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Resumc

A identidade da matéria escura € um dos grandes enigmas do nosso Universo. A
solucdo para este mistério pode estar associada a supersimetria, uma simetria que rela-
ciona férmions e bosons, ainda nédo veri cada experimentalmente. Em muitas extensdes
supersimétricas do Modelo Padr&o da fisica de particulas, a particula supersimétrica mais
leve (LSP) € estavel, o que signi ca que ela ndo pode decair, sendo, portanto, uma promis-
sora candidata a matéria escura. O neutralino mais leve, que aparece no Modelo Super-
simétrico Minimo (MSSM), pode ser identi cado como um candidato em sua procura

através de deteccao direta e indireta e em futuros aceleradores.



Abstract

The identity of dark matter is one of the greatest puzzles of our Universe. Its solution
may be associated with supersymmetry, a symmetry that relates fermions and bosons
and has not been veried experimentally so far. In many supersymmetric extensions
of the Standard Model of particle physics the lightest supersymmetric particle (LSP) is
stable, what means that it cannot decay and is hence a promising dark matter candidate.
The lightest neutralino, which appears in the Minimal Supersymmetric Standard Model
(MSSM), can be identi ed as such a candidate in indirect and direct dark matter searches

and at future colliders.
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Capitulo 1

Introducao

O conceito de simetria esta intimamente relacionado as propriedades do espago-tempo,
gue assume-se homogéneo e isotropico, baseando-se na idéia de que ndo existem locais ou
orientacOes privilegiadas. O ser humano, ao aceitar o fato de que ndo se encontrava no
centro do Universo, fez com que seu conhecimento sobre a natureza do mesmo aumentasse
rapidamente, com a vantagem de ser fundamentado em leis universais, validas em qualquer
lugar, para qualquer observador. Somente assim teria sentido se falar em Cosmologia
por exemplo, onde os conhecimentos adquiridos sdo aplicados em todo o Universo. As
leis fundamentais da fisica estdo amparadas nestes ideais de homogeneidade e isotropia
do espaco-tempo através do Principio da Relatividade, implicito na fisica newtoniana e
explicito na fisica einsteniana.

A descoberta da relagéo entre simetrias e leis de conservagdo e o estabelecimento das
simetrias locais, através da introducdo dos campos de gauge, levaram as teorias de gauge,
base dos modelos das interacBes fundamentais, como o Modelo Padrdo. Neste ponto,
pode-se frisar que as transformacfes de simetria podem ser de coordenadas externas do
espaco-tempo, que denem o Grupo de Poincaré da Relatividade Restrita e 0 Grupo
das Transformacdes Gerais de Coordenadas da Relatividade Geral, ou de varidveis ou
parametros intrinsecos ou internos do sistema fisico, base dos grupos (3), (2) e

(1) do Modelo Padréo.



Os grupos de simetria acomodam e classi cam as particulas. O grupo de Poincaré,
de nido pelas transformagdes de coordenadas externas, inter-relaciona todos os referenci-
ais inerciais entre si, acomodando particulas e antiparticulas nas diversas representacdes
de massa e de spin. Existem particulas escalares (spin 0), espinoriais (spin 1) e vetoriais
(spin 1). As particulas, em geral, contém mais graus de liberdade do que os fornecidos
pelo Grupo de Poincaré (massa e spin), o mais conhecido sendo a carga elétrica.

Na formulacdo da mecanica quantica, a carga elétrica pode ser associada a invariancia
de fase das fun¢des de onda. Entdo, particulas carregadas devem ser representadas por
funcdes de onda complexas. Quando confrontada com a invariancia de gauge do campo
eletromagnético, observa-se que a invariancia de fase somente subsiste se for de nida lo-
calmente. Assim, a interacdo eletromagnética das particulas carregadas através do campo
eletromagnético pode ser considerada consequéncia da invariancia por transformacdes lo-
cais de fase, ou invariancia de gauge. A invariancia de gauge eletromagnética dene o
grupo (1) para a simetria de fase. As teorias de gauge sdo generalizacOes da invariancia
de gauge eletromagnética para grupos ( ), em especial (2) e (3) do Modelo
Padrao.

Estes grupos de simetria interna acomodam particulas de mesmo spin em multipletos
de mesma massa inter-relacionados por geradores, ou cargas, cujas relacdes de comutacao
de nem a algebra de Lie do Grupo. Representacdes do grupo de Poincaré acomodam
particulas de spins diferentes, inteiros e semi-inteiros, bdsons e férmions. No entanto, 0s
seus geradores respeitam a natureza bosénica ou fermibnica destas particulas e isto ocorre
porque os préprios geradores sao de natureza bosénica, representacdo quadrivetorial
e tensorial  do grupo de Poincaré. Uma linha natural de generalizacdo do grupo de
Poincaré é a introducdo de geradores de natureza fermibnica, representacéo espinorial do
grupo. E a chamada "graduacdo"da &algebra de Lie do grupo de Poincaré, cuja caracteris-
tica é a presenca de relacbes de anticomutacao entre os geradores espinoriais, que de ne
a algebra de Lie graduada.

Nas ultimas décadas, os estudos em fisica de particulas e cosmologia tém se aproximado



na tentativa de entender a dindmica da evolucdo do nosso Universo até a presente época
e resolver questdes que vém intrigando pesquisadores de ambas as areas.

Do ponto de vista da fisica tedrica, ha indicios de que as interacBes fundamentais
eram uni cadas no universo primordial, sofrendo sucessivas quebras de simetria e o0 con-
sequente desacoplamento das interacdes durante a evolucdo do Universo. Uma maneira
de acomodar as teorias de gauge, base do Modelo Padrdo, e a gravitacdo, parece ser a
extensdo supersimétrica do Grupo de Poincaré. Supondo que o universo primordial tenha
sido supersimétrico, uma gama muito grande de particulas companheiras supersimétricas
devem ter coexistido com as particulas usuais do Modelo Padrdo. A extensdo minima
supersimétrica do Modelo Padrdo (MSSM) é um modelo que contém apenas um gera-
dor supersimétrico ( = 1) e, para evitar um decaimento catastro co de protons, tem
como postulado importante a conservacdo da paridade-R. Atribui-se para as particulas
do Modelo Padrdo paridade = 1 e para as particulas supersimétricas = 1. Como
consequéncia da conservacdo da paridade-R, a particula supersimétrica mais leve (LSP)
deve ser estavel, e pode ser destruida apenas via aniquilacdo de pares. As particulas
supersimétricas mais massivas decaem na LSP. Para ser consistente com os vinculos cos-
moldgicos, a LSP deve ser neutra eletricamente e em cor. Conseqlientemente, a LSP, em
uma teoria de paridade-R conservada, é fracamente interagente com a matéria barionica,
ou seja, comporta-se como um neutrino massivo estavel, atravessando detectores sem ser
diretamente observada. A LSP é determinada pela escala de quebra da Supersimetria.
Os dados experimentais atuais sugerem a temperatura de 10'®  como sendo a escala
da quebra espontanea de simetria, 0 que traz o neutralino como a LSP. Espera-se que 0s
neutralinos sejam nao-relativisticos na presente época.

Um dos grandes enigmas atuais é que estima-se que apenas 4% da massa que constitui o
Universo pode ser detectada através de radiacdo eletromagnética, sendo o restante matéria
escura (aproximadamente 22%), acumulada nas grandes inomogeneidades de matéria,
como nos halos galacticos, que manifesta sua existéncia apenas através da forca gravita-

cional exercida sobre outros objetos, e os outros 74% de uma energia, conhecida como



energia escura, uniformemente distribuida, a qual acredita-se estar relacionada ao fato
do Universo atual estar se expandindo de modo acelerado. Através de estudos do movi-
mento orbital das galaxias em aglomerados veri cou-se que as velocidades de rotacédo das
galéxias eram maiores do que o esperado. Analogamente, medindo-se a velocidade de
rotacdo de estrelas em galéxias, observou-se que esta tende a um valor constante longe
do centro galactico, enquanto a luminosidade cai rapidamente com a distancia radial. O
fato da velocidade ndo diminuir longe do centro galactico indica a existéncia de matéria
ndo-luminosa, compondo o halo da galaxia. Outra evidéncia da existéncia de matéria
escura sao as lentes gravitacionais. De acordo com a teoria da relatividade geral, os raios
luminosos sdo desviados ao passarem nas vizinhancgas de um corpo massivo. Neste caso,
as medidas indicam também massas muito superiores as observadas. Ainda, as medidas
observacionas de radiacdo césmica de fundo também constituem um forte argumento a
favor da matéria escura.

A matéria escura pode ser formada por WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles
- particulas fracamente interagentes, matéria ndo-bariénica) ou por MACHOs (Massive
Compact Halo Objects - objetos macigos do halo, constituidos de matéria bariénica). Con-
tudo, a teoria da nucleossintese, predita no modelo do Big Bang, contradiz a hip6tese de
que haja muito mais matéria baridnica do que aquela visivel no Universo. Isto signica que
grande parte da matéria escura deve ser de natureza ndo-baridnica, composta de particu-
las massivas (WIMPS), que interagem fracamente entre si e com a matéria barionica,
reagindo quase que exclusivamente a gravidade.

Um dos candidatos a matéria escura sao os neutralinos [1]. Estas particulas sdo uma
superposicao de estados associados aos gauginos (superparceiros associados aos bosons de
gauge) e higgsinos (superparceiros dos bosons de Higgs) e que tém a propriedade de serem
estaveis, 0 que signica que ainda devem existir como reliquias do Big Bang [2].

O objetivo deste trabalho é fazer uma revisao sobre supersimetria e sobre a possibili-
dade dos neutralinos serem responsaveis pela matéria escura.

Este trabalho é apresentado da seguinte forma: inicialmente serd apresentado o for-



malismo da supersimetria e, em seguida, o0 Modelo Supersimétrico Minimo (MSSM),
mostrando que a particula estavel supersimétrica mais leve (LSP), o neutralino, ¢ uma
superposicao de gauginos e higgsinos. Por m, fazemos uma revisdo sobre matéria escura
e sobre a possibilidade da matéria escura ser formada, em parte, por particulas super-

simétricas, como os neutralinos.



Capitulo 2

Supersimetria

Um dos objetivos da Fisica de Particulas é juntar as teorias que descrevem as intera-
¢cOes em uma teoria unicada. A vantagem de uma teoria uni cada sobre muitas teorias
fragmentadas é que ela freqientemente oferece uma explicacdo mais elegante dos dados,
sendo capaz de mostrar a direcdo para futuras areas de estudos tedrico e experimental. Se
for possivel uma unicacao das interacGes observadas, entdo elas representariam aspectos
diferentes de uma mesma interacgéo.

Desde o inicio dos anos 70, ha tentativas de combinar a interacdo forte, descrita pela
Cromodinamica Quantica (QCD), com a interacdo eletrofraca, descrita pela Teoria de
Weinberg-Salam (WST) em uma “Grande Teoria Unicada” (GUT). Dados e teorias
recentes mostram que a constante de acoplamento forte diminui para colisdes a energias
elevadas. O mesmo acontece para a constante de acoplamento fraco , porém a uma
taxa menor. J4 a constante de acoplamento eletromagnética , que é a menor das trés,
aumenta [3]. Portanto, acredita-se que as interacdes eletrofraca e forte se unam em uma
Unica interacdo a energias su cientemente altas, como mostrado na gura 2.1.

As medidas das constantes de acoplamento no LEP, gura 2.2, mostram que elas nao
evoluem para um valor uni cado se ndo houver supersimetria, mas o fazem quando se
inclui a supersimetria, em uma escala de 2 % 10'®  [4].

No modelo padrdo da fisica de particulas, as particulas que constituem a matéria
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Figura 2.1: Evolugdo das trés constantes de acoplamento fundamentais.

(quarks e léptons) sao férmions. As particulas que geram forcas (fotons, gluons, particulas
* ¢ 0 ¢ gravitons) e particulas de Higgs sdo bdsons. As simetrias formam a base do
Modelo Padréo. Elétrons e neutrinos de elétrons, por exemplo, estao relacionados por uma
simetria, de *“sabor”, que também relaciona quarks (up) a quarks (down) [5]. Uma
manifestacdo diferente dessa mesma simetria associa as particulas ° e *. Os glions esi
relacionados por uma simetria de “cor”, que também relaciona diferentes “cores”
de quarks. Essas simetrias relacionam férmions a fermions e bdsons a bdsons, porque 0s
estados quanticos de bdsons e férmions sdo muito diferentes para serem relacionados por
meio de uma simetria simples.

