdo) sdo obtidos em [20].

1.1.5 Radiacao Césmica de Fundo

As observacdes da Radiacao Coésmica de Fundo (RCF) nos dao informagdes sobre como o

Universo era com apenas 380 mil anos de idade [21]. Detectado pela primeira vez na década de
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1960, em uma udnica frequéncia, por Penzias e Wilson, o sinal da radia¢do césmica de fundo ja

tinha seu espectro medido por Mather et al. em 1990 [22] (veja figura 4).
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Figura 4: Espectro da RCF obtido com o Far InfraRed Absolute Spectrophotometer (FIRAS),
instrumento do satélite COBE, por Mather et al. em 1990 [22] (figura extraida deste artigo). As
caixas mostram os pontos medidos e seu tamanho corresponde as incerezas corrrespondentes,
assumidas 1%. As unidades do eixo vertical sdo 10™% - ergs - st -em™2-sr~t-em .

cm

A excelente concordancia do espectro da RCF com o espectro tedrico de um corpo negro,
indicada pela figura 4, € uma evidéncia notdvel de que, antes desta radiacao desacoplar da matéria
baridnica - que nessa época era carregada e espalhava a radiacdo, tornando o universo opaco -
ambas estavam interagindo o suficiente para estarem em equilibrio térmico, corroborando o

modelo cosmoldgico de Big Bang.

Amplitude das flutuacoes de temperatura e formacao de estruturas

Dada esta condi¢@o de equilibrio entre os f6tons da RCF e a matéria barionica, as flutua-
¢des na temperatura da RCF (AT /T) (onde AT € a diferenga entre a temperatura de um ponto
arbitrario no mapa da RCF e a temperatura média, denominada T), que sdo da ordem de 1074,
indicam que as flutucdes de densidade de matéria baridnica t€ém esta mesma intensidadade na
época do desacoplamento, ocorrido em redshift z4.. ~ 1100 (ag4e. ~ 10_3) [23].

Flutuacdes de densidade sdo quantificadas pelo contraste de densidade, definido como
P (f ) t) —p (t)
plt)

onde p(Z,t) é a densidade de energia nas coordenadas (7, ), e p(t) é a densidade de energia

5(7,t) = (1.22)
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média em um tempo ¢. Como discutido em detalhe em [21], a evolu¢do temporal do valor tipico
do constraste de densidade de matéria fria (ndo relativistica), na época em que o universo €

dominado por matéria, é proporcional ao fator de escala,

(1.23)

Observando que o redshif da época da igualdade entre matéria e radiacdo® € igual a z, ~
3500 > zg4e. [15], ou seja, que na época do desacoplamento o universo ji era dominado por
matéria, podemos utilizar a relacdo (1.23), para estimar o valor tipico do contraste de densidade

baridnico hoje

Q

~—

(to

dec

~ 107", (1.24)

O (to) =~ Op(taec)

onde, a partir do valor da flutuagdes de temperatura da RCF, tomamos 0y (t4..) = 107 e tg é 0
tempo de hoje, cujo redshift associado é zero, e a(ty) = 1/(1 + z(t)) = 1.

O valor obtido por esta estimativa € incompativel com o contraste de densidade observado no
universo hoje, que é em torno de 10° para galéxias e 10? para aglomerados de galdxias [23]. Essa
discrepéncia entre o valor estimado e o valor observado para o contraste de densidade hoje pode
ser explicada pela presenca de uma quantidade de matéria que ndo permaneceu em equilibrio
com os fétons da RCF até redshift ~ 1100, permitindo que seu contraste de densidade fosse
maior que o baridnico no momento do desacoplamento da matéria baridnica com a radiagdo.
Assim, nos momentos posteriores ao desacoplamento, a preexisténcia de locais cujo constraste
de densidade eram maiores que os tipicos da RFC pode ter interferido na evoluciao do contraste
de densidade total de matéria, tornando a estimativa feita anteriormente inadequada.

Tal matéria, capaz de interagir gravitacionalmente com a matéria baridnica e inerte aos fo-
tons da época da RCF (que interagiam o com a matéria baridnica o suficiente para estabelecer o

equilibrio térmico), tem caracteristicas compativeis com as da que definem a matéria escura.

Correlacoes das flutuacoes angulares de temperatura

Como citado anteriormente, 0o mapa de temperatura da RCF apresenta flutuagdes em torno de
seu valor cental, quando observa-se diferentes direcoes do céu. Essa variacdo de temperatura em
func¢ao da direcao, chamada também de anisotropia, pode ser parametrizada pelas coordenadas

angulares e ¢ através de

T(,¢)=TI[1+0(0,0), (1.25)

Esta época é aquela em que as densidades de energia da matéria e da radia¢io no universo, p,, € p., respec-
tivamente, se igualam. O fator de escala que corresponde a esta época € acq = pr.0/pm,0 [24]. Os indices zero
indicam as densidades avaliadas hoje.
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onde a fung¢io O(f, ¢) denota a flutuagio de temperatura AT /T e pode ser expressa através de

uma expansao em harmonicos esféricos [24]

%s) l
0(0,6)=>_ Y amYim(d,0). (1.26)

=1 m=-—I
Deste modo, a informagdo contida no campo de temperatura 7'(6, ¢) é traduzida pelo valor
médio T e pelas amplitudes a;,,,. Estas amplitudes nio podem ser preditas diretamente. Entre-

tanto, € possivel prever sua distribuicdo e, a partir desta, a variancia, denominada C;,

<a’lmal’m’> = 511’ 5mm’ Cl . (127)

Os valores de C; medidos experimentalmente sdo comumente apresentados em um grafico
que tem a quantidade (! + 1)C; no eixo y. Isso é feito para permitir a visualizag@o do plato pre-
visto pela aproximagédo de Sachs-Wolfe, que é valida para I's pequenos e prevé que a quantidade

[(I 4+ 1)C, é constante nessa regido.
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Figura 5: Espectro de poténcias das flutuagdes de temperatura da Radiacao Césmica de Fundo.
Os pontos experimentais foram obtidos pelos experimentos Planck [2], Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP) [25], Atacama Cosmology Telescope (ACT) [26] e South Pole Te-
lescope (SPT) [27]. A curva corresponde ao ajuste dos dados, obtido por [2], a partir do modelo

te6rico ACDM.
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Na figura 5, extraida de [28], podemos observar as medi¢des do espectro de poténcias de
temperatura da RCF, medido pelos experimentos Planck [2], Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe (WMAP) [25], Atacama Cosmology Telescope (ACT) [26] e South Pole Telescope (SPT)
[27], sendo notdvel a consisténcia entre estas medicdes.

Fisicamente, as varia¢des de temperatura em multipolos [ > 2 correspondem principalmente
a manifestacoes das flutuacdes de densidade no universo primordial [28]. Deste modo, as medi-
coes do espectro de poténcias podem ser comparadas com previsdes de modelos cosmoldgicos
e utilizadas para restringir parametros destes modelos. Na figura 5, é possivel observar uma
impressionante concordancia entre os dados experimentais e a curva, obtida por [2], que corres-
ponde ao ajuste dos dados feitos a partir do modelo cosmoldgico padrao (ACDM) [21,24,28].

Dado que o modelo cosmolégico padrao assume a existéncia de ME, esta concordancia entre
a curva tedrica e os dados medidos para o espectro de poténcias € uma imporante evidéncia da
existéncia de ME. Ainda, o ajuste da curva do modelo aos dados fornece uma medida precisa da
abundancia de ME: Qchg = 0.1200 4+ 0.0012 [2], indicando que a ME € presente no universo de

maneira abundante.

1.1.6 Nucleossintese Primordial

Quando a temperatura do plasma césmico era 1 MeV, o universo era constituido de par-
ticulas relativisticas (fétons, elétrons e pdsitrons, mantidos em equilibrio devido a interacdes
eletromagnéticas do tipo (eTe™ <+ 7)), neutrinos (que desacoplam em temperatura em torno
de 1 MeV) e bérions ndo relativisticos (em abundédncia muito menor que as espécies relativisti-
cas). Nesta secdo, discutiremos a nucleossintese primordial, que € o processo através do qual os
prétons e néutrons se uniram, formando nicleos atdmicos leves. Essa discussdo se baseia nas
referéncias [21,24].

Para estimar a abundancia dos néutrons que estardo disponiveis para a nucleossintese, €
necessdrio estimar quando este processo ocorreu. Para isso, precisamos do conceito de energia
de ligacdo. A energia de ligacdo B € a diferenca entre a massa de um nucleo atdmico m e a soma
das massas que os Z prétons e (A — Z) neutrdns que o constituem tém quando estdo na forma

livre (onde A e Z sdo os usuais nimero massa e nimero atdmico, respectivamente), ou seja,

B=2Zm,+ (A—Z)m, —m. (1.28)

Enquanto a temperatura do universo €é da ordem da energia de ligacdo de um nicleo, ele nao
€ produzido de maneira significativa, pois, toda vez em que um ntcleo € produzido, logo € des-
truido por um dos abundantes f6tons de alta energia. Podemos fazer esta andlise de modo mais
formal para a produgdo de deutério, que € um is6topo de hidrogénio formado por um néutron e

um proton através da reacdo (onde ~y representa um féton)

n+p< D+ (1.29)
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Quando esta reacdo ocorre em uma taxa que seja grande comparada a expansao do universo,

0 processo entra em equilibrio quimico, implicando

Pn + fp = D + by = lD (1.30)

dado que y, = 0. Ainda, como discutido em [21,24], o equilibrio quimico também nos permite

escrever (dado que 1, = 1. ¢,)

3/2
np _ ( np ) _ §< mp 2_7T> / 6—(mD—m,L—mp)/T7 (131)
Np Ny Moty ) oy 4 \mnmyp T

onde, dado que o Deutério tem spin 1, e prétons e néutrons tém spin 1/2, tomamos gp = 3 e

9gn = gp = 2, e utilizamos a relagio

T 3/2 .
eq _ o (il Hi = i 132
n, gl<27r) exp( T ) (1.32)

Naequagdo 1.31, é razodvel tomar mp ~ m,,+m, ~ 2m,, no fator dentro da raiz, entretanto,
na exponencial essa diferenga se torna importante, sendo igual a energia de ligacdo do Deutério,
Bp =~ 2.22 MeV [24]. Ainda, sabendo que o nimero de prétons e de neutrons € proporcional

ao numero de barions, pode-se utilizar a defini¢ao

_ T -10 Qbh(2)
= 5510710 (000 1.33
= 8 (o.ozo) ’ (1.33)

e substituir n., pela conhecida distribui¢do de espécies relativisticas em equilibrio com p = 0

[21], n, = %(23)713- Deste modo, obtemos, finalmente

T\ 32
LN (—) eBo/T. (1.34)

Ty my

onde o fator 7, ~ 10~? domina até que a Bp /T se torne muito grande. Assim, a grande discre-
pancia entre a quantidade de fétons e bérions inibe a formacao de nicleos de deutério até que a
temperatura seja muito menor que sua energia de ligacdo (2.22 MeV).

Um modo simples de estimar quando a nucleossintese primordial ocorre € supor que ela
acontece imediatamente quando a temperatura € baixa o suficiente para compensar a inibicao de
m- Ou seja, tomando o deutério como guia, inicia-se na temperatura 7,,,. na qual np/n, é da

ordem da unidade, assim

Tnuc B
—  In(n) + —ln( ) ~ =22 (1.35)
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o que fornece 7}, ~ 0.07 MeV. Agora, o préximo passo € estudar qual a abundancia de néutrons
presentes no universo nesta temperatura. Pode-se comecar estudando seu estado de equilibrio
com o plasma primordial em altas temperaturas.

Os néutrons podem entrar em equilibrio com os prétons, via interagdo fraca, através de rea-

cdes em que sdo convertidos um no outro:

ptroventet ; pre ©ontv ; népte +0. (1.36)

Através da expressdo (1.32), podemos calcular a razdo entre a abundancia de neutrdns e

prétons enquanto o equilibrio se mantém

Np my G (mn—mp)/T /T
T\ (M )T QT (1.37)
eq

L My

onde, na dltima igualdade, tomamos (m,/m,,)*? ~ 1 e definimos Q = m,, —m,, = 1.293 MeV.
Deste modo, a equagdo (1.37) indica que, para altas temperaturas, néutrons sao tdo abundantes
quanto prétons, mas, a medida em que a temperatura diminui, a fracdo de neutrons decresce,
caindo muito rapidamente quando temperatura fica menor que 1 MeV.

Se a interacdo entre neutrdns e protons fosse eficiente o suficiente para manter esse equilibrio
indefinidamente, todos os néutrons desapareceriam. Entretanto, com a diminui¢do da quantidade
de neutrdns, a taxa de interacdo entre prétons e néutrons também diminui, até o ponto em que nao
¢ suficente para a manutencao do equilibrio e os n€utrons passam por um processo de freeze-out
(veja secdo 3.7). A equagdo de Boltzmann para este processo foi resolvida em Wagoner (1973)
[29], resultando no desacoplamento dos néutrons aproximadamente em 7' = 1 MeV, como pode
ser visto na figura 6, onde parametriza-se a abundancia dos néutrons como X,, = n,,/(n, +n,),

onde n,, e n,, sdo, respectivamente, as densidades numéricas dos néutrons e dos prétons.
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Figura 6: Abundancia dos elementos leves e dos néutrons em fun¢do da temperatura. A linha
pontilhada mostra o resultado da aproximacao analitica para 2.X,,, feita em [24]. A linha fina e
s6lida mostra duas vezes a abundancia de equilibrio dos néutrons. As linhas sélidas e grossas
mostram os resultados obtidos em [29]. Figura extraida da referéncia [24].

Como mostrado em [24], a partir da resolucdo analitica (aproximada) da equacao de Boltz-
mann que descreve o freeze-out dos néutrons e levando-se em conta o fato de que, quando livres,
os néutrons sao particulas instaveis, podemos finalmente estimar que a abundancia de néutrons

no momento da nucleossintese primordial (em 7" ~ 0.07 MeV) €

X (The) = 0.11. (1.38)

Como a energia de ligacdo do hélio é maior que a do deutério, o fator e?/” favorece a for-
macdo de *He sobre o deutério. Deste modo, praticamente todo deutério é processado em “He
quase instantAneamente apés sua formacdo. Como cada nicleo de “He tem dois néutrons, a
abundancia final de *He é aproximadamente igual 2 metade da abundincia dos néutrons em

Tue- Usualmente, isso € expressado em fun¢do de X4, definido como

n(4He)
ny

X, =4 = 2X,,(Thue) = 0.22. (1.39)

Essa estimativa simplificada é proxima do valor medido para a abundancia de “He, como
mostrado na figura 7. Esta figura foi obtida em [30] e indica, a partir da observacdo de regides
extragalaticas de hidrogénio ionizado, uma abundancia primordial de hélio X, = Y[O/H =

0] = 0.238. Esta concordéancia ¢ um dos pilares da cosmologia observacional.
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Figura 7: Abundancia do Hélio (Y) como fun¢do da razio oxigénio/hidrogénio, observada em
regides extragaldcticas de hidrogénio ionizado. Sistemas com pouco 0xigénio SA0 menos proces-
sados, e portanto tém a abundancia de hélio mais préxima da primordial. A linha de extrapolacao
que recupera a abundancia primordial X, = 0.238 foi obtida em [30], com dados de [31-34].
As linhas curtas conectam a mesma regido observada por grupos diferentes. Figura extraida de
Dodelson [24].

Como mostrado na figura 6, nem todo deutério foi processado em hélio. Isso ocorreu porque
areagdo que elimina o deutério (D +p — *He + ) ndo é completamente eficiente. Com a baixa
densidade de bdrions, esse processo € ainda menos eficiente, de modo que, quanto menor a
densidade de barions, maior a quantidade de deutério remanescente. Essa dependéncia é muito
forte, de modo a abundancia primordial do deutério restringe de maneira particularmente eficaz
a densidade dos barions, como € perceptivel na figura 8. Ainda, o deutério tem uma importancia
particular porque € possivel medir sua abundancia em objetos com redshifts da ordem de 3 a 4,

que sdo antigos o suficiente para que a abundancia medida seja muito proxima da primordial.



1 INTRODUCAO 25

baryon density parameter Qgh?

102
0.27 ————— ——r—

=
b
=z
T
T .

0.24}

4He mass fraction

0.23F

1073F

D/H

10741

Lol PR .Ina.l.\.ll.

raa ////ég/j'/.'/_ Pl A A A

‘He/H

TLi/H

10—10_

10-10 ' ' T T 10
baryon-to-photon ratio 7 = n,/n,

A A A A A A A

Figura 8: Medicoes e previsdes das abundancias primordiais de elementos leves. As curvas
respresentam as predi¢Oes obtidas por [35], com intervalo de confianca de 95%. As caixas
representam as obervacdes. A faixa vertical mais larga indica o intervalo de concordancia entre
as abundéncias de “He e D. A faixa vertical mais fina indica a medida de 2,2, obtida por [2],
a partir da Radiagao Césmica de Fundo (Cosmic Microwave Background) - veja se¢do 1.1.5.
Figura extraida de [28]. As observacdes da abundancia de *He nio foram apresentadas nessa
figura porque foram consideradas inapropriadas para sondar €2;,.

Ainda, as medicdes de D e “*He apresentadas na figura 8 restringem a contribuicdo dos bdri-
ons para densidade critica a €, = (0.02244 4 0.00069)h, 2, 0 que corresponde a cerca de 5%.
Entretanto, estimativas da contibuicdo da matéria para a densidade critica, 2,,, feitas, por exem-
plo, atrdves da relacao entre distancia e redshift para supernovas, indicam um valor de cerca de

30% (como mostrado na figura 9).
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Figura 9: Diagrama de Hubble para supernovas distantes do tipo Ia - magnitude aparente (indi-
cador de distancia) em funcdo do redshift. As linhas mostram as predi¢des para universos com
diferentes contribui¢des de matéria e constante cosmoldgica para a densidade critica. A parte
inferior € o gréafico de residuos, que mostra uma tedéncia dos dados na direcao da curva que re-
presenta um universo dominado por constante cosmoldgica. Figura extraida da referéncia [24].

Assim, a nucleossintese primordial, além de ser um dos triunfos do modelo do Big Bang e
um dos pilares da cosmologia observacional, também € uma robusta indicacdo de que a matéria

escura € nao baridnica.

1.2 Modelos propostos

Candidatos de naturezas muito diversas foram propostos na tentativa de desvendar o que
¢ a ME. Os modelos variam de particulas ultra-leves, com massas da ordem de 10722 eV, até
objetos com massas astrondmicas, como os chamados buracos negros primordias [1,5,36]. A
organizagdo desta secdo € baseada na referéncia [5].

Candidatos de ME fermidnicos sdo consistentes com as estruturas de halo observadas em
torno de galdxias apenas quando suas massas sao de ordem keV ou superior [5]. Deste modo,

existem apenas de candidatos bosdnicos com massas inferiores a keV, chamados de ME ultra-
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leve. O limite inferior para as massas desses modelos é 10722 eV, sendo indicado pela dinAmica
das estrelas observadas em galdxias ands, dado que a presenca de ME ultra leve pode afeté-la.
Este tipo de candidato se comporta coletivamente como um campo cldssico, a0 mesmo tempo em
que sua densidade de energia evolui como o esperado cosmologicamente para matéria fria [37].
Estdo inclusos nesta classe de candidatos os axions - que foram inicialmente propostos motivados
pelo problema de CP forte - e as axion-like particles.

No outro extremo do intervalo de massas permitidas para candidatos de ME, temos os bura-
cos negros primordiais, as WIMPzillas e os objetos compostos. Os buracos negros primor-
diais sdo aqueles gerados a partir do colapso picos de densidade existentes antes da igual-
dade entre matéria e radiacdo, sendo, portanto, ndo baridnicos [38]. As chamadas WIMPzillas
sdo candidatos elementares de ME com massas da ordem entre centenas de TeV e Mp; (onde
Mp; = 1.221x 10" GeV é uma constante, conhecida como massa de Planck [24]). Tais candida-
tos nao podem ter sido produzidos através de freeze-out, dado que sua grande massa implicaria
uma produgdo maior do que a abundancia observada [39]. Porém, essas particulas podem ser
produzidas através de outros mecanismos, como a produgdo gravitacional de particulas [40], ou
via freeze-in (veja se¢do 3.7), através da aniquilacdo de bésons de Higgs no plasma primordial,
no contexto de um setor escuro com portal de Higgs [41]. Ainda, h4 candidatos com massas
maiores que Mp;, se tratando de estados compostos (ndo fundamentais) [1], como estados so-
litdnicos (que aparecem em modelos supersimétricos), chamados de Q-balls, e configuracdes
macroscépicas de quarks, como pedrinhas de escalas de centimetros, chamadas de Nuggets.

Na escala intermediaria de massas, entre keV e ~100 TeV, estao localizados os candidatos de
ME que recebem mais aten¢do da comunidade. O motivo deste interesse € que, neste intervalo
de massas, existem modelos capazes de reproduzir a abundancia observada de ME através do
mecanismo de freeze-out (veja secao 3.7). Este mecanismo € bem estabelecido na literatura,
sendo compartilhado com as particulas do MP’ - dado que todas elas estavam em equilibrio
termodindmico no universo primordial - e tendo importantissimos sucessos preditivos, como a
nucleossintese primordial e a radiacdo c6smica de fundo [21,24]. Além disso, uma vez que a ME
entra em equilibrio térmico com o MP, t€ém-se a vantagem de que sua abundéncia e sua fun¢do
de distribui¢do se tornam independentes de quaisquer condi¢des cosmoldgicas iniciais - como,
por exemplo, alguma abundancia inicial gerada na época do reaquecimento, cuja fisica ainda
nao € bem entendida. Além disso, modelos nos quais a ME j4 esteve em contato térmico com
o MP sempre incluem algum tipo de interacdo entre estes dois setores, facilitando a obten¢do
previsdes de assinaturas experimentais da presenca de tais candidatos.

Dentro deste intervalo de massas, entretanto, também hd candidatos de ME produzidos ndo-
termicamente, como os chamados neutrinos estéreis. Os neutrinos estéreis seriam parecidos
com aqueles do MP, mas sem interagir eletrofracamente como eles. A produ¢do de neutrinos

estéreis pode ocorrer através da oscilacdo de neutrinos do MP, com os quais teriam uma pequena

"Entretando, o processo que gerou a assimetria entre matéria e anti-matéria entre as particulas do modelo padrio
também € fundamental para definir as abundancias das espécies visiveis.
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mistura [1].

Voltando aos candidatos que entram em equilibrio com o MP, no intervalo de mssas entre
poucos GeV e ~ 100 TeV, temos o candidato mais emblemético de ME: as Weakly Interac-
ting Massive Particles (WIMPS). Em acordo com a nomenclatura, as WIMPs sao particulas
carregadas sob a interacdo fraca do MP. Como discutido extensamente na literatura (veja, por
exemplo, [5,21,23,24]) este modelo reproduz a abundancia de ME observada quando a ME tem
massas da ordem da escala eletrofaca, o que é conhecido como “ WIMP Miracle”. Este fato tem
grande impacto nos estudos sobre ME, dado que modelos tedricos com motiva¢des independen-
tes da questao da ME prevéem nova fisica na escala eletrofraca, sendo exemplos destes modelos
a supersimetria e modelos de Higgs composto, propostos como solu¢do do chamado problema
da hierarquia [42]. Além disso, € notdvel o fato de que as WIMPs seja uma extensdo tdo minima
do MP, adicionando uma tnica nova particula, a qual interage através de uma for¢a ja conhecida.

Contudo, a auséncia de evidéncias para WIMPs [4], a despeito de todo o esfor¢o observacio-
nal ja feito em busca destas particulas, tem estimulado a comunidade a propor novos candidatos
de ME. Entre eles, os candidatos de massas da ordem de MeV tém recebido bastante atengdo,
dada sua rica fenomenologia. Tais candidatos podem ser testados através de medidas cosmo-
l16gicas, como a andlise de dados da radiacdo césmica de fundo, e de experimentos terrestres,
como colisores eTe™ e os beam-dump experiments [43-47].

Porém, quando supde-se que um candidato neste intervalo de massas interage através da
forca fraca do MP, a abundancia observada nao é reproduzida. Para ilustrar isso, podemos usar

a equagdo

2 2
QyQy mx caso WIMP_ mX

~ 0.1 >
(o) a2 mi GeV?

(OV) min » (1.40)

que é uma e estimativa da secao de choque mediada na temperatura de um processo xx — [ [,
apresentada na referéncia [5]. Os simbolos x e [ representam, respectivamente, a ME e uma
particula leve do MP, suposta em equilibrio, e esta aniquilagdo é¢ mediada por um béson vetorial,
V, que satisfaz my > m,. A se¢do de choque mediada na temperatura (ov) i, = 1079GeV 2
¢ uma estimativa do valor minimo necessdrio para evitar que a abundancia de ME produzida via
freeze-out seja maior do que aquela observada experimentalmente. A seta “caso WIMP” indica
as substituigdes my — 100 GeV e ajo, — 1073, dado que 100 GeV € a escala de massas
dos medidadores da forca fraca, enquanto 103 aproxima o valor de o2 = ¢! /(47)?, onde g,
representa o acoplamento tipico da interacéo fraca e oy = g7 /(47) e o, = g /(47), onde g e
g, representam, respectivamente, o acoplamento entre V' e [, € o acoplamento entre V e x.

A partir da equagdo (1.40), podemos retomar o fato de que WIMPs com massa da ordem
de GeV, ou algumas ordens de grandeza acima, reproduzem a abundancia observada, dado que
fornecem (ov) 2 (o). Enquanto isso, mantendo-se os acoplamentos e mediadores tipicos
das interacdes fracas, vemos que um candidato de massa menor que alguns GeV corresponde

a (ov) < (0V)min, prevendo, portanto, um excesso de ME. Este resultado é conhecido como
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limite de Lee-Weinberg [48].

Por outro lado, a primeira igualdade da equacéo (1.40) nos mostra que (ov) aumenta quando
my diminui. Assim, temos uma indicacdo de que candidatos de ME com massa da ordem de
MeV podem reproduzir a abundancia observada, através do vantajoso mecanismo de freeze-out,
quando suas interagdes com o MP sdo mediadas por particulas mais leves do que os mediadores
da interagdo fraca. Isto implica que considerar ME com massas da ordem de MeV se torna um
motivacdo direta para a hipétese de novos mediadores, dado que os mediadores leves do MP sdo
aqueles responsdaveis pelas interagdes forte e eletromagnética, sob as quais a ME € neutra.

Por sua vez, a indicagdo de que de, além de um candidato ME, pode haver um novo me-
diador “invisivel”introduz a ideia Setores Escuros (SEs) [3, 8]. Como dito anteriormente, um
SE consiste em um conjunto de algumas ou muitas particulas, que ndo sdo carregadas sob as
interacoes forte, fraca ou eletromagnética do MP, mas que interagem gravitacionalmente com
a matéria visivel. Além disso, SEs podem ter intera¢des entre seus constituintes, as quais sao
pensadas com estruturas similares aquelas do MP, o que € a hip6tese mais simples.

Em geral, além da interagc@o gravitacional, modelos de SE possuem um mediador que inte-
rage com o MP através das “interacdes portais”. O tipo de portal depende do spin e da paridade
dos mediadores, que podem ser escalares (tipo Higgs), pseudo-escalares (tipo axion), vetores
(como o DP) ou neutrinos. Os operadores portais devem ser singletos sob os grupos de gauge
doMP, SU(3).x SU(2), xU(1)y , e sob quaisquer novas simetrias adicionadas pelo SE, o que
restringe muito a forma como os portais podem ser escritos, como serd discutido na se¢do 2 e no
apéndice A, no caso do portal vetorial. Os termos lagrangianos correspondentes aos diferentes

tipos de portais sao [3]

(
(up + \¢?) HTH,  portal tipo Higgs,
ynLHN, portal tipo neutrino,
Eportal = ~ (1 41 )
fiaFWF“”, portal tipo axion,
\ 3= ZpuwB", portal tipo vetorial,

onde, em acordo com as defini¢des usuais do MP, H representa o dubleto de Higgs, L representa
os dubletos de 1éptons, F'** e A representam, respectivamente, o field strength do féton e seu
field strength dual, B"" representa o field strength do béson B e 6 denota o dngulo de Weinberg.
Os novos mediadores, correspondentes a cada tipo de portal, sdo o escalar ¢, o axion a, 0s
neutrinos de mao direita /V e o béson vetorial Zp (o DP). Por fim, u, A, y,, € € s3o acoplamentos
das interacdes, enquanto f, € uma escala de massa que suprime a interacio portal do axion, a
qual corresponde a um operador nao renormalizdvel (de dimensao 5).

Outra importante motivacdo para o estudo de SEs, é que eles apresentam novos estados
claramente identificados e podem ser reduzidos em poucos parametros, facilitando previsdes de
assinaturas experimentais [9]. Além disso, eles adicionam a possibilidade de detecao de ME

a possibilidade de deteccdo dos mediadores escuros, ou outras particulas do SE, que t€ém suas
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proprias fenomenologias (veja, por exemplo discussodes sobre a fenomenologia de DPs em [9]).

Entre os modelos de SE, o modelo de DP, que se trata de um mediador vetorial, no caso em
que o candidato de ME ¢ um férmion de Dirac, € um modelo de referéncia, sendo amplamente
discutido na literatura de SEs. Este € o modelo que foi estudado neste projeto, o qual serd

discutido na secao 2.
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2 O modelo de Dark Photon

O modelo de Dark Photon [3,9, 12] consiste na extensao do grupo de simetria do modelo
padrdo, SU(3). x SU(2), x U(1)y, pela adi¢do de um grupo de gauge abeliano, chamado, neste
texto, U(1)p. O béson de gauge associado a esta forga escura é chamado dark photon (DP) e
supde-se que nenhuma das particulas do MP € carregada sob U(1)p.

Um modo simples de escrever a interacao portal entre o DP e as particulas do MP € através
de um termo de mistura cinética com o grupo de gauge abeliano® (veja o apéndice A) do MP,
U(1)y , na fase em que as simetrias do MP estdo preservadas. O termos cinéticos relevantes
para este modelo sdo [12]

1

I IS L PSS EPA .
LD =1BuB" = 1 Zpw 2y + S aasg 2w B + §mgongDu : (2.1)

onde B e Zp sdo os bésons de gauge associados, respectivamente, com U/ (1)y e U(1)p. Os
acentos circunflexos indicam que estes campos nao t€ém termos cinéticos canodnicos. Os field
strengths sdo definidos como BW = 8,L§V — &,BM e’ Dy = GMZ Dy — GVZ Dy » € € 0 parametro
de mistura cinética e 6 denota o weak angle (ou Angulo de Weinberg)’. Como evidenciado pela
presenca de um termo de massa para Zp, assumimos que a simetria U(1) p é quebrada. Explorar
a fisica dessa quebra de simetria pode levar a cendrios interessantes, como o mecanismo de Dark
Higgs (veja[12], por exemplo), mas essa discussdo estd além do escopo deste trabalho. Portanto,
assumimos que o escalar responsavel pela geracao de massa do DP seja desacoplado da escala
de energia relevante para os processos estudados neste trabalho.

O DP, por si s6, pode ser um candidato de ME [9], mas n6s consideramos aqui um candidato
que € um férmion de Dirac, denominado y. Supomos também que a ME € neutra sob todas as
interagdes do MP, mas carregada sob U(1)p. A interagdo entre o DP e a ME € escrita como um

acoplamento tipico entre um boson de gauge e uma corrente de férmions [3],

Lsg = XD —my)x = 9p Zpu X7"x + X (id — my) x , (2.2)

de modo que o DP, interagindo com a ME e com a matéria visivel, se torna um portal entre estes
dois setores.

Este modelo € uma das realizacdes mais simples de um setor escuro, dependendendo apenas
de 4 parametros: m,,mz,,gp € €, o que facilita consideravelmente a obtencio de predi¢oes
quantitativas. Além disso, a hipétese de que a ME € o férmion mais leve (neste caso, o inico)
carregado sob uma simetria de gauge escura € um jeito natural de motivar sua estabilidade,

devido a conservacdo de carga. Isso vale mesmo quando consideramos que esta simetria de

$Dado que termos de mistura cinética com grupos nio-abelianos niio sio invariantes sob as simetrias no MP,
sendo inconsistentes, como discutido em maior detalhe no apéndice A.

Este angulo aparece dividindo € porque, apés a diagonalizacio da lagrangiana, isso resulta em acoplamentos
entre o DP e as demais particulas do MP que sdo andlogos aos acoplamentos do bdson Z e/ou do féton. Veja a
equacdo (2.20) como exemplo.
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gauge € quebrada espontaneamente, porque as particulas de ME vao sempre aparecem em pares
nas interacoes [49, 50].

Ainda, a estrutura da interac@o entre o DP e o MP, através de mistura cinética, juntamente
com a hipétese que nenhuma das particulas do MP é carregada sob U(1), assegura que esse

modelo € livre de anomalias quanticas [51].

2.1 Diagonalizacao da lagrangiana

Como dito anteriormente, 0s campos BeZ p nao tém termos cinéticos candnicos. Assim, €
conveniente reescrever a lagrangiana (2.1) em termos dos campos e interagdes fisicos, ou seja,
de campos que possuam termos cinéticos e de massa que sejam candnicos. Este processo de
reescrita da lagrangiana é chamado de diagonalizacdo e € discutido em [12], no contexto do
modelo de DP.

O primeiro passo € diagonalizar o termo cinético, que consiste em reescrever 0s campos
Zp e Bcomoa combinacao linear de novos campos, B e Zpg, que possuam termos cinéticos

canodnicos, ou seja, achar a, b, c e d que satisfacam

1 1 1
—132 — ZZ%O = _Z(GB + bZDo)lW(CLB + bZDU)MV
1
—Z(CB + dZpo)w (cB + dZpo)"”
1 €
+3 = (eB + dZpo)u(aB + bZpo)" . 2.3)

Uma solugdo para tal sistema de equacgdes consiste em escrever Zp € B como

A A4
Ip=—220 (2.4)
62
T Ccos20
© Z
B =B+ ‘ 20 ) (25)
cos 1 2
T cos26

o que introduz uma mistura de massas entre Zpy € Zy = W?3cosf — Bsin# '°, a partir dos

termos

1 L 1 .
L = 5 Mo 2452y + 3 mye Z"Z, (2.6)

onde Z = W3cosf — Bsin 6, como definido no MP, e o fator mz, corresponde a previsio do
MP para a massa de Z, ou seja, m, = (g% + gy ) v?/4 [52].

Essa mistura de massas pode ser representada através da matriz de massas quadradas, defi-

101173 representa o béson de gauge associado a corrente neutra de SU(2), [52].
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nida por meio da equagao

.cm:(zo ZD0> M2<ZZ;’O> , 2.7)

podendo, portanto, ser escrita como

1 —nsind
M =m] : 2.8
20 ( —nsinf n?sin® 6 + 62 ) (28)

onde define-se

rial-gs) 2.9)

n= —7—"
cos 0\/1—006530

Para diagonalizar tal matriz de massa, aplicamos uma transformagado ortogonal do tipo

M? = RT M?R, de modo que, para Z e Zp denotando os campos fisicos/diagonais e

diagonal
impondo
7, Z
( Zo Zno ) M 2 ) == ( Z 7 ) Mogonat , (2.10)
Zpo Zp
obtemos
Z _ g7 Zy _ cqsa sin «v Zy ' 2.11)
Zp Zpo —sino  Ccos « Z o
A condigao de diagonalizagdo, M, ona1, = 0 = Miagonas,, - fornece

1 —n*sin®6 — 62 — Sign (1 — §?) \/4772 sin®@ + (1 — n?sin® 4 — (52)2

tano =
@ 21 sin 6

, (2.12)

onde a convengdo de sinal escolhida € tal que tan & — 0 quando € — 0.
Usando as transformacodes (2.4), (2.5) e (2.11) juntas e escrevendo o foéton da lagrangiana
do modelo padrao como A = W3sinf + Bcosf , obtemos, finalmente, as relagdes entre os

campos da lagrangiana inicial (/AL Z , Zp)eos campos fisicos (A, Z, Zp):
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A =A+ncosh (sina Z+cosa Zp) , (2.13)
Z = (cosa —nsinf sina) Z+ (—sina —nsinf cosa ) Zp , (2.14)
5 - (sina Z 4 cosa Zp) 7 (2.15)

/ 2
1 - cos 62

onde podemos usar as relagdes trigonométricas para seno e cosseno, cosa = 1/+/1 + tan o
e sinav = tana/v/1 4+ tan o, para escrever essas quantidades explicitamente em termos dos
parametros € € mpy sempre que necessario.

Com aredefinicao dos campos escrita acima, as massas fisicas dos campos Z e Zp sao dadas

pelas raizes dos auto-valores da matriz de massas quadradas, os quais sdo iguais a

2

mZ.z, = % (1 + 6% 4 1% sin® 0 + Sign (1 — 6?) \/(1 + 62 4 2sin® )7 — 452> . (2.16)

cuja convengdo de sinal corresponde a myz,, — mpy € mz — mzo quando € — 0.

2.2 Interacoes do modelo

Substituindo as expressoes (2.13) e (2.14) nos termos de interacdo da lagrangiana do MP e
a expressao (2.15) na lagrangiana do SE (equagdo (2.2)), podemos obter os termos de interacdao
previstos por este modelo em fungdo dos campos fisicos A, Z e Zp.

A partir desses termos de interacao, seguimos o procedimento usual em teoria quantica de
campos para obtencdo das regras de Feynman correspondentes, o qual pode ser consultado em
[52-54].

2.2.1 Interacdes da Matéria Escura

Os vértices de interacdo da ME serdo aqueles oriundos da equagdo (2.2), sendo, portanto,
uma consequéncia direta de sua interagao inicial com o DP inicial, Zp. Substituindo a equacao

(2.15), que descreve 7 p em termos dos campos fisicos Z e Zp, em (2.2), obtemos

Lsg = X(d—my)Xx + gp Zpu XV"'X
dp

62
" cos62

= x(id—my)x + (sina Z, + cosa Zp, ) Xv"x. (2.17)

1

Seguindo as regras usuais de Teoria Quantica de Campos, as regras de Feynman que corres-

pondem a estes termos de interacao sdo os vértices da figura 10.
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X
Zp 1 gpY" cos a .
Y - —52 = Z’y'ugZDX
T cos2 0
X
X
A i gpy" sin .
a = T/ = "gzx
1_0052«9
X

Figura 10: Vértices de interagdo da Matéria Escura.

2.2.2 Interacoes entre o bosons neutros e férmions

Dadas as relagdes escritas em (2.13) e (2.15), todos os termos de interagdo do MP que envol-
vem, inicialmente, A e Z implicardo em novos termos de interacao entre o DP e as particulas do
MP e também exibirdo uma modificacdo dos acoplamentos entre béson Z e as demais particulas
do MP.

No caso do termo de interagcdo entre /1 7 e os férmions [52],

g s 4
Liza= > cos 0 [(t?} cos® 0 — Yy sin®0) Z,, + (£} + Y) cos 0 sin HAH] ", (2.18)
f

obtemos os vértices da figura 11. Os fatores t?} e Y sdo numeros, que corespondem as cargas
de um determinado férmion f, relacionadas, respectivamente, ao terceiro gerador de SU(2), e
a hipercarga. Estes nimeros satisfazem t?} +Y; = (Qf, onde Q¢ € a carga elétrica do férmion
(em unidades em que a carga do elétron € -1) [52]. Além dos vértices da figura 11, recupera-se,
da substitui¢do da equacgdo (2.13) em (2.18), um termo de interacdo entre o féton e os férmions

que € idéntico ao obtido no MP, como fica 6bvio observando-se o primeiro termo de (2.13).
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f
Zpp ig [— sin a(t“} cos? §—Y7 sin? 0)+Y 1 sin 6 cos a} yH

- cosf

f

f

Zy ig [cos a(t} cos® -y sin® 0)+Y 1 sin 0 sin o[ y#

- cosd

f

Figura 11: Vértices de interacdo entre Zp ou Z e os férmions do modelo padréo.

Lembramos que a soma sobre todos os férmions na equacao (2.18) inclui a soma sobre as
quiralidades dos férmions, de modo que a regra de Feynman “total”’para a interagdo entre um

determinado férmion e, por exemplo, Zp, é dada por

;g
L9y (2.19)
cos 6

(P [~ sina(t} , cos® @ — Yy sin® 0) + Yy 1 nsin 6 cos o

iv"(9zp,L PL +9zp,r PR) =

+Pg [—sina(t} pcos® 0 — Yy gsin® 0) + Yy gnsinfcosal) ,

onde P, e P s@o os projetores quirais /eft e right, e define-se gzp 1, € gzp . Definimos gz 1, e
9z r de modo plenamente andlogo. Os valores destas cargas para todos os férmions do MP sdo

elencados na Tabela 1. Lembramos que t‘j’e, r = 0 para todos eles.

Tabela 1: Hipercargas e cargas t3 dos férmions do MP.

