CADERNOS DE ASTRONOMIA
Uma publicagao do Nicleo Cosmo-ufes & PPGCosmo - UFES

Um escuro quarto do Universo

Glauber Carvalho Dorsch

Universidade Federal de Minas Gerais

Resumo

Um quarto do contetido energético do Universo esta na forma de matéria escura. A natureza dessa matéria
ainda é um enigma, mas ha poucas duvidas de que sua solugao requer uma extensao do modelo padrao da
fisica de particulas, com a inclusdo de novas particulas elementares e talvez novas interagoes. Apos rever al-
gumas evidéncias cosmolégicas indicando a existéncia dessa componente escura do cosmos, mostramos como
as ferramentas tedricas ja disponiveis podem ser utilizadas para explicar sua origem no Universo primordial, e
discutimos brevemente alguns dos cenarios de candidatos mais promissores a essa forma de matéria. Uma im-
portante conclusao é que o estudo desse setor escuro pode langar nova luz sobre alguns dos enigmas relacionados
ao comportamento da matéria bariénica usual.

Abstract

A quarter of the energetic content of the Universe is in the form of dark matter. The nature of this matter is
still an enigma, but there is little doubt that its solution will require an extension of the Standard Model of
Particle Physics, with the inclusion of new fundamental particles and perhaps new interactions. After reviewing
some cosmological evidence pointing to the existence of this dark component of the cosmos, we show how the
available theoretical tools could be used to explain its genesis in the early Universe, and briefly discuss a few
of the most promising candidate scenarios. An important conclusion is that the study of this dark sector could

shed new light on some of the enigmas related to the behaviour of the usual baryonic matter as well.
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1 Introdugao

Poucas obras de arte sao capazes de retratar
tao eloquentemente o impacto das ciéncias no
Zeitgeist do século XX quanto o mural de Diego
Rivera intitulado “Homem, Controlador do Uni-
verso” (Figura 1). Nele, Rivera coloca o ser hu-
mano ao centro, senhor de seu préprio destino, ca-
paz de manipular a matéria em seus varios niveis
de complexidade, tanto em escala microscépica
quanto cosmologica, e com isso dirigir sua Histo-
ria através do redirecionamento das forcas natu-
rais para seus designios. Circundando essa figura,
diversas imagens aludem & encruzilhada a que
esse poder nos conduziu, e que definiu boa parte
daquele século: de um lado o otimismo diante das
imensas capacidades e conquistas da Razao hu-
mana, de outro a preocupacao com as catastrofes
humanitérias ja prenunciadas — e logo concreti-
zadas — frente ao potencial destrutivo e opressivo

dessas tecnologias. Mas por trés desse conflito in-
concilidvel, por mais antitéticas que fossem essas
vertentes que tanto se digladiaram no decorrer do
século, ambas compartilhavam de uma percepcao
comum que lhes servia de ponto de partida: a
de que nos aproximévamos de uma compreensao
fundamental sobre a estrutura e a dinAmica de
toda a matéria do Universo.

E, de fato, havia boas justificativas para se
pensar assim. Basta considerarmos o exemplo
do acelerado desenvolvimento da teoria atdémica,
principalmente a partir do inicio do século XIX,
quando as primeiras corroboragoes empiricas em
favor da estrutura discreta da matéria puseram
fim a um debate filoso6fico que perdurara por mi-
lénios. Menos de cem anos depois ja surgiam os
primeiros indicios de uma estrutura subatémica,
como a deteccao dos elétrons em 1897 e a pos-
terior descoberta do niicleo em 1913. A partir
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Figura 1: Diego Rivera, “Homem, Controlador do Universo” (1933). Mural em exibigdo no Palacio de Bellas Artes,

Cidade do México.

dai, s6 duas décadas precisaram transcorrer para
que a subestrutura do nucleo fosse desvelada, e,
seis anos (!) apos a detecgdo dos néutrons em
1932, essas particulas ja eram utilizadas para re-
alizar fissdo nuclear artificial, possibilitando-nos
controlar reagoes nucleares e delas extrair ener-
gia em quantidades até entao inimaginaveis. Nao
tardou para que essa técnica ja fosse posta em
pratica nos explosivos nucleares detonados sobre
as cidades de Hiroshima e Nagasaki, que puse-
ram um ponto final & Segunda Guerra Mundial
e redirecionaram as discussoes geopoliticas desde
entdo. Ou seja, em menos de cinquenta anos o
desenvolvimento da fisica atémica algou-nos da
simples concepgao de dtomos indivisiveis rumo a
um clima de iminente apocalipse nuclear que mar-
cou profundamente as décadas subsequentes!

Um outro exemplo também surpreendente
desse rapido progresso cientifico é o desenvolvi-
mento da cosmologia enquanto ramo da fisica.
Até as primeiras décadas do século XX as dis-
cussoOes sobre as origens e a histéria do cosmos
estavam amplamente restritas as tradigoes mito-
logicas e especulacoes metafisicas, ainda que o
problema ja fosse tratavel com o ferramental teo-
rico da mecéanica newtoniana [1,2]. Foi somente
ap6s o advento da relatividade geral de Einstein,
com a consequente geometrizagao da gravitacao
e a unificacdo de espago e tempo, que surgiram
na fisica as primeiras cosmologias dindmicas, pro-
postas por Friedmann nos anos 1920 [3,4]. Na
solucao de Friedmann o Universo estd continua-

mente em expansao a uma taxa

H=" (1)

onde o ponto sobre a variavel representa a sua de-
rivada (i.e. sua taxa de variagdo) com rela¢ao ao
tempo. Aqui, a(t) é o fator de escala que deter-
mina a razao entre o “tamanho do Universo” em
um instante ¢ comparado a hoje, ou, mais preci-
samente, determina como a disténcia entre dois
objetos cosmoldgicos varia com o tempo devido
a expansio do espaco'. Se dy é a distancia entre
dois objetos hoje, em um outro instante ¢ essa
distancia sera d(t) = a(t)dp. Ou seja, mesmo na
auséncia de movimento relativo (dp constante) a
expansao do espaco faz com que a distancia en-
tre quaisquer dois objetos varie! De fato, nesse
caso segue-se que esses objetos se afastam a uma
velocidade

v=d=ady= Hd (2)
proporcional & distancia. Em 1929, Edwin Hub-
ble mostrou que as galaxias distantes estao se
afastando de nos a velocidades que satisfazem jus-
tamente a Eq. (2), que é hoje denominada Lei de
Hubble. O valor atual do pardmetro de Hubble? é

!Consulte também a edigdo anterior desta revista, em
especial a ref. [5].

2A  constante de Hubble pode ser medida di-
retamente pelo afastamento de cefeidas [6, 7]
(Ho ~73km-s™'-Mpc™!), ou indiretamente atra-
vés de observaveis cosmologicos como o CMB [g§]
(Ho ~ 67 km -s™* - Mpc™!). Essas duas abordagens
resultam em valores incompativeis para a constante de
Hubble, discrepantes por um fator maior do que 40. Essa
tensdo pode ser indicativa de nova fisica [9].
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Hy ~ 67— 73 (km/s)/Mpc.

A descoberta de Hubble fortaleceu a tese de um
Universo em expansao, mas ainda assim houve
relutancia em se adotar o modelo Friedmanniano
por ele prever a existéncia de uma singularidade
inicial. Afinal, se o Universo estd sempre se ex-
pandindo, seu tamanho deve ter sido muito me-
nor no passado do que atualmente, e houve um
instante em que todo seu conteido estava con-
centrado em um tnico ponto: o chamado “Big
Bang”. Ao invés disso, até meados da década de
1960 prevaleceu, na comunidade cientifica, a in-
sisténcia na concepg¢ao de um Universo eterno, o
que langou a cosmologia em décadas de investi-
gagoes pouco frutiferas em busca de uma solugao
expansionista mas sem uma origem [4].

Uma excegao foi a escola russa: George Ga-
mow nos anos 1940 e 1950, e o grupo de Ya-
kov Zeldovich no inicio dos anos 1960, ja haviam
concluido que um Universo comprimido em um
volume muito pequeno constituiria um plasma
superaquecido, e demonstraram que esse cené-
rio seria propicio para explicar a formacao dos
elementos leves no Universo®. Mais ainda, Ga-
mow também previra, como consequéncia desse
Universo quente, que nés estamos imersos em
meio a uma radiagao eletromagnética remanes-
cente dessa época primordial. Quando essa radi-
agao cosmica de fundo (Cosmic Microwave Back-
ground ou CMB em inglés) foi entao detectada
em 1965, a nocao de que o Universo possui uma
histoéria, e de que passou por um periodo quente,
tornou-se parte integrante do modelo cosmologico
padrao, inaugurando assim uma nova era da cos-
mologia tedrica e observacional. Hoje em dia, me-
nos de um século apés o advento da cosmologia
como ramo da fisica, somos capazes de medir o
espectro do CMB com uma precisdo que nos per-
mite determinar diversas propriedades do cosmos,
tais como sua taxa de expansao, sua geometria, e
seu conteudo material e energético.

Mas a histéria nao transcorre sem suas ironias.
Ao mesmo tempo em que celebramos um outro
grande sucesso das ciéncias, expandindo nossa ca-
pacidade investigativa a todo o Universo observa-
vel, presente e passado, essas medigoes mais pre-
cisas nos forgam a confrontar-nos com uma ver-

3E curioso que muitas contribuicGes a fisica desse
plasma primordial advieram de cientistas que haviam tra-
balhado em projetos de explosivos nucleares, e tinham ex-
periéncia nas técnicas relevantes a teoria de fusdo nuclear,
como Yakov Zeldovich e Robert Dicke [10].

dade inconveniente: a de que toda a matéria que
conhecemos até entao nao constitui mais do que
~ 5% do nosso cosmos. E que o nosso melhor
modelo das particulas elementares e de suas in-
teracoes fundamentais, o chamado modelo padrao
da fisica de particulas, é, a0 mesmo tempo, uma
teoria de quase tudo — porque explica quase to-
dos os fenémenos envolvendo a matéria com que
estamos familiarizados — e de quase nada — por-
que essa matéria é apenas uma pequena fracao de
todo o Universo.

Posto dessa forma, o prognoéstico parece bas-
tante desolador. O objetivo deste artigo é provar
o contrario, e, de certa forma, sustentar o oti-
mismo predominante no inicio do século passado,
mesmo diante dessa aparente desilusao. O cerne
do argumento consiste em mostrar que o ferra-
mental tedrico-observacional que desenvolvemos
até aqui é suficiente para abordarmos o problema
da natureza da matéria escura, inclusive com pre-
visoes quantitativas. Os grandes sucessos obtidos
na descrigdo da matéria baridnica (i.e. matéria
luminosa) provam a robustez dessas técnicas, e a
histéria atesta a nossa capacidade de constante-
mente aprimoré-las quando elas se mostram in-
suficientes. Ademais, veremos que a investigacao
a respeito da origem da matéria escura pode aju-
dar a esclarecer outros enigmas que ainda rondam
o modelo padrao da fisica de particulas, e por-
tanto contribuir para uma maior compreensao a
respeito da matéria barionica.

Para esse fim, o artigo estd organizado da se-
guinte maneira. Na Se¢do 2 discutiremos como
o CMB constitui evidéncia convincente da exis-
téncia de uma componente escura da matéria no
Universo. Além de nos permitir determinar o per-
centual de energia do cosmos na forma de matéria
escura, Qgqm =~ 26.6%, o CMB ainda nos mos-
tra que essa matéria deve ter existido desde os
primordios da historia do Universo. Na Secao 3
discutiremos algumas propostas para a natureza
da matéria escura, que pode ser constituida de
novas particulas elementares ainda nao descober-
tas, mas que em principio poderia também ser
um efeito puramente gravitacional ou ser consti-
tuida de matéria usual compactada em estruturas
nao luminosas (planetas, buracos negros, estrelas
mortas, etc.). A principal conclusao dessa dis-
cussao é que a tnica explicacao, até hoje, que se
adequa a todas as evidéncias observacionais en-
volve a existéncia de novas particulas elementa-
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res. O desafio, entdo, é elaborar uma teoria em
que essas particulas interajam de maneira a pro-
duzir a abundéancia de matéria escura atualmente
observada. Alguns aspectos técnicos necessarios
a essa discussao serdao apresentados na Secao 4.
Na Secao 5 apresentamos alguns dos principais
candidatos a particulas de matéria escura e suas
motivagoes, ilustrando como a busca por essas
novas particulas pode ajudar-nos a compreender
melhor também a matéria baridnica com a qual
estamos familiarizados. A Segdo 6 ¢é reservada
para as conclusdes.

2 Matéria escura na radiagao césmica de
fundo (CMB)

2.1 A origem do CMB

No principio o Universo era um plasma quente.
A essas altissimas temperaturas, as particulas
constituintes dessa sopa primordial sao tao ener-
géticas que é praticamente impossivel manté-las
ligadas entre si, impossivel formarem sistemas
mais complexos do que meras particulas livres.
Trata-se de uma situagao distinta da que vivenci-
amos em nosso quotidiano de baixas energias, em
que estamos familiarizados com a matéria orga-
nizada em &tomos, que formam moléculas, que,
por sua vez, se aglomeram em estruturas crista-
linas. Ao mesmo tempo, estamos também fami-
liarizados com o fato de que, ao aquecermos um
solido, fornecendo energia as moléculas, suas liga-
¢Oes mutuas nessa rede cristalina podem se rom-
per, promovendo a fusdo do material. Se forne-
cermos ainda mais energia, é possivel dissociar as
moléculas em dtomos, e até eventualmente ionizar
esses atomos, rompendo a ligacao Coulombiana
dos elétrons com o niicleo. Com ainda mais ener-
gia o nucleo pode ser desintegrado em prétons e
néutrons isolados, e assim sucessivamente. E jus-
tamente isso o que acontece no plasma primor-
dial: todos esses processos de desintegracao estao
ocorrendo constantemente, desde que a tempera-
tura seja suficientemente alta para que as energias
necessarias estejam amplamente disponiveis.

Consideremos, por exemplo, o Universo em
seus primeiros anos de vida, quando todos os néu-
trons ja se encontravam ligados a prétons, e o
plasma era formado majoritariamente de fétons
(i.e. radiac@o eletromagnética), elétrons e alguns
nuclideos leves — is6topos de hidrogénio, hélio, e

tracos de litio. Nessa sopa primordial, esses elé-
trons e nuclideos estao constantemente se apro-
ximando e se afastando e interagindo uns com os
outros, e, dadas as condi¢oes adequadas, o elétron
pode entrar em 6rbita em torno de um desses nu-
clideos, formando um estado ligado — um atomo.
Uma exemplo de tal reagao, formando um atomo
de hidrogénio, pode ser escrita como

e +p— H+7, (3)

onde y representa a energia liberada em forma de
radiacao eletromagnética por essa reacao exotér-
mica. Nesse caso a energia é da ordem de alguns
eV, correspondente & energia necessaria para io-
nizar o atomo?. Ocorre que, no Universo primor-
dial, esses &tomos recém criados estao imersos em
um mar de fétons. Se a temperatura desse plasma
for suficientemente alta, varios desses fétons te-
rao energia suficiente para reionizar o hidrogénio,
e a reacao ocorre em ambas diregoes,

H+~<+—e +p. (4)
Mais ainda, ambas dire¢des ocorrem & mesma
taxa. Ou seja, o hidrogénio é dissociado tao rapi-
damente quanto é formado. Trata-se, portanto,
de uma situacao de equilibrio quimico, em que as
concentracoes dessas particulas do plasma nao se
alteram (contanto que a temperatura permanega
constante).

Mas, como o Universo esta se expandindo adi-
abaticamente, esse plasma primordial esta cons-
tantemente se resfriando, e a energia dos fétons
termais é cada vez menor. Eventualmente o
plasma atinge uma temperatura tao baixa que
poucos fétons termais possuem energia sufici-
ente para reionizar os atomos recém-formados,
Quando a temperatura chega a ~ 3000 K (ou
~ 0.25 eV), aos ~ 380000 anos de idade do Uni-
verso, poucos fétons possuem energia suficiente
para reionizar os &tomos, e a reacao acima passa a
ocorrer somente na dire¢ao da equagao (3). Com
o Universo tornando-se eletricamente neutro e a
densidade de elétrons livres diminuindo rapida-
mente (devido & captura de elétrons por protons
e também & expansao do Universo, que dilui as

“Um elétron-Volt (1eV) é uma unidade de medida de
energia, correspondente & variacao de energia de um elé-
tron ao atravessar uma diferenga de potencial de 1 Volt.
Em unidades do Sistema Internacional tem-se 1eV =
1.602 x 107 J. O elétron-Volt é a unidade de energia
mais comum na fisica de particulas.
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particulas no plasma), os fotons emitidos pela
“recombinacdo” dos atomos® se propagam livre-
mente, até eventualmente atingirem os nossos te-
lescopios: essa é a radiagao cosmica de fundo,
uma reliquia que nos d4 uma imagem do Universo
primordial.

2.2 Das anisotropias

Analisando o espectro dessa radiagdo, que tem
a forma de um corpo negro, é possivel determi-
nar que a temperatura desses fétons atualmente
éT ~ 273 K [1,2,11,12]. Como a tempera-
tura do plasma é inversamente proporcional ao
fator de expansao do Universo, e como a tem-
peratura dos foétons na época da recombinagao
era ~ 3000 K, pode-se concluir que o Universo
se expandiu por um fator de 1100 vezes desde
entdo. Ademais, a temperatura do CMB é essen-
cialmente a mesma independente da direcao para
onde apontamos nossos telescopios. Essa homo-
geneidade e isotropia do Universo, que pode ser
alcada a um principio fundamental da cosmologia
moderna, estid em sintonia com outras observa-
¢oes independentes, como a distribuicao de aglo-
merados de galaxias e demais grandes estruturas,
que também é homogénea e isotrépica em escalas
acima de ~ 100 Mpc [1,2].

Mas é 6bvio que, localmente, essa isotropia nao
¢é valida. Em uma manha ensolarada, o Sol cla-
ramente diferencia leste de oeste, norte de sul. A
noite, a anisotropia da distribuicao de constela-
¢oes no céu também nos permite localizar-nos no
espago, como faziam e ainda fazem os navegado-
res na auséncia de aparelhos artificiais.

Assim, se comprimissemos o Universo por um
fator de 1100, regressando ao instante da Recom-
binagao, seria de se esperar que essas anisotro-
pias também estivessem presentes no plasma pri-
mordial. E, de fato, estdo! A Figura 2 é um
mapa do céu mostrando as microflutuacoes da
temperatura do CMB em torno do valor médio
T ~ 2.73 K. Para extrair informacoes mais quan-
titativas dessa imagem, podemos expandir esse
perfil de temperatura em multipolos (i.e. em
harménicos esféricos®), analogamente a uma ex-
pansdo em série de Fourier sobre a superficie de

S“Recombinagio” é o nome técnico desse processo, mas
é um pouco enganoso: é a primeira vez, na histéria do
Universo, que elétrons e protons estdo se combinando em
atomos neutros.

60s harmeénicos esféricos Yim (0, ¢) sdo fungdes defini-
das sobre uma esfera, dependentes dos angulos polar 0 e

Figura 2: Mapa do céu mostrando as flutuacoes de tem-
peratura do CMB, obtido pelo satélite Planck [13]. Note
que as flutuagdes sio da ordem de AT ~ 10% uK, ou
AT/T ~ 107°.
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Figura 3: Espectro de poténcia das flutuacbes de tem-
peratura do CMB [13].

uma esfera, e calcular a média dos coeficientes
ATy, sobre todo o espago. Como a média sim-
ples (ATy,,) se anula por definigao — AT sao as
flutuagoes em torno da média total —, o primeiro
momento nao-nulo é o espectro de poténcia

(AT AT ) = 6006 T2 Cp. (5)

O lado direito dessa equacgao adquire essa forma
(em particular, depende apenas do multipolo /)
devido & isotropia (em média) do Universo. O pa-
rametro ¢ esta associado as aberturas angulares
abrangidas pelas flutuagoes via 6 ~ 7/¢. Assim,
Cy parametriza a amplitude das flutuagoes em re-
gides de “largura” ¢~! na Figura 2.

As origens dessas anisotropias sdo, em ultima
instancia, as pequenas variagoes na densidade lo-
cal de matéria e energia, produzidas num periodo
ainda anterior da vida do Universo”. Uma maior

azimutal ¢, e caracterizados pelo niimero de multipolo £ e
o numero azimutal m.

"No periodo de expansio inflacionaria, flutuacdes
quanticas dos campos primordiais sdo amplificadas e se
tornam essas flutuagbes observaveis no CMB. Com a ex-
pansao posterior do Universo, essas flutuagoes se tornam
as imensas estruturas que observamos atualmente, como
os aglomerados de galdxias. Vale mencionar que a teoria
inflacionéria prevé que o espectro de anisotropias do CMB
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densidade local da origem a um pogo de poten-
cial gravitacional que, por si s6, ja altera a energia
(e portanto a temperatura) dos fétons desacopla-
dos, além de atrair a matéria para seu centro.
Por outro lado, a interagao entre matéria bari6-
nica e os fétons do plasma gera uma pressao de
radiagdo que se contrapoe ao colapso gravitacio-
nal, fazendo com que o fluido de béarions e f6tons
oscile — as chamadas oscilacdes aciusticas bario-
nicas. Essas ondas actusticas se propagam esferi-
camente no plasma a uma velocidade ¢, a partir
do centro do pogo gravitacional, percorrendo uma
distancia d, no intervalo de tempo entre a origem
do plasma® até o momento da recombinacio e do
desacoplamento dos fé6tons — ou seja, dy é o ta-
manho do chamado “horizonte actistico”. Apo6s a
recombinacao os fétons se desacoplam dos béri-
ons, a pressao de radiagao é extinta, as oscilagoes
sao interrompidas, e as regioes de compressoes ou
rarefacbes méximas ficam “congeladas”. O resul-
tado sao regides de maior ou menor concentragao
barionica, refletidas nas flutuagoes da tempera-
tura do CMB. As regides de maiores flutuagoes re-
sultam das oscilagbes com comprimento de onda
miltiplo do tamanho do horizonte acustico, que
sao congeladas exatamente nos maximos e mini-
mos de compressao. Portanto o espectro de po-
téncia das flutuacgoes termais deve conter vérios
picos, cujas localizagoes e amplitudes nos forne-
cem informagoes detalhadas a respeito dos poten-
ciais gravitacionais primordiais e da dindmica do
fluido de béarions e fétons. Disso, podemos inferir
o contetido energético-material do Universo e sua
geometria.

De fato, todos os pardmetros do modelo pa-
drao da cosmologia, denominado ACDM? podem
ser extraidos a partir de um melhor ajuste para a
Figura 3, que ilustra o espectro de poténcia cor-
respondente ao mapa da Figura 2. Por exemplo,
a localizagao do primeiro pico em £ ~ 200 na Fi-
gura 3, correspondendo a regides que abrangem
um angulo # ~ 1° na Figura 2, nos diz que a ge-

é Gaussiano, e as observagoes até agora tém corroborado
essa previsdo. Isso significa que a fungao de correlagao
quadréatica, dada pela Eq. (5), determina univocamente
todas as propriedades do mapa na Figura 2.

80 plasma emerge durante o processo de reaquecimento
do Universo poés-inflacionéario.

9A nomenclatura ACDM faz referéncia as duas prin-
cipais componentes do Universo nesse cenério: a energia
escura, comumente parametrizada pela constante cosmo-
logica A, e a matéria escura fria ou Cold Dark Matter em
inglés.

ometria espacial do Universo é plana. Dessa pla-
nicidade podemos deduzir, a partir das equacoes
de Friedmann para a dindmica da expansao 7],
que a densidade total de energia no Universo é a
densidade critica,

3H?
Ptot = Per = 8’/TC07” (6)

onde G é a constante da gravitagdo e Hg é o
valor atual do parametro de expansao de Hub-
ble'®. Por sua vez, as amplitudes dos picos po-
dem ser usadas para obter a fracao da densidade
de energia em forma de matéria', Q,, = pm/per,
e de matéria baridonica (i.e. matéria luminosa),
Oy = py/per- Uma discussao detalhada dos efei-
tos que determinam a localizagdo e amplitude dos
picos desse espectro foge ao escopo deste artigo
(cf. [1,11,14]), mas, na Figura 4, mostramos como
a previsao tedrica varia com esses parametros.
Um ajuste da posigao e das amplitudes relativas
dos picos, de modo a conformar a curva teodrica
ao resultado experimental, resulta em €2, ~ 0.049
e Oy, ~ 0.315 [8]. Ou seja, 31.5% da densidade
de energia total do Universo estd em forma de
matéria, mas apenas 4.9% ¢é a matéria barionica
que bem conhecemos!?.

E interessante notar que a fracdo de matéria
bariénica medida pelas anisotropias do CMB esté
em excelente acordo com as previsoes baseadas no
mecanismo de nucleossintese primordial, i.e. no
processo de fusao nuclear que ocorreu nos primei-
ros minutos de vida do Universo, e que foi respon-
savel pela formacao dos primeiros elementos qui-
micos. Se a abundéncia de bérions no Universo
fosse maior, deveriamos também observar muito
mais hélio e deutério do que de fato medimos.
Esse resultado esté ilustrado na Figura 5 [16]. O
excelente acordo entre dados da recombinagao e
da nucleossintese, que sao processos totalmente
independentes e que envolvem fisica em escalas de

1ONote, portanto, que a densidade de energia no Uni-
verso atual ¢ extremamente baixa, per ~ 10720 kg/m?.

"Em cosmologia, chama-se matéria (ou matéria fria)
qualquer constituinte do Universo cuja densidade de ener-
gia varie como p, ~ a~®, onde a(t) é o fator de es-
cala. A titulo de comparacdo, a densidade de energia
em forma de radiagdo (ou matéria quente) comporta-se
como praq ~ a~*, e a densidade de energia escura é cons-
tante [1,2,11,12].

1205 restantes 68.5% estéo na forma da chamada ener-
gia escura, que é responséavel pela atual expansao acele-
rada do Universo, e cuja origem é também um mistério.
No entanto, uma discussdo sobre energia escura foge ao
escopo do presente trabalho.
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Figura 4: O espectro de anisotropia do CMB depende
de parametros cosmolégicos como a taxa de expansao, a
geometria do Universo, e seu conteido material. Os gra-
ficos acima mostram como o espectro varia em fungdo da
densidade baridnica (esquerda) e da densidade de matéria
total no Universo (direita). Os dados foram produzidos
usando a interface online do software CAMB [15]. Um
melhor ajuste da curva tedrica com os dados experimen-
tais da Figura 3 permite-nos determinar que o Universo é
constituido de 4.9% de matéria barionica, 26.6% de maté-
ria escura, e 68.5% de energia escura [8].

energia bastante distintas, constituem forte evi-
déncia em favor desse modelo cosmolégico de um
Universo primordial quente [17].

3 Mas, afinal, o que é a matéria escura?

3.1 Da necessidade de novas particulas
elementares

Na sec¢ao anterior oferecemos uma forte evidén-
cia da existéncia de uma componente escura da
matéria do Universo: o espectro do CMB. As ob-
servagoes atuais e a teoria cosmologica subjacente
sao tao precisas que, confrontando-as, consegui-
mos determinar nao s6 a existéncia de matéria
escura, mas a sua abundancia no cosmos. En-
tretanto, poderiamos também citar varias outras
evidéncias independentes, como as anomalias nas
curvas de rotagoes de galdxias — que parecem se
comportar como se a matéria galactica se esten-
desse muito além do halo visivel —, o fenémeno
de lentes gravitacionais — que indica a existéncia
de efeitos gravitacionais em regioes do céu onde
nao se detecta matéria visivel —, a distribuicao
de matéria em aglomerados de bala [18], a for-
magcao de estruturas de larga escala no cosmos —
que nao seriam possiveis sem matéria escura —,
entre outras.

Neste ponto, cabe notar que todas as atuais
evidéncias para matéria escura consistem em ano-

baryon density parameter 2ph?®
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Figura 5: Abundéancia dos elementos quimicos leves
(deutério, 3He, *He e "Li) como funcdo da abundancia
de barions no Universo primordial. As faixas amarelas
horizontais indicam as abundéncias observadas dos res-
pectivos elementos, enquanto a faixa vertical azul mostra
a abundéancia bariénica de acordo com o CMB (note que
Qp ~ 4.9% aparece multiplicado pela constante de Hub-
ble reduzida, h = H/(100 km -s~" - Mpc™') ~ 0.67, resul-
tando em Qyh? =~ 0.022). O acordo entre teoria e expe-
rimento para a abundancia de *He e deutério é notavel.
Por outro lado, o motivo do desacordo para o "Li perma-
nece um mistério, denominado problema do litio. Fonte:
Particle Data Group [16].

malias gravitacionais, i.e. efeitos distintos dos
preditos pela relatividade geral se levarmos em
conta apenas a existéncia de matéria luminosa.
A principio seria possivel, entao, interpretar es-
ses desvios como indicios de uma teoria modi-
ficada da gravitacao, insistindo na tese de que
toda a matéria do Universo seja bariénica. No
entanto, teorias de gravitacgao modificada tém
sucessos limitados nessa empreitada, sendo fre-
quentemente incapazes de explicar as nuances do
CMB e das estruturas de grande escala [19]. A
precursora dessas teorias, a chamada MOND (si-
gla em inglés para dindmica newtoniana modifi-
cada) |20], é conflitante com diversos dados ex-
perimentais de rotagoes de galaxias, que seriam
supostamente os observaveis aos quais a teoria
melhor se adequa [21]. Resultados recentes ga-
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rantem que mesmo as poucas teorias de gravita-
¢ao modificada capazes de reproduzir as flutua-
¢oes do CMB [22] falham em prever corretamente
outros observaveis, por ex. seu espectro de polari-
zagao [23]. Assim, a explicagao dessas anomalias
gravitacionais em termos de uma componente es-
cura da matéria do Universo parece ser mais sim-
ples, mais eficiente, e portanto mais atraente!s.

Em principio poderiamos vislumbrar a possibi-
lidade de a matéria escura ser constituida, em 1l-
tima instancia, de matéria bariénica compactada
em objetos astrofisicos que nao emitem luz, como
planetas, estrelas em fim do ciclo de vida (estre-
las de néutrons, anas marrons, buracos negros),
ou até buracos negros primordiais, produzidos du-
rante os primeiros instantes de vida do Universo
e que podem ter massa inferior a massas este-
lares [25]. Todos esses objetos recebem a alcu-
nha geral de MACHOs (Massive Compact Halo
Objects), e, como nao emitem luz e se compor-
tam cosmologicamente como matéria, satisfazem
as condicOes basicas requeridas de um candidato
A matéria escura. Entretanto, para satisfazer os
vinculos do CMB e da nucleossintese é necessa-
rio que esses objetos se comportem como matéria
escura ja nos primeiros minutos da histéria do
cosmos. Planetas, anas marrons e demais cor-
pos astrofisicos usuais nao satisfazem essa condi-
¢ao, pois foram formados centenas de milhoes de
anos apos o evento que deu origem ao CMB. Por
sua vez, buracos negros primordiais que tenham
sido formados muito antes da nucleossintese se-
riam, em principio, candidatos vidveis, pois nao
participam de interagbes nao-gravitacionais du-
rante essas eras. Mesmo assim, diversos resulta-
dos experimentais indicam que a quantidade de
tais objetos no Universo é insuficiente para per-
fazer a abundéancia conhecida de matéria escura,
Qam == 26.6%. Caso contrario, ja teriamos detec-
tado outros de seus efeitos colaterais, como sinais
de colisoes com outros objetos astrofisicos, micro-
lenteamento gravitacional, distor¢oes do CMB,
entre outros [26,27]. Ou seja, objetos de origem

BTeorias de gravitacdo modificada continuam sendo
atraentes como explicagao para a “energia escura”, i.e. a
causa da atual aceleragao do Universo. A essa discussao
a fisica de particulas tem pouco a oferecer. De fato, o
modelo padrao prevé a existéncia de uma constante cos-
mologica que atuaria como energia escura, mas o valor
previsto ¢ cerca de 100 ordens de magnitude (!) acima do
valor observavel, o que merece o titulo de pior previsao da
historia da fisica [24].

baridnica s6 podem explicar uma fragdo da maté-
ria escura total do cosmos, que deve portanto ter
ainda outros constituintes.

Poderiamos, ainda, aventar a possibilidade de
a matéria escura ser composta por neutrinos —
particulas ja detectadas e com muitas proprieda-
des bem conhecidas desde meados do século pas-
sado. Por serem eletricamente neutros, neutrinos
nao interagem com fétons, e portanto constituem
de fato uma componente “escura’ da matéria.
No entanto, suas mindsculas massas (Y m, <
0.12 eV [8]) impedem que sua densidade de ener-
gia alcance o valor observado para a abundéancia
de matéria escura. Ademais, por serem muito le-
ves, neutrinos sao particulas ultra-relativisticas,
e por isso constituem o que se costuma desig-
nar como matéria escura quente. Ocorre que um
tal gés ultra-relativistico ndo produz inomogenei-
dades gravitacionais suficientemente localizadas
para explicar a formacao de estruturas em grande
escala que observamos no Universo [28]. E neces-
sario que a matéria escura seja suficientemente
nao-relativistica, para que ela possa se aglome-
rar e produzir um pog¢o de potencial gravitaci-
onal que atraird a matéria bariénica e formara
estrelas, que se aglomerarao em galéxias, e aglo-
merados de galaxias, e assim sucessivamente'*. O
caso mais simples ocorre quando a matéria escura
j& é nao-relativistica desde o momento em que se
desacopla do plasma. Nesse caso diz-se que a ma-
téria escura é fria, correspondente a sigla CDM
em inglés'd.

Assim, as explicagOes mais atraentes para a
matéria escura envolvem a existéncia de novas
particulas ainda nao detectadas. Trata-se, alis,
de uma possibilidade bastante plausivel, pois sa-
bemos que o modelo padrao da fisica de parti-
culas é uma teoria incompleta, incapaz de incor-
porar explicagoes para as massas dos neutrinos,
a assimetria entre matéria e antimatéria no Uni-
verso, ou mesmo a interacao gravitacional entre

4Matéria escura quente ¢ difusa e prevé uma histéria di-
ferente para a formagao de estruturas: primeiro formam-se
as estruturas de grande escala, e depois as subestruturas.
Isso vai de encontro as observacoes: as galaxias sao mais
recentes do que as primeiras estrelas no cosmos.

Um meio termo é também possivel, consistindo em
particulas que sao relativisticas na época em que se de-
sacoplam do equilibrio térmico, mas que se tornam sub-
sequentemente nao-relativisticas quando entram em dese-
quilibrio quimico com o banho térmico, e comegam a for-
mar as sementes das grandes estruturas. E a denominada
matéria escura morna ou WDM.
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particulas elementares, além de ser afetado por
diversos problemas de hierarquia (ou ajuste fino)
em seus parametros livres. Dito de outra forma, o
modelo padrao é uma teoria efetiva, que funciona
bem quando estudamos fenomenos na escala de
energia da ordem da escala eletrofraca, ~ 1 TeV,
mas que fundamentalmente deve ser descrita por
novos graus de liberdade que ainda desconhece-
mos'6.

