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“ By faith we understand the universe to have been formed
by the word of God,

so that the things being seen

have not been made

from the things being visible.
Hebrews 11:3



Resumo

Em nossa busca por matéria escura objetivamos testar modelos com auto-interagoes
fortes. Para isto, estimamos o sinal esperado no telescépio Super-Kamiokande (SK)
e testamos modelos que expandem a “Cold Dark Matter ” (CDM) para incluir estas
auto-interacoes (Self-interacting dark matter-SIDM). A inclusao destas interagoes podem
resolver as inconsisténcias de CDM em escalas galacticas. O SK testa modelos de matéria
escura em forma indireta, detectando neutrinos provenientes da aniquilacdo de matéria
escura. Testamos modelos SIDM, comparando nossa estimativa com os resultados obtidos
do experimento SK, ou seja, comparando nosso niimero estimado de eventos de mtons
ascendentes no detector com os da colaboragao SK. Dada a auto-interacdo de matéria
escura, o numero de neutrinos provenientes do Sol sera maior do que para CDM sem
colisdes. Analisamos os neutrinos provenientes dos canais de aniquilacdo em WTW ™ e bb.
O sinal obtido nessa andlise é consistente com o fundo de miions atmosféricos, portanto,
nao foi encontrado excesso significativo de mtions ascendentes induzidos por neutrinos

vindos do Sol.

Desta forma nossos resultados excluiram uma regido significativa de modelos SIDM. Os
canais de aniquilacdo considerados, incluem neutrinos mais energéticos provenientes do
canal W*W~ e menos energéticos do canal bb. Dado o baixo limiar de energia do SK,
quando comparado ao telescopio IceCube, obtivemos resultados mais restringentes para o

canal bb.

Palavras chaves: Matéria escura, Telescépios de neutrinos, Neutrinos, Particulas,

Aglomerados de galaxias.



Abstract

In our search for dark matter, we aim to test models with strong self-interactions. For
this, we estimate the expected signal on the Super-Kamiokande (SK) telescope and test
models that expand the “Cold Dark Matter ” (CDM) to include these self-interactions
(Self-interacting dark matter-SIDM). The inclusion of these interactions can resolve CDM
inconsistencies on galactic scales. SK tests dark matter models in an indirect way, detecting
neutrinos from the annihilation of dark matter. We tested SIDM models, comparing
our estimate with the results obtained from the SK experiment, that is, comparing our
estimated number of upward muon events in the detector with those of the SK collaboration.
Given the self-interaction of dark matter, the number of neutrinos from the Sun will be
greater than for CDM without collisions. We analyzed the neutrinos from the annihilation
channels in W+W~ and bb. The signal obtained in this analysis is consistent with the
background of atmospheric muons, therefore, no significant excess of ascending muons

induced by neutrinos from the Sun was found.

Thus, our results excluded a significant region of SIDM models. The channels of annihilation
considered, include more energetic neutrinos coming from the channel W*W = and less
energetic of the channel bb. Given the low energy threshold of SK, when compared to the

IceCube telescope, we obtained more stringent results for the channel bb.

Key words: Dark Matter, Neutrinos telescopes, Neutrinos, Particles, Clusters of

galaxies.
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Introducao

Evidéncias obtidas através de observacoes cosmoldgicas indicam que uma forma de
matéria nao relativistica e ndo baridonica constitui a maior parte da matéria no Universo.
Esta é chamada de Matéria Escura, ela ndo absorve nem emite radiagdo eletromagnética
e, por ora, os Unicos indicios de sua interagdo com a matéria bariénica é basicamente de
natureza gravitacional. Sua presenga na época de formagao de estruturas do Universo,
acelerou o colapso gravitacional da matéria bariénica a partir de inomogeneidades na
densidade de matéria desta ultima, criando regioes de maior densidade das quais se

formaram as estruturas como galaxias e aglomerados de galaxias.

Dado o carater dominante da matéria escura no Universo, muitas investigacoes,
usando simulagoes de formacao de estruturas de alta resolu¢do de N-corpos, tém sido
realizadas para entender melhor sua relevancia no processo de formacao de estruturas. Em
grandes escalas, o Modelo Cosmolégico Padrao ACDM é notadamente bem sucedido ao
explicar a estrutura césmica. No entanto, em escalas galacticas aparecem alguns problemas
potenciais vindo dos resultados obtidos nas simulag¢oes, quando sdo comparadas com as

observagoes cosmoldgicas [1].

As simulagdes cosmolégicas que consideram CDM ! sem colisao (Collisionless Cold
Dark Matter), predizem halos de matéria escura que tém um perfil de densidade ingreme
nas regioes centrais, discordando do perfil pouco inclinado obtido a partir das observacoes.
Essa incompatibilidade é conhecida como o “Cusp-Core Problem” [2]. Além disso, os halos
simulados mostram uma abundancia de subhalos cujo niimero excede aquele de galaxias
satélites presentes na Via Lactea. O “Missing Satellites Problem” (MSP) é o nome dado
geralmente a essa discrepancia a qual ja tem sido resolvida, como descrevemos no segundo

capitulo.

Também, no grande niimero de subhalos obtidos nas simulacdes, existem alguns
subhalos muito densos dos quais se esperava que pudessem hospedar as galdxias satélites
conhecidas da Via Lactea. No entanto, ao comparar a dinAmica observada destas galaxias
com aquela inferida a partir das altas densidades centrais dos subhalos, se encontra que
estes resultados estdo em conflito. Portanto, parece pouco provavel que tais subhalos
possam hospedar essas galaxias satélites, esta outra discrepancia é chamada de “Too Big
To Fail Problem” (TBTF). Em geral, esses problemas sao conhecidos como controvérsias

em pequena escala ou escalas galacticas do Modelo Cosmolégico CDM [3].

Na busca por solugdes para esses problemas, tem sido proposta a ideia de que as

1 O modelo cosmolégico CDM considera que as particulas de matéria escura nio eram relativisticas na

época de formacao de estruturas, como as galdxias, o que permitiu que tais estruturas conseguiram se
formar no Universo primitivo.
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particulas de matéria escura tem a propriedade de auto-interagir fortemente. Considerando
esta propriedade, o modelo cosmolégico CDM com matéria escura SIDM (Self-interacting
Cold Dark Matter), no qual o matéria escura pode dispersar elasticamente em auto-
interagoes fortes [4], pode dar solugdes aos problemas potencias antes descritos. Estas
auto-interagoes causam uma redistribuicdo da matéria escura nos halos, levando a um
perfil de densidade central menos inclinados. Isso também provoca que, eventualmente,
os subhalos obtidos nas simulagdes, tenham densidade mais baixa, fazendo com que seja
mais provavel que eles possam conter as galdxias satélites conhecidas da Via Léctea.
Os resultados obtidos levando em conta SIDM, sao consistentes com as observagoes

cosmologicas, aliviando assim, os problemas “Cusp-Core” e TBTF.

O sucesso dos modelos SIDM na resolugao de problemas em pequenas escalas de
CDM motiva o nosso trabalho. Portanto, temos como objetivo principal testar uma gama
destes modelos, nos baseando em resultados de deteccao indireta de matéria escura. Esta
detecgao considerarad a aniquilagdo de matéria escura no centro do Sol e a consequente
producdo de neutrinos os quais se propagam até o determinado detector na Terra. Como
detalharemos mais adiante, usaremos resultados do experimento Super-Kamiokande (SK)
[5] como forma de testar tais modelos. Para tal, primeiro determinaremos qual o aumento
da taxa de aniquilagdo de matéria escura no centro do Sol devido as auto-interagoes.
Determinaremos entao qual a taxa esperada no SK e testaremos os modelos a partir da

comparacao de nossas predicoes como os resultados deste experimento.

Nosso trabalho estd organizado da seguinte forma: no capitulo 1, fazemos uma
breve revisao de algumas evidéncias da presenga de matéria escura no Universo. No
capitulo 2, apresentamos uma introducdo aos problemas cosmoldgicos em pequenas escalas
do modelo CDM e também discutimos algumas de suas possiveis solugdes, que provém
dos efeitos da fisica bariénica, de matéria escura morna e de modelos SIDM. O céalculo
da taxa total captura de matéria escura WIMPs (Weakly interacting massive particles),
e sua taxa de aniquilacao no centro solar sao apresentadas no capitulo 3. No capitulo 4,
descrevemos a simulagdo do processo de producao e propagac¢ao de neutrinos do ponto
de criagdo no centro do Sol até sua chegada ao detector SK, levando em consideragao as
oscilagoes de neutrinos na matéria e no vacuo e suas interagoes com a matéria presente no
Sol e na Terra. No Capitulo 5, comparamos nossas previsoes para a taxa de eventos com
os resultados da colaboracdo SK testando desta forma varios modelos SIDM. Finalmente,

terminamos este trabalho apresentando nossas conclusoes.
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1 Evidéencias da Existéncia de Matéria

Escura

Existem evidéncias observacionais da presenga, no Universo, de grandes quantidades
de matéria escura, que interage gravitacionalmente com a matéria bariénica em sistemas
estelares como as galaxias e os aglomerados de galaxias. Embora muitos esforgos na busca
por compreender a natureza desta forma “misteriosa” de matéria, tenham sido realizados
por um grande nimero de pesquisadores do inicio do seculo XX até hoje, a pergunta
acerca de sua composicao, ainda nao tem sido respondida. No entanto, as observacoes
indicam que ela é responsavel, por exemplo, das altas dispersoes de velocidade observadas
nos aglomerados de galaxias como o Coma, assim como das elevadas velocidades circulares
das estrelas presentes nas regioes externas das galaxias, velocidades que sao obtidas em

medigdes de das curvas de rotagdo das galaxias.

Apesar de existirem muitas outras evidéncias de matéria escura no Universo, neste
capitulo, discutimos brevemente as ja mencionadas junto com algumas outras, tais como
os lentes gravitacionais que basicamente representam um método de medir a massa total
de aglomerados de galaxias, através da distorgdo feita nas imagens das galaxias que estao
por tras e muito distante dos aglomerados. Esta distor¢ao é causada quando a luz vindo
destes objetos, atravessa o forte campo gravitacional produzido pela matéria presente no
aglomerado. A andlise das imagens produzidas por lentes gravitacionais, revela a presenca
de grandes quantidades de matéria escura nos aglomerados de galaxias. Outra evidéncia é
o Bullet Cluster que constitui o encontro de dois aglomerados de galaxias. Este fenémeno
¢ muito interessante porque nele a matéria escura termina separada de matéria baridonica

que estd presente nos aglomerados em forma de gas quente.

Embora ndo a descrevemos aqui, existe outra evidéncia relacionada com o Cosmic
Microwave Background (CMB). Usando os dados do satélite Planck de anisotropias do
CMB se conclui pela necessidade de matéria escura com densidade .h? =0.12011, a
qual é muito maior do que aquela obtida para a densidade de matéria baridnica que é
Qph? =0.022383 [6].

1.1 Aglomerados de Galaxias

Em 1933 o astronomo suigo-americano Fritz Zwicky analisou os redshifts de varios
aglomerados de galdxias, obtidos por Edwin Hubble e Milton Humason em 1931 [7]. Fritz
observou uma grande dispersao nas velocidades aparentes de oito galdxias no Aglomerado

de Coma com diferencas acima de 2000 kms~! [8]. Supondo que este aglomerado era um
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sistema mecanicamente estaciondrio, utilizou o teorema do Virial para determinar sua
massa total, sendo esta obtida através da multiplicacdo do nimero total de galdxias no
Aglomerado, 800 segundo as observagoes, e a massa média de uma galaxia, sugerida por
Edwin Hubble como sendo 10° M.

Zwicky estimou que o tamanho fisico do sistema era cerca de 2 x 10® anos-luz e
usou esta estimativa para encontrar a energia potencial do sistema . Finalmente, calculou
a energia cinética média e a dispersao de velocidade das galdxias no aglomerado. Nessas
condigbes, estimou que as 800 galaxias do Aglomerado de Coma teriam uma dispersao de
velocidade de 80 kms™!. No entanto, seu resultado estava surpreendentemente em conflito
com a dispersao média de velocidade observada ao longo da linha de visdo que foi de
cerca de 1000 kms~t. Com este trabalho, Zwicky foi o primeiro pesquisador em utilizar o

teorema do virial como um método para calcular a massa de um aglomerado de galaxias.

Em 1937, ele publicou um novo artigo [9], no qual refinou e ampliou sua andlise do
Aglomerado de Coma. Nele, Zwicky propos muitos métodos para determinar a massa de
galaxias incluindo teorema do Virial que havia proposto em 1933. Nesta nova andlise, ele
considerou que o Aglomerado de Coma tinha 1000 galdxias dentro de 2 x 10% anos-luz e
usando a dispersio de velocidade observada de 700 kms™! calculou um limite inferior de
4.5 x 103 M, para massa do aglomerado, o que corresponde a uma massa média por galdxia
de 4.5 x 1019M,. Ele também estimou 8.5 x 107 L, como a luminosidade absoluta média
para aglomerados de galdxias e mostrou que isso leva a uma proporcao surpreendentemente
alta para a razdo massa/luz de 529 My /L. Esta dispersao indica claramente a existéncia

de alguma forma de matéria nao visivel [10].

Em seu artigo de 1933, Zwicky concluiu que se a grande diferenga encontrada
entre a dispersao de velocidade que ele calculou e aquela inferida através de observagoes
luminosas, fosse confirmada, entéo, se obteria o resultado surpreendente de que a matéria
escura estd presente em quantidade muito maior do que a matéria luminosa [8]. No artigo
de 1937 considerou que a matéria escura estava incorporada nas nebulosas na forma de
estrelas frias, corpos sélidos macroscépicos e microscopicos e na forma de gases [9]. Suas
conclusoes deixam ver que naquela época a matéria escura era considerada como sendo de

natureza barionica.

Um trabalho semelhante foi feito em 1936 por Sinclair Smith, que estudou o
Aglomerado de Virgo. Assumindo que as galaxias exteriores estavam em movimento
circular em torno de Virgo, Smith obteve uma massa total de 10** M, para o aglomerado,
um resultado muito superior ao valor que Hubble tinha obtido. Assim, ele concluiu que
essa diferenca de massa poderia ser representada por material distribuido uniformemente
no aglomerado ou na forma de grandes nuvens de baixa luminosidade em torno das galaxias.
Estes estudos constituem uma das primeiras evidéncias experimentais da existéncia de

uma grande quantidade de matéria nao visivel no Universo.
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1.2 Curvas de Rotacao Galactica

As observagoes realizadas pela astronoma estadunidense Vera Rubin na década
de 1970 sobre as curvas de rotacdo das galdxias, ou seja, do perfil de velocidade circular
das estrelas e do gds de uma galaxia, em funcdo de sua distdncia ao centro galactico,
desempenharam um papel particularmente importante na confirmacao da existéncia da
matéria escura. Em seus trabalhos [11,12] ela mostrou que a velocidade de rotagao das
estrelas afastadas do centro de suas galaxias espirais hospedeiras é maior em comparagio
com aquela obtida devido a presenca da massa estelar e de gas nas partes internas das

galaxias.

Estas observagdes mostraram curvas de rotagdo aproximadamente planas a grandes
distancias do centro das galdxias, contradizendo o previsto pela dindmica Newtoniana
quando se assume que as galdxias sdo compostas s6 de matéria luminosa, onde se espera
que estas curvas caiam como o quadrado da distdncia ao centro da galaxia. Essa falta
de concordancia levou os cientistas a considerar a existéncia da distribuicao de grandes

quantidades de matéria escura nas galaxias.

Em 1970 Vera Rubin e Kent Ford publicaram seus resultados das observagoes
espectroscépicas da galaxia de Andrémeda, obtidos usando um espectrografo de tubos de
imagem desenvolvido por Ford. Eles fizeram medigoes de até 110 minutos de arco longe
do centro da galdxia. O trabalho da Vera Rubin e Ford [11], concluia pela necessidade de
massa adicional nas galaxias. Seus resultados se basearam em comparagoes das curvas de
rotacao obtidas a partir da espectroscopia com aqulas das medidas da linha de 21 cm do
hidrogénio [13]. Estas tltimas mostraram curvas de rotagdo planas a grandes distancias,

muito além do limite éptico das galéxias.

Embora no comego os astrénomos considerassem a possibilidade de que as grandes
quantidades de matéria escura observadas nos sistemas astrofisicos pudessem ser constitui-
das, por exemplo, de estrelas extintas, nuvens escuras, meteoros, cometas ou planetas ainda
nao observados, as medigOes feitas com novas técnicas mostraram que as contribuicoes
desses objetos ndao eram suficientes para aliviar esta inconsisténcia. Isto é mostrado na
Fig.1 que apresenta a curva de rotagao da Via Lactea. Na figura é claro que a contribuigao
da massa visivel ndo consegue explicar a curva de rotagao da nossa galaxia. Portanto, é
necessario levar em conta a contribuicao do halo galactico da matéria escura, sem a qual é

dificil obter uma explicacdo razoavel para essa curva de rotagdo observada.
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Figura 1 — Curva de rotagao da nossa galaxia. Os simbolos mostram dados observacionais
de medigoes da linha de 21 cm do Hidrogénio HI. A curva de rotacao estimada
da matéria visivel (“disk + bulge”) também é mostrada. A contribuicao da
matéria escura € necessaria para explicar os resultados das observagoes da
rotacdo galdctica. Figura extraida de [14].

1.3 Lentes Gravitacionais

O efeito conhecido como lente gravitacional ocorre quando grandes concentracoes
de massa, como uma estrela [15], uma galdxia ou um aglomerado de galdxias, criam um
campo gravitacional intenso que ao ser atravessado pela luz vindo de fontes distantes que
estdo por tras na mesma linha de visdo, pode deformar suas imagens, produzindo, as vezes,
multiplas imagens das fontes observadas. As imagens geralmente aparecem como pequenos
arcos de lente ou semicirculos tangentes as equipotenciais do campo gravitacional, gerado
pelo aglomerado. Essas imagens permitem estudar a distribui¢do da matéria total nos

aglomerados de galaxias.

Apés a previsdo de Einstein relativa a distorcdo na trajetéria da luz devido a
campos gravitacionais, um dos primeiros cientistas em considerar as lentes gravitacionais
foi o fisico russo Orest Chwolson. Ele, em 1924 declarou que, como resultado do efeito
previsto por Einstein, um corpo maci¢o poderia, por seu campo gravitacional, desviar a
luz de uma fonte mais distante, de maneira que o efeito final levaria ao aparecimento de
varias imagens da fonte ou distorceria a imagem até se formar um anel. Por outro lado, a
ideia de que a lente gravitacional poderia ser usada como um método para determinar a
massa total de uma galaxia ou de um aglomerado de galaxias foi proposta pela primeira

vez por Fritz Zwicky em seu artigo de 1937. Hoje, a lente gravitacional ¢ geralmente usada
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como um método para estudar as propriedades dos aglomerados [16].

Ao estudar a distribuicao das imagens das lentes gravitacionais, se obtém informacao
sobre a distribuicdo da matéria total no aglomerado. Por exemplo, uma comparacao das
lentes gravitacionais fracas, obtidas com o telescopio Hubble, com os mapas de raios-X do
Bullet Cluster!, mostra que a posicao dos picos de densidade de massa neste sistema nao
coincide com os picos da distribuicdo de densidade dos barions, deixando claro que outra
fonte de potencial gravitacional, como a fornecida pela matéria escura, deve dominar a
massa desse sistema. Portanto, as imagens de lentes gravitacionais do Hubble podem ser
usadas para criar mapas de matéria escura em aglomerados de galaxias. Além disso, a

quantidade de matéria escura inferida através de lentes, é compativel com a obtida por

outros métodos [17].

Figura 2 — A esquerda estd uma imagem do Hubble do aglomerado de galdxias Cl 0024 +
17 que contém uma variedade de centenas de galdxias amarradas pela atragio
mutua da gravidade. Emaranhados entre as galaxias existem misteriosos arcos
de luz azul. Estas sao, na verdade, imagens de galaxias remotas distorcidas
através do aglomerado, elas sdo muito fracas para ser observadas diretamente
pelo Hubble. Em vez disso, a gravidade do aglomerado funciona como uma
enorme lente no espago, que amplia as imagens das galdxias de fundo. A direita
estd4 a mesma imagem sobreposta com um mapa da distribuicao de matéria
escura do aglomerado. A estrutura circular preta é um “anel” de matéria escura
o qual constitui uma das mais fortes evidéncias da existéncia de matéria escura,
na atualidade. Figura extraida de [18]. Credito:NASA, ESA, M. J. Jee and H.
Ford (Johns Hopkins University).

Assim, as lentes lentes gravitacionais constituem mais uma evidéncia observacional

L Ver a seciio seguinte para uma revisio sobre o Bullet Cluster.
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da existéncia da matéria escura dominando a massa no Universo. A Fig.2, mostra as
imagens de lentes gravitacionais de galaxias distantes, criadas pelo aglomerado de galaxias
C10024 + 17.

1.4 Bullet Cluster

Outra das evidéncias da existéncia de grandes quantidades de matéria escura no
Universo, vem do denominado “Bullet Cluster”, também conhecido como 1E0657-558 [19].
Ele representa basicamente a colisdo, em altas velocidades, de dois grandes aglomerados

de galaxias, localizado em torno de 3,8 bilhoes de anos luz da Terra.

Nos aglomerados do Bullet Cluster, ~ 1% — 2% da massa representa a componente
estelar, ~ 5% — 15% ¢é dado pelo plasma quente emissor de raios-X que estd presente
entre as galaxias e o restante da massa dos aglomerados estd constituida pela matéria
escura. No encontro dos aglomerados, as galaxias se comportam como particulas sem
colisdo, em outras palavras, elas interagem a distancia sem se chocar, enquanto que as
particulas do plasma, interagem eletromagneticamente, fazendo com que o plasma seja
freado e fique retido nas partes internas do encontro. Dado que a matéria escura nao
interage eletromagneticamente, ela passa adiante, resultando numa concentracdo de massa

distante do centro da colisdo.

Como o plasma quente emissor de raios-X constitui quase o total da massa barionica
do Bullet Cluster, é de se esperar que na auséncia de matéria escura, ou seja, no caso em
que a componente do baridnica em forma de plasma fosse a componente dominante, os
picos de densidade de massa seriam encontrados na regiao interna do encontro onde esta
presente o plasma quente freado. Por outro lado, as observacoes de raios-X feitas com
o telescopio Chandra e as observagoes obtidas pelo telescopio Hubble através da técnica
lentes gravitacionais, mostraram que os picos de densidade de massa nao estdo na regiao
de distribui¢do do plasma mas nas regioes externas do encontro onde ficam a galdxias e a
matéria escura. Desta forma se conclui que a presenca desta ultima é que pode explicar os
resultados observacionais, ja que a componente estelar representa uma pequena parte da
massa dos aglomerados e nao é suficientemente alta como para que os picos de densidade

nas regides externas possam ser atribuidos a esta componente de massa.

As Fig. 3 e 4 mostram as distribui¢oes de massa, as imagens de raios-X e os picos
de densidade de massa obtidos pela Chandra [19] e o Hubble [20] para este encontro
de aglomerados. Desta forma, o Bullet Cluster constitui mais uma clara evidéncia da

existéncia de matéria escura no Universo.
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Figura 3 — Imagem composta do Bullet Cluster 10657 — 558, formado a partir da colisdo
de dois grandes aglomerados de galaxias. O gas quente detectado por Chandra
nos raios-X é mostrado em rosa e contém a maior parte do material baridénico
nos dois aglomerados. Uma imagem optica do Telescopio Magellanes e o Hubble
mostra as galdxias em laranja e branco. A concentragdo de massa é determinada
pelo efeito das lentes gravitacionais. As regioes azuis indicam onde esta a maior
parte da massa nos aglomerados e separada do material bari6nico (rosa). Isto
da uma evidéncia direta de que quase toda a matéria nos aglomerados é escura.
Figura extraida de [20].

6"58M42° 36° 30° 24° 18° 12°

Figura 4 — Imagem do Bullet Cluster 1E0657 — 558. O mapa colorido mostra a imagem
de raios-X emitidos pelo gis quente presente nas partes centrais do sistema,
a imagem foi obtida com o telescépio Chandra em uma exposigao de 500s. A
barra branca é mostrada em escala e representa uma distancia de 200 kpc no
local do sistema. Os contornos verdes representam o sinal de lente gravitacional
reconstruido, proporcional & massa projetada no sistema. Figura extraida
de [19].
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2 Problemas Cosmolégicos em Peque-

nas Escalas

O modelo CDM surgiu no comego dos anos 80 e é essencial para o modelo cosmolé-
gico padrao ACDM, que incorpora CDM sem colisdo, a energia escura (A) e condigbes
iniciais inflacionarias. Atualmente, sabemos que o cendrio ACDM tem alcancado uma
ampla gama de éxitos observacionais, tais como a radiagao césmica de fundo, o Lyman-«
forest, o agrupamento de galdxias e a expansao acelerada do Universo. J4 na década de
90, com o avango das simulagbes cosmoldgicas de N-corpos, surgiram inconsisténcias entre
seus resultados e as observagdes em pequenas escalas, na ordem de escalas galacticas. Por
exemplo, o perfil de densidade observado do halo de matéria escura apresenta nuicleos de
densidade pouco ingreme, enquanto, as simulagoes cosmoldgicas de formagao de estrutura,
assumindo o cenario CDM, indicam que no colapso gravitacional se obtém perfis ingremes
de densidade p ~ r~® nas regioes centrais, com o ~ 1 — 1.5 [21-23], onde 7 é a distancia

ao centro. Isto é chamado de “Core-Cusp Problem”.

Outra inconsisténcia é que os halos simulados mostram a presenca de uma grande
quantidade de subestruturas que superam o ntmero de satélites observados (“Missing
Satellites Problem”), embora, como veremos, este parece ja ter sido resolvido. Existe,
também, uma terceira inconsisténcia chamada de “Too Big To Fail Problem” , onde os
subhalos de matéria escura mais massivos obtidos nas simulagoes sdo tao densos que nao é

possivel que contenham os satélites andes da Via Lactea.

Nas préximas secoes discutiremos estes conflitos e no final do capitulo apresentare-
mos algumas propostas que aparecem como solugdes, as quais procedem da fisica baridnica,
da matéria escura morna e da ideia de atribuir a propriedade de auto-interacdo a matéria

escura.

2.1 Core-Cusp Problem

O problema Core-Cusp designa a discrepancia entre o perfil de densidade de varios
tipos de galaxias como, as galéxias ands, irregulares e as de brilho superficial baixo! [21,22],
e o perfil ingreme predito por simulagdes de formagao de estruturas galacticas [24-26].
As observagbes parecem indicar uma quantidade de matéria escura com um perfil suave
nas partes internas das galaxias, enquanto que os resultados das simulagées numéricas
cosmoldgicas de halos de matéria escura baseados em CDM indicam um perfil ingreme

nas partes internas dos halos. Esta incompatibilidade das simulagoes com os resultados

1 Estas sdo galdxias de disco dominadas pela matéria escura, ricas em gas e de tipo tardio.
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observacionais segue sendo um dos problemas nao resolvidos na cosmologia em pequenas
escalas e mostra que nestas escalas o modelo ACDM pode potencialmente ter problemas

ao descrever estas estruturas.

Um perfil de densidade mais préximo as observagoes pode ser representado por

uma distribuicao de densidade de massa de uma esfera pseudo-isotérmica dado por

Po
ppr(r) = T4 (/R (2.1)

sendo pg e R. a densidade central e o raio do niicleo do halo de matéria escura, respecti-
vamente. Enquanto que o perfil usado nas simulagoes é o de Navarro-Frenk-White [23],

representado por

Pi
(r/Rs) (1+71/Ry)*

PNFW (7“) = (2~2)

de onde R, é o raio caracteristico do halo e p; esta relacionada com a densidade do halo

no momento de seu colapso.

Os trabalhos [27-29] analisam as curvas de rotacdo, de algumas galdxias espirais,
considerando suas componentes estelares, gasosos e de matéria escura. Ao ajustar seu
perfil de densidade com varios modelos, estes sdo compativeis com o representado pela
Eq.(2.1). O valor para a poténcia o em perfis ingremes obtido pelas simulagdes é de
a ~ —1 e pelas observagoes ele vai para zero. A partir das medigbes de mais alta resolucao
se encontra que a inclina¢ao continua diminuindo para raios menores. Para um raio r = 0.1
kpc, que é aproximadamente o menor raio resolvido confiavelmente, a poténcia tem um
valor v ~ —0.85. [2].

Para ilustrar o problema Core-Cusp, apresentamos na Fig.5h a curva de rotagao
medida para a galdxia F568-3 assim como a contribuicdo das estrelas e do gas presentes
na galaxia, que correspondem aos efeitos da componente baridnica. Mostramos, também,
a predicdo dos perfis citados anteriormente, agora incluindo a componente barionica.
Se observa que a curva referente ao halo isotérmico se ajusta muito melhor aos dados,
confirmando assim, que as observagoes favorecem mais um perfil deste tipo do que um
perfil inclinado. Quando a curva referente ao perfil NF'W mais a contribucao bariénica
é normalizada para que coincida com a rotagdo observada em raios grandes, ela prediz
velocidades de rotagdo maiores, por um fator de 2 ou mais [3], nos poucos quiloparsec

internos.
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Figura 5 — Curva de rotagao da galdxia F568-3 (pontos pretos) comparada com dois ajustes.
Um supoe um halo de matéria escura com perfil isotérmico (curva sélida azul)
e o segundo, um halo de matéria escura com um perfil NFW (curva discontinua
vermelha). A curva verde ponteada mostra a contribuicao de barions (estrelas
+ gés) a curva de rotacdo, a qual é adicionada aos ajustes. O perfil de halo
NFW prediz uma velocidade de rotacao mais alta para raios pequenos. Figura
extraida de [3].

Desta forma, as observagoes indicam que a maioria das curvas de rotagao de galaxias
se ajustam melhor aos perfis de densidade com niicleo menos ingreme que com os perfis
do tipo NFW.

2.2 Missing Satellites Problem

O Missing Satellites Problem (MSP) em geral, se refere a diferenga entre o excesso
de subhalos de matéria escura preditos nas simulagdes cosmoldgicas de CDM e o aparen-
temente reduzido nimero de satélites andes da Via Lactea, obtido nas observacgdes. A
interpretacao generalizada deste problema é que os pequenos subhalos de matéria escura
sdo extremamente ineficientes para formar estrelas, permanecendo escuros e portanto

dificeis de observar, o que explicaria o niimero muito baixo observado.