Férmion Yir t:}sc’ L | Yir | Qf
e, U, T 172 | -1/2 -1 -1
neutrinos -1/2 | +1/2 - -

quarks tipo up 1/6 | +172 | +2/3 | +2/3
quarks tipodown | 1/6 | -1/2 | -1/3 | -1/3

Vale a pena ressaltar que a regra de Feynman entre Zp e a corrente de férmions do MP,
apresentada na figura 11, reproduz o resultado conhecido na literatura para o limite em que

e<<1emD0<<mZO,

Lz, = eleZDny“f , (e < 1,mpo < myp). (2.20)
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2.2.3 Interacoes com W' e W~

Por sua vez, os termos de intera¢@o entre os bésons de gauge associados a simetriade SU(2)

do MP, oriundos de seus termos cinéticos, tém a forma [52]

1 1
ﬁSU(Q)Bosons = _ZQQEGbCEaefWubWVchewuf + §g(auwz? - auwﬁ)eabcwbuwcyv (2.21)

onde W! = (Wt +W7)/vV2, W2=i(WH—W~)/v2 e W3 =sinfA + cos#Z. Deste modo,
o primeiro termo fornece vértices do tipo apresentado na figura 12. A regra de Feynman para
este tipo de vértice ndo foi calculada porque a contribuicdo dos processos de anquilagdo de
ME e de DP que o incluem sdo suprimidos além da precisao escolhida para este trabalho. No
caso das aniquilacdes de ME, isso ocorre porque tais processos t€m 3 ou mais particulas no
estado final ''. No caso do DP, os processos de aniquila¢io com este tipo de vértice sio muito
suprimidos quando mz, < my, o que € valido na escala de massas em que a aniquilagdo do

DP ¢é importante para o nosso estudo, como € discutido no capitulo 6.

BN;

W+
Figura 12: Vértice de bésons neutros, W+ e W~. BN, ; representam qualquer combinagao entre

os bosons neutros dessa teoria: Z, A ou Zp .

Enquanto isso, a partir do segundo termo de (2.21) obtemos os vértices apresentados na

figura 13.

A adicdo de uma particula no estado final de uma aniquilacio suprime a se¢éio de choque correspondente por
um fator proporcional a 1/(27)3 ~ 1/248, oriundo da expressio do espago de fase [54].
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Figura 13: Vértices de interagdo entre de W+ e W~ e Zp ou Z.

2.2.4 Interacées com o boson de Higgs

Por fim, as dltimas interagdes que s@o inseridas ou alteradas, em relagdo as interagdes do

MP, sdo aquelas oriundas dos termos de interacao entre Z e 0 béson de Higgs [52],

28] e

O segundo termo de (2.22) corresponde ao tipo de vértice representado na figura 14. A regra

2
Ly, = _mZZO 7, 2"

de Feynman para este tipo de vértice nao foi calculada pelo mesmo motivo que nao calculamos

aquela correspondente aos vértices representados na figura 12 (veja secdo 2.2.3).

Ty it h

h
Figura 14: Vértice de interacdo entre Z e/ou Zp e hh. Z; ; representam a possibilidade de ser

ZOUZD.

Ainda, o primeiro termo de (2.22), quando expresso em termos de Z e Zp, fornece os vértices
da figura 15.
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Z

D
M . imQZO(— sin o —n sin f cos v )2
\\ - v\/i
h
Zp
Wgwj o Z~2m2Z0(cosa—77 sin @ sin ) (— sin o« —7 sin 6 cos « )
\\ - 'U\/§
h
A
\WZM(H) _ Z-mQZO(cosoz—n sin 6 sin av)?
\\ _ ’U\/i
h

Figura 15: Vértices de interagdo entre de h e Zp e/ou Z.

Estes sao todos os vértices adicionados ou modificados em relagdo aos vértices do MP por

conta de introduggo de U(1)p.
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3 Equacao de Boltzmann

A abundancia de ME no universo é uma de suas propriedades mais bem estabelecidas, sendo,
atualmente, obtida com precisdo através dos dados da Radiacao Césmica de Fundo medidos pelo
satélite Planck [2]. Deste modo, a reproducao desta abundancia observada é um requisito que
deve ser atendido por qualquer modelo de ME proposto.

Como mencionado nos capitulos anteriores, o modelo de SE estudado neste projeto permite
o mapeamento de combinag¢des dos pardmetros €, gp, myz,, € m, em abundéncias finais de ME.
Este mapeamento € feito através da equacao de Boltzmann, que € basicamente onipresente na
discussdes sobre a abundancia das particulas presentes no universo (veja [23,24], por exemplo).

Nesta secdo, discutiremos a derivagdo da contribui¢do de processos do tipo 1 2 <+ 34 e
1 < 2 3, quando a abundancia que estamos resolvendo € a da particula 1, e de processos
1 +» 2 3, quando a abundancia que estamos resolvendo € a da particula 2, para as equacoes
de Boltzmann correspondentes. Nos baseamos em [55], mas também fazemos generalizagoes a

partir do que foi apresentado nesta referéncia, como serd apontado ao longo do texto.

3.1 Processos 12 <« 34

Considerando um grupo de particulas de um determinado tipo, confinado em um volume
fisico, nosso ponto de partida para a derivacdo da equacao de Boltzmann serd o seguinte enun-
ciado: a taxa com que a quantidade de particulas deste tipo muda € igual a taxa com que essas
particulas sdo produzidas menos a taxa com que sao aniquiladas. Matematicamente, escrevemos

para a particula 1, cuja abundancia € regulada por um processo do tipo 1 2 <» 34,

Ny = Nsy Py 19 — Nig Pro_yay, (3.1)

onde N; é a taxa de variagdo do nimero de particulas do tipo 1 no tempo, dentro de um volume
fisico arbitrdrio V', N;; € o nimero de combinagdes possiveis das particulas de tipo 7 € 7 em
pares, no mesmo volume V/, e Pijﬁmn € a probabilidade por unidade de tempo de o processo
1 J — M n ocorrer.
Entretanto, quando levamos em conta a expansao do universo, além do efeito de produgao
e aniquilacdo das particulas, temos também a diluicao de suas densidades numéricas devido
ao aumento das distancias fisicas. Podemos explicitar este efeito na equacdo de Boltzmann,
reescrevendo /V; em termos de sua a densidade numérica,
ny = M = _M , (3.2)
Vo V.add(t)
sendo a(t) o fator de escala, que parametriza a expansdo do universo, e V, o volume comével,
que permanece constante a medida em que o universo se expande, se relacionando com o volume

fisico V através da relacdo V, = Va‘3(t) [21]. Assim, N1 pode ser escrita como
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Ni = G Vea 0] = Vea'() i + 30 | < Vi3t G2

onde fizemos a substituicdo do pardmetro de Hubble H = a(t)/a(t).

Sabemos que o niimero de particulas de tipo 7 dentro de um volume V' € dado por [21]

N; = V(;;)3 /dSPi fi(Eit) (3.4)

onde a independéncia da funcdo de distribuicdo f;(E;,t) - abreviada como f; daqui para frente
- em relacdo a posicao da particula e a direcdo de seu momento reflete as condi¢des de homo-
geneidade e isotropia do universo e g; € o nimero de graus de liberdade internos da particula :.
Assim, podemos escrever o nimero de possiveis combinagdes de particulas do tipo ¢ em pares

com particulas do tipo j como [21]

Ny = NN, = V2 [ @, dip, 2ide 9115 3.5
) g / Pi O i 9058 (2)3 (3-5)
Ainda, fixando-se os momentos e spins do estado inicial | 7 j), a probabilidade de o processo
i 7 — m n ocorrer por unidade de tempo pode ser escrito como'? [53]
V Voo [ij|S|mn)?

— 3 3 -~
Piyomn = > /dpmd Pulgns (a9t lij [ijhmn mny OO

SpPiNsSm,n

Regularizando 6 (0) em um volume finito', escrevemos §* (0) = V' /(27)3, o que fornece

a normaliza¢do

(0| p) = (27)* (2E,) 6°)(0) = 2B,V (3.7)

de modo que

(tjlijy(mn]|mn)=2EV)Q2E;V)2E,V)2E,V). (3.8)
Por fim, lembramos que [53]

d,,. .
50171 S 1mm)? =80 (Ep)V(@m) | Myl (3.9)

I2Nesta integral, aproximamos como 1 os fatores de mecénica estatistica (1 £ f,,)(1 £ f,), onde os sinais +
e — sfo usados se as particulas se tratam, respectivamente, de bdsons e férmions. Estes fatores representam o
fendmeno de Bose enhancement e Pauli Blocking: se particulas do tipo ¢ ja existem, é mais provével produzir outra
particula de mesmo tipo se as particulas 7 sdo bdsons do que se forem férmions. Entretanto, esses fatores podem ser
aproximados pelo nimero 1 quando tratamos de particulas massivas que desacoplam do plasma primordial quando
ndo sdo um gds degenerado. Ainda, em geral, estamos interessados em particulas que desacoplam em temperatura
T < E, o que implica (1 £f) =1 [24,55].

13Para isso, comparamos §(*) (0) com a expressdo (27)35() (p) = [ d3xe'P*, obtendo §°(0) = ﬁ [ &3z =

—(2‘;)3 quando impomos um volume finito V.
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onde |M;;_,n| € 0 elemento de matriz usual, calculado a partir dos diagramas de Feynman e
definimos 6 (Xp) = 6™ (piniciat — Pfinal) - assim, no caso 12 — 3 4, 64 (Ip) = 6@ (p; +
P2 —p3 — p4) .

Substituindo as equacdes (3.8) e (3.9) em (3.6) obtemos,

VoV dW(Ep)V(2r) Ml
2m)3 (2m)? (2E;,V)(2E,V)(2E,,V)(2E,V) .

| o (3.10)

SPiNSm,n

Deste modo, considerando todos os possiveis spins € momentos das particulas iniciais e

finais, o produto N;; P;j_.n Se escreve

PBpV dBp;V d*p,V ’p,V
sz ig—mn =V Z 3 ) 3 3
(2m)32EV) (2m)3(2E;V) (2m)3(2E,V) (2m)32E.V) (311

spins

fi £ 69 () (27) | Mijosmn? -

Substituindo (3.11) em (3.1) obtemos

N V Z / p1V d ng d p3V d p4V
b 2= ) @rPREYV) 2rPREV) (2m)P3(2E,V) (2r)(2E.V) (3.12)
5(4)(2p)(27r)4[f3 fa | Ms 41 2|2 — f1 o [IM1 253 4|2] .

A partir deste ponto, assumimos que todas as particulas envolvidas permanecem equilibrio
cinético'* por todo o processo estudado, de modo que podemos escrever f; o< {7, onde f{? é a
distribui¢do de equilibrio termodinadmico para as particulas i e a constante de proporcionalidade
entre as duas distribui¢cdes evolui com o tempo, mas € independente do momento [55]. As
distribui¢des de equilibrio termodinamico sdo dadas pelas distribui¢cao de Fermi-Dirac (FD), no

caso dos férmions e, no caso dos bésons, pela distribui¢do de Bose-Einstein(BE),
Et = ! 3.13
f( 7)FD,BE_ma ( )
onde F € a energia da particula e x € seu potencial quimico. Além disso, o balango detalhado

nos permite fazer a substituicao [55]

st = S (3.14)

140 equilibrio cinético é mantido por reagdes eldsticas (que ndo alteram as quantidades das particulas), enquanto
o equilibrio quimico é mantido por reagdes ineldsticas (que alteram as quantidades das particulas). Aqui, assumimos
que as reagdes eldsticas continuam ocorrendo em taxa suficiente para manter as particulas em equilibrio cinético
mesmo quando as reagdes ineldsticas ja sdo ineficientes, o que provoca o desacoplamento do equilibrio com o
plasma primordial. Veja [55,56].
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Assim, sendo a, b, ¢, d, £ e ( fatores independentes dos momentos, escrevemos as relagdes

{fle—afl bfy' =&h ’ (3.15)

fsfa=cf5d fi = Cf§q o= C
Por sua vez, a unitariedade/conservacao de probabilidade permite que, dentro da integral em

3.12, seja escrito | M3 441 2|* = M 93 4|> = |[M|*, de modo que obtemos

d D2 d D3 d P4
Vic-¢) / o) 2E1 27)3(2E,) (2m)3(2E3) (27)3(2Ey) (3.16)

spins
fqu§q5(4)(2p)(27f)4l/\/ll2 -

Comparando a equagao (3.16) com a expressao da secao de choque ndo polarizada (mediada

sobre os spins iniciais e somada sobre os spins finais) para o processo 1 2 — 3 4 [53],

d® §W(3p)(2m)4 M2
B A A S
" 19 e 2m)3 2E3 2m)%(2E4) 44/ (p1 - p2)? — mim3

e usando a defini¢ao

V(p1 - p2)? — mim?

Vgt = TE , (3.18)
1L
reescrevemos (3.16) como
d3p d3p2 e e
V[C - g] / ( ) (21E1) (27_(_) (2E2) lq f2qgl g2 01234 4 Umal El E2
(3.19)
d3p1 ) d? P2 92 req req
[C 5] ( 71_)3 (271_) 1 Jo 01234 Ungl -
Com a defini¢do da sec¢do de choque mediada na temperatura [55],
f d&Bp1 g1 d(gfr g2 f fzeq 019534 Vyig B d?;lr)gl d3 p2 92 f erq 012534 Uy 120
<UUM¢1> o d3p1 g1 d3p2 g2 req req o neqneq , 3.20)
@m® “(2m3 J1 J2 1
e aproveitando o fato de que o sistema de equagdes (3.15) implica ,
ning = {ning?
(3.21)

eq, eq
n3ng = €n3 ny

podemos, finalmente, escrever
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n1+ 3Hny = (ovy,) |[ning? —ning| . (3.22)

Vale ressaltar que este resultado € valido mesmo quando as particulas 1 e 2 sdo idénticas.
Neste caso, o fator de 2 adicional que poderia aparecer no lado direito da equacdo (3.1), dado
que somem/surgem duas particulas a cada aniquila¢do, é compensado pelo fator de 1/2 que deve
ser colocado nos termos Njs € Pg 41 2 para evitar contagem repetida de pares de particulas no
estado inicial ou final, respectivamente.

Entretando, ha uma sutileza quando deseja-se resolver a equacao (3.22) para a quantidade
total de particulas ndo idénticas. Por exemplo, se tratando de quantidade total de um férmion de
Dirac, n = ny + ny, € assumindo que ndo ha assimetria (ny = ny), ttmos n = 2n; €, no caso

ni = ny€ny = ny, aequagdo (3.22) pode ser reescrita como

_ [ o e M3
fy + 3Hng = (o) _"fqnfq n?;zngq - nfnf}
1 (3.23)
n+3Hn [(n°1)? ngngy  n?
—— = (V) eqeq 4 |
2 L 4 ngny 4
e, portanto,
. <UUM¢1> 2 n3n4 2
3H — €q - - . 324
n+3Hn 5 (n®) P n (3.24)

Entretando, no caso em que 1 e 2 sdo particulas idénticas, como dois fétons, n; =ns =ne

a equacdo (3.22) se escreve sem fatores adicionais, ou seja,

eq, . cq

h+ 3Hn = (0vy,) {(neq)2 Hala n2} . (3.25)
N3 1y

Por fim, ainda vale comentar que, no caso em que as particulas 3 e 4 sdo idénticas, o fator de
1/2 que aparece para evitar a contagem repetida de pares estd implicitamente incluso na definicao

de 012,34, de modo que a expressao final (3.22) continua vélida.

32 N;em processos 1 <+ 2 3

Agora vamos ao caso em que a particula 1, que € de nosso interesse, € instavel, tendo sua
abundancia afetada por um decaimento, 1 <+ 2 3. Para este processo, o equivalente ao enunciado

de (3.1) se escreve
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Ny = NygPis 1 — N1 P53 . (3.26)

Utilizando a expressao (3.4) para escrever [V, a expressao (3.5) para escrever [No3 € a equagao

(3.10) para escrever P23_>1 e P1_>23, obtemos

V. EpV ARV SOV R Moy
Na3Pp3 1 = Z/ p23 p3 P1 5 fa (Ep)V (2m)* | Moz

spins (27'(')3 <2E1V)(2E2V>(2E3V) (327)
c
EpiV dpV dpsV 5D SV (2m) Mool
NP ’ 2
151523 = Z/ )3 (2m)3 (2m)3 hi (2E,V)(2E,V)(2E5V) (3.28)

spins

sendo 6 (Xp) = 6™ (p; — pa — p3), neste caso. Com isso, e aplicando mais uma vez a condigo
de conservagio de probabilidade, que permite que igualemos |M_93|* = |M|? = | Moz |?

dentro da intregal sobre os momentos, temos

Tp2  dps
VZ/ R RE) G e Eramy CPEIME = £ 329

spins

Em acordo com o que foi feito na secio anterior, supondo que que todas as particulas en-
volvidas estdo em equilibrio cinético durante todo o processo estudado e usando a relagao de

balango detalhado, f{? = f5f5?, podemos escrever

ny
)
n!

! (3.30)

fofs = BIS'SS =B = =

3

fi=afi! = a=

onde « e 3 ndo dependem dos momentos. Isto implica que

=ViB-a]}, / iz Trs_ pea 59 () 2 MP
B SRR @R R - (33D

spins

Comparando a expressao (3.31) com a expressao da lagura de decaimento ndo polarizada

(mediada sobre o spin inicial e somada sobre os spins finais) [54],

d*ps  6W(Ip)(2m)* |
Fioz = Z / 27 )3 2E2 ) (27)3(2E5)  2my M (3.32)

spms

onde m; € a massa da particula 1, obtemos
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BPpL gL peg M
—V[ﬁ—a]/ﬁ lqungg. (3.33)

Ainda, partir da defini¢do de (I") [57],

d*p1 91 m &Ep1 g1 g1 my req
ot B Sl 103 f omys B 1 L1523

<F1_>23> - d3p1 91 fi n1

, (3.34)

onde, na dltima igualdade, usamos f; = af;?, e usando as demais rela¢des de (3.30), junto com

a equacdo (3.3), podemos escrever, finalmente

(3.35)

ft 4 3Hny = (T103) {nfg folts 1}

€q, €q
USR]

Como a equacdo (3.35) € linearmente proporcional a ny, ndo temos a inclusao de nenhum
outro fator quando trocamos n; pela soma de particulas idénticas ou nao idénticas. Ainda, no
caso em que as particulas 2 e 3 sao idénticas, o fator de 1/2 que apareceria nas equagdes (3.28)
e (3.27), para evitar a contagem repetida de pares, estd implicitamente incluso na defini¢ao de

I'1_,23 , de modo que a equagdo (3.35) permanece vélida.

3.3 N, em processos 1 <> 2 3

Nesta se¢do serd discutido o caso em que a particula de interesse tem sua abundancia afetada
pelo decaimento de outra particula. Ou seja, sendo a particula 2 de nosso interesse, vamos

revisitar o processo 1 <+ 2 3. O enunciado da equacdo (3.1) se escreve, neste caso,

Ny = N1Pj_95 — Ny3Pos 1, (3.36)

que difere da equacgdo (3.26) apenas pelo sinal.

Deste modo, podemos escrever

(3.37)

le + 3HTL2 == <F1_>23> |:7?,1 — n(fq n2ms :|

€q,_€q
g Mg

Assim como a equagao para N; no processo 1 2 — 3 4, quando utilizamos a equagao (3.37)
para monitorar a abundancia de particulas indénticas e tomamos ny = ng = n, ndo ha fator

adicional e escrevemos

2
A+ 3Hn = (T 05) {nl —poa } . (3.38)

e

Entretando, no caso de querermos monitorar n. = ns-+ng, no caso de particulas ndo idénticas,

mas simétricas, de modo que n = 2n,, a equagdo deve ter um fator de 2 adicional,
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2
R+ 3Hn = 2 (Ty_03) {nl —pot ] . (3.39)

(w1

3.4 Equacao de Boltzmann total

Em geral, a abundancia de uma particula no universo depende de multiplos processos de
tipos diferentes, como € o caso da ME e do DP, que serdo discutidos em detalhe nos préximos
capitulos. Suponha, por exemplo, que uma particula A tenha sua abundancia definida pelos
seguintes processos: o espalhamento A B <» C' D e o decaimento F <> A F.

Neste caso, a equacdo de Boltzmann necessdria para resolver sua abundancia depende da
taxa total com a qual a particula A € criada/aniquilada e deve considerar os dois processos.
Isso € feito simplesmente somando-se a contribuicdo de ambos. O enunciado da equacdo de

Boltzmann se escreve, neste caso,

NA ZQNCD PC’D—>AB — NAB PAB—>CD1 + NE PE—>AF - NAF PAF—>E)7 (340)

Contribui¢do A B <+ C D Contribuicdo E +» A F

onde a expressdo para a contribu¢do de A B — C' D ¢é dada pela equagdo (3.22) e a contri-
bui¢do de £ — A F' € dada pela equagio (3.37).

Deste modo, a partir equacdes obtidas nas secdes 3.1 a 3.3, somando todas as contribuicdes
necessdrias, podemos resolver a abundancia da ME e do DP, dado que sdo dominante definidas
por espalhamentos com duas particulas no estado inicial e final e por decaimentos em duas

particulas.

3.5 Reparametrizacao da equacao

Nesta secao vamos discutir como reescrever e equacao de Boltzmann na forma mais apre-
sentada na literatura : em termos das varidveis Y = n/s e x = m/T (por exemplo, podemos
citar [21,23,24,55]).

Para facilitar a resolucdo da equagao de Boltzmann, € itil reabsorver o termo que explicita
o efeito de diluicao das densidades numéricas das particulas pela expansdo do universo, 3Hn,

dividindo n pela a densidade de entropia do universo'® [55], a qual pode ser escrita como

s=Sa(t)? (3.41)

onde S, sendo a entropia total por volume comével, € constante na auséncia de producio de
entropia (o que vamos assumir daqui para frente). Assim, definimos a quantidade adimensional

chamada yield, Y = n/s, de modo que

I5A densidade de entropia, s, é discutida em maior detalhe na segio seguinte, 3.6.
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ay d /n non._ 5. 1.
“a_Lsmr,r - Hn). 4
i dt< ) S+S3a a S[n+3 n| (3.42)

Além disso, dado que a massa da particula sob interesse - no caso deste projeto, a ME -

S

indica a escala de tempo e temperatura que seu desacoplamento ocorrerd, € util introduzir a

medida adimensional de tempo,

r= Mx
T Y

onde 7" é a temperatura dos f6tons. Para encontrar a relacdo entre dY /dx e dY /dt, seguimos os

(3.43)

calculos apresentados em [55], que se baseiam na aplicagdo da regra da cadeia,

aY dTI ds da dt dY ay

—_——_—— —— — =) — 3.44

der  dx dT ds da dt dt’ (344)
onde escolhe-se fazer derivadas entre quantidades cuja relacdo € conhecida na cosmologia, como
veremos a seguir.

Dada a defini¢do do pardmetro de Hubble, H(t) = H, obtemos

da 1 dt 1
dt a da aH’ (345)
por sua vez, a definicdo de s em (3.41), fornece
S\ da 1, 44 1 a
_ _ /3 —
= - = — =—= —_— = 3.46
¢ (s) ds 3(3(1 ) s1/3s 3s (3.46)
Ainda, precisamos usar a expressao da densidade de entropia do universo [21],
2 2
5= 4—7;gS(T) T (3.47)

onde gg(7T') é definido como o niimero efetivo de graus de liberdade relativisticos em entropia,
o qual serd discutido em maior detalhe na se¢do 3.6. Por hora, tudo o que precisamos saber €

que este fator depende da temperatura. A partir da expressao (3.47), podemos escrever

ds 2m* drs dgs(T)

= - D a5

aT ~ 45 [QS( Var YT } 48)
_3sh T dgs(T) '
T 3gs(T) dT |’

e, por fim,
_my 4T my

p=g = = (3.49)

Assim, finalmente, podemos escrever, para A definido na equacdo (3.44),
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mXSS[l T ng(T>1 a 1

2T T) dT | 3s aH
x 39s(T) 3s a (3.50)
_my s L[ T dys(T)
 22TH s 3gs(T) dT

Para chegar na forma final da equacgdo, escrevemos explicitamente o parametro de Hubble
em um universo dominado por radia¢do'® [21],
, AmG 4
H* = T g,(T)T*, (3.51)

onde g,(7") é o nimero de graus de liberdade relativisticos, que serd melhor discutido na se¢do

3.6, e G € a constante de Newton, que pode ser escrita, em unidades naturais, em termos da

massa de Planck, G = M, = (1.221 x 10'°GeV)~2. Com isso, podemos escrever

s 272 T3 45
I _gS(T) 2l 3 4
TH 45 T\ 473 G gp(T) T

(3.52)
_ gs(T) I
vV QP(T) 45 G
Assim, substituindo as equacodes (3.52) e (3.50) em (3.44), obtemos
av _my [ 7 1 gs(T) T dgs(T)] dY
dv  x* V45G s \/g,(T) 3gs(T) dT dt
(3.53)

_my [ w1 o, ay
=2 ,/— = T) —
2 VG s ()dt7

onde seguimos a defini¢ao de gi/ > (T') apresentada em [55]. Entretanto, dado que estamos inte-
ressados em resolver a equagdo de Boltzmann em termos da varidvel z, € ttil reescrever gi/ (T)

em funcdo dela. A partir da equacdo (3.49), podemos escrever

12(g) = gs () [1 z_ dgs(z) (3.54)

" o) L 30s(e) e [
onde, dado uma massa de ME, para obter uma lista de valores de g,(z) apenas usamos que
g,(z) = g,(m,/T). Para alista de gs(z) procedemos do mesmo modo. Por fim, retomando a
equacdo (3.42), temos a equagdo de Boltzmann escrita como

16Utilizamos esta expressio para o parametro de Hubble porque a densidade de energia do universo é dominada
pela contribuicdo das espécies relativisticas até T' = 0.75 eV [21] e, dado que estamos tratando de m,, da ordem
de MeV, o freeze-out da ME deve ocorrer em T' ~ MeV /10, ou seja, quando o universo ainda é dominado por
radiagdo.
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day T My g 1 ..
— = — — 3Hn| . 3.55
dx 45 G 2?2 9./ () 52 [+ 3Hn] (3.55)

Vale ressaltar que o fator de m, que aparece na equac@o acima € devido unicamente a pa-
rametrizagdo da evolugdo temporal © = m, /T, de modo que a equacdo acima € valida para
qualquer particula. E necessario, todavia, substituir Y; = n;/s de maneira consistente.

Por dltimo, salientamos o motivo de deixarmos a equacdo (3.55) com o fator [n + 3Hn]
escrito explicitamente. Isto foi feito porque, como discutido nas secdes 3.1 a 3.3, diferentes
tipos de processos que contribuem em [n 4+ 3Hn| dependem de diferentes poténcias de n. Isto
implica que, em geral, haja fatores relativos de s na equagao de Boltzmann completa para uma
espécie, quando escrita em termos de Y. Estes fatores sdo mais facilmente “seguidos’quando
escrevemos primeiro [ + 3Hn] e depois fazemos a substitui¢do n = Y's. Isso fica claro na
equagado de Boltzmann do DP, que inclui processos que dependem de nz,, e de nzzD (veja secado
6.3).

3.6 Contagem dos graus de liberdade

2 . . ~
/ , assim como a introduc¢do da con-

Nesta sec@o, vamos discutir o significado de gs, g, € gi
tribui¢do das particulas do SE nessas quantidades.
A defini¢do de g, deriva diretamente expressdo para densidade de energia de uma espécie
relativistica ¢ [21],
%Tf para Bosons

pi = (3.56)

7 gim? 4 L1t
<551, para Férmions

onde g; € o nimero de graus de liberdade internos da particula 7 e 7; € a temperatura de sua
populagdo. Deste modo, na época em que o universo € dominado por radiacdo, podemos escrever

para a densidade de energia total,

2 2
GiT" 4 7g;m 4
L= g . LT .
Prot 30 > 830 1

i = bdsons ¢ = férmions

=o)L )

i =bdsons 7 = férmions

gp<T) .

2T
30
2T

30

(3.57)

Por sua vez, a defini¢do de gg € oriunda da definicao da densidade de entropia [21],
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S:Zpi;ipi

4 g 7 g;m?
= TP AR o
3 L:béﬂom 30 Z ! Z 8 30 Z

i = férmions

(3.58)
2273 TL 3 7 Tz 3
- 45 i=§)nsgi (T) ! gi=fe;mions v (T)
2123
=~ 9s(),

onde P € a pressdo do fluido de particulas e utilizamos a relagdo P; = p;/3, que é vdlida para
particulas relativisticas, na segunda igualdade.

Vale ressaltar que enquanto a espécie ¢ estd em equilibrio com o plasma primordial, temos
T; = T. Deste modo, enquanto todas as espécies relativisticas estdo em equilibrio, gs(7") =
9,(T). A tnica espécie do MP que desacopla do plasma enquanto ainda estd relativistica sdo os
neutrinos. A diferenga entre a temperatura dos neutrinos e a temperatura dos fétons, devida a
aniquila¢do et e~ — A A (onde A representa os fétons), a qual ocorre depois do desacoplamento
dos neutrinos, é discutida em detalhe em [21]. A consequente diferenca entre gs(7') e g,(1") para
T < 0.3 MeV pode ser vista na figura 16, que mostra a evolugao de destas quantidades ao longo

da histéria do universo, quando levamos em conta apenas as particulas do MP.
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Figura 16: Evolucgdo dos graus de liberdade relativisticos para entropia e densidade, conside-
rando apenas as particulas do MP. Figura adaptada de [21]. Os simbolos que representam parti-
culas indicam quando a temperatura do plasma se aproximou da massa de tal particula, de modo
que ela deixou de ser relativistica. A seta EW indica uma estimativa da temperatura da tran-
sicdo de fase eletrofraca, que € quando as particulas elementares do MP adquiriram massa. A
seta QCD indica uma estimativa de quando ocorreu o confinamento da QCD, o que resultou no
confinamento de particulas mais leves (até entdo relativisticas) em estados ligados mais pesados
(nao relativisticos).

Porém, o grafico da figura 16 ndo conta a histéria completa. Quando introduzimos o DP e
a ME ao contetido de matéria do universo, é necessario somar suas contribuigdes para gs(7") e
g,(T"). Na escala de massas que estudamos nesse projeto, espera-se que os acoplamentos que
reproduzem a abundancia observada de ME correspondam a candidatos de DP e ME que deixam
de ser relativisticos quando ainda estdo em equilibrio com o plasma do MP. Deste modo, para
incluir os efeitos deste SE em gs(7) e g,(7"), podemos adotar 77, = 1), = T e apenas somar
suas contribuicdes, enquanto ainda sao relativisticos.

Entretanto, a populacdo de uma particula de massa m p nio se torna instantineamente nao-
relativistica quando a temperatura é 7' = mp. Nos baseando no que € feito em [21] no caso do
quark top, consideramos que a contribui¢do de cada particula do SE para gs(T’) e g,(T") se anula
quando 7" ~ mp /6. Também fazemos a aproximacao que a contribui¢do das particulas é igual
ao seu numero de graus de liberdade quando 7" > m,,, descrescendo linearmente até€ se anular
emT = mp/6.

Como discutido na segéo 3.5, dado m, , podemos obter g,(z) e gs(z), a partir de g,(T")

e gs(T). Assim, por exemplo, no caso da ME, que supomos ser um férmion de Dirac sem
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carga de cor, somamos (4 x 7/8) a gg(x) e g,(x) quando x > 1 e consideramos que esta
contribui¢do decresce linearmente, até se anularem z = 1/6 7. A figura 17 apresenta o efeito de
adicionarmos a contribui¢ao da ME em gp(x) deste modo, considerando, como exemplo, m,, =
20 MeV. A curva g, vp+mg representa a evolugdo de g,(x) quando consideramos a contribuigdo

da ME e g, mp apresenta a evolugdo de g,(x) quando levamos em conta apenas as particulas do

MP.
100 \
| Jdp,MP
50 : P
| 9p,MP+ME
10 TN
5 \
1074 0.01 1 100

X

Figura 17: A curva g, wip1mE Tepresenta a evolugdo de g, quando consideramos, como exemplo,
a contribui¢do de um candidato de ME com m, = 20 MeV. A curva g,vp apresenta, para
comparagdo, a evolugdo de g, quando levamos em conta apenas as particulas do MP.

Depois de “atualizar”g,(x) e gs(x), incluindo a contribui¢do do SE, pode-se calcular gi/ 2 (x)

numericamente, a partir da definicao apresentada na equacgao (3.54).

3.7 Freeze-out e freeze-in

Nesta se¢do, vamos discutir os fendmenos de freeze-out e freeze-in, que sao responsaveis
por definir a abundancia de espécies dominantemente produzidas e/ou aniquiladas por espalha-
mentos e/ou decaimentos com outras particulas.

Estes fendmenos podem ser descritos através da equacdo de Boltzmann. Para discuti-los,
¢ util tomar, como exemplo simplificado, a equacdo de Boltzmann de uma particula qualquer,
1, cuja abundancia € afetada por um tnico processo, do tipo 1 1 <+ 2 3, onde supomos que as
particulas 2 e 3 estejam em equilibrio com o plasma durante todo o processo de interesse.

Neste caso, a partir da equacdo (3.25), podemos escrever

17Para isso, foi calculada uma reta que satisfaz r(x = 1) =4 x 7/8 e r(x =1/6) =0.
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ni1 + 3Hny = (ovy,) [(n]7)* —ni]. (3.59)
Lembrando que, a partir das relacdes (3.42) e (3.44), temos

dy: A
d—; = [+ 3Hny], (3.60)

onde, aproximando gg(7") como uma constante, a partir da equagao (3.50), podemos escrever

51_ Tlll

=—-= - .61
Hxs Y Hxs' (3.61)
o que fornece
dY; 1 ni(ovy, .
R U R 3.6
ou seja,
dinY; T [(Y)?

onde definimos a chamada taxa de interacdo, I' = ny(ovy,), que tem unidades de 1/[tempo].

Escrevendo a equacdo de Boltzmann na forma (3.63), para este exemplo simplificado, se
torna mais facil discutir algumas de suas caracteristicas. Primeiramente, no caso em que I'/H
¢ grande o suficiente para variar Y; de maneira eficiente, podemos observar que Y; tende a
seguir sua sua distribui¢do de equilibrio. Isto porque, quando Y; < Y;*, o termo entre colchetes
€ positivo e a equacao (3.63) prevé que Y; aumentard, a medida que o tempo passa, até que
Y1 = Y{%. Por outro lado, quando Y7 > Y{", o termo entre colchetes é negativo, indicando que
Y1 diminui até que Y; = Y,/ seja satisfeita.

Ainda, vemos que, quanto maior o fator I'/ H, maior a magnitude da derivada dInY; /dIn z,
ou seja, mais rapida é a variacdo de Y; e, portanto, mais eficientemente Y; persegue a evolucdo
de Y{?. Entretando, a medida que o universo se expande e esfria, a energia e a densidade das
particulas diminuem cada vez mais. Em particular, quando uma particula em equilibrio se torna
nao-relativistica, sua densidade numérica € exponencialmente suprimida [21],

n;? o e~/ T (3.64)

o que € conhecido como supressdo de Boltzmann. Deste modo, a medida que o tempo passa,
a colisdo entre duas particulas se torna menos provavel, sendo esperado que I' = nj{ouvyy)
diminua.

Com a diminui¢ao de I'/ H, chega um momento em que a manutengdo de Y; em seu valor
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de equilibrio se torna ineficiente, o que € conhecido como desacoplamento. Além disso, quando
I'/H = 0, Y7 deixa de variar, assumindo seu valor final, o que é conhecido como abundancia de
reliquia. Este fendmeno de congelamento da abundancia de uma particula apés seu desacopla-
mento do plasma primordial € chamado de freeze-out.

Ainda, vale a pena ressaltar uma caracteristica importante do mecanismo de freeze-out: em
geral, quanto mais intensa for a interacdo de uma particula com o plasma primordial, de modo
que ela permanece em equilibrio por mais tempo, menor serd sua abundancia de reliquia. Isto
ocorre porque a abundancia de equilibrio das particulas diminui cada vez mais, a medida que a
temperatura diminui. Deste modo, quanto mais tarde uma particula desacopla, menor serd sua
abundancia no momento do desacoplamento.

Para a ME do modelo de DP considerado neste trabalho, isso pode ser visualizado na figura
18. Como exemplo, fixamos m, = 100 MeV, gp = 1, mz, = 300 MeV e variamos o pardmetro
de mistura cinética entre o DP e o béson B, €. Podemos observar que, em acordo com o que foi

discutido acima, quanto maior o valor de €, menor o valor final de Y, obtido, dado que

I = ny{ovy,) < €, (3.65)

para aniquilacdes da ME em particulas do MP.

0.1 " ‘ - ‘ - ‘ e
10—5, N\ |
>x 10_9’ B
, — Y,(e=10"%)
10—13, |
i Y, (€=107°)
I YXeq ]
10—17, |
1 5 10 50 100

X

Figura 18: Curva de freeze-out da ME correspondente a diferentes valores de €. Os demais
pardmetros do modelo foram fixados em m, = 100 MeV, my, = 300 MeV e gp = 1.

Como discutido em detalhe na referéncia [24], um tratamento analitico simplificado da equa-
¢do (3.63) permite estimar que a dependéncia entre o valor final de Y; (Y1,,,,,) € @ (0Uya) cOI-

respondente € dada por
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1
<UUM¢1> .

Complementarmente, € possivel que a espécie 1 seja produzida lentamente pelo mesmo pro-

(3.66)

}/lfinal (S8

cesso 23 — 11, sem que ele nunca ocorra em taxa suficiente para estabelecer equilibrio térmico
entre esta particula e o plasma. Neste caso, supomos que, em 1" > m; , o yield de 1 satisfaca
Y1 < Y. Assim, o processo inverso, 1 1 — 2 3 é muito suprimido e podemos desprezar o

numero 1 no termo entre colchetes da equagdo (3.63), obtendo

diny, T (Y/)?

= —=—— 3.67
dinx H Y? (3.67)

que descreve o acumulo de particulas 1 no universo, ao longo do tempo. Assim como no caso
do freeze-out, a equagdo (3.67) indica o congelamento da abundincia de 1 quando I'/H = 0.
O processo de producgdo lenta de uma particula seguida do congelamento de sua abundancia é
conhecido como freeze-in.

Na figura 19, sdo mostradas, como exemplo, duas curvas de freeze-in, para a ME do modelo
de DP deste trabalho. Por simplicidade, para gerar estas curvas, levamos em conta apenas a
contribuicdo das aniquilagdes das particulas do MP para a produgdo de ME. Como no exemplo

da figura 18, as curvas foram calculadas fixando gp = 1, m, = 100 MeV, mz,, = 300 MeV e

variando e.
d .
10—10:, ,
>_><
10—20:, ,
—— Y, (€=10""2)

ol Y, (€=10""4) :
10730 - :
i Y, 59 ]

0.01 0.10 1 10 100

X

Figura 19: Curva de freeze-in da ME correspondente a diferentes valores de €. Os demais
pardmetros do modelo foram fixados em m, = 100 MeV, my, =300 MeV e gp = 1.
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Em oposi¢do ao que ocorre no caso do freeze-out, podemos observar, na figura 19, que
maiores valores de e correspondem a maiores valores finais de Y,, quando a ME € produzida via
freeze-in. Através da equagdo (3.67) podemos entender que isso se deve ao fato de que, quanto
maior o valor de I', mais répida e eficiente € a produ¢ao de ME por este mecanismo.

Os mecanismos de freeze-out e freeze-in figuram entre aqueles possiveis para produzir a
abundancia observada de ME. No contexto do modelo de DP, hé regides do espago de parametros
€, gp My, Mz, que sdo compativeis com o mecanismo de freeze-ouf, a0 mesmo tempo que
ha regides compativeis com freeze-in. Além disso, hd ainda regides que sdo compativeis com
mecanismos mais complexos, como o freeze-in sequencial e a reaniquilacdo, como discutido
em [49,58,59].

Por fim, vale mencionar uma importante vantagem do mecanismo de freeze-out em relagao
ao mecanismo de freeze-in: a independéncia em relacdo a quaisquer condi¢des cosmoldgicas
iniciais. Isto se dd porque, uma vez que uma particula entra em equilibrio com o plasma, ela
assume sua distribuicdo de equilibrio, dada pela equacgao (3.13), apagando qualquer informacgado
prévia sobre sua populagdo. Por outro lado, o efeito do mecanismo de freeze-in é somado sobre
a histéria prévia da particula de interesse, dada a auséncia de equilibrio. Em geral, para mode-
los de ME produzidos via freeze-in, assume-se que a contribuicdo da populacdo inicial para a

abundancia final € irrisoria.

3.8 Calculo de (ov,,) e (I')
Como introduzido na se¢do 3.1, a se¢do de choque mediada na temperatura € definida como

p1 g1 d*pa_go g2 eq
ms  (2n)° f J3" 012334 Vg

d3p1 g1 d3p2 g2 ped fea ’
3 (27r 1 2

(3.68)

<UUM01> =

onde as quantidades fi% , 012 .34 € Uy, t€m dependéncias complicadas nos momentos p; € ps.
Em especial, a presenga das ditribuicdes de equilibrio (que podem ser escritas, no universo

primordial, negligenciando yx [21] ),

1
eBi/T 4+ 17

torna o cdlculo de (ovy,) muito dificil, mesmo numericamente. Entretanto, na referéncia [55]

f(Ei,t)Fp,BE = (3.69)

¢ apresentado um tratamento analitico que permite reescrever (ovy,,) em termos de uma tdnica

integral sobre a varidvel de Mandelstan s = = P2 il final » NO CASO €m que a particula

2
ptotal,inicial
sob interesse, digamos 1, tem sua abundancia definida por processos do tipo 11 <+ 2 3.

Esse tratamento analitico parte da aproximagdo da distribui¢do de equilibrio da particula 1

pela distribui¢do de Maxwell-Boltzmann,

f(Ey, t)yp = e BT (3.70)
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o que corresponde a um erro menor que 5% quando quando 37' < m; 8. Deste modo, no

contexto de freeze-out da ME, esta aproximacao é adequada quando tratamos de candidatos
que desacoplam em 7' > m; /3, o que € tipicamente atendido por aqueles que reproduzem a
abundancia observada no modelo estudado nesse projeto.

A partir disso, como explicado em detalhe no apéndice B e na referéncia [55], obtém-se

‘r D
= — 4m? K d 3.71
(O Vyia) 11523 Sm%meg(ml /my) /4m% o [S ml] Vs 1(\/5 x/my) ds ( )

onde K, e K, sdo, respectivamente, a primeira e segunda fun¢des modificadas de Bessel e x =
my /T

Entretanto, como discutido no capitulo 6, processos tipo 1 2 <+ 3 4, onde 1 e 2 sdo particulas
diferentes, também sdo importantes quando tratamos das aniquilacdes do DP, de modo que €
necessdrio utilizar uma generalizagao da equagao (3.71).

Tal generalizacdo, que, analogamente, aproxima as distribui¢des de equilibrio das particulas

1 e 2 pela distribuicdo de Maxwell-Boltzmann, € escrita como

X

(OUMg1) 12534 = 8m,mim3Ka(mx/m, ) Ka(mox/m,)

3.72)
o Ki(x/my+/s (
/ 012_,34M[(3 —m? +m2)? — 4m3m3] ds ,
(m1 +m2)2 \/g
de acordo com a discussao feita no apéndice B e concordando o resultado apresentado em [49].
Por fim, a expressao para (I';_,93), obtida com a mesma aproximagao e também discutida no
apéndice B, € apresentada em [57], sendo escrita como

Ki(my z/my)

(T'i03) = ['y03 . (3.73)

Ky (my z/my)

Assim, a partir das expressdes apresentadas, podemos calcular (ovy,) numericamente, para
diferentes processos, e podemos calcular (I';_,23) apenas substituindo os valores de K; (my = /m,)

e Ko(my z/my).

18Para fazer essa estimativa, calculamos o erro relativo, (f(E1,t) v — f(E1,t)rp.pE) * 100/ f(E1, t)FD,BE »
obtendo menos de 5% quando E; /T = 3.
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4 Equacoes de Boltzmann para o modelo de Dark Photon

Como discutido no capitulo 3, pode-se utilizar a equacido de Boltzmann para calcular a evo-
lucdo da abundancia de uma determinada particula. As reacdes a serem incluidas nesta equagao,
bem como as respectivas amplitudes de probabilidade, sdo definidas pelo modelo tedrico utili-
zado.

O modelo tedrico fornece essas informagdes através dos vértices de interacao que ele apre-
senta e das respectivas regras de Feynman - no caso do modelo de DP, os vértices sdo aqueles
listados na secdo 2.2. A partir dos vértices, podemos identificar quais processos afetam a abun-
dancia de uma determinada particula e calcular as se¢des de choque ou larguras de decaimento
correspondentes. Para estes célculos, utiliza-se o procedimento padrdao de teoria quantica de
campos, que pode ser encontrado, por exemplo, em [52-54].

No caso do modelo de DP estudado nesse projeto, de modo genérico'®, temos 3 tipos de
processos que afetam a abundancia da ME,

dy,

d_x =taxa ME < DP + taxaME < DP,MP + taxa ME < MP , “4.1)
x

onde, M E <+ DP representa aniquilacdes da ME em DPs, M E <> DP, M P representa as ani-
quilagdes da ME em um DP e uma particula do MP e M E <+ M P representa as aniquilagdes de

ME apenas com particulas do MP. Analogamente, temos, para o DP,

Yy,
X

=taxa DP < MFE + taxa DP < MP , “4.2)

onde DP <+ MFE e DP < M P representam as aniquilacdes e decaimentos de DPs em, res-
pectivamente, particulas de ME e particulas do MP. Devido a natureza fermionica do candidato
de ME, nao temos aniquilagdes/decaimentos de DPs em uma particula de ME e uma particula
doMP, DP + ME, MP. Como a equagdo para a abundancia da ME depende da abundancia do
DP e vice-versa, (4.1) e (4.2) constituem um sistema acoplado de equacdes de Boltzmann.
Entretanto, no contexto deste projeto, em que consideramos diferentes hierarquias de massa
entre o DP e a ME, nem sempre € necessario resolver este sistema acoplado. Sabendo que,
negligenciando o potencial quimico, a densidade numérica de equilibrio de particulas ndo-

relativisticas € dada por [23]

T\ 32
ng = g; ( 2; > eXP[—mi/T] ) (4.3)

podemos concluir que, enquanto 1" < my,, mz, > m, e as duas espécies forem mantidas
em equilibrio, o DP serd menos abundante que a ME. O fato de o DP ter uma abundéncia de
equilibrio menor que a da ME, neste regime, indica que ele tenderd a se desacoplar do plasma

primeiro. Contudo, dado que o DP € uma particula instdvel, sua abundancia nao ird a se congelar

19Considerando apenas os processos a tree-level e com 1 ou 2 particulas no estado final.
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apo6s o desacoplamento, sendo, ao invés disso, exponencialmente suprimida.

Assim, pode-se entender que, quando a massa do DP € expressivamente maior que a da ME,
os processos do tipo DP — M FEe DP, M P — M FE nao serdo importantes em torno da época
do desacoplamento da ME, dada a supressdo da populacido de DPsem T' < m, < mz,.

Além disso, quando mz,, > m,, os processos opostos, M E — DP e ME — DP, MP se
tornam cinematicamente desfavorecidos em 7' ~ m,, (ou até impedidos, dependendo de quio
maior que m,, € mz,).

Deste modo, concluimos que quanto maior a hierarquia h = my,, /m,, menor serd a influén-
cia da presenca do DP no plasma sobre a abundancia de ME. Isto porque, quando / € grande, na
prética, os processos M/ <+ DP e ME < DP, M P sé ocorrem significativamente enquanto
T > m, e a ME permanece interagindo com as particulas do MP em uma taxa suficiente para
manter sua distribuicao de equilibrio.

Assim, decidimos utilizar a simplificacdo de desconsiderar a abundancia de DPs no plasma
para h > 3, o que corresponde a, no maximo, 7' &~ my, /30 para a temperatura de freeze-out
da ME (estimada em 7" ~ m, /10). Essa simplificagdo também ¢ feita em [60], considerando
genericamente m, < my,. Neste regime, foi utilizada para calcular a abundéancia de reliquia
da ME apenas a equacgdo (4.1), reescrita como

dy,

—X —taxa ME < MP. 4.4)
dx

Complementarmente, focamos o estudo do impacto da presenca do DP no plasma sobre o
processo de freeze-out da ME para hierarquias pequenas, 1 < h < 3. Isso nos aproxima de
um caso conhecido na literatura como Forbidden Dark Matter [61]. Entretanto, nos propomos
a investigar este regime sem introduzir novas particulas no setor escuro e sem supor que o DP
segue uma distribuicdo de equilibrio. Assim, de fato € necessdrio resolver o sistema de equacoes

e dado por (4.1) e (4.2) para calcular a evolucdo das abundancias do DP e da ME.

4.1 Calculando (ov,,) numericamente

Depois de definir quais processos serdao incluidos na equacdo de Boltzmann e calcular as
respectivas se¢oes de choque ou larguras de decaimento, o proximo passo € calcular as médias
térmicas das se¢des de choque, (o vy, ), numericamente. Nesta secdo, vamos discutir brevemente
as dificuldades e solugdes encontradas para fazer este cdlculo no software Mathematica.

Os testes iniciais para calcular (ovy,) haviam sido feitos com valores arbitrarios de massa
do DP e da ME, na ordem de GeV. Nesta escala de massas, foi possivel calcular (ovy,) com
as configuracdes automdticas da funcdo NIntegrate do Mathematica. Entretanto, quando
a escala de massas foi colocada na ordem de MeV, em acordo com o proposto neste projeto de
mestrado, deparamo-nos com muitos avisos de erro no programa e valores irrisrios para (o vy, )
(~ 107199 GeV~2), 0 que nos indicou a presenga de problemas numéricos. Como serd retomado

mais adiante, esta tendéncia de maior instabilidade numérica quanto menor a massa da ME foi
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observada de maneira consistente ao longo do desenvolvimento do projeto.

Na investigacdo sobre a razdo deste problema, plotamos graficos do tipo apresentado na
figura 20, para estudar quais valores de limite superior de integragdo seriam adequados para
calcular (ovy,) numericamente. Por simplicidade, consideramos incialmente apenas a contri-
buigdo dos processos x ¥ <+ ff. A figura 20 apresenta (ovy,) 7 (LS), que corresponde a

(0Vmg) yx— £ Integrado entre s = 4mi e o valor s denominado “limite superior” (L.S), ou seja,

T LS
Mgl — L = < 797 ~ — —4 2 K . 4,
(Pt 18) = s [ sy (s 4m) VERAVS afmy) ds - 43)

Na auséncia de erros numericos, esperamos que o valor de (0Uy,)yy—rs(LS) aumente, a
medida que o valor de LS cresce, até um ponto em que o valor dessa integral congela, se man-
tendo constante enquanto aumentamos ainda mais L.S. Esse congelamento deve ocorrer quando
o intervalo de integracdo ja cobre todos os valores de s nos quais o integrando da equagado 4.5 é

nao nulo.

(OV)xx-rr[GeV?]
0.0014
0.0012
0.0010
0.0008

0.0006

0.0004

0.0002

, 61 . 1\ . 1(50 : 704— limite superior [GeVz]

Figura 20: Instabilidade numérica apresentada para grandes valores no limite superior da inte-
gral apresentada na equagdo (4.5). Como exemplo, escolhemos os pardmetros m, = 10 MeV,
myz, = 30 MeV, € = 1073, gp = le z = 1 para fazer este gréfico.

Entretanto, o que observamos na figura 20 é que, a partir de L.S por volta de 1 GeV, o valor
de (0Uwa)yx—ff comega a oscilar, se tornando cada vez mais instdvel até que, um pouco an-
tes de LS = 10* GeV, o valor da integral despenca (o que nos retorna os valores infimos de
(Vo) xx—11)-

Depois de muita investigacdo, testando diferentes métodos de integracdo numérica disponi-
veis no Mathematica, este erro numérico foi controlado especificando-se o método Extrapola-

tingOscillatory dafun¢do NIntegrate, juntamente com especificacdes de PrecisionGoal,
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AccuracyGoal, MinRecursione MaxRecursion. Estes valores foram determinados por ten-
tativa e erro, através de trés testes: (i) comparando-se, para diversos valores de massa, os valores
retornados pelas integragdes feitas com o valor da parte estavel de figuras andlogas a figura 20;
(ii) comparando os graficos de (ouvy,)(x) obtidos com diferentes precisdes; e (iii) monitorando
o impacto de diferentes escolhas desses pardmetros na abundancia final de ME. Nestes testes,
nosso objetivo foi manter os erros da abundancia final de ME inferiores a 10% de seu valor. Ao
mesmo tempo, pretendemos garantir que o tempo para calcular (ov,,,) fosse de poucos segundos
ou menos, para garantir a viabilidade de repetir esse cdlculo milhares de vezes.

Para as aniquilagdes M E <> M P, foram escolhidos os valores PrecisionGoal = 25,
AccuracyGoal = 20, MinRecursion =7 e MaxRecursion = 15, na maior parte do espago
de parametros estudado. No entanto, para 5 MeV < m, < 20 MeV, foi necessdrio ajustar o
MinRecursion para 10, reiterando que menores valores de m, resultam em se¢des de choque
mediadas na temperatura mais instdveis numericamente. Para m, < 5 MeV ndo conseguimos
encontrar um método que conseguisse calcular (ov,,) de modo eficiente. Por isso, trabalhamos
apenas com m,, a partir de 5 MeV.

Quando consideramos as aniquilagdes que envolvem o DP, em geral, mantivemos os mesmos
parimetros, apenas trocando o AccuracyGoal para 25. Entretanto, o cdlculo de (ovy,) é mais
complexo para algumas destas aniquilagdes, como discutido na se¢do 6.4.

Por fim, para a otimizacdo do programa, aproximamos (ovy,)(x) por uma interpolagdo,
(0Ug) Interpolada (). Para que essa otimizagao seja eficiente, foi importante estudar em quantos
valores de « é necessdrio calcular (ovy,) () para que a interpolagdo seja uma boa aproximagao.
No caso em que consideramos apenas M E < M P, em geral, observamos que cerca de 25
célculos de (ovy,)(z), para = entre 1 e 200, é uma escolha adequada para obter a abundincia
final de ME com erro inferior a 10%. Entretanto, para m, < 20 MeV, se mostrou necessdrio
aumentar o nimero de pontos para 250.

Na figura 21, apresentamos uma comparacado para ilustrar a diferenca entre os valores ob-
tidos para (ovy,) quando especificamos o método de integragdo e pardmetros de precisdo e os
valores obtidos sem esta especificagdo, para a combinagdo de pardmetros do modelo m, = 10
MeV, mz, = 30 MeV, e = 1072 e gp = 1. A curva (0, )yy—s/—avTo foi obtida sem ne-
nhuma especificacdo de método de integracdo ou parametros de precisdao. Por outro lado, a
curva (0uy,) - ff—esp foi obtida especificando método de integragdo numérica Extrapola
tingOscillatory e os parametros de precisdo PrecisionGoal = 25, AccuracyGoal = 20,

MinRecursion =7 e MaxRecursion = 15.
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Figura 21: Comparagio entre os métodos de integracao para (o vy,), param, = 10 MeV, my, =
30MeV, e = 1073 e gp = 1. A curva (0uyy )y r/—avro X 10° foi obtida a partir do método de
integracdo automadtico do Mathematica. A curva (0Uy.)yy—ff—Esp foi obtida especificando o
método de integracdo numérica Extrapola tingOscillatory e os parametros de precisdao
PrecisionGoal =25, AccuracyGoal =20, MinRecursion=7e MaxRecursion = 15.

Observando a figura 21 e salientando que a curva correspondente a <UUM¢1>XX_> tf—avTo foi
multiplicada por 10° para ser visivel neste gréfico, € nitido que a especificacio do método numé-

rico e dos pardmetros de precisdo foram fundamentais para calcular (ovy,)(z) adequadamente.

4.2 Resolvendo a equacao de Boltzmann numericamente

Nos primeiros testes de resolucdo da equag@o de Boltzmann, quando levamos em conta ape-
nas os processos x X <> f f, foi possivel observar a presenca de instabilidade numérica para
valores de € > 1073,

Tal instabilidade se apresentou quando utilizamos a fun¢do NDSolve do software Mathematica
sem nenhuma especificacdo de método ou de precisdo/acurdcea. Podemos observar esse pro-
blema numérico na figura 22, no comportamento da curva para ¢ = 1073, a qual apresenta um
comportamento muito diverso do esperado para uma curva de freeze-out, cuja forma € seme-

lhante ao apresentado pela curva de ¢ = 1077,
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Figura 22: Exemplo de erro numérico na equacao de Bolztmann.

Considerando os processos M E <> M P, esse problema foi resolvido quando especifica-
mos o método de solucdo da equagdo diferencial como StiffnessSwitching e escolhemos os
valores AccuracyGoal = 13 e PrecisionGoal=13. Para fazer estas escolhas, foram nessérios
diversos testes, para avaliar quais valores de precisdo e acurdcea fornecem um erro aceitavel na
abundancia final de ME (menor que 10%), com a equagdo de Boltzmann sendo resolvida den-
tro de um tempo vidvel (de alguns segundos). A resoluc¢do da equacdo de Boltzmann com os
valores mais altos de precisdo testados demoravam até mais de uma hora para serem feitos pelo
computador.

Ainda, para evitar o gasto de tempo calculando (ovy,) e resolvendo a equac@o de Boltzmann
em um intervalo de x desnecessariamente grande, foram feitos mais testes, para investigar: (i)
quais sao os valores de x adequados para impor a condi¢ao inicial de que a ME estd em equilibrio
com o MP, denominados z; (ii) quais valores de x cujas abundancias associadas ja podem ser
consideradas a abundancia de reliquia de ME, denominados x . Obtivemos que, considerando
os processos M E <+ M P, os valores x; = 1 e xr = 200 sdo adequados para obter a abundancia

de ME com erro inferior a 10%

4.3 Varrendo o espaco de parametros

Como discutido nos capitulos 1 € 2, o modelo de DP apresenta apenas 4 parametros livres: e,
my, Mz, € gp. Portanto, dados os valores destes parametros, podemos calcular todas as secoes
de choque e larguras de decaimento necessdrias para resolver as equagdes de Boltzmann para o
DP e para a ME.

Assim, fixando gp = 1 e uma hierarquia h = my,, /m,, € possivel obter a abundéancia de
ME que corresponde a cada ponto no plano € vs. m, . Entretanto, o cédlculo da abundéncia de

reliquia da ME € custoso computacionalmente, correspondendo a uma demora média de cerca
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de 2 minutos para cada ponto no espaco de parametros. Deste modo, optamos por ndo calcular
a abundancia ((e,m,) para uma grade arbitrdria, com muitas combinagdes de m, e €, mas
utilizamos um algoritmo que foca na regido em torno da curva de nivel que satisfaz Q(e, m, ) =
Q. , onde €. é a abundancia observada de ME [2].

Para escrever tal algoritmo, partimos de duas ideias principais. A primeira delas se baseia
na expectativa de que os pares de € e m, que reproduzem §2(e, m, ) = 2. devem se distribuir
ao longo de uma curva continua no plano € vs. m, . Com isso, ao buscarmos uma lista com N
pares do tipo (€, ,m,,, ), que satisfacam a abundéancia observada, supomos que o melhor palpite
inicial para €, , denominado €, , deve ser €, .

A segunda ideia € que, fixados m,, h e gp, quanto maior o valor de €, por mais tempo a ME
tende a ficar em equilibrio com o MP e menor serd a previsao de sua abundancia de reliquia,
Q(e, m,) (como discutido na se¢do 3.7). Portanto, se o chute inicial €, o = €,_1 corresponde a
uma abundancia maior que §2. , o algoritmo foi escrito para testar valores cada vez maiores de
€ , até que encontre um que corresponda a uma abundancia menor que €. , o qual chamamos
de €, . Deste modo, a estimativa final do valor de €, serd a média entre € e o ultimo valor de
e calculado antes dele. No caso oposto, em que o chute inicial €, o = €, corresponde a uma
abundancia menor que §2. , 0 programa testa valores cada vez menores ¢, repetindo o raciocinio
anterior.

Por fim, € necessdrio variar € € m, com passos adequados, que correspondam a uma resolu-
¢do suficiente para delinear a curva de nivel (e, mX) = (). . Usualmente, na literatura, as curvas
de nivel e limites experimentais no plano € vs. m, (ou outras combinac¢des dos parametros deste
modelo) sdo apresentados em escala logaritmica. Por isso, escolhemos passos logaritimicos para
variar € € m,, durante a varredura do espaco de parametros. Os valores de massa foram varia-
dos de acordo com m,,, = 10%0910(mx,1)+0.023 " que corresponde a 100 valores de massa no
intervalo 5 MeV - 1 GeV. Fixado um valor de massa, m,,,, , para buscar o correspondente ¢, ,
variamos os valores de ¢ testados de acordo com ¢,, ; = 10£0910(e.i-1)+0.02 "gnde o fndice 7 indica
o0 t-ésimo valor testado para €,. Esta variacdo de ¢, ; corresponde a uma resolugdo de cerca de
100 pontos no intervalo de valores de e coberto por uma curva de nivel Q(e, m, ) = €2, com
hierarquia fixa.

Um notebook do Mathematica com o cédigo deste algoritmo, dos métodos de integragao
numérica para (ovy,) e da resolugdo da equagdo de Boltzmann sdo disponibilizados neste en-

dereco®.