Para que uma particula seja candidata a ma-
téria escura é preciso que seja estavel em escalas
de tempo cosmologicas — i.e. nao devem decair
com uma meia-vida inferior & idade do Universo,
senao nao estariam presentes atualmente — e de-
vem ter carga elétrica insignificante — de modo
que sua interacao com os fotons seja pequena e
essa matéria seja efetivamente “escura” [29]. Ade-
mais, é necesséario garantir que a abundéncia des-
sas particulas no Universo atual coincida com a
abundéancia observada de matéria escura.

Cada particula possui um mecanismo préoprio
para produgao de energia em escala cosmologica,
mas existem dois mecanismos muito comuns que
se aplicam a diversos casos: os chamados freeze-
out e freeze-in, aos quais nos dedicaremos nas se-
¢oes a seguir.

16Uma analogia conveniente é a relacio entre termodi-
namica e fisica estatistica. Macroscopicamente um sis-
tema em equilibrio pode ser descrito por algumas poucas
variaveis de estado, como pressdo ou temperatura, e é ca-
racterizado por algumas propriedades como calor especi-
fico ou condutividade, cujos valores podem ser medidos
mas que nao sdo calculaveis nessa abordagem macrosco-
pica. A medida que investigamos a estrutura do sistema
mais de perto, notamos que ele é constituido de diversos
novos graus de liberdade — intimeros atomos ou moléculas
—, e que as variaveis macroscopicas sdo apenas manifesta-
coes das interagoes médias entre esses graus de liberdade
mais elementares. Com isso, muitas propriedades do sis-
tema passam a ser previsiveis teoricamente. Diz-se, entao,
que a descrigdo termodindmica é uma teoria efetiva para
o sistema, vélida em um regime macroscoépico em que o
carater discreto da matéria ndo se manifesta. Da mesma
forma, o modelo padréo é visto como uma teoria efetiva:
pardmetros como as massas das particulas e seus acopla-
mentos sao determinados experimentalmente, e isso é su-
ficiente para descrever as interacbes a ~ 1 TeV, mas nao
sabemos explicar por que assumem esses valores, por que
h& uma enorme discrepancia entre as massas das particu-
las, ou por que a interagdo gravitacional é tao mais fraca
que todas as outras. Por isso, é de se esperar que exis-
tam outros graus de liberdade mais fundamentais, ainda
inobservados, mas cuja teoria fundamental fornega uma
explicacdo para esses parametros do modelo efetivo.

3.2 Freeze-out e freeze-in

Suponhamos, entao, que a matéria escura é
constituida de uma nova particula y. Existem
dois mecanismos distintos de producgao e aniqui-
lacao de particulas no Universo primordial, que
eventualmente resultam na abundéancia de maté-
ria escura que queremos determinar.

No chamado “mecanismo de freeze-out” [30], as
particulas de matéria escura encontram-se inicial-
mente em equilibrio termoquimico com o plasma
primordial, o que significa que sdo muito abun-
dantes a altas temperaturas, mas tornam-se mais
raras com o resfriamento do Universo. O equi-
librio é mantido enquanto as interacoes entre
as particulas sao suficientemente frequentes para
que elas sejam constantemente criadas e aniqui-
ladas. Por exemplo, um processo em que uma
particula de matéria escura x se aniquila com a
sua antiparticula , resultando em um par de lép-
ton £ e antilépton Z, como em

X+X— (42,

ocorre em ambas diregoes & mesma taxa. Mas
a expansao do Universo faz com que as particu-
las se afastem até que, eventualmente, o encontro
entre elas seja tao raro que as interagoes efetiva-
mente deixam de ocorrer, e o equilibrio térmico
¢ entdo interrompido. As particulas deixam de
ser criadas ou aniquiladas, e o nimero total de
tais particulas no Universo é congelado, permane-
cendo o mesmo até os dias atuais. O mecanismo
é idéntico ao anteriormente descrito no contexto
da recombinacao. Portanto, o desafio de expli-
car a matéria escura pelo mecanismo de freeze-
out consiste em encontrar o ponto exato em que
o equilibrio térmico deve ser interrompido para
que a abundéancia dessas particulas corresponda
a abundéancia observada de matéria escura.

Por outro lado, no chamado freeze-in a matéria
escura interage tao fracamente com o plasma que
o equilibrio térmico do setor escuro com o visivel
jamais ¢ alcancado [31,32]. A matéria escura era
comparativamente rara nos primeiros instantes de
vida do Universo, mas foi constantemente produ-
zida por interagoes com outras particulas do ba-
nho térmico (por ex. decaimentos A — B + x
ou espalhamentos A; + Ay — B + x, onde A
e B sao particulas quaisquer pertencentes ao ba-
nho térmico), até que o resfriamento do Universo
reduziu a abundéncia das particulas-maes e/ou
a taxa de interacdo a um nivel insignificante, e
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a abundancia de matéria escura se congelou em
seu valor atual. Trata-se, de certa forma, de um
mecanismo oposto ao anteriormente descrito: no
freeze-out o desafio é fazer com que a abundéancia
deixe de ser suprimida, enquanto no freeze-in o
problema é fazer com que ela pare de aumentar.

Esses dois mecanismos estao ilustrados na Fi-
gura 6. A notacgao utilizada nos eixos ficara mais
clara na discussao das segOes a seguir. Por en-
quanto, basta notar que o eixo gy representa a
abundéancia da particula em questao, e o eixo x
mostra a passagem do tempo cosmologico, em que
hé resfriamento do plasma, portanto aumento da
fragdo (massa da particula)/(temperatura).

O caso paradigmético de matéria escura produ-
zida por freeze-out sao as WIMPs — Weakly Inte-
racting Massive Particles ou particulas massivas
que interagem fracamente —, enquanto o meca-
nismo de freeze-in aplica-se as chamadas FIMPs
— Feebly Interacting Massive Particles ou parti-
culas massivas que interagem debilmente!”.

Para compreender melhor essas ideias, sera
conveniente discutir um pouco sobre a termodi-
namica do Universo primordial.

4 Termodindmica do Universo quente
4.1 Densidade de particulas

No equilibrio térmico, a fungao de distribuigao

de particulas no plasma é dada por!'®
1
Jr= SE—/T L1’ (7)

onde o sinal “+” corresponde a distribuicao para
o caso de férmions (distribuigao de Fermi-Dirac),
e “—” para particulas bosonicas (distribuigao de

"As FIMPs siao um trocadilho com as ja famosas
WIMPs. Para essas tltimas, “interagir fracamente” signi-
fica interagir por meio da forga fraca, que é uma das qua-
tro interagoes fundamentais da Natureza. Ja as FIMPs
interagem debilmente no sentido de que suas interagoes
com a matéria usual sao quantitativamente mintsculas,
e por isso mesmo elas nao atingem equilibrio térmico no
Universo primordial.

¥Estamos usando unidades naturais, em que A = ¢ =
kg = 1. O fato de a constante de Boltzmann kg ser uni-
taria significa simplesmente que estamos medindo tempe-
ratura em unidades de energia.

9Para maiores detalhes o leitor pode consultar as
refs. [1,12,33].

Bose-Einstein)?’. Nessa expressdo, T' é a tem-

peratura do plasma, E é a energia da particula
e u seu potencial quimico, associado a um de-
sequilibrio quimico que tende a criar ou destruir
as particulas em questdo. Mais especificamente,
u € a energia que é liberada ou absorvida pelo
sistema quando ha variagdo em seu namero de
particulas. Para um gas de fétons u =~ 0, e, para
todas as demais particulas, a abundéancia relativa
aos fotons é insignificante (por ex., a fra¢do do
ntmero de barions por foton é ny/n, ~ 10719),
de modo que i =~ 0 se aplica a todas as particulas
no Universo primordial. Enfatiza-se, entretanto,
que isso é valido apenas aproximadamente, senao
nao haveria matéria no Universo (uma discussao
didatica a respeito do potencial quimico pode ser
encontrada na ref. [34]).

As fungoes de distribuicao fi est@o associadas
a probabilidade de encontrar uma particula com
energia F. Mais especificamente, a energia pode
ser escrita em termos dos momentos lineares da
particula por meio da famosa relagao relativistica
de energia-momento,

E=/Ipl]* +m?, (8)

e portanto fy depende das trés componentes do
momento, p,, py € p.. O numero de particulas
de uma determinada espécie (por unidade de vo-
lume) que possuem momento no intervalo entre

(pmapyapz) € (pz + dpmpy + dpy,pz + dpz) é

3
dn =g s (;if)’a (9)

onde g é o nimero de graus de liberdade associ-

ados a essa espécie’!. Portanto a densidade de

20Toda particula pode ser classificada como sendo um
“boson” ou um “férmion”; segundo uma propriedade deno-
minada spin. Particulas com spin semi-inteiro (por ex. %)
sao férmions, como é o caso dos elétrons, prétons e néu-
trons. Por outro lado, particulas com spin inteiro (por ex.
0, 1 ou 2) sao bosons, por ex. as particulas mediadoras das
interagoes, como os fo6tons. Uma interessante propriedade
dos férmions é que devem satisfazer o Principio da Exclu-
sGo, ou seja, dois férmions ndo podem ocupar um mesmo
estado. Ja aos bosons essa limitacdo nao se aplica. Por
isso, a funcao de distribuigdo é diferente para esses dois
tipos de particulas.

21Por exemplo, para o caso de fotons, que possuem duas
polarizagoes, tem-se g = 2. Quarks, por sua vez, podem
se manifestar no plasma como particula ou antiparticula,
e cada uma possui dois graus de liberdade de spin e trés
graus de liberdade devido a carga colorida (cada quark
pode possuir carga vermelha, verde ou azul), totalizando
2 x 2 x 3 = 12 graus de liberdade por tipo de quark.
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Figura 6: Abundancia de uma particula nos mecanismos de freeze-out (a) e freeze-in (b).
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(b) Freeze-in.

A distribuigdo para o

equilibrio (linha solida preta) tende a zero quando a temperatura diminui. No freeze-out, a particula eventualmente sai
do equilibrio e sua abundéancia é congelada em um valor que permanece até os dias atuais. Por outro lado, no freeze-in
a abundancia aumenta devido a decaimentos de outras particulas em equilibrio no plasma, até que essas particulas-mae
se tornam tao raras que a abundancia das filhas fica congelada. Os graficos foram obtidos resolvendo-se a equagdo de
Boltzmann para a fungao distribuigdo em um Universo em expansao e com termo de colisdo. Para mais detalhes cf. [33].

uma certa espécie de particulas no plasma é dada
pela integral??

3
n=g [ Gt (10)

Para particulas relativisticas em equilibrio, cujas
massas sao muito menores do que a temperatura

e portanto E/T = \/m? + p?/T =~ p/T, as inte-
grais podem ser realizadas analiticamente?®, re-

sultando em

L ((3),3 1, bosons
el = 9= 3717 374, fermions

(11)

onde ((x) é a funcdo zeta de Riemann. As-
sim, para o valor atual da temperatura do CMB,
To ~ 2.73 K ~ 235 x 107* €V, a densidade
de féotons do CMB no Universo atual é n, o ~
3.17 x 10712 ¢V ~ 413 cm™3. Ou seja, ha,
em média, 413 fo6tons remanescentes do CMB em
cada cm?

Um outro caso interessante a se considerar é
o de particulas nao-relativisticas, para as quais

a0 nosso redor.

220 simbolo f, denominado “integral”, pode ser enten-
dido como uma “soma continua’. Estamos efetivamente
somando a contribui¢do da equagéo (9) sobre todos os va-
lores possiveis dos momentos p., py € p-.