A supersimetria é uma extensdo do Grupo de Poincaré que uni ca particulas de spin
inteiro (bosons) e semi-inteiro (férmions), através de cargas fermidnicas, anticomutantes,
que de nem a “graduacdo” da algebra de Lie do Grupo de Poincaré [6]. Isto quer dizer que
as teorias da supersimetria incorporam propriedades matematicas que inter-relacionam os
férmions e os bosons.

Em esséncia, as transformacfes supersimétricas adicionam um componente fermibnico
a cada bdson de gauge e um componente bosonico a cada particula (férmion), o que

leva a conversao entre férmions e bdsons. Para que as particulas conhecidas obedecam a
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Figura 2.2: Medidas da evolucdo das constantes de acoplamento de gauge num cenario
sem supersimetria (a esquerda) e com supersimetria (a direita) [2].
supersimetria, cada uma delas deve ter um parceiro supersimétrico. Assim, cada bdson
deve ter um parceiro fermiénico e cada férmion, um parceiro bosénico. Como as particulas
conhecidas ndo possuem propriedades adequadas para serem pares umas das outras, novas
particulas sdo necessarias. Na hipotese da existéncia de Supersimetria, atualmente muitas
particulas supersimétricas ja deveriam ter decaido em uma particula supersimétrica mais
leve, de modo que nao seria possivel se proceder a deteccdo de grande parte delas.

Na préxima secdo sera feita uma revisdo da algebra do Grupo de Poincaré e de sua

extensdo para a algebra de Lie graduada.

2.1 Transformacodes de Poincare

Acredita-se atualmente que o espaco é uniforme, isto é, homogéneo e isotrépico. Isto
quer dizer que todos os sistemas de referenciais inerciais devem ser equivalentes. Esta
arbitrariedade na escolha de referenciais é devida ao fato de que ndo se pode localizar
nenhum ponto ou orientacdo privilegiados que possam identi car um referencial absoluto.

Na relatividade einsteniana, de ne-se 0 espaco-tempo de Minkowski, cujas coordenadas

contravariantes,

()= )=(""127), (21)



representam eventos localizados no espaco, com coordenadas '= , 2=, 3= e
no tempo, no instante ® = . Dene-se, também, as coordenadas covariantes, que sio

representadas por

()= )=(o123) (°) (2.2)

lembrando que podemos fazer a conversdo de coordenadas contravariantes para covariantes

utilizando o tensor métrico , através de

e, inversamente,

As transformacdes de Lorentz atuam sobre as coordenadas como

'= : (2.3)
com a condicdo de que a métrica
2= =07 (2 (P (P (2.4)
seja invariante, isto &,
b= = = (2.5)

e, portanto,

=, (2.6)
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onde as componentes do tensor métrico sao de nidas como

_00=1

= = 1para = . (27)

Em forma matricial, ca

=, (2.8)
onde representa a matriz transposta de , de modo que
det = +1. (2.9)
Além disso,
lo¥2 | v
02 o2 =1, (2.10)
isto é,
0, 1. (2.11)
Se det = +1 a transformacdo ¢é prépria e se det = 1 é impropria. Se 9, 1a

transformacdo é ortécrona e se ° , 1, ndo-ortdcrona.

As transformacdes de Lorentz continuas sao proprias e ortécronas, contendo rotacées
espaciais proprias e deslocamentos uniformes. Quaisquer outras transformacdes podem
ser construidas como produto de uma transformacao de Lorentz propria e inversdes espa-
ciais e/ou temporal, razdo pela qual é su ciente concentrar os estudos somente sobre as

transformacdes proprias e ortdcronas que, em forma in nitesimal, cam

' = =(1+") (2.12)

com =1 +" eacondicdo " = para satisfazer a invaridncia da métrica. As

transformacdes de Lorentz formam uma estrutura de grupo contendo 6 (seis) parametros
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essenciais (3 das rotacOes e 3 dos deslocamentos uniformes).

Leis fisicas relativisticas devem ser invariantes por transformacdes de Lorentz, ou
seja, devem ser descritas por equacdes covariantes, o que quer dizer que devem ter a
mesma forma em todos os referenciais inerciais. Grandezas relativisticas, conforme as
propriedades das transformacdes induzidas pelas transformacdes de Lorentz (2.3), sdo

classi cadas como

a) escalares, que sdo invariantes

#() =#(); (2.13)

b) vetores, cujas componentes transformam-se da mesma forma que as componentes

das coordenadas,

‘= O (2.14)

c) espinores [7], que transformam-se como

$'() = ()80, (2.15)

d) tensores de ordem genérica [8], cujas componentes transformam-se, indice a indice,

CoOmo as componentes dos vetores,

W' (") = () (2.16)

De uma forma geral pode-se considerar os vetores como tensores de primeira ordem
e os escalares como tensores de ordem zero. Os pseudo-escalares, pseudo-vetores, etc.
transformam-se da mesma forma que os escalares, vetores, etc., a menos do fator multi-
plicativo det que determina a troca de sinal quando houver uma inversao espacial ou

temporal.
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As transformacdes de Lorentz (2.3) acrescidas de translacdes no espaco-tempo de nem

as transformac@es de Poincaré ou transformacGes de Lorentz ndo-homogéneas,

b= + & (2.17)

onde os termos de translacdo acrescentam mais 4 parametros independentes. As trans-
formacdes de Poincaré formam uma estrutura de grupo contendo 10 parametros. As pro-
priedades dos campos escalares, vetoriais, espinoriais sdo unicamente determinadas pelas
transformacdes de Lorentz, visto que por translagdes estas grandezas séo invariantes.
Como as transformacfes de Poincaré relacionam todos os referenciais inerciais entre
si, as equacdes que descrevem as leis da natureza devem ser covariantes. Transformacoes

gue mantém as equacdes invariantes sao conhecidas como transformacdes de simetria.

2.1.1 Grupo de Poincaré

As transformacdes de Lorentz (2.3) e as transformacgdes de Poincaré (2.17) relacionam
os diversos referenciais inerciais entre si. As quantidades relevantes a este sistema podem
ser grandezas escalares, vetoriais, espinoriais, tensoriais, etc., as quais se relacionam pelas
transformacdes (2.13-2.16), respectivamente, nestas mudancas de referenciais.

Em vez de aplicar as transformacdes de simetria para mudancas de referenciais man-
tendo xo o sistema fisico, pode-se manter o referencial xo e aplicar as transformacgdes
sobre o sistema fisico. Estes dois procedimentos sdo sicamente equivalentes e, embora na
fisica classica prevaleca o primeiro caso, na mecanica quantica € mais proveitoso conside-
rar 0 segundo caso. Isto porgue na mecanica quantica existem muitas transformacdes de
simetria baseadas nas coordenadas internas do sistema, independentes das coordenadas
do espaco-tempo (coordenadas externas), como as simetrias de gauge. Aplicando as trans-
formacoes de simetria sobre o sistema fisico, mantendo o referencial xo, pode-se unicar

o formalismo para tratar destes dois tipos de transformacoes.
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Considere um sistema fisico satisfazendo a determinadas leis fisicas e um outro

0

sistema °, idéntico a , a menos de uma transformacao de simetria,

"=L(), (2.18)

de modo que ° deve satisfazer as mesmas leis fisicas de , quando observados no mesmo

referencial . Na linguagem da mecancia quantica, o vetor de estado

$()=%0) (2.19)

representa o sistema no referencial , enquanto que o vetor de estado $' () representa
" no mesmo referencial.
Fazer a transformacdo do sistema fisico mantendo o referencial xo, equacéo

(2.18), é equivalente a fazer uma transformacao inversa do referencial,

"=L(), (2.20)

mantendo o sistema fisico X0, com as coordenadas de ° relacionadas as coordenadas

de através da transformacédo direta

"= L(). (2.21)

No referencial ° o sistema fisico ¢ representado pelo vetor de estado $ :(°) e, dada
a arbitrariedade da escolha da origem do referencial, o sistema visto do referencial ° é

idéntico ao sistema ' visto do referencial , fato que pode ser traduzido pela igualdade

$.(8) =$' (&) (2.22)
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para

& =L(8), (2.23)

onde & representa as coordenadas numericas, do centro de massa, por exemplo, do sistema

fisico. De uma forma geral, o sistema ' visto do referencial ca

$:00=%"() $0), (2.24)

onde a primeira igualdade deve ser considerada como a de nigdo para a fungdo $°().
Pela transformacio de coordenadas (2.19), o vetor de estado $.(’) transforma-se
como

$.(H=8'()= (LSO (2.25)

onde (L) é o operador que relaciona $'(’) e $(), e, considerando que as coordenadas
devem ser do referencial ,

$'O) = (L)SIL"). (2.26)

Em forma in nitesimal, a transformacéo de coordenadas (2.21) e a sua inversa cam

=L =+ L'= | (2.27)

e 0 vetor de estado transforma-se como

$'O=8(L")+18(), (2.28)

isto é,
$'O=8( N+1$0)=8() ! "$+!1$(), (2.29)

que relaciona a variacao total

1$()=%'0) $( 1) =130+ %80
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com a variagdo funcional

'$()=%'0) $0) (2.30)

mais a variacdo devida a variacdo do argumento da funcao,

1) =8() $( 1)=!"8. (2.31)

Em sintese, quando se faz a transformacéo do sistema fisico mantendo o referencial
X0, 0 vetor de estado $( ) do novo sistema ° esté relacionado como o vetor de estado

$"() do sistema pela variacdo funcional (2.30),

1$50)=8%') $O)=18$0) ! "8$. (2.32)

Como ilustracdo, considere uma translagdo pura, cuja transformacédo innitesimal
(2.27) assume a forma

"= o+ = o+ (. (2.33)

Como as grandezas fisicas sdo invariantes por translacéo,

1$()=0 (2.34)
e, portanto,
15()= ("9,
€ 0 campo transforma-se como
$O=01 (T)$O=0+()%0) (2.35)

Para uma translacdo nita

= +3 (2.36)
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resulta

$O = 3$() (2.37)

onde

== (2.38)

é o operador (hermitiano) de momento linear, gerador do sub-grupo das translacdes do
Grupo das Transformacgdes Gerais de Lorentz.

A transformacdo de Lorentz na forma in nitesimal pode ser escrita como

= =(1+") , (2.39)

onde a invariancia da métrica leva a condicao

"= (2.40)

As grandezas fisicas transformam-se diferentemente conforme sejam escalares, vetores,
etc. Vamos examinar, especi camente, as fungdes escalares e espinoriais transformando-se s

transformacdes de Lorentz.

Escalares Uma funcdo escalar, por de nicdo, deve ser invariante pelas transformacdes

de Lorentz,
1#()=0 (2.41)
e, portanto,
#O=(11")# (2.42)
para

| =" (2.43)
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— "w x

N
d
p —
|
N

onde

F=(" ") (2.44)
contém os geradores de momento angular orbital e do movimento retilineo uniforme das
TransformacOes de Lorentz, de modo que

M 1

#()= 1 2" o #(), (2.45)

ou, na forma nita,

#()= 2~ #() (2.46)

Esta equacéo de ne os geradores do Grupo de Lorentz para a representacdo escalar.

Espinores A transformacdo de uma funcéo espinorial $( ), dada pela equagéo (2.15),

para o caso de um espinor de Dirac, ca [7]

$'(")= 4+~ $() (2.47)
e, portanto,
$O=4+" = $()
ou
$'()=+ = $() (2.48)
para

= 4t (2.49)
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que dene os geradores do Grupo de Lorentz para a representacdo espinorial. De uma

forma mais geral, os geradores do Grupo de Lorentz podem ser escritos na forma
=>* + | (2.50)

onde os operadores * e comutam entre si e obedecem as mesmas relacdes de comu-
tacdo de ,

[ 1= + (2.51)

gue de nem a algebra de Lie do Grupo.

As componentes espaciais formam a algebra
[ ]=1! +!1 +1 +1 (2.52)

do grupo ,(3) de rotacdo, como pode-se ver de nindo os trés geradores (hermitianos)

de rotacdo

=4 (2.53)

operadores de momento angular. Aqui, ( € o tensor completamente antissimétrico de
Levi-Civita, com (123 = 1. Os restantes trés geradores sdo das transformacdes puras de
Lorentz,

- = 0, (2.54)

operadores anti-hermitianos. Em termos destes novos geradores, as relacdes de comutacéo
(2.51) e (2.52) cam
[ 1=
[— —=1=( , (2.55)
[-1=(-
gue inter-relacionam todos os geradores entre si e mostram que as transformacdes especiais

de Lorentz ndo formam uma estrutura de sub-grupo, ao contrario das rotagoes.
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Por outro lado, com as seguintes de nigdes,

= + —
Zl ) (2.56)
e 0 seu conjugado hermitiano
T _ 1
=5( =), (2.57)

estes novos grupos de geradores e T satisfazem, cada qual, & algebra de Lie do grupo

(2), além de comutarem entre si,

U P . (2.58)

T =l0

Deste modo pode-se obter dois operadores invariantes,
= ¢ 2o 11 (2.59)

com auto-valores .(. +1) e /(/ + 1) respectivamente, . e / podendo assumir valores
inteiros e semi-inteiros,

1, 3
/=0 -1 22 etc.
/ 0 2 2 1etc’

como é bem conhecido do grupo (2) de spin. Assim, as representacdes do Grupo de
Lorentz podem ser identi cadas pelos pares (. /) e os seus estados pelos auto-valores
de se ™. s grupos (2) de nidos pelos geradores e ' ndo sdo independentes,

pois 0s mesmos podem ser intercambiados por conjugacdo hermitiana ou por operacao de

paridade, que transformam

,— —e T, (2.60)
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Como

= + 1 (2.61)

0 spin da representacdo (. /) é a soma . + /. A seguir, alguns exemplos destas repre-

sentacgoes:

1. (0 0) - (pseudo) escalar, spin 0.
2. (102 0) - espinor de “méao esquerda” (left) spin 1/2.

3. (0 102) - espinor de “mao direita” (right) spin 1/2. (As de ni¢bes esquerda e direita

sdo simples convengdes.)

As representacdes (102 0) e (0 102) intercambiam entre si por transformacdes de pari-
dade, ndo possuindo, portanto, paridades de nidas. S&o espinores a duas componentes
complexas denominados espinores de Weyl [7]. Se a paridade for relevante, recorre-se a
representacdo da soma direta (102 0) (0 102), que sdo os espinores de Dirac. Represen-
tacbes de ordem mais alta (spin maior) podem ser obtidas pelo produto destas represen-

tacOes fundamentais. Por exemplo,

1. (1020) (0 102) = (102 102) - quadri-vetor, spin 1.

2. (1020) (1020) = (00) (10) - a parte escalar é o produto antissimétrico e
a representacdo (1 0) a parte simétrica correspondente a um tensor antissimétrico
de segunda ordem, auto-dual, 1 = 1 = -(,1. A representacdo (01)
que aparece no produto (0 102) (0 102) é um tensor de segunda ordem, anti-
auto-dual, 2 = 2 = -( 2Z,. Otensor eletromagneético 3 transforma-se

como (0 1) (1 0), pelo grupo de Lorentz.
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O grupo de Poincaré, formado pelas Transformacgdes Gerais de Lorentz mais as trans-
lacBes do espago-tempo, contém 10 parametros essenciais associados aos 10 geradores, 4
de translacdo e 6 do grupo das Tranformacdes Gerais de Lorentz. A éalgebra de Lie do

grupo de Poincaré é de nida pelas relacbes de comutacao

[ 1= + . (2.62)

As representacdes do grupo de Poincaré sdo de nidas pela massa e pelo spin, sendo a
massa de nida pelo invariante

=/ 0. (2.63)

O outro operador de Casimir, que dene o spin da representacdo, € construido com a

ajuda do quadri-vetor de Pauli-Lubanski,

= (E = ﬁ , (2.64)

[ 1= + , (2.65)

onde o invariante de Casimir,
=/2( +1), (2.66)

de ne a representacdo de massa / e spin , para = 01021302 ---, inteiros e semi-
inteiros.

Os estados dentro de cada representacdo de spin e massa ndo-nula sao indicados pela
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orientacdo da componente ; do spin, 3

Para massa nula,

= =0, (2.67)
e como
=0, (2.68)
e devem ser proporcionais,
=+ , (2.69)

onde a constante de proporcionalidade + é denida pelo spin da representacdo.  Neste
caso, uma representacao de spin = 0 admite somente dois estados, correspondentes as

duas Unicas orientacfes do spin, ou helicidades, + e

2.1.2 Algebra de Lie graduada

Considere um conjunto de parametros de uma transformacéo continua para de nir
uma “graduacao”,
. =1se for fermidnico ,

de modo que se tenha

=(1) . (2.70)

Assim, se e forem bosbnicos, ou se um deles for bosonico,

=, 2.71)
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e se ambos, e , forem fermidnicos,

= (2.72)

Ou seja, 0s parametros bosdnicos comutam entre si e com os parametros fermidnicos, e 0s
parametros fermidnicos anti-comutam entre si e comutam com o0s parametros bosonicos.

Suponha uma transformacéo T( ), que pode ser expressa como uma série de poténcias €

T()=1+ %+21%+---, (2.73)
com
% =(1) %, (2.74)
e a lei de composicao
%()%(4)=%[5( 4), (2.75)

5( 4) tendo a mesma graduacdo de e 4, denida por

5(4)= +4+5 4 +---, (2.76)

Comparando os termos de mesma poténcia em e 4 na equacgdo (2.73), resulta a

relacdo que de ne a algebra de Lie graduada

%% (1) %% =2 % 2.77)

para

2 =(1)5 5 =(1) 2. (2.78)

A élgebra de Lie graduada assim de nida generaliza a identidade de Jacobi na forma

(1) {Lo%} %3+ (1) {{o%}%}+(1) {{%%}%}=0, (2.79)
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onde o simbolo {--- --- } pode indicar comutac¢édo ou anti-comutacao seguindo a de ni¢ao

{%%r=%% (1) %% (2.80)

conforme o carater bosoénico ou fermidnico dos geradores % e %.

A algebra de Lie graduada pode ser vista como uma extensdo da algebra de Lie usual,
introduzindo uma graduacdo através de geradores fermidnicos que obedecem a relacoes
de anti-comutacao entre si e de comutacdo com os demais geradores bosénicos. A algebra
de Lie do grupo de Poincaré pode ser graduada introduzindo os geradores espinoriais 6
com a caracteristica fundamental de misturar os campos bosonicos e fermidnicos, o que
permite a construcdo de multipletos contendo indistintamente bdsons e féermions, levando
a simetria bdson-férmion, a que se denomina supersimetria.

Considerando somente os geradores fermibnicos 6, a relacdo de anti-comutacao

{6 6'}=66"+6'6 (2.81)

deve resultar numa quantidade bosénica e pode ser escrita, de uma forma geral, como

{66'}= +1 +2 | (2.82)

onde s&o os geradores de momento, 0s geradores do grupo de Lorentz e geradores
bos6nicos de alguma simetria interna. Foi visto que as representacdes do grupo de Lorentz
sdo identi cadas pelos pares (. /), com a soma . + ./ denindo o spin da representacao.

Assim, os geradores como representacdes do grupo de Lorentz cam

(102 102) - quadri-vetor.
(10) e (0 1) - tensor antissimétrico auto-dual e anti-auto-dual.
(0 0) - escalar.

6 (102 0) e (0 102) - componente * e do espinor de Dirac.
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Considerando o gerador 6 na representacio basica (102 0) e 6' = 6 na represen-
tacdo (0 102), o produto 6 6 pertence a representacdo vetorial (102 102), e portanto
deve ser proporcional ao Unico quadri-vetor disponivel dentre os geradores do grupo de
Poincaré, de modo que

{66}= . (2.83)

Se tanto 6 como 6' = 6 pertencerem a mesma representacdo (102 0), como
(102 0) < (102 0) = (1 0) + (0 0),

a relacdo de anti-comutacdo entre 6 e 6 deve ser uma combinacéo linear de e .
No entanto, como e 6 comutam entre si, ca proibido o termo proporcional a , de modc
que deve-se ter

(6 6}y=2 . (2.84)

2.2 Supersimetria

Os novos geradores introduzidos pela supersimetria transformam férmions em bésons

e vice versa, ou seja,
61577/ 8.i = |98 8.i e 61988.i=1|577/8.i. (2.85)

Devido a sua natureza fermio6nica, os operadores 6 devem carregar spin 102, o que implica
que a supersimetria deva ser uma simetria do espago-tempo [2]. O grupo de Poincaré das
translacOes espaciais e transformacdes de Lorentz deve ser extendido para incluir a nova
simetria entre bosons e férmions.

Os operadores 6, que, por convencao, sdo espinores de Majorana, devem satisfazer as
seguintes relacbes

{6 6}y=2 |, (2.86)
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{6 }=0, (2.87)
6 ]1=+6, (2.88)
onde
6 (67,) (2.89)
e
v = g (2.90)

sdo as constantes de estrutura da teoria. A relacdo (2.86) mostra que a algebra da super-
simetria também inclui a algebra usual de Poincaré do espaco-tempo. Tanto os geradores
de momento, eq. (2.87), quanto os geradores de momento angular anti-comutam com o0s
geradores da supersimetria.

Assim como a invariancia de Lorentz se manifesta no espago-tempo de Minkowski, a
supersimetria pode ser de nida em um super-espaco de coordenadas { : ?} , onde
sdo as coordenadas usuais do espaco-tempo de Minkowski, e : e - sAo as coordenadas
espinoriais.

Um supercampo, portanto, ¢ uma fungdo, ( : ?), de nida em um super-espaco.

E comum introduzir campos chirais representando as particulas da matéria e campos

vetoriais representando os campos de gauge.

2.3 Supercampos e Transformacdes de Supersimetria

Teorias construidas com a generalizacdo do grupo de Poincare, introduzindo geradores
espinoriais, sdo conhecidas como teorias supersimétricas e a algebra resultante, que agora
contém relacdes de anti-comutacao destes geradores espinoriais, € denominada algebra de
Lie graduada.

Os geradores espinoriais (spin 102) permitem construir supermultipletos contendo

particulas de spin inteiro (bosons) e semi-inteiro (férmions), formalizando a uni cagao
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bdson-férmion.

Os supercampos destas teorias supersimétricas sdo fungdes de nidas sobre o que se de-
nomina um super-espaco, contendo o espaco-tempo usual acrescido por dimensfes extras
de nidas por no minimo quatro coordenadas fermibnicas, resultando num (super-)espago

de dimensédo 8. As coordenadas deste super-espaco sao de nidas por

() (2.91)

onde sdo as coordenadas do espaco-tempo, elementos pares da algebra de Grassman, e
: sdo as novas coordenadas, elementos impares da algebra de Grassman. A estas novas

coordenadas : associa-se uma regra fundamental, que é a de anti-comutacéo,

b+t =0, (2.92)

com consequéncia imediata sobre qualquer funcdo local 5( :). Isto porque, devido a esta

regra de anti-comutacéo,

ou ainda,

=0 (sem soma em ) (2.93)

de modo que os produtos

( =123 ou4) serdo identicamente nulos se - ; 4, pois neste caso necessariamente
surgirdo produtos quadraticos, equacdo (2.93). Assim qualquer funcdo 5( :) pode ser
expandida como série de poténcias em :, resultando numa funcéo polinomial de grau
nito em :, no caso, de grau 4.

As quatro coordenadas : podem ser consideradas como as componentes de um espinor
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de Majorana,

- = 7 (2.94)

Um espinor de Majorana $, de nido pela condicdo $ = $, contém quatro compo-
nentes independentes, que podem ser tornadas reais se for adotada a representacao de

Majorana das matrizes de Dirac, que satisfazem a relacdo de anti-comutacao

{ }=2,

e a algumas outras propriedades, como, por exemplo,

(=" e ()=

As coordenadas : também sdo reais.

Pode-se construir 16 produtos independentes com as coordenadas : , que sao

(2.95)

A~ o B

sendo que existem
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combinacOes para os produtos do tipo - : e

Mo
47 _ 4
3
combinacdes para os produtos do tipo : : : , e qualquer funcdo de nida sobre o super-
espaco podera ser expandida como
1 1 '
5( 1) =5()+5(): + 5(x::+ 5 ():6:: + ﬂf’ ()20 27, (2.96)

com os coe cientes numéricos escolhidos por conveniéncia.
Alternativamente, pode-se decompor 5( :) em uma série de produtos com pro-

priedades bem de nidas sob o grupo de Lorentz, ou seja, em termos de

1 escalar 1

espinor 4

B escalar 1
T5:  pseudo-escalar 1 - (2.97)

oS pseudo-vetor 4

.7 espinor 4

i ¢
i escalar 1

As poténcias e os produtos das coordenadas fermidnicas listadas em (2.95) e (2.97)

podem ser relacionadas usando a identidade de Fierz, a saber,

16
1 | ¥

T=:10=;0 (2.98)



30
sendo que a igualdade :T = :

¢ valida para os espinores de Majorana e na representacéo

de Majorana das matrizes de Dirac.

2.3.1 Supertranslacao

Considere uma transformacéo nas coordenadas do super-espacgo, que sera denominada
supertranslacéo,

: (2.99)
= - +(

Pela prépria de nicdo da transformacdo acima, os parametros ( devem ser do mesmo
tipo das coordenadas : , anti-comutantes entre si,

((+((=0 (2.100)
e com :,

(2.101)
Em geral, quaisquer componentes espinoriais sdo anti-comutantes entre si.

Pode-se veri car que somente as supertranslacdes ndo formam uma estrutura de grupo.
Realmente, considere a transformacao, in nitesimal,

= +.(1 ;2—= + 1,

)
=:+(" =:+1:

(2.102)
onde, genericamente,

P =-(,

: (2.103)
;=
Em seguida, uma outra transformacao sucessiva,
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=042 - D=0 4, O
2
, 2.104
oo_o+(2_o+|20 ( )
que resulta em
00 — +!1 +!2 +!2!1 . (2105)
ﬂﬂ ] ] [ ] | ]
Considerando que
M 11
1,1, =1 _t - =_("1,- = _(' (2
Ll =1 ST AREE 70 ( (2.106)
e
Lz =1(" =0, (2.107)
a transformacdo resultante ca
SR (G G R P G O (2.108)

gue contém um termo adicional de translacdo nas coordenadas do espaco-tempo, néo

sendo uma supertranslacéo de nida pela equacéo (2.99).

Note que termos do tipo

apesar de serem reais, isto €,

nao o sdo no sentido usual, pois as poténcias

M T

3

sao identicamente nulas para - ; 4, 0 que ndo ocorre com nenhum nimero real diferente
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de zero.

2.3.2 Transformac0Oes de Supersimetria

As supertranslagdes por si sO, de nidas em (2.99), ndo de nem uma estrutura de
grupo. Deve-se entender a supersimetria como uma generalizacdo do grupo de Poincare,
que permita unicar as diversas representacfes (do grupo de Poincaré) pela adigdo de
geradores espinoriais que sdo justamente os geradores das supertranslacgoes.

Assim, dene-se as transformacdes de supersimetria como o0 conjunto das transfor-

macdes de Poincaré mais as supertranslacdes, que em forma in nitesimal pode-se escrever

como
N N
para
=" +&+-(:
(2 (2.110)
1= "+ +(
4
Estas transformacgdes de nem uma estrutura de grupo.
Considere as transformacdes sucessivas
) (2.111)
-0 .
e
D=0 41p,! . (2.112)

I | | Y |

Fazendo as substituicdes (2.111) em (2.112), resultam nas transformacdes

D= 40 +1, +1,1, , (2.113)
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onde os termos in nitesimais das transformacdes sdo de nidos pela equacéo (2.110),

— w1 14 (1 -
1, = +&+(2

(2.114)
o= "+ +(
e
? ¢ (2.115)
Ir = "+ + (2
Consequentemente, os termos de segunda ordem cam
1! = ", + (L
21 2 2( 2 ;
w w I“III
L 1&2+2_-(1(2
M AL
+= "¢ O 2.116
> et (2.116)
e
- = ™1 1,-
1271 4 '2-
N M N Lo n . .
= vl R (2 2.117
4 4 4 ( (2.117)
onde se recorre a notacdo simpli cada
["+]=" + (2.118)
para a contracao total dos indices tensoriais. Veja também que
i = "+
21 4 2
M L - 1
= A E X G 2.11
P ( (2119)

Invertendo a ordem das transformacdes (2.111) e (2.112), os termos de segunda ordem,
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equacodes (2.116-2.119), cam

M 11 M N “||
!1!2 — w2 n1 + w2 & + E-(Z (1 +§ w2 (1 Z-(-Z n1+ - (2120)

M 1

Wlor = 0 e TRAL TR (2.121)

Para as coordenadas espinoriais na forma conjugada adjunta, a equivalente a equacéo
(2.117) é

M 1

ot = ,f 2 4-*" (7 o+ (2.122)

Os termos in nitesimais de segunda ordem, equaces (2.116-2.119), das transformacdes
sucessivas (1) e (2) e os termos correspondentes, equacdes (2.120-2.122), das transfor-
macodes sucessivas (2) e (1) mostram a ndo-comutatividade das transformacdes de super-

simetria,

(1o 14] =13 (2.123)

para

! — w3 +&3 + - 3 -—
’ C s , (2.124)
i = "+ 0 +(°

com 0s novos parametros de nidos em termos dos parametros das transformacdes anteri-

ores como
w3 W w s 2
2 1
B="8 & +(( 2. (2.125)
I v 11} ¥
(3= _|_Z ] (2 (2 1

Para a componente espinorial, deve-se considerar, também,

©= 4*'--1 @ 2 (1"’_'_
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A é&lgebra das transformac6es de supersimetria ca de nida, formalmente, pela relacdo
de comutacéo

[ 4] =15, (2.126)

faltando determinar a representacéo dos geradores desta algebra.

Para as supertranslagdes puras, as relagbes de comutacéo (2.123) cam

Mot =l =8=( - ¢

[!2 !1]: =0

(2.127)

2.3.3 Supercampos Escalares

Os supercampos escalares sdo funcdes de nidas sobre o super-espaco invariantes pelas

transformacdes de supersimetria,
#( ) =#( ). (2.128)
Analogamente, 0s supercampos vetoriais sdo de nidos pela transformacéo
#("Y= #(:), (2.129)
0S supercampos espinoriais por
$CHE O8( ), (2.130)

etc., onde de ne as transformagdes de Lorentz.
Pelo grupo de Lorentz, as coordenadas : transformam-se como espinores, e por re-
exao espacial, pela regra

i 0:¢ , (2.131)

com o fator presente para manter real a transformacdo. Deste modo é conveniente
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expandir os supercampos em termos dos produtos listados em (2.97), que tém transfor-
macoes bem de nidas pelo grupo de Lorentz. Assim, 0s supercampos escalares assumem

a forma geral

- —_ Q0 1._. T 5.
#:) = O+:80+ 780+ 7% 0+

1— Ty

11— y2
+.7 5. " L
R () 2

O+ 35 - <O (2.132)

lembrando que

c 1=+ 1 =0,

onde os fatores numéricos foram colocados por conveniéncia para célculos posteriores.
Note que a expansdo do supercampo escalar contém campos escalares (), 3()e <(), um
campo pseudo-escalar, (), um campo pseudovetorial () e campos espinoriais

$() e (), os quais podem ser complexos, no caso geral.

No caso de um supercampo escalar real,

[#( )] =#( :),

considerando que a conjugacdo complexa é de nida para inverter a ordem dos fatores

anti-comutantes, por exemplo,

0s campos de Bose serdo reais e 0s campos de Fermi, espinores de Majorana. Por exemplo,

Se
I

$" =5 =173,

o campo $( ) deve ser um espinor de Majorana.
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2.3.4 Algebra da Supersimetria

Quando se variam as coordenadas anti-comutantes : , naturalmente as fung¢des destas

coordenadas, como 0s supercampos, também sofrerdo variagdes. Isto €, variando

uma funcéo destas coordenadas variara como
5(:) S5(:+1:)=5(:)+!5,

onde

15 =5 +1"1:) 5(:),

gue é exatamente o procedimento usado na secdo anterior para determinar as transfor-
mac0Oes de supersimetria dos campos contidos num supercampo escalar.

O que se deseja aqui € denir as variacdes !5 ou !'#, por exemplo, em termos das
suas derivadas, como ocorre com as fun¢des usuais. Como estdo envolvidas variaveis anti-
comutantes, esta questdo requer uma certa cautela, pois a ordem dos fatores é importante.

As derivadas em relacao as varidveis : podem ser de nidas da maneira usual, porém
devem obedecer as regras

%(51)52) = 2}52 + 5, E (2.133)

conforme a funcéo 5; seja bosdnica (+) ou fermidnica ( ), e

= : (2.134)

as mesmas regras valendo para derivadas em relagio a : .
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Considere uma funcéo linear em : tal que
s S B (2.135)

isto é,
()= 1:==x_ (=), (2.136)

conforme o coe ciente  seja bosdnico (+) ou fermibnico ( ), ou

()= (1), '= (2.137)

onde o simbolo *indica derivagdo a esquerda.
Funcgdes de segundo grau em : podem ser expandidas como combinagGes lineares de

termos : " :,

", (2.138)

desde que se encare : e : como variaveis independentes.

Estes exemplos mostram que a regra para expressar as diferenciais de fungdes em :

e: 6

: 1 +1: S

15 =5 - (2.139)

No caso de : ser um espinor de Majorana, : e : ndo sdo independentes e, portanto, a

diferencial pode ser simpli cada para

(2.140)



Para o supercampo-escalar #( :), equacdo (2.132), resulta

#OO N =#(+) 1) =H#( )+ # + L

ou seja,

=1 gy f

v .

No caso da supertranslacéo, equacdes (2.103), resulta

M . 11
'#=(_ '—__+§:' #= (6#,
que de ne os geradores de supertranslagéo
M. 1l
6= — 5 -
E facil veri car que o operador
M . 11
| = (6 = ( - - + — v

M . ]
| = (6 _=( - '__+§ - = E(

¢ M 1
1- = (6 =( - — +§( ) v =(—0
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(2.141)

(2.142)

(2.143)

(2.144)

As transformacdes sucessivas podem ser estudadas variando os parametros das trans-

formagdes do operador (2.144),

= (Bel,= (6;
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de modo que

#o=#+ 1 #

#%Uzz#lfl+!2#U=#+!1#+!2#+!2!1#. (2145)

Invertendo a ordem das transformagdes, resulta

H, =#y + L =#+ L+ L+ L LH (2.146)

de modo que

Por outro lado, considerando as translagdes sucessivas das coordenadas, equacéo (2.108),

M . 1l
#0102 =#+ l'('1 +'('2¥’ — +§( :) ’ #+ 5(1 (2' # (2'148)
e
I w o "
a=#r T om0 7 A0 (A (2.149)
de modo que
#, #y= (7 #, (2.150)
desde que
-(-2 (1 = (1 —(2.
Assim,

[ h#= (" #,

ou, em termos dos geradores (2.144),

o6 = (- =(¢. (2.151)



41

O lado esquerdo desta equacdo pode ser desdobrado como

t..(.16 (Q.GM — (-1-6 (2—6 (26_(16_

= (*66( ('66(="({6"63¢ -
e o lado direito,
e =0%Y" =((2 G

onde 2 = 9 é o operador de conjugacdo de carga na representacdo de Majorana das
matrizes de Dirac. Voltando a equacdo original (2.151), a relacdo de anticomutacao d

geradores de supertranslacdo pode ser escrita na forma
{6 6}=66 +66 = (2) : (2.152)

onde os geradores 6 sdo componentes de um espinor de Majorana.

Assim como as supertranslacdes nao formam um grupo, os seus geradores também nao
formam uma algebra fechada. Para tanto deve-se considerar a supersimetria, que contém
0 grupo de Poincaré mais o grupo das supertranslac@es, equacgdes (2.109-2.110). Neste

caso, a variacdo (2.142) ca
1#= (6#+ (" +&)"#+ "o —#, (2.153)

que, usando a igualdade
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pode ser reescrita como

" (6 # (2.154)

onde

= (" )+, - = (2.155)

é 0 gerador de momento angular.

A ndo-comutatividade das transformac@es sucessivas ca de nida pela diferenca

#i, #Hy =12 W% (2.156)
onde, agora,
=38 + % (6. (2.157)

Explicitando a variacéo do supercampo devido as variagdes sucessivas das coordenadas,

B = H 0"

= # TN+ hly) T#EH (L L) #
mais 0 analogo para #5,( :), resulta
#U102 #21UU=[!2 LY I o | P !1]:.__#—5!3#, (2.158)

que, comparada com o resultado (2.156), de ne a relagcdo de comutagdo formal

[!2 !1] = !3, (2159)
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onde os parametros das transformacdes geradas por !; estdo de nidos nas equacgdes

(2.125).

Substituindo em (2.159) as expressdes correspondentes a !4, !, e !5, denidas pela

equacao (2.157), obtém-se

&2 + %"2 (26— &1 + wi (16— — &3 + 1"3 (36 ,

N

gue pode ser rearranjada para

B8P 1+ ] e[ ,] A
el ] #(’ 1+ ¢ 6]+
e 81 [(6'(6F=
i R S P A

+% laq -(-2 w2 (1—"'+ 6 .

Comparando os termos de mesma poténcia nos parametros de transformacao dos lados

direito e esquerdo, resulta no conjunto de equacdes

[ 1=0

6 1=0

6 1=1(+8)

[(*6 (°6] = ("

& " g 1= 2" &2

"t =2ty eyt

A seguir os parametros das transformac6es podem ser eliminados, restando as relacoes
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de comutacéo e de anticomutacdo dos geradores,

[ ]1=0

[ 1= 7

[e[s ]]_=0 " (2.160)
6 1="(+8)

66 = '2

As relacdes de comutacéo e de anticomutacdo acima de nem a algebra da supersime-
tria. As trés primeiras correspondem exatamente as relagdes de comutacdo da algebra
de Lie do grupo de Poincaré. A ultima, relacdo de anticomutacdo, sdo dos geradores da
supertranslacdo, e de ne a graduacao da algebra de Lie.

A comutacéo entre os geradores da supersimetria e da translagdo, 6 e , respecti-
vamente, permite a construcdo de multipletos contendo particulas de mesma massa, com
spins inteiro e semi-inteiro, incluindo portanto bdsons e férmions num mesmo multipleto.
A relacdo de comutacdo entre os geradores 6 e  simplesmente mostra que o gerador
de supertranslacdo é um espinor sob o grupo de Lorentz.

Os geradores espinoriais 6, devido a anti-comutagdo, para um determinado , de-
nem uma algebra de Cliord contendo 16 elementos independentes, de modo que as
representacdes irredutiveis destes geradores devem ser matrizes 4 % 4 atuando num espaco

de dimensao 4.

2.4 Projecao Chiral dos Supercampos
Um supercampo escalar, como vimos anteriormente,

- —_ QD 1._. L 5.
#:) = O+:80+ 80+ 750+

1— 5 Ti—y — 11— y2
+ )+ 7 2O <0,
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contém 16 elementos independentes, em geral, fungbes complexas. No entanto, a relagdo

de anticomutacgdo dos geradores de supertranslagéo,

{6 6}= (2) :

da algebra da supersimetria impde que as representacfes irredutiveis devem ser quadri-
dimensionais. Neste sentido os supercampos escalares sdo redutiveis, e esta secao cuida

de obter as representacdes irredutiveis destes supercampos.

2.4.1 Derivada Covariante

As derivadas covariantes

<= _— (2.161)

tém papel muito importante na construcdo das representac@es irredutiveis a partir dos
supercampos. Sdo operadores diferenciais fermidnicos semelhantes aos geradores , e a

partir da regra de derivacédo
<<#=<(<)# <<#+< (<)#

pode-se obter

{(<<}=<(x)+<(x),

onde

<(<)=

<(<)= = _( :)' = _ ,
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resultando em uma relagdo de anticomutacéo idéntica a dos geradores de supertranslagéo,

| 4

{<<}= 2 (2.162)
Em relacdo aos geradores da supersimetria, considere as operacoes
< 1=<() (<) , (2.163)

[< 1=<( ) (<)

que podem ser calculadas usando as representacdes diferenciais

do momento linear,

do momento angular e

do gerador da supertranslagéo.

Em célculos explicitos, considerando

1
':— 2

<(®)=

6(<)=

resulta na relagédo de anticomutacdo

{<6}=<(6)+6(<)=0.
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Em relagcdo ao momento linear, é imediato constatar que

<()= (<)=0

e, para 0 momento angular,

<() = .:_53_'* = 5(#3) 1L
=H%+ ';?II 1|:¢ . %().
e
M T : -
(<) = 3 o= gt
_ 4_:|_; w':"# o= i T ¥ |# ¥ e
= Z'#0+ - '#=ZI#+ Yot
R T T
e, portanto,

<() ()=,

A partir destes célculos, pode-se obter o conjunto das relacbes de comutacdo e de

anticomutacéo

[l< D]1=_0n : (2.164)
[< 1= 3(+) <

As derivadas covariantes < denem a mesma estrutura da algebra dos operadores

de supertranslacdo 6. S&o componentes de um espinor de Lorentz e invariantes por
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supertranslacdes e translacdes espaco-temporais. Por exemplo,

I< = ({6 <}=0
por supertranslagdes e
< = <]l= " (+ <
S <l= "¢ )
pelas transformacdes de Lorentz.
Como as derivadas covariantes de nem uma algebra de Cli ord, equacdo (2.162), tam-

bém de nem um espaco tendo por base os 16 produtos independentes, a base usual con-

tendo as combinacGes

[l - \J

1 < << <% < % <<-< << (2.165)

onde de ne-se 0 adjunto

==<0 (2.166)

lembrando que < é um espinor de Majorana. Com o0s operadores adjuntos, valem as
relacbes de anticomutacdo

<< = (2.167)

, (2.168)

obtidas por substituicfes diretas em (2.162) e, portanto, equivalentes entre si.
Veja que a base do espaco de Cliord gerado pelos operadores < ndo contém os
produtos < < e <+ <. Isto ocorre porque 0 primeiro é proporcional a 1 e o segundo

¢ identicamente nulo,

< <=2 (2.169)



e
<+ < =0,
como serd demonstrado a seguir.
Para o primeiro
T< = <0<=lo¥ <<

— lo¥

= [<(<) << +< (x)]

= lot¥ << +'07 {< <},
que, com a relacdo de anticomutacéo (2.162), ca

< < = logV < < lo ¥ ( 2)
Usando as igualdades
oV =0 2= 0e7( ) =4 =4,
resulta em
< < — < log V¥ < + oV I oY
— lo ¥ — i
= < <+7( ) =<<+4,
0 que leva diretamente a equacao (2.169).
Quanto a equacédo (2.170),
Sh< = < <c=<toy? <
= lo, ¥ <<+ 1047 {< <}

= <t <+7(%)y= <+ <=0.

49

(2.170)
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A m de se obter uma decomposi¢éo conveniente dos supercampos escalares, de nem-

se 0s operadores chirais

11 y y
<, =1+ S <=—_ - 2.171
5 = (2.171)
e
i y y
< = _'1 V= <7, 2.172
2 i, 2 ( )
com os respectivos conjugados
2+=%'1 Y=< 0 (2.173)
e
<= 21'1 + T<=<,0 (2.174)
cujas relacOes inversas sdo
<,= < (2.175)
onde
11 ¥
o= - 1+ 5
]
| b4
= — 1 °:
2

Em funcdo destas componentes chirais, a relagdo de anticomutacdo (2.162) pode ser
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desdobrada nas seguintes relagdes de anticomutacao:

<, <. =0

Il<+< - = %L(1+ 3 2 i

Yo = Maey

N + iu 2 -

<_<_ =0

"z = %“(1+5)2 T (2.176)

Note que as componentes de mesma chiralidade anticomutam, e como <, e < sdo
espinores a duas componentes independentes, os produtos de trés ou mais componentes

de mesma chiralidade sao identicamente nulos. Por exemplo,

assim como
< <<, 0,
e, em especial,
<.'=<." o (2.177)
e
I — v
< <,< 0 (2.178)

Estas identidades sdo fundamentais para a construcdo dos operadores de projecao,

=, = <, < ‘<<, , (2.179)

<,.< (2.180)



0s quais satisfazem as equac0es diferenciais

Como

=, += +=1=1,

pode-se decompor, por exemplo, 0s supercampos escalares em

#( )= (F++= +=)#( ),

e, de nindo as projecdes

#()==#:) .
H M -\ = = H -\

pode-se reescrever

B =#()+# (D)+# (),

com as projecOes satisfazendo as equacdes

< #,=0
<# =0
<_ _+
e H —mec <« H =N

52

(2.181)

(2.182)

(2.183)

(2.184)

(2.185)

(2.186)

Os operadores de projecdo =. e =, sé@o quantidades escalares e, portanto, invariantes

supersimétricos.



2.4.2 Supercampos Chirais

As projecoes

#a( 1) ==2#( 1)

53

do supercampo escalar #( :) sdo chamadas de supercampos chirais. Estes supercam-

pos chirais continuam sendo supercampos escalares, podendo ser expandidos na forma

padrdo, embora nem todos os campos contidos sejam agora independentes. As relacoes

de dependéncia podem ser obtidas impondo as condic¢des dadas em (2.186).

Os supercampos chirais positivos

#o( 1) ==4#( 2)
devem satisfazer a condicao
<#,=0
Tomando
1 1
<#, = 5(1 5)$+4H 5)1(3 )+
1 .
71 ()0 )+
*11—6'7=+:‘5:’°<1 H(+ "9+
1— I v a?
+ﬁ: (1 ) + $ +
1_ v v
+E::(1 5)(i< "3+ =
+— "1 )t =0,

D

(2.187)
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leva as condi¢des sobre os campos

(2.188)

além da identidade

(1) "= ""(1 5%, 0 (2.189)

e o fato de $ = $.. ser um espinor de chiralidade positiva. Assim, os supercampos chirais

#.( :) assumem a forma

B0 = L0+8I0+ (1% 93,0+

700 TS0
11 %2,
5 2 Q). (2.190)

Observe que os campos independentes +( ), $..() e 3+(), transformam-se por super-

translagGes como

1 —_ o
. (2.191)

Os supercampos chirais negativos

B () ==#(:)
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devem satisfazer a condicao

3= =3
= (2.192)
= v $
< = v — vew — w2
além da identidade
(1+5) "= ""(1+,)% 0, (2.193)

agoracom$ = $ sendo espinor de chiralidade negativa. Os supercampos chirais# ( :)

PR SR

#(0 = 0+$ 0+ 70 %30+

() PECEEI )+
11 %2,
5 2 (). (2.194)

Os campos independentes (), $ () e 3 (), sob supertranslagées, transformam-se
como

(2.195)

Pode-se expressar 0s supercampos chirais de uma maneira mais compacta recorrendo
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as variaveis auxiliares

(2.196)

-—= %= P R . 2.197
i i (2.197)

Nestas novas variaveis as componentes chirais da derivada covariante, equagées (2.171)

e (2.172) cam

<.= = p = = (2.198)

<= = = = ~ LT, (2.199)

<, =
<, =0
(2.200)
< =0
< = +
Isto signi ca que, para fungdes arbitrarias de e , necessariamente,
<5() 0 : (2.201)

- 7\ n

De maneira similar,

<5(:+) 0 - (2.202)

- F~/_ N\ N
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Estas identidades implicam que os supercampos chirais podem ser escritos como

() =# )= L0+ 80+ 350 (2.203)
e
#()=#T)= O+=8$ O+ —%:1:3(), (2.204)

satisfazendo automaticamente as condicGes

<#( 1.) 0 : (2.205)

- s - N N

As transformacdes de supersimetria podem ser obtidas através das varia¢des dos super-

campos #( :.) e #( : ) pelas supertranslacfes, onde as variaveis e transformam-

Se como

p = U +L2-——( e . (2.206)
e

1=( {1 5)—2—( - T (2.207)

Formas equivalentes de expressar 0s supercampos chirais sdo

#o()= 4" M O+ 8.0 %:‘ 23 () (2.208)
(]
# ()= % % (O)+:§ (O)+ %:1: 3 () . (2.209)

Em principio, os supercampos #,( :) e # ( :) sdo independentes. No entanto, em

.............. P PRI [P PR |- DR R

#(:)="#(:) . (2.210)
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Neste caso, como

() = R UM e SOs 2T 3J)
resulta nas condic¢fes sobre 0os campos
=( +)
$ =%, . (2.211)
n J— I’)+)

Quanto as componentes,

#i( 1) ==#( ),

devem satisfazer simultaneamente as condigdes

z<+#1 =Oe <_+<#1 =0a

equivalentes a



Usando a equacgdo dos produtos chirais,

Rxg<# = @x)

f]‘-: x
+ZT: (1 )l
1 1—v2,.,
— - +
T TG

resulta nas condicBes independentes sobre 0s campos

L s
.

< 2' 2 =0

gue implica em

As demais igualdades,

+<+2' "2 =0
+°3+2' =0
- 2g=
23+ 2 =0

podem ser consideradas identidades.
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(2.212)

(2.213)

(2.214)

(2.215)
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Assim,

B0 = 0+$0F ;1 0%

+%?: TS () + é'?:”'%(), (2.216)

contendo os campos independentes 1(), $4() e 1(), com o campo vetorial satis-
fazendo a condicdo * 4 = 0. Por supertranslagéo, estes campos transformam-se como

1 —_

1$,)=2 %4 ") : (2.217)

Ly =( F%8

2.4.3 Supercampos Espinoriais

Serdo analisados de forma breve os supercampos espinoriais de nidos pela transfor-
macao

$C = 0%(),

onde representa os parametros do grupo de Lorentz. Mais exatamente, serdo conside-
rados 0s supercampos espinoriais chirais, lembrando que a chiralidade, neste caso, pode
ser de dois tipos. Um esta relacionado com a estrutura chiral espinorial, que dene as

componentes de méao direita (right) e esquerda (left),

$(:)= zé +)8( 1) (2.218)
e
$( :>=2é1 5)8( 2), (2.219)

respectivamente. O outro esta relacionado com as coordenadas espinoriais :, de nido
pelas condicgdes

<$.(:)=0 (2.220)
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<.$(:)=0 (2.221)

para as projecoes chirais positiva e negativa, respectivamente.
Usando as coordenadas auxiliares, equaces (2.196) e (2.197), os supercampos espino-

rias podem ser escritos numa forma simples,

$on(2) = $.()=8(:+)

= 5.0+ 20+ b 30 L+ 25,0
M T 1 R

T ?+%+3 ol w s, (2222)

com chiralidade positiva em relacdo a sua estrutura espinorial,
59+ ( 1) =84 (2), (2.223)
e positiva também em relacdo a estrutura das coordedadas :,
<$..(:)=0, (2.224)

onde os campos >+( ) e () sdo espinores chirais positivos ou de méao direita, ?() um
escalar de Lorentz e 3 () um tensor antissimétrico de segunda ordem.

Por supertranslacéo, equacdes (2.206) e (2.207), resulta

$(:)  S(+!nHln)=>()+ ((« 1) >+

F )+ 30 r 0% 430 (4

H(G )T 20+ HB() et
1

+§?:++()+(:_++(),
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cuja variacéo é

1I$(:4) = ?+;+ 3 (++ (G 4) "> +
+(:+++((+_:+)' ?+2+1 3 PR
Usando a relacdo

$() () (2.225)

com as matrizes base ~ e - dadas por

1 _ 4

295=10123
6 M=+ =-1,] (2.226)
124 15= 5

6—=5— 0123

gad 11 =1+ = 9 ) (2.227)
124 15 = 5
— _5
16 = 5 —
podemos escrever
(G )"> = (G) o) (>0
1)§| v

G ()
i .

>

Ao+ (v e o
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e, de maneira similar,

1 1 #' *
)+ = =t +— Tt 4,
() e = L(5+ "
assim como
1 > - v 1 *
- v 2 _ L — v _
(G :4)" 272+ 2+3 - Do 2+3 (.

Com estes rearranjos, a variagdo do supercampo ca

1$() = 74+ 3 (L e
41-#L(+#++(+—'+#>+M L+
10, . ¢ 1 >
- "7+ =+ , 2.22
. +3 (2.228)

que, comparado com a expressao do supercampo (2.222), fornece a variagdo dos campos

. -
I>, = 2+1+3 (4

1?7 = 1§-:i++ '>+¢
N . (2.229)
13 = 1(5— + L+ ()4 >,
!+="~?+1+23~(
O supercampo
$.(:) =8 . ()=% (:4)
= 0+ 0,00
= % W O+ (): + + %T; () b, (2.230)
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com chiralidade negativa em relacdo a sua estrutura espinorial,
s5$.(:1)=8.(2), (2.231)
e positiva em relacdo a estrutura das coordedadas :,
<.$.(:)=0, (2.232)

contém os campos espinoriais () e () de chilaridades negativas e o campo vetorial

().

Por supertranslacdo, equacéo (2.206), transforma-se como

$.(1) $(+! :p+1,)=
= O+ (7)) O+ () =+t
+ () G+ ()7 () e+

#2700+ (00,

onde
. 1R . e,
O R S
_ 1. .
= AG T ()
- — 1 -
(€)= , (G (=)
e

(G )" () s+ = -+ () C,
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resultando na variagdo do supercampo

1$(:2) = ()G %(' y : .+

+ T ()« (2.233)
e na dos campos

L= 1+ () . (2.234)

Analogamente, temos ainda 0s supercampos espinoriais

$ (1) =38 (9)=%(7)

= >0+ B0+ ,¢ 0%+, ()
— % % i 1 “- - . i
= 4 > + [+ §+ o+ PIhe ,  (2.235)

com chiralidades negativas em relacdo as suas estruturas espinorial e das coordenadas,

s5$ (:)=8 (), (2.236)

<.$ (:)=0, (2.237)

$.(:) = 8()=%(:) ~

= L0F 0 +ine Q)
= 4% CW (O)+ () +1T+: ¢) ,: (2.238)



com chiralidades positiva em relagdo a sua estrutura espinorial,

5$+( :)=$+( :)1

e negativa em relacdo as coordedadas,

<$,.(:)=0.

Enm, as variacbes dos campos por supertranslacao sdo

'=1(5_ + (")+>
L= G

€
o= (4
= e ) S
Le= () («

2.5 Teoria Supersimétrica
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(2.239)

(2.240)

(2.241)

(2.242)

A Supersimetria € uma simetria entre férmions em bdsons e, portanto, suas represen-

tacOes irredutiveis, os supermultipletos, contém férmions e bosons. As idéias bésicas da

construcao de uma teoria de campos supersimétrica serdo ilustradas através de uma breve

revisdo do Modelo de Wess-Zumino [9]. Os campos utilizados neste modelo sdo { $ 3}, or

e 3 sdo escalares complexos e $ é um espinor. Por simplicidade, vamos assumir,

por enquanto, que estes campos nao tenham interacGes de gauge. Sob supersimetria, estes
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campos transformam-se como +!1,$ $+1$,3 3 +!3 com

1 = ($
15 = '+ +(3.
13 = (+°$%

Nestas expressdes, ( € um espinor a duas componentes contendo os parametros de trans-
formacdo da supersimetria. A Lagrangeana renormalizavel invariante em relacdo a estas

transformacdes é [10]

L= (" +§778) (/S84 /818 33 +

30 +,18¢ +, ) ,% lss. | 11 o

2

Esta Lagrangeana inclui termos cinéticos para e $, termos de massa fermionicos e
boso6nicos e termos de interacdo. Entretanto, como 3 ndo tem termo cinético, ele néo
representa um grau de liberdade fisico, ou seja, € um campo auxiliar, e pode ser eliminado

da teoria usando sua equacédo de Euler-Lagrange,

Em particular, o termo
2 1 2 1 2 - 2 2
()=33=1/1%,F —«+ 7 %+

é uma contribuicdo de 3 para o potencial escalar.

A Supersimetria vincula os parametros da Lagrangeana, ja que diferentes termos
transformam-se diferentemente sob transformacgdes de supersimetria. As interacGes em
uma Lagrangeana supersimétrica envolvendo apenas supermultipletos chirais de gauge

podem ser resumidas e cientemente através de uma funcdo chamada de superpotencial.
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No modelo de Wess-Zumino, o superpotencial é

= _3+

/ 2

-, 2.244
6 2 ( )
no qual é um acoplamento adimensional e / tem dimensdo de massa. Note que o
superpotencial tem dimensdo de [massa]>. Os ’s sdo supercampos chirais, que contém
todos os campos em um supermultipleto chiral (, $ e 3) como seus componentes. A

Lagrangeana de interacdo pode ser obtida a partir do superpotencial, de nindo

= — e = . (2.245)

No calculo destas duas quantidades, 0s supercampos sdo substituidos por suas com-
ponentes bosdnicas e as derivadas sdo tomadas com relacdo as estas componentes. A

Lagrangeana €, entdo, dada por
L="" §$+"$ 33 ( —$8 + 3 +A)). (2.246)

As equacgbes de Euler-Lagrange dos campos auxiliares séo = 3 . A Lagrangeana € obti
com a substituigdo desta solugdo na equacao (2.246).

Uma propriedade do superpotencial merece ser notada. Suponha que o superpotencial
ndo seja dado pela eq. (2.244), ao invés disso seja dado por

= _3+

7
6 = 2

Este “superpotencial” difere da eq. (2.244) apenas pelo termo . Entretanto, pode-
se veri car, utilizando as transformacdes supersimétricas da Lagrangeana obtida atraves
deste “superpotencial”, que a mesma néo € supersimétrica. Este é apenas um exemplo da
seguinte regra geral: o superpotencial deve ser holomdr co em todos 0s supercampos para

dar origem a uma Lagrangeana que obedeca a supersimetria [10]. Por holomér co entende-
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se que no superpotencial um supercampo ndo pode aparecer junto a seu adjunto.

Pode-se, ainda, incluir as simetrias de gauge, que comutam com a supersimetria. Em
teorias supersimétricas = 1, um bdson de gauge ¢ sempre acompanhado de seu su-
mmsimmvaniza ssmmn mavklaiila Ada mmia R aliaiaada aniimbiiia N famda 0 L A fiadian Adan ~amea Amienn
do grupo de gauge). Juntos eles formam os graus de liberdade fisicos de um supercampo
chamado de multipleto vetorial. Como o boson de gauge, o gaugino se transforma sob a
representacdo adjunta do grupo de gauge. Da mesma forma que o multipleto chiral, o
multipleto vetorial contém um campo escalar complexo auxiliar <.

Para construir modelos supersimétricos com interacdes de gauge, pode-se, inicialmente,

incluir as interacdes supersimétricas para o multipleto vetorial
L gauge-kinetic = 4]3, 3 > F <> + 2<1 <, (2.247)
onde as derivadas covariantes < para 0s gauginos sao
<>="> 50() (2.248)

Nesta equacdo, 5 0 sdo as constantes de estrutura do grupo de gauge.

O proximo passo é trocar todas as derivadas ordinarias para os campos de matéria da
eq. (2.243) por derivadas covariantes, o0 que leva ao acoplamento dos bdsons de gauge a
matéria chiral:

v v + % ,

onde % é o gerador do grupo de gauge, escrito na representagdo propria dos campos de
matéria. Entretanto, a supersimetria requer acoplamentos similares entre gauginos e a
matéria chiral:

L-= 2[(%$)>+>T($™% )]. (2.249)

Enm, ha também a interagcdo entre os campos chirais de matéria e os campos auxiliares,
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gue deve ser considerada, ou seja,

I—aux-" = ( % )< :

Os dois acoplamentos acima podem ser obtidos pela transformacdo supersimétrica dos
termos cinéticos contendo os acoplamentos entre bosons de gauge e campos de matéria.
Portanto, eles podem ser considerados como generaliza¢fes supersimétricas dos acopla-
mentos usuais de gauge.

Combinando Lgauge-kinetic € OUtros termos envolvendo campos auxiliares, pode-se obter
a equacdo de movimento

<= (%).

Outra forma util para as interaces supersimétricas do multipleto vetorial é obtida

pela rede ni¢do dos campos , > >e< <,
Lgauge-kinetic = i !3 3 > F <> + <1 < ) _ 3 g , (2.250)
9et 2 4 2 32B2
onde 3 = 5( 3 . Naeqg. (2.250) esta incluso um termo correspondente a uma

con guracdo ndo-trivial do vacuo dos campos de Yang-Mills [10]. Obviamente, esta parte
da Lagrangeana contém o0s termos cinéticos usuais para os acoplamentos usuais de gauge
e suas generalizacOes supersimétricas.

O modelo supersimétrico renormalizavel mais geral de supermultipletos chirais e ve-

toriais pode ser especi cado pelo superpotencial generico

+ — 2.251
5 5 (2.251)
onde , e D indicam os snimeros quénticos de , e acoplamentos minimos dos campos

de gauge e de matéria. O superpotencial do Modelo Supersimétrico Minimo (MSSM) €

desta forma. No MSSM, dois dos indices dos acoplamentos de Yukawa C indicam os
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indices das familias, enquanto o terceiro indice denota os campos de Higgs. O segundo
termo (de massa) no superpotencial ird se anular por invariancia de gauge para todos os
campos do MSSM, exceto para os dubletos de Higgs E~ e E..

O superpotencial apresentado na eq. (2.251), junto com as interacdes de gauge,
fornecem os acoplamentos supersimétricos renormalizaveis mais gerais dos supermulti-
pletos chirais com os termos cinéticos padrdes. Como teorias fenomenologicamente rea-
listas requerem que a supersimetria seja suavemente quebrada, termos de quebra suave
devem ser adicionados, levando a uma teoria efetiva, tal como o MSSM, especi cado por
seu superpotencial renormalizavel e pela Lagrangeana de quebra suave da Supersimetria,

L.

2.6 Quebra Suave da Supersimetria (Soft Supersym-
metry Breaking)

A complexidade de detalhes no Modelo Supersimétrico Minimo, que apresentaremos
no proximo capitulo, aparece, ndo no nivel de manifestacdo da supersimetria, mas no
nivel onde a fisica da quebra da supersimetria é especicada. Em uma linguagem de
supercampos, a supersimetria é equivalente a uma invariancia translacional no super-
espaco, o espaco das coordenadas e :. Fornecer a um supercampo ( : ?) um valor
X0 € equivalente a quebrar essa invariancia. Se a SUSY fosse uma simetria exata, nao
guebrada, teriamos s-elétrons com / = 0511 . Da mesma forma, gluinos e fotinos
sem massa também deveriam existir. Estas particulas teriam sido detectadas facilmente
a muito tempo. Como os mesmos nunca foram observados, sabe-se que a SUSY é uma
simetria quebrada [10]. De uma perspectiva tedrica, espera-se que esta simetria seja
espontaneamente quebrada, analogamente a simetria eletrofraca no Modelo Padrdo. Mais
adiante, sera construida a Lagrangeana do MSSM com termos gerais de quebra suave da
supersimetria (soft supersymmetry breaking).

A idéia de uma quebra suave nasceu da hipotese de se poder fazer uma Uni cacdo das
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teorias forte e eletrofraca [11]. A SUSY é quebrada suavemente por termos de massa para
todos os superparceiros escalares e gauginos. A origem da quebra da SUSY situa-se fora
dos graus de liberdade do Modelo Padrdo. A quebra suave da SUSY visa assegurar que
a massa dos bosons de Higgs ndo tenham sensibilidade quadréatica em relacdo & massa de
Unicacdo. Ou seja, a quebra e suave no sentido de ndo gerar divergéncias indesejadas.
Esta quebra suave é obtida permitindo-se apenas acoplamentos que sejam consistentes
com critérios de renormalizabilidade da teoria de perturbac6es de supercampos, de modo
gue nenhum novo tipo de divergéncia seja introduzido.

E possivel fazer algumas consideracdes sobre os termos de quebra da SUSY que apare-
cerdo na Lagrangeana. Pode-se mostrar que para qualquer ordem de perturbacdo da
teoria, a inclusdo dos seguintes termos ainda fornece o cancelamento de divergéncias [12]:

- termos escalares de massa /2 |# %,

- interagOes escalares trilineares ### +A)),

- termos de massa dos gauginos 12/;>, onde F € o indice do grupo de gauge,

- termos bilineares 1 ## +A)), e

- termos lineares 2#.

Se a maior escala de massa associada aos termos de quebra suave for denotada por
7/ _, entdo as corregdes aos Higgs devem ser da forma

/2= /2 In(——) +)))I. (2.252)

>

- hegz
A supersimetria é quebrada porque estes termos contribuem explicitamente para as massas
e interacBes das particulas supersimétricas, sem contribuir para suas parceiras do Modelo
Padrdo. A diferenca de massas entre as particulas do MP e suas superparceiras deve ser
determinada pelos termos de massa que aparecerem na lagrangeana de quebra de simetria.
Espera-se que as massas das sparticulas mais leves estejam em torno de 1 %

Na&o se sabe ao certo como ocorre a quebra da SUSY, mas, em geral, assume-se que esta

quebra ocorra em um setor ‘oculto’ e seja transmitida para o setor ‘visivel’, constituido
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pelas particulas do MSSM, por algum mecanismo [13]. O resultado é a Lagrangeana
efetiva de quebra suave da SUSY, L _, no setor visivel. Uma enorme variedade de
mecanismos e cenarios de quebra da SUSY e sua transferéncia para o0 MSSM tém sido
propostos. Os dois mecanismos mais estudados sdo a quebra da SUSY mediada pela
gravidade e a quebra da SUSY mediada por bdsons de gauge [14].

Nos modelos de quebra da SUSY mediada pela gravidade, onde a gravidade é a men-
sageira da quebra, o neutralino é a LSP (Lightest Supersymmetric Particle). Este cenario,
além de fornecer uma excelente candidata a matéria escura, € 0 mais favorecido teorica e
observacionalmente, e sera o cenario considerado no préximo capitulo.

Na quebra da Supersimetria mediada por bésons de gauge, a quebra é transmitida ao
MSSM por interacdes de gauge. Tipicamente, em tais modelos as particulas mensageiras
da quebra sdo particulas com ndmeros quanticos de (3)> (2)x (1). Neste cenario,

a LSP é o gravitino, com massas da ordem de aD . O neutralino ou o stau fazem
0 papel de particulas mais leves acima da LSP (NLSP - Next to Lightest Supersymmetric

Particle).



Capitulo 3

Modelo Supersimétrico Minimo

Apesar de anos de sucesso experimental do Modelo Padréo, sabe-se atualmente que ele
nao € a ultima teoria para as interacdes fundamentais. Nas Gltimas décadas vem surgindo
uma serie de problemas que mostram que uma descricdo mais completa deve incorporar
novas ferramentas ao MP.

Experimentalmente, existe o problema da massa dos neutrinos. No Modelo Padrdo
0s neutrinos tém massa nula, mas existem fortes evidéncias experimentais de que 0s
neutrinos tém massa. Ainda, qualquer teoria de campo do Modelo Padrdo que tente
incluir a gravidade acaba se tornando ndo-renormalizavel. Finalmente, se observarmos
as constantes de acoplamento num cendrio de uma Teoria Unicada, as constantes de
acoplamento se aproximam a altas energias, mas ndo se encontram; este é conhecido
como o problema da unicacdo. Ja num cendrio com Supersimetria, estas constantes de
fato se encontram.

Uma das tentativas de construir uma teoria mais geral € o Modelo Supersimétrico

Minimo (MSSM).

74
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3.1 Modelo Supersimétrico Minimo

Em uma teoria supersimétrica, qualquer estado fermidnico deve ser acompanhado por
um estado bos6nico e vice-versa. Nas primeiras teorias supersimétricas, achava-se que
alguns desses estados requeridos pela Supersimetria (SUSY) poderiam ser identi cados
com algumas das particulas conhecidas. Essa idéia mostrou-se fenomenologicamente in-
correta, fazendo com que novas particulas fossem necessarias, de modo que o espectro de
particulas aumenta signi cativamente no Modelo Supersimétrico Minimo, como listado

na tabela abaixo.

Tabela 1. Espectro de particulas do Modelo Supersimétrico Minimo.

Particulas do Modelo Padrao Parceiras Supersimétricas
Simbolo Nome Simbolo  Nome
6= quarks up G1)) G&.  squarks up
6= 9 quarks down G1)) G, squarks down
F= H Iéptons F ) Fe sléptons
=111 neutrinos T,)) T3  sneutrinos
glions - gluinos
* boséns T charginos
E* bésons de Higgs carregados
foton
boson
0
2 escalar de Higgs leve ~99))~,% neutralinos
E? escalar de Higgs pesado
EJ pseudoescalar de Higgs

Cada estado do Modelo Padréo corresponde a um estado supersimétrico. Os quarks
tém spin 12 enquanto os squarks sdo escalares. Portanto, ha dois squarks (left e right)
para cada quark. Em geral, os quarks up das trés diferentes cargas de cor da interacao

forte misturam-se entre eles, e também os quarks down, entdo ha seis squarks up e seis
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squarks down no espectro de particulas.

Os superparceiros dos bésons * e dos bésons de Higgs E*, higgsinos e gauginos
carregados, tém 0s mesmos numeros quanticos (3) x (1). Assim, eles se misturardo,
geral, ap6s a quebra da simetria eletrofraca e os dois auto-estados de massa resultantes séo
ymbinacdes lineares conhecidas como charginos. O mesmo ocorre com 0S superpar- ceiros
o féton, °, e os bdsons de Higgs neutros. Estes campos se misturam para dar origem a

quatro auto-estados de massa chamados neutralinos. O simbolo = serd usado
para denotar os superparceiros; entretanto, nas equacdes freqlientemente este simbolo sera
omitido para os neutralinos e charginos, quando nao gerar ambiguidade. Provavelmente,
a particula supersimétrica mais leve ¢ o neutralino de menor massa, ~°, que deve ser
estavel. Ele seria um candidato natural a matéria escura, e sera referido, quando néo
causar confusdo, simplesmente como neutralino, designado por .

O espectro de particulas do Modelo Padrao é especicado da mesma maneira que
para os Modelos sem Supersimetria. O modelo de quebra de simetria de gauge também
permanece o usado no Modelo Padréo e fornece a mesma relagdo entre as massas dos
bésons * e °. Uma diferenca importante ocorre no setor de Higgs. No Modelo Padrio,
apenas um dubleto de Higgs € su ciente para gerar massa para 0s léptons e quarks. Na
SUSY, entretanto, é preciso pelo menos dois dubletos de Higgs para dar origem a termos
de massa apropriados [15].

As diferentes extensdes supersimétricas do Modelo Padrdo sdo naturalmente divididas
em duas classes. A primeira é o Modelo Supersimétrico Minimo (MSSM), contendo o
nimero minimo de campos e parametros requeridos para a construcdo de um modelo
realistico de leptons e quarks. A segunda classe recebe 0 nome de Modelos Supersimétricos
Nao-Minimos (NMSSM). Muitos desses modelos podem ser construidos, mas em geral
aumentam o nimero de pardmetros e campos sem um aumento correspondente em seu
poder de predictibilidade e motivacao fisica.

O MSSM tem um alto grau de predictibilidade, e dentro deste modelo todas as massas

e constantes de acoplamento do setor dos bosons de Higgs podem ser calculadas apenas
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com o0s termos principais da interacdo (no nivel da “arvore”), sem utilizar termos de
correcdes radiativas.

Considerando que 0 MSSM seja um dos modelos mais atrativos do ponto de vista
prético, ele sera tratado no presente trabalho. E interessante notar que o MSSM sobre-
viveu a muitos testes experimentais e grande parte dos parametros relevantes do MSSM
tém valores bastante préximas aos valores do Modelo Padrao.

Os “ingredientes” principais do MSSM podem ser de nidos nos seguintes pontos:

- 0 grupo minimo de gauge: (3) < (2)x (1);

- 0 conteudo minimo de particulas, englobando as trés geracdes de léptons e quarks,
doze bdsons de gauge (de nidos na maneira usual), dois dubletos de Higgs e, é claro,
todos os superparceiros destas particulas;

- a quebra da SUSY, por termos suaves de quebra (soft supersymmetry breaking);

- uma paridade-R discreta conservada.

3.1.1 Paridade-R

O Modelo Padrdo contém todas as interacdes renormalizaveis possiveis que sao per-
mitidas pelas simetrias (3) x (2) x (1). O superpotencial utilizado no MSSM,
por outro lado, é minimo, no sentido de que contém apenas 0s termos necessarios para
ser consistente com as intera¢Ges do Modelo Padrdo. Se construirmos uma teoria baseada
apenas nos trés primeiros pontos, aparecerdo teorias que violam a conservacao de namero
lepténico (*) e namero bariénico (1). Os termos responsaveis por isso geram uma fisica
inaceitavel com rapido decaimento de nacleons. Além disso, processos que violam 1 e ™,
em geral, ndo sdo observados. Assim, estes termos devem ser evitados de alguma forma e
acredita-se que isto pode ser feito de maneira satisfatoria através da introducédo de uma
simetria adicional, como uma simetria de gauge ou uma simetria discreta. Esta Gltima
possibilidade € utilizada no MSSM. Nele, uma simetria ndo-quebrada correspondendo a
uma paridade-R, ou, equivalentemente, paridade de matéria, é introduzida para eliminar

os termos indesejados. A paridade-R de um estado é relacionada a seu spin (), nimero
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bariénico (1) e ndmero leptdnico (*) por

= (13122, (3.1)

Note que assumindo a conservacdo dos numeros bariénico e lepténico, isto, automatica-
mente, implica na conservacédo da paridade-R.

Além disso, a consequéncia imediata da expressdo acima € que todas as particulas do
Modelo Padréo (inclusive os bésons de Higgs) tém paridade-R positiva, = 1, enquanto
seus superparceiros tém paridade-R negativa, = 1. Como resultado, as particulas
supersimétricas podem ser produzidas apenas em pares, e qualquer um de seus produtos
de decaimento deve conter um numero impar de particulas supersimétricas. Isto implica
gue a particula supersimétrica mais leve (Lightest Supersymmetric Particle - LSP) tem
que ser estavel, pois ndo tem canais de decaimento permitidos. Se for eletricamente
neutra, entdo a LSP seria uma excelente candidata a matéria escura.

Note que acima foi denido que o MSSM conserva a paridade-R. Isto parece um
processo completamente arbitrario ja que o MSSM néo sofreria nenhuma incosisténcia
tedrica se ela ndo fosse incluida. Entretanto, muitos mecanismos nas extensdes do MSSM

tém sido propostos que de fato levam esta simetria.

3.1.2 Supermultipletos Chirais

Os férmions do Modelo Padrao tém a propriedade de que suas componentes de “méo
direita” e de “mé&o esquerda” transformam-se diferentemente sob os grupos de gauge.
Apenas multipletos chirais podem conter férmions cujas componentes de “méao direita”
transformam-se de forma diferente de suas parceiras de “mao esquerda” sob transfor-
mac0bes dos grupos de gauge. Portanto, no MSSM, cada uma das particulas fundamentais
deve estar em um supermultipleto de gauge ou em um supermultipleto chiral. Os super-
parceiros de spin 0 dos férmions do Modelo Padréo sédo escritos com um s, por exemplo,

0 superparceiro do elétron é chamado de s-elétron. Adicionalmente, 0s superparceiros
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sdo denotados com um =, por exemplo, o s-elétron de “méao esquerda” é escrito como

Note que o subscrito no s-elétron se refere a helicidade de seu parceiro do Modelo
Padrdo, ja que os s-elétrons tém spin 0. As componentes de “mao direita” e de “méao
esquerda” dos férmions sdo separadas em duas componentes de férmions de Weyl com
diferentes transformacdes de gauge. Assim, elas devem ter companheiros escalares com-
plexos diferentes (independentes). As interacfes de gauge dos parceiros escalares sdo as
mesmas correspondentes aos férmions do Modelo Padréo.

O boson de Higgs deve estar em um multipleto chiral, ja que tem spin 0. Na SUSY
sdo necessarios dois multipletos. A razdo disso reside no fato de que o superpotencial é
holomor co, de modo que o multipleto de Higgs, que fornece massa para os quarks do tipo
up, ndo poderia fornecer massa para quarks do tipo down. Assim, para se fornecer massa
para todos os quarks, precisamos de pelo menos dois campos de Higgs, um com hipercarga
C = % e outro com C = 12 Outra razdo para a necessidade de dois multipletos € que a
SUSY ndo permite conjugacdo de carga, entdo dois dubletos sdo necessarios para evitar
anomalias originadas por Higgsinos de spin-lz. Os supermultipletos chirais necessarios

para 0 MSSM estéo listados na tabela 2.

Tabela 2. Supermultipletos chirais do MSSM.

Nomes Spin 0 Spini  ( (3), (2), (1)3)
squarks 6 () () (3.2,3)
quarks N - f (3.1, 3)

(x3 familias) ~ ! (31,3
sléptons, léptons > (T ™) (M) (1.2, 1)
(%3 familias)  ~ - f (1,11

Higgs, higgsinos E~ (E& E?) =y (1,2,3)

E. (EYE) (EYE) (12, %)
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3.1.3 Supermultipletos de Gauge

A interacdo forte da Cromodinamica Quéantica (QCD) é mediada por glions, com
superparceiros chamados gluinos. Os bdsons vetoriais do Modelo Padrdo devem ser aco-
modados em supermultipletos de gauge. Seus superparceiros fermionicos sdo chamados de
gauginos. No Modelo Padréo, apos a quebra da simetria eletrofraca, °e 1° se misturam p
fornecer os autoestados de massa ° e . Da mesma forma, a mistura de gauginos
T 0 e 19 ¢ chamada de zino (") e fotino (7). Se a Supersimetria ndo fosse quebrada,
seriam autoestados de massa com massas de /4 e 0. A tabela 3 lista os supermultipletos

de gauge do MSSM.

Tabela 3. Supermultipletos de gauge do MSSM.

Nomes Spin 3 Spin1  ( (3), (2), (1)3)
gluino, glton - (8,1,0)
winos, bésons TETO o (1,3,0)
bino, béson 1 10 ) Vﬁ (1,1,0)

Os supermultipletos chiral e de gauge listados acima sdo o contetdo de particulas do
MSSM. Uma caracteristica importante dessa teoria ¢ que nenhum dos superparceiros foi
descoberto experimentalmente ainda. Como ja foi mencionado anteriormente, se a SUSY

nao fosse quebrada, seria possivel observar s-elétrons, fétinos e gluinos.

3.2 Construcao do MSSM

A partir daqui sera feita uma construcdo mais detalhada do MSSM, descrevendo os
termos de interacdo de forma geral, através do formalismo dos supercampos. Nesta cons-
trucdo sera utilizada a representacdo de Weyl, ja que esta representacdo € mais adequada

para descrever férmions sem massa.
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3.2.1 Formalismo dos Supercampos

Uma das formas de se obter a lagrangeana de uma teoria de campo supersimétrica é
através do formalismo de supercampos. Um supercampo é um conjunto de “componentes”
de campos, contendo excita¢Oes, tais como férmions, campos escalares, ou particulas de
gauge, organizadas de modo que a acdo das transformacdes de supersimetria nestas com-
ponentes de campos seja simpli cada quando escritas em termos de supercampos. As
varias componentes de campo de um dado supercampo sdao membros de um multipleto
supersimétrico. Um supercampo € escrito formalmente como um polindmio em variaveis

espinoriais abstratas, as quais sd@o denotadas por :, :, que devem satisfazer as relacGes

de anticomutacéo

Estas varidveis sdo chamadas de coordenadas do super-espaco e transformam-se como
espinores com relacdo as transformacdes de Poincaré. Um supercampo genérico sera da

forma

(::) =50+ O+  O*::/0*: .0+ (+):10)

+::?J()+:::#()+:::: (). 3.2

que contém componentes de campos escalares, espinoriais e vetoriais. Como uma carac-
teristica do formalismo, algumas das componentes do campo acabam sendo ndo-dinamicas,
0 que signica que os campos auxiliares podem ser eliminados usando as equacfes de

Euler-Lagrange, pois esses campos, em geral, representam potenciais relacionados a ou-
tros campos e acabam acoplando-se as equacdes de movimento destes outros campos.
Como representacOes para as transformacdes de supersimetria, 0s supercampos sdo, em
geral, redutiveis. As Unicas representacdes de supercampos irredutiveis sdo de dois tipos.

O primeiro tipo de representacdo irredutivel é fornecido pelos supercampos chirais, que
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sdo supercampos que satisfazem a equacgéo de vinculo

'0°: +:(+) ’ )5 0. 3.3)

O segundo tipo de representacdo irredutivel é fornecido por supercampos vetoriais, que

satisfazem ao vinculo

6-,5 — T 6-,5 " (34)

Lembrando que os supercampos ys € -5 €m si sdo escalares, suas componentes é
que sdo chirais e vetoriais, respectivamente. Estes campos sdo as versdes supersimétricas
de dois tipos de campos ndo-supersimétricos: um supercampo chiral contém as repre-
sentacOes supersimétricas dos campos fermibnicos chirais, e um supercampo vetorial, as
representacdes supersimétricas de campos de gauge. Estes vinculos, (3.3) e (3.4), eliminam
certas componentes de campo sem destruir a supersimetria.

Para construir uma agéo funcional, deve-se eliminar as coordenadas fermidnicas do
super-espaco sem destruir a supersimetria. Um método é fornecido pelas regras de Berezin

[1] para integragdo das varidveis de Grassman,

E equivalente fazer a integracdo ou a derivacdo com relacdo as variaveis de Grassman.
Usando esta de nicdo, a acdo polinomial renormalizdvel mais geral para uma teoria de

um supercampo chiral pode ser escrita como
= 4 2:2:1 4 2> +/ +K } . (3.5)

O segundo termo, envolvendo poténcias de , é chamado de superpotencial. O primeiro

termo € identi cado como termo de energia cinética, e a prescri¢cdo minima de acoplamento
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para interacdo com um vetor de supercampo é

4. 4.
2.2- ¢t 2.2 1278

onde € o supercampo vetorial.

3.2.2 Lagrangeana Chiral

A parte livre da lagrangeana é

L; = "#"# $'+°$+ | (3.6)

com denido abaixo. As interacfes renormalizaveis mais  gerais para estes campos

podem ser escritas como

L.= $$ +)), (3.7)

onde é o superpotencial de nido por

I# !
w2

= - (3.8)

Assim, a densidade lagrangeana chiral completa pode ser escrita como

L)/5 =L +L.. (39)
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3.2.3 Lagrangeana de Gauge

A densidade lagrangeana para um supermultipleto de gauge é dada por
L,~» =3 3 > F <> +2<1—< , (3.10)

onde

3 =" " 5 0 ) (3.11)

¢ o campo de forca usual de Yang-Mills, e

<> ="Y"> 5()(>),

< = (#%#). (3.12)

O indice & percorre a representacdo adjunta do grupo de gauge (& = 1)))8 para (3),
&=123para (2), & =1 para (1)3), e % sdo matrizes hermitianas, geradores dessa

representacao.

3.2.4 Lagrangeana Supersimétrica para o MSSM

Como a supersimetria comuta com as tranformacdes de gauge, os escalares e 0s campos
fermidnicos devem estar na mesma representacdo do grupo de gauge. Para termos uma
lagrangeana invariante de gauge, precisamos substituir as derivadas ordinérias na eqg.
(3.6) por derivadas covariantes de nidas acima. Este procedimento executa o proposito
de acoplar os bdsons vetoriais de gauge aos escalares e férmions do multipleto chiral.
Mas precisamos ainda considerar se existem quaisquer outras interagbes permitidas pela
invariancia de gauge envolvendo somente os multipletos vetoriais dos campos de gauge. De
fato, ha trés termos que poderiam ser adicionados, ja que sdo renormalizaveis. Incluindo

estes termos de interagdo de gauge, a densidade lagrangeana completa para uma teoria
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supersimétrica renormalizavel é
L223 =L7+7 +Lys 2[(#% $)> +>T($T% #)] + (#% #)<, (3.13)

porém com as derivadas ordinarias em Lys trocadas por derivadas covariantes. O

superpotencial para 0 MSSM ¢ dado por [14]
o229 = Yy+6E- y.6E. y*E,+ E-E.. (3.14)

Os campos que aparecem no superpotencial séo os supercampos da tabela 2. As
constantes adimensionais de Yukawa sdo matrizes 3 < 3 no espaco das familias. Todos
os indices sobrescritos de gauge e das familias foram suprimidos. O termo é a versao
supersimétrica do termo de massa de Higgs no Modelo Padrdo. Comparando com o
Modelo Padréo, podemos notar que temos interagcdes adicionais: 0s y-.. n&do implicam
simplesmente em acoplamentos Higgs-quark-quark e Higgs-lépton-lépton, mas também

em interacBes squark-higgsino-quark e slépton-higgsino-lépton.

3.2.5 Modelo Supersimétrico Minimo: Discussdo Geral

Considere uma teoria de campo supersimétrica, cujo conteido dos supercampos seja
su ciente para incorporar os campos do Modelo Padrédo como componentes. Considere ¢
todas as interacdes sejam invariantes de gauge e renormalizaveis, e que ela ndo permita
mais supercampo algum além do minimo requerido para englobar os campos do Modelo
Padrdo. Esta teoria é o Modelo Supersimétrico Minimo (MSSM). Os supercampos chirais

do MSSM séo os supercampos dos quarks e dos leptons

= - 6, , ", (3.15)
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juntamente com os supercampos de Higgs

E,, E,. (3.16)

Os supercampos 6, *, E; e E, carregam indices de (2) na forma usual; sdo dubletos
fracos. Os indices nos supercampos dos quarks e lIéptons sdo indices de geracao (indices
latinos , , D serdo usados como indices de geracdo). Os supercampos vetoriais sdo aqueles

apropriados a simetria de gauge (1); x (2) x (3)), ou seja,

i, ", . (3.17)

A notacdo com ~ indica os supercampos. Os supercampos do MSSM estéo listados nas
tabelas 4, 5 e 6 abaixo.

A existéncia de dois supercampos de Higgs, a primeira vista, parece nao-minima.
Entretanto, nédo é possivel introduzir os acoplamentos de Yukawa de ambos os tipos de
quarks, up e down, ao mesmo campo de Higgs no MSSM. Pode-se recordar que no Modelo
Padrdo com apenas um dubleto de Higgs, quarks do tipo down e up acoplam-se, respec-
tivamente, a E e E) = H,E . No entanto, em um superpotencial para supercampos
chirais, um supercampo ndo pode aparecer junto a seu adjunto; ndo ha nenhum termo
supersimétrico com esta forma. Assim, requer-se um campo extra de Higgs. Além disso, a
existéncia de um segundo supercampo de Higgs é necessaria para evitar uma anomalia de
gauge que resultaria dos férmions chirais desemparelhados existentes no supermultipleto

de Higgs.
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Tabela 4. Conteudo de campos de matéria do MSSM.
Componentes dos Numeros Quanticos Nome

Super-
campo Campos de matéria (3), (2), (1)

6 6 (3214) dubleto de quarks left
)
- (31 4)3 singl. de quarks up right
~)
. )
N (31 +2)5 sing. quarks down right
)
* (12 1) dubleto de léptons left
I
)
- (11+2) singleto de léptons right

~)

Com o contetdo dos campos acima, pode-se escrever a Lagrangeana supersimétrica

para 0 MSSM, ou sgja,

Loos =L)y~)6.5 L) <. <=+ 2. (3.18)

onde W ¢ o superpotencial para os supercampos chirais,

= é1é2+é1A;A +é1AéA ézAéA. * (319)
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Tabela 5. Contetdo de campos de gauge do MSSM.

Super- Componentes dos NