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Resumo

Necessario na maioria das teorias para atribuir massa aos neutrinos e explicar o fend6meno de oscilagao
de sabores, o neutrino de méo direita, estéril em SU(2)r ® U(1)y, é um candidato natural a matéria
escura nao barionica. Cosmologicamente produzido via oscilagao nao ressonante de quiralidade do neu-
trino de mao esquerda e situado na categoria “Warm” de matéria escura, esta atualmente desfavorecido
como candidato a formar a totalidade da matéria escura. Apresentamos um cendrio subdominante, no
qual o neutrino estéril formaria apenas uma fragao fs; do total da matéria escura. Através da andlise
do sinal negativo do decaimento radiativo em raios-x difusos e auséncia de supressao em estruturas de
Lyman-« aplicadas na previsao de abundéancia gerada pelo modelo de massa ¥MSM, obtemos o limite
de fs <0,65(20) em modelo cosmolégico composto A(Ws+ C)DM. Com esse resultado mostramos que
o neutrino estéril ainda é um candidato vidvel para uma componente relativistica da matéria escura,

possivel solucao para o excesso de poténcia em pequena escala do modelo puramente “Cold”.
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Abstract

Needed in the most theories to confer mass to neutrinos and explain flavour oscillations, the right-
handed neutrino, sterile in SU(2);, ® U(1)y, is a natural non-baryonic dark matter candidate. Cos-
mologicaly produced by non-resonant oscillattion with left-handed neutrinos and situated in the Warm
regime, it’s currently disfavored as composing the total dark matter. We present subdominant scenario
where the sterile neutrino would compose only a fraction fs of the total dark matter, to constrain
the model are utilized negative signals from diffuse X-Ray background and suppression from Lyman-
« large scale structure applied to ¥vMSM sterile neutrino theoretical production. We found the limit
fs < 0.65(20) for a composed cosmological model A(W4 4+ C)DM. This result shows that the sterile
neutrino is still a viable candidate for a relativistic component of dark matter and a possible solution

to solve the excess power problem of the standard ACDM model in small scales.
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Introducao

Para estudar e propor que os neutrinos estéreis possam formar a matéria escura é necessario antes
estudar duas areas aparentemente distintas, cosmologia e fisica de Neutrinos, e que, no entanto, podem
ser utilizadas como ferramenta para completarem lacunas existentes em ambas. Esta efetiva interdisci-
plinaridade poderia ser entendida como fazer fisica de neutrinos através da cosmologia ou cosmologia
através da fisica de neutrinos, mas por tratar-se de duas areas de fisica fundamental igualmente rele-
vantes e incompletas nao é correto referir-se a qualquer uma como mera ferramenta auxiliar da outra,
e por isso a expressao correta para esta area de estudo é Cosmologia de Neutrinos.

Considerando que os neutrinos césmicos de fundos sdo a segunda particula mais abundante do uni-
verso, propriedades como massa e numero de familias afetam sensivelmente a composicao e evolucao do
universo observavel. Esta sensibilidade cria varias assuntos de pesquisa interessantes, tais como ntmero
de familias na nucleossintese primordial, sinais de massa e oscilacao de neutrinos na radiacao césmica
de fundo, no espectro de poténcia da matéria e na aceleracao de super novas distantes. No entanto, o
assunto central e objeto de pesquisa de fato dessa dissertagao em Cosmologia de Neutrinos é a hipdtese

do neutrino estéril formar a matéria escura.

Fisica de
Neutrinos

Cosmologia

Cosmologia de
Neutrinos

“Neutrino Estéril como ™
Matéria Escura

.. Matéria Escura

Figura 1: Interdisciplinaridade e primeira etapa da construcao do modelo.

Por tratar-se de um trabalho de revisao sobre uma especifica conjuncao de duas areas de estudo
amplas e complexas, serd apresentado introdugoes sobre Cosmologia e Fisica de Neutrinos para que de
forma linear e paralela construa-se o ferramental necessario para abordar especificamente a hipétese do
neutrino estéril formar a matéria escura. No capitulo 1 serd apresentado uma introducgao a Cosmologia

que, por indicios de consenso e interesse proprio, se resumird ao modelo FRW, conhecido também como
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modelo cosmolégico padrao. No capitulo 2 sera apresentada uma introducgao a Fisica de Neutrinos que
também se focalizard no estudo de modelos de massa para os neutrinos e em especial naqueles que
postulam a existéncia de neutrinos estéreis. No capitulo 3 sera mostrado de que forma Cosmologia e
Fisica de Neutrinos podem completar-se para preencher lacunas e responder uma das maiores questoes
da fisica moderna: qual a identidade da matéria escura. Por 1ltimo, no capitulo 4, serd apresentado
os resultados, conclusoes e perspectivas a respeito da hipdtese titulo dessa dissertacao. Também serd
apresentado possibilidades de estudo futuro. E finalmente, serd apresentada as consideragoes finais

sobre o trabalho desenvolvido e analise critica da area de pesquisa.



1 Cosmologia

Apés a elaboragao da relatividade geral por Albert Einstein (1915) foi possivel pela primeira vez
criar teorias testaveis para a estrutura e evolugdo do universo. Observagoes feitas por Edward Hubble
(1929) mostraram que o0 nosso universo estd em um processo de expansao e que, portanto, no passado
esteve em um estado muito mais denso e quente até um ponto de singularidade inicial. Esta situagao é
prevista pelo modelo de Hot Big Bang proposto por Alexander Friedmann (1922) que utiliza a métrica de

Friedmann-Robertson-Walker (FRW) para descrever um universo homogéneo, isotrépico e em expansao.

Partindo deste modelo como primeira aproximacao e adicionando perturbacoes na homogeneidade
geradas por oscilagoes quanticas de campos primordiais tornadas macroscépicas por um breve periodo de
inflagdo, é possivel explicar quantitativa e satisfatoriamente a formacao desde galaxias e agrupamentos
até elementos quimicos e a radiacao cosmica de fundo com tal precisao que este modelo ficou conhecido
como modelo cosmolégico padrao. Este sucesso deve-se a sua capacidade de combinar relatividade geral
e fisica fundamental de particulas elementares, permitindo-o realizar predicées que sao comprovadas

observacionalmente.

Fisica de
Neutrinos

Cosmologia

FRW
Perturbado

Cosmologia de
Neutrinos

/"Neutrino Estéril como™, |
Lo Matéria Eseura e

_____________

Figura 1.1: Interdisciplinaridade e segunda etapa da construcao do modelo.
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Neste capitulo sera apresentado paulatinamente o modelo cosmolégico padrao focalizando o contetdo
de particulas elementares, com especial atencdao aos neutrinos e & matéria escura. Na secao 1.1 sera
apresentada a métrica FRW utilizada no modelo cosmolégico padrao, na secao 1.2 serao deduzidas
as equagoes de Einstein da relatividade geral para a métrica FRW, na secao 1.3 serd explicado como
perturbagoes evoluiram no universo e na secao 1.4 como isso pdde formar as estruturas que observamos
atualmente, na secao 1.5 é apresentado como a radiacao césmica de fundo pode fornecer informagoes
sobre a evolucao cosmoldgica, na secao 1.6 é analisado o caso dos neutrinos césmicos de fundo e,

finalmente, na secao 1.7 é apresentado um resumo sobre matéria escura.

1.1 Meétrica

A métrica de um espaco permite transformar distancias de um sistema de referéncia em distancias
fisicas, de forma que em um mesmo espago a distancia fisica entre dois pontos é invariante por sistema

de referéncia utilizado e pode, portanto, descrever a propria métrica desse espaco

ds* = gudrtdz” . (1.1)

A métrica de um espaco maximamente simétrico, isto é, homogéneo e isotrépico, e em expansao

espacial é dada pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) [1, 2]

dr?

2 _ 2 2

+ r2d? + r2sin29d¢2> , (1.2)

sendo a(t) o fator de escala explicitamente dependente do tempo responsavel pela expansao espacial. A
constante k serd igual a +1, 0 ou -1 para universos espacialmente abertos, planos ou fechados respecti-

vamente. Introduzindo o tempo conforme 7 pode-se expressar a métrica FRW da seguinte forma

dn = — (1.3)

dr?

2 _ 2 2
ds® = a(t) <—d’l7 + m

+ r2d0* + r2$in20d¢2> . (1.4)

Seja qual for a geometria de um espago, a trajetoria de uma particula livre serd dada pela equagao

da geodésica

A2zt " dx® dzP

d\2 9B gy d)
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sendo A\ o parametro de trajetéria e Fgﬂ o simbolo de Christoffel respectivamente definidos como

dz®

Pa — H 3 (16)
my 39(11/ agﬂli 6gaﬁ
r“, = g — . 1.
B 2 <82L'B T B oz (L7)

Os elementos para a métrica FRW [3] nao nulos sao

0 _ aa 1 kr
I\11 - 1—kr2 > 1—\11 -

1—kr2
9, = aar?, I, = aar’sin? ,
1 _ 12 3 _ a
I‘01 = F027 1—\03 — a>
Ty = —r(l—Fkr?), Y, = —r(1 —kr?)sin?0
2 _ 1 3 _ 1
F12 = > 1—‘13 - ro
%, = —sinfsind I3, = cotd .

1.2 Relatividade Geral

A principal ferramenta para a cosmologia é a relatividade geral [4]. As equagoes de Einstein que

descrevem a relacao entre a métrica e o conteido energético, em forma de matéria ou radiacao, sao

1
Guw = R — §RgW = 81GT, — Agu (1.8)

sendo que
G, ¢ o tensor de Einstein que incorpora toda a geometria do espago em questao,

R,, o tensor de Ricci,
R o escalar de Ricci dado pela contracao do tensor com a métrica,
A uma constante cosmoldgica incluida por Einstein para manter o universo estatico
)
G a constante de gravitagao de Newton,
T,, o tensor energia-momento que deve conter todo o contetido energético e de pressao, em forma de

matéria ou radiagao responséavel pela deformacao do espaco.
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A aproximagao utilizada pelo modelo cosmolégico padrao é que as particulas e campos do universo,
anterior a recombinagao (z ~ 1100), formam um plasma primordial composto que pode ser descrito

como um fluido perfeito, cujo tensor energia-momento é dado por

Tw = (p + P)uyuy + Py . (1.9)

Segundo o Principio Cosmolégico nao ha um referencial privilegiado no universo, portanto, em um

referencial inercial em relagao ao fluido cosmolégico, a quadri-velocidade u* desse fluido sera

u* = (1,0,0,0) , (1.10)
—p 0 0 0
0 P 0 0

o= e (1.11)
0 0 P

O escalar e o tensor de Ricci sao dados por

R = ¢"R,, (1.12)

Ry = 0.I%, — 0,1, + T%,I7, — I%,I7, . (1.13)

vV uo o v po

Os elementos do tensor e o escalar de Ricci para a métrica FRW [3] sao

1d2a
ROQ = _BEW 5 (114)
1 da\? d?a
= — |12 — —_— 2 1.1
fu 1—kr2[ <dt> Tage TR (1.15)
da\? d2a
RQQ = 7”2 [2 (dt) + a—dtQ + 2]{? 5 (116)




1. COSMOLOGIA 7

Rsz = 172 @2+a@+2k sin?0 (1.17)
8 dt dt? ’ ‘
1d% l1da\*®  k
n—oe¢lt Lda S 1.18
[a az " <a dt> * a2] (1.18)

A partir da equacao de Einstein com a métrica FRW e do tensor energia-momento de fluidos perfeitos
pode-se obter equacoes de campo que relacionem a taxa de expansao do universo com a densidade de

energia e pressao:

1. Substituindo o tensor e escalar de Ricci na equagao de Einstein(1.8) no elemento tempo-tempo

(u =v = 0) chega-se a equagao de Friedmann

1da\? 87tGp k A
- - - = — . 1.1
<a dt> 3 2 73 (1.19)
Definindo a taxa de Hubble e a densidade critica
1da
Ht) = —— 1.20
0 = - (1.20)
3H?
cr = ) ].21
p —e (1.21)
e parametrizando a expansao por Hy e h,
Hy = 100h km sec™t Mpc™! | (1.22)
per = 10%h%eVem™ [20] , (1.23)
chega-se a
k A
H2(t) = 3L - 2 4 o 1.24
1) = HL - 5 (1249

Para expressar essa equacao em um sé formalismo também podemos representar a curvatura e a

constante cosmoldgica em termos de densidades de energia

A = 81Gpy = 3H2PA (1.25)

cr
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81G PK
k= ———px = —H3™™ | 1.26
3 PK Opcr ( )
obtém-se
a
H(a) = HO\/’)() + LAy PR (1.27)
Per Per Per@

2. Substituindo o tensor e escalar de Ricci na equagao de Einstein(1.8) no elemento espago-espago

(u=v =1) e o termo (a/a)? pela equacio 1.19 obtém-se a segunda equacio de campo

1d%a 4nG

—_—— = —— 3P) . 1.28

T 5 (b +3P) (1.28)
3. Aplicando a conservacao do tensor energia-momento contido na equagao de Einstein(1.8) através

de sua derivada covariante

T, =0, (1.29)
1 9(a3p) 1da
— = —3——P. 1.30
a3 Ot a dt (1.30)

Apbés deduzir as trés equagoes de campo de um universo FRW (1.27, 1.28 e 1.30), o passo seguinte é
definir qual a constituicao fisica em si, em termos de campos e particulas, que compoe o universo, ou seja,
quais as origens das componentes de p(a) e como suas naturezas, material ou radioativa, influenciam
a expansao do universo (p(a) = Y, pi(a)). Das componentes de p(a) podemos distinguir dois tipos

principais:

e Matéria

Possui pressao efetiva zero, portanto, segundo a equacao da continuidade (1.30)

1 9(a’p) _
S =0, (1.31)
pu(a) o a3 . (1.32)

e Radiagao
Possui pressao igual a 1/3 da densidade [3, pdg. 335], substituindo também na equagao da conti-

nuidade,

+ 3=

ap 1da P
ot ha et g) =0 (1)

pr(a) o< a™*. (1.34)
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Separando a densidade p(a) na equagao 1.27 em um termo material e outro radiativo, e substituindo

pelas expressoes acima, obtém-se

a=1 a=1
H(a) = HO\/pM(3 ) 4 pR(4 ) K (1.35)
a° Per Q= Per Per Q= Per

o = pla=b (1.36)
Per
Qr Qur %

1.3 Perturbacao e evolucao

Se é verdade que a isotropia aparente da radiagao césmica de fundo nos mostra a validade do modelo
maximamente simétrico FRW ;| também é verdade que é imprescindivel que tenha havido perturbagoes
na homogeneidade primordial para que através de aglutinacao gravitacional as estruturas de grande
escala e galdxias pudessem ser formadas. A origem dessas perturbacoes ainda é matéria de especulagao,
mas a hipdtese mais aceita é a de que um breve periodo de expansao acelerada, denominada inflagao,
postulada para explicar o problema do horizonte [96-98] também teria tornado macroscépicas flutuagoes
quanticas de campos primordiais [99-103,134]. Dessa forma, a inflacao teria gerado perturbagoes na
distribuicao de matéria e radiacao que se propagaram através de acoplamentos com as outras particulas
do plasma primordial e com a préopria métrica do espaco gerando as estruturas que observamos tanto em
estruturas de grande escala como em padroes nas anisotropias na radiacao césmica de fundo que podem
ser medidos com grande precisdo. Apesar do desconhecimento sobre a origem, é possivel determinar de
que forma pertubacgoes se propagaram no plasma primordial, também chamado de plasma cosmoldgico,
através de cada tipo de particula e de suas interagoes intrinsecas. Ou seja, no modelo cosmolégico padrao
estudar a evolucao do universo significa estudar a origem e evolucao das perturbacoes cosmoldgicas e
como estas criaram as estruturas césmicas em matéria ou radiagao.

A equagdo 1.37 representa um conjunto de modelos FRW com contetido energético radiativo, ma-

terial, curvo e constante, que serao perturbados nesta secao para formar estruturas de grande escala,
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secao 1.4, que imprimem sua assinatura nas anisotropias da radiacao e nos neutrinos césmicos de fundo,
secoes 1.5 e 1.6 respectivamente. De todos os possiveis modelos para diferentes composi¢oes, hd um
modelo de consenso que melhor ajusta os dados das observacoes cosmoldgicas de precisao tais como o
WMAP [8,9,20] e SDSS [17]. Este modelo de consenso presume cinco componentes no universo: fétons
e neutrinos como radiativos, barions e matéria escura como materiais e energia escura como constante.

Este modelo é normalmente denominado de “flat” ACDM pois os dados indicam que o universo é
préximo de plano com preponderancia de energia escura(~ 70%) cuja densidade é constante e dessa
forma introduzida na equacgao de Friedmann como uma constante cosmolégica A e de matéria escura
(~ 25%) com livre caminho médio desprezivel (“Cold Dark Matter”). Embora diferentes modelos
com distintas composi¢oes também tenham que sofrer perturbagoes para gerar estruturas, as equagoes
perturbativas a serem desenvolvidas nessa secao presumem o modelo ACDM ao nao incluir perturbagoes
na energia escura por ser constante e ao truncar a equacao perturbativa da matéria escura no segundo

momento por considera-la nao relativistica.

1.3.1 Equacao de Boltzmann

As funcoes de distribuicdo possiveis para as particulas enquanto em equilibrio com o plasma cos-

moldgico sao de dois tipos.

1. Distribui¢ao de Fermi-Dirac para particulas de spin semi-inteiro (por ex.: bdrions, neutrinos,

elétrons)

fFrD = 55— - (1.38)
e +1
2. Distribuigao de Bose-Einstein para particulas de spin inteiro (por ex.: fétons, W+, z9)
1
e T —1

Para utilizar o modelo de fluido perfeito para descrever o plasma cosmolégico, as n particulas que

o formam devem ter suas funcoes de distribuicao satisfeitas pela equacao de Boltzmann

d;

Voo o (1.40)

cuja decomposicao mais geral é dada por

ofi O f; da’ 0fi dE ofi dp/

ot " owi dt T 9B dt T op dt

- CIf] . (L41)
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sendo que C'[f] deve conter todos os possiveis termos de colisao.

Os dois lados da equagdo acima necessitam de atencao em separado. Primeiramente sera descrito
como perturbacoes podem ser incluidas nas fungoes de distribuicao f; e em seguida quais os termos
de colisao para cada tipo de particula em separado. A teoria de perturbacdes cosmolégicas pode ser
aplicada de diferentes formas, o “gauge” utilizado nesta tese é conhecido como “Conformal Newto-
nian Gauge” que é préprio para demonstragoes e andlises, também utilizado pela principal referéncia
deste capitulo [92]. Outros “gauges” utilizados sdo o “Comoving”, “Spatially flat” e “Synchronous”, este

ultimo muito utilizado computacionalmente devido a sua estabilidade e velocidade de integracao [94,95].