23Um resultado ttil para esse fim é

1, bosons

unfl
—(n—1)!
/ ev + 1du (n = 1)t¢(n) (1 — 27,%1), férmions.

m > T, como é o caso de matéria escura fria
(CDM). Nesse caso

f:rééo rel. ~ €_E/T, (12)

com E ~m+ p?/2m, e

m \3/2 _
Mnso rel. = ng (727_‘_1_,) e m/T' (13)
Ou seja, a densidade de particulas nao-

relativisticas em equilibrio com o plasma cai
exponencialmente, suprimida por um fator de
Boltzmann e~™/T.

Nos mecanismos de freeze-out e freeze-in o
equilibrio é abandonado em algum momento, e
esse decaimento exponencial é interrompido, con-
gelando o ndmero de particulas em um valor que
permanece até os dias atuais, como mostra a Fi-
gura 6.

No entanto, a densidade de particulas, defi-
nida como n = (nimero de particulas)/(volume),
continua a diminuir devido & expansao do Uni-
verso, que tende a diluir o plasma simplesmente
por causa do aumento do volume no denomina-
dor dessa fragdo. Ou seja, mesmo quando nao ha
particulas sendo criadas ou destruidas, a densi-
dade continua a decair de acordo com n ~ 1/a3,
onde a é o fator de escala do Universo.

A abundéancia atual dessas particulas é, entao,

dada por
3
ng =ny <af> , (14)
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onde o indice “f” se refere ao valor da grandeza
na época do congelamento da abundéncia, e o
indice “0” se refere a seu valor atual. Ou seja,
precisamos determinar nao s6 a abundéncia na
época de seu congelamento, mas também como o
fator de escala evoluiu desde entao.

Para esse fim, podemos explorar o fato de a ex-
pansao do Universo ser adiabética, conservando a
entropia total. Isso é o que discutiremos na secao
a seguir.

4.2 Densidade de entropia

Sejam p a pressao do fluido no plasma, p sua
densidade de energia, s sua densidade de entro-
pia, e V ~ a3 o volume. A primeira lei da termo-
dindmica garante que

Td(sa®) = d(pa®) + pd(a®), (15)
o sa3 a
Td(dt ) _ [p+3a(p+p)]. (16)

O termo entre colchetes se anula pela conservagao
de energia-momento de um fluido perfeito, como
é o caso do plasma, logo

d(sa®) 1
7 f0:>3~$. (17)
Ou seja, a expansao do Universo é adiabatica.
Ao invés de lidar com a densidade de particulas,
que a expansao do Universo também dilui por um
fator 1/a®, convém definir, entdo, a abundéancia
de uma reliquia do Universo primordial como a
razao

=2 (18)
S
O efeito da expansao se cancela na razao Y, que é
ditada apenas pelas interacées envolvendo a par-
ticula em questdo. Ou seja, uma vez que ocorre
o freeze-out ou freeze-in, o valor de Y permanece
0 mesmo até os dias atuais.

Resta, agora, escrever essa densidade de entro-
pia em termos de grandezas que podemos deter-
minar.

Para particulas ultra-relativisticas a pressao se
relaciona a densidade de energia via p = p/3, e a
densidade de entropia é entao dada por [12]

pt+p 4p 4 / d®p
STTT T30 aT ;9 am)s Cifi (19)

onde a somatoria é sobre todas as espécies pre-
sentes no plasma, FE; a energia da particula da

espécie i, e f; sua funcao de distribuicdo. Ve,

dai, que

2
s=TT Y art Y al. @0)

i=bosons i=férmions

gx
O termo entre colchetes, g., € denominado o ni-
mero efetivo de graus de liberdade relativisticos
no plasma (para uma discussdo mais completa a
esse respeito vide ref. [35]).
A adiabaticidade da expansdo do Universo im-
plica, entao, que

g:T3a® ~ constante. (21)

Ou seja, enquanto g, é constante, a expansao do
Universo causa uma reducao da temperatura se-
gundo 7' ~ 1/a. Mas esse resfriamento faz com
que, em alguns momentos de transicdo na histo-
ria do Universo, quando a temperatura cai abaixo
da massa de uma espécie especifica, o niimero efe-
tivo de graus de liberdade relativisticos diminua
e o resfriamento seja menos brusco. Isso pode
ser entendido da seguinte maneira: durante uma
reacao em que uma particula pesada, de massa
m, € aniquilada e produz particulas mais leves,
a diferenca de massa entre reagentes e produtos
é convertida em energia cinética. A temperatu-
ras suficientemente altas, T" 2 m, o processo in-
verso também pode ocorrer, convertendo parte da
energia cinética do plasma em energia de repouso.
Mas, quando o resfriamento do Universo faz com
que T < m, o processo torna-se unidirecional e
s6 ha conversao de energia de repouso em energia
cinética, que resulta, entao, em um aquecimento
do plasma.

Para calcularmos a densidade atual de energia
na forma de matéria escura basta, agora, deter-
minarmos a temperatura Ty em que ocorreu o
congelamento da abundancia. Com isso, pode-
mos obter a densidade de matéria escura nesse
momento do desacoplamento, n ¢, usando a equa-
¢ao (13), e usar o fato de que Y = n/s é constante
apés o congelamento para calcular a densidade
atual, ng = nys(so/sf). Como a maior parte da
energia de uma particula nao-relativistica esté na
forma de energia de repouso m,, a atual densi-
dade de energia em matéria escura, normalizada
pela densidade de energia critica dada na Eq. (6),
sera

L(To)T5 | 87G
Qdm:@:mxnf g( O) 9 T (22)

Per g*(Tf)TJ? 3H§’
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ndo colide de choque

Figura 7: A segdo de choque de colisdo entre duas esfe-
ras de raio D é o = wD?. Para determinar se duas esferas
colidem, podemos considera-las como particulas pontuais,
e tragar um cilindro de base o com eixo atravessando uma
delas. A colisdo ocorrerda se a outra estiver no interior
desse cilindro (i.e. se o centro da outra esfera estiver con-
tido nesse cilindro). Fonte: Chemistry LibreTexts (CC
BY-NC) [36].

com Ty = 2.73 K a temperatura atual dos fétons
do CMB. Os graus de liberdade efetivamente re-
lativisticos em Ty e Ty podem ser calculados, uma
vez que conhecemos as propriedades das particu-
las do modelo padrao [35].

O calculo de T’ envolve a determinagao do mo-
mento, na histoéria do Universo, em que as intera-
¢oOes entre as particulas se tornaram ineficientes,
ou, mais especificamente, a determinacao do ins-
tante em que a taxa de interagao tornou-se mais
lenta do que a taxa de expansao do Universo.
Para isso, é importante compreender o conceito
de secao de choque de uma interacao, que nos
da uma ideia da distancia a que duas particulas
devem estar para que interajam.

4.3 Secao de choque e taxas de
aniquilacao

Considere, primeiramente, o caso classico em
que as particulas sao modeladas como esferas ri-
gidas de raio D /2, que colidem quando a distancia
entre seus centros for D. Para determinar se duas
esferas colidem, podemos considera-las como par-
ticulas pontuais que interagem quando uma in-
cide no interior de um disco de area ¢ = 7D? em
torno da outra (cf. Figura 7). A essa area efetiva
de interacao entre duas particulas dé-se o nome
de secao de choque da interacdo.

Existe uma outra maneira de formular essa de-
finicao de secao de choque, de modo que seja equi-
valente ao resultado acima para o caso classico,
mas que também se aplique ao caso de particulas
quanticas, que nao se comportam como esferas

rigidas de raio fixo. De fato, suponha que inci-
damos um feixe de particulas de intensidade I
contra um alvo contendo um ntmero Ny, des-
sas mesmas particulas acima descritas. Quantas
particulas incidentes colidirao com particulas do
alvo? O namero de particulas que incide sobre
uma area o, e que portanto interage com uma
particula do alvo, é I - 0. Como ha N, parti-
culas no alvo, o nimero total de espalhamentos
€ Nesp = I - 0 - Nalvo- No caso de interacgoes en-
tre particulas elementares, essa descrigao define
a secao de choque como

Nesp
I- Nalvo’

o= (23)
que pode ser medida realizando-se um experi-
mento de espalhamento e contando quantas par-
ticulas foram desviadas, como no experimento
da folha de ouro de Rutherford-Geiger-Marsden.
Cabe enfatizar que a segdo de choque definida
dessa maneira tem unidade de area e continua
sendo interpretada como uma area efetiva em que
ocorre a interagao. Mas nota-se que nao se trata
de uma propriedade da particula (como o raio
da esfera na situagao classica), mas da interagao.
Por exemplo, a secao de choque da interacao entre
uma particula e um féton é, em geral, diferente
da interagao dessa mesma particula com um neu-
trino?4.

Com uma defini¢do rigorosa para a segdo de
choque, podemos agora determinar a taxa de in-
teragbes que ocorrem em um géas com n particulas
por unidade de volume. O nimero de particulas
contidas em um cilindro de base ¢ e comprimento
L én-o-L. Logo, um cilindro contendo uma par-
ticula tem comprimento

A=—, (24)

que corresponde portanto ao caminho médio que
uma particula percorre antes de colidir com outra.

24Todas as interacBes entre os objetos de nosso dia a
dia tém natureza eletromagnética (excetuando-se, claro,
a atragao gravitacional pela Terra, Lua e Sol). Nossa vi-
sa0 ¢ baseada na interagdo dos objetos com a luz (fétons),
nosso tato é fundamentado na repulsdo eletrostatica entre
os elétrons do nosso corpo e os do objeto que tocamos, e a
aparente “impenetrabilidade” dos objetos tem essa mesma
origem. Por isso nos parece que tamanho e forma de um
objeto sdo suas propriedades intrinsecas. Mas as proprias
evidéncias em favor da matéria escura oferecem um contra-
exemplo a essa falsa percepgdo: o tamanho de uma gala-
xia, vista pelo espectro eletromagnético, é muito menor
do que o tamanho que interage gravitacionalmente.
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Se a velocidade relativa média das particulas é
(v), o intervalo entre duas interagoes é A\/(v) e a
taxa a que essa interagao ocorre é o inverso,

I' = n{ov). (25)

Para determinar se as reagoes sdo eficientes ou
nao, essa grandeza deve ser comparada & taxa
de expansao dada pela constante de Hubble na
época em questao. Ou seja, queremos determinar
a temperatura em que

I~ H. (26)

O valor da taxa de expansao de Hubble depende
da densidade de energia do Universo segundo a
equagao de Friedmann. Para o Universo primor-
dial, dominado por radiagao, tem-se

d3p g*7T2T4
= i | m—alifi = 2
p ;g/(QW)S fi="55 (27)

w2 T4
—
QOmP

rG

H?=—p=g.(T)

3 (28)

onde, por conveniéncia de notagao, definimos a
massa de Planck reduzida mp = (87G)~Y? =~
2.435 x 10 GeV.

Portanto o congelamento da abundéancia ocorre
para uma temperatura T satisfazendo

2 TJ?

4.4 Freeze-out

Até este ponto a discussao tem sido genérica,
aplicavel a qualquer processo de desacoplamento
no Universo primordial, inclusive & nucleossintese
e a recombinacao, desde que ny seja interpretada
como a densidade da particula cujos espalhamen-
tos com o banho térmico deixam de ser eficientes.
No mecanismo de freeze-out essas sao justamente
as particulas de matéria escura.

No caso de matéria escura fria, que ja é nao-
relativistica no momento do desacoplamento, a
densidade de particulas satisfaz a equagao (13) e
Ty é determinada a partir de (29) resolvendo-se
a equacao transcendental

Moy o/ Ty o L 8m° 30
Ix \/ Ty ¢ -~ mymp(ov) 9790 (30)

Com zy = m, / Ty, a equagao acima pode ser re-
escrita recursivamente como

1 90g2 \ 1
zf~ —log ( Ix >+210g;vf—|—log(mxmp<av>),

2 870 g4
(31)
cuja solugao, em primeira ordem, é
xy ~ log(mymp(ov)). (32)

Finalmente, substituindo ny de (29) em (22)
vem

Q. ~ ﬁg*(TO)Tg’ Lf
N 90 3mEHE /9. (Ty) (o)
~ 0.966 100 (ﬁ) 2.46 x 10740 m?
o 9+(Ty) \20 (ov) '

(33)

A dependéncia dessa expressdo com a massa da
particula entra apenas em x; e é apenas logarit-
mica, de maneira que o pardmetro mais relevante
para determinar a abundéancia de matéria escura
no mecanismo de freeze-out é a secao de choque
de aniquilacao. Tipicamente xy ~ O(20) (como
na Figura 6) e g«(T¢) ~ 100, portanto a abun-
dancia observavel, Qgqm =~ 0.266, resulta de uma
secao de choque

(ov) ~ 1070 m? ~ 1072 GeV 2. (34)

Mas esse é justamente a ordem de magnitude es-
perada para uma secao de choque termal asso-
ciada & interacao fraca, cuja intensidade é di-
tada pela constante de Fermi Gp ~ 1.166 x
107°GeV~2, e envolvendo uma particula de
massa da ordem da escala eletrofraca de energia,
my ~ O(100) GeV, de modo que (ov) ~ G%TJ? ~

Isso significa que uma particula massiva intera-
gente pela for¢a fraca (i.e. uma WIMP) tende na-
turalmente a produzir a abundéancia observada de
matéria escura, sem necessidade de fazer ajustes
finos nos parametros da teoria subjacente. Esse é
o chamado milagre das WIMPs, que faz com que
boa parte das pesquisas em matéria escura seja
direcionada a esse cenario.

4.5 Freeze-in

Na discussao acima vimos que, no freeze-out, a
abundéancia atual de matéria escura diminui a me-
dida que aumenta a secao de choque de suas ani-
quilacgoes. O resultado é plausivel: quanto maior
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for a taxa de aniquilagdo, mais elas terdo se ani-
quilado quando ocorrer o freeze-out e menor seré
o nimero de particulas remanescentes.

No mecanismo de freeze-in a logica é invertida.
Nesse caso a particula de matéria escura tem uma
abundancia inicial insignificante, mas é produzida
por decaimentos (ou espalhamentos) de particu-
las no banho térmico, ocorrendo a uma taxa I’
(para espalhamentos I' se relaciona com a segao
de choque via Eq. (25)).

Consideremos o caso em que X é produzida por
decaimentos de uma certa particula A, i.e. por
reagoes do tipo A — x+x. Quando I'4—,, S H,
o Universo estd demasiadamente frio para que a
reagao inversa possa ocorrer, e a abundancia de x
aumenta & medida que A é esgotada. Nesse caso

tem-se [31,32]

027 ga mylasyy

Qam ~ 243 x 1

, (39)

ou seja, a abundancia aumenta proporcional-
mente & taxa de interacdo, contrariamente ao caso
do freeze-out, como era de se esperar. Esse resul-
tado esté ilustrado na Figura 6.

A taxa de decaimento tem a forma I'g_,, ~
y%xm 4, onde y é a constante que rege a interagao
entre a particula-mae e a matéria escura. Ou seja,
a menos que haja uma enorme hierarquia entre
as massas de A e y, a abundancia Qg ~ 0.266
requer um acoplamento mintsculo, y ~ 107'2,
Essa expectativa esta em conformidade com a hi-
poétese inicial de que x se acopla tao fracamente
as demais particulas do banho térmico que, efeti-
vamente, nunca atinge o equilibrio térmico.

Para concluir esta se¢ao, note que a abordagem
adotada aqui para descrever o processo de desa-
coplamento é semiquantitativa apenas. Uma des-
cricao estatistica da dindmica do plasma fora do
equilibrio envolve a equacgao de Boltzmann, que
rege como a funcéo de distribuicdo da particula
se desvia da distribuicao em equilibrio dada pela
equagao (7). Essa abordagem nos permite deter-
minar o valor do parametro xs (i.e. a tempera-
tura de desacoplamento Ty) de maneira precisa,
bem como a evolucao temporal da abundéancia,
como esquematizada na Figura 6. Uma excelente
discussao sobre essa técnica pode ser encontrada
na ref. [33].

5 Alguns candidatos a matéria escura

Na secao anterior, discutimos aspectos ge-
rais a respeito da producao de uma reliquia de
abundancia de particulas no Universo primordial.
Pouco foi dito, no entanto, a respeito das propri-
edades dessas particulas, da teoria que rege suas
interacoes, e das motivacoes que nos levam a pos-
tular essas novas constituintes da matéria. O pro-
posito desta segao é preencher um pouco dessa
lacuna, reconhecendo, entretanto, que uma dis-
cussao completa estd muito além do escopo do
presente trabalho. O leitor interessado pode con-
sultar as muitas referéncias citadas aqui e em ou-
tras partes deste mesmo artigo.

5.1 WIMPs

Como vimos na Secao 4.4, a abundancia atual
de uma particula nao-relativistica produzida pelo
mecanismo de freeze-out coincide com a abundéan-
cia observada de matéria escura caso ela se ani-
quile com se¢dao de choque da ordem ~ G%TQ,
como é esperado para uma particula do setor ele-
trofraco do modelo padrao.

Essa coincidéncia é verdadeiramente notéavel,
porque hé diversos outros indicios da existéncia
de nova fisica precisamente em torno dessa escala
de energia.

Por exemplo, ainda hé& diversas questoes em
aberto associadas ao mecanismo de geragao de
massa das particulas elementares. A descoberta
do boson de Higgs no LHC?®, em 2012, e as subse-
quentes medigoes de suas propriedades apontam
para a existéncia de um setor escalar similar ao
do modelo padrao, mas a sua origem ou sua es-
trutura exata permanecem incompreendidas, e é
bem possivel que esse setor contenha outras parti-
culas ainda nao detectadas. Nesse caso seria pos-
sivel explicar algumas observagoes que o modelo
padrao nao prevé corretamente, inclusive a assi-
metria entre matéria e antimatéria no Universo
— o chamado problema da bariogénese [37].

Associado a essas incognitas sobre o setor esca-
lar esta outro problema também incompreendido:
por que a interagao gravitacional é tao mais fraca
do que a eletrofraca? Ou, em outras palavras,
por que a escala eletrofraca, v ~ 100 GeV, ¢é tao

2 Large Hadron Collider ou Grande Colisor de Hddrons,
o colisor de particulas localizado na fronteira entre a
Franca e a Suiga, em operagao desde 2009. Atualmente, o
LHC realiza colises a energias de 13 TeV.
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inferior & escala de Planck, mp ~ 10 GeV? A
principio poder-se-ia pensar que isso nao é um
problema, alegando que esses valores sao dados
observacionais, cabendo-nos apenas aceité-los e
simplesmente impo-los & lagrangeana de nossa te-
oria efetiva?S. Ocorre que a propria teoria efetiva
prevé a existéncia de correcoes quanticas que ten-
deriam a somar ao valor de v (ou, equivalente-
mente, & massa do boson de Higgs my,) um termo
dv ~ Ayvy, onde Ayy é a escala de energia em que
esperamos encontrar novos graus de liberdade e
nova fisica. Se o modelo padrao for uma teoria
valida até a escala de Planck, que é a escala em
que os efeitos de gravitacdo quéantica tornam-se
relevantes, entdo Ayy ~ mp > v. Ou seja, a pro-
pria teoria tende a corrigir o valor de v para mp.
Se quisermos cancelar essas corregoes quanticas
de modo a recuperar o valor observado para v,
teriamos que colocar @ mao um parametro vy, na
lagrangeana que seria da ordem de mp, mas ajus-
tado de maneira tal que v, + dv = v ~ 100 GeV.
Isso requer um ajuste fino de log(mp/v) ~ 17 or-
dens de magnitude nos pardmetros da teoria! Ou
seja, o valor numérico do parametro vy, deve coin-
cidir com a massa de Planck até a décima sétima
casa decimal, e s6 entao distinguir-se de mp de
modo a satisfazer a condigao vy, + dv ~ 100 GeV.
E como se, para sintonizarmos uma estacdo de
radio, tivéssemos que girar o potenciémetro do
aparelho por um angulo exatamente igual a 1017
graus! Por isso esse problema é denominado pro-
blema do ajuste fino do modelo padrao, também
conhecido como problema da hierarquia, por se
tratar de uma hierarquia entre escalas de ener-
gia.

Uma maneira de se resolver esse problema é
postular uma nova fisica que abrande essas corre-
¢Oes quanticas a partir de alguma escala da ordem
da escala eletrofraca v < mp. Existem intimeras
propostas concretas nessa direcao.

Uma solucao popular consiste em postular a
existéncia de uma supersimetria®’ [38], de modo
a explorar o fato de que as corre¢bes quénticas
de férmions contribuem com o sinal oposto as
dos bésons. Portanto, se todo béson tivesse um

26 A lagrangeana é uma funcdo que codifica toda a di-
namica do sistema. Se sabemos os termos que aparecem
na lagrangeana do sistema, e o valor dos parametros re-
levantes a teoria (como massas e cargas das particulas),
sabemos tudo o que é necessario & sua descrigao.

2T Supersymmetry em inglés, também abreviada como
SUSY.

parceiro fermionico (e todo férmion, um parceiro
bosoénico), ambos interagindo de modo idéntico
com as demais particulas, entao as corregoes pro-
porcionais a Ayy > v se cancelariam precisa-
mente, e sobraria apenas uma contribuicao loga-
ritmica dv ~ M log(Auyv/v), onde M ¢é a massa
da particula contribuindo a correcao quéantica de
v. Nesse caso, mesmo que Ayy ~ mp a corre-
gao seria apenas 6v ~ O(17M), e o problema
ficaria resolvido desde que M ~ v. No entanto,
sabemos que essa supersimetria ndo é uma sime-
tria exata da Natureza, porque esses pares entre
bésons e férmions com mesmas propriedades nao
sao observados (por ex., nao existe um béson com
a mesma massa do elétron). Ou seja, a simetria é
eventualmente quebrada em uma escala de ener-
gia Mgysy, que determinaré a escala das massas
dos parceiros supersimétricos das particulas que
conhecemos. Mesmo assim o problema da esta-
bilidade da hierarquia entre v e mp é resolvido,
desde que Mgysy nao seja muito maior do que a
escala eletrofraca, porque as corre¢oes quanticas
serao dv ~ Mgysy log(mp/v) < mp.

Uma outra solucao ao problema da hierar-
quia consiste em notar que correcoes quanticas
proporcionais & escala Ayy afetam apenas bo-
Logo, se o Higgs nao for uma
particula elementar, mas na verdade for consti-
tuido de férmions mais fundamentais, de massa
M ~ v <« Ayy, as corregbes quénticas seriam da
forma 0v ~ M log(Auy/v), portanto logaritmi-
cas, em analogia ao discutido para supersimetria.
Esses sao os chamados modelos de Higgs Com-
posto. Essas teorias tipicamente preveem um se-
tor escalar estendido, com mais particulas do que
o modelo padrao.

sons escalares.

Alternativamente, pode-se também postular
que as escalas gravitacional e eletrofraca sao fun-
damentalmente similares, mas uma hierarquia
efetiva resulta da existéncia de dimensoes espaci-
ais extras, que afetam cada uma dessas interacoes
diferentemente [39]. Nesses cenarios, cada parti-
cula que conhecemos constitui apenas o estado
fundamental de uma torre de outros modos de
vibragao do campo — chamada torre de Kaluza-
Klein ou KK —, e cada excitacao corresponde a
uma nova particula com propriedades idénticas as
do estado fundamental, exceto pela massa, que é
maior para os modos excitados.

Seja como for, essas teorias tipicamente pre-
veem a existéncia de novas particulas de massa
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M ~ v, algumas das quais sao neutras, estaveis,
e interagem pela interagao fraca. Ou seja, sao
fortes candidatas & matéria escura. Essas sao as
chamadas WIMPs.

Por exemplo, no caso em que as particulas su-
persimétricas nao podem decair para particulas
do modelo padrao?®, a particula supersimétrica
mais leve?® é estavel e, se for neutra, atua como
componente de matéria escura no Universo. Os
candidatos mais promissoras sio os neutralinos?",
associados as parceiras supersimétricas dos bo-
sons neutros do modelo padrao, i.e. o féton, o Z°
e o Higgs. J& em modelos com dimensoes extras,
as excitagoes KK do féton e do neutrino, sendo
particulas massivas neutras, constituem parte da
matéria escura fria presente no cosmos [11].

Ocorre que, justamente pelo fato de o problema
da hierarquia requerer M ~ v, a massa dessas no-
vas particulas deve ser da ordem das escalas de
energia alcangadas nos aceleradores atuais, como
o LHC, que produz colisdes a 13 TeV. Ou seja,
somos capazes de testar diversas predigoes desses
modelos diretamente, buscando por novas parti-
culas ou por sinais an6malos nesses experimentos
em colisores, distintos dos previstos pelo modelo
padrao. Uma outra forma de deteccao se baseia
no fato de que, ao interagir com a matéria usual, a
particula de matéria escura pode causar um espa-
lhamento do atomo “atingido”, e esse recuo pode
ser detectado usando materiais cintilantes apro-
priados. Diferentemente dos experimentos em co-
lisores, em que as particulas de matéria escura
sao produzidas por colisoes de matéria baridnica,
aqui o propésito é detectar as particulas de ma-
téria escura ja abundantes no espago, e que estao
constantemente atravessando a Terra.

Mais detalhes a respeito de deteccao direta de
matéria escura podem ser lidos nas refs. [42-44].
Importa dizer, em suma, que as WIMPs estao sob
intenso escrutinio experimental e, embora amplas

28Como ¢ o caso de teorias com paridade R.

29Conhecida pela sigla em inglés LSP ou Lightest Su-
persymmetric Particle.

30 Algumas propostas também exploram a viabilidade de
gravitinos — parceiras dos hipotéticos gravitons, media-
dores da interagao gravitacional. Entretanto, nesse caso
nao teriamos uma WIMP produzida por freeze-out, mas
uma FIMP, candidata a matéria escura morna. Ademais,
essa proposta tipicamente requer uma cosmologia nao-
convencional para garantir que o Universo jamais tenha
atingido temperaturas superiores & escala de quebra da
supersimetria, que usualmente é tida como da ordem de
~ 10TeV [40].

regioes do espago de pardmetros dos principais
modelos ja tenham sido explorados, até agora ne-
nhum sinal definitivo foi detectado nessa escala
de energia, o que tem, de certo modo, abrandado
o entusiasmo da comunidade perante essa hipo6-
tese.

5.2 Neutrinos estéreis

Outro problema do modelo padrao esté associ-
ado ao mecanismo de geragao de massa dos neu-
trinos. Essas particulas, que por muitas décadas
foram tidas como nao-massivas, na verdade pos-
suem massas minudsculas, de fraces de eV, sendo
portanto cerca de 1 milhao de vezes mais leves
que o elétron, e 1 trilhao de vezes mais leves que
o Higgs e o quark mais pesado. No modelo pa-
drao essa hierarquia de massas é extremamente
antinatural, uma vez que todas as massas sao ge-
radas pelo mesmo mecanismo de Higgs, e por-
tanto esperar-se-ia que todas fossem da ordem de
~ 100 GeV, como de fato ocorre para as massas
do Higgs, dos bosons W+ e Z0, e do quark top.

As massas dos neutrinos constituem, portanto,
um outro problema de ajuste fino presente no
modelo padrao. Na perspectiva de uma teoria
efetiva, a dificuldade pode ser contornada sim-
plesmente introduzindo & mao um termo de aco-
plamento entre os neutrinos e o Higgs, com uma
constante de acoplamento mintscula, da ordem
de 1072, Mas, nesse caso, nao ha uma justifi-
cativa ou explicacao plausivel para esse ntmero
infimo.

Para entender melhor o problema e sua possi-
vel solucao, vale a pena discutirmos brevemente a
respeito das massas dos férmions. Toda particula
fermionica possui uma propriedade, que é inva-
riante sob transformacoes de Lorentz, chamada
de quiralidade. De acordo com essa propriedade,
um férmion pode ser classificado como “canhoto”
(left-handed) ou “destro” (right-handed).

Curiosamente, a interacao fraca afeta somente
os férmions canhotos®'. E como os neutrinos que
conhecemos sao detectados somente via proces-
sos que envolvem essa interacao, neutrinos des-
tros nao sao jamais observados em experimentos
laboratoriais.

No entanto, é impossivel escrever um termo
quadrético na lagrangeana (i.e. um termo de
massa) que envolva apenas um neutrino canhoto,

31Diz-se, entéo, que a interacdo fraca viola a simetria
de paridade.
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e que preserve todas as simetrias do modelo pa-
drao. O tnico termo invariante sob transforma-
coes de Lorentz seria da forma vpv§, com v§ ob-
tido de vy, por uma operacao de conjugacao de
carga. Mas esse termo nao é invariante sob a si-
metria eletrofraca (viola a conservagao da carga
de isospin fraco) e, portanto, ndo é permitido na
lagrangeana’?.

Assim, o fato de que neutrinos tém massa deixa
clara a necessidade de nova fisica. Uma saida é
postular a existéncia de neutrinos destros [45].
Por serem léptons neutros e destros, esses neu-
trinos nao participam de nenhuma interacao do
modelo padrdo da fisica de particulas (intera-
gindo somente gravitacionalmente), e um termo
da forma @VR nao viola conservacao de cargas
do modelo padrao. Assim, os termos de massa
permitidos sao

cy:—%(ﬁ Vf%)(nSD n%) <Z;> (36)

As massas dos obtidas
diagonalizando-se a matriz de massa resul-
tante. O chamado “termo de Dirac”, mp,
estd associado a massa gerada pelo mecanismo
de Higgs, e portanto seria de se esperar que
mp ~ 100GeV. No entanto, se o “termo de
Majorana” mjs; for comparativamente maior,
mpr > mp, os autovalores resultantes serao

neutrinos sao

mp R my e ma R~ my/may, (37)

ou seja, alguns dos neutrinos (que chamamos de
“estéreis” porque pouco participam das interagoes
do modelo padrao) sdo mais pesados que a es-
cala eletrofraca, e os outros (chamados “ativos”,
que sdo os que ja conhecemos desde 1930) tém
a massa suprimida por um fator mp/my; < 1.
Nesse contexto, a mintscula massa dos neutrinos
observados nao adviria de um acoplamento anti-
natural com o Higgs, mas, sim, da existéncia de
novas particulas mais pesadas. Esse é o chamado
mecanismo gangorra para geragao de massa dos
neutrinos.

Os estados que participam das interagoes sao os
neutrinos de quiralidade bem definida, vy, e vpg,
enquanto os auto-estados de energia, v4 e vg, sdo

32Exceto se gerado por um termo efetivo néo-
renormalizével, de dimensao 5, oriundo de alguma teoria
fundamental desconhecida, cf. [45]. Mas essa exce¢do nao
invalida a conclusdao de que a massa dos neutrinos requer
novos graus de liberdade.

os auto-vetores dessa matriz de massa. Ou seja,
os neutrinos que se propagam livremente sao uma
mistura de vy, e vg. Formalmente podemos ilus-
trar isso, para um caso simples de dois neutrinos,

como
va )\ [ cosf —sind vy, a3

<UE>_<sin9 cos 6 )(VR>' (38)
Devido a forma da matriz de massa na Eq. (36),
com mys > mp, o angulo de mistura é tipica-
mente pequeno, § < 1. Assim, todos os neutri-
nos que nos circundam tém uma componente de
neutrinos canhotos e, por isso, interagem fraca-
mente. Mas, mesmo assim, ha uma clara diferen-
ciagao entre neutrinos usuais e neutrinos (quase)
estéreis.

Neutrinos estéreis sao candidatos vidveis de
matéria escura, por serem particulas neutras que
decaem muito lentamente (justamente por serem
“estéreis”). De fato, ¢ possivel garantir que a
meia-vida dessas particulas seja maior do que
a idade do Universo atual desde que o angulo
de mistura seja suficientemente pequeno [46].
Impondo-se, ademais, que sua massa seja = al-
guns keV, esses modelos sao capazes de se ade-
quar aos limites observacionais impostos a can-
didatos de matéria escura, e até potencialmente
explicar a anomalia no espectro de raios-X galac-
ticos em 3.5keV [45,46|. Para neutrinos de massa
~ O(keV) a matéria escura seria morna, e a previ-
sao para a cronologia de formacao de estruturas
no Universo seria ligeiramente diferente do que
para matéria escura fria. Portanto, uma maneira
de se testar a natureza da matéria escura é por
observagoes precisas do espectro de distribuicao
de matéria no cosmos.

Quanto ao modo de producao, se levarmos em
conta apenas as interacoes conhecidas no mo-
delo padrao, entdao os neutrinos estéreis intera-
gem muito debilmente com a matéria e sao tipi-
cos exemplos de FIMPs, produzidas por freeze-in.
Nesse caso o principal mecanismo de producgao
sao processos envolvendo a interacao fraca e que
podem resultar em neutrinos vy, que se conver-
tem em neutrinos estéreis devido a mistura na
equagao (38).

Alternativamente, esses neutrinos estéreis po-
dem estar inseridos em uma teoria que contenha
novas interagoes fundamentais de curtissimo al-
cance. Caso o Universo tenha atingido tempera-
turas suficientemente altas para que essa nova in-
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teracao ocorra em equilibrio térmico, os neutrinos
estéreis podem ter sido produzidos por freeze-out.

Como sempre, as particularidades dos meca-
nismos dependem dos detalhes do modelo subja-
cente. Para um maior aprofundamento no tema,
o leitor é encorajado a ler a excelente revisao de
neutrinos estéreis como candidatos a matéria es-
cura, encontrada na ref. [40].

5.3 Axions e ALPs

Um outro problema intrigante de ajuste fino no
modelo padrao diz respeito ao chamado “parame-
tro 7 da cromodinédmica quantica (QCD). Uma
discussao detalhada a respeito da origem desse
problema envolve aspectos demasiadamente téc-
nicos e de pouco proveito a presente discussao, de
modo que o leitor interessado em um maior apro-
fundamento deve consultar as refs. [17,48]. Para
o proposito deste trabalho, podemos resumir a
questao da seguinte maneira.

Em ultima instancia, a origem do problema
é o fato de a QCD ser uma teoria que envolve
trés tipos de carga distintas, denominadas cores,
cada uma podendo ser “positiva’ (as cores propri-
amente ditas) ou “negativa” (as anticores). Essa
situagao contrasta com o eletromagnetismo, que
s6 possui um tipo de carga. Como a interagao
atua da mesma forma sobre todas as cores, sem
diferencié-las, é possivel fazer uma “rotacdo” no
espago de cor, redefinindo-as, sem que a fisica seja
modificada. Logo, a teoria possui uma simetria,
que esta associada ao grupo SU(3)33. Toda a fi-
sica da QCD ¢é oriunda das propriedades desse
grupo de simetria.

Uma das peculiaridades resultantes dessa sime-
tria é a existéncia de uma infinidade de estados
de véicuo, todos degenerados em energia, e cada
um caracterizado por um nimero inteiro w (cha-
mado “ntmero de enrolamento” ou winding num-
ber) que os diferencia um do outro. Assim, o
vacuo da QCD é uma sobreposigao quantica de
todos esses estados, da forma

10) =) e ™n). (39)

A transi¢do vacuo-vacuo pode, entdao, envolver
a transicao entre estados de diferentes valores
de w. Uma consequéncia fenomenoldgica dessas

33 A transformacao deve ser unitaria para garantir inva-
ridncia da amplitude de probabilidade. O “3”, aqui, cor-
responde ao numero de cores presentes na teoria.

transicoes é uma violagao da simetria de Carga-
Paridade ou simetria CP, que é tanto maior
quanto maior for o valor do parametro 6.

Ocorre que uma tal violagao de CP advinda da
QCD faria com que alguns observaveis tivessem
valor muito acima do medido. Por exemplo, o
momento de dipolo elétrico do néutron seria

\dy| ~ 107190 ¢ - cm, (40)

e a concordancia com os limites experimentais im-
poe que # < 10710, Assim, o parametro # cons-
titui mais um exemplo de um pardmetro livre do
modelo padrao que requer ajuste fino®*. Esse é o
chamado strong CP problem ou problema da CP
(no setor da interagao) forte.

Uma solugdo engenhosa a esse problema con-
siste em promover esse pardmetro § a um novo
campo da teoria, 8 — a(z). O termo de violagao
de CP atua como uma energia potencial associ-
ada a esse campo, e tem a forma

a

Vi =t (1-cs )y

onde m, é a massa da particula associada ao
campo a(z), e f, € uma constante caracteristica
do modelo. Note que esse potencial tem um mi-
nimo em a(x) = 0. Isso significa que, por sua pro-
pria dindmica, esse campo tende a se estabelecer
no ponto zero, o que implica que # = 0, como é
esperado experimentalmente. Assim, a introdu-
¢ao do novo campo a(z) resolve o problema da
CP forte sem que precisemos colocar ad hoc um
valor pequeno para um parametro livre.

Esse campo a(x) é o chamado dzion da QCD.
Uma consequéncia dessa construgao é que os axi-
ons se acoplam aos fé6tons apenas indiretamente,
mediados por um termo puramente quantico (au-
sente na aproximagao classica da teoria) da forma

1 ~
—Zgaw aF" Fu, = gayyaE-B, (42)

Layy =
onde F*” & o tensor eletromagnético (ou tensor
de Faraday) e F"” = 1e/P7F,, seu tensor dual
(obtido a partir de F*” pela dualidade E + B

340 problema é ligeiramente mais intrigante, porque o
setor fermionico do modelo padrao também da uma contri-
buicao ao valor efetivo do parametro 6. Se M, é a matriz
de massa dos quarks, entdo o parametro efetivo que regula
a violagdo de CP na QCD é 0t = Oqcp — arg (detMy). A
dificuldade, entdo, é explicar como dois parametros de se-
tores totalmente distintos da teoria podem se cancelar tao
precisamente de modo a fazer com que feg < 10710,
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(a) Diagrama de arvore.
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(b) Diagrama triangulo.

Figura 8: Diagramas representando processos fisicos classicos (a) e quanticos (b).

entre campo elétrico e magnético). O que signi-
fica dizer que esse termo é “puramente quantico"?
Estamos acostumados com uma intuicao classica
segundo a qual um processo fisico ocorre apenas
seguindo um dnico caminho, uma “trajetéria” es-
pecifica. Nesse paradigma, o objetivo da meca-
nica seria determinar, dentre todas as opgoes de
trajetéria imaginéveis, aquela tnica e especial que
o sistema de fato percorre. Essa concepgao, en-
tretanto, é erronea. A Natureza ¢ democratica
e anarquica, nao favorece nenhuma trajetoria so-
bre as demais, e nem segue uma “ordem” pré-
determinada. E é justamente nisso que consiste
o seu cardter quantico. A transicio da fisica clas-
sica para a fisica quéntica consiste precisamente
em reconhecer que, em uma transicao entre dois
estados, o sistema percorre todas as trajetérias
possiveis, e que a probabilidade associada a essa
transicao envolve a soma sobre todos os possiveis
processos intermediarios. Por exemplo, conside-
remos o processo de decaimento de uma particula
a em dois fotons «y, i.e. uma transicao de um es-
tado inicial contendo uma particula a para um
estado final com dois fé6tons. Para determinar a
probabilidade de uma transicao ocorrer, precisa-
mos somar sobre todos os processos intermedié-
rios possiveis. Esses processos podem ser repre-
sentados graficamente, dois dos quais estao ilus-
trados na Figura 8.

O processo fisico predito pela teoria classica,
conforme ilustrado na Figura 8a, recebe o nome
de “diagrama de arvore”, por se assemelhar a ga-
lhos ramificando-se de um tronco principal. Mas
h4a, também, outros processos intermediarios en-
volvendo também “loops” ou “ciclos fechados”, i.e.
linhas que terminam no mesmo ponto em que
se iniciam. Esses constituem o que chamamos
de “correcoes quanticas”’, que devem também ser
levados em conta. Surpreendentemente, ha ca-
sos em que o processo classico sequer é permi-
tido, mas ainda assim o processo ocorre devido
a efeitos puramente quanticos, como é o caso ci-

tado no texto acima. Nesse caso em particular, o
axion nao possui acoplamento direto com os fo-
tons, mas ele se acopla aos férmions, que por sua
vez se acoplam aos fétons, induzindo, entao, o de-
caimento axion-féton por meio de um “diagrama
tridngulo”, como o ilustrado na Figura 8b. Para
os axions discutidos acima, o acoplamento foto-
niCo gqy~ ¢ inversamente proporcional ao parame-
tro f, do potencial axioénico, que é denominado
constante de decaimento do axion, uma vez que
define o quao rapido o axion decai em um par de
fétons.

Ocorre que, em outras extensoes do modelo pa-
drao, como em teorias de cordas ou propostas
de grande unificacdo, existem particulas que se
comportam como esses axions, acoplando-se a fo-
tons e outros bosons intermediarios por um termo
idéntico & equagao (42), e frequentemente com
um auto-potencial da forma mostrada na equa-
gao (41). Essas particulas recebem a alcunha ge-
ral de “particulas similares a axions”, ou ALPs
(Azion Like Particles) [19]. Os axions da QCD
discutidos acima constituem apenas um exemplo
de ALPs em geral.

Para valores suficientemente pequenos da cons-
tante de acoplamento gq+~ (0ou, equivalentemente,
valores grandes da constante de decaimento do
axion f,), a interagdo da ALP com a maté-
ria torna-se desprezivel a ponto de se poder
consideré-la uma particula “escura” (i.e. eletro-
magneticamente neutra) e efetivamente estavel
(com meia-vida maior que a idade do Universo).
Nesse caso as ALPs sao boas candidatas & maté-
ria escura.

O principal mecanismo de produgao de uma
abundancia de matéria escura via ALPs é o meca-
nismo termal de desalinhamento do vicuo. Trata-
se de um mecanismo distinto dos freeze-out e
freeze-in discutidos anteriormente. A ideia é
que o campo axidnico inicia sua evolucao em
um ponto ligeiramente deslocado do minimo de
seu potencial, dado pela Eq. (41), e, durante a
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evolugao do Universo, oscila em torno desse mi-
nimo. Essas oscilagoes produzem uma densidade
de energia que se comporta como matéria es-
cura [19]. Impondo-se a obten¢ao da abundéncia
observada resulta em vinculos sobre os parame-
tros mgy e fq.

No entanto, existem tantos e tao diversos cenéa-
rios de ALPs que outros mecanismos de producgao
do tipo freeze-in sao também viaveis, e devem
ser analisados caso a caso. Essa diversidade de
ALPs é bem ilustrada pela ampla variacao das
massas que as viabilizam como candidatas a ma-
téria escura, abrangendo desde a escala sub-eV
até a MeV, mg ~ 1072 — 106 eV [19].

Para concluir, vale mencionar o recente aniin-
cio de um sinal ligeiramente excessivo na faixa
de energia abaixo de 10keV, observado no experi-
mento XENONIT [50]. Especula-se que esse sinal
seja um indicio de particulas de matéria escura de
origem axionica interagindo com o detector, mas
é preciso ainda cautela na interpretacao desse si-
nal. Uma explicacao alternativa é que o excesso
seja devido a uma contaminacao de tritio no expe-
rimento, cujos decaimentos 8 poderiam produzir
o sinal detectado. Uma investigacao mais apro-
fundada faz-se ainda necessaria antes que se possa
extrair conclusoes definitivas desse resultado.

6 Conclusoes

O rapido desenvolvimento da cosmologia como
ramo da fisica, especialmente na segunda metade
do século XX, revolucionou nossa percepcao so-
bre o contetdo energético-material do Universo,
desiludindo-nos da ideia de estarmos nos aproxi-
mando de uma compreensao fundamental a res-
peito da estrutura de todo o cosmos. Os exauri-
dos esforcos para construir o modelo padrao da
fisica de particulas, que resume todo nosso co-
nhecimento sobre a matéria que nos cerca, e ex-
plica quase todos os fendmenos que observamos
na Terra, resulta em uma teoria que compreende
nao mais do que ~ 5% do conteudo de todo o
Universo.

Mas o modelo padrao contém muito mais do
que uma teoria da matéria. Ele nos fornece tam-
bém um método eficiente para descrever as intera-
¢oes em termos de simetrias fundamentais, e um
ferramental tedérico para o célculo de processos
fisicos como taxas de decaimento, de aniquilacao
e de espalhamento, que podem ser utilizados na

investigacao da natureza da matéria escura.

Neste artigo mostramos que, apesar da incog-
nita natureza da matéria escura, possuimos um
conhecimento vasto sobre seu comportamento.
Sabemos, por exemplo, que ela deve ter se origi-
nado ja no Universo primordial, e sabemos que ela
¢ nao-relativistica na época do desacoplamento
dos fotons e da formagao de estruturas de grande
escala. Sabemos que ela é provavelmente cons-
tituida de novas particulas elementares e, conhe-
cendo diversos mecanismos da génese dessas par-
ticulas no Universo primordial, podemos impor
limites sobre suas interagdes de modo a garantir
que a teoria se adeque as observagoes.

Além disso tudo, mostramos que é possivel, e
até mesmo provavel, que o estudo da matéria es-
cura lance nova luz sobre nosso conhecimento so-
bre a matéria usual, e vice-versa. Investigar a
natureza e a origem da matéria escura é o mesmo
que investigar a estrutura e a dindmica da maté-
ria barionica que nos cerca. Exemplificamos essa
afirmagdo com trés exemplos genéricos de candi-
datos & matéria escura: WIMPs, neutrinos esté-
reis e ALPs, todos eles advindos da necessidade
de remediar algum problema do modelo padrao
atual. Todas essas propostas estao sob rigoroso
escrutinio experimental e a busca por essas par-
ticulas é minuciosa em colisores, onde se tenta
produzi-las e detectar seus sinais a partir de co-
lisoes de elétrons ou préotons, ou em cintiladores,
onde se busca detectar o recuo de atomos devido
a colis@o com uma particula de matéria escura de
origem astrofisica. A detecgao dessa nova elusiva
particula pode estar logo apdés a esquina, mas,
independentemente de termos ou nao uma detec-
¢ao, 0 mais importante é a existéncia dessa sim-
biose entre teoria e experimentos. Qualquer me-
dicao, mesmo que seja uma nao-deteccao, cons-
titui um resultado positivo, pois nos ensina algo
sobre os parametros dos modelos, ajudando-nos
a restringi-los até eventualmente considerarmos
uma teoria como implausivel ou definitivamente
excluida.

Vale destacar, também, a possibilidade de a
matéria escura ser composta por mais de um tipo
de particula elementar, assim como ocorre com
o setor visivel. Nesse caso terfamos um rico se-
tor escuro, ao qual algumas das diversas propos-
tas mencionadas neste artigo poderiam contribuir
parcialmente.

Ao notarmos todo o poder tecnolbégico que de-
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senvolvemos com o conhecimento de apenas uma
pequena fracdo da matéria do Universo, é im-
possivel nao vislumbrar o potencial latente ainda
oculto nessa vastidao desconhecida, o quanto
ainda temos a crescer e a nos desenvolver cole-
tivamente. E o imenso sucesso do ferramental de
que dispomos nos di motivo suficiente para entu-
siasmo quanto & perspectiva de éxito em desven-
dar esses mistérios do Universo. Em suma, nao
hé por que temermos o escuro.
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