Por outro lado, algumas investigacoes [30-32] indicam que os efeitos das forcas de
maré de um halo principal sobre um satélite, dependem fundamentalmente da forma deste
dltimo. Um perfil de densidade ingreme, por exemplo, permite ao satélite conservar a
maior parte de sua estrutura depois de se unir ao campo do halo principal; contrariamente,

para um perfil de densidade mais plano, o campo de maré do halo principal pode separar
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o satélite de seu gés e inclusive destrui-lo em alguns casos [33-35]. Como resultado, aquele
satélite termina sendo invisivel, seja porque foi destruido pelo campo de maré ou porque
terminou carente de gas para formar estrelas. Também, existe a possibilidade, de que as
supernovas e os ventos estelares da primeira geracao de estrelas pudessem expulsar o gas
restante dos pocos de potencial pouco profundos de halos de baixa massa, impedindo a
formagao de estrelas e deixando os halos permanecerem escuros até hoje [3]. Deste ponto
de vista, tudo isto parece aliviar o MSP, ja que apoia a existéncia de subestruturas ainda

nao observadas.

A Fig.6 ilustra o problema MSP. No lado esquerdo é apresentada a distribuicao
da densidade de matéria escura projetada de um halo CDM de 10'2M,,, formado em
uma simulagao cosmoldgica de N-corpos. Esta prevé que os halos atuais teriam enormes
quantidades de subhalos, da época de formacao galactica, dado que CDM conserva as
flutuagoes primordiais em escalas muito pequenas. Esses subhalos mantém suas estruturas
depois de se unir a sistemas maiores. Os subhalos mais massivos obtidos na simula¢ao sao
colocados em circulos brancos na figura a esquerda. Na direita, aparecem, por comparacao,
as nove galdxias satélites anis da Via Lactea, as quais estdo dentro do raio virial de ~ 250
kpc do halo.

Recentemente, observagoes de campo amplo tem aumentado consideravelmente
a contagem de satélites andes, incluindo agora uma populacio de galdxias ultrafracas
que sao menos luminosas que alguns aglomerados estelares. Estas descobertas aliviam o
MSP. Muitos novos satélites ultrafracos da Via Lactea com uma luminosidade de apenas
10? — 10° L, foram observados pelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS). As imagens do SDSS
cobriram s6 ~ 20% do céu, e muitos destes andes recém descobertos sdao tao fracos que
s6 podem se ver entre 50-100 kpc [36,37]; assim, uma extrapolagdo para todo o volume
dentro do raio virial (~ 250kpc) da Via Léactea indica a presenga de uma populagao de
varias centenas de satélites anoes fracos [38]. Assim haveria um fator de ~ 5-20 vezes
maior de galaxias fracas as quais poderiam estar presentes sem serem ainda detectadas.
Esta consideracao é devido a limites de brilho superficial e & cobertura incompleta do céu
feita com SDSS.

Todas estas novas descobertas do SDSS fazem que as previsdes obtidas nas si-
mulagOes estejam em maior acordo com as observagoes, resolvendo assim o problema
MSP. Portanto, embora nés apresentamos, no comeco desta se¢do, o MSP como uma das
controvérsias ainda persistentes do modelo de ACDM em pequena escala; atualmente,
ele é considerado como resolvido [39] e as observagoes do SDSS, diminuem os problemas

potenciais do modelo ACDM em pequenas escalas.
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Figura 6 — A figura da esquerda apresenta a distribui¢do projectada de matéria escura de
um halo CDM simulado de 102M,. A figura mostra claramente que a grande
quantidade de subhalos pequenos supera o nimero de satélites conhecidos da
Via Lactea. Aqui os circulos brancos sdo usados para indicar os nove subhalos
mais massivos do halo de matéria escura simulado. As densidades centrais
destes subhalos sdo muito grandes e impedem que os subhalos possam conter os
satélites andes “classicos” da Via Lactea cuja distribuicao espacial é mostrada
a direita, estes subhalos massivos predizem dispersoes de velocidade estelar
superiores as observadas. Aqui a esfera mais externa tem 300 kpc. Figura
extraida de [3].

2.3 Too Big to Fail Problem

Outra inconsisténcia que surge entre as observagoes e as simulagoes cosmolégicas
é o problema Too Big To Fail (TBTF) [40]. A Fig.6 também ilustra este problema,
mostrando os nove subhalos mais massivos obtidos na simulacao, bem como os satélites
anoes observados na Via Lactea. O conflito se d& porque o modelo ACDM prediz uma
densidade central muito alta nestes subhalos mais massivos o que impediria que estes

hospedassem os satélites brilhantes da Via Lactea.

Uma possibilidade razoavel é que estes subhalos massivos sejam escuros e que
as anas observadas residam em subhalos de menor massa, mas este resultado parece
muito pouco provavel. O nivel de discrepancia depende muito da realizacdo particular da
subestrutura do halo e da massa considerada na simulacao do halo principal. Porém, mesmo
considerando uma massa de halo no limite inferior das estimativas para a Via Léactea, a
discrepancia parece muito grande para ser produto de uma causualidade estatistica [3].
Uma discordancia semelhante se encontra ao se estudar o sistema de satélites da galaxia
de Andréomeda [41].
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Embora as simulac¢bes baseadas no modelo ACDM da populacao de satélites da
Via Lactea posicionarem as galdxias satélites anas mais luminosas dentro dos subhalos
mais massivos, os resultados baseados em estudos da cinematica destes satélites indicam
que esse posicionamento é bem improvavel. Existem também outros modelos que propoem
que os satélites da Via Lactea poderiam pertencer a subhalos que em primeiros tempos,
como na época de reionizacio, eram muitos mais densos, enquanto que nos subhalos de

menor massa a formagao de satélites foi fortemente suprimida.

A Fig.7 caracteriza bem o TBTF, onde os resultados obtidos em simulagoes de
formagao de estrutura da Via Lactea predizem varios subhalos com velocidade maxima
muito maiores em comparagao com a dos esferoidais anoes da Via Lactea (painel direito).
No painel esquerdo se mostram, os valores medidos das curvas de rotagdo para estes
esferoidais com velocidade circular maxima, V., < 24 kms™!, enquanto que as bandas
coloridas com 1o de dispersao, sao as curvas de rotagao obtidas a partir de simulacoes
Aquarius para subhalos simulados com um perfil de densidade NFW e com V.. =
(12,18, 24, 40)kms ™! [42].
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Figura 7 — O painel esquerdo mostra as curvas de rotagao de subhalos com perfil NF'W e
Vinae = (12,18,24,40)kms™! a 1o de dispersdo, estas curvas vém de simulagdes
Aquarius e sdo comparadas aqui com os valores da velocidade circular, obtidos
em observagoes dos nove esferoidais andes brilhantes (ponto pretos). O painel
direito mostra a V,,,, dos esferoidales andes e os subhalos mais massivos nas
simulagoes Aquarius (circulos magenta) como fungdo da magnitude visual My, .
Estes resultados mostram claramente que as simulagoes predizem subhalos
mais massivos que os esferiodais andes brilhantes observados da Via Lactea.
Figura extraida de [42].

No painel direito da figura se mostra a V,,,,, dos esferoidais andes da Via Latea em

fungdo da magnitude visual, My (ou func¢do de luminosidade) e os correspondentes valores
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dos subhalos mais massivos das simulagées Aquarius. O painel mostra que V4, € menor
para os esferoidais anoes, confirmando que as simulagoes predizem subhalos mais densos
em comparac¢ido com os poucos esferoidais andes observados. Em resumo, os resultados no
grafico anterior mostram que as simulagdes Aquarius em ACDM sem dissipacao predizem

halos e subhalos muito massivos [43].

2.4 Solucoes Alternativas para Controvérsias em Pequena

Escala

Nas se¢bes anteriores apresentamos brevemente algumas inconsisténcias em peque-
nas escalas encontradas nas simulagoes cosmoldgicas de ACDM quando comparadas as
observagoes. Nesta secdo, discutiremos algumas solugdes potenciais, para estes conflitos,
vindo de diferentes consideracoes tais como o efeito da Fisica Barionica, assumir matéria

escura morna e atribuir & matéria escura a propriedade de auto-interagir fortemente.

2.4.1 Solugoes vindo da Fisica Barionica

Na busca de uma soluc¢ao ao problema Core-Cusp, alguns modelos consideraram
que a inclusao de barions nas simulagdes cosmoldgicas poderiam resolver esta discrepancia,

dado que sua presenga possibilitaria uma redistribuicdo da densidade de matéria escura.

A ideia por trds disto sugere que, a matéria baridnica presente pode colapsar
lentamente em diregdo ao centro galactico, devido ao potencial gravitacional, o qual,
por sua vez, se faz mais intenso. Este campo gravitacional atrai, adiabaticamente, para
orbitas mais internas as particulas de matéria escura do halo galactico e esta contracao
adiabatica aprofunda, ainda mais, o potencial gravitacional que, eventualmente, aumenta a
densidade central de matéria escura no halo. Portanto, isto parece agravar mais o problema
Core-Cusp mas, hd um efeito vindo da matéria bariénica (em forma de estrelas) o qual
pode expulsar, a matéria escura para orbitas mais externas do que suas orbitas iniciais
antes de ser atraida adiabaticamente. Isto ocorre devido a uma intensa explosao estelar
que pode expulsar para fora da galaxia, uma parte consideravel do material baridnico,
diminuindo a densidade de barions nas regioes centrais da galaxia. Este efeito é conhecido

como retroalimentacao de supernovas.

Como resultado desta diminui¢ao de barions no centro galactico, se produz uma
achatamento temporal do potencial gravitacional o que faz que a matéria escura possa se
redistribuir, causando que o halo de matéria escura diminua sua densidade nas regides
centrais, obtendo um perfil de densidade menos inclinado do que teria se o halo houvesse
se formado na completa auséncia de barions [33,44]. Portanto, isto poderia aliviar o
problema Core-Cusp. Este processo é mais eficiente quando ocorre mais cedo, nos halos

menores ou em galdxias com potenciais menos profundos, como os andes. Por outro



Capitulo 2. Problemas Cosmologicos em Pequenas Escalas 26

lado, se encontrou [45] que embora s6 um evento explosivo nao possa liberar suficiente
energia para transformar um perfil de matéria escura de ingreme para menos inclinado,
um conjunto de repetidas explosoes de supernovas moderadamente violentas poderiam

atingir tal efeito.

O efeito da retroalimentacdo episddica no perfil de densidade da matéria escura é
mostrado pela Fig.8. Na esquerda, se encontra o perfil do halo de uma simulagao de N-
corpos considerando gravidade e matéria escura sem dissipacao. Uma das curvas mostram
a evolucao do perfil de densidade da matéria escura, em uma simulac¢do hidrodindmica
com presenca de material barionico, considerando formagao de estrelas e retroalimentacao,
nas mesmas condicOes iniciais que o primeiro. Neste caso, o perfil de densidade da
matéria escura passa de ingreme a um perfil menos inclinado. Isso ocorre devido as
rapidas flutuacgoes no potencial central, produzidas pela retroalimentacao de supernovas
que expulsam energia para as érbitas das particulas de matéria escura [46], fazendo com

que estas ultimas se movam para Orbitas mais externas no halo.

O painel da direita compara as inclinagoes do perfil de densidade de galaxias
simuladas, para um halo de matéria escura de perfil NFW, com as estimativas observacionais
obtidas a partir de observagoes da linha de 21cm do Hidrogénio, para galaxias proximas [47].
A figura mostra que as inclinagoes de densidade central reduzida concordam bem com as
observagdes para galdxias com uma massa estelar maior do que 10" M,,. Para galdxias com
massa estelar abaixo de ~ 107M, os modelos analiticos mostram que, com tdao pouca
quantidade de estrelas, a energia vindo das supernovas nao é suficiente para achatar os
perfis ingremes e criar nicleos de matéria escura de ~ 1 kpc [48]. Se fizeram simulagoes
idealizadas de alta resolugao [49], para modelar as flutuagoes esperadas em modelos de
retroalimentacao episodica, a conclusao foi que para resolver o problema TBTF é necessaria
uma quantidade de energia que ultrapassa a disponivel em supernovas de galdxias com

massas estelares abaixo de ~ 107 M.

Desta forma, é dificil que este problema a pequenas escalas possa ser resolvido pela

presenca da matéria baridnica.
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Figura 8 — (Esquerda) Perfis de densidade de matéria escura obtidos de uma simulagao
de N-corpos sem colisdo. Todas as curvas descontinuas mostram a evolucao
do perfil considerando sé a presenca de matéria escura. A curva preta sélida
mostra o efeito bariénico sobre o perfil do halo CDM quando se incluem
dindmica de géas, formacio de estrelas e retroalimentacao eficiente. Neste caso,
as perturbacbes do potencial bariénico flutuante achatam o perfil ingreme
interno para um perfil com nicleo de densidade quase constante. (Direita)
A inclinacao logaritmica do perfil de matéria escura a medida a 0,5 kpc é
mostrada em fungdo da massa estelar da galdxia. As cruzes sao os resultados de
multiplas simulagoes hidrodindmicas. Os quadrados representam 22 pontos de
dados observacionais medidos para as curvas de rotacao das galaxias observadas
pelo HI Nearby Galazy Survey (THINGS). A curva preta mostra a estimativa
para simulacoes de matéria escura pura, calculadas a partir de perfis NF'W.
Figura extraida de [50].

2.4.2 Solugoes vindo da WDM

Outra solucdo para os problemas em pequenas escalas pode ser encontrada através
da matéria escura morna (WDM- Warm Dark Matter). Este modelo assume que, no
Universo primordial quando a formacao de estrutura comegou, a matéria escura tinha
uma dispersao de velocidade maior do que CDM mas nao suficientemente grande para ser
considerada relativistica. Desta forma, a WDM pode apagar as flutuagoes primordiais
em escalas subgaldcticas que CDM conserva, permitindo menos agrupamentos de matéria
nestas escalas o que leva a perfis de matéria escura menos ingremes. Muitas simulagoes
verificaram a formagao da estrutura WDM [51], aliviando, desta forma, o problema

Core-Cusp.

Embora, alguns problemas de CDM possam ser resolvidos ao ajustar a massa
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mwpum a escala dos halos considerados, a WDM néao pode atingir as curvas de rotacao
corretas para todas as galdxias ou em todo o intervalo de massa no qual CDM tem
problemas [52]. A WDM parece estar em conflito com as observagoes dos sistemas de
lentes fortes, que mostram evidéncia de uma fracao significativa de subhalos, assim como a
existéncia de pequenos subhalos de 103M, [53-55]. WDM também suprime as flutuacoes
primordiais em pequenas escalas, alterando a estrutura predita do Lyman-a forest de
absor¢ao [56]. Embora existam algumas incertezas nas simula¢oes numéricas e nos dados
vindo das observagoes, parece claro que o modelo WDM nao resolve o problema Core-Cusp
e o MSP [39] se este for simultaneamente, consistente com as observagdes de subestrutura

e do Lyman-a forest.