1.3.2 Perturbacoes na métrica FRW

Perturbacoes na densidade das particulas geram alteracbes no campo gravitacional que segundo
a relatividade geral estarao associadas a perturbacoes na métrica descrita pelo tensor g,,. Ainda
considerando o principio cosmoldgico, segundo o qual nao ha um referencial preferencial, consideramos
que elementos espaciais sao alterados igualmente por meio de campos fracos assim como o elemento

temporal. Para um universo espacialmente plano, essas perturbacoes podem ser descritos por campos

fracos
—1(1 + 2¥(x,1)) 0 0 0
G — 0 a?(t)(1 + 2®(x, 1)) 2 0 0 (L42)
0 0 a®(t)(1 +2®(x,1)) 0
0 0 0 a?(t)(1 + 2®(x,t))

sendo ¥(x,t) e ®(x,t) campos gravitacionais fracos, portanto perturbativos, cujos termos quadréticos
podem ser desprezados na aproximacao de primeira ordem. A métrica acima é uma combinacao de
universo FRW espacialmente plano com campo gravitacional escalar fraco. E possivel desprezar per-
turbacoes vetoriais e tensoriais a métrica pois estas nao se acoplam a perturbagoes na densidade de
matéria nem de radiacao. Substituindo estas perturbagoes na métrica na equagao de Einstein contida

na equagao 1.8, especificamente no elemento tempo-tempo (1 = v = 0)

1
G% = 9" (Roo — 59003) = 8nGTY . (1.43)

Mantendo-se somente os termos de primeira ordem em perturbacao
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6G% = —(1 —29)6Ryy — %53 = 8rGOTY , (1.44)

6Roo = —];zqf - 3%25 + 3%% [%\f - Q%Cf] : (1.45)

o = v (1) 3] Wy o oDF gl (000 Y
substituindo-se 0 Ryg € 6 R em (5G00, chega-se a

k2o 4 3% <<i> - Zw) = —4wGa*sTY, . (1.47)

No modelo cosmoldgico padrao o conteiido de particulas do universo é descrito como um fluido
perfeito com cinco componentes: fétons, barions, neutrinos, matéria escura e energia escura. Nao ha
evidéncias de inomogeneidades na densidade de energia escura, portanto, sao introduzidas perturbagoes
na densidade apenas para os quatro primeiros ingredientes. Utilizando a definicao de tensor de fluido

perfeito contida no tensor 1.11
5T = =Y opi, (1.48)
i

op = dpy + pp + Opy + dppu - (1.49)

Para particulas relativisticas, perturbagoes na densidade sao introduzidas como flutuacoes na tem-
peratura de corpo negro que, como pode ser visto na equacao 1.34, é proporcional a quarta poténcia da

densidade

(1.50)
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Introduzindo a variavel J; e utilizando-se do parametro de densidade §2; anteriormente definido na

equacao 1.36

5 = (1.51)

chega-se a equagado que governa as perturbagoes na métrica

Q, 6T, Qpm
4 + 4
a* T,

0 4 —0 1.52
b T AgT o oM (1.52)

Ko + 32 <<i> - “\11> — 47Ga2per [4
a a

a3

sendo pontos derivadas parciais em relagao ao tempo conforme 7.

1.3.3 Perturbagoes na densidade de f6tons

Por serem relativisticos e estarem em equilibrio, os fétons se comportam como um gés livre e
todas as suas propriedades podem ser descritas unicamente através da sua temperatura. Portanto, a
melhor forma de incluir perturbacoes na densidade dos fétons é acrescentar um termo perturbativo na

temperatura de sua distribuicao, dada pela distribuicao de Bose-Einstein para particulas nao massivas

i = oo (i) 59

assumimos o potencial quimico nulo pois fétons sao criados em muitos processos. Considerando que ©

é pequeno pode-se expandir em torno da distribuicao de Bose-Einstein

1

) 1 0 afL

No caso dos fétons, para os quais sé hd o termo de momento na equagao de energia (E = p), a

decomposicao da equacao de Bolztmannl.41 serd

g, of, of,di  of dp  Of dp
Yy _ Gh i 9y 9P P 1.
it~ ot T owdat T opar T opdt (1.55)

Todas as particulas, incluindo os fétons, tém sua energia reduzida devido a expansao do universo,

este efeito também chamado de deslocamento para o vermelho é dado por
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dp 1da 0P pt OV
— = —p|—-— — — . 1.56
dt p<a dt * ot + aaxl> (1.56)
O proprio espaco sofre distorgoes devido as perturbacgdes na métrica, e que sao dadas por
= —(1+9v+9). 1.57
= =Lt (1.57)

Substituindo na equacao 1.55

g ok on [P OF [ (tda 00 _pouy] | ofdi
dt Ot + ox’ a(1+\II+(I)) + op P\adt + ot + a Ox' * opt dt ’ (1.58)

e desprezando termos de segunda ordem em teoria de perturbagao obtém-se

dfy,  9fy Ofy p' 8f7{_ <1da 0P ﬁ’ﬁ\lf)]

PR adt T ot T don

at Ot ort a Op (1.59)

Substituindo f, da equagao acima pela aproximacao contida na equacao 1.54 e coletando somente

os termos da primeira ordem de aproximacao, obtém-se

ot " e T ot T aon

[df” (1.60)

] oY (a@ poe oo pf a\y)
dt 12 Ordem P ap

1.3.3.1 Termos de colisao dos f6tons

O termo de colisao mais importante para os fotons é o espalhamento Thomson com os elétrons

e (a) + v(p) «— e (d) + P, (1.61)

cuja amplitude em 12 aproximagao calculada através das regras de Feynman ¢ dada por [93]
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| #)? = 6rorm?[l + cos*(p.p')] , (1.62)

onde o7 é a se¢ao de choque de Thomson

or = . (1.63)

2
6mmz

Substituindo no termo de colisao

[ [P [ d el
Clfy(P)] = p/(QW)3/(27T)3/(27T)3 8Ec(q)Ee(q')Ey(P')

x5 p+q—p —q) {f(d)f,(0) = fe(a)fy(P)} . (1.64)

cuja integral, desprezando termos de segunda ordem de perturbacao, é igual a

910

Clfy(p)] = —ngneUT Oy — O(p) + p-vy — %%(ﬁ)GQ , (1.65)

sendo v, a velocidade média dos barions, ©; termos da expansdo em multipélos da funcao © e &7 o

polinémio de Legendre de ordem [ conforme defini¢bes abaixo

vy = mi, (1.66)
1
o = = [ FAwew . (1.67)
l
P ) = 5o > Yin @i (1.68)

apesar de v, depender do momento do elétron incidente, a velocidade média dos barions permanece
aproximadamente constante no intervalo integrado, portanto este termo serd isolado da integral como
uma constante.

Substituindo o termo de colisao na equacao de Boltzmann com distribuicao também perturbada em

12 ordem contida na equacgao 1.60

o0 poe 0w pov
ot a Ozt Ot a Oxt

. . 1 .
= neor O — O(p) + p-vy — 592(19)@2 , (1.69)
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sendo as variaveis u e 7 definidas como

k.p
= — 1.70
[ a (1.70)
T = —neora . (1.71)

Tomando a transformada de Fourier da equagao 1.69, onde 0; = k; e f = Z[f], chega-se a equagao

que governa pertubagoes na temperatura de corpo negro dos fétons

2 ~ 2 ~ ~ ~ 1
O + tkp® + ¢ + kpV = —7 |09 — O + uvp — 5@2(”)@2 . (1.72)

A vantagem em se utilizar da transformada de Fourier é que no espaco real as equagoes que governam
a dinamica das perturbagoes sao equagoes diferenciais parciais lineares que envolvem derivadas tempo-
rais e espaciais, que devem ser resolvidas para todos os infinitos modos pois estao todos acoplados. No
espaco de Fourier as equacdes tornam-se equagoes cujos modos evoluem independentemente e podem
ser resolvidos em separado. Gragas a natureza perturbativa das flutuagoes na densidade que para o caso

dos fétons permanecem pequenas, e portanto lineares, em todas as épocas cosmoldgicas.

Devido ao espalhamento Compton ocorrido no momento do desacoplamento dos fétons, a radiacao
césmica de fundo é polarizada. A polarizacdo gerada possui inomogeneidades provenientes das per-
turbagoes na distribuigdo de elétrons e pésitrons, estas inomogeneidades adquiridas no momento do
espalhamento sao observadas atualmente como anisotroprias na polarizagao da radiacao césmica de
fundo originadas na 1ltima superficie de espalhamento. Assim como foi feito para perturbacgoes na
temperatura de corpo negro dos fétons, também é possivel, e com resultado muito semelhante, deduzir
uma equagao de Boltzmann para perturbacoes na polarizagao cujo tnico acoplamento com o resto do
universo se da através do termo de quadrupolo da expansao das perturbacoes na temperatura dos fétons.

Embora as corregoes resultantes no espectro de poténcia da radiagdo césmica devido ao efeito de
polarizagao sejam da ordem de 10% [92], esta possui pouco efeito no espectro de poténcia da matéria.
Considerando que o método de andlise nesta tese sera comparativa entre modelos com e sem neutrinos

estéreis mantendo outras propriedades inalteradas, que a andlise comparativa serda unicamente através
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do espectro de poténcia da matéria e também que o espectro da radiagao césmica permanece inalterado
com a adicao de neutrinos estéreis, a inclusao do campo de polarizacao é irrelevante para o objeto
de estudo e método de andlise desta tese. De forma que por motivos de simplificacdo, o campo de
polarizacao da radiacao cdésmica nao sera incluida seja no modelo cosmolégio com neutrinos estéreis

seja no modelo sem neutrino estéril base de comparagao.

1.3.4 Perturbacoes na densidade de barions

A matéria ordindria existente em estado estavel no universo, prétons e elétrons, é normalmente
descrita como bédrions embora obviamente exista um abuso de linguagem pois elétrons sao léptons
carregados. No entanto, mesmo quando ionizados elétrons e prétons permanecem fortemente acoplados
por espalhamento Coulomb que por ter taxa de interacao muito maior que a taxa de expansao do
universo mantém elétrons e prétons em equilibrio termodinamico, compartilhando a mesma velocidade
e amplitude de flutuagao de densidade, o que permite descreve-los conjuntamente. Para o caso de

particulas massivas como os béarions, a equacao de Boltzmann decomposta sera igual ao caso geral 1.41

o _ O | Ohdr | OhdE 0 di
dt ot | oxi dt OE dt ' Op dt

para b = e, p. Considerando que o deslocamento da energia e a distorcao do espago devido a expansao

= Clfl (1.73)

do universo sao dados por

dE ldap p 0P Pt Ow
o~ P (th T Eat T aon) (174)
dx’ dx' d\ p? p P

= == = 2140+ 9). L.
i dnd TP Bl tYE® (1.75)

Substituindo na equacao anterior

dfe ofy | Ofy [P P ofy (1dap®>  p*0®  p'pd¥ A fy dp'
— = == - ==—1+9+P) — —|-——= — —_ -— (1.
i~ ot "o |EdVTYTY —gp\ewE T FEa T aow) Topar s 1Y
e desprezando termos em segunda ordem na teoria de perturbacao obtém-se
dfy — Ofy p Ofy P’ 0 fy lda p po®  pov\]
at ot + E0x' a + OFE adtE + E ot + a Ot = Clhl - (1.77)



1. COSMOLOGIA 18

1.3.4.1 Termos de colisao dos barions

As interagoes de maior taxa que envolvem prétons e elétrons sao o espalhamento Coulomb entre as

duas particulas carregadas e o espalhamento Thomson entre elétrons e fétons

e (a) + v(p) «— e (d) + P, (1.78)

e (@) + pT(Q) — e (d) + p"(Q). (1.79)

Em primeira aproximacao sao estas as interacoes consideradas para descrever o plasma cosmolégico.
O espalhamento entre prétons e fétons também ocorre mas como a secao de choque desse processo é
inversamente proporcional a massa entao o espalhamento Thomson entre elétrons e fotons ocorrerd a
uma taxa muito maior e o equilibrio do fluido composto prétons-elétrons com a radiagdo césmica de
fundo ocorrera via espalhamento Thomson entre elétrons e fétons. Os termos de colisao para elétrons

e protons, respectivamente, serao

C[fe] = <Cep>QQ/q/ + <Ce’y>pp/q/ s (180)

C[fp] = <Cep>qq/Q/ ) (1-81)

sendo

d3p d3p d3p
<Ca/3>p2p3p4 - /(271’)23/(277)33/(271-)43

y {(2@464@1 T —ps—p1)

|Mo¢ﬂ|2
8Es(p1)Ea(p2) Es(ps) Ea(pa)

{fa(pa) f3(p3) — fa(p1)fa(p2)}| . (1.82)

Para calcular como estes termos de colisdo afetam perturbaces na densidade dos barions basta

substituir os termos de colisao na equacao de Boltzmann e integrar no espaco de momento.

1. Integrando a equacdo 1.77 em d3q/(27)® e d3Q/(27)3 respectivamente para elétrons e prétons
é possivel obter o momento de ordem zero da perturbacao na densidade destas particulas, no

entanto, para os casos de espalhamento Coulomb e Thomson a integral de ordem zero sobre os
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momentos serd identicamente nula pelo simples fato de serem espalhamentos que conservam o
numero leptonico (dn./dt = 0), o que também pode ser observado pela natureza anti-simétrica

dos integrandos (cag) em contraposi¢ao a simetria (¢ < ¢’ e Q < Q') da integracao total.

Pp2p3p4

O, 1 8(nev§) 1da 0P B d3q d3q _

(1.83)
on,  10(nyv}) lda 00 d*Q
. ; Ty a, = e 10— y 1.84
ot o o S \aar T o)™ /(277)3<Cp>qqcz 0 (1.84)
sendo as velocidades definidas como
: 1 [ d , pp
i = — | oosfie 1.
%= el E (1.85)

Substituindo-se a densidade n; por uma densidade perturbada em primeira ordem de aproximacao

ni = V1 + §), (1.86)
6 = opi/pi (1.87)

e desprezando termos de segunda ordem de aproximacao chega-se a

Dbe.p 19(v.,) 0
% o e T 3a = O (1.88)

Considerando que elétrons e prétons sofreram o mesmo tipo de perturbacgao inicial e que por

estarem fortemente acoplados via interacao Coulombiana compartilham a mesma velocidade

de =0p Ve = Up, (1.89)

é possivel descrever o momento de ordem zero destas duas particulas de forma unificada, utilizando

simplesmente a designacao de barions
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95, 10(v) 0>

Este resultado demonstra, como esperado, que o espalhamento entre fotons, elétrons e prétons
nao é capaz de gerar nenhum tipo de perturbacdao em suas densidades mas somente propaga-la.

Realizando a transformada de Fourier onde 0; = k; e 0 = 0k! /k, chega-se a

8 + ikip + 30 = 0. (1.91)

2. Integrando novamente a equacido 1.77 mas agora em meqd’d3q/(2m)3 e mede3Q/(2W)3 para

elétrons e prétons, respectivamente, e entao somando-se as duas equagoes obtém-se o primeiro

momento
ﬁvg lda 10V 1 [qddq 1 [ qddq
Y T 5.5 - 7SECE /ot — —— oo 1.92
ot + adt b + a 0xJ Db (2m)3 <Cev>1’pq + Db (2m)3 <cep>QQq ( )

Realizando primeiro a transformada de Fourier e entao integrando obtém a equagdo que governa

perturbacoes na densidade de barions

: a. oF Ay (s _
vp + 5’01, + kU = T37pb <3Z@1 + Ub) . (1.93)

As vantagens em se utilizar da transformada de Fourier para os barions sao as mesmas dos fétons,
mas uma importante diferenca é que para os barions apesar dos maiores modos de perturbagao ainda
permanecerem no regime linear na época atual os modos menores de perturbacao acumularam amplitude

suficiente para tornar termos nao lineares importantes a partir de z ~ 20.
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1.3.5 Perturbagoes na densidade de neutrinos nao massivos

Perturbagoes na densidade dos neutrinos ndo massivos podem ser tratadas da mesma forma que os

fétons, através de perturbagoes na temperatura de corpo negro

fu(x,p,t) = [exp <T[1 +E</1_/(/j:,ﬁ,t)]> + 1]_1 : (1.94)

sendo que assumimos potencial quimico nulo devido ao regime de equilibrio em que neutrinos e anti-
neutrinos sao criados em quantidades quase idénticas. Embora o potencial quimico nao seja exatamente
nulo, seu valor é muito pequeno e irrelevante para o objetivo deste trabalho. Considerando que .4 é

pequeno pode-se expandir em torno da distribuicao de Fermi-Dirac

1 9 1 afY

~ = £(0) v
fo(x,p,t) =~ T 1 + T[@T (€p/T+1)]</V = fi7 +p op N, (1.95)
Clf,] =0 . (1.96)

Em analogia ao fétons exceto pelo termo de colisao que é nulo, a equacao que governa perturbacoes

na temperatura de corpo negro dos neutrinos nao massivos é dado por

N+ ikuN + B + ikp¥ = 0. (1.97)

1.3.6 Perturbacgoes na densidade de neutrinos massivos

Embora esteja bem estabelecido, através dos experimentos que comprovaram a oscilagao entre sabo-
res, de que o neutrino possui massa, seus valores sd0 muito menores que a temperatura do universo na
época de formacao das estruturas (7" >> m, ). Dessa forma, neutrinos cosmolégicos massivos nao po-
dem ser tratados simplesmente como barions sem o termo de colisdo, pois momentos superiores além da
densidade e velocidade devem ser considerados na expansao em multipélos de perturbagoes. Em geral,
perturbacoes na sua fungao de distribuicao pode ser expandidas em multipdlos da série de Legendre,

que em um universo plano é dada por [94,95]

o0

0fy = Y 21+ 1)(=)'6f,uPi(u) , (1.98)

=0
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sendo P; o polinomio de Legendre. Na integracao sobre u para obter os momentos nao é possivel
aproximar a energia pelo momento como é feito para o caso dos fétons e neutrinos nao massivos,
tampouco desprezar momentos superiores a 1=2 como para barions e matéria escura “Cold”, pois apesar
do neutrino cosmoldgico possuir massa, esta é comparavel a sua prépria temperatura. Integrando sobre

0s momentos no espaco de Fourier obtém-se

P kp ~ . dfyo
Ofvo = —=9df, ) — 1.

fr0 7 0fvr + Jin(p) (1.99)

; kp ¢z ~ Ek_ dfyo
5for = —= (6,0 — 26foa) — — w220 1.100
i = 35 ( fuo f ,2) 3p " din(p) (1.100)
5f = P [z(sf,,l,l ~ o+ 1)5f,,l+1] paral > 2. (1.101)

’ (2l + 1)E ’ ’ -
Perturbacoes em sua densidade e pressao serao
4r 9 ~ -
o0py = — [ P dpEfu0dfuo (1.102)
op, = 27 [ 24 pj&f (1.103)
v 3a4 b pE v,0 - .

Para temperaturas muito altas (7' > m,) a energia serd praticamente igual & temperatura e as per-
turbagoes tornam-se iguais ao caso do neutrino nao massivo, para temperaturas muito baixas (7' < m,,)
as perturbagcoes reduzem-se para o caso da matéria escura. Este comportamento transiente juntamente
com uma alta densidade, secao 1.6, é que torna a formacao das estruturas sensivel a presenca dos

neutrinos massivos.

1.3.7 Perturbagoes na densidade de matéria escura

Convencionou-se chamar de matéria escura o deficit de matéria cosmolégica que é diferenciada da
radiacdo ao escalonar com a3 e da matéria baridnica por nao gerar oscilacdes acisticas devido &
auséncia da pressao proveniente do espalhamento Coulomb. Da mesma forma que para os barions, mas

sem espalhamento, a equagao de Boltzmann para a matéria sera
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dfom _ Ofpm | Ofpum da’ L, 9fpmdE dfpwm dp'

at ot o' di o8 @ op ar ~ Cloml (1.104)

Clfom] = 0. (1.105)

Em analogia aos béarions, as equacoes que governam as perturbagoes na densidade da matéria escura

sera

Spa + iki + 30 = 0, (1.106)

i+ 25+ k¥ = 0. (1.107)
a
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1.3.8 Resumo do sistema de equacgoes de Boltzmann

O quadro das interagoes padroes que propagam perturbacoes na densidade das particulas que

compodem o universo, segundo o modelo cosmoldgico padrao, podem ser resumidas no grafico abaixo.