20Caso haja problemas de acesso com o link, pode-se usar diretamente o endereco https://github.com/
flimatos/notebooks_dissertacao no navegador.
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5 Regime h > 3

Neste capitulo, sdo discutidos os resultados para o regime de hierarquias h = my, /m, > 3.
Mais precisamente, consideramos as hierarquias & = 3,5, 10, 20, 50, 100. Partimos da discus-
s@o sobre os processos que afetam a abundancia de ME neste regime, passando pela escrita da
correspondente equacdo de Boltzmann. Por fim, abordamos as curvas de nivel Q(e, m, ) = Q. ,

obtidas para as diferentes hierarquias, e como elas sdo restringidas pelos limites experimentais.

5.1 Processos que afetam a abundancia da ME neste regime

Como discutido no capitulo 4, no regime h > 3 consideramos que apenas processos do tipo
ME < M P afetam a abundancia de ME. Lembramos também que, neste projeto, sdo levados
em conta apenas processos a tree-level e com duas ou menos particulas no estado final/inicial.
Neste contexto, a partir dos vértices apresentados na secao 2.2, inferimos que as reagdes que
podem afetar a abundincia de ME sdo: x Y &> Z, x X < Z Z,x X < WTW~ ., xx < Zh
e x X< ff.

Entretanto, dado que o intervalo de massas de ME considerado neste projeto € de 5 MeV a
1 GeV e as massas de Z, h e W+ sdo da ordem de 100 GeV, sabemos que as aniquilagdes
nessas particulas terdo uma contribuicao negligenciavel na determinacdo da abundancia de ME.
Assim, apenas o processo X X <> ff contribui expressivamente. Esta afirmacio se baseia no
mesmo raciocinio apresentado no capitulo 4, para explicar porque negligenciamos a presenca
do DP no plasma quando A > 3. Porém, para fins didaticos, estudamos todas as aniquilacdes
XX — MPMP.

Os diagramas relevantes para estas aniquilacdes, bem como os respectivos graficos o vs.
s (onde o € a secdo de choque s é a bem conhecida varidvel de Mandelstan), sdo mostrados
na secdo 5.1.2. As expressoes analiticas correspondentes sdo, em geral, muito longas, sendo
pouco esclarecedor colocéd-las no corpo da dissertacdo. Por isso, elas serdo disponibilizadas
neste endereco?!.

Como pode ser visto na secao 5.1.2, boa parte dessas aniquilagdes tem um DP e um bdson
Z como mediadores. Nestes casos, a secao de choque depende dos propagadores destes bdsons,
0s quais, por sua vez, dependem de suas larguras de decaimento. Assim, para calcular as se¢oes
de choque dos processos citados, € necessdrio calcular as larguras de decaimento de Zp e de Z.

Esses cdlculos serdo discutidos na se¢io a seguir.

5.1.1 Larguras de decaimento

Alargura de decaimento do DP, I'z , foi calculada de maneira usual, de acordo com as regras

de Feynman apresentadas na secdo 2.2. Os decaimentos possiveis para o DP sdo Zp — x X,

2ICaso haja problemas de acesso com o link, pode-se usar diretamente o endere¢o https://github.com/
flimatos/notebooks_dissertacao no navegador.
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Ip = ff.Zp - WtW~ e Zp —- hZ A espressao analitica para [z, também esta
disponivel neste endereco.

No caso do béson Z, sua largura de decaimento total € medida experimentalmente, assim
como sua largura de decaimento parcial, para diversos processos. Entretanto, dado que o modelo
de DP estudado implica em corre¢des nos acoplamentos do béson Z (veja se¢do 2.2), € necessario
calcular o impacto previsto pelo modelo em sua largura de decaimento.

Para isso, tomando os valores das larguras parciais medidos como aqueles correspondentes
aos acoplamentos previstos pelo MP, I';_, 4,,,. , fizemos os redimensionamentos
\M(gz.r ,92.r)
‘M<gva1\/[P’ gZ7R1\/IP)

onde nos valemos do fato de que nem o médulo quadrado da amplitude calculada com os novos

FZ*)AB == PFZ*)ABA“J 9 (5'1)

acoplamentos, |[M(gz.1, ,9z.r) |2, nem o médulo quadrado da amplitude calculada com os aco-

M (gZuLMP v 9Z,Ryp )
fatorados na expressao da largura de decaimento.

2, tém dependéncia angular, de modo que podem ser

plamentos do MP,

Consultamos os valores de I'z_, 4,,, , assim como os valores das massas de todas as parti-
culas do MP e constantes na referéncia [62]. Estes dados mostram que a largura de decaimento
do béson Z corresponde quase inteiramente aos decaimentos em léptons carregados, pares de
quarks e estados invisiveis (que consideraremos sendo os neutrinos do MP). Com base nisso,
consideraremos que estes sdo os Unicos decaimentos de Z em particulas do MP.

Como os acoplamentos de cada férmion dependem de seus nimeros quanticos (veja a figura
11), fizemos o procedimento de redimensionamento por agrupamentos de particulas semelhantes
(quarks do tipo up, quarks do tipo down, 1éptons carregados e neutrinos). Para isso, negligenci-
amos os fatores (m;/mz)?, onde m; é a massa do férmion considerado, cujo valor é maximo é
a massa do quark bottom??, que satisfaz (Mpogrom /Mmz)? = 2.1 x 1073,

Por fim, somamos a este valor redimensionado a largura de decaimento correspondente a
Z — X X, calculada a partir da regra de Feynman apresentada na figura 10. Vale a pena frisar
que as massas de Z e Zp utilizadas para o cdlculo das larguras de decaimento e das secoes de

choque sdo as massas fisicas, apresentadas na equagdo (2.16).

5.1.2 Aniquilacoes x Y <+ M P MP

Nesta secao, mostramos os diagramas e os graficos de todas as se¢des de choque relacionadas
as aniquilagdes da ME em particulas do MP.
Aniquilacdes y ¥ < f f

Os diagramas importantes para calcular a se¢ao de choque de aniquilagao de ME em férmions

do MP sido apresentados na figura 23.

22Dado que a massa do quark top é maior que a massa do béson Z, desconsideramos este quark nessa discussao.
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X f X

)

Figura 23: Diagramas para a reacdo y Y — [ f.

Tendo em maos as regras de Feynman das figuras 10 e 11, pode-se obter diretamente as
amplitudes relacionadas a estes diagramas e, consequentemente, a se¢ao de choque para a reacao
XX—ff

O griéfico de o, 4_, s, somada sobre todos os férmions do MP, € apresentado na figura 24.
Para gerar esta figura, escolhemos, como exemplo, o conjunto de paramétros {e = 1073, m, =
1 GeV, h =10, gp = 1}. Utilizamos esta mesma combinagido de pardmetros para os graficos

das demais secdes de choque, para facilitar a comparacio entre eles.

Oy x-rflGeV?]
1077
1078
1079

10—10 |

10-11;

s[GeV?]
2000 4000 6000 8000 10000 12000 14000

Figura 24: Secio de choque para o processo x X — [ f, somada sobre todos os férmions. Este
gréfico foi feito fixando-se os parAmetros {e = 1073, m, = 1 GeV, h = 10, gp = 1}.

Na figura 24, podemos visualizar os picos da se¢do de choque em s = mQZD =100 GeV%e
s = m% = 8300 GeV?.
Aniquilagdes y Y <+ W W~

Os diagramas que contribuem para a amplitude de probabilidade de aniquilacao da ME em

W+ e W~ sdo apresentados na figura 25.
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X W- X W~
Figura 25: Diagramas para a reagdo xy Y — W*1TW ™.

A secdo de choque calculada a partir destes diagramas, que foram construidos a partir das

interagOes apresentadas nas figuras 10 e 13, € graficamente apresentada na figura 26.
Uxx—) w W[Gev_z]

1.x107 -
8.x 1071
6.x107"°
4.x10715

2.x10715 -

[GeV?]

L L | L L L L | L L L L | L L L L | L L L L | L L L L | S
50000 100000 150000 200000 250000 300000

Figura 26: Sec¢do de choque para o processo y Y — WTW . Este grafico foi feito fixando-se

os pardmetros {¢ = 107*, m, =1 GeV, h =10, gp = 1}.

Aniquilacoes x Y <+ Z Z

Para aniquilacdes de pares particula-antiparticula de ME que tém como estado final dois

bdésons Z, os digramas relevantes sao aqueles apresentados na figura 27.
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X Z (ko) X Z(ky)

Figura 27: Diagramas para as reagdes x X — Z Z. As indicacdes (k1) e (k2) nos bésons Z
representam seus momentos. A troca de posigdo entre Z (ki) e Z (k) adiciona um diagrama
possivel para o processo, o que € levado em conta no célculo de 0,577 .

O grafico da secdo de choque obtida a partir dos diagramas apresentados na figura 27 e das

regras de Feynman das figuras 10 e 13 € mostrado na figura 28.
U)(x—)ZZ[GeV_Z]

25x107"19 -
2.% 10-19;
1.5x10_19;
1. x 10-19;

5.x10720 -

L L L L L L L L L L L L L L L L L L L L 1 L L L L L | S[Gev2]
50000 100000 150000 200000 250000 300000
Figura 28: Secdo de choque para y ¥ — Z Z. Este grafico foi feito fixando-se os parametros
{e=10"% m, =1GeV, h =10, gp = 1}.

Aniquilagoes x Y <+ Z h

Para a aniquilacdo da ME em h e Z, os diagramas a serem levados em conta sdo aqueles

mostrados na figura 29.

h

Figura 29: Diagramas para areagdoe y Y — Zh .
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A partir destes diagramas e das regras de Feynman das figuras 10 e 15, podemos escrever a

expressao para a se¢do de choque 0,57 5, cujo gréfico € apresentado na figura 30

Uxx—)Zh[GeV_z]

1.2x10715
1.x10715
8.x10716
6.x 10716
4.x10716

2.x10716

[GeV?]

S
50000 100000 150000 200000 250000 300000

Figura 30: Se¢do da choque dareacdo y Y — Z h. Este grafico foi feito fixando-se os parametros
{e=1073 m, =1GeV, h =10, gp =1}

5.2 Equacao de Boltzmann para ME

Sabendo quais sao os processos que podem afetar a abundancia da ME, podemos finalmente
escrever a devida equacdo de Boltzmann. Para calcular a abundancia total n, = Nparicutasy +
Nanti—particulasy » € N€cessario utilizar as equagdes deduzidas no capitulo 3 para particulas nio-
indénticas.

Assim, utilizamos a equacdo (3.39) para a contribuicdo do processo x Y <+ Z. J4 para as
contribuicdes dos processos Y X <> f f XX W W™ xX < 27 e xx< Zh,

utilizamos a equagdo (3.24), obtendo

2
. ov - . e n
niy, + 3Hn, = W% [(n59)? = n2] +2 (T ysiz) N [1 - (n%)?} . (52

onde assumimos que todas as particulas do MP seguem suas distribui¢des de equilibrio e defi-

nimos, a partir da equagao 3.71,

.1' o0
OUvig) ME—~MP = ———5——— Ovx—ff T Oxxsw+w— + Oxx—22 + Oxx—2h
< M¢1> mP K%(x) /4”13( [ xx—ff XX— XX— XX— } (5.3)

[s — 4mi} Vs Ki(vsx/m,)ds .

Lembrando que Y, = n,, /s e utilizando a relagdo (3.55), podemos, finalmente, escrever
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dY, s mxgi/2
de  \V45G 22

(@) { (ovw) E—mp [(YE)? = V2] +

s YX2 (5.4)

) 5 1= 53]
onde (I';_,, ) pode ser calculada a partir da expressdo (3.73) e n%/ segue a equagdo (4.3). Lem-
bramos que, como discutido no capitulo 3.6, € necessdrio adicionar a contribuicao das particulas
do SE a evolugdo de g,(z) e gs(z). Entretanto, dado que no regime h > 3 assumimos que a

abundancia do DP ¢€ irriséria, adicionamos apenas a contribui¢do da ME.

5.3 Curvas de nivel obtidas

Como discutido no capitulo 4, a partir da equacéo (5.4), € possivel varrer o plano € vs. m,,
em busca das combinagdes destes pardmetros que satisfazem (e, m, ) = €. . Fixando gp =1
e as hierarquias h = 3,5, 10, 13, 20, 50, 100, obtivemos a curvas de nivel apresentadas na figura
31.

0.100
0.010
w
0.001
h=3
h=5
104 h=10
h=13
h=20
107° h=50
| | | | | h=100 |
l0.005l | l0l.010 | | l0.050l | l0l.100 | | l0.500l - l1

m, [GeV]

Figura 31: Curvas de nivel Q(e, m,) = €. para diferentes hierarquias h = m, /m,, fixando
gp = 1.

No caso h = 100, optamos por interromper a curva em ¢ = (.5, porque sabiamos que
e > 0.5 estava certamente excluido experimentalmente, até mesmo para my,, da ordem de GeV.
Nao apresentamos os limites experimentais na figura 31 porque os limites disponiveis para esse

modelo se apresentam no plano € vs. my,, (veja figura 32). Deste modo, quando traduzimos tais
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limites para o plano € vs. m,, obtemos um conjunto de curvas diferentes para cada hierarquia,
o que dificultaria muito a visualizag¢do neste gréfico.

Entretando, a figura 31 ja indica que a escolha de diferentes hierarquias tem um efeito rele-
vante sobre as curvas de nivel. Por exemplo, a curva para h = 5 apresenta valores de € cerca
de uma ordem de grandeza acima daqueles apresentados pela curva h = 3, a qual, em geral, é
tomada arbitrariamente como referéncia em estudos sobre modelos de DP que focam no regime
Mz, > My

Ainda, podemos observar que a medida que aumenta-se o valor de h = my, /m,, sdo ne-
cessarios valores de € cada vez maiores para reproduzir a abundéincia observada de ME. Este
comportamento € consistente com a discussdo feita na secao 1.2 (veja a equagao (1.40)), que
indica que o aumento da massa do mediador de aniquilagdes do tipo M E <+ M P implica em
menores valores da (ovy,) correspondente. Assim, & medida que aumenta-se / (e, consequente-
mente, mz, ), se faz necessdrio aumentar e para manter (ovy,) prg— a7 p 10 Valor que € consistente
com a abundéncia observada de ME.

A figura 31 apresenta também um sutil decrescimento de todas as curvas de nivel em m,, ~
105 MeV, que € um valor proximo da massa do mion. Assim, entendemos que o motivo dessa di-
minui¢do nos valores de € apresentados pode ter uma justificativa cinematica, dado que, quando
m, > m, ,areagdo (x X — p [i) se torna possivel em temperatura zero, provocando um
aumento no valor total de (0Uy,) prp— P, 0 qual pode ser compensado pela diminuig@o de e.

Os limites experimentais atuais para um DP que decai principalmente em particulas fora do
MP e que satisfaz my,, > 1 MeV [9] s@o oriundos do detector BaBar [63], do experimento
NAG64 [64] e dos chamados Electroweak Precision Tests (EWPT) [12].

O detector BaBar ¢ alocado em um colisor elétron-pdsitron. A busca desse detector por DPs
se baseia na expectativa da produgdo destas particulas através da reacdo e~ et — A Zp, seguida
do decaimento Zp — estados invisiveis. A assinatura deste evento € a detec¢do de um tnico
foton de alta energia junto da detec¢ao de um grande “desaparecimento” de momento e energia
(que seriam carregados pelo DP, o qual escapa do detector).

Por sua vez, o experimento NA64 utiliza colisdes de um feixe de elétrons de 100 GeV com um
bloqueador de feixe ativo (active beam dump), que se trata de um calorimetro eletromagnético.
Este experimento busca detectar DPs através de eventos de “desaparecimento” de energia.

Finalmente, os EWPT restringem os valores de e com base na precisao com que as chamadas
Electroweak Precision Observables (EWPOs) sdo medidas. Como discutido no capitulo 2, o
modelo de DP prevé corre¢des na massa do béson Z e em seus acoplamentos, em relagdo a
previsao do MP. Assim, € possivel restringir o plano € vs. my, impondo um limite superior no
quanto as previsoes do modelo de DP podem se desviar dos valores medidos. Entretanto, para
evitar a reinterpretacdo dos desvios existentes entre os valores medidos e as previsdes do MP,
a concordancia entre as previsdes do modelo de DP e as observacgdes € avaliada em relagcdo a
concordincia do MP com as observagoes. Quantitativamente, a qualidade dos ajustes € avaliada

através da quantidade estatistica y? e o limite imposto pode ser escrito como
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X2, — Xap S 3.8, (5.5)

onde % e x3,p correspondem aos valores de x* dos ajustes feitos, respectivamente, a partir
do modelo de DP e do MP.

Estes limites sdo apresentados na figura 32, sobrepostos as curvas de nivel que satisfazem
Q(e,mz,) = Q. , para m, no intervalo 5 MeV - 1 GeV. Nesta figura, podemos ver que, como
mencionado no capitulo 1, os limites experimentais para DPs com massa da ordem de MeV sdo

mais fortes que aqueles para ordem de GeV.

0.100

0.010}

h=3
h=5
h=10 ]
h=13 |
h=20
h=50

h=100 E

0.001+

1074}

107

0.05 0.10 0.50 1 5 10 50

mz, [GeV]

Figura 32: Limites experimentais vigentes no plano € vs. my,, oriundos de BaBar [63], NA64
[64] e EWPT [12]. As linhas diagonais sdo as curvas de nivel que indicam as combinacdes
de € e my,, que fornecem €2, (e, mz,) = . , fixando-se gp = 1 e diferentes hierarquias
h =mg,/m,.

Vemos claramente na figura 32 que, para m, no intervalo 5 MeV - 1 GeV, as curvas que
correspondem as hierarquias h = 100, h = 50 e h = 20 estdo completamente excluidas experi-
mentalmente, dado que que requerem altos valores de e para reproduzir a abundancia observada
de ME. Enquanto isso, a curva correspondente a h = 13 se apresenta no limiar de estar comple-
tamente excluida, sendo vidvel apenas em um pequeno intervalo em torno de my, ~ 0.2 GeV.
Deste modo, o comportamento apresentado pelas curvas de nivel, as quais requerem valores de
¢ cada vez mais altos a medida que aumenta-se h, indica que o valor maximo permitido para a
hierarquia h = my, /m, € levemente maior que 13.

Além disso, observamos que, independentemente da hierarquia fixada, a regido do espaco

de pardmetros vidvel para um DP mais pesado que 1 GeV é pequena, quando consideramos um
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candidato de ME com massa da ordem de MeV. Dentre as curvas apresentadas, escapam aos
limites experimentais apenas os restritos intervalos de 1-2 GeV, para h = 3, e 8-10 GeV, para
h = 10.

Ainda, a partir do modo como estas curvas de nivel se distribuem no plano, podemos inferir
algumas informacdes gerais para diferentes intervalos de hierarquias, quando a massa de ME
satisfaz 5 MeV < m,, < 1 GeV. Para quaisquer hierarquias 5 < h < 13, os possiveis valores
vidveis de mz,, maiores que 1 GeV estdo restringidos entre 8 e ~10 GeV, pelos limites do BaBar
e de EWPT. Ainda, considerando qualquer hierarquia que satisfaca h < 5, podemos afirmar que
o valor médximo possivel de mz,, € menor que 3 GeV (considerando m, < 1 GeV).

Enquanto isso, as curvas que correspondem a h = 3, 5 e 10 se mostram parcialmente vidveis,
de modo que, para mz, < 0.4 GeV, nenhuma destas curvas € afetada pelos limites experimen-
tais.

Para visualizagio dos limites experimentais no plano € vs. m, , escolhemos arbitrariamente
as hierarquias h = 3 e h = 10 como exemplo. A curva de nivel para a hierarquia h = 3,

sobreposta aos limites experimentais, € apresentada na figura 33.

0.100¢

0.010} E

0.001+

107}

107}

0.005 0.010 0.050 0.100 0.500 1

my [GeV]

Figura 33: Limites experimentais vigentes no plano € vs. m,, oriundos de BaBar [63], NA64
[64] e EWPT [12]. Os limites sdo sobrepostos a curva de nivel €2, (¢,m,) = (2., fixando-se
gp=1leh=my,/m, =3.

Analogamente, para a hierarquia h = 10, apresentamos a figura 34.
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Figura 34: Limites experimentais vigentes no plano € vs. m,, oriundos de BaBar [63], NA64
[64] e EWPT [12]. Os limites sdo sobrepostos a curva de nivel €2, (¢,m,) = (2., fixando-se
gp =1leh=myg,/m, = 10.

Por fim, salientamos que as curvas de nivel apresentadas na figura 32 para h = 3,5, 10,13
e 20 ndo continuaram até my,, = 50 apenas porque interrompemos a varredura do espago de
pardmetros em m, = 1 GeV, em acordo com o intervalo de massas proposto inicialmente neste
projeto.

Entretando, esperamos que o comportamento dessas curvas se mantenha regular, a medida
que aumenta-se m,, (e, consequentemente, my,, ), at€ que my,, se aproxime da massa do boson Z.
Isto porque, quando mz,, ~ my , a mistura de massas entre Z e Zp se torna importante, podendo
afetar as massas fisicas e acoplamentos dessas particulas de maneira significativa. Além disso,
quando m,, ~ my € possivel que as populagdes de particulas mais pesadas (como Z, W* e h)
ainda sejam grandes o suficiente para influenciar o processo de freeze-out da ME.

Porém, no caso das hierarquias apresentadas, temos que o valor maximo de m, que corres-
ponde amy,, = 50 GeV éigual am, = 50 GeV /3 < my. Ainda, pode-se observar que a curva
para h = 50 parece regular até mz, = 50 GeV, indicando que esta massa de DP ainda é pequena
o suficiente para os efeitos de mistura com Z ndo afetarem significativamente a regularidade das
curvas de nivel. Assim, apresentamos na figura 35, em linhas tracejadas, extrapolacdes analiticas

para as curvas de nivel correspondentes a h = 3,5, 10, 13 e 20, até my,, = 50 GeV.
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Figura 35: Limites experimentais vigentes no plano € vs. my,, oriundos de BaBar [63], NA64
[64] e EWPT [12]. As linhas diagonais sdo as curvas de nivel que indicam as combinagdes de
€ € my, que fornecem €2, (e,myz,) = (2., fixando-se gp = 1 e diferentes hierarquias h =
mz, /m,. As linhas continuas indicam os resultados numéricos, enquanto as linhas pontilhadas
indicam as extrapolacdes analiticas desses resultados.

Através destas curvas de extrapolagdo, temos a indicacdo de que o intervalo de massas de DP
entre 8 e 50 GeV € cada vez menos restringido a medida que considera-se hierarquias menores,
ou, de modo equivalente, candidatos de ME mais pesados. Por exemplo, para a hierarquia h = 3,
vemos que este intervalo, que corrresponde aproximadamente a 2.7 GeV < m, < 16.7 GeV,
ndo € afetado pelos limites experimentais. Enquanto isso, para a hierarquia h = 10, este intervalo
corresponte a m,, entre 0.8 GeV e 5 GeV e € significativamente restringido pelo limite de EWPT,

sendo vidvel apenas o sub-intervalo 8 GeV < myz, < 10.5 GeV.
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6 Regimel <h <3

Neste capitulo, discutimos o regime de hierarquias 1 < h < 3. Como explicado no capitulo
4, para este intervalo de hierarquias, consideramos que, em 7' < m, , a populagdo de DPs
no plasma primordial pode ser grande o suficiente para influenciar o processo de freeze-out da
ME. Deste modo, para escrever explicitamente o sistema de equacdes constituido pelas equacdes
esquemdticas (4.1) e (4.2), estudamos os processos que envolvem o DP e a ME, bem como os
processos que envolvem o DP e as particulas do MP.

Porém, dado o intervalo de massas e hierarquias considerado, que corresponde a m,, entre 5
MeV e 1 GeV e my, entre 5 MeV e 3 GeV, sabemos que os processos de desacoplamento da ME
e do DP nao serdo influenciados por aniquilagdes em particulas do MP com massas da ordem
de 100 GeV, como Z, he W=*. Esta afirmacao se baseia no mesmo raciocinio que nos motivou
a desconsiderar as aniquilagcdes da ME que envolvem o DP em h > 3, o qual € apresentado no
capitulo 4.

Por exemplo, no caso da ME, as reacdes que podem ser desconsideradas sdo x x <+ Z Zp
e X X < Zp h, além daquelas discutidas na secdo 5.1, que também envolvem particulas com
massa da ordem 100 GeV, mas ndo envolvem o DP. Nas secoes 6.1 e 6.2 discutimos, diretamente,
apenas os processos cuja influéncia é importante em torno dos desacoplamentos da ME e do DP.

Assim como no capitulo anterior, apresentamos, no corpo da dissertacdo, os graficos das
secoes de choque e os diagramas necessdrios para calculé-las, ao passo que disponibilizamos as
expressoes analiticas correspondentes neste endereco.

Lembramos que as larguras de decaimento para Z e Zp que foram utilizadas para calcular

as secoes de choque sao aquelas discutidas na se¢ao 5.1.1.

6.1 Processos que afetam a abundancia da ME

Além dos processos apresentados no capitulo anterior, quando a populacdo de DPs no plasma
¢ grande o suficiente para influenciar a abundancia da ME, deve-se levar em conta os processos
XX<4 ZpZp e XX Zp.

A largura de decaimento correspondente ao processo Zp — x X pode ser calculada direta-
mente a partir da regra de Feynman apresentada na figura 10.

Para calcular a secdo de choque 0,5, 7,,7,,, foram consideramos os diagramas da figura 36.


https://github.com/flimatos/notebooks_dissertacao
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X Zp(k1) X Zp(k2)

X Zp(k2) X Zp (k1)

Figura 36: Diagramas para as reagdes x X — Zp Zp. As indicagdes (k1) e (k2) nos DPs
representam seus momentos. A troca de posicdo entre Zp (k1) e Zp(ko) adiciona um diagrama
possivel para o processo, o que € levado em conta no célculo de 0, 5—.7,,7,, -

A partir destes diagramas e das regras de Feynman apresentadas nas figuras 10, obteve-se a

secdo de choque cujo grafico € apresentado na figura 37

Oy x-2p 75 [GeV ]

0.00020

0.00015 -

0.00010

0.00005 -

. | . . . . | . . . . | . . . . | s[GeVZ]
1000 2000 3000 4000

Figura 37: Sec¢do de choque para x x — Zp Zp. Este grafico foi feito fixando-se os pardmetros
{e=107%, m, =1GeV, h =10, gp = 1}.

6.2 Processos que afetam a abundancia do DP

Netsa secdo, discutimos os processos que, de acordo com o que foi discutido acima, sao
importantes para a determinag¢ao da abundincia do DP quando 7" ~ m, . Assim como no caso
da ME, sdo os vértices de interagao apresentados na secdo 2.2 que ditam quais sdo as aniquilagdes
e decaimentos possiveis para o DP.

Estes vértices indicam que, entre os processos que afetam a abundéncia dos DPs, temos os
decaimentos Zp <> Y ¥ e Zp < f f, cujas larguras de decaimento correspondentes podem
ser calculadas diretamente a partir das regras de Feynman apresentadas nas figuras 10 e 11.

Além disso, a abundancia do DP € afetada por aniquila¢des, cujos diagramas sdo apresenta-

dos abaixo, junto com os gréficos das secOes de choque corrrespondentes.
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Aniquilagdes Zp Zp <+ x X

Os diagramas necessdrios para calcular a se¢do de choque 0,7,y 30 aqueles apresen-

tados na figura 38.

ZD(kl) X ZD(kQ) X

Zp(ks) X Zp(k1) X

Figura 38: Diagramas para areagdo Zp Zp — X X. Asindicagdes (k1) e (ko) nos DPs represen-
tam seus momentos. A troca de posic¢do entre Zp(k;) e Zp(k2) adiciona um diagrama possivel
para o processo, o que € levado em conta no calculo de 0z, 7,y -

Por sua vez, grafico da se¢do de choque resultante para o processo Zp Zp <+ x X € apresen-

tado na figura 39.

_2]

UZD Zp —)XX[GeV
0.100}

0.010

0.001"

10~ 5

e ‘ | s[GeV?]
500 1000 2000
Figura 39: Secdo de choque para o processo Zp Zp — X X. Este grifico foi feito fixando-se os
parametros {e = 1073, m, = 1 GeV, h =10, gp = 1}.
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Aniquilacbes 7, Zp < f f

Os diagramas utilizados para calcular a se¢ao de choque correspondente a aniquilacdo Zp Zp —

f f sdo apresentados na figura 40, onde f representa cada um dos férmions do MP?.

Zp(k1) f Zp(k2) f

Zp(k2) f Zp (k1) f

Figura 40: Diagramas para areag¢do Zp Zp — f f. Asindicagdes (k1) e (ko) nos DPs represen-
tam seus momentos. A troca de posi¢do entre Zp (k1) e Zp (ko) adiciona um diagrama possivel
para o processo, o que € levado em conta no cdlculode o, ;7.

A secdo de choque correspondente, somada sobre a contribuicdo de todos os férmions do

MP, € calculada a partir do vértice apresentado na figura 11. Seu grafico € apresentado na figura
41.

07, 75 f[GeV™?]

1.x107"5 }
5x10716}

1.x 10716 -
5 x10717

1.x10717
5.x10718 -

e ‘ | s[GeV?]
500 1000 2000

Figura 41: Secdo de choque para Zp Zp — f f, somada sobre todos os férmions do MP. Este
gréfico foi feito fixando-se os parAmetros {¢ = 1073, m, = 1 GeV, h =10, gp = 1}.

23 A partir dos vértices listados na seciio 2.2, sabemos que, além dos diagramas apresentados na figura 40, é
possivel desenhar um diagrama de canal s, mediado pelo béson de Higgs, que poderia contribuir para a se¢do de
choque do processo Zp Zp <+ f f. Entretando, esta contribui¢io pode ser negligenciada, dado que o acoplamento
entre f, f e h é suprimido pelo fator m #/v[52], onde mys /v < Mpottom /v =~ 0.024 (desconsiderando o quark top,
dado que my,, > 100 GeV).
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Aniquilacdes Zp f < AfeZp f— Af

As secdes de choque para os processos Zp f — A f e Zp f <+ A f (onde lembramos que
o simbolo A representa o féton do MP) sdo calculadas a partir dos diagramas apresentados na
figura 42.

Zp f
Zp /
/ /
f A f A
Zp f
_ ZD fT
/
f
! A 7 A

Figura 42: Diagramas para as reagdes Zp f — A feZp f — A f.

Embora Zp f — A f e Zp [ — A f sejam reagdes diferentes, ambas apresentam a mesma
se¢do de choque, de modo que podemos escrever 0z, fsa ¢+ 0z, fyaf = 207, fsa . O
graficode 20, s, 4 s, somado sobre a contribui¢ao de todos os férmions do MP, € apresentado

na figura 43.
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2 0z, 1>ar[GeV?]

1074
1076
1078

10—10

e s[GeV?]
200 500 1000 2000

Figura 43: Graficode 20, s, 4 y, somada sobre todos os férmions do MP. Este grifico foi feito
fixando-se os pardmetros {e = 107?, m, = 1 GeV, h =10, gp = 1}.

Nesta figura, vemos dois pequenos picos no gréfico de 20z, y—4 ¢, que foi feito fixando-
se mz, = 10 GeV. O primeiro pico ocorre em s = (mz, + mcham)2 ~ 127 GeV?, que
corresponde ao quadrado da energia minima necessaria para que os processos Zp ¢ <> Ac e
Zp ¢ <> A ¢ ocorram (onde c representa o quark charm). Por sua vez, o segundo pico ocorre
em s = (mg, +m,)? ~ 139 GeV?, correspondendo ao quadrado da energia minima necessaria
para que os processos Zp T <+ AT e Zp T <> AT ocorram. Deste modo, o aparecimento
destes picos se deve ao fato de que, a partir nas energias citadas, mais processos contribuem

ativamente para a soma de 20, r_, 4 s sobre todos os férmions do MP.

Aniquilacoes Zp A < f f

Os diagramas necessarios para calcular a se¢do de choque correspondente ao processo Zp A —

f f sdo apresentados na figura 44

Zp f A

A f Zp f

Figura 44: Diagramas para a reacio Zp A — f f.

Com estes diagramas em maos, 0z, 4, rs pode ser calculada a partir da regra de Feynman
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apresentada na figura 11 e da regra de Feynman para a interagdo entre os férmions do MP e o
féton, indicada na figura 45 [52,53].

f
Figura 45: Vértice de interacdo entre o foton e os férmios do MP. O acoplamento e € a carga
elétrica fundamental.

O grafico correspondente a 0z, 4, s € apresentado na figura 46.

Ozp A-rlGEV?]

‘ e | s[GeV?]
200 500 1000 2000
Figura 46: Grafico da secdo de choque correspondente a reacdo Zp A — f f, somada sobre

todos os férmions do MP. Este gréfico foi feito fixando-se os parametros {¢ = 1073, m, =
1GeV, h =10, gp = 1}.

6.3 Sistema de equacoes de Boltzmann

Sabendo quais processos sdo importantes em torno da época em que a ME e o DP desacoplam
do equilibrio, podemos, finalmente, escrever explicitamente o sistema acoplado de equagdes
dado por (4.1) e (4.2), o qual permite o calculo da evolu¢do simultanea das abundancias dessas
particulas.

Como mencionado no capitulo anterior, no caso da equacdo de Boltzmann para a densidade
numeérica total de ME, 1y = nparicutasy + Manti—particulasy » € adequado utilizar as equagdes obtidas

no capitulo 3 para particulas ndo-idénticas. Assim, escrevemos a contribuicdes das reacoes
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XX << Zp Zp ex X < f f apartir da equacdo (3.24). Por sua vez, a contribui¢io da reacio

X X <+ Zp € escrita a partir da equacdo (3.39). Deste modo, obtemos

. <O Uy > —ff e <C Unm > —ZpZ e nZZ
nX + SHHX __—al XX [(nxq)2 — ni} + o7XX pDeD (an)z( qu)2 — ni
6.1
n2 ( . )
2<I ZD—>XX> nzp neZqD (n§)2:| ’

onde assumimos que todos os férmions do MP permanecem em equilibrio com o plasma durante

todo o processo de interesse. Lembrando que Y, = n, /s e usando usando a equacdo (3.55) para
dYy

relacionar n, + 3Hn, e o5 obtemos
dYy T My gi/g(x) eq\2 2
dx - 45 G 2 CC2 { <O-/UM¢1>XX—>ff [(qu) - YXj|
v Yoy 6.2
+ <UUM¢1>XX—>ZDZD ( X ) (Y€Q)2 % ( : )
Zp
4<FZD—>XX> V2
—~ EDTXX 'y, Y X .
T ey

Para escrever a equacao de Boltzmann do DP, incluimos as reagdes listadas na secdo 6.2 e
utilizamos as equacgdes obtidas no capitulo 3 para particulas idénticas. Portanto, escrevemos a
contribuicao de todos os processos de aniquilacdo a partir da equagao (3.25), equanto a contri-

bui¢do dos decaimentos sdo escritos a partir da equacao (3.35). Assimo, obtemos

n2
nzp + 3HnZD = <OUM@1>ZDZD<—>XX |:(n§1D)2ﬁ B n2ZD:| * <0vMol>ZDZD<—>ff [(n?p)Q - n2ZD:|
X

+ Z [2 <O-UM¢1>ZDfHAf n(;‘q + <UUM¢1>ZDAHff nZ] + FZD‘)ff} [n?p - nZD:|
!

2
oo it e
(6.3)

onde assumimos que todas as particulas do MP padrao seguem suas distribuicoes de equilibrio.

Lembrando que Yz, = nz, /s, podemos utilizar a equagdo (3.55) para escrever
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dYz, | m™ my gi/Q °

() .
de V415G 22 (VMo 25 25— xx Wﬁyﬁ—}%

+ < UUM¢1>ZDZD‘)ff [(YZ&ID)2 - YZQD}
+ > [2 (oMo zproar YT+ (0oma)zpasss YT+ (Tapgs) | V5L = V2,
7

<FZ - > e v?
Ll R (qu)2 — Yz, | ¢

(6.4)

6.4 Calculando (I')’s e (ov,,)’s

As larguras de decaimento mediadas na temperatura (I'z,,_,,y) € (I'z,_, 7) podem ser cal-
culadas a partir da expressao (3.73).

Por sua vez, as se¢des de choque mediadas na temperatura (0 Uyg)yx—ff » (TVsa) xx—Zp Zp
(OVmg) Zpzp—ff € (OUwa) zp zp—yx POdem ser calculadas a partir da expressdo (3.71), dado que
as particulas do estado inicial destes processos sdo da mesma espécie.

Ainda, temos que, entre essas (ovy,)’s, aquelas com estado inicial x yx aparecem na equagao
para Y, (6.2), enquanto aquelas com estado inicial Zp Zp aparecem na equacdo para Yz, (6.4).
Isso indica que a aproximacao feita para calcular a equagao (3.71), que consiste em aproximar
as distribui¢cdes das particulas do estado inicial por distribuicdes de Maxwell-Boltzmann, sera
adequada na época do desacoplamento do DP e da ME, desde que estas particulas desacoplem
em temperaturas cerca de 3 vezes menores que suas massas, ou ainda menores (veja secao 3.8).

Porém, no caso das se¢des de choque mediadas na temperatura (0O ) z,, f—Af € (TUwa) Zp A ff »
o cendrio € diferente. Na tentativa de calculé-las, foi utilizada a equagao (3.72), dado que as par-
ticulas do estado inicial sdo distintas. Entretanto, visto que consideramos o féton sem massa
(desconsiderando qualquer possivel contribuicdo térmica para sua massa [65]), a aproximacao
de sua distribui¢do de equilibrio pela distribui¢do de Maxwell-Boltzmann nunca € adequada.
Além disso, quando tratamos de férmions mais leves que a escala de massas da ME e do DP,
essa aproximacdo também nao € adequada em 7' ~ m, ~ my,. Por exemplo, temos que a
temperatura de freeze-out de um candidato de ME com m, = 1 GeV que desacopla em torno
de z ~ 10, é cerca 200 vezes maior que a massa do elétron.

Todavia, mesmo ciente das deficiéncias destas aproximacgdes decidimos continuar tentando
resolver a equacdo de Boltzmann com elas. Essa escolha foi feita porque o tratamento exato
das fun¢des de distribui¢do e a consideracdo da massa térmica do féton introduzem um nivel de
sofisticacdo algébrica e numérica que estava além do escopo e do tempo vidvel para este projeto
de mestrado (veja, por exemplo as referéncias [65—67]).

Assim, decidimos continuar com essas aproximacdes almejando obter, a0 menos, uma in-

dicacdo qualitativa sobre a a dindmica entre as abundancias do DP e da ME. Contudo, ndo
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conseguimos calcular (0Umgl) 7, 4, ;7 COM 0 Mathematica. Acreditamos que o software nio
consegue realizar essa conta porque as aproximacoes feitas - considerar que o féton tem uma dis-
tribuigdo de Maxwell-Boltzmann e ignorar sua massa térmica - tornam as expressdes o, 4_, 7
e (0Vwa) 74— s f NUMericamente malcomportadas. Deste modo, decidimos seguir na resolugio
da equacdo de Boltzmann desprezando a contribui¢cdo deste processo, deixando a investigagcao

destes problemas para o futuro.

6.5 Resolvendo a equacao de Boltzmann

Como discutido na se¢do 4.2, as equagdes (6.2) e (6.4) sd@o equagdes instdveis numerica-
mente, sendo necessario empregar métodos numéricos especificos para resolvé-las, como o mé-
todo StiffnessSwitching, no Mathematica. A utilizacdo desse método, junto com a es-
pecificacdo de valores adequados de AccuracyGoal e PrecisionGoal na fun¢do NDSolve se
mostraram suficientes para resolver essa equacao quanto temos apenas termos quadréticos, como
(Y?—Y2). Entretando, quando nos deparamos com os termos lineares, (Y? — Y7, ), presentes
na equacgdo (6.4), esta instabilidade numérica se intensificou e o software ndo teve capacidade
de resolver a equacao com o método citado.

Para superar este problema, tentamos utilizar uma reparametrizacao dessas equagdes, em
termos de InY’, como descrito em [68]. Entretanto, essa estratégia também ndo funcionou na
presenca dos termos lineares, mostrando que, para resolver as equagdes (6.2) e (6.4) juntas, serd
necessdrio o aprofundamento no estudo da resolugdo destas equagdes, o que precisa de mais

tempo do que o disponivel dentro deste projeto.
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7 Conclusao

Atualmente, entende-se que a ME corresponde a 26% da densidade de energia do universo.
Entretanto, apesar de sua grande abundancia e das muitas evidéncias experimentais de sua exis-
téncia, a natureza fundamental da ME permanece desconhecida, constituindo um dos maiores
problemas em aberto da fisica contemporanea.

Neste trabalho, estudamos um modelo de DP com um candidato de ME que € um férmion
de Dirac, com massa da ordem de MeV. Levando em conta que os limites experimentais atuais
para DPs com massa da ordem de GeV sao mais fracos do que aqueles para DPs com massa de
MeV (veja figura 32), nos propomos a responder a seguinte pergunta: serd possivel reproduzir
a abundéncia observada para um candidato de ME com massa da ordem de MeV, no caso em
que a massa do DP € da ordem de GeV? Ou ainda: quio mais pesado que a ME o DP pode ser,
mantendo-se a previsdo correta da abundincia de ME?

De maneira complementar, investigamos a dindmica entre a populagcdo de DPs e a abundancia
de ME quando as massas dessas duas particulas sdo préximas, buscando responder a seguinte
pergunta: qual o impacto que a presenga da populacao de DPs no plasma primordial tem sobre
a abundancia de reliquia da ME?.

Para isso, estudamos em detalhe as interacdes previstas pelo modelo de DP, buscando com-
preender quais processos sao importantes para determinar as abundancias da ME e do DP. A par-
tir desta investigacdo, entendemos que, neste modelo, é possivel separar o estudo do freeze-out
da ME em dois casos: h > 3, no qual fazemos a aproximacao de que a influéncia da populacao
de DPs no plasma sobre o freeze-out da ME serd irriséria; e 1 < h < 3, quando julgamos ser
necessario resolver o sistema acoplado de equacdes de Boltzmann apresentado na secdo 6.3.

Assim, pudemos escrever as equagdes de Boltzmann necessdrias para calcular a abundancia
de reliquia da ME, em cada regime. Através delas, fixando o acoplamento entre a ME e o DP
em gp = 1 e uma hierarquia h = my, /m,, € possivel calcular a previsdo da abundancia de ME
correspondente a cada ponto no espaco de pardmetros € vs. m, ou, equivalentemente, no plano
€VS. My,.

Entretanto, ao longo do desenvolvimento do projeto, se tornou evidente que € necessario
olhar diligentemente para os problemas numéricos que sao enfrentados para resolver equacgao de
Boltzmann e calcular as secdes de choque mediadas na temperatura no software Mathematica.
Sem esse cuidado, perde-se completamente a confiabilidade nos valores de abundancia de reli-
quia de ME obtidos.

No caso das hierarquias 1 < h < 3, os problemas numéricos enfrentados inviabilizaram
por completo a resolucio da equacdo de Boltzmann do DP. Isso reforca a importancia de tratar
esses erros com atencao e indica a necessidade de métodos ou softwares mais adequados para
estudar este regime. Porém, infelizmente, no tempo deste projeto de mestrado, ndo foi possivel
nos aprofundarmos mais nas estratégias necessdrias para resolver esta equacao.

Por outro lado, para as hieraquias h > 3, os métodos numéricos estudados nesse projeto
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se mostraram suficientes para obtencao das curvas de nivel Q(e, m, ) = (.. A partir da figura
31, observamos que as curvas de nivel obtidas requerem valores de € cada vez mais altos a
medida que aumenta-se h, em acordo com o esperado a partir da equacdo esquemadtica 1.40.
Além disso, podemos observar que a mudanca de hierarquias tem um impacto notdvel sobre as
curvas de nivel. Por exemplo, os valores de € apresentados pela curvah = 3 — que € a hierarquia
geralmente assumida na literatura, em estudos que consideram mz, > m, — sdo cerca de uma
ordem de grandeza menores do que aqueles apresentados pela curva h = 5.

Por fim, ao olhar para os resultados obtidos no regime h > 3, apresentados junto aos limites
experimentais na figura 32, podemos responder as perguntas iniciais deste projeto. Primeira-
mente, em relag@o a hierarquia maxima entre my, € m, , podemos afirmar que as hierarquias
h = 20, h = 50 e h = 100 estdo completamente excluidas experimentalmente, enquanto a
hierarquia h = 13 se apresenta no limiar de ser completamente excluida. Assim, observando o
comportamento apresentado pelas curvas de nivel, concluimos que, para o intervalo de massas
de ME 5 MeV < m, < 1GeV, o valor maximo permitido para a hierarquia h = mz,/m, €
levemente maior que 13.

Por sua vez, a viabilidade de reproduzir a abundancia observada de um candidato de ME
com massa da ordem de MeV, no caso em que a massa do DP € da ordem de GeV, foi analisada
a partir da posi¢@o e do comportamento das curvas (e, mz, ) = ). e dos limites experimentais
apresentados na figura 32.

Considerando m, entre 5 MeV e 1 GeV, inferimos, para quaisquer hierarquias 5 < h < 13,
que os valores vidveis de my,, que satisfazem m;, > 1 GeV devem estar entre 8 e ~10 GeV.
Ainda, para este mesmo intervalo de m, e qualquer hierarquia » < 5, podemos afirmar que os
valores de mz,, vidveis sdo menores que 3 GeV. Deste modo, concluimos que a regido do espago
de pardmetros vidvel para um DP mais pesado que 1 GeV é pequena, quando consideramos um
candidato de ME com massa da ordem de MeV.
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Apéndices

A Mistura cinética: bosons de gauge abelianos e nao-abelianos

Neste apéndice, € discutida a invariancia de gauge dos termos de mistura cinética entre dois
boésons de gauge abelianos. Discutimos também porque tais termos ndo sao invariantes no caso
de bosons de gauge ndo-abelianos. Essa discussdo € fortemente baseada na referéncia [52].

A derivada covariante relacionada a um grupo SU(N) tem a forma D, = 0, + z’gGﬁTA,
onde os fatores 7 sdo os N geradores do grupo e Gl‘j sdo os bosons de gauge correspondentes.

Denominamos u o N-pleto que € transformado na representacdo fundamental SU(N), ou seja,

ParaU € SU(N), u — Uu. (A.1)

A condi¢do de que a derivada covariante seja transformada covariantemente sob SU(N),
ou seja, D,u — UD,u , permite-nos entender como os bdésons de gauge, G;‘ , devem ser

transformados sob SU(N). Comeg¢ando com a equagdo

(Dyu) = UD,u (A.2)

(0,U) u + Ud,u + igGﬁ’TAUu = Ud,u+ z'gUGf}TAu ,

e, entdo, isolando Gﬁ’ e expandindo as matrizes U na base dos geradores (U =~ 1 + aATH),

obtém-se que

1
Gl — Gl — gauaA — [APCaPGY (A.3)

onde os fatores f45¢ sdo conhecidos como as constantes de estrutura do grupo, sendo definidos

pela relacdo [TA, TB} _  fABOTC,
Para grupos abelianos, todas as constantes de estrutura sao nulas e, portanto, a transformacao

de G;‘ é reduzida a uma simples transformacao de gauge,

abeliano 1
G Do, G 29,04, (A4)
g

de modo que o field strength, definido como G, = 0,G, — 0,G,,, € invariante para bésons de
gauge associados a grupos abelianos. Isso vale para o grupo U(1), que € o tinico grupo de Lie
abeliano.

Isso nos permite escrever o termo de mistura cinética na equagao 2.1,

1 €

2cos b

ZpuB*™ (A.5)
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dado que Z Dy € B sdo invariantes sob U(1)y e U(1)p - e também trivialmente invariantes
sob SU(3). x SU(2)y, .

Por outro lado, para bésons de gauge ndo-abelianos, o dltimo termo de (A.3) € ndo trivial.
Assim, um field strength como o definido anteriormente deixa de ser invariante sob a simetria
correspondente. Como discutido em detalhem em [52], o que pode ser feito nesse caso € usar a

combinagao

G =0,G,—0,G,+19[G,,G,] , (A.6)

onde G, = GﬁTA. Essa combinacdo ainda ndo € invariante sob o grupo correspondente, mas
transforma na adjunta, ou seja, G, — UG, U f. sendo possivel escrever um termo cinético

invariante para bésons nao-abelianos como

1
'Cgluon = _5 tr [(guy)ﬂ . (A7)

Entretanto, um termo de mixing cinético como G, Z};" ndo seria invariante sob o SU(N)

relacionado a G,,,,, sendo, portanto, proibido.
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B Expressoes para (ov,,) e (I')

Esta secdo € baseada no raciocinio apresentado na referéncia [55]. Aqui, discutiremos o
tratamento analitico feito para obtengdo das expressoes (3.71), (3.72) e (3.73). Estas expressoes
sdo obtidas a partir das defini¢des de (ovy,) e (I') apresentadas, respectivamente, nas equagdes
(3.20) e (3.34).

Para evitar confusio, nesta secdo, chamamos o quadri-momento da particula ¢ de p; e cha-

mamos o médulo de seu tri-momento de p; (p; = |pil).

Bl (0Uy,)12-534

Em acordo com a referéncia [55], definimos (o) 12534 COMO

dp1L g1 d3p2_ga peq peq
f (2m)3 (273 Jit 12" 012534 Oy

dp1 g1 d3p2 g2 req req
(23 (2m)3 J1 J2

<O_’UM¢1>12~>34 = (B.1)

Como discutido na secdo (3.8), para obter a simplificagdo analitica almejada, as funcdes de

distribui¢do no equilibrio, f;? e f5?, sdo aproximadas pela distribui¢io de Maxwell-Boltzmann,

fins =€ 1T (B.2)
Junto com a simplificagdo dos fatores numéricos de g; e (27)3, esta aproximagao fornece

( > [ &Bpy By e PIT eI gyy gy vy,
OUmgl)12—34 = fdgpl d3p2 efEl/T eng/T )

(B.3)

onde a se¢do de choque, 015,34 , depende da varidvel de Mandelstan s = (p; + p2)2, que, por
sua vez, depende das energias, F; e E5, do angulo relativo entre p; e ps, denominado 6, e dos

mo&dulos destes vetores; e a velocidade de Mgller,

\/(pl p2)% — mZm2 \/;11(3 —m? —m3)2 — mim3
Ungt = o = NG ) (B.4)
) )

depende das variaveis s, E; e Fs.

Para facilitar a discussdo daqui pra frente, nomeamos separadamento o numerador da equa-
95'0 (B3)’ MUUM¢]> >

Mavmm1> = /d3p1 d3p2 eiEl/T eiEZ/T 01234 Umgl (BS)

e seu denominador, Dy, »

Digona) = / dPpy dPpy e T e B2IT (B.6)
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Para prosseguir, reescrevemos a medida infinitesimal d®p; em coordenadas esféricas, ob-
tendo
d*py d*py = (dp1 de db: sinb; p?) (dps do dbs sinbs p3) (B.7)

e lembramos que nenhum dos fatores dos integrandos da equacdo (B.3) depende de ¢, ou ¢s.
Ainda, nos aproveitamos do fato de que a integral sobre todos os valores possiveis de 0 e 05, é
equivalente a integral sobre todos os valores possiveis de ¢, (ou 65 ) e do angulo relativo, 6.

Ou seja, para um integrando Z = Z(0, s, £y, E»), escrevemos

/d3p1 d3p2 7 = /dpl dpg dgbl d¢2 d@l sin 91 d92 sin 92 p% p% A

27 2T 1
= (/ d¢1) (/ d¢2> (/ d cos 91) /dpl dps dcos&p1 p2 7z (B.S)
0 0 -1

=2(2 )/dplddecosﬁplp2

Lembrando que E; = \/p? + m?, obtemos

]_ .
i - B.9
dpi  2\/p?+m? L ’ ®-9)
e entao
/d3p1 d3p2 =2 ( ) /dEl dE2 dcost P1 P2 E1 E2 7. (BlO)
Assim, definindo
1 2 2\2 2,2
F(s) = vya 1 By = z_l(s —mi —mj3)? —mim; , (B.11)
temos que N gy, € igual a
Niogg) = 2 (2 m)? /dEl dEy dcos b py py e BB T, o (s) F(s). (B.12)

Neste ponto, € ttil fazer outra transformacgao de varidveis. Em vez de integrar sobre dFE',

dF5 e dcos 6, se torna conveniente integrar sobre as varidveis

E,=E+ Ey,
E_=FE - Lk, (B.13)
s =(p1+p2)2=mi+mi+2EEy—2p; pycosh .
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Para fazer essa mudanca de varidveis € necessdrio calcular o Jacobiano desta transformacao,

OE, 0k, OE; 1 1 0
6E+ oF_ s 2 2
—| 9B, 9B, 0E, | _ 1 _1
J(Ey E_ys) = oF.  Ob P = 5 5 0 , (B.14)
dcosf Ocosh Odcosb dcos® Jcosh 1
OE, 0F_ 0s oF OE_ 2p1p2
o que fornece
1
J(Ey, E_ys) = . (B.15)
Ap1p2
Assim, podemos reescrever AV{,.,,,,) COMo
2 (27)?
Nion) = (4”) / dE, dE_ ds e P+/T 515 ,34(s) F(s) . (B.16)

Os limites de integracdo sobre £, F_ e s que substituem F; > my, Fy > mge|cosf| <1
sao

Ei —s=(Ei+ Ex)*—(p1+p2)° > (p1 —p2)* =0
M (B.17)
El>s,

s = (p1+Pp2)® =(E1 + E2)* > (my +my)®
) (B.18)

5> (my +ms)?,

onde utilizamos o referencial do centro de massa para a derivacao da desigualdade (B.18), e, por
fim, temos para £/
A-B<FE <A+ B, (B.19)

onde

Ey(mi—m3)  V(Ef = 8)V/(mi —m3) — 2s(mf + mj) + *
S S

A+ B=

(B.20)

O limite para E_ foi obtido isolando cos ¢/ na expressdo para s (apresentada na equacio
(B.13)), reescrevendo £ e F/; em termos de £/, e E_ e resolvendo, no Mathematica, os valores
de E_ que satisfazem cos @ = +1. Graficamente, foi possivel checar que, de fato, o intervalo
A— B < E_ < A+ B corresponde a valores de cos f que satisfazem | cos §| < 1.

Como exemplo, apresentamos, na figura (47), um grafico de cos # em funcio de F£_ , assina-
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lando os limites A + B. Para gerar essse grafico, escolhemos arbitrariamente £, = /10 GeV,
my = 1.2 GeV, my = 1.3 GeV e também s = 7 GeV>2.

Cos @

-0.6 -04

-0.2 0.0 0.2 0.4
E_[GeV]

Figura 47: Gréfico de cosf vs. E_ , fixados £y = /10 GeV, m; = 1.2 GeV, my = 1.3 GeV e
s = 7 GeV2. Os pontos verdes assinalam os limites F_ = A+ B, os quais delimitam o intervalo

que satisfaz | cosf| < 1, onde A e B sdo definidos na equagao (B.20).

Sabendo os limites de integragdao adequados, podemos voltar a equacao (B.16), obtendo

0 00 A+B
Nioony) = 2%2/ ds o12-,34(8) F(s)/ dE, e B+/T / dE_,
(m1+m2)?

(B.21)
Vs A-B
onde, usando as defini¢des (B.20) e (B.11), podemos escrever
A+B
/ dE_ =28
A-B
V=) = )= 2 ) +
5 (B.22)
V(s = mt = md)? — mim
=4,/(E2 —s)
S

— 4, /(E2 — s) Fis)

Y

o que fornece
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0o F 2 o]
Nioog) = 8W2/ ds o12-534(s) 5) / dE, e P/ J(E2 —s) . (B.23)

(m1+m2)? § NG

Neste ponto, € ttil tomar uma das formas integrais da primeira fun¢do modificada de Bessel
[69],

o \/7_T z > —zt

onde chamamos de I'; a bem conhecida fungdo Gama. A partir desta férmula, temos

_NT VS [T suyr
Kl(\/g/ﬂ_rf(s/Q)ﬁ 1 dt e Vi —1. (B.25)

Redefinindo ¢ como ¢ = E, //s, temos que dt = dF., /+/s e podemos reescrever (B.25)

VT s o (B
KT =5y a1 va J B (%) -

(B.26)
1 [ B
- W/f dE, e /T B =,
onde usamos que I'¢(3/2) = /7/2. Assim, obtemos
o [0 F(s)?
MUUM¢I> = 81T ds 012-34(5) Kl(\/E/T) ) (B.27)
(m1+m2)? \/5

que, retomando a defini¢do de F'(s) (equagdo (B.11)), escreve-se

> [(s = mi —m3)* — dmim]]

Nigoyy = 21T / d
(oumgl) ™ mma)? 3012—>34(3) \/E

Ki(vs/T) .| (B.28)

Com este resultado, voltamo-nos ao tratamento analitico do denominador da expressao (B.3).

Para isso, a partir da defini¢do feita na equacado (B.6) e da expressdo (B.7), escrevemos

D oong) = /dp1 dpy doy dpo dcos by dcos b pf p% e BT o= E2/T

= (47)? / dE, Ey py e PV/T / dEy Ey py e P2/ (B.29)

= (47]')2/ dEl El \/ E% — m% eiEl/T / dE2 E2 /E22 . m% e*Eg/T :

mi m2
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onde utilizamos (B.9) na segunda igualdade.
Neste ponto, € util a forma integral da segunda funcao modificada de Bessel apresentada na

referéncia [70],

1 o0
Ka(z) = —/ drvT?— 2217, (B.30)

22

Ko(m;/T) = / dry/72 — m’ (B.31)
m; /T

Redefinindo 7 como 7 = F; /T, obtemos

™ [* 1 o E
— — Lo Ei/T
Ko(m;/T) = m2/ dE; T3 \/ B —m; Te

P (B.32)
= / EE E?—m2e—E/T

m

a qual implica

o que fornece

eq o0
= 47r/ dE; E; \/E? — m? e BT
9i/(2m) - (B.33)

=47 m? T Ky(m;/T) .

De mesmo modo, comparando as equacdes (B.32) e (B.29), obtemos,

Dyungy = (47)> m3 m3 T Ko(my /T)Ka(ma/T). (B.34)
Portanto, retomando que N
(Ot 12t = 35 (B.35)
(oMl
escrevemos, finalmente
() !
ov, =
N2 R 2 m2 T Ko (my /T)Ka (mao/T)
(B.36)
o0 —m2 — m2)2 — Am2m2
/ dS 0’12_>34(S) [(S ml m2) mlmQ] Kl(\/g/T) ’
(m1+m2)? \/g

onde a expressdo obtida para N (equacdo (B.28)) concorda com o resultado apresentado

O'Q)M¢1>
em [49] e a expressdo para n,fq(27r)3 /g; (equagdo (B.33)) concorda com o que é apresentado
em [55]. A equagdo (B.36) retoma a expressao (3.72), apresentada no capitulo 3 pela simples

substitui¢do 7' = m, /.
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B2 (0Uy)11523

A partir da equagdo (B.36), podemos obter diretamente a média térmica da se¢ao de choque
para o caso em que as duas particulas do estado inicial sao da mesma espécie (com massas
iguais), denominada (ovy,)1123 . Para isso, apenas fazemos a substitui¢do direta mo = my,

obtendo

1
8 miT K3

<O”UM01>11~>23 =

T /M ds o110039(5) /5 [s — 4m2 Ka(v/5/T) | (B.37)

recuperando o resultado de referéncia, apresentado em [55].

B3 (I'1-23)

De modo andlogo ao que foi feito na se¢éo B.1, para tratar analiticamente (I';_,»3), definido

como,

d3p g1m1 dp191m1 eq
(27)3 f1F1—>23 f 2m) 1—‘1—>23

<F1—>23> f d3p1 g1 nl ) (B38)
fazemos a aproximagio f{? = e #1/7 o que fornece
i 2T 3 1 _
(F1503) = g/T(l—eq)Tm F1H23/d3p1 o BT (B.39)
1 1

onde deixamos explicito que a largura de decaimento I'; .53 ndo depende do momento da par-
ticula 1. A partir da equagdo (B.7), que descreve a transformacao do elemento de volume no

espaco dos momentos para coordenadas esféricas, podemos escrever

1 1
Bp; — BT _ (4 / d o E1/T
/ Pi e = (4m) i 1Pt — o

= (47r)/ dEy e BT \JE2 —m?
my

onde pode-se reconhecer certa semelhanca com a expressao para K; apresentada em (B.24), a

(B.40)

qual implica
Ka(m/T) = "2 / N (B.A1)
1

Fazendo mudanga de varidveis ¢ — FE;/m;, obtemos

1
Ki(my/T) = Tom / dE, e 2T\ B2 —m? | (B.42)
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o que fornece

1
/ Ep; Ee*El/T = 4w T 'my Ky(my/T) | (B.43)
1
de modo que
i 2 3
<F14>23> = Flg)gg g/r(l—eq) 47T m% T K1 (ml/T) . (B44)

1

Por fim, recuperando a expressdo para n;?(27)3/g; apresentada em (B.33), temos

K1 (ml/T)

— B.45
Ko(mn/T) (B.45)

(T'193) = T3

o que concorda com a referéncia [57]. A expressao (3.73), apresentada no capitulo 3 é recuperada

pela simples subtitui¢do T = m, /x.
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