2.4.3 Solucgoes vindo da SIDM

As simulag¢oes numéricas da formacao de estruturas de CDM prevéem uma alta
concentracdo de massa em regioes internas de halos e subhalos de matéria escura, assim
como um numero de subestruturas muito grande, algumas delas com excessiva densidade,
mostrando uma clara incompatibilidade com a dindmica observada. Para resolver estas
discrepancias, outra alternativa considera que CDM tem a propriedade de interagir
fracamente com os béarions enquanto ao mesmo tempo pode auto-interagir fortemente

em dispersoes elasticas. Neste cenario, temos entdo a matéria escura auto-interagente
SIDM [4].

As simulagoes mostram que existe uma regiao de massa e secdo de choque de
auto-interagao na qual a SIDM pode produzir perfis de matéria escura que concordam
com as observagoes [57-59]. Isso ocorre porque neste cendrio as dispersoes eldsticas nas
densas regides internas dos halos, acontecem com tanta frequéncia que eventualmente
redistribuem a energia entre as particulas criando um perfil nucleado, isotérmico e de
densidade aproximadamente constante nos halos [60]. Algumas simulagoes cosmologicas
que consideram a razdo entre a segdo de choque pela massa de 0.1-0.5 cm? /g, mostram que
este mecanismo de dispersdo resolve o problema de Core-Cusp em galaxias anas, galaxias

de tamanho da Via Lactea e em aglomerados de galaxias [58,59,61,62].

Uma importante consequéncia, em pequenas escalas, vindo das dispersoes causadas
pelas auto-interacgoes fortes, é que nas regides internas dos halos onde a densidade de
matéria é maior, a matéria escura pode se aniquilar em particulas conhecidas do modelo
padrao [63]. Portanto, isso diminui o nimero de particulas de matéria escura nestas
regides centrais da estrutura, reduzindo também o potencial gravitacional. Este potencial
menos intenso, provoca que as particulas de matéria escura, ndo aniquiladas ainda, sejam
redistribuidas para orbitas mais externas, levando a um consequente achatamento do
perfil de densidade do halo, enquanto que as estruturas em grandes escalas se mantém

inalteradas.
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Figura 9 — Halo tipo Via Lactea, com M= 4,2x10¥ M, simulado em CDM e mostrado
no painel esquerdo. Um halo em SIDM com uma se¢do de choque de auto-
interacao de 1em?/g é indicado no painel direito. Claramente SIDM produz
uma estrutura e subestrutura muito similar a CDM, mas SIDM prediz um
halo com uma densidade central menor e um niicleo mais redondo, produzido
pela presenca das dispersdes as quais s@o mais provaveis na regido interna do
halo [58]. Uma comparagao dos perfis de densidades de um halo em CDM e
SIDM ¢é apresentada no painel abaixo, a curva verde descontinua mostra que
para SIDM se obtém um perfil mais achatado. Figura extraida de [3].

Dois halos simulados sob as mesmas condigoes iniciais em CDM sem colisédo e
em SIDM, sdo mostrados na Fig.9 comparando seus perfis de estrutura e densidade. No

cendrio SIDM (direita), a dispersao eldstica nas regides internas do halo, onde as particulas
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de matéria escura experimentam muitas colisoes, torna o perfil de densidade mais achatado,
obtendo-se um nicleo mais redondo e com menor densidade do que no cenario CDM
(esquerda). A comparagao dos perfis de densidade de um halo CDM e um halo SIDM
com massa M = 4.2 x 103 M, é mostrada no painel abaixo. E evidente o efeito final
das dispersoes elasticas vindo das auto-interac¢oes, produzindo um nicleo com densidade
quase constante. Desta forma, a existéncia de SIDM parece ser uma opgao razoavel como
possivel solucdo das controvérsias em pequenas escalas do modelo cosmolégico padrao.
Isto mostra a importancia de SIDM e motiva nosso trabalho em testar modelos de SIDM

que permitem resolver ou aliviar os problemas de CDM em pequenas escalas.

2.4.4 Testando Modelos de Matéria Escura

Nosso trabalho busca testar modelos de SIDM usando resultados do experimento
SK [5]. Entre outros objetivos este experimento busca detectar neutrinos resultantes da
aniquilagdo de matéria escura no centro do Sol. Fazemos uma andlise similar ao realizado
para os resultados do telescépio de neutrinos IceCube na configuragao de 79-cabos [64].
Nesta analise foi considerada matéria escura com auto-interagdes fortes e se¢ido de choque
de auto-interacéo independente da velocidade relativa entre as particulas de matéria escura,
seguido por outra analise onde esta se¢do de choque é dependente da velocidade [65]. As
analises nestes trabalhos, assim como no nosso, estdao baseadas nos resultados obtidos em
medig¢oes com telescdpios de neutrinos os quais formam parte da busca indireta de matéria

escura.

Os telescépios de deteccao indireta de matéria escura, detectam os mions induzidos
de neutrinos produzidos pela aniquilagdo de matéria escura em objetos astrofisicos como a
Terra, o Sol e o centro da galdxia. No caso de Sol, as particula de matéria escura do halo
galdctico podem interagir com os nicleos dos atomos no Sol ao atravessa-lo. Consideramos
que estas interacoes se dao através da forca fraca e que uma fracao delas permitem que as
particulas percam energia suficiente para que sua velocidade seja menor do que a necessaria
para escapar do potencial gravitacional do Sol. Desta forma, estas sdo capturadas no Sol e
chegam até seu nticleo. No niicleo do Sol, elas podem se aniquilar e gerar neutrinos como

um dos produtos de sua aniquilagao.

Dada a baixa secdo de choque de interacao dos neutrinos, estes atravessam o Sol
propagando-se até a Terra. Ai, podem interagir préximo ao detector através de interagoes
de corrente carregada, produzindo 1éptons que podem ser detectados. Estes 1éptons, em
particular os muons, geram radiacao Cherenkov ao se mover com uma velocidade maior
do que a luz no meio dentro do detector. A partir disso, é possivel reconstruir a trajetoria
do muon entrante assim como sua energia, bem como a trajetéria e energia do neutrino
mae. No proximo capitulo, descrevemos a captura de matéria escura no Sol e sua eventual

aniquilacao devido as auto-interacgbes entre suas particulas.
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3 Taxas de Captura e Aniquilacao de
WIMPs no Nicleo do Sol

Dado que nosso trabalho trata da deteccao indireta de matéria escura, através da
busca por um excesso no sinal de neutrinos produzidos nas aniquila¢ées de matéria escura,
¢é indispensavel determinar a taxa de captura destas particulas tanto pelas interagdoes com
os nucleos no Sol como pelas auto-interagoes que ocorrem entre as particulas passando
pelo Sol com as ja capturadas. Na sequéncia é necessario determinar, também, a taxa com

a qual as particulas de matéria escura se aniquilam em pares no nicleo solar.

Neste trabalho consideramos o Sol como a fonte de neutrinos produzidos pelas
aniquilagdes de particulas de matéria escura capturadas no seu nucleo. Portanto, ao longo
deste capitulo, expomos o processo de captura e aniquilacao destas particulas no niicleo do
Sol. Consideramos o grupo de candidatos com as propriedades de interacao fraca com a
matéria conhecida e massivos, ou seja, os “Weakly Interacting Massive Particle” (WIMPs).
A seguir descrevemos nosso cédlculo para determinar a taxa total de captura de WIMPs
considerando basicamente dois termos: O primeiro, devido as interagoes de WIMPs com
os nucleos dos atomos presentes no Sol e o segundo, devido as auto-interagdes dos WIMPs
no nucleo do Sol. Ao se concentrarem no niicleo do Sol, passam a se aniquilar e, portanto,
também calculamos sua taxa de aniquilagdo. Com estas taxas podemos conhecer a variagao
temporal do nimero de WIMPs presentes no niicleo solar, a qual apresentamos no final do
capitulo. Descrevemos estas se¢Oes das taxas de capturas seguindo um processo andlogo

ao mostrado em [66-68].

3.1 Taxa de Captura de WIMPs por Interagoes com os Ni-

cleos no Sol

Antes de descrevermos nosso calculo da taxa de captura dos WIMPs, lembramos
que supomos que as interagoes dos WIMPs com os nticleos no Sol se da através da interacao
fraca. Consideremos a captura de WIMPs por uma casca esférica de matéria no Sol, de
raio r e largura dr, sendo v(r) a velocidade de escape da casca. Consideramos também,
uma distribui¢do de velocidades dos WIMPs dada por f(i)d>w, longe do efeito do campo
gravitacional gerado pela casca. Seja P, (w) a probabilidade por unidade de tempo com
que um WIMP com velocidade w é espalhado adquirindo desta forma uma velocidade
menor que v quando interage com um niicleo. Nesta superficie f(u) = 4mu®f(u) e o

niumero de WIMPs que entram em um diferencial de area dS, com velocidade entre u e
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u+ du é:
1
f(@)dPu(ii - n)dS = Zf(u)ududcos%, com 0<0< g, (3.1)

sendo 6 o dngulo entre o diferencial de area dS e os WIMPs incidentes. Fazendo uma
mudanga de variaveis, usamos o momento angular por unidade de massa J = rusenf, tal

que

JQ

J? = r?u?send = r’*u*(1 — cos®)) = cos’0 =1 — 22 (3.2)
resultando em
I(cos?0,u) dudJ?
2 )

Integrando sobre a area total da superficie esférica, o nimero total de WIMPs que entram

na regiao por unidade de tempo é

du
mf(u)—dJ>. (3.4)

u
Se um WIMP tem uma velocidade » no infinito, na casca esférica terd uma velocidade
w = (u? 4+ v?)Y/2. Para se produzir a captura do WIMP, ele deve diminuir sua velocidade
para um valor menor do que v depois da interacdo. A probabilidade para que isto ocorra

¢é dada por:

na qual

d & 1 d
=L o T ofHGw- ), (3.6)

w cosﬁzw/l_(ﬁy

é o tempo para o WIMP passar pela casca e o termo 2H (rw — J) se deve a possibilidade do

WIMP passar duas vezes pela superficie, sendo H a funcao unitaria de Heaviside. Usando
as Eqs.(3.4), (3.5) e (3.6), obtemos o nimero de WIMPs capturados na sua passagem pela

casca esférica

I goirp ) L [ e e =)
21 dudr Py (w)— | dJ* e 3.7
p Wy [ =5 (37)

Integrando em J, obtemos

Arridr

/ (t;)d“wpv (w). (3.8)
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Portanto, a taxa total de WIMPs capturados no diferencial de volume da casca é

Zl;; = /OOO dufiu)va (w) (3.9)

Considerando que a casca de matéria no Sol é constituida por nicleos de massa my com
densidade numeérica n, a energia transferida do WIMP ao ntcleo na interacao é expressa por
AFE = %wz(l — cost)'), sendo €' o dngulo de espalhamento no centro do referencial
de momento e m, a massa dos WIMPs. Tomando os valores extremos de cosf’, obtemos o
intervalo para a fragdo de energia transferida, expresso por
AL o

T E T (pt1)p

(3.10)

Para que um WIMP seja capturado é preciso que ele perca energia suficiente como
para que sua velocidade final, depois da interacao, seja menor do que a velocidade de
escape v no ponto de interagao; portanto, a fracdo de energia deve satisfazer a condigdao

2 _ 2 N
wov <4 M

=<
T WS E S

(3.11)

S

onde pt = m,/my. Dado que o espalhamento WIMP-niicleo é isotrépico entao a distribuicao
de energia transferida é uniforme em todo o intervalo, assim temos que a razdo, entre os
dois intervalos acima, da a probabilidade de que o WIMP perca a energia necessaria na

interacdo a fim de ser capturado, portanto temos

0H4V<(@L ﬁ>H<(@L “), (3.12)

4u p+12 w? p+12  w?

A presenca da funcdo de Heaviside garante a ordem correta dos valores extremos do
intervalo. O produto desta probabilidade condicional com a taxa total de espalhamento
onw da P, (w), que é a taxa de probabilidade com que o espalhamento de WIMPs reduzird

a velocidade w para valores menores do que v, assim

Pr(w)=2" <v2 - W;};)Zui’) H <v2 - (“;Mlyu?) . (3.13)

Consideramos uma distribuicao de velocidades de Maxwell-Boltzmann, para os WIMPs,

dada por

f(u)du = 4nx7r_%x26xp(—x2)dx, (3.14)
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com n,, sendo a densidade numérica dos WIMPs e z a velocidade adimensional

2 _ My o
Tt = u, 3.15
2KT, ( )
onde T}, é a temperatura dos WIMPs. Aqui a velocidade quadratica média é 17)2( = %,
portanto, x? = ‘;%j
X

Até agora, temos desenvolvido nosso calculo considerando que a velocidade do Sol
em relagdo ao halo de matéria escura na galaxia é nula, mas considerando-o em movimento,

nods usamos a seguinte distribuicao de velocidades em lugar da Eq.(3.14)

sinh (2xn)
fo (u) = f(u) exp (—772) o (3.16)
aqui definimos 17 como a velocidade adimensional do Sol expressa por
e (3.17)

kT, ©’

onde vg = 220km/s é a velocidade do Sol em seu movimento na galdxia. Definindo

v A4 4n
72=2" = 42 3.18
2 =17 -1 (315)

podemos reescrever a Eq.(3.13) da forma

1 onv?
w 72

P (w) (2% — 2V H(Z — 2). (3.19)

Com esta taxa de probabilidade de captura e a distribui¢cdo de velocidade de Maxwell-

Boltzmann dada pela Eq.(3.14), podemos integrar a Eq.(3.9) em « para obter

dl’. 62 _v? 1 — exp(—2?)
v (;) Un”x“x@ {1 S (3.20)

enquanto que se usarmos a Eq.(3.16) que leva em conta a velocidade relativa do Sol,

obtemos
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dr, (6)5 0?1
=(—=] onnty,———
av T X X17>2<277Z2

1 1 1 2 2
|(202-=35) € Cnm — €2 201+ 52067 = 527 =y B21)

aqui, Z4 = Z +n e a fungdo £ é definida como

az

Elara) = [

ai

exp (—yQ) dy = \/g lerf (ag) —erf(ar)], (3.22)

Integrando sobre todo o volume do Sol, obtemos a taxa total de captura.

R r
r, = /O * g2 dcér)dr, (3.23)

na qual Rg é o raio do Sol. Para uma estimativa mais precisa desta taxa devemos levar em
consideracao a distribuicdo e composicdo de todos os diferentes elementos que compoem o

Sol. Com isto [68], a taxa de captura no Sol, toma a forma

ST = 4.8 x 10%4s7 ! x Px X 270km/5 X GeV
c 0.3GeV/em? Uy My

X0 Rl (g2 ) fnston ) (0] 20

i

A soma ¢é sobre todos os elementos ¢ no Sol, my, é a massa do nucleo destes
elementos, p, ¢ a densidade local de WIMP, v,, é a dispersao de distribuicao de velocidade
e m, a massa de matéria escura. [F;(m,) representa a supressao do fator de forma da
captura de WIMP pela interagdo com um ntuicleo com massa my;,, este fator é relevante
quando a massa m,, ¢ proxima a massa my,. 0y, representa a secao de choque de interacao
escalar WIMP-ntcleo, f; é a fracdo de massa do elemento ¢ sobre a soma de todos os
elementos, ¢; descreve a distribuicao do elemento i no Sol e S(m,/my,) é o fator de

supressao cinematica de captura de WIMP pelo niicleo N;.

Para cada elemento, F;(m,) é dado pela expressao [68]

. . l @i
F, (mx) _ F’imf + (1 _ F;mf) exp [_ <ZZZT':;;> } , (325)

que para o caso do Hidrogénio é Fjy (m,) = 1. Os valores dos parametros de ajuste FZ”f ,

a; e de m’ sdo mostrados na Tabela 1.
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Elemento mi(GeV)  F™ @

He 18.2 0.986 1.58
C 61.6 788  2.69
N,O,Ne 752 0.613  2.69
Mg, Si 71.7 0.281 297
S 57.0 0.101 3.1

Fe 29.3  0.00677 3.36

Tabela 1 — ParAmetros para o fator de forma de supressdo. Tabela extraida de [68].

Por outro lado, o fator de supressao cinematica S(m, /my,) é expresso por

St = (25 (3.26)
o 3 ()
A= (3.27)

aqui (Vese)? = 1156 km /s é a velocidade média de escape do Sol, b= 1.5 e g = My /M, -
Das equagoes anteriores vemos que quando a massa do WIMP difere muito da massa nuclear
(my >> mp, oum, << my,), S(q) — 0, isto significa que a captura é cinematicamente
suprimida. No caso quando m, ~ my, temos que S(¢) — 1 e nao ha supressao.

Para a segao de choque de dispersao oy, a expressao ¢ a seguinte

2
oo, = A2 <me> . (3.28)

Myn

Nesta expressao A; é o nimero da massa atomica do elemento ¢, m,n, € m,,, sao as massas
reduzidas de WIMP-ntcleo e WIMP-nticleon. Os valores para as quantidades A;, ¢; e

fi sdo listados na Tabela 2. Quando as interagdes dos WIMPs com a matéria barionica

Elemento A; fi O;
H 1 0.7352 3.16
He 4 0.2485 3.4
C 12 236 x 1073 3.23

N 14 691 x10~* 3.23
O 16 572x107% 3.23
Ne 20 1.25x 1073 3.23
Mg 24 7.06 x 107* 3.23
Si 28 6.63 x 107* 3.23
S 32 3.08x107* 3.23
Fe 56 1.29 x 1073 3.23

Tabela 2 — Composigao solar dos elementos mais abundantes. Tabela extraida de [68,69].



Capitulo 3. Taxas de Captura e Aniquilacio de WIMPs no Nicleo do Sol 37

sdo dependentes de spin, a taxa de captura é basicamente dada pelas interagdes com o
Hidrogénio e o fator de forma de supressao se reduz a S (m,/my). Portanto a taxa de

captura dependente de spin 'SP ¢é expressa por [68].

PSP = 1.3 % 10%s~ 1 (270?”1/5) (Gev> (1 Tt )S(mx/mH)- (3.29)
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Figura 10 — Curva da taxa total de captura de matéria escura independente de spin no Sol
(curva preta), junto com as contribuigoes vindo dos elementos mais abundantes
presentes no Sol. Aqui a taxa de captura é dada como uma funcdo da massa
My

Na Fig.10 mostramos a taxa total de captura de WIMPs independente de spin T'57
como funcao da massa m, para os dez elementos listados na Tabela 2; também aparecem
aqui as contribuigoes de alguns desses elementos. Estas curvas sao obtidas com v = 270
km/s, p, = 0.4 GeV/cm?® [70,71] e 0,, = 107* em?. Na Fig.11 comparamos as taxas de
captura total em interacoes independentes e dependentes de spin I'S” e I'YP como funcio

da massa de WIMPs e independentemente da se¢ao de choque oy,.
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Figura 11 — Comparacao das taxas total de captura de WIMPs no Sol em interagoes
independentes e dependentes de spin. A curva para o caso dependente de spin
s6 considera as interagbes WIMP-Hidrogénio. Ambas curvas sdo independentes
da secao de choque matéria escura WIMP - niicleon e sdo representadas como
funcao da massa m,.

3.2 Taxa de Captura de WIMPs pelas Auto-interagoes

Na secdo anterior descrevemos como os WIMPs s@o capturados no Sol ao interagirem
com os nucleos dos elementos ai presentes. Ao considerarmos as auto-interagdes um nimero
adicional de WIMPs serao capturados, devido as interagoes com os WIMPs ja capturados.

Esta captura se d& como segue

A fragdo de energia perdida em uma dispersdo na auto-interagao se dé no intervalo

AE
0<—<1. 3.30
<< (3.30)

Como antes, para que uma particula com velocidade w antes da auto-interacdo seja
capturada, ela deve ser dispersada para uma velocidade menor a velocidade de escape v (1)
no ponto da interagdo, isto significa que a minima energia perdida deve ser tal que

w? (r) — v (r) u? AE

T Com S E St (3.31)

Se supormos, como na se¢ao anterior, que existe uma distribui¢do uniforme de perda de

energia em todo o intervalo, entdo, podemos considerar a razao desses intervalos para
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obter a probabilidade de que uma particula WIMP perca suficiente energia na interacéao.
Esta probabilidade é expressa por
u? w2 (r)y —u* v (r)

R R ) 52

onde usamos a relagdo w? (r) = u? + v? (r). Considerando somente as auto-interagoes, a
probabilidade por unidade de tempo P, (w) é simplesmente o produto da probabilidade
condicional dada pela Eq.(3.32) e a taxa total de dispersao o,,nw (r) sendo n a densidade
numérica de WIMPs no sol e 0, a sua se¢ao de choque de auto-interagao elastica. Portanto

temos que,
v? (r)

w(r)’

Usando a Eq.(3.9), cujo derivagdo é andloga neste caso, e a Eq.(3.33) obtemos a

P (w) = oy n (3.33)

v

taxa de captura diferencial por unidade de volume

(cil% = /OOO dufgj)w (r) P (w), (3.34)

onde a distribui¢ao de velocidade da matéria escura é novamente expressa pela Eq.(3.16),

agora no formato

2 inh(2
f(z) = %xze—ﬁe—%w’ (3.35)

sendo a distribui¢ao de velocidade Maxwell-Boltzmann f(u) dada pela Eq.(3.14) com
2 2
2?2 =3 (l) en? =3 (3—@) . Colocando tudo isto na Eq.(3.34) e integrando sobre a

2 \ vy 2 \ Uy
velocidade adimensional x obtemos
dr, 3 vi(r) erf(n)
s 2 B S . 3.36
av ﬁ”xgxanﬂ (Ro) 7 (3:36)

Integrando sobre o volume do Sol chegamos a taxa de auto-captura de WIMPs

3 v (Ro)erf(n) [fe, o v*(r)
5:\/;nXUXX 7, A dmr no (R@)dr' (3.37)

Definindo o potencial gravitacional adimensional como ¢ = v2 (r) /v* (Rg), a equagao

anterior pode ser escrita como

_ /3 v (Ro)erf(n) /- _
T, = \/;nxaxxl_)x ; (8) Ny = CuNy, (3.38)




Capitulo 3. Taxas de Captura e Aniquilacio de WIMPs no Nicleo do Sol 40

onde C é

C, = ﬁna(R@)f W (3), (3.39)

aqui, v (Rg) = 617.5km/s é a velocidade de escape na superficie do Sol, N, é o niimero
de particulas capturadas pela interagdo com os nucleons do Sol e <qu5> ~ 5.1 é o potencial

gravitacional médio para matéria escura WIMP no Sol.

Na captura devido a auto-interacao também é possivel que a particula alvo, que ja
havia sido capturada, obtenha uma velocidade que lhe permita escapar do potencial do Sol.
% esteja dentro do intervalo w’;(zr) < % < :;((:)) Em

outras palavras, a fracdo de energia perdida do WIMP entrante deve ser suficientemente

Para solucionar isto exigimos que

grande para que a particula seja capturada, mas nao tdo grande para permitir que a
particula alvo adquira uma velocidade superior a velocidade de escape no ponto da interacao.
Este processo poderia levar a uma redugao do nimero de particulas N, capturadas. A
razdo entre este novo intervalo e o dado na Eq.(3.31), leva a taxa de probabilidade de

captura dada por

v (r) —u?
P (w) = 3.40
(W) = o n w(r) ( )
Se v (1) > u esta taxa de probabilidade de captura se torna
2
Pr(w) ~ oy ) (3.41)

w (r)’

chegando novamente a Eq.(3.33). Portanto, neste caso a modificagdo obtida em P, (w) ndo
seria relevante. Dado que v () > u podemos desconsiderar a Eq.(3.40) na nossa derivacao
da Eq.(3.38).

As taxas de captura obtidas nas duas ultimas se¢oes compodem a taxa total de

captura de WIMPs no Sol, expressa por

FTota,l—capt = Fc + Ps- (342)

Nesta equacdo, a presenca do termo de auto-captura, I'y, representa a diferenca
entre o modelo CDM puro e o CDM que considera a propriedade de auto-interagao na

matéria escura (SIDM).

Para determinar a variagao temporal do nimero destas particulas no niicleo do Sol
¢é necessario conhecer a rapidez com que elas aniquilam, posto que é este termo que causa

uma diminui¢ao em N,, portanto, calculamos esta taxa na segao seguinte.
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3.3 Taxa de Aniquilacao de WIMPs

Quando os WIMPs sao capturados, eles sao levados para o ntcleo do Sol devido
ao potencial gravitacional. Ai, entdo, ocorre o processo de aniquilacdo de uma particula
de matéria escura com sua anti-particula. Como resultado, sdo produzidas particulas
conhecidas do modelo padrao. Com isto haverda uma variagao temporal do niimero N, ()
de WIMPs presentes no Sol, correspondendo a diferenca entre a captura e a aniquilagao,

essa variacao é dada por

Cw(if(t) =T+ C,N, (t) — 2T, (3.43)

sendo T, a taxa de captura de WIMPs produzida pelas interagdes com os niicleos no Sol,
I's = CsN, ¢é a taxa de auto-captura de WIMPs na Eq.(3.38) e I, é a taxa de aniquilagao.
O fator 2 multiplicando I, esta presente devido ao fato de que os WIMPs se aniquilam

aos pares. A expressao para ', é
1 2
[, (t)= §CGNX (t), (3.44)

com C, = (o,v) Vo/V{, sendo a média do produto da segao transversal de aniquilagio
térmica com a velocidade relativa de WIMPs, expressa por (o,v) ~ 3 x 10726 cm?/s
onde as quantidades V; (com j = 1,2) sdo os volumes efetivos do Sol onde ocorrem as
aniquilagoes [72]. Eles sao dados por V; = 2.44 x 10% (%)%cm3 considerando que
0s WIMPs estao distribuidos termicamente & temperatura nuclear solar T = 1.571 x 107
K [73]. Isto é aceitavel se m, 2 10 GeV, ja que para as massas de WIMPs menores a 3

GeV estas particulas evaporam antes de se aniquilar [74].

Examinamos a solu¢ao da Eq.(3.43) em dois casos possiveis. No primeiro, desconsi-
deramos as auto-interacoes de WIMPs fazendo I'y = 0, que corresponde ao caso de CDM

padrao sem colisao. Na auséncia deste termo a Eq.(3.43) tem como solucao

I,
NEPM =\ [ Etanh ( FCFat) , (3.45)

Vemos que para t = 1/y/T Ly = 1/7eq , NOPM é constante, o que significa que
para esta escala de tempo, a taxa de captura estd em equilibrio com a taxa de aniquilacao.

Assim, esta solucdo se reduz a

—~
[

NCDM — - < (3.46)

X-€q I
a
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Em muitos casos podemos supor que este equilibrio ocorre num tempo 7., < 7¢, €

o Sol atualmente ja teria alcancado este equilibrio. Neste caso, a taxa de aniquilacdo é

a,eq X-€q

1 2 1
CDM __ CDM _
reg" =5l (NCEMY = 5Le (3.47)

sendo, desta forma, a metade da taxa de captura como é esperado. Também vemos

que esta taxa de aniquilacao é independente da secdo transversal de aniquilacao térmica.

No segundo caso consideramos o termo de auto-interagao, onde o nimero de

particulas

[.tanh (t/o)
SIDM __ ¢
N ek (o) (3.48)
2

é a solucao da Eq.(3.43) e o termo p é expresso por [75]

0= S (3.49)

VL, +C2/4

Uma andlise similar ao realizado para o caso anterior NfDM , mostra que o estado de

equilibrio é obtido para t > o e a solucao de equilibrio pode ser escrita como

[

C c?z T
sipm _ Ys s | Le
xes = op ir? + T’ (3.50)

Note que esta equagao se iguala & Eq.(3.46) quando Cy = 0. Além disso, quando Cj
é o termo dominante, ou seja, quando Cy > C.I';, o nimero de WIMPs no Sol é

aproximadamente

X,€q

Cs
NSIDM T (3.51)

com uma taxa de aniquilacdo em equilibrio dada por

SIDM _ lF (NSIDM)2 ~ % (3.52)
aeq g \Mxe o, '

Vemos que tanto Nfleé) M como FaSquD M variam com o inverso do coeficiente C,
contido na taxa de aniquilagdo I', ou, equivalentemente, sao inversamente proporcionais a
secao transversal de aniquilacao térmica (o,v). Isto significa que em modelos SIDM com

valores pequenos de (o,v), a taxa de aniquilacdo em equilibrio serd maior. Além disso,
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SIDM SIDM
Nx,eq ¢ Fa,eq

WIMPs com os ntcleos no Sol.

sao independentes da taxa de captura I'. produzida pelas interagoes de

Na Fig.12 mostramos a dependéncia temporal de IV, , com o tempo normalizado a
idade do Sol (ts), para os dois casos estudados CDM e SIDM, para valores arbitrarios
da segao de choque de auto-interagao o,, e da secao de choque o,,. As curvas continuas
correspondem ao caso de CDM sem colisdo e as curvas descontinuas ao caso considerando
SIDM. Estes graficos mostram claramente que para um maior valor de o,,, um nimero
maior de WIMPs é capturado nos modelos que incluem SIDM do que nos modelos CDM,
que nao consideram o termo de captura devido a auto-interacao. Também, vemos que nos
modelos de CDM, N, se torna estavel em tempos maiores, em comparagao com SIDM,;
tanto que no gréfico superior o estado de equilibrio nao é atingido quando a,,, = 107%
cm?. Além disso, podemos ver que, pela convergéncia das linhas descontinuas preta e
verde e pela proximidade destas com a curva descontinua azul, NV, se torna independente

de o, quando o,, ¢ suficientemente grande.

O grafico inferior mostra que para um valor menor de o,,, a contribuicao das
auto-interagdes para o numero de particulas WIMPs capturadas nao difere muito da
contribuicao vindo de CDM e, em especial, para valores maiores de o,,, esta diferenca ¢
quase zero. Além do mais, as auto-interagoes nao aceleram a chegada de N, ao estado

estavel.
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Figura 12 — Evolucao temporal do niimero de particulas WIMPs capturadas no Sol. Aqui
o tempo ¢ normalizado a idade do Sol, 5. O grafico de cima é para o,, =
3 x 107*2 c¢m? e o de baixo para oy, =2 x 1072* cm?®.
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4 Fluxo de Neutrinos Gerados nas Ani-

quilacoes de WIMPs no centro do Sol

No capitulo anterior obtivemos a taxa de particulas de matéria escura capturadas
no nuicleo do Sol, como também a taxa de aniquilagao destas em particulas conhecidas.
Entre estas particulas produzidas estdo os neutrinos, os quais por sua baixa secdo de
interacdo com os nucleons, se propagam até a Terra. Nesta eles podem interagir por
corrente carregada gerando seus 1éptons correspondentes, que, por sua vez, serao detectados
nos telescépios de neutrinos. Neste capitulo, descrevemos como estes neutrinos saem do Sol
e se propagam até o telescopio de neutrinos na Terra. Também, descrevemos as interagoes
de corrente carregada na qual os léptons, que no nosso caso sdo muons, sdo gerados, assim

como as interagoes de corrente neutra onde os neurinos perdem energia.

O processo de aniquilagdo de WIMPs, a producao e propagacgio de neutrinos até o
detector e o fluxo de mions que entram nele, sdo simulados usando o pacote de simulacao
WimpSim 5.0 [76]. Este leva em consideracao as interagoes tanto de corrente carregada
como neutra, as oscilagoes de neutrinos e a regeneracao a partir do decaimento do lépton
7. Comecamos explicando brevemente a estrutura do pacote de simulagdo WimpSim que
usamos aqui e nas seguintes segoes descrevemos o detector de neutrino SK e a produgao e
propagacao dos neutrinos. Finalmente obtemos o fluxo de miions que entram no detector

o qual usaremos para determinar o nimero de muons ascendentes no detector SK.

4.1 Pacote de Simulagao WimpSim 5.0

O pacote de simulagdio WimpSim 5.0 pode ser encontrado em [76], e consiste
em quatro programas WimpAnn, solar_crnu, mec_dec e WimpEvent. O programa
WimpAnn simula as aniquila¢bes de WIMPs na Terra ou no Sol. Se as aniquilagoes
acontecem no Sol, as interac¢des entre os neutrinos produzidos com os niicleons no Sol sao
consideradas. A regeneracio de neutrinos vindo do decaimento do lépton 7, que surge
das interagoes de corrente carregada na viagem de saida a superficie do Sol, é também
simulada. Além disso, simula a propagacao dos trés sabores de neutrinos até 1 AU do
Sol, levando em conta suas oscilagoes no Sol, no vacuo e na Terra, mantendo todas as

amplitudes e fases do estado dos neutrinos.
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WimpSim code layout

At1 AU At deltettur
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WimpAnn Summary files with
Simulates WIMP fluxes (neutrinos)
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‘ / Summary files with

- + 1 WimpEvent 1 1 Detector simulation !

med_dec |, fluxes (neut';mos, ' | Distributes the Event files ! ! (not part of Wimpsim) |
i ammas an : butes the > )
Simulates DM E | neutrinos in time, Vo ]

charged particles) :

annihilations, . ]
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mediator decays and Event files the detector and lets e

propagates neutrinos A e

solar_crnu

Generates solar
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and propagates them fluxes (neutrinos)

MCEq

data files

Pythia nusigma DarkSUSY
Simulates tau decay Simulates Provides solar models
neutrino-nucleon

interactions

Figura 13 — Desenho geral do Wimpsim mostrando as partes que compdem o codigo.
Figura extraida de [76].

Os arquivos de eventos de neutrinos gerados pelo codigo WimpAnn em 1 AU do
Sol, sdo lidos pelo WimpEvent que coleta os neutrinos e os propaga para um detector
particular, considerando sua latitude e longitude como entradas da simulagdo. WimpEvent
simula as interagoes dos neutrinos com os niicleons da rocha que rodeia o detector e gera,
como saida, arquivos com as informagoes dos léptons produzidos. WimpEvent também
produz tabelas com os fluxos de: neutrinos no detector, mtons que entram no detector e os
chuveiros hadronicos. Na Fig.13 mostramos um desenho da estrutura geral de WimpSim,

com uma breve descricdo da funcdo de cada um dos cédigos que o compdem.

Na proxima secao, apresentamos uma breve descricao do telescopio de neutrinos

Super-Kamiokande que é um detector de busca indireta de matéria escura.

4.2 Detector Super-Kamiokande

Os experimentos de detecgao indireta tem como objetivo de detectar as particulas
produzidas em aniquilacées de matéria escura em objetos astrofisicos como, por exemplo,
o Sol. No caso em que as particulas produzidas sao os neutrinos, telescopios como o
IceCube [77] e 0 SK [78] se valem do fato de que a diregao destes neutrinos é conhecida,

bem como de que podem interagir por corrente carregada (CC) na Terra. Os léptons
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carregados, seriam entdo, as particulas a serem detectadas.

Estes 1éptons sao detectados através de emissdao de luz Cherenkov, que ocorre
quando a velocidade v de uma particula carregada excede a velocidade da luz no meio.
Esta radiacdo é emitida na direcao do movimento da particula formando um cone com um
dngulo de meia abertura 6 na dire¢cio do movimento da particula (ver Fig.14). O dngulo

de abertura 0 esta relacionado com v pela equacao,

1
= 4.1
cost ek (4.1)

onde n é o indice de refracio do meio e tem valor de n=1.33 para agua, = v/c sendo ¢ a

velocidade da luz no vécuo.

Emitted photons

v

harged
particle’s moving

hock wave front

Figura 14 — Esquema do cone de luz Cherenkov gerado por uma particula carregada com
velocidade maior que a velocidade da luz no meio de propagacao. Figura
extraida de [5].

O SK é um telescépio de neutrinos projetado para estudar neutrinos vindo de
diversas fontes como o Sol, a atmosfera, as supernovas, as explosoes de raios gama e outras
fontes astrofisicas, bem como os neutrinos artificiais produzidos em aceleradores e também
da desintegragao de prétons, prevista pelas Grandes Teorias Unificadas (GUTs). O SK foi
construido entre 1991 e 1995 e comegou a operar no primeiro dia de abril de 1996. Esta
localizado em uma mina em Mozumi em Kamioka, Gifu, Japao, a 1000 m sob a rocha
abaixo do pico do Monte Tkenoyama. Foi instalado em uma cavidade cilindrica com 50 cm

de espessura de concreto e coberto hermeticamente com 8 mm de ago inoxidavel. O SK é
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composto por um tanque cilindrico de 39,3 m de didmetro e 41,4 m de altura, contendo

50.000 toneladas de dgua ultra pura.

O telescopio consiste de duas partes principais, o detector interno (ID-Inner De-
tector) e o detector externo (OD- Outer Detector). Cerca de 13.000 fotomultiplicadores
(ou PMTs) em médulos de metal, como o mostrado na Fig.15, estao instalados na parede
do tanque, bem como em suas partes inferior e superior. Os PMTs (ver Fig.16) do SK
estao divididos em 11.129 PMTs de 50 cm constituindo o ID e 1.885 PMTs de 20 cm que
compoem o OD. O ID é usado para a deteccao de particulas, enquanto que o OD serve
como veto para os eventos recebidos de fora do detector [79]. Uma visao esquemédtica do
SK é mostrada na Fig.17.

Em seus anos de operagao [78], o SK passou por quatro etapas chamadas SKI-IV,
que diferem umas das outras basicamente pelo niimero de PMTs. Para o SKI que operou
de abril de 1996 a julho de 2001, 11.146 PMTs foram usados no ID e 1.885 no OD; durante
o SKII, de outubro de 2005 a outubro de 2006, usaram 5.182 PMTs no ID; no SKIII, com
periodo de julho de 2006 até agosto de 2008, se utilizaram 1.1129 PMTs no ID e a partir
de setembro de 2008 ha 1.1129 PMTs no ID do SKIV. O SK pode detectar eventos em

uma ampla faixa de energia que vai de 4,5 MeV a mais de 1 TeV.

Bottom Module

Figura 15 — Diagrama dos médulos que suportam os PMTs do Detector Interno. Figura
extraida de [5].
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Figura 16 — Visao esquematica de um PMT R3600-5. Figura extraida de [5].

Figura 17 — Esquema do detector de neutrinos Super-Kamiokande parcialmente cheio de
agua. O corte mostra algumas partes que compdem o Super-K tais como os

detectores interno e externo, assim como os PMTs nas paredes do ID. Figura
extraida de [80].
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4.3 Propagacao de Neutrinos do Sol até o Detector

Quando os WIMPs presentes no nticleo do Sol se aniquilam, eles geram particulas
conhecidas do Modelo Padrdo de Particulas como os bésons de gauge WHW = e os Z°Z°,
os gliions gg, os léptons 775, pu~ut, iy (com | = e, ju, 7) e os quarks dd, ui, s5, c¢, bb
e tt. No WimpSim, cada um destes sdo canais de aniquilacdo que podem ser simulados.
Em nosso trabalho, usamos os mesmos canais que os analisados pelo SK, os canais bb ¢
W*W ™, porque isso nos permite comparar nossas estimativas para a taxa de eventos com
os resultados obtidos por esta colaboracdo. E importante salientar que a escolha destes
canais se dd porque a aniquilacdo em W™ gera os neutrinos mais energéticos, enquanto

que em bb 0s menos energéticos.

O WimpSim usa o cédigo Pythia para simular as aniquilacbes de WIMPs, a
hadronizacao e decaimento dos produtos das aniquilacGes para propagar os neutrinos e
antineutrinos produzidos. Se define um ponto de criagdo para cada neutrino supondo que
0s WIMPs estao distribuidos termicamente no niicleo do Sol. Supondo que o raio onde eles
estao é de 1% do raio do Sol, as trajetorias iniciais dos neutrinos sao consideradas radiais.
J& que WimpSim usa o Modelo Solar Padrao [81], que considera a densidade de elétrons e
dos elementos mais abundantes como func¢ao do raio do Sol, a distribui¢iao e quantidade

de matéria que os neutrinos atravessam em sua propagacao a superficie solar é conhecida.

v v,

P(n) P(n) P(n) P(n)

Figura 18 — Diagramas de Feynman da interacao de corrente carregada CC (esquerda) e
de corrente neutra NC (direita) neutrino-ntcleon. Aqui 1 representa os léptons
(e, i, 7). Figura extraida de [5].

As interagoes dos neutrinos com os ntcleons sdo de dois tipos: as de corrente
carregada (CC) e as de corrente neutra (NC). A Fig.18 mostra os diagramas de Feynman
correspondentes. Nas interacdes de CC os neutrinos interagem via W= e trocam carga
com o nucleon alvo. Assim, um lépton carregado é gerado e o sabor do lépton produzido

conserva o sabor do neutrino original. No caso de interagao NC, os neutrinos interagem



Capitulo 4. Fluzo de Neutrinos Gerados nas Aniquilacoes de WIMPs no centro do Sol 51

via o0 béson Z°, onde ndo hé troca de carga mas se obtém o mesmo sabor neutrino com

uma energia mais baixa.

As secoes de choque das interagdes CC e NC usam a funcao de distribuicdo parton
CTEQG6-DIS [82,83], de forma dependente da energia. No caso de interagdo CC, se
estabelece se o neutrino interage com os niicleons quando ele é propagado até a superficie
solar ou no caso da Terra, até o detector. Se a interacao é de tipo NC, a perda de energia do
neutrino é determinada. Também sdo considerados a regeneracao que surge do decaimento
do 1épton 7 e os processos de dispersao perto ou no detector. No final temos as energias e

angulos do lépton final.

Baseado na secao de choque do neutrino com os nuicleons, o WimpSim randomiza
o ponto de interacao dos neutrinos e se esta se da via CC ou NC. Para CC, ele calcula as
probabilidades de produzir os sabores v;, v, e v,. Na interacao de v, com um ntcleon,
ocorre o processo de regeneracao onde um lépton 7 decai imediatamente, produzindo
mais neutrinos e pions carregados que, por sua vez, produzem mtons e v,. Este processo
também é calculado pelo Pythia. Se é um v, ou um v, que interage, um elétron ou um
1 € produzido. Estes serdo absorvidos ja que seu tempo de decaimento é grande. Se a
interagao é do tipo NC, o neutrino simplesmente sofre uma diminui¢do da sua energia e

nao existe uma troca de sabor neutrino.

Usamos o pacote WimpEvent para simular a propagacao dos neutrinos ao detector,
a partir de uma distancia de 1 AU, ponto final de propagacio pelo WimpAnn. E necessario
entrar a longitude e latitude do detector e em que periodo do ano os eventos ocorrem.
Com isto, o WimpEvent calcula a distdncia exata de propagacao entre o Sol e a Terra e
também a quantidade de matéria que os neutrinos atravessam até chegar ao detector. O
WimpEvent usa o perfil de densidade da Terra [84], que é também necessério para incluir

o efeito da matéria nas oscilagoes.

Dividindo a Terra em faixas de 0,3%Rg do raio de Terra, WimpEvent propaga os
neutrinos até a rocha que rodeia o detector e os projeta a seus auto-valores de sabor. Neste
ponto, Nusigma simula as interagoes com os niicleons perto do detector gerando 1éptons.
Depois de realizar nossas simulagdes, usamos os arquivos gerados pelo WimpEvent com os
fluxos de mions u* e =, dado que estamos interessados em estimar o nimero de muions
ascendentes que entram no detector SK. Estes nos permitirdo comparar nossa estimativa

com os resultados da colaboracao SK.

Finalmente, na Fig.19 apresentamos, como um exemplo, os fluxos dos trés sabores
de neutrinos em diferentes localizagbes em sua propagagao do nicleo de Sol até o detector.
Eles sao obtidos simulando aniquilacao de matéria escura com massa m, = 1000 GeV,
para o periodo SKIII do SK.
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(c) Espectros de neutrinos na superficie do Sol
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(e) Espectros de neutrinos em 1 AU
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Figura 19 — Espectros simulados para os trés sabores neutrino como fungao da energia dos
neutrinos, produzidos pela aniquilagao de matéria escura no Sol com massa m,
= 1000 GeV. As curvas azul, preta e verde indicam v, v, e v,, respetivamente.
A coluna de gréficos na esquerda mostra os espectros no nicleo do Sol, na
sua superficie e em 1 AU para o canal bb. A coluna da direita faz o mesmo
para o canal WHW . A simulagdo foi feita para o periodo SKIIT do SK.
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Estes espectros sao dados para os trés sabores de neutrinos e seus correspondentes
anti-neutrinos, no ponto de criagdo no nicleo do Sol, na sua superficie e em 1 AU, nos canais
de aniquilacdo bb e W+IW~. Para os espectros no nicleo do Sol, o canal bb mostra que hé
muitos neutrinos de baixa energia, sendo o sabor tau produzido em menor quantidade em
comparac¢ado como os sabores muon e elétron os quais tem espectros idénticos. No canal
W*HW ™, por sua vez, obtemos um resultado parecido com a diferenca de que ha um maior

numero de neutrinos tau.

Na superficie do Sol, os espectros nos dois canais, tem sua energia degradada dada
a interacdo via NC com os nicleos presentes no Sol. Além disso, as interagoes via CC
do v, geram neutrinos secundarios de menor energia. Também, em interacoes via CC,
muitos v, de maior energia interagem produzindo elétrons os quais sdo estaveis. Portanto,

h4 uma diminuicao da quantidade de v; e v,.

Em 1 AU os espectros dos trés sabores de neutrinos tém todos a mesma forma, em
outras palavras, hé igual quantidade de neutrinos para cada sabor em cada um dos canais
de aniquilacao, portanto, a separacdo de sabores que ocorre nos espectros no nicleo solar
a qual diminuiu na superficie, aqui é suprimida por completo. Isto mostra claramente o

efeito das oscilacbes de neutrinos durante a propagacio no vicuo.

1 0725

107

i XX — bb e Vo Vg i 5 AL > WW s Vg # Vg i
107 f\\ 5 3 g
'?:\ E'\ _"Vu"'vu i :c\ —"VM+\/H i
& 107 A\ H & 107 NN :
= E ") H = E RS \% A
> E \ V. + V, H > F \ - Vet V, O
& 10E N, < & 0 N =
é E N 3 é E T > E
- r * 1 - r VR, ]
L >, ud kg
T 102 : = B 10% ’
> E 3 > E
=y E J & E
© E 1 © C
10 — 1030 —
10911 C 1 L L 10911 Cl ]
0 200 400 600 800 1000 0 200 400 600 800 1000
E, (GeV) E, (GeV)

(a) Fluxos de neutrinos no detector. Canal bb.  (b) Fluxos de neutrinos no detector. Canal WW~

Figura 20 — Fluxo diferencial de neutrinos no detector como fung¢ao da energia do neutrino,
para os trés sabores de neutrinos produzidos pela aniquilagdo de matéria
escura no Sol com massa m,, = 1000 GeV, nos canais bb (esquerda) e W+~
(direita). As curvas azul, preta e verde indicam v., v, e v, respetivamente. A
simulacao foi feita para o periodo SKIII do SK.

Na Fig.20 apresentamos os fluxos de neutrinos no detector para os trés sabores
de neutrinos, estes fluxos sdo simulados com WimpSim para o periodo SKIII do SK e

considerando uma massa de matéria escura WIMP de m, = 1000 GeV. Em interagoes CC
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cada um dos sabores de neutrinos interage com a rocha que rodeia o detector, gerando
os correspondentes 1éptons. No caso do v, os miions produzidos se propagam dentro do
meio do detector que no caso do SK é agua. Como descrito anteriormente, estes mtions

sao detectados devido a radiagdo Cherenkov que geram.
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5 Testando Modelos SIDM a partir de

Resultados do Super-Kamiokande

No capitulo anterior simulamos os fluxos para os trés sabores de neutrinos no
detector SK, gerados na aniquilagdo de WIMPs no centro do Sol. Esses neutrinos interagem
com os nucleons da rocha, que rodeia o detector, através de interacoes de corrente carregada
CC e neutra NC. Nesta andlise estamos interessados no fluxo de mions, produzidos nas
interagoes de CC, dado que os resultados do SK se referem a este sabor de neutrino.
A partir de nossas simulacoes, estimamos a taxa de mions ascendentes no detector e
comparamos nossa estimativa com os resultados obtidos pela colaboracdo SK em sua busca
indireta por matéria escura. Seus resultados sdo, para um tempo de toma de dados de

3109,6 dias nos periodos SKI-SKIII. Dessa comparagao, testamos modelos SIDM.

5.1 Eventos de Muons Ascendentes em Super-Kamiokande

Para obter os fluxos de mtions que entram no detector, simulamos 10° eventos de
aniquilacdo de matéria escura WIMP no Sol para massas m, de 10GeV até 10TeV nos
canais bb e WV, para cada um dos perfodos SKI, SKII e SKIII, com um total de 3109,6
dias de tempo de aquisicao de dados, repartidos em: 1646 dias para SKI, 828 dias para
SKII e 635,6 dias para SKIII. Assim, utilizando o fluxo de mtons ™ + p~, determinamos

o numero esperado de eventos no detector SK, expresso por

E d¢
A /E T A.5(0)dE, (5.1)
thr 15

onde T', é a taxa de aniquilacdo de WIMPs obtida na Eq.(3.44), % ¢ o diferencial, em
energia, do fluxo de muons no detector, obtido no tempo total de aquisicao de dados
tesp = 3109, 6 dias, para cada massa de matéria escura simulada. A.;s(6) é a area efetiva
do detector calculada como fungao do angulo zenital para distintas posi¢oes do Sol e
determinada pelas trajetérias de mions ascendentes maiores ou iguais que 7m dentro do

detector. Esta area efetiva é mostrada na Fig.21.
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Figura 21 — Area efetiva para miions ascendentes no detector SK, como funcio de Cos(6)
sendo 6 o Angulo zenital. Ela é determinada para as trajetorias de mtions ascen-
dentes que dentro do detector tém um comprimento > 7m. Aqui Cos(f) =0e
-1 correspondem as dire¢oes horizontal e vertical ascendente, respectivamente.
Figura extraida de [85].

A fim de estimar s6 o nimero de eventos de mions ascendentes, selecionamos estes
eventos entre os simulados, tentando seguir um processo analogo ao realizado na analise
da colaboracao SK. Portanto, para garantir os eventos ascendentes, rejeitamos os eventos
gerados quando o Sol tem um angulo de elevacio positivo, ou seja, quando o Sol estiver
por cima do horizonte. Esses miions sdo aqueles que tém um angulo zenital 8 tal que
0 < Cos(f) <1, com Cos(f) =1 correspondendo & diregio vertical descendente. O angulo
zenital é formado pela direcao reconstruida do mion ascendente e o zénite do detector.
Também, excluimos os eventos de mtions com FE,, < 1.6GeV que corresponde ao limiar
de energia para que sua trajetoria dentro do detector seja > 7m, este é o comprimento

minimo exigido pela drea efetiva.

Depois destas redugoes, restringimos os eventos para aqueles dentro de cones de meio
angulo arbitrarios', que sao formados com base na direcao reconstruida do mion ascendente
e a dire¢ao do Sol. Dado que a resolugdo angular do detector SK para a reconstruciao da
direcao angular dos mions ascendentes é 1°, em nosso caso, ndo necessitamos degradar a

distribuicao angular dos eventos ao redor do eixo Sol-SK.

Esta degradacdo seria necessaria para tomarmos o fato de que na simulagao os
neutrinos chegam sempre diretamente do Sol. Deveriamos entdo degradar esta diregao
em func¢do de uma distribuicdo que leve em conta a resolugao angular do detector. No

entanto, ja que este angulos é menor do que o menor cone de meio angulo utilizado em

I Mas abaixo damos uma descricio destes cones de meio angulo, os quais aplicamos nos fluxos obtidos

para cada massa de matéria escura simulada.
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nossa analise, esta degradacio angular é desprezivel. Além disso, ha uma degradacao de
aproximadamente 2° — 3° nos mions com energia acima de 1 GeV, devido as multiplas
dispersoes de Coulomb que sofrem os miions na rocha, mas, este efeito ja é considerado
pelo WimpSim [5]. Por exemplo, na anélise feita para o telescépio IceCube [64], 0 smearing
angular realizado, com uma resolucao angular que para o IceCube é de ~ 3°, ao redor do
eixo Sol-IceCube, mostra que grande maioria dos eventos estdo dentro deste corte angular
(ver Fig.22). Isto apoia nossa decisdo de desprezar as resolugao angular para as distintas

categorias de eventos de muions no SK.
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Figura 22 — Distribuicao angular de eventos no redor do eixo Sol-IceCube. Esta degradagao
angular é realizado para incluir o efeito experimental da reconstrucdo da
dire¢do angular dos eventos no telescpio IceCube. Figura extraida de [64].

Para exemplificar o efeito dos cortes descritos acima, mostramos na Fig.23, os
fluxos de muons gerados para matéria escura de m, = 100 GeV, se aniquilando nos canais
bb e WHW~. Os gréficos foram obtidos para o perfodo SKIII e mostram uma maior
reducao do fluxo de mion ascendentes no canal W~ dado que os cones de meio angulo
usados foram 7° e 10° para WHTW ™ e bb, respectivamente. E preciso indicar que estes

cones contém o 90% dos eventos de muons ascendentes.
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(b) Fluxo de eventos de muions ascendentes com e sem cortes para o canal WHTW .

Figura 23 — Fluxo diferencial de eventos de muons ascendentes (para SKI-SKIII) em
funcao da energia de muons F,, para matéria escura com m, = 100 GeV se
aniquilando nos canais bb (23a) e W*W~ (23b). A curva inferior em cada
grafico é o fluxo de muons ascendentes obtido depois de aplicar os cortes
descritos no texto.
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Figura 24 — Espectro de eventos do mions ascendentes como funcao da energia E,, para
SKI-SKIII (3109.6 dias). As curvas superiores representam modelos SIDM
com diferentes valores de oy, /m,, para WIMP com m, = 100 GeV, sendo
Oy = 1078em? em bb (acima) e 0, = 107%cm? em W+W~ (abaixo). A

curva azul inferior em cada figura, corresponde a modelos CDM e é mostrada

por

comparagao.

Na Fig.(24), mostramos os respectivos espectros do nimero diferencial de mtons

ascendentes a5,

dN,

. As trés curvas superiores em cada canal corresponde a modelos SIDM

com diferentes valores de o,,/m,. O espectro para modelos CDM é mostrado s6 por

comparagao. Todas as curvas sdo geradas para o, = 10"*3cm? em bb e 0, = 107*cm? em

W*W~. Para modelos SIDM, a presenca das auto-interacoes de matéria escura, gera um
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aumento significativo no niimero estimado de muions ascendentes induzidos de neutrinos.

Este resultado, é consistente com aquele apresentado na Fig.12.

No trabalho da colaboragao SK, eles s6 analisaram eventos de muons ascendentes
ja que o fundo de mions descendentes produzidos pelas interagées de raios cosmicos
na atmosfera é muito grande em comparacdo com os de neutrinos descendentes gerados
na aniquilacdo de WIMPs no centro do Sol. Na andlise por eles realizada, os eventos
de muons ascendentes foram separados em trés categorias: Stopping, Non-showering e
Showering. Um evento ¢ classificado como Stopping se toda sua trajetoria estiver contida
no detector. Os eventos de muions que atravessam completamente o detector sdo chamados
de Through-going. Esta categoria é subdividida em: Showering se o evento produz um
chuveiro de particulas dentro do detector e Non-showering se o mtion atravessa todo o
detector sem produgdo de chuveiros. Geralmente, os neutrinos com faixa de energia em
torno de 10 GeV produzem muons ascendentes do tipo Stopping; aqueles com cerca de 100

GeV geram Non-showering e os que tém mais de 1 TeV de energia, produzem Showering.

A colaboragao SK buscou por um excesso de eventos de neutrinos de miions na
direcdo do Sol em cada categoria, usando um cone de meio angulo para cada massa
de WIMP nos canais de aniquilacdo bb e W*W~. Os cones foram definidos seguindo
o critério, onde, para uma determinada massa de WIMP, mais do 90% dos eventos de
muons ascendentes estdo dentro do respectivo cone. Examinando a correlacao angular
neutrino-muon, a qual depende da energia do neutrino mae, se encontrou que o angulo

entre eles é quase sempre inferior a 30°.

A distribuigdo de eventos em funcao de cos (0s.,), obtida pela colaboragao SK,
para cada categoria, é mostrada na Fig.25, sendo 6,,, o cone de meio angulo. O niimero
observado de eventos obtidos nos periodos do SKI-SKIII (equivalente a 3109.6 dias) em
cada cone de meio angulo é apresentado na Fig.26 bem como um histograma indicando os
neutrinos atmosféricos obtidos por simulagdo Monte Carlo [5]. Esses graficos mostram que

nenhum excesso no sinal de muions ascendentes foi observado na dire¢ao do Sol.

Em cada categoria, nos dois canais de aniquilacdo bb e W+, para cada cone de
meio angulo com sua respectiva massa de matéria escura, é mostrado o niimero observado
de eventos de muons ascendentes ngs, nas Tabelas 3 e 4. Nelas também sdo apresentadas
as correspondentes fragdes de eventos de miions ascendentes F (considerando o modelo
CDM), que eles estimaram para cada categoria, o niimero esperado de eventos de fundo
npe (que equivale aos mions produzidos por neutrinos atmosféricos). Eles simularam este
fundo usando o fluxo de neutrinos que foi calculado por [86], para neutrinos com energia
menor do que 10 TeV e por [87] para neutrinos de energia maior do que 10 TeV. Na tltima
coluna é apresentado o limite superior no nimero de eventos de muons ascendentes Nyg,
calculado ao 90% C.L.
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Figura 25 — Distribui¢do de eventos miions ascendentes relativos ao Sol em fungao de
Cosbs,, para cada categoria. Aqui, 6 é o angulo entre a direcdo reconstruida
do mion ascendente e a dire¢do do Sol, tal que Cosb,,, = 1 corresponde
a dire¢ao do Sol. Os dados do SKI-III (3109,6 dias) sao representados por
cruzes e os histogramas designam os neutrinos atmosféricos Monte Carlo,
normalizados pelo niimero total de eventos de dados em cada categoria.
Figura extraida de [5].

Stopping Non-showering Showering
my 0 Tobs npaG F Nobs npa F Tobs nBaG F Noo
(GeV)  (deg) (%) (%) (%)

10 30 63 62.5 98 184 200.3 2 39 33.7 0 14.8
100 10 10 6.7 78 19 22.5 16 5 3.8 6 10.9
1000 6 3 2.7 59 8 7.2 29 1 1,4 12 6.41

10000 5 1 1.9 28 7 4.6 52 1 0.9 20 6.99

Tabela 3 — Aqui, é mostrado o limite superior Poissoniano no niimero de eventos de miions
ascendentes (Ngg) calculado ao 90% C.L. para cada cone de meio dngulo e cada
massa, m,, quando se conhecem, em cada categoria, o niimero observados de
eventos muons (nes), o fundo estimado (npg) e a fragao estimada de muions
ascendentes (F). Estes resultados sdo obtidos considerando que o canal bb é
dominante. Tabela extraida de [5].



Capitulo 5. Testando Modelos SIDM a partir de Resultados do Super-Kamiokande 62

60
40
20

'l
2
——
o
©
=4
=
(=]

@
5

010 0-15 020 025 0-30

Number of events

200
150
100

50

Non-showering

L1 1 PR T R S T TN SR T T (N TR TN SN W N S N S

0-5 0-10 0-15 020 025 0-30

50
40
30
20
10

(2}
>
o
=
o
=
5

ing

0-5 0-10 0-15 0-20 0-25 0-30
cone half-angle (deg.)

Figura 26 — Ntimero de eventos observados em cada cone de meio angulo em relagao ao
Sol, para cada categoria de miions ascendentes. Zero graus corresponde a
direcdo do Sol. As cruzes e os histogramas indicam a mesma informacao que
na Fig.25. Figura extraida de [5].

Stopping Non-showering Showering
My 0 Nobs nBG F o ngps nBG F o nops npG F Nogo
(GeV)  (deg) (%) (%) (%)
80.3 8 4 4.2 44 14 13.4 40 3 2.5 16 8.4
100 7 3 3.3 42 10 9.9 41 2 2.2 17 6.9
1000 3 0 0.5 40 2 2.1 41 1 0.3 19 4.2
10000 3 0 0.5 24 2 2.1 54 1 0.3 22 4.5

Tabela 4 — Os resultados aqui sdo analogos aos mostrados na Tabela 3 mas considerando
que o canal WHW~ é dominante. Tabela extraida de [5].

5.2 Restringindo Modelos SIDM

A fim de comparar nossa estimativa para o nimero de muons ascendentes no
detector com os resultados da colaboragdo SK, obtemos os fluxos simulados de mions
ascendentes para cada uma das massas mostradas nas Tabelas 3 e 4 para os periodos

SKI-III e aplicamos, a estes fluxos, os cortes descritos na se¢do anterior. Para cada um

. ~ _dN, L

deles, calculamos a integral da fungao 7", ou seja, integramos o espectro de eventos
n

correspondente (ver Fig.24) para obter o niimero de eventos de mions ascendentes estimado

em nossa andlise, de acordo com a Eq.(5.1). Note-se que a colaboracao SK considerou s6

CDM em sua anélise, enquanto que em nosso trabalho consideramos SIDM.
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Comparamos nossos resultados com o limite superior Poissoniano no ntimero de
eventos de muions ascendentes Ny, calculado ao 90% C.L. pela colaboracao SK nos dois
canais de aniquilagao, para cada cone de meio angulo e massa de WIMP. Esta comparacao,
se d& ao varremos os valores da segao de choque da auto-interacao o,, independente da
velocidade relativa entre WIMPs e rejeitar, todos os valores de oy, /m, para os quais n0sso
nimero estimado de eventos de muons é maior do que aquele obtido pela colaboracao
SK. Isso nos permite restringir regides do espago de parametros (o,,,m,) e, portanto,
excluimos ao 90% C.L., os modelos SIDM que, potencialmente, poderiam resolver os
problemas em pequenas escalas de CDM e que tém valores de o, /m, que estao nestas

regioes agora excluidas por nossa analise.

Mostramos nossos resultados nas Figs.27-30 para os canais bb e W W™, assumindo
dois valores arbitrarios para a segao transversal de aniquila¢ao térmica (o,v) e diferentes

valores da secao de choque WIMP-ntcleon o, independente e dependente de spin.

Nestes graficos, as curvas vermelhas representam os nossos resultados. Por compa-
ragao sao mostrados os limites impostos por outras andlises, tais como a analise baseado
nos resultados do telescpio de neutrinos IceCube [64], onde também foi considerada SIDM
com secdo de choque de auto-interacdo independente da velocidade. As restrigoes obtidas
nessa andlise, excluem modelos SIDM que tém valores de o, /m, > acima de 0.6 cm?/g e
0.1 cm?/g quando a matéria escura aniquila no canal W/~ com uma se¢do de choque
de aniquilagdo térmica 3 x 10726 cm?® s7! e 10727 cm? s, respectivamente [64]. Também,
apresentamos limites vindo da andlise do Bullet Cluster [88](regido azul), que descarta a
regiao de oy, /m, acima de 1.25 cm?/g. A regido onde o,,/m, > 1 cm?/g (acima da faixa
amarela) estd descartada de acordo com as andlises dos perfis de densidade de halo [58] e
de formas de halo [59]. Modelos SIDM com o, /m, < 0.1 cm?/g, indicados pela linha
verde tracejada, sdo modelos onde a auto-interagao é demasiada fraca para resolver os

problemas de pequenas escalas [89].

Quando as auto-interagoes sao dominantes, a taxa de aniquilac¢ao cresce se (o,v)
diminui (ver Eq.(3.52)), o que gera um sinal esperado mais forte para os mions ascendentes
no detector, de acordo com a Eq.(5.1). Isso implica que nossa andlise deve descartar mais
modelos de SIDM quando (o,v) é mais baixa. Como pode ser visto nos graficos, nossos

resultados estao de acordo com esta expectativa.

As Figs.27-30 mostram que as restri¢des que obtivemos para baixas m,, sao mais
fortes no canal bb quando comparadas & anélise baseada nos resultados do IceCube. A
razio disto é que dado que o canal bb gera neutrinos menos energéticos e como o limiar de
detecgao de energia do SK é menor do que o do IceCube, nossa andlise neste canal é mais

restrita.

Mirando nossas curvas, é claro que os resultados do canal W W™~ sao mais fortes

do que em bb, dado que os neutrinos de baixa energia provenientes de bb geram muitos
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muons que tém cones de meio Angulo maiores do que os utilizados pelo SK, fazendo com
que o fluxo de mtions na Eq.(5.1) diminua. Além disso, hd uma redugio do fluxo de miions
devido ao corte dado pela energia limiar E, >1.6 GeV; o que elimina a contribuicao (no
canal bl_)) de muitos muons que poderiam ainda estar dentro de seus respectivos cones de
meio angulo. Isto faz com que seja necessario ter valores maiores da taxa de captura ou,
equivalentemente, da secao de choque o,,, para que nosso nimero estimado de eventos
de mions ascendentes possa ser igual ao obtido pela colaboracdo SK, isto explica que no

canal WHW ™ o espago de pardmetros restrito seja sempre maior.
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Figura 27 — Secao de choque de auto-interacao oy, em funcao da massa de matéria escura
m, aniquilando em W*W~. Nosso resultado (curva vermelha) exclui, ao
90% C.L., modelos SIDM com o,,/m, nas regides acima das curvas. Os
resultados vindo de outras analisis sdo mostrados por comparacdao. O espago
de parametros acima das curvas azuis é excluido ao 90% C.L. pela andlise
feita aos resultados do IceCube considerando SIDM [64]. A regido entre e
acima da faixa amarela é excluida por perfis de densidade de halo e formas
de halo [58,59]. A regiao colorida azul claro é excluida pela andlise do Bullet
Cluster [88]. A regiao embaixo da linha verde é onde SIDM néao é efetiva
para resolver as tensdes de CDM em pequenas escalas, baseado no analise dos
esferoidais andes [89].

No caso de interagoes dependentes de spin, quando os WIMPs interagem principal-
mente com o Hidrogénio presente no Sol, obtivemos os resultados apresentados nas Figs.29
e 30. Vemos que a maior regiao restrita do espaco de parametros é alcangada para o mais
alto valor da secdo de choque o,y no canal WHW~ (Fig.29a). Este resultado é razodvel
porque, de acordo com a Eq.(3.29) a taxa de captura cresce para valores grandes de oy,
o que faz também crescer N, (Eq.(3.48)) e, portanto, aumenta a taxa de aniquilacao
(Eq.(3.44)). Assim, em um analise similar ao feito no paragrafo acima, sdo exigidos valores
baixos de oy, tal que nossa estimativa seja igual ao resultado dado pela colaboracao SK

neste canal.

Usando as oy, obtidas nas correspondestes massas simuladas, calculamos o valor
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médio da razao, oy, /m,, para o maior valor de o,y e o menor valor da segao de choque

de aniquilagio térmica, (o,v), (ver Fig.29a). Portanto, obtivemos o, /m, = 0.68cm?/g.
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Figura 28 — A mesma informacio como na Fig.27, mas aqui o canal de aniquilacéo é bb.



Capitulo 5. Testando Modelos SIDM a partir de Resultados do Super-Kamiokande 66

10710 10-19
10720 10-20
-
”’
- ” _

1072 - s - T -
< B aaitioas <
i3 PRSP 5
é 10-22 - - &; 10-22
S SN "‘::,ar‘-"w S

P
--mllZE"
10723 el 10723 -
,,,,,, X~ WW- - x->wrws
—10-% ¢m2 —10-%2 m2
1024 Oy =10"* cm 102 Oy =10"% cm
— <Ov> =3%x10"26cm3/s — <> =3x10"26cm3/s
—-—— <ov>=1x10"2cm3/s —-—— <> =1x10"2cm3/s
10725 . 107 T
10? 10° 104 10? 103 104
my (GeV/c?) my (GeV/c?)

(a) (b)

Oy (cm?)

—10-%3 cm?
10-2¢ O =10""cm
— <> =3%x10"26cmi/s

—-— <0opv>=1x10"2" cm3/s

10254

102 10° 104
my (GeV/c?)

()

Figura 29 — A mesma informagcao como na Fig.27 mas aqui as interagoes sdo dependentes
de spin. Canal W+W~.
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Figura 30 — A mesma informacio como na Fig.28 mas aqui as interagoes sao dependentes
de Spin. Canal bb.

Observando os resultados no canal bb (Figs.28 e 30), vemos que, para 0 menor

valor da secdo transversal de aniquilagdo térmica, nossa andlise restringe quase o total das
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regioes do espaco de pardmetros, para modelos SIDM que foram descartados pelas analises
feitas em perfis de densidade de halo, formas de halo e Bullet Cluster. Assim, nosso
trabalho constitui uma verificagdo independente deste resultado. Enquanto comparado
com a andlise feita para o telescopio IceCube (curvas azuis), nosso resultado amplia mais a
regido excluida para o SIDM, quando os WIMPs aniquilam no canal bb com massa WIMP
entre 10 e ~380 GeV e entre 10 e ~200 GeV para interagoes dependentes e independentes
de spin, respectivamente. Em consequéncia, nds excluimos, ao 90% C.L., todos os modelos
SIDM com se¢ao de choque de auto-interagao independente da velocidade relativa dos

WIMPs, cujos valores de o, /m, estdao acima de nossas curvas.

5.3 Restricoes na Secao de Choque WIMP-préton Depen-

dente de spin

Em nossa anélise, também obtivemos limites a 90% C.L. na secao de choque de
interacao WIMP-préton dependente de spin, a;?}f’ . Restringimos o espaco de pardmetros
(0)‘?}? , mX) seguindo um processo analogo ao realizado na se¢do anterior. Desta vez, usamos
(o0,v) =3 x 10720 cm®s™! e fixamos o,, em 9.2 x 1072 cm? que ¢ o limite mais estrito
para matéria escura aniquilando no canal W*W~ (ver Fig.29a), com massa de 100 GeV.
Para o canal bb usamos o, = 1.05 x 1072 ¢m?, o qual é um valor ainda permitido
em nosso analise para a mesma massa WIMP. Com isto, ao comparar nossa estimativa
com os resultados da colaboracdo SK, buscamos por valores para a;?f /m, escaneando o

correspondente espago de parametros .

Os resultados obtidos nesta caso sao mostrados na Fig.31 (curvas vermelhas).
Além disso, algumas curvas vindo de outros trabalhos, os quais consideraram s6 CDM,
sdo mostradas a fim de ser comparadas com nossos resultados. Nosso analise restringe
uma regido significativamente maior do espaco de parametros, quando comparado as
curvas atingidas pela colaboragao SK e IceCube. Este resultado é de se esperar dado que
em nossa analise, consideramos um termo adicional de captura devido & presenca das
auto-interacoes, o qual leva a um aumento no sinal de neutrinos e, portanto, de eventos
de muons ascendentes no telescépio. As curvas do SK foram obtidas para os periodos

SKI-SKIIT (equivalente a 3109.6 dias), mesmo periodo que usamos em nossa andlise.

A figura mostra que para o canal bb, h4 uma grande parte do espaco de pardmetros,
permitida pelo SK, que agora é restrita pela nossa andlise, excluindo modelos com valores
de of0 de até 1.3x 107%° cm?® neste canal. Em W*W™ restringimos uma regido do espago
de pardmetros, entre 80.3 GeV e 1000 GeV, ainda maior do que os limites impostos pelos
outros experimentos apresentados aqui. Neste canal de aniquilacao, nossa restricdo mais

forte é dada para modelos com J;jl? = 3.4 x 107** cm? para m, =100 GeV.
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Figura 31 — Limite superior ao 90% C.L. na sec¢ao de choque WIMP-préton dependente de
spin, para matéria escura aniquilando nos canais bb e W+W~. Nossa andlise,
que considera CDM com SIDM (cuvas vermelhas), exclui uma regiao maior
do espago de parametros do que as andlises do SK (2011) [5] (cuva laranja) e
IceCube (2012) [90] (cuva verde) que consideraram sé CDM.
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Conclusoes

Neste trabalho, simulamos matéria escura WIMP com auto-interagoes fortes, sendo
capturada e se aniquilando no ntcleo do Sol. A partir destas aniquilagoes, estimamos o
correspondente sinal de neutrino de muions que interagem com os nuicleons, que rodeiam o
detector SK, através de interacoes de CC, gerando um fluxo de miions ascendentes que
sao detectados pelo SK. Com isto, determinamos o nimero estimado de eventos de mions
ascendentes no detector e comparamos nosso resultado com o limite superior de eventos de
muons ascendentes, obtidos pela colaboragao SK. Nessa andlise, eles consideraram CDM

sem auto-interacao.

A fim de fazer a comparacao com os limites, no nimero de eventos de mions
ascendentes, obtidos pela colaboragdo SK [5], consideramos em nossa anélise os canais de
aniquilacdo bb e WHIW~ e aplicamos, sobre os eventos de muons, as restrices feitas pela
colaboragao SK. Para cada um destes canais, obtivemos o fluxo de mtions ascendentes em
diferentes cones de meio angulo para massas de matéria escura WIMP no intervalo entre
10 GeV e 10000 GeV. Estes cones sdo o angulo formado pela direcao reconstruida do mion

ascendente e a direcdo do Sol.

Dessa comparagao, obtivemos valores de o,,/m, escaneando o seu correspondente
espago de parametros para valores fixos de (o,v) e de oy, dependente e independente de
spin. Com isto, excluimos a 90% C.L. uma regido significativa do espago de parametros dos
modelos de SIDM, os quais tém secao de choque de auto-interagao (o, ) independente da
velocidade relativa entre WIMP. Estes modelos sao considerados como potenciais solucoes

aos problemas de CDM em pequenas escalas [3].

Em ambos canais de aniquilagdo, a maior area restrita na nossa analise é sempre

3

atingida para (o,v) = 10727 cm?® s7! que é o menor valor usado aqui. Nossas restri¢oes

mais fortes aparecem no canal W*HW ™~ para o caso de interacoes dependentes de spin,

onde o,y = 107* cm?3 s71.
Usando um processo similar ao realizado para oy, /m,, também escanemos o espago

SD
Xp

spin. Desta vez, mantendo fixo o, em 9.2 x 1072 cm? e 1.05 x 10722 cm? nos canais bb

de parametros (03,’, m,) da se¢do de choque de interagado WIMP-préton dependente de

e WTW~, respectivamente. Estes valores de oy, sdo ainda permitidos na massa de 100

3 57! no caso de interacoes

GeV, segundo nosso resultado obtidos para o,g = 10~ cm
dependentes de spin. Além disso, para este mesmo valor de oy, estabelecemos um
intervalo menor, ~ 0.7cm?/g < o,,/m, < lem?/g, para modelos de SIDM com uma
razao média, o,,/m,, dentro deste intervalo, o qual é menor que aquele estabelecido pela

analise feita ao IceCube sendo ~ 0.1cm?/g < oy, /m, < lem?/g e a aquele vindo do Bullet
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Cluster que exclui oy, /m, > 1.25cm?/g.

Dado que o detector SK tem um limiar para baixas energias menor do que o
IceCube, é de se esperar que nossa analise exclua mais modelos de SIDM do espago de
parametros o,,/m, de do que o IceCube [64], nas regides com massa WIMP entre 10
e ~380 GeV e entre 10 e ~200 GeV para interagoes dependentes e independentes de
spin, respectivamente, se a matéria escura aniquila no canal bb. Enquanto que para altas
energias, os resultados baseados no IceCube restringem uma maior parte do espago de

pardmetros para modelos SIDM do que nosso resultado.

Em nossa analise, atingimos o limite superior de exclusdo mais estrito, ao 90%
C.L., na se¢ao de choque WIMP-préton dependente de spin, para uma massa de matéria
escura de 100 GeV, sendo 1.3 x 107% cm? para bb e 3.7 x 107*2 cm? para W*W~. Em
ambos canais, excluimos regioes maiores do espago de pardmetros do que aquelas restritas
pelos limites prévios impostos pela colaboragao SK (2011) [5] e IceCube (2012) [90], dado
que s6 consideraram CDM sem SIDM.
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