Energia Escura Matéria Escura

Figura 1.2: Acoplamentos entre as cinco componentes do conteido de energia do universo, baseada
em [92, pag.85]. A energia escura influencia na propagacao das perturbagoes através da equacao de

Friedmann.

As equacbes que governam perturbacoes nas particulas que compoe o universo no modelo ACDM

sao

E*® + 3aH(a) |® — VaH(a)| = 4n1Ga’per [42@0 + —551, + 44— M + D3M5DM} ,
a a a a

(1.108)

I3 ~ 2 ~ ~ ~ 1 ~
O + ku® + ¢ + kpuv = —7 |:®0 - O + uvy — 2932(/1)@2:| , (1.109)
5y + ikip + 30 = 0, (1.110)

. ~ 4 ~
B+ aH(a)sy + 0 = 72 (361 + B) (1.111)
3pp

N+ ikp N+ D+ ikpd = 0, (1.112)

Spa + ikipyr + 30 = 0, (1.113)
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vpy + aH(a)opy + ik¥ = 0, (1.114)
Q % Y% Qom | W

As equacgoes que governam as perturbagoes na densidade dos neutrinos massivos

4 -k
Sps = 55 [ PdET00fu0 (1.116)
5p, = 27 [ 2 pjéf (1.117)
v — 3@4 b pE v,0 > .

nao estao inclusas no sistema de equacoes acima pois no modelo cosmolégico de consenso os neutrinos
sao particulas nao massivas, no entanto, o intuito dessa tese de mestrado é estender este modelo para

incluir neutrinos estéreis massivos, cujas perturbacoes obedecem as equagoes acima.

1.3.8.1 Expansao em Multipélos

As equacoes de Boltzmann sao integradas em uma estrutura de multipdlos que obedecem as regras

de supressao por massa e recorréncia, que é dada por

. k
Fy = TR [1Fyu—1y — (U + DFqqn] (1.118)

cuja ordem de aproximagao apropriada depende de vérios fatores, inclusive da caracteristica de ser ou

nao relativistica.

e Particulas nao-relativisticas
Para este caso é suficiente integrar a equacao de Boltzmann somente nos dois primeiros momentos,
[ = 0 identificado com a varidvel que caracteriza o excesso de densidade d; e [ = 1 identificado com
a velocidade v; que dependeria do momento seguinte, o estresse, que é desprezado considerando
que é um termo perturbativo muito pequeno. Em geral, os termos de multipdlo possuem a seguinte

dependéncia com a massa

N\ !
/ fi <p’> : (1.119)
l-ésimo momento Ez
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A partir do momento em que a matéria domina a densidade do universo e as estruturas passam
a se formar, a temperatura do plasma cosmoldgico, e portanto a energia das particulas acopladas
ao plasma, ja estd muito abaixo da massa dos barions e dos candidatos a matéria escura “cold”
(my >> T e mopy >> T). Dessa forma todos os termos proporcionais a (E/p)’ = 2 tornam-se

despreziveis e por isso momentos de ordem superior (I > 2) nao aparecem nas equagoes.

e Particulas relativisticas
Para o caso das particulas relativisticas, fétons e neutrinos, somente os momentos de monopélo
e dipolo nao sao suficientes para descrever toda a distribuicao pois os termos de ordem superior
nao sao suprimidos pela massa. No entanto, é necessario calcular apenas os termos de ordem zero
eum (I=0,1) pois os infinitos termos seguintes podem ser gerados computacionalmente através
da relagdo de recorréncia contida na equacao 1.118. Os termos de ordem mais alta na expansao
em multipdlos estao relacionados com as menores estruturas na distribuicdo da temperatura e,
portanto, a sensibilidade dos detectores determinam a ordem maxima de pdlo que é necesséario

calcular para descrever a distribuigao da temperatura cujo termo truncado sera [94]:

2bpaz + 1
F‘Z(Lm,az"l‘l) = al]zinFllmaz - E(lmaz_l) . (1.120)

Para o caso dos neutrinos massivos que possuem ambos comportamentos, antes da transicao de

relativistico para nao relativistico (T, 2 Tr—nr) seus multipdlos s@o truncados de forma andloga aos

~

~

neutrinos nao massivos. Apés a transicao (T, < Tr—nNR), 0 truncamento pode ser realizado muito antes
pois os termos de ordem superior decaem rapidamente, para este caso o truncamento é realizado da

seguinte forma

2lae + DE
Fi(lpaw+1) = Wﬂlmw — Fihnee—1) - (1.121)

1.3.9 Condigoes iniciais

Na subsegao 1.3.8 esta contido o sistema de equagoes diferenciais acopladas que descrevem a evolugao
do universo. Para realizar a integracao conforme-temporal através de qualquer que seja o método de
integracao é necessario especificar quais as condigOes iniciais das varidaveis. Tais condicbes iniciais,
geradas por uma teoria de interacao fundamental, é assunto de pesquisa e objetivo de qualquer teoria
inflaciondria, no entanto, é possivel reduzir as condigOes iniciais a uma unica varidvel considerando-se
apenas a fisica envolvida nas equagoes perturbativas contidas no resumo da segao 1.3.8. As consideragoes

sao

1. Termos de monopdlo e dipolo sao muito maiores que qualquer outro pdlo
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O = Sy = —d, (1.122)
_ - k-
5y = opy = —30 (1.124)
ik =
op = U = D . 1.12
vb vbM 2aH (a) ( 5)

2. A densidade de radiag@o, em fétons e neutrinos, domina o universo e a amplitude da perturbacao

inicial em fotons é idéntica a dos neutrinos

©o(k,n:;) = Aok, i) , (1.126)
Golkm) = 8(k.m) (1.127)

3. As perturbagoes sao adiabaticas
o = dpym = 369 = gé. (1.128)

Dessa forma, todas as perturbacoes sdo reduziveis a uma perturbacdo inicial na métrica (®(k,n;))
cuja amplitude pode ser determinada pela amplitude das perturbacoes que gera na radiacao cosmica de

fundo e das estruturas de grande escala medidas diretamente.

1.4 Formacao de estruturas no universo

Estruturas de grande escala no universo como galaxias, aglomerados e super-aglomerados de galdxias
formaram-se devido ao colapso gravitacional de regioes com excesso de densidade cuja origem estd nas
perturbacoes na distribuicao de matéria descritas nas secoes anteriores. A ferramenta mais importante
utilizada para analisar a formacao de estruturas tanto na radiacao césmica de fundo quanto em estru-
turas de grande escala é o espectro de poténcia P(k) que relaciona a quantidade de estruturas criadas

para cada escala de estrutura

2m)3P(k)B3(k — k) = <5(k)5(k/)> : (1.129)
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sendo a funcao 5(k) a transformada de Fourier da varidvel de excesso de densidade definida em 1.51
e que, portanto, depende do comprimento de onda da perturbagao, que é diretamente relacionada ao

diametro da estrutura formada por aquele modo de perturbagao.
A matéria escura é a matéria responsavel pelo colapso gravitacional que formou as estruturas de
grande escala, em verdade é imprescindivel pois béarions sao incapazes de aglomerar suficientemente

devido a pressao do espalhamento que sofrem. Portanto, o espectro de poténcia da matéria serd a

variancia do excesso de densidade na distribuicao da matéria escura conforme definigdo anterior.

(2r)* Py (k)0*(k = K) = (Spn(K)ipu(K)) - (1.130)

O espectro de poténcia inicial P(k); que melhor ajusta os dados é definido em fungao de um polinémio

de ordem ng, denominado indice espectral

P(k) = A" | (1.131)
P(k) = AK™T(k)? . (1.132)

Todos os dados de medida de espectro de poténcia [9,17] indicam um indice espectral independe de

escala e préximo da unidade

ns(k) = ng ~ 1. (1.133)

No grafico da figura 1.3 é apresentado um espectro de poténcia da matéria tipico com indice ng =

0,96) confrontado com dados do mais recente levantamento de objetos(SDSS-DR5 [17]).
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Figura 1.3: Espectro de poténcia da matéria (SDSS-DR5) [17]. Linha continua dada pelo modelo de
melhor ajuste as anisotropias da radiagao césmica de fundo (WMAP3: h = 0,73, Qy; = 0,24, ngs = 0,96
e O/ = 0,174) [9].

1.5 Radiacao Césmica de Fundo

Os fotons criados cosmologicamente formam uma radiagao césmica de fundo como previsto em 1948
por George Gamov, Ralph Alpher e Robert Herman e detectados acidentalmente em 1965 por Arno
Penzias e Robert Woodrow Wilson. Com sua deteccao pode-se averiguar que seu comprimento de
onda (Ay = 1,9mm) situava-se na regido de microondas e por isso receberam o nome de fétons do
fundo césmico de microondas (CMB na sigla em inglés). A temperatura dessa radiagao foi medida
com grande precisao pelo experimento Cosmic Background Explorer(CoBE) [5], o que permite fazer a

melhor estimativa de densidade entre as particulas césmicas.
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Figura 1.4: Espectro e curva de corpo negro para 1. . Incertezas sao menores que a espessura das
77

linhas(COBE-FIRAS) [6].

A radiacao césmica de fundo forma o espectro de corpo negro mais preciso de todos, exemplificado
pelas medidas realizadas pelo COBE-FIRAS [6] contidas no grafico da figura 1.4, sua temperatura de

corpo negro é

T,o = 2,725 + 0,001 K = (2,348 +0,001) x 10~ %V [5] . (1.134)

A partir desse tinico dado é possivel calcular a densidade de fétons césmicos

1 3
IO’Y = g’Y/ (27T)3f’y(xvp)E(p)dpv (1135)
1
= = (1.136)
eT —1
Q,h? = 2,47.107° . (1.137)

formando, portanto, uma pequena fracao do parametro de densidade total.
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1.5.1 Anisotropias

Apesar de compor o espectro de corpo negro mais preciso que existe, a temperatura da radiagdo
césmica de fundo possui flutuagoes (AT, /T, ~ 1071) que, segundo o modelo cosmolégico padrao, foram
geradas pelas perturbacoes no plasma cosmoldgico quando os fétons ainda estavam acoplados. Apés
o desacoplamento total, os fétons propagaram-se no universo em expansao como um gas livre e, por-
tanto, as flutuagoes atuais na radiagdo cosmica de fundo sao um retrato das perturbacoes no plasma
cosmolégico no ultimo instante de quando os fétons ainda estavam acoplados, instante este conhecido
como Uultima superficie de espalhamento. Os fétons da radiacao césmica que carregam o retrato das
inomogeneidades propagam-se em todas as diregoes livremente, dessa forma, para um determinado
observador estes fétons advém de todas as regioes da esfera celeste carregando cada qual a imagem
das inomogeneidades do local de sua origem e, portanto, estas inomogeneidades sao observadas como
anisotropias pelo observador. A observacao da radiacao césmica é uma prova da teoria do “Hot Big
Bang” contido na suposicao da métrica FRW e a observacao das anisotropias uma evidéncia da teoria
de formagao de estruturas através de perturbagodes cosmolégicas. Pela descoberta da forma de corpo
negro(fig.1.4) e anisotropias da radiagao césmica de fundo(fig.1.5), John C. Mather e George F. Smoot
foram laureados com o prémio Nobel de Fisica do ano de 2006. O experimento que mediu com maior
precisao as anisotropias foi o Wilkinson Microwave Anisotropy Probe(WMAP) [8,9,20], o mapa das

anisotropias estd contido no grafico da figura 1.6.

Figura 1.5: Anisotropias da radiacdo césmica de fundo coletadas nos dois primeiros anos do detector
COBE-DMR [7].
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Figura 1.6: Combinagao linear das cinco frequéncias do WMAP em coordenadas galacticas. Critério de

peso por minimizagdo da contaminagao galdctica do sinal( WMAPS5) [20], imagem cedida por cortesia

do “WMAP Science Team”.

Embora o mapa das anisotropias acima seja uma clara comprovacao do modelo de perturbagoes cos-

moldgicas, pouca informacao pode ser obtida diretamente para definir os parametros do modelo. Assim

como para as estruturas em grande escala, a melhor forma de analisar as estruturas nas anisotropias

na radiagao césmica de fundo é o espectro de poténcia, definido na equagao 1.129, que para o caso dos

fétons serd
C(p1,p2) = <é(k1,ﬁ1)é(k2,ﬁ2)>

A partir da expansao em esféricos harmonicos

(1.138)

(1.139)

(1.140)
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pode-se utilizar da variancia dos coeficientes a;,, da expansao acima para medir a diferenca de

temperatura entre duas diregoes

<al1m1a2k2m2> = 5l1l25m1m20l7 (1141)

l

1
Cl == m Z <|alm|2> s (1142)

m=—

Em resumo, a grandeza C; é a variancia dos coeficientes da expansao em esféricos harmoénicos da
perturbacao da temperatura de corpo negro da radiacao césmica de fundo. A relacao direta entre estes
coeficientes medidos experimentalmente e as perturbacoes na temperatura de corpo negro dos fétons do

modelo cosmolégico sera

o oA + 1, .
C(p1,p2) = ZZ:MCZPI(PLPz)7 (1.143)
+1
o = C(0) Py (pr.p2)d(p1.p2) - (1.144)

-1
H& uma incerteza fundamental sobre o conhecimento que se pode obter para baixos valores de “1”,

tal incerteza é conhecida como variancia césmica
AC [ 2
— | = —_ 1.145
( C ) 20 + 1 ( )

O coeficiente C) é o observavel mais direto e preciso da radiagdo césmica e, por este motivo, a mais
utilizada para comparar os resultados de modelos com as observagoes, um espectro tipico da radiacao

césmica esta contido no grafico da figura 1.7.
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Figura 1.7: Espectro de poténcia das anisotropias da radia¢ao césmica de fundo(TT) do WMAPS5 [87].
As incertezas incluem invariancia césmica para [ < 540 e ruido dos instrumentos para pélos mais altos.

Linha continua do modelo ACDM com melhor ajuste [88, tabela 2].

1.6 Neutrinos Cosmicos de Fundo

Apesar de também constituir um corpo negro e, portanto, também ser passivel de ter sua densidade
mensurada unicamente com a informacao da temperatura como foi feito com os fétons, nao é possivel
utilizar este método pois os neutrinos cosmolédgicos nunca foram observados diretamente e dificilmente
serao. Os neutrinos, por interagirem unicamente pela for¢a nuclear fraca, possuem uma secao de choque
muito menor que os fétons e considerando a energia dos neutrinos cosmicos a probabilidade de ser obser-
vado estd ordens de grandeza abaixo da sensibilidade dos atuais detectores. A tnica forma de calcular
a densidade dos neutrinos é de forma indireta, estimando sua temperatura a partir da temperatura
dos fétons. Apds desacoplar do resto do universo, os neutrinos dispersaram-se como um gas livre cuja

temperatura decai com o inverso do fator de escala

T,(a) < a ', (1.146)

ap,Ty(ap,) = aoT,(ap) . (1.147)
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Enquanto em equilibrio com o resto do universo, os neutrinos permaneciam com a mesma tempe-
ratura do plasma primordial que pode ser dada pela temperatura de corpo negro dos fétons, e como
a temperatura dos fétons que também se comportam como gés livre apds seu proprio desacoplamento
também decai com o inverso do fator de escala, poderiamos concluir que a temperatura dos neutrinos
hoje é igual a temperatura dos fétons. No entanto, apds o desacoplamento dos neutrinos a radiagao
césmica de fundo foi reaquecida devido ao aniquilamento elétron-pésitron e, portanto, a temperatura
dos fotons foi alterada e perdeu a correspondéncia direta com a temperatura dos neutrinos. Uma
forma de calcular a alteracao na temperatura dos fétons devido a esse reaquecimento, para refazer a

correspondéncia com a temperatura dos neutrinos, é pela conservacao da entropia [91]

p+P p+ 5 4
_ _ _ P 1.14
s T T 3T (1.148)

Por ser relativistico e estar acoplado com a radiagdo césmica de fundo, o plasma primordial pode
ter sua temperatura definida como a prépria temperatura dos fétons e, portanto, ter sua densidade
expressa como

7T2

p = %g*T‘* , (1.149)

sendo g, o nimero de graus de liberdade total do plasma primordial. Substituindo o termo acima

na equacgao da entropia 1.148

4p 272
v

Considerando que o aniquilamento de pares elétrons-pdsitrons ocorre em um processo adiabatico

entao a entropia deve ser conservada

S(T > TAniq.) = S(T < TAniq.) , (1151)

e, portanto, a temperatura do plasma antes e depois do aniquilamento sera

3 — 3
g*T’y (T’Y>TAniq.) - g*T’Y (T’Y<TAniq.) : (1-152)
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Por esse resultado poderia-se esperar que a temperatura permanecesse igual, no entanto, o nimero
de graus de liberdade em geral depende da temperatura (g, = ¢g«(7")) pois pode-se tomar um intervalo
de temperatura cujo numero de graus de liberdade sofra uma alteracao e que é justamente o caso em
que ocorre o reaquecimento da radiacao césmica de fundo devido ao aniquilamento de pares elétrons-

positrons

1/3
g*(Tv > TAniq.)
b (<) = (g*(TV <Tanig)) 7 B Tana) (1.153)

O ntmero de graus de liberdade dos fétons sao dois, referentes aos dois estados de polarizacao,
no entanto, apesar de utilizamos a temperatura dos fétons como referéncia o plasma relativistico é

composto por outras particulas cujos graus de liberdade devem ser somados

PTotal = Y Pi s (1.154)
i

substituindo pelas equagoes A.3 e A.1 para os casos bosonicos e fermionicos, respectivamente

bose o fermi 7 7T2

v
PTotal = Z%ngf + Z gﬁgin, (1155)
i

i

2 bose 7 fermi
PTotal = 35 (Zgi + gD gi> T (1.156)
7 i

PTotal = %g*T«W (1157)

bose fermi

g = D> g + g > g (1.158)
7 A

Apés a aniquilacao de pares ete™, o plasma resume-se ao gas livre de fétons com dois graus de

liberdade referentes aos dois estados de polarizacao dos fétons

9x(Ty < Tanig.) = gy = 2, (1.159)
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e antes da aniquilacao deve-se somar os dois estados de spin do par de férmions eTe™

7
9u(Ty > Taniq.) = 94 + é(ge+ + g-) =2+ 52+ 2) = 5 (1.160)

Substituindo os dois valores acima de g, na equacao 1.153, e considerando que a temperatura dos

neutrinos e dos fétons antes do aniquilamento eram iguais, obtém-se

11\ /3 11\ /3
T'Y (Ty<Taniq.) = <4> T’Y (Ty>Taniq.) = TV = <4> T, , (1161)

lembrando que ambas temperaturas escalam com a~!, a temperatura atual dos neutrinos césmicos

de fundo serd

11 1/3

al’, = 7 aT), , (1.162)
11 1/3

awl, = (5 ) aly, (1.163)
A\ /3

T,(ap) = (11) T, (ao) - (1.164)

Conhecendo a temperatura atual da radiacao césmica de fundo, contida na equacao 1.134, é possivel

portanto determinar a temperatura dos neutrinos césmicos de fundo

T,(ao) = (1,945 + 0,001) K = (1,676 £ 0,001) x 10~ *eV/ . (1.165)

A densidade de ntimero para os neutrinos, considerando que g, = 6, serd

3¢(3) 3¢(3)
no= g g, T3 = Z?qu(l,945011()3 = 0,67213K°3 , (1.166)
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sendo 1K = 4,3cm™!

n, = 320,6 neutrinos cm™> . (1.167)

Para calcular o parametro de densidade dos neutrinos €2, deve ser considerado duas possibilidades,

se o0 neutrino é massivo ou nao massivo.

e Nao massivo
E possivel determinar a densidade dos neutrinos em funcao da densidade dos fétons, substituindo

a equacao 1.165 na A.1 , e sendo g, = 3g,

4
72 7 72 4\?
Pv = g%guszl = g%?’gv [(11) T’Y ’ (1168)

74\ 72 4
Pv = {38 <11> }309va ) (1.169)
7 4 4/3
Pv = {38 <11> }pV7 (1'170)
4\ 43
Q, - {3; <11> }Q,Y. (1.171)

Substituindo thQ da equacgao 1.137, obtém-se

Q,h% = 1,683.107° . (1.172)

e Massivo
A observagao do fenémeno de oscilagdo entre sabores (segao 2.1) é uma evidéncia de que os
neutrinos possuem massa e, portanto, a densidade nao pode ser obtida a partir da densidade do
féton ou o pode circunscrito a um periodo restrito quando os neutrinos ainda estavam no regime
relativistico mesmo sendo massivo (7, >> m,). Considerando que atualmente esses neutrinos

nao seriam relativisticos, podemos utilizar a equagao de densidade A.5
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Py = Mmyny (1.173)

substituindo n, pelo valor encontrado e dividindo pela densidade critica contida na equagao 1.23,

obtém-se

o my Ny
= per 10*h2eVem—3 (1.174)
my

1.6.1 Anisotropias

Considerando que os neutrinos ja estiveram acoplados com o plasma cosmoldgico e apds o desaco-
plamento expandiram-se livremente, a temperatura dos neutrinos césmicos de fundo também possuem
anisotropias [89] que carregam informagao sobre as inomogeneidades do universo primordial, e portanto
sobre as perturbagoes cosmoldgicas. No entanto, os neutrinos césmicos de fundo dificilmente serao de-
tectados pois sua secao de choque, que ja é inerentemente pequena por se tratar de interacao fraca,
é muito menor que a secao de choque de neutrinos produzidos atualmente pois os primeiros sofrem o
deslocamento para o vermelho provocado pela expansao do universo. A temperatura atual dos neutrinos
c6smicos de fundo, deduzida a partir da temperatura da radiacao de fétons, esta dada na equagao 1.165

e implica na seguintes se¢oes de choque

e Neutrinos nao massivos

o ~ GLE? = G%(T?)? ~ 4.107%cem? . (1.176)
e Neutrinos massivos
2
o ~ GLE? = G%(m,)* ~ 107 (m—vy) em? . (1.177)
e

Considerando que as anisotropias sao fragoes da temperatura, a probabilidade de um experimento
medi-las é muito pequena com as atuais técnicas experimentais [10-16]. Entretanto, os neutrinos
césmicos de fundo sao um ingrediente fundamental do modelo cosmolégico padrao e o sucesso desse
modelo em explicar os dados observados é uma evidéncia da existéncia dos neutrinos césmicos de fundo.
Propriedades como massa e nimero de familias afetam sensivelmente a composi¢cao atomica, o espectro
das estruturas de grande escala, o espectro da radiacdo césmica de fundo e a proépria evolugao do uni-
verso. A drea de pesquisa dedicada aos efeitos cosmoldgicos das propriedades dos neutrinos césmicos

de fundo chama-se “Cosmologia de Neutrinos”, que é o assunto tratado no capitulo 3.
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1.7 Matéria escura

A matéria escura foi proposta em 1933 por Fritz Zwicky [21,22] para explicar a aparente massa
faltante nas curvas de rotagdao de grandes estruturas, inconsistentes com a distribuicdo de matéria
observavel por radiagao. Trabalhos posteriores [23-33] que mediram curvas de rotagao de galdxias,
como a exibida no grafico da figura 1.8, demonstraram que tal discrepancia entre matéria luminosa e

gravitacional ocorre em todas as escalas.

150

100

V (km s-!)

50

R(kpe)

Figura 1.8: Curva de rotagao da galaxia M33 comparada com o melhor ajuste do modelo “Cold Dark
Matter” na linha continua, com contribui¢oes do halo de matéria escura na linha ponto-tracejada, do

disco estelar na linha com tragos curtos e da distribuicdo de gas na linha com tragos longos [33].

Inicialmente, supunha-se que a matéria escura era matéria ordindria, formada por barions, que
estaria concentrada em astros que nao emitem luz, tais como estrelas marrons, buracos negros, planetas,
etc.. No entanto, observacoes da abundancia de elementos leves e da razao entre o primeiro e segundo
picos das anisotropias da radiacao césmica de fundo restringem a densidade de bérions a valores muito
menores que a densidade de matéria gravitacional necessaria para formar as mesmas anisotropias da

radiacao césmica de fundo e também a distribuicao das estruturas de grande escala.

Oh% =0,021 £ 0,001 (Nucleossintese primordial [166] , (1.178)

Qh? = 0,02265 £ 0,00059 (Anisotropias da radiacio césmica de fundo [20]) , (1.179)
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Qurh? =0,1369 + 0,0037 (Anisotropias da radiacao césmica de fundo [20]) , (1.180)

Qarh? =0, 1459 4:86070177 (Estruturas de grande escala [34]) , (1.181)

em uma discrepancia de 20¢ implicando que a totalidade da matéria escura, ou grande parte, deve
ser nao barionica. Recentes observagoes de efeitos de lente gravitacional fraca [35], como a exibida na
figura 1.10, e de colisdo de aglomerados de galdxias [86], como o mostrado na figura 1.9, tém provido

evidéncias diretas da preponderancia de matéria escura corpuscular nao relativistica.

Figura 1.9: Imagem do aglomerado 1E 0657-56, resultado da colisao de dois grandes aglomerados e que

evidencia a discrepancia entre matéria luminosa, em rosa, e matéria escura em azul [83].

Durante a época em que a radiagao domina a densidade do universo, nenhuma estrutura forma-se
pois os fétons suprimem o crescimento das perturbacoes através da dispersao que provocam nas outras
particulas e por ser ele mesmo uma particula incapaz de aglomerar dado ser relativistico. Apds o en-
cerramento da era da radiacdo, a matéria passa a dominar a densidade do universo e as perturbacoes
em sua densidade sao capazes de crescer e criar regidoes com atracao gravitacional suficiente para even-
tualmente ocasionar a virializagdo. Considerando que a matéria escura corresponde a 5/6 do total
da densidade de matéria e que os barions possuem termos de pressao que dificultam a formagao de
sistemas auto-gravitantes, é natural concluir e todos as simulacoes confirmam que a matéria escura
governa a dinamica do colapso grativacional e formagao de estruturas. Lembrando que a definigao de
matéria escura implica justamente que esta interage unicamente via gravitacao, a principal propriedade

da particula que influenciard a formacao das estruturas serd o seu momento no instante da transicao



1.

COSMOLOGIA 42

Figura 1.10: Efeito de lente gravitacional
fraca causada por matéria escura da galaxia
de Abel 1689 [36]. No canto inferior, re-
construcao [85] da distribuigdo de matéria
escura para gerar o efeito de lente gravita-
cional desejado, dados do observatério COS-
MOS [84]. Imagem cedida por cortesia da
NASA, ESA e R. Massey (California Insti-
tute of Technology).

da era da radiagao para a era da matéria (aey). Assim, os candidatos a particula que compoe a matéria

escura sao classificados da seguinte forma

e “Hot Dark Matter” (HDM) - Particulas ultra-relativisticas (peq > m)

Particulas cujo livre caminho médio é igual ao préprio raio de Hubble e, portanto, suprimem a
formacao de estruturas até o instante em que o momento, reduzido pela expansdao do universo,
torna-se menor que sua prépria massa (T' ~ m). Neste cendrio as primeiras estruturas a se
formarem seriam super-aglomerados que por desintegracdo criariam as estruturas de pequena
escala em uma dindmica hierdrquica decrescente de formacao. No entanto, tal dinamica geraria
uma distribuicao altamente inomogénea e estruturas de pequena escala tardias, tal panorama é
frontalmente contestado pela homogeneidade e pequenas estruturas observadas nas anisotropias
da radiacao césmica de fundo e no espectro de poténcia contidos nos graficos das figuras 1.3 e
1.6. O candidado clédssico que enquadra-se nessa categoria é o neutrino ativo, cuja analise estd

detalhada na secao 3.3.

“Warm Dark Matter”(WDM) - Particulas relativisticas (peq ~ m)

Particulas cujo livre caminho médio é menor que o raio e Hubble mas nao é desprezivel, assim,
toda perturbacao igual ou menor que essa distancia é fortemente suprimida e estruturas menores
que essa escala nao se formam. Considerando que o livre caminho médio depende explicitamente
da massa da particula, observacoes de estruturas de pequena escala em regides distantes limitam

a massa e mecanismos de producao. O candidato classico nesta categoria é o neutrino estéril,
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assunto dessa tese de mestrado e que sera tratado com detalhes na secao 3.4.

e “Cold Dark Matter”(CDM) - Particulas nao relativisticas (peq < m)
Particulas cujo livre caminho médio é desprezivel desde o instante da igualdade de densidade
matéria-radiacao e, portanto, logo apds o inicio da era da matéria as perturbacoes em todas as
escalas podem crescer e formar estruturas. Neste cendrio as estruturas crescem em uma hie-
rarquia crescente, com pequenas estruturas formando-se primeiro e depois combinando-se para
formar as estruturas maiores. Observagoes de estruturas de grande escala [17,18] evidenciaram a
existéncia de objetos de pequena escala muito distantes, comprovando a formagao desses objetos
em tempos remotos. A homogeneidade e pequena escala das estruturas na radiacao césmica de
fundo(figura 1.6) e do espectro de poténcia da matéria(figura 1.3) também evidenciam a natu-
reza nao relativistica preponderante que a matéria escura deve possuir. A dinamica de formagao
hierdrquica crescente da matéria escura nao relativistica foi demonstrada em simulacoes [19] que,
no entanto, também mostraram algumas discrepancias do modelo ACDM com a distribuicao de
matéria observada em escalas muito pequenas, estas discordancias sao: déficit de galaxias anas
satélites comparado com os subhalos das simulagoes [146, 147] e perfil da distribuigdo do halo
no centro galactico que apresenta distribuicao uniforme contraria a previsao da formagao de um
“cuspy” [37,38,148,149]. H& uma grande quantidade de candidatos que se enquadram nessa

categoria, alguns sao

1. WIMPs, sigla da expressao em inglés “Weakly Interacting Massive Particles”
Subclassificagdo para todos os candidatos que possuem secao de choque da ordem eletro-
fraca [39], sao particulas que por serem muito massivas (~GeV) s@o nao relativisticas no
momento da transicao radiacao-matéria apesar de produzidas termicamente. Nessa cate-
goria, os candidatos classicos sao as particulas supersimétricas: neutralinos, gravitinos e
axinos. H& intimeros experimentos de detecgao direta por espalhamento com nucleos [40-42]

e indireta por aniquilamento [80-82].

2. Axion
Campo bosonico postulado para resolver o problema de violagao forte de CP [43-45], poderia
materializar-se na abundéancia correta para formar “Cold Dark Matter” apesar de possuir
massa muito pequena (~ 10~4eV) pois seria criado com momento nulo [46,47]. Sua deteccio
requer ultra-sensibilidade [48].

3. Candidatos Exdticos
Embora os candidatos a matéria escura que recebem mais atencao atualmente sob o para-
digma ACDM sejam as particulas supersimétricas mais leves e os axions, existem ainda outros
candidatos que recebem alguma atencao: particulas de Kaluza-Klein [49-51], Wimpzillas [52],
matéria escura escalar leve [53,54], Little Higgs [55-58], Q-balls [59, 60|, particulas espe-

lhos [61-65], particulas massivas carregadas (CHAMPs) [66], matéria escura auto-interagente
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[67,68], D-matter [69], cryptons [70, 71|, matéria escura interagente super-fracamente [72],

matéria escura da brana [73], quarta geragao de neutrinos pesados [74,75].

Artigos de revisao contendo mais detalhes sobre candidatos e métodos de deteccao podem ser

encontrados em [76-79).

cold warm hot

Figura 1.11: Simulacao de formacao de estruturas em diferentes modelos de matéria escura [108].

As simulagoes acima(1.11) devem ser comparadas com as observagoes de estruturas de grande es-
cala como as geradas pelo experimento 2dFGRS contidas na figura abaixo(1.12). A homogeneidade e
formacao hierarquica crescente podem ser vistas claramente corroborando, assim, o modelo de “Cold

Dark Matter” e em clara confrontacdao com os modelos de “Hot Dark Matter” e “Warm Dark Matter”.
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Figura 1.12: Estruturas de grande escala através da distribuicao de 63000 galaxias medidas pelo expe-

rimento 2dFGRS [106] evidenciam a formacao hierdrquica crescente.
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2 Fisica de Neutrinos

Neutrinos sao particulas elementares de spin 1/2 que interagem unicamente via interagao eletro-
fraca (SU(2);, x U(1)y). Foram postuladas em 1929 por Pauli’ para explicar o espectro continuo do
decaimento (8 preservando a universalidade da conservagao de energia. Segundo esta proposta inicial, a
massa do neutrino deveria ser da mesma ordem de grandeza da massa do elétron, mas estudos posterio-
res do efeito dessa massa no préprio decaimento § [159-162] concluiram que os dados eram condizentes
com massa nula. Experimentos como o decaimento do tritium [163] colocaram um limite superior bem
abaixo da massa do elétron (m, < 250eV’) e ainda outros experimentos, todos de base cinemdtica, eram
e ainda sao, condizentes com auséncia total ou valor muito baixo de massa. Quando da formulagao do
modelo padrao era largamente reconhecido que neutrinos nao possuiam massa e por esse motivo este
foi introduzido na lagrangiana do modelo padrao sem termos de massa correspondentes.

Produzidos em profusao nas reacoes de fusao nuclear em estrelas, o fluxo de neutrinos solares previsto
foi grande o suficiente para motivar o primeiro experimento de deteccao direta. O experimento Homes-
take(1960s) [109,110] coletou dados por 30 anos e ao longo desse periodo apontou constante déficit de
neutrinos detectados em relagao ao previsto pelo modelo solar numa fragdo de aproximadamente 1/3.
Este déficit, que ficou conhecido como “Problema do Neutrino Solar”, motivou uma série de outros expe-
rimentos que utilizando-se de diferentes métodos de detecgao, canais de sabores e fontes de producao ana-
lisada (neutrinos solares: Kamiokande [111], SAGE [112], GALLEX-GNO [113-115], Super-Kamiokande
[116,117] e SNO [118-120]; neutrinos atmosféricos: Kamiokande [121], Super-Kamiokande [122-124],
MACRO [125] e Soudan-2 [126]; neutrinos de reatores nucleares: KamLAND [127,128], CHOOZ [129] e
Palo Verde [130]; e neutrinos de aceleradores de particulas: K2K [131,132] e MINOS [133]) comprova-
ram que todos os neutrinos indiferentes do local de producao sofrem um processo de oscilagao entre os
autoestados de interagao, denominados de sabores, ao longo de sua propagagao no viacuo ou na matéria.
Tal fené6meno, como serd demonstrado, implica nao sé que os autoestados de interagao nao podem ser
autoestados da Hamiltoniana como também implica que os neutrinos sao particulas massivas.

Como explicado anteriormente, no modelo padrdao das particulas elementares os neutrinos sao
particulas nao massivas, ou seja, nao possuem termos de massa na lagrangiana do modelo. Assim,
a necessidade de determinar de que forma estas particulas adquirem massa, e obviamente quais os va-
lores, é um dos primeiros sinais de que o modelo padrao precisa ser modificado desde sua formulacao.
Esta lacuna é um sinal daquilo que os pesquisadores chamam de “nova fisica”, motivo pelo qual a area
de neutrinos é um dos setores mais ativo e efervescente da fisica de particulas. Além de determinar
explicitamente o termo de massa que deve ser acrescentado a lagrangiana do modelo padrao e os valores
absolutos das massas, também é necessario determinar todos os elementos da matriz de mistura entre

estados de sabor e de propagacao composta por angulos de mistura e fases de violacao de CP. Esta tarefa

!Para uma traducio do artigo original de Pauli ver referéncia [107].
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ocupa quase que a totalidade da pesquisa feita em fisica de neutrinos utilizando-se dos mais diversos
métodos e abordagens. No entanto, a introducdo que se segue objetiva um resultado diferente, outra
consequéncia dos neutrinos possuirem massa é que provavelmente existem neutrinos de quiralidade de
mao direita, singletos no modelo padrao. O termo de massa torna-se na pratica um termo de interagao
entre as quiralidades, o estado que interage fracamente é normalmente denominado de neutrino ativo e
0 nao interagente de neutrino estéril. A diagonalizacao da matriz de massa resulta em estados de massa
quase que totalmente ativos ou quase que totalmente estéreis, que pelo mecanismo de geracao de massa

“see-saw”

seriam estados de baixo e alto valor de massa, respectivamente. Esta caracteristica do estado
fisico ser uma superposicao de estados de quiralidade gera um mecanismo de producao de neutrinos
estéreis através da oscilacdo de neutrinos ativos que, possuindo a taxa de oscilacdo e de massa corretas,

poderiam formar a matéria escura.

Fisica de
Neutrinos

Cosmologia

FRW
Perturbado

Massa
Dirac-Majoranag

Cosmologia de
Neutrinos

Figura 2.1: Interdisciplinaridade e terceira etapa da construcao do modelo.

Neste capitulo serd apresentada uma introducao a fisica de neutrinos cujo foco sera o mecanismo de
geragao de massa e o estado de quiralidade estéril do neutrino. Na primeira se¢ao 2.1 serd demonstrado
como o fenémeno de oscilacao entre sabores de neutrinos implica que estas particulas possuem massa
nao nula, na secao seguinte 2.2 serda mostrado porque o fato do neutrino possuir massa implica em
fisica além do modelo padrao de particulas elementares, nas segoes 2.3, 2.4 sdo apresentados os dois
tipos de termos de massa possiveis, massa de Dirac e de Majorana respectivamente, e na secao 2.5 serd
apresentado o modelo mais geral que é a combinagao dos dois tipos criando uma matriz de massa de
Dirac-Majorana. Finalmente, na secao 2.6 é apresentado um modelo especifico com matriz de massa de

Dirac-Majorana ajustada para prever um neutrino estéril com massa e taxa de producao apropriadas
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para formar a matéria escura.

2.1 Oscilacao de Sabores

Por nao possuir cor nem carga elétrica, neutrinos sao criados como autoestados de sabor que po-
dem, ou nao, corresponder a autoestados da Hamiltoniana. Em geral, pode-se descrevé-los como uma

superposicao dos estados fisicos
v > =Y ULalva >, (2.1)
(03

lvp(t) > = Ze_iEatULah/a > . (2.2)

«

A probabilidade de oscilagao entre os L sabores sera

Prpony, () = Y UnaUpso Ui gUpge Fa=Foll (2.3)
a B

Assumindo que os neutrinos sdo relativisticos

2 2
m m
E, = ¢ = F —2 2.4
o !p\+2|p’ + op (2.4)
e definindo a diferenca de massa,
Amiﬁ = m2 — m%, (2.5)
3 Amaﬂ
Py (@) = > UaUp Ui sUpge " C2e ) (2.6)
a g
considerando que a matriz U;; ¢ real, ou seja, que ha conservagao de CP
Am,gx
Py, (x) = ZZ UroaUraUrgUr gcos R (2.7)

a g

separando entre termos iguais (o = [3) e diferentes (a # 3), e realizando transformagoes trigonométricas

) Am,gx
PI,L_WL,(HJ) = Z(ULO[UL/Q)2 + 2ZULO¢ULIQUL5UL/5 [1 — 28”&2 <4§ﬁ):| ) (2'8)
« a>0
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completando o quadrado da primeira somatoria

. Ameygx
Popvy (@) = D (ULaUpa)® + 2 ULaUraUnsUns| — 4> UraUwaULgUpgsin® (5> :

4F
o a>f a>p
(2.9)
’ A
. MaBT
Py, (z) = (Z ULaUL/a> — 4 UnaUpaUrgUpgsin® (é) : (2.10)
«a a>f
e, por ultimo, considerando a unitariedade das matrizes de transformagao (UU t = 1), obtemos a
probabilidade de oscilacao
Am?
. 8
PI/L—WL/(x) = oLy — 4Z>:BULaUZ’aUzBUL’ﬁS7’n2< 45 I‘) : (211)
(0%

Para que exista oscilagdo entre sabores de neutrinos, obrigatoriamente Ur,Ur/o # 0 € Amiﬂ # 0,
ou seja, nao s6 os estados de sabor nao podem ser autoestados da Hamiltoniana como estes ultimos
devem ser massivos. Dados combinados dos experimentos citados anteriormente, analisados nos resumos

[105,135], indicam duas diferengas de massa

Am3, = 7,92(140,09).10 5%eV? | (2.12)

|Am3,| = 2,4(1705).103eV? . (2.13)

Estes resultados demonstram que existindo duas diferencas de massa, haverd trés autoestados de
massa, sendo que, no minimo dois deles sao massivos. Considerando ainda que ha trés autoestados de
interacao, correspondentes aos léptons carregados elétron, mion e tau, a matriz de mistura U;; mais

geral possivel para este caso serd [104,141]

c12€13 —512C13 cize” "

0 0

_ ' jan /2 a2
C12C23 — 512523513€ —soscrg | X diag |ei1/? e2/2 1

U = —8512C23 — C12523513€ )

—i5 —is
812823 — C€12€23513€” 0 C12523 + S12¢23513€ 0 C23C13
(2.14)

sendo que s;; = sin(6;;) e ¢;j = cos(;j). Dedugdes mais completas e discussoes detalhadas da matriz

de mistura podem ser encontradas nas referéncias [153, 154, 157].
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2.2 Extensoes do Modelo Padrao

Férmions sao particulas com spin 1/2 cujos campos obedecem a equagao de Dirac

(170 — m)y = 0, (2.15)

onde ¥ é uma fun¢do com quatro componentes que se transforma de forma apropriada chamada spinor

o = ((1) 2) 7 (2.16)
0 0
¥ = (_Ui . ) : (2.17)

e o sdo as matrizes de Pauli convencionais. A lagrangiana que gera tal equagao serd

e v matrizes 4x4 dadas por

PDirvac = 1;(2"}/‘“8/1 - m)¢ =0, (218)

onde ¢ = 40, A partir da lagrangianda de Dirac, é possivel definir a matriz v° tal que os campos

podem ser decompostos em duas projecoes quirais autoestados de paridade

) 01
A5 = in0n1a2y = ( )7 (2.19)
1 0
1 1
P = 5(1 - 7v), Pr = 5(1 + ), (2.20)

onde as propriedades de projecao estao presentes
P, xPgr =Prx P, = 0, P, + Pp =1, P%,R = PL,R: PL,R’)/O = ’yOPRL, (221)
aplicando os projetores em um campo de Dirac, obtemos os autoestados quirais

Py = 4, PrYp = 9Yr, ¥ = ¥ + ¢r, (2.22)

onde o campo projetado i é chamado de campo quiral de mao esquerda e ¥ de campo quiral de
mao direita, equivalentes aos spinores de Weyl. Substituindo-os na lagrangiana de Dirac, obtemos a

lagrangiana em termos destas projecoes

gDirac = (ILL + &R) (7;7“8/1 - m) (wL + QZJR)? (223)

Pirac = YRV + Yriv'Or — m (Y + YLYr) | (2.24)
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por essa expressao pode-ser constatar que os termos cinéticos das projegoes quirais sao independentes
e o acoplamanento da-se através do termo de massa. Esta propriedade pode ser verificada pelas duas

equacgoes independentes que esta lagrangiana gera

it r = myr, Mo = myg, (2.25)

mostrando que a evolugao espacgo-temporal dos campos quirais Y g e 17, estao relacionadas pela massa.
Ou seja, os autoestados quirais nao sao autoestados da Hamiltoniana exceto se a massa for nula, neste
caso as duas projecgoes se tornarao totalmente independentes e desacopladas. Esta dependéncia também

pode ser constatada pela corrente conservada gerada pela transformacao quiral do campo [155]
U(z) — €9B0(x), (2.26)

pelo teorema de Noether, a partir dessa simetria é gerada a seguinte corrente quiral, também chamada
de corrente vetorial axial

5

3= () () (2.27)

cuja derivada é dada por
8,5" = 2im¥(z)7" W (x) (2.28)

ou seja, a existéncia de massa para uma particula implica que esta nao conserva a quiralidade neces-
sariamente. Para os neutrinos todas as relagoes deduzidas acima sao validas. No entanto, hd uma
grande peculiaridade para este tipo de particula, além de interagirem unicamente via interagao nuclear
fraca, somente a projecao quiral de mao esquerda dos neutrinos interagem. Esta quebra de paridade foi
observada primeiramente no decaimento 3 do C'0%° em 1957 por Wu [156], e est4 na origem da simetria
U(1)y ® SU(2), da interagao eletrofaca onde “L” significa “left-handed” e cuja lagrangiana de interacao
é dada por [157]

Lrletrofraca = & Z LIQLV#D/LL,QL + 1 Z E’Y'LLDMZZ;VR +

a=e,u,T a=e,u,T
n 77 / 177 tr/
- E : (Ya,@LaL(blﬁR + Yaﬁ ﬁR¢ LaL) ) (229)
a?ﬁzehl‘l’?T

onde L/, e 1/, sdo os dubletos leptonicos e léptons carregados respectivamente, para o = e, p, 7. O
campo ¢ é o dubleto de Higgs, YO{ 5 08 acoplamentos de Yukawa e D a derivada covariante. Dessa forma,
a projecao quiral de mao direita do neutrino é um singleto na simetria eletrofraca e por isso também
chamado de neutrino estéril enquanto que a projecao quiral de mao esquerda é também chamada de
neutrino ativo. Outra particularidade dos neutrinos é que sao os unicos férmions cuja cinematica é
condizente com massa nula, todos os experimentos de base cinematica colocam apenas limites superiores

e estes s@o muito pequenos, tal como o limite imposto pelo decaimento § do tritium

my, < 2,3eV(95%CL) [158] . (2.30)

e
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Considerando a possibilidade real do neutrino possuir massa nula e a esterilidade de sua projecao de
mao direita, o modelo padrao de particulas elementares foi construido de forma que o neutrino possuisse
massa nula e contendo somente sua projecao quiral de mao esquerda. A razado é que sendo o termo
de massa a tunica forma de “acesso” a projecao de mao direita dos neutrinos, se a massa for nula
este campo torna-se desnecessario e irrelevante pois nao haveria forma de produzi-lo, ou seja, pode-se
equivalentemente argumentar que o neutrino possui massa nula porque nao existe sua projecao quiral

de mao direita ou nao possui a projecao de mao direita porque sua massa é nula
¢vp & my, =0, (2.31)

sob esta condicao, da lagrangiana de Dirac para massa nula, é possivel obter duas equacoes indepen-

dentes
’L"}/Maule = O, i’y“@u'LﬁL = 0, (2.32)

estas equacoes sao chamadas de equacoes de Weyl, aonde fica evidente a indepéncia das duas projecoes,
considerando que somente a projecao de mao esquerda possui um vértice fundamental de interacdo, no
caso o vértice da interacao eletrofraca, podemos concluir que trata-se de duas particulas completamente
difrentes. Também pode-se concluir que a projecao de mao-direita nao existe ou no minimo é irrelevante
pois nao haveria forma de cria-la e tampouco motivos para inclui-la no modelo padrao de particulas

elementares

L = DLpadvao — ZvaLmaVaR + VarMaValL . (233)
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No entanto, nao ha uma razao fundamental, diferentemente do féton, para que o neutrino nao tenha
massa exceto os dados experimentais cinematicos condizentes com massa nula. A grande revolugao
ocorreu justamente quando observagoes do fendmeno de oscilacao de sabores, descritas na secao anterior,
demonstraram que o neutrino possui massa nao nula embora esta seja muito pequena.

O grupo de gauge do modelo padrao (SU(3)c @ SU(2)r, ® U(1)y) fixa somente os bésons de gauge,
em principio é possivel estender o modelo padrao conjecturando férmions extras ou bésons de Higgs que
gerem massa para os neutrinos sem alterar o grupo de gauge. E a forma mais simples de atribuir massa

ao neutrino é justamente postulando a existéncia da projecao quiral de mao direita do neutrino.

2.3 Modelos com Massa de Dirac

Pode-se atribuir massa de Dirac a particulas adicionando-se o seguinte termo a Lagrangiana
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—PAMassa de Dirac = D (@R\I’L + @L\I}R) . (234)

Para atribuir esse tipo de massa aos neutrinos podemos supor campos do tipo NR:(1,0) que mesmo

sendo singletos em SU(2);, implicam em novas interagdes no setor de Yukawa

A :Zfij@iLéNjR + h.c., (235)
2

sendo que f;; sao as novas constantes de acoplamento, ¥y, os dubletos leptonicos de mao esquerda e ¢

o multipleto de Higgs [153,154]
U, = <”€L> , (2.36)
er

NR = VR, (237)
o=, (2.3)
®o
<¢p>= = (2.39)
0 — ﬁ 9 .
— PMassa = ZfijiviLij + h.c. . (240)
ij V2
E possivel definir uma matriz de massa M;; tal que
v
M;; = ﬁfij , (2.41)

e considerando que em geral essa matriz nao é diagonal, o que implica dizer que os estados de sabor
dos neutrinos nao sao projecoes quirais dos campos fisicos. E possivel diagonalizar a matriz utilizando

uma transformacao bi-unitaria
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m = UMV, (2.42)

cuja transformacao entre campos fisicos e de sabores sera

v, = ZUiaVOcLa (243)
a

ViR = ZU]ﬂVﬂR? (244)
B

e, portanto, a matriz m passa a ser diagonal para os N campos fisicos, e o termo de massa de Dirac sera

N
~Atassa = Y MaVaLVar + h.c. . (2.45)
o

A massa de Dirac pode ser entendida como uma interacao entre as duas diferentes proje¢oes quirais

de uma particula e sua antiparticula.

2.4 Modelos com Massa de Majorana

Por nao possuir carga elétrica existe a possibilidade de que o neutrino seja uma particula de Majorana
[164], que possui a propriedade de ser sua prépria anti-particula. Ao postular uma particula que seja

sua prépria anti-particula poderia-se esperar que
U(z) = ¥*(z), (2.46)

no entanto, a equacao acima que deve representar dois campos fisicos nao é invariante por trans-

formagoes de Lorentz
V(z') = exp (—jlalww’“’> V() (2.47)

V() = exp <iafww’“’> U*(x) , (2.48)
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sendo

ot = ot + wha” (2.49)

7

Opy = 2 [’Y;u%] . (250)

No entanto, a matriz o nao é necessariamente imaginaria pura, portanto, os dois campos nao se

transformam da mesma forma sob Lorentz. Define-se, entdo, um campo conjugado da seguinte forma

U(zx) = %C¥*(z), (2.51)

sendo C uma matriz tal que o campo conjugado transforma-se da mesma forma que o campo original

A

V'(z") = exp <—iam,w‘”’> Y%CY*(z) , (2.52)

V() = 40U (') = 4pCexp (10@0}‘“’) U*(z) . (2.53)

Dessa forma, a condicdo a ser satisfeita pela matriz C sera

PYOCU;V = _O',uu'YOCa (2'54)

A definicao acima de campo conjugado, tal que o termo de massa seja Lorentz invariante, comporta

uma fase global

N

U(z) = e @U(x), (2.55)

tal que a expansao em ondas planas do campo de Majorana serd

Fs)us(p)e™ P + Nfl(p) vs(p)e™® | | (2.56)
£t
7l

_ d’p
o) = /\/(27r)32EpsZ

=+1/2
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~ B d3p ip.x * *efip.:p

r) = /W 3 e (F@ume + 2 f@waere ™) . (257)

Considerando que
Y0Cu(p) = vs(p) , (2.58)
20C5(p) = us(p) (2.59)

entao

V() = )\*/ \/W ;/2 vs(p)e* + fs(p)us(p)e_’p'x) = \N'U(x), (2.60)
A= €9, (2.61)

Esta fase pode ser entendida como a fase de criagao da particula de Majorana. Definido a conjugagao

do campo de Majorana, é possivel diagonalizar a matriz de massa, cuja forma mais geral serd

1 — 0 M Up
—PMassa = = | T N h.c., 2.62
M 2<I/L L><MTB)<NR>+ c (6)

sendo que M e B sao matrizes NxN para N geracoes de férmions. Considerando o caso de uma

familia apenas, pode-se redefinir a matriz e diagonaliza-la da seguinte forma

0 M
o (n) as

cosd —sind
0 = ( ) , (2.64)

sinf  cosf
tan(20) = — (2.65)
mlzé( B2+4M2—B>

OAOT = <_m1 0 > — . (2.66)
my = 3 (VB? + 40 + B)
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Utilizando a seguinte definicao de uma matriz m

o mi 0
m = ( 0 m2> , (2.67)

0AOT = mK?, (2.68)

A = 0"mK?0 , (2.69)

¢é possivel construir os seguintes campos rotacionados

0 ( JVVL ) : (2.70)
( Z:g > = K20 ( ;Z ) , (2.71)

de autoestados n; e ny com autovalores my e mso

N
3 3
SR
SIS
N———
M

~

ny = ni + mig = (v — PRr)cos® — (N — Ng)sinf = —nq (2.72)
ny = ner + mar = (vp + Pr)sinf + (NL + Ng)cosd = ng . (2.73)

Quanto a conservagao do nimero leptonico, este é imposto pelo conteido de férmions do modelo
padrao, ndao ha uma razao fundamental para existir, sua violagao permitiria o termo de massa de

Majorana.

_gMassa de Majorana — T\I’\I] = T (\IJL\I’R + \I’R‘I/L) s (2.74)

sendo

U= U, + U, (2.75)
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U(z) = A(z) = A\pCU*(x) . (2.76)

a definicao completa do conjugado de um campo de Majorana. Este tipo de termo de massa pode ser
entendido como a interacao entre projegoes quirais iguais de uma particula, além de ser um acoplamento

direto entre os préprios neutrinos estéreis, gerando um termo de massa nua

1 e 1 -
_gMassa de Majorana — Q;BijNiLNjR + h.c. = 2za:mal/aLVaR + h.c.. (277)

2.5 Modelos com Massa de Dirac-Majorana

O termo de massa mais geral para um modelo que nao conserve a simetria leptonica deve conter

ambos os tipos de massas, a interacao de Yukawa e a auto-interacao

_gMassa = _jMassa de Dirac — $Massa de Majorana (2'78)
1 ‘7 1 =
— PMassa = 5 ZMi]ViLNjR + 5 ZBijNiLNjR + h.c., (2.79)
i7j i7]

N | —

_gMassa =

(vL NL)(J\ETﬂlj)(;Z)Jrh'C" (2.80)

Para N geracoes, M e B serao matrizes NxN. Para efeito de anélise simplificada sera utilizado a

aproximacgao de uma unica familia. Diagonalizando a matriz de massa para N=1, obtém-se a seguinte

Lagrangiana
—AMassa = MUMILTR + Mmaolapnog + hec. (2.81)
sendo
ni = niy + nig = (v — Pr)cosd — (N — Ng)sind = —ny , (2.82)

ny = nor + mop = (vp + ﬁR)sinH—l—(NL + Ng)cosd = ng , (2.83)
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tan(20) = — (2.84)
1
m = - (\/B2 T AM? - B) , (2.85)
( B2 + 4M2? + B) . (2.86)
Este modelo é o modelo completo de neutrinos de mao direita em SU(2)r ® U(1)y pois é uma

combinacao aleatdria de termos de massa de Dirac e de Majorana. Do caso geral, é interessante estudar

alguns casos especiais

o 0 = 45°

my = mg = M, (2.87)
M _ _ _
~Aassa = 51+ T2(ny + ng) = MUY (2.88)

O resultado sao dois campos de Majorana degenerados que formam um sé campo de Dirac, ou

seja, um campo de Dirac é um caso especial do campo de Majorana do modelo completo.

o () ~ 45°

my = mg ~ M, (2.89)

M > B. (2.90)

Esse é o caso quase degenerado, chamado de campo pseudo-Dirac.

e = 0°
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mp = 0, (2.91)
my = B, (2.92)
—PMassa = Bnapnog . (2-93)
Esse é o caso do campo puramente de Majorana.
e ) <K 1°
B > M, (2.94)
M2
me ~ B. (2.96)

M ¢é gerado pelo vev do Higgs, que deve ser da ordem da massa do lépton carregado, pode-se
fazer m; <« M desde que B o compense, esse mecanismo de fazer a massa do neutrino ativo
m1 pequena de forma a compensar uma massa do neutrino estéril ms grande é conhecido como

mecanismo “see-saw’.

2.6 Modelo vYMSM

Extensao do modelo padrao de particulas elementares para incorporar trés neutrinos de mao direita
com massas abaixo da escala eletrofraca (VMSM), é o inico modelo de massa para neutrinos consistente
com os experimentos de oscilacao e que simultaneamente fornece um candidato vidvel a matéria escura
com massa da ordem de quilo elétron-volts (KeV).

Neste modelo [165], os neutrinos de mao esquerda adquirem massa de Dirac por acoplamentos do

tipo Yukawa com os neutrinos de mao direita e estes por auto-interagao adquirem massa de Majorana.

_ _ M
0% = Npidyy"N; — FaLoaNip — TINfNI + he., (2.97)
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sendo que Nj(I=1,..,n) sdo os n neutrinos de mao direita singletos em U(1)y ® SU(2)r, La=eur
e ¢ sao os dubletos leptonicos e de Higgs, respectivamente. As massas de Majorana serdao My e as de
Dirac Mp = F (¢), sendo F a matriz de mistura dos neutrinos. As duas diferengas de massa observadas

(AmZ%,, e Am?, ) implicam que n > 2. E possivel expressar a matriz F da seguinte forma

F = RLfdkjgv ) (298)
sendo
fi 0 0
fa=1 0 fo 0 |, (2.99)
0 0 fs
os acoplamentos de Yukawa, e
K, = K Py, , Kj, = Kj,Ps . (2.100)

Considerando que as matrizes de mistura K, e K sao do tipo CKM [141]

L0 0 cL13 0 spize L criz2 spiz 0 et 00

Kp = 0 cro3  sp23 0 1 0 —sp12 criz 0 X 0 e 0
0 —sro3 cros —sr13¢°L 0 cL13 0 0 1 0 0 1

(2.101)
I 0 0 CR13 0 spige r criz  spi2 0 e 0 0
Kp = 0 cr23 SR23 0 1 0 —Sg12 cri2 0 X 0 € 0
0 —Sp23 Cros —SR13€°% 0 CR13 0 0 1 0 0 1

(2.102)

Neste modelo, para n=3 havera 18 novos parametros

e 3 massas de Majorana (M)
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e 15 componentes na matriz F

3 acoplamentos de Yukawa (f;)

3 angulos de mistura na érea ativa (6r,;)

3 angulos de mistura na érea estéril (Op;;)

3 fases de violacao de CP na area ativa (a1, ag e dr)

3 fases de violacao de CP na area estéril (1, B2 e 0R)

As fases aq, a9, 01 e B2 sao fases globais que nao tem significado fisico.

Portanto, este modelo de massa para neutrinos com trés neutrinos de mao direita tém 14 novos
parametros adicionais aos 19 do modelo padrao de particulas elementares, totalizando um total de 33
parametros livres. Assumindo que as massas de Majorana sao da ordem da escala eletrofraca e as

massas de Dirac da ordem de elétron-volts(eV), aplica-se o modelo quadratico do mecanismo “see-saw”.

. (fiv)?
mi s S (2.103)
v= V2(py) = 174GeV , (2.104)

sendo que m;—123 sao os autoestados de massa ativos e v é o valor esperado no vacuo do termo
neutro do campo de Higgs.

Para pequenos valores dos elementos da matriz de acoplamento f;, o tempo de vida do neutrino
estéril mais leve com massa da ordem de ~ KeV pode exceder a idade do universo habilitando-o como
candidato a matéria escura no regime “Warm Dark Matter” [142-144,151,152].

Foi demonstrado [136] que para existir um neutrino estéril com massa compativel para ser um
candidato a matéria escura, o nimero minimo de neutrinos estéreis é trés (n=3) conforme suposto
acima. Neste modelo somente um dos neutrinos estéreis, que serd identificado pelo indice “1”, seria

estavel permitindo-o formar a matéria escura

N7 = Neutrino estéril candidato a matéria escura. (2.105)

M, ~ KeV . (2.106)

Este modelo implicaria em massas nao degeneradas para os neutrinos ativos
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my = O(107%)eV | (2.107)

e, portanto, na hierarquia direta

my = \/Am%,, , (2.108)

ms = \/Amitm + Am%,, , (2.109)

ou na hierarquia invertida

my = \/AmZ%, (2.110)

ms = \/Amitm + Am% (2.111)

e massas na escala de ~ GeV para os dois neutrinos estéreis mais pesados (Ma g > 1GeV), conse-
quentemente angulos de mistura grandes (f23 > f1) tal que estejam diluidos durante a nucleossintese

e nao afetem a formacao de elementos leves.
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3 Cosmologia de Neutrinos

Cosmologia de Neutrinos é o estudo de todos os efeitos em observaveis cosmoldgicos resultados da
presenca dos neutrinos césmicos de fundo e das propriedades intrinsecas dessa particula. As atividades
de pesquisa sao tradicionalmente voltadas para testar possiveis extensoes do modelo padrao de particulas
relacionadas ao ntimero de familias e & massa dos neutrinos ativos. Um resumo contendo a relagao entre

propriedades de neutrinos e observaveis cosmoldgicos esta contido na figura 3.1.

Observaveis
Cosmoldgico.

Radiagéo Abundancia de
cosmica de fundg elementes leves

Estruturas de
grande escala
\_/
A i A

Sensitividade ao
sabor

Assimetria
leptonica

Numero de
familias

Composicéo da
matéria escura

Massa

Neutrinos
ativos

Neutrinos
estéreis

Fisica de
Neutrinos

Figura 3.1: Relacao entre propriedades de neutrinos e observaveis cosmoldgicos.

Descrigoes mais completas sobre essa area de estudo podem ser encontradas nos excelentes artigos
de revisao de S. Pastor [137], S. Hannestad [138,139] e A.D. Dolgov [140], sobre as quais grande parte

dos estudos desta tese de mestrado basearam-se.
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O estruturamento deste capitulo dispoe-se a apresentar um resumo sobre os dois principais objetos
de estudo nesta area: as segoes 3.1 e 3.2 abordarao como a abundancia de elementos leves restringem
o numero de familias de neutrinos relativisticos em equilibrio ao contido no modelo padrao e na segdo
3.3 sera discutido de que forma neutrinos ativos massivos afetam a formagao de estruturas e como, em
analise inversa, a auséncia de sinal de supressao implica em limites superiores para a soma das massas
dos neutrinos. No entanto, as trés primeiras sessoes, embora abordem assuntos classicos em Cosmologia
de Neutrinos e obrigatérios em um trabalho de revisdo como este se pretende, também sao preparativos
para a ultima secao, 3.4, na qual serd abordada a hipdtese do neutrino estéril formar a matéria escura
utilizando-se de resultados e métodos de andlise desenvolvidos nas secoes anteriores. Esta dependéncia

¢é apresentada na figura 3.2.
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Cosmologia de

Neutrinos
Nucleossintese Neutrino ativo como
primordial Y matéria escura

Neutrino estéril como
matéria escura

Fixa numero de familias
relativisticas em equilibrio

Critério de analise de
formagao de estruturas

Mecanismo DW

* Decaimento radiativo

* Producao por oscilagdo n&o ressonante
* Decoeréncia induzida por espalhamento
~® * Supressao de oscilagao por efeito de matéria <

* Supresséo de estruturas em pequena escala

Figura 3.2: Construcao do resultado final sobre neutrino estéril como matéria escura.

3.1 Desacoplamento dos neutrinos

Diz-se que uma determinada particula estd acoplada, ou seja, em equilibrio térmico com o plasma

cosmoldgico se a taxa de interacao com as outras particulas que compdem o plasma é maior ou igual a

taxa de expansao do universo.
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Ii(t) > H(t) <= Equilibrio, particula acoplada com o plasma cosmolégico. (3.1)

Para o caso dos neutrinos, o equilibrio com o plasma cosmolégico ocorre devido as interagoes eletro-

fracas que para 1MeV < T < 100MeV sao

v+ S et + e, (3.2)

v 4+et S v+ et (3.3)

As reagbes com nucleons sao negligiveis dado seu baixo nimero de densidade abaixo da transigao
hadroénica comparado com elétrons e pésitrons ainda em equilibrio. O desacoplamento ocorre quando o
universo em expansao resfria-se e a taxa das interacoes tornam-se insuficientes para manter a particula
em equilibrio. O exato momento do desacoplamento é quando as duas taxas igualam-se, que para o

caso do neutrino sera

T,(T) = H(T). (3.4)

Considerando que taxas de interagao sao geralmente dependentes da temperatura, o melhor parametro
temporal para analisar a histéria das particulas na evolugao do universo é a temperatura do plasma.
A taxa de expansao do universo é dada pela equagao de Friedmann contida na equacao 1.19, que

para um universo dominado pela radiagao, sera

1da\? 87G k A
) =S e - S T (3.5)
adt 3 ~— a? 3
PRadiagio ?’; ?’6/
87G w2 T4
H(T)? = =" ¢, T* = 2.760,— . 3.6
( ) 3 309* 9 g*Mlgl ( )

A taxa de interacdo dos neutrinos é dada pela secao de choque da interacao eletrofraca

I, ~ (ownuvy) . (3.7)
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Para energias menores que a massa dos bosons W e considerando ainda que os neutrinos estao no

regime relativistico (T' > m, ), a se¢do de choque serd

ow ~ GLE? = G4T?, (3.8)
o numero de densidade serd
3
, = 75(2) JT3 ~ 0.7373 (3.9)
s
substituindo na equacao 3.4
2 5 1/2T2
0,73G%Tp, = 1,66g,/ " ~2v (3.10)
Mp,
Tpy ~ 1,1g)/%MeV . (3.11)

O ntmero de graus de liberdade relativisticos de um gas composto é dado pela equacao 1.158, que

para o momento no qual neutrinos ainda estavam acoplados sera

9 = gy t X\ N g + No g0 + g + ge | = 10,75 (3.12)
N~ N~ N~
2 3 1 3 1 2 2

Tp, ~ 1,8MeV . (3.13)

Elétrons e pésitrons saem de equilibrio mais tarde que mtons, taus e suas respectivas anti-particulas.
Portanto, neutrinos eletronicos interagem mais fortemente com o plasma resultando em uma tempera-
tura de desacoplamento menor. Calculos mais precisos [167] que consideram esta diferenga obtém os

seguintes valores

Tpy, ~ 1,3MeV , (3.14)

Toy,w, =~ 1,5MeV . (3.15)
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3.2 Numero de familias

Como pode ser visto na equagao 3.11, a temperatura do desacoplamento do neutrino depende do
nimero de graus de liberdade relativisticos. Como o0s processos envolvendo neutrinos interferem na
quantidade de néutrons e prétons, a alteracao da temperatura do desacoplamento afeta a proporcao entre
néutrons e prétons e, por consequéncia, afeta a nucleossintese e a atual abundancia de elementos leves
como o ‘He. Dessa forma, a observacao atual dos elementos leves serve para determinar a temperatura
do desacoplamento do neutrino e por consequéncia o nimero de familias de neutrinos (V) relativisticos
e em equilibrio. Embora também seja possivel determinar esse nimero através da andlise da radiacao
cosmica de fundo [168,169] e dos dados combinados com estruturas de grande escala [170,171], a analise
a ser realizada compreenderd unicamente a nucleossintese.

E bem estabelecido, através de experimentos como o LEP [172], que existem apenas trés neutrinos
auto-estados de interacao. Entretanto, é possivel que existam neutrinos estéreis leves ou algum outro
tipo de particula relativistica nao-padrao que em algum momento remoto esteve em equilibrio com o
universo. Geralmente, o efeito de particulas relativisticas extras é denotado pela diferenca de niimero

de familias de neutrinos

7
Ag, = ZANV’ (3.16)

fermi 4 bose 4
_ gi (T; 89 (T
N SETEE TEa o

i

Antes do desacoplamento, os neutrinos em equilibrio térmico mantinham o potencial quimico do

préton e do néutron iguais através do decaimento 3 e seu inverso

n+et S p+ 0

n+e Sn+ 0 = Lp = Hn , (3.18)

considerando que o numero de densidade de prétons e néutrons é dado por A.6, a razao entre as

densidades no momento do desacoplamento do neutrino sera

nn(tpy) my — mpy 1
m\rbv) P2 ") ~ Z 1
np(tDo) eXp( 1MeV ) ’ (3.19)

(=}

apés o desacoplamento dos neutrinos, o decaimento 3 ocorre somente em um sentido

n—p+e+ v, (3.20)
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0 que provoca a reducao da razao entre néutrons e prétons

na(t) nn(tDy)eXp <_t—tm> géew <_t_tw> . (3.21)

np(t)  np(toy) Tn Tn

A energia de ligagao do Hélio é 28MeV, no entanto, por ser o niimero de fétons muito maior que de
barions mesmo uma pequena fracao de fétons localizados no fim do espectro é suficiente para “ionizar”
todos os nucleos formados. Somente quando o universo esfriar para uma temperatura abaixo da ordem de
MeV, coincidentemente préxima a temperatura de desacoplamento do neutrino, é que a radiagao deixara
de “ionizar” os nucleons e os primeiros nicleos poderao ser formados e permanecer integros(tag, ~
0,7MeV). A diferenca entre a temperatura de formagao e de desacoplamento dos neutrinos eletronicos

dada pela equacao 3.14 é tal que [173,174]

mnltape) _ Mnltoy) (_“H—tDv> ~ Texp (_w> ~ L (3.22)
Tn o Tn T .

Supondo que a maioria dos néutrons disponiveis formarao ‘He, o ntimero de béarions na forma desse

atomo sera

Nagge ~ 4(7) : (3.23)

e a proporcao de nucleons contidos em atomos de Hélio em relacao a quantidade total de nucleons sera

y = MHe  _ 95, (3.24)
np + Np

cujo valor, vale ressaltar que calculado utilizando o conteiido do modelo padrao de particulas elemen-

tares, estd dentro dos limites observacionais [175]

Y = 0,249 + 0,009 . (3.25)

A dependéncia explicita de variagoes de Y em funcdo da temperatura de desacoplamento dos neu-

trinos sera
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considerando que

TDZ/AQ*
ATp, = —/——, 3.27
D 60r (3.27)
e utilizando a equacao 3.16
AY =~ 0,013AN, . (3.28)

Variagoes entre a abundancia prevista, considerando somente o contetido do modelo padrao, e a
observada indica portanto presenca de fisica além do modelo padrao. Célculos tedricos mais precisos

que consideram a proporcio de barions-fétons 719(= 10'%;,) e meia-vida do néutron obtém [176]

Y ~ 0,227 + 0,010 In(mo) , (3.29)
para 119 = 6,14 + 0,25

0,0004
Y = 0,24847 005 - (3.30)

Comparando o valor tedrico da equagao acima e experimental da equacao 3.25, chega-se a

AN, < 0,82. (3.31)

A diferenca fracional do nimero de familias de neutrinos acima pode ser sinal de reliquia, consi-
derando a variacdo da temperatura em funcdo da mudanga do nimero de estados relativisticos(1.153)

entre a temperatura de desacoplamento dos neutrinos e dessa reliquia, denotada por x

B 9*(TDX) 1/3
Tpy = |:g*(T’Dy):| Tp, . (3.32)
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A diferenga na densidade no momento do desacoplamento do neutrino considerando tratar-se de um

férmion serd

2
7w 4

é%gXTX , (333)

Ap =

considerando que a reliquia possui dois graus de liberdade e a temperatura do novo componente dada

pela transferéncia de entropia

72 9x(Tpy) 1/3 !
Ap = ——2 | Z==2X20 1, .34
p= 1T ([MD»] D> , (3.31)

lembrando que a densidade total é dada pela equacao 1.149, este acréscimo na densidade total representa

um acréscimo no nimero de graus de liberdade relativisticos total

7 g*<TDX>r/3
Ag, = - |=—F—2F , 3.35
o 4 [9*(TDV) ( )
da relagao 3.16, obtém-se
9*(TDX)]4/3
AN, = |Z=—/—=& , 3.36
[9*(TD1/) ( )

ou seja, diferencas mesmo que fracionais no nimero de familias de neutrinos podem ser interpretadas

como particulas extras mesmo que desacopladas anteriormente ao neutrino.

3.3 Neutrino Ativo como Matéria Escura

Embora a confirmacao experimental da existéncia de massa para os neutrinos tenha ocorrido recen-
temente com os experimentos que observaram o fendmeno de oscilagao, as consequéncias dessa hipétese
na cosmologia tém sido estudadas a muito tempo [177-180]. Dado o alto nimero de densidade de neu-
trinos, mesmo uma pequena massa da ordem de elétron-volts é suficiente para que os neutrinos formem
a totalidade da matéria escura(1.175). Considerando que estas particulas sdo fracamente interagentes
e que apos seu desacoplamento interagem unicamente via gravidade, é um candidato natural a matéria

escura. Conforme equagao 1.167, o nimero de densidade dos neutrinos cosmolégicos é

n, = 320,6 neutrinos cm™> | (3.37)
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Qn? = 2= (3.38)
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Figura 3.3: Fragao de densidade dos neutrinos ativos(linha continua), limitada pela densidade de matéria
Qpr = 0,25(linha tracejada) e pela densidade critica do universo €2 = 1(linha pontilhada) geram limites

para a soma das massas dos neutrinos.

Ao mesmo tempo que poderia facilmente formar a totalidade da matéria escura dado seu alto niimero

de densidade, este impoe severos limites para sua massa

Q <0 = m, < 16,2eV | (3.39)

0 <Oy = m, < 4,05eV (3.40)

para trés neutrinos de massa degenerada.

Esta andlise originou o modelo de “Hot Dark Matter” formada por neutrinos ativos, que junta-
mente com a estimativa do nimero de familias através da abundancia de elementos leves, inaugurou
a Cosmologia de Neutrinos. A posterior confirmacao de que neutrinos possuem massa através dos
experimentos que observaram o efeito de oscilacao, institui definitivamente esta particula como uma
componente da matéria escura. No entanto, andlises dos efeitos que provocariam na formagao das es-
truturas de lagar escala decorrente de sua natureza relativistica descartam a hipdtese dos neutrinos

ativos formarem a totalidade da matéria escura, ver secao 1.7.
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3.3.1 Formacgao de Estruturas de Grande Escala

Neutrinos ativos sao muito leves, experimentos cinematicos colocam limites de alguns elétron-volts
(my, < 2,3eV [158]). Dessa forma, neutrinos produzidos cosmologicamente ainda eram relativisticos
quando desacoplaram do plasma primordial mantendo o espectro de corpo negro e formando uma alta
densidade, conforme calculado na secao 1.6. Uma consequéncia muito importante do fato de estar
em regime relativistico, é que os neutrinos cosmoldgicos atuam como dissipadores de perturbagoes na
densidade de matéria do universo através do efeito de supressao de Landau, também chamado de efeito
de “free-streaming” [91]. Qualquer perturbacao na densidade dessa particula cujo comprimento de onda
seja menor que o diametro do horizonte serd fortemente suprimida pois a propagacao destas particulas
de regides mais densas para regidoes menos densas provocard uma homogeneizacao e perturbagoes no
plasma que formariam estruturas sao dissipadas e a formacao suprimida.

O efeito de “free-streaming” cessa a partir do instante que os neutrinos tornam-se nao relativisticos
(ar—nNR), momento caracterizado por um diametro de Hubble especifico (dg(ag—ngr)). A partir desta
transicao, perturbagoes ja internas ao horizonte deixariam de ser suprimidas e as externas formariam as
primeiras estruturas observadas. Assim, através da estimativa do momento de inflexdo no crescimento
de estruturas (ag—nypr) é possivel determinar o livre caminho médio do neutrino e por consequéncia
impor limites & sua massa e também a densidade que comporia no universo. O livre caminho médio
fisico do neutrino no instante da transicao, quando ainda era relativistico e possuia “free-streaming”,

sera igual ao diametro de Hubble fisico naquele instante

)\V = al_%lﬂNR X dH(aRHNR) s (3.41)

em um universo dominado por matéria, o didmetro de seu horizonte sera

2
H(a) ~ Hoa 320}/* (3.43)
2a3/2  _
dn(o) = —5- 0,7, (3.44)
2 Jar—NR

Considerando que a temperatura do neutrino escala com a~! e que existem trés neutrinos, a transicao
de regime ocorrerda quando a temperatura dos neutrinos for aproximadamente igual a sua prépria massa
(T ~my)
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_ 0 -~ 4V
? = a(R—>NR)TV — a(RHNR) ~ 5.10 miy . (346)

Substituindo na equacao 3.41, obtém-se o livre caminho médio dos neutrinos

1,3.102 1/2
A\ ’;;/S (;V) h~'Mpc , (3.47)
M 1%
N\ 1/2
ky ~ 4,7.1072 (?—V) QY2 hMpet | (3.48)

perturbagoes cujo ntimero de onda esteja acima do equivalente ao livre caminho médio dos neutrinos
serao portanto suprimidos.

Para mensurar a supressao na amplitude do espectro de poténcia deve-se considerar as perturbacoes
na densidade de matéria escura composta por particulas nao relativisticas e que foi deduzida na segao
1.3.7. A partir da equagao de Friedmann(1.19) para um universo plano e dominado por matéria escura

nao relativistica com uma componente subdominante de neutrino massivo mas relativistico

pPDM = pcDM + Pu (3.49)
onde
3o
4rGpcpy = §H Qcpur (3.50)
substituindo na equagao da evolugao de perturbagcoes [91] cldssica

51 + QHSZ + (Ué)2k25i == 47rGijSjv (351)
J

para matéria escura nao relativistica (i = CDM), que possui velocidade média nula (vSPM ~ 0) e fonte

de perturbacoes negligiveis para diferentes espécies (6;+cpar =~ 0)

= 4 = 2 ~
dcpm + 550131\4 — @QODM(SCDM =0, (3.52)

onde utilizamos a propriedade de H = 2t/3 na era de dominagao de densidade por matéria. A solucao

crescente da equacao acima sera

dopm o t* (3.53)
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V1 + 24Qcpy — 1

G , (3.54)
considerando que nessa fase da evolugao a densidade do universo é dominada pela matéria
PDM = pcpM + pv = pu = 1, (3.55)
e que a densidade de neutrinos é subdominante (2, < 1)
1o Baw -1 2<1__SQV) (3.56)
6 3 5y ) ’
dcpm X t%<17 533&) x a<1753§1€1> . (3.57)

A formagao de estruturas se da entre a transicao da era da radiagao para a era da matéria (acq) €
da era da matéria para a era da energia escura (ap), ou seja, a razao de crescimento das perturbagoes

seré

30

7§CDM(GA) ~ (m\)l T ) (3.58)
5CDM(aeq) Qeq

onde o fator de escala para o instante de transicao de dominancia de radi¢do para dominancia de matéria

serd,
Q Q Q
pi = 1 = TR_TM = Qeqg = i’ (359)
PM Qeq Qeq Qr

e para a transicao de dominancia da matéria para dominancia de energia escura

pM Qar Q)3

substituindo na equagao anterior, temos

~ 1— 32
ot [ i ) -
5C’DM(aeq) QRQ}\/?)

utilizando a equagao para o espectro de poténcia da matéria (1.130), a razao entre os espectros com e

sem neutrinos massivos sera

2

60y
4/3 -
P(k)l/ ~ Qj\é e (362)
QR0
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considerando uma supressao exponencial,

P(k),
P((];) = et (3.63)
0 expoente sera
QA3
R = -, M1/3 : (3.64)
5Qun QRO
e a taxa de supressao
AP(k) = RP(k), (3.65)
AP(k Q, A
(k) _ 6%, M1/3 , (3.66)
P(k) 5w\ R0y
para Qp ~ 0,3, Q4 ~ 0,7 e Qp =0, +Q, =8,4.107°
AP(k) Q,
~ —10 3.67
) VR (3.67)
e substituindo a abundancia de neutrinos pela equacao 1.175
AP(k) o >omy\ 0,11 (3.68)
P(k) eV ) Quh? " '

A partir desta supressao provocada pela massa dos neutrinos cosmolégicos é possivel calcular limites
para sua massa a partir de observacoes de estruturas em estruturas menores que o livre caminho médio

do neutrino dado pela equacao 3.47.
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Figura 3.4: Espectro de poténcia da matéria com dados de varias fontes, modelo teérico da linha
continua ACDM(Qy, = 0,28; h = 0,72;Q,/Q = 0,16) e da pontilhada com neutrinos de > m, = 1leV
(€0, /0 = 0,07) [182].

O desafio de determinar limites menores para a massa dos neutrinos ativos é, portanto, medir o
espectro de poténcia em escalas cada vez menores e com maior precisao. Dessa forma, comparando com
o modelo de consenso ACDM é possivel excluir supressoes mais sutis e avancar para baixo no limite
superior. Sob esse aspecto, e como pode ser observado no grafico da figura 3.4, as menores estruturas
observaveis e portanto o melhor local para verificar o efeito de supressao causado pela dissipacao dos
neutrinos sao as florestas de Lyman-a. Floresta de Lyman-« é o espectro de absorcao da luz emitida
por quasares que atravessa nuvens de hidrogénio localizadas a grandes distancias (z = 2,5 a 4), a linha
absorvida é o primeiro estado excitado do hidrogénio (A, = 1215, 567A). A partir do padrao de absorgao
dessas linhas é possivel inferir flutuacoes na densidade com comprimentos de onda da ordem de poucos
megaparsecs [183-186]. Limites decorrentes da observagao dessas estruturas em particular, utilizando a

suposta supressao da equacao 3.68, colocam o seguinte limite

> m, < 0,47eV(95%CL) [187] (3.69)
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> m, < 0,42eV(95%CL) [188] . (3.70)

Para o segundo caso e utilizando das equagoes 1.172 e 1.175, o limite para a massa implica nos

seguintes limites para a fragdo da matéria escura que o neutrino ativo pode compor

1,6.107% < f, <4,41072, (3.71)

para fo = Q,/Qpp
A deducao da equagao que governa a propagacgao das perturbagoes nos neutrinos ativos e anélise de

sua possivel deteccao direta estao nas segoes 1.3.5 e 1.6.1 respectivamente.

3.4 Neutrino Estéril como Matéria Escura

A abundéancia de elementos leves observada condiz satisfatoriamente com o conteido de particulas
do modelo padrao. Qualquer particula estavel postulada que em algum momento da historia térmica do
universo esteve acoplada com o plasma cosmolégico deve necessariamente ser nao relativistica ou estar
fora de equilibrio no momento da nucleossintese.

Nesta tese de mestrado, propoe-se que o método de producao do neutrino estéril candidato a matéria
escura seja através de oscilacoes nao ressonantes de quiralidade ocorridas na decoeréncia por espalha-
mento do pacote contendo ambas quiralidades. O modelo de massa assumido é o contido na secao 2.6,
que apresenta um estado estéril com massa da ordem de ~ KeV e angulo 6 de mistura pequeno o sufici-
ente para torna-lo estavel pela idade do universo e acessivel de forma nao ressonante. Este mecanismo
de producao foi proposto por Dodelson e Widrow [144] em 1994 e por isso é conhecido como mecanismo
DW.

Neste cendrio, os neutrinos ativos (v,) e 0 neutrino estéril mais leve (vs = Nj) s@o acoplados por

um angulo 6 pequeno, degenerado nas familias ativas, formando dois estados fisicos | v1) e | v2)

| va) = cos(0) | v1) + sin(8) | va) , (3.72)

|vs) = —sin(0) | v1) + cos(0) | va) . (3.73)

A estratégia de analise da hipdtese do neutrino estéril formar a matéria escura consiste dos tépicos

contidos na figura 3.5 e que todo candidato “sério” a matéria escura deve oferecer. Para cada topico sera



3. COSMOLOGIA DE NEUTRINOS 81

dedicado uma subsecao: na subsecao 3.4.1 é deduzida a abundancia cosmolégica teérica do neutrino
estéril no cenario DW, na subsecao 3.4.2 é apresentado de que forma o neutrino estéril cosmoldgico
pode ser detectado por decaimento radiativo juntamente com limites restringentes resultantes do sinal
negativo, na subsecao 3.4.3 é apresentada as simulacoes realizadas para testar a formacao de estruturas e,
finalmente, na subsegao 3.4.4 sao apresentados os resultados da analise conjunta da abundancia tedrica,

deteccao direta e simulagoes realizadas.

#" Neutrino estéril ™,
. como matéria
escura

Abundancia
tedrica

Formacéo de

Deteccao
estruturas

Sinal
astrofisico

Laboratério

v

/ Previsdo da abundéancia em\
confronto com sinais

> negativos do decaimento -

e supressao excluem Q =Q .

Ke impdem limites para QVS/QDW

Figura 3.5: Estratégia de andlise do neutrino estéril como candidato a matéria escura.

A hipétese do neutrino estéril produzido via mecanismo DW formar a totalidade da matéria escura
foi excluida pelas simulagoes realizas por Uros Seljak et al. [145] em 2006. O limite inferior para a massa
do neutrino estéril que encontrou utilizando florestas de Lyman-« foi ms; > 10KeV(99,9% CL), sendo o

limite superior de mg < 8KeV [202] dado pelo sinal negativo do decaimento radiativo.

No entanto, o modelo ACDM apresenta graves falhas que um componente subdominante mais leve

poderia resolver: o déficit de galaxias satélites [146,147] e a formagao de picos nos centros galdcticos
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(“cuspy vs core problem”) [148,149].

Além de 1til para reduzir a poténcia em pequenas escalas do modelo puramente ACDM e resolver os
problemas citados, a hipdtese dos neutrinos estéreis formarem uma fracdo da matéria escura também é
plausivel do ponto de vista dos modelos de massa para os neutrinos ativos, pois estes, como demonstrado
na secao 2.2, requerem naturalmente estados estéreis massivos para gerar massas pequenas para oS

’ se possuirem termos de massa de Dirac.

estados ativos através do mecanismo “see-saw’

A abordagem escolhida foi entdo de supor que os neutrinos estéreis formam apenas um fracao f;
da matéria escura. A partir dessa suposi¢ao, o objetivo foi realizar simulagoes a fim de calcular a linha
no espaco de parametros fs, sin?(26) e mg tal que a supressdo causada no espectro de poténcia seja
idéntica daquela produzida no modelo onde é presumido composigao total utilizada por Seljak. A partir
de todos os pontos no espaco de parametros que possuem tal supressao, é presumida uma curva de
iso-supressao tal que qualquer ponto com supressao igual ou maior estd igualmente excluido.

A partir desse processo de reescalamento de todos os limites impostos pela andlise de formagao de
estruturas, previsao tedrica de abundancia e decaimento radiativo pretendeu-se chegar numa fragao em
que a janela do espago de parametros abria-se e, dessa forma, obter a fragdo maxima da matéria escura
que os neutrinos estéreis podem compor. Este procedimento foi adotado posteriormente por Palazzo

que em artigo publicado [206] em 2007, embora utilizando-se de um método distinto, apresentou o valor

de fs <0,7(20), enquanto que o valor obtido neste trabalho é:

fs <0,65 (20) . (3.74)
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Figura 3.6: Interdisciplinaridade e tltima etapa da construgao do modelo.

3.4.1 Equagao de Boltzmann do Neutrino Estéril

Recordando a forma original da equacdo de Boltzmann diferencial, equacao 1.40, e aplicando para

o neutrino estéril

dfyg

a — Clisl (3.75)
deS _ afys afys dj afVS @ .
i~ ot T owar T op ot Clfvs] (3.76)

considerando um sistema homogéneo e o deslocamento do momento no universo em expansao,

Ofvs
9r 0 (3.77)
1dp
-— = —H .
ot , (3.78)
eparap > m
dfvs (0 0 B
Tl <0t HE&E) fvs = Clfus] - (3.79)
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Considerando que a temperatura escala com o inverso do fator de escala (T oc a™ 1)

0 0
1da 0 0
somando com HEOQ/OE
0 0 0
HT— HE— = HT | — .82
or * "7 eE <8E>E/T ’ (3.82)
e substituindo na equacao de Boltzmann, obtém-se
Aty
-7 () = cln). (3.5)
or ) /T s
obtém-se
ofy
Ha 8@5 = Clfus - (3.84)

3.4.1.1 Termos de colisao do Neutrino Estéril

Por nao existir nenhum vértice fundamental no modelo padrao de particulas elementares que envolva
interagao com neutrinos de mao direita, o tinico termo de colisao dessas particulas é a taxa de conversao

de quiralidade do neutrino de mao esquerda

C[fl/s] = I'y—, [f’/a - fl/s] ) (3-85)

sendo que a oscilacao é nao ressonante e, portanto, nao causara distorcao apreciavel na distribuicao dos
neutrinos ativos. Dessa forma, pode-se desprezar a diferenca (—f,4) no lado direito da equacao acima

obtendo-se

C[fl/s] = PVQ_’stVa ) (3‘86)

a taxa de conversao de quiralidade serd o produto entre a probabilidade de oscilacao e a taxa de
espalhamento do neutrino ativo, momento do colapso do pacote contendo ambas quiralidades, em um

processo de decoeréncia por espalhamento
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FVa_>Vs = PVaﬂVS X PV 9 (387)

a probabilidade de oscilagao entre os dois estados descritos nas equagoes 3.72 e 3.73 serd

Am?2L
Py, = sz’n2< ZZ )sm2 (20) . (3.88)
—_——
—1/2

As interacoes dos neutrinos ativos que provocam o colapso dos pacotes de superposicao sao

Vo + V3= Vo + 13, (3.89)
Vo + 1T = vy + 1T, (3.90)
Vo + q= vy + q, (3.91)
Vo + Va— 1T + 1. (3.92)

Para efeito de simplificacao, serd considerado que a totalidade da conversao de quiralidade ocorre a
baixas temperaturas, na faixa de IMeV < T < 20MeV, abaixo da temperatura de transi¢do hadronica e
de equilibrio de criagao-aniquilagdo de pares de muons e taus. Assim, a taxa de interagdo dos neutrinos
ativos resume-se as interagoes entre si proprios por corrente neutra e entre pares elétron-pdsitron para

neutrinos eletrénicos por corrente carregada [152]

s

r, = —
24

GZLET* (3.93)

Substituindo no termo de colisao C[f,] e entao na equacdo de Boltzmann

Olvs - 81'712(20)77T

—GLET*f, . 94
oa 2aH 24GF fra (3.94)
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No entanto, o angulo de oscilacao de quiralidade 6 sofre efeito de densidade e temperatura finitas
pois um potencial gerado por um mar de neutrinos e elétrons cria um indice de refracao efetivo entre
quiralidade interagente e estéril do neutrino em um efeito equivalente ao MSW [195-197] de oscilagoes

entre sabores de neutrinos ativos, o angulo efetivo serd [157, pdg.333]

sin(20) = sin(20yr) , (3.95)
tg(20)
cos(20) Am?2
9 sin?(26) s5in?(20)
sin”(20y) = 5 ~ 5 (3.97)
(cos(20) — 2E%)" + sin?(20) (1 — 2E%)
Am? = ml?,s - mga = m?js. (3.98)
O potencial sera [189-193]
V=Vr + Vp, (3.99)

Vo(ve) = V2Gr 2, —n5) + (n, —n5,) + (n, —n5,) + (ne- —ner) = S, (3.100)

Vp(v,) = V2Gp [(nye—nge) + 2ny, —15,) + (. — ) — %} , (3.101)
Vb(v,) = V2Gp [(nye—nge) + (M, —n5,) + 200w, —5,) — %} , (3.102)
Vp = _WKEWWVQ + (Ep)np,] — W[(E@na + (Ba)nal - (3.103)

Considerando que

Vp x T e Vp o T, (3.104)
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e, portanto, a altas temperaturas como ocorre no plasma cosmoldgico o efeito de temperatura finita

domina sobre o de densidade [189,190)]

Vo~ Vp = —dy, (3.105)
4sin?(20w)
c o 6 (3.106)

Substituindo o potencial dominante no angulo efetivo 3.97 e entao na equagao de Boltzmann 3.94

obtém-se a seguinte expressao

0fvs 1 sin?(20) e

Jda 2aH 1+ MJG%T4E28 o 224
24 mZ, 0,17

GZET'f,, (3.107)

cos = 0,61 paraa = e, (3.108)

co = 0,17 paraa = pu, 7. (3.109)

Para fazer a integracao sobre o fator de escala pode-se utilizar da seguinte troca de variaveis

y = Fa, r = a MeV , & = ¢ = fs—de, (3.110)
x

y
z3

o0 de 4
/0 T Pepr ~ 5 (3.111)

Utilizando a equacao de Friedmann para um universo dominado por radiacao e substituindo o valor

da constante de Fermi e da massa de Planck

2
12 T
H = 1,66 — 3.112
I g* MPl ) ( )

Gr = 1,16639.107°GeV 2 , (3.113)
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Mp; = 1,221.10"GeV (3.114)

obtém-se a razao entre as fungoes de distribuicao dos neutrinos ativos e estéreis

fus = 96';/028 (109’*75>1/2 sin?(26) () Foo (3.115)

e a razao entre os nimeros de densidade [152] sendo
nys = 6,53.107° (1\:\/) (3;) <o,}:35>2"”a : (3.116)

pode-se igualar as duas razoes para obter finalmente
sin?(26) = 0682'1?213 (i) (M) (Gh) e, .11
fs = ngjw : (3.118)

Para ¢ = 0,61, g, = 10,75 e h = 0,732 [9]

fo = 1,79.10"2sin%(26) (1\?42,\/)2 , (3.119)
logio(fs) = —0,038 + 2logig (%) + logio (‘”Té@) . (3.120)

A equagao acima descreve uma linha no espago de parametros de massa(ms), angulo de mistura(6)

e fracdo de matéria escura(fs) que pode ser visualizado no grafico da figura 3.7.



3. COSMOLOGIA DE NEUTRINOS 89

10319[1“51

g -10}
o
™
5
)
a0
5

_~-]: o 3 N )

e o e =8
-20; e S e
=5 T, g
| =12
-2 -1 0 1 2

log, ;[ ms(KeV)]

Figura 3.7: Abundancia tedrica de neutrinos estéreis dada pela equacao 3.120.

Calculos recentes mais precisos que consideram correcoes hadronicas e o espalhamento por corrente
carregada de neutrinos do muon e do tau com seus respectivos léptons carregados a temperaturas mais

altas obtém a seguinte abundancia [194]

Mg sin?(26
logio(fs) = 0,17 + 1,84logio <K7eV> + logio <10£7)) . (3.121)

Entre as condigoes do mecanismo proposto por Dodelson e Widrow é que a oscilagao de quiralidade
é nao ressonante, dessa forma o neutrino estéril produzido nao termalizaria com o plasma cosmoldgico
permitindo-o manter um baixo nimero de densidade e portanto uma massa mais alta sem afetar em
demasiado a formacao de estruturas. Além desse efeito, também é desejavel que a postulacao de familias

extras de neutrinos nao afetem a formacao dos elementos leves como discutido na segao 3.2 e em especial
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na equacgao 3.31. A condigao de nao equilibrio é que a taxa de produgdo ndo supere a taxa de expansao

do universo

FI/ —V,
—— < 1 3.122
= , (3122)

sendo I'y,—,,, dada pela equagao 3.87
Fl/ —v, Pz/ —vg X FZ/
= = 2 =<1 3.123
= 3 , (3123)
Fua—ﬂ/s 1 ‘%n2(29) EGQ ET4 1.66 1/2 T’ - < 1 (3 124)
H N 2 147 GZT*E?c o, 294 F ORI Mpy ' '

L+ 57 mZ_ 0,17

Aproximando a energia pela temperatura e utilizando fragdo méxima (fs = 1), pois implica maximo
de producao como pode ser observado na equacao 3.119, obtém-se a taxa de expansao contida no gréfico
da figura 3.8.
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Figura 3.8: Razao entre a expansao do universo e a taxa de producao de neutrinos estéreis em fragao
méxima da matéria escura (fs = 1) para valores de massas ms; = 1KeV(continua), 10KeV(tracejada)
e 40KeV (pontilhada).

A temperatura de méaxima producao sera

Thiss. Producio = 155,8 (IZZ;)” ’ (3.125)
e a esta temperatura, a razao entre a taxa de producao e a taxa de expansao do universo serd
%(Mé}(. Producao) = 3,3.107% (1\745\/>3 , (3.126)
que sob a condicao de estar fora do equilibrio implica em
%(Méx. Producio) < 1 = m, > 1,5.107"1KeV , (3.127)

condicao plenamente satisfeita pelo modelo de massa que prevé massas da ordem de ~KeV.

Pela andlise do grafico da figura 3.8 e das equagbes acima, pode-se concluir que o mecanismo de
produgao por oscilacao de quiralidade garante que o neutrino estéril ndao estard em equilibrio com o
plasma cosmoldgico e, portanto, nao contara como grau de liberdade relativistico extra, como a equacao

3.31 exclui. No entanto, a temperatura em que ocorre o ponto de maxima produgao, contida na equacao
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3.125 e reproduzida no grafico 3.9, aproxima-se rapidamente das temperaturas de equilibrio dos 1éptons

mais pesados e quarks.

Loglo [ TMiix. Produg:ﬁo(MeV)]
2.7 B

2-6 B
205 B
2-4_

2-3_

0 ms(KeV)

Figura 3.9: Temperatura de méaxima producgao de neutrinos estéreis por oscilacao de quiralidade.

Calculos numéricos que incluem correcoes hadronicas e de correntes carregadas com léptons mais
pesados [194] mostraram que a aproximagcao eletrénica, que pode ser deduzida analiticamente, é uma

boa aproximacao.

3.4.2 Observacao direta por decaimento radiativo

O canal de decaimento principal do auto-estado da Hamiltoniana quase-totalmente estéril (3.73),

representado no grafico da figura 3.10, é dado por [198-200]

Vo — V] + Vg + Ua, (3.128)

sin%(20)G?*m?

Fu2—>21/a,u1
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Figura 3.10: Principal canal de decaimento do auto-estado da Hamiltoniana quase totalmente estéril

(I v2)).

que na pratica caracteriza um decaimento invisivel. No entanto, ha um canal de decaimento radiativo
subdominante (BR ~ 1/128 [199]), representado no gréafico da figura 3.11, que pode ser utilizado para

detectar um sinal astrofisico de matéria escura formada por neutrinos estéreis

vy — 11 + v, (3130)
E, ~ my/2 ~ mg/2, (3.131)
9aG?* 5
FV2‘>V1,'Y = mSZn (29)7715, (3132)
5
Tyyony = 5,610 225in?(26) <IZV) s (3.133)

Vy Vs I Vi

Figura 3.11: Canal radiativo de decaimento do auto-estado da Hamiltoniana quase totalmente estéril

(v2).

Os fétons emitidos por decaimento da matéria escura uniformemente distribuida formam um fundo
de radiacao em raios-x cuja energia sofre de deslocamento para o vermelho a medida que propaga-se no

universo, dessa forma o fluxo desses fétons é dado por [201]
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d*F FV2—>V1’Y n”g
— , 3.134
dEdQ 4 FEH(z)' ( )
Ug — Vge_FTotaltO’ (3135)
2
1+ 2 = m%/ . (3.136)

Os fétons emitidos nesse processo estariam na faixa dos raios-x, varios satélites (Chandra, XMM-
Newton e HEAO-1, por exemplo) que detectam radiagao nessa faixa foram incapazes até este momento
de observar sinais de decaimento compativeis, dessa forma, a partir desse sinal negativo é gerado uma
regiao de exclusao do espago de parametros do neutrino estéril, as medidas mais recentes [202,203] do
fluxo de raio-x de fundo dos satélites XMM e HEAO impoéem o seguinte limite empirico no espaco de

fase

-5
Qgsin®(20) < 3.107° (IZV) : (3.137)

esta area de exclusao pode ser visualizada na linha tracejada azul no gréifico da figura 3.12.
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Figura 3.12: Regiao excluida do espaco de parametros pelo sinal negativo do decaimento radiativo do

neutrino estéril [202].

Em termos de fragdo da matéria escura, para Qpy; = 0,196 (WMAP3 [9])

[s (3.138)

1,53.1074 ( M >—5
sin?(20) \KeV

Apesar de ser uma observacao direta, a detecgdo de raios-x provenientes do decaimento de uma su-
posta matéria escura composta por neutrinos estéreis deveria ser confirmada por experimentos terrestres
que comprovem angulos de mistura e massa da particula candidata de forma controlada e inequivoca.
Para o neutrino estéril, este requisito implica em complicagoes adicionais pois esta particula interage
apenas gravitacionalmente, diferentemente de candidatos “WIMPs”(1.7) que possuem secao de choque
da ordem eletrofraca. Apesar dessa dificuldade, ha propostas de procura em sinais do decaimento 3 do
tritium e de outros nticleos, uma anédlise sobre essa perspectiva pode ser encontrada em [204] e outra

sobre a possibilidade da observacao em aceleradores em [205].
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3.4.3 Formacgao de Estruturas de Grande Escala

Assim como para o caso dos neutrinos ativos, neutrinos estéreis também suprimem formacao de
estruturas de pequena escala ao dissipar perturbacoes cujo comprimento de onda seja menor que o livre
caminho médio desta particula apds a transicao da era da radiacao para a era da matéria. No entanto,
como o neutrino estéril é produzido fora do equilibrio, por oscilacao nao ressonante, entao nao apresenta
espectro de radiacao de corpo negro e dessa forma seu nimero de densidade nao esta fixo. Por nao
possuir densidade proporcional somente & sua prépria massa, a massa do neutrino estéril pode ser maior
sem necessariamente violar a densidade de matéria ou densidade critica do universo. O limite superior
para a massa do neutrino estéril é dado pelo modelo descrito na secao 2.6 e também pela auséncia de
sinal do decaimento radiativo contido na equagao 3.138.

A supressao causada por particulas relativisticas independe do mecanismo de produc¢ao, dado massa
e densidade. Assim, o critério de andlise de formagao de estruturas em pequena escala utilizado para
limitar a soma das massas dos neutrinos ativos também ¢é aplicdvel para neutrinos estéreis. O livre

caminho médio do neutrino estéril é dado por [91,151,181]

KeV\ (p/T)

sendo (p/T) ~ 0,9. As menores estruturas geradas com uma particula com esse livre caminho médio

seré

K *
M ~ 2,6.10" M, Qn? < njv) (%) . (3.140)

Considerando o pequeno valor do livre caminho médio de neutrinos estéreis com massas da ordem
de ~ KeV, para observar o efeito de supressao e impor limites inferiores a sua massa é necessario
investigar estruturas de escalas da ordem de ~ Mpc. No entanto, estruturas desse diametro em épocas
atuais estao em regime nao-linear o que dificulta, se ndo impossibilita completamente, a tarefa de testar
modelos cosmoldgicos através do espectro de poténcia, construido a partir de perturbacgoes lineares
conforme se¢do 1.4. E necessario, portanto, procurar por estruturas de pequena escala e ao mesmo
tempo localizadas a grandes distancias, novamente e nao coincidentemente, as florestas de Lyman-c,
espectro de absorcao na figura 3.13 e de matéria na figura 3.4, sdo as estruturas ideais para testar

modelos com neutrino estéril como matéria escura [145,186,207,208]
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Figura 3.13: Espectro de absor¢ao em nuvens de hidrogénio em z=3,7 medidas pelo SDSS-DR5 [186].

Através da andlise dos espectros de florestas de Lyman-«, nao foi encontrado [145] nenhuma su-
pressdo no espectro de poténcia da matéria em relagdo ao modelo puramente ACDM implicando, por-

tanto, em limites inferiores para a massa do neutrino estéril conforme equacao 3.139.

L2 /Ty

As < ALyman—a - mg > €
Y )\Lyman—oz 37 15 ’

(3.141)

ms > 10KeV (99,9%CL) [145] . (3.142)

No entanto, neste trabalho o autor utilizou a hipdtese que os neutrinos estéreis formam a totalidade

da matéria escura (fs = 1), relaxando essa restrigao, realizamos simulagdes nas quais a fracdo da matéria
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escura ¢ um parametro livre assim como sua massa ({fs,ms}), em um modelo cosmoldgico que pode
ser designado como AW ;CDM. Como resultado, obtivemos espectros de poténcia da matéria para cada

valor dos parametros, como o contido no grafico da figura 3.14.

fi=1,m;=8,14,16, 20 KeV

P(k)AWsCDM/P (k)ACDM
L
0.995}
0.99+
0.985|
0.98}
10-4 e Q.01 = : k(hMpc™)

Figura 3.14: Razao entre os espectros de poténcia da matéria dos modelos AW;CDM e ACDM mostram
o efeito da supressao causada por neutrinos estéreis para diferentes massas, para mgs = 8KeV(continua),
14KeV (tracejada), 16KeV(pontilhada) e 20KeV (ponto-tracejada).

A melhor forma de analisar esse resultado é através da comparacao entre estes espectros e o do
modelo puramente ACDM para cada valor de comprimento de onda de perturbacédo, um destes mapas

pode ser visualizado no grifico da figura 3.15 para k=2hMpc~!

, comprimento escolhido por ser sensivel
a supressao como pode ser visto pela equacao 3.139 ou no grafico 3.14.

A curva com supressao de 0,6% ¢é a curva sobre a qual esté o ponto de exclusao (fs = 1 e ms = 10KeV)
obtido por Seljak et al. [145], portanto, todos os pontos abaixo dessa curva de iso-supressao estao

igualmente excluidos com a mesma significancia

logio(ms) > 1,05 + 0.721 x logio(fs) + 0,082 x logio(fs)? + 0,029 x logio(fs)® . (3.143)

Os parametros utilizados tanto para AW;CDM e ACDM sao os obtidos pela andlise do espectro de
anisotropias da radiacao césmica de fundo do WMAP3 [9], exceto o parametro de densidade da matéria

escura nao relativistica que juntamento com o neutrino estéril deve compor a totalidade da matéria
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Figura 3.15: Mapa da supressao do espectro de poténcia da matéria causada por neutrinos estéreis no
comprimento de onda de k=2hMpc~!.

escura

Qpv = Qepm + Qs = (1= fo)*Qpym + foxQpy = 0,196 [9]. (3.144)

Os outros valores utilizados de parametros e constantes foram

QM‘ Q ‘ h ‘ns T ‘ og ’ (3.145)
0,238 | 0,0416 | 0,732 | 1 | 0,089 | 0,761
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T, Jws|r|o] o |0

(3.146)
2,725K | ~1]0] 0 [0,72] 1

O programa utilizado para gerar os espectros de poténcia foi o CMBFast [209], modificado para

incluir uma componente no modelo cosmoldgico com a seguinte funcao de distribuicao [210]

B
fe = (3.147)
ey + 1
e parametro de densidade
3
2 _ . g
Qeh” = 5(4/11) 91,2eV (3.148)

sendo que
T 1/3
a = <g*(0)) ’ (3.149)
9+(Tpe))
e 3 estd relacionado com o mecanismo de producao da particula £&. Para o caso do neutrino estéril
produzido via mecanismo DW, a temperatura de desacoplamento é a mesma do neutrino ativo (o =

(4/11)1/3) e a funcdo 3 estd relacionada com o angulo de mistura

fvs = #, (3.150)
ev + 1
e parametro de densidade
O h?2 = B 151
s ﬂ91,2eV ’ (3.151)
B = f[sin®(20)] . (3.152)

No entanto, para efeitos praticos, o espectro de poténcia de neutrino estéril produzido por oscilagao

de quiralidade ou por um desacoplamento remoto numa simetria SU(2);, ® SU(2)g seriam idénticos

P(k)Desacoplamento Remoto (ml) = P(k)Oscilagéo via mecanismo DW (m2) s (3153)

B mi \4/3 (0,53
my = 163(1006\/) <h> eV . (3.154)

Esta relacao foi utilizada para simplificar a implementacao do neutrino estéril no programa integrador

de Boltzmann CMBFast [209] e obter os resultados aqui apresentados.
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3.4.4 Resultado final

O resultado final do trabalho realizado sobre neutrino estéril como matéria escura pode ser resumido

nas seguintes equacoes obtidas nas subsegoes anteriores

Abundéncia tedrica (3.4.1)

2
fo = 1,79.10%sin%(26) (£V> , (3.155)

Deteccao direta (3.4.2)

1,53.1074 -5
’ ( s ) : (3.156)

sin?(20) \KeV
Formacgao de estruturas (3.4.3)

logio(ms) > 1,05 + 0.721 x logio(fs) + 0,082 x logio(fs)* 4 0,029 x logio(fs)> . (3.157)

A andlise conjunta pode ser visualizada nos graficos das figuras 3.16 a 3.19, para diferentes valores

da fracao de composicao fs.

1l
[

I
my,(KeV)
200

100}

Raios-X (30)
50¢

20

10¢f

Lyman-a (20)

e 2
10712 107! 10710 107° 108 1077 (20)

Figura 3.16: Espaco de fase do modelo AW;CDM para fs = 1. Linha continua dada pela abundancia
tedrica, limite superior pela auséncia do sinal radiativo em raios-x difusos e limite inferior pela auséncia

de supressao em Lyman-a.
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Figura 3.17: Espaco de fase do modelo AW;CDM para fs; = 0,65. Linha continua dada pela abundancia

tedrica, limite superior pela auséncia do sinal radiativo em raios-x difusos e limite inferior pela auséncia

de supressao em Lyman-a.
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Figura 3.18: Espaco de fase do modelo AW;CDM para fs = 0,4. Linha continua dada pela abundancia

tedrica, limite

superior pela auséncia do sinal radiativo em raios-x difusos e limite inferior pela auséncia

de supressao em Lyman-a.
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Figura 3.19: Espaco de fase do modelo AW;CDM para fs = 0,1. Linha continua dada pela abundancia
tedrica, limite superior pela auséncia do sinal radiativo em raios-x difusos e limite inferior pela auséncia

de supressao em Lyman-a.

A combinacao dos dados demonstrou que haverd espaco de fase acessivel para

fs < 0,65 (20) . (3.158)

Este valor esta ligeiramente abaixo do obtido em trabalho publicado no final de 2007 por Pa-
lazzo [206], que calculou o limite de fs < 0,7 (20). Embora o valor obtido esteja abaixo daquele
calculado por terceiros e a uma mesma significancia, ha uma grande diferenca entre os trabalhos que
dificulta a comparacao direta entre esses valores e suas respectivas imprecisoes. A previsao teérica da
abundancia calculada nesta tese de mestrado foi obtida de forma analitica, onde para isso foi desprezada
contribuicoes de segunda ordem das transigoes de equilibrio de mions, taus e hadrons. A inclusao des-
ses efeitos requerem uma abordagem numeérica cuja incerteza nao estd isolada dentro da incerteza total
no trabalho original [194], impossibilitando uma comparagao entre incertezas intrinsicas e numéricas.
O limite obtido nesta tese poderia ser caracterizado como melhor estimativa somente se tais efeitos
pudessem ser isolados nas imprecisoes do trabalho [206] e entao os dois valores comparados, mas isso

nao pode ser feito facilmente devido aos motivos apontados.
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4 Consideracoes Finais e Perspectivas
Futuras

Como pode ser visualizado no resumo contido na figura 3.1, a area de pesquisa em Cosmologia de
Neutrinos tem uma grande riqueza de efeitos produzidos por propriedades dos neutrinos cosmolégicos,
estes efeitos podem ser observados em estruturas seja no espectro de poténcia da matéria seja no espectro
das anisotropias da radiacdo cdésmica de fundo. A principal propriedade dos neutrinos investigada
atualmente, e com grande perspectiva de deteccdo, é o valor absoluto de sua massa. Apesar de todos os
parametros cosmoldgicos ainda serem condizentes com massa nula, este simples sinal negativo impde os
melhores limites para a soma de suas massas. Novos experimentos, que observarao as anisotropias da
radiagdo césmica [211] com precisao para detectar diferengas de polarizagao e também levantamentos
maiores e mais precisos de estruturas de grande escala [212], permitirao atingir sensibilidades da ordem
de 0,03eV para a soma das massas dos neutrinos ativos, mesmo que estas futuras observacoes nao
indicarem a existéncia de massa serao capazes de determinar a hierarquia [213] destas.

Outro observavel de grande importancia é a abundancia de elementos leves e como esta determina o
nimero de familias de neutrinos em equilibrio. Historicamente foi a primeira descoberta em Cosmologia
de Neutrinos e embora dificilmente os neutrinos césmicos de fundo sejam detectados diretamente, a
medida da fracao de Hélio correta é uma observagao indireta incontestavel da existéncia destas particulas
e de sua abundancia como previsto pelo modelo padrao.

Limites para a massa dos neutrinos ativos implicam em limites para a fracao que estes podem compor
a matéria escura e vice-versa, como pode ser visto pela equacao 3.71. Este mesmo método aplica-se
para o neutrino estéril mais leve. As mesmas observacoes de auséncia de supressao em pequenas escalas
como em florestas de Lyman-a servem para testar o efeito de dispersao de ambas as particulas e,
portanto, a atividade de limitar a fracdo de neutrinos estéreis é tao confidvel como é para os neutrinos
ativos. Obviamente que a producao de neutrinos estéreis estaveis em temperaturas cosmoldgicas ainda
é matéria de especulacao, diferentemente dos neutrinos ativos. Todavia, essa possibilidade deve ser
repetidamente analisada sempre que novos levantamentos de estruturas de grande escala sejam feitos ou
fluxos de raios-x medidos, pois trata-se de uma especulagao com fundamentos sélidos e principalmente
com pretensdes ambiciosas: atribuir massa para os neutrinos e explicar a origem da matéria escura.
Como perspectiva para a hipdtese do neutrino estéril formar a matéria escura, o autor pretende reavaliar
os calculos sempre que novos dados estiverem disponiveis estando preparado para fornecer a quantidade,
massa e angulo de oscilacao correto caso um sinal positivo em supressao de estruturas ou decaimento
radiativo seja revelado. Em uma abordagem diferente, também é possivel acomodar a teoria aos dados,
que desfavorecem matéria escura com propriedades de dispersao como o neutrino estéril, através de

mecanismos de producao modificados tal que a particula seja criada com distribuicao de momentos
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distorcido para baixos valores e, dessa forma, mesmo particulas muito leves poderiam ser criadas no
regime nao relativistico. Esta é a principal caracteristica da matéria escura composta por axions, ver
secdo 1.7, que mesmo possuindo massa da ordem de ~ 10~%eV é criado com momento zero(Taxion <
Maxion) formando, portanto, “Cold Dark Matter”. O efeito dessa hipdtese para o neutrino estéril
pode ser visto pela expressao de seu livre caminho médio, equacao 3.139, na qual momentos médios
menores que a temperatura do plasma cosmoldgico implicam em menores comprimentos de onda nos
quais provocara supressao, até o limite de auséncia de supressao para momentos muito pequenos. Esta
possibilidade é exequivel para neutrinos estéreis produzidos pelo mecanismo DW pois, assim como os
axions, sao criados fora de equilibrio e a priori nao hé razao para descartar distribuicbes de momento
distorcidos em relagao as distribuicoes dos neutrinos ativos originais. Algumas tentativas tém sido
feitas nesse sentido [214], mas ndo hd um mecanismo de distorgao justificado fisicamente que pode ser
implementado facilmente; constituindo, portanto, a melhor perspectiva futura de pesquisa em matéria

escura formada por neutrinos estéreis.
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A Densidade de energia e nimero de

densidade

A densidade de energia e de ntimero para gases relativisticos ou nao, bésons ou férmions sdo dadas

por

o (Gas relativistico:

— Férmion
7 72 4
= —— Al
P = 3309 (A1)
3¢(3)
n = Z729T3 (A.2)
— Béson
2
T
= —gT* A3
p= 359 (A.3)
¢(3)
e Gas nao relativistico:
p = mn (A.5)

32
n = g(mT> " (A.6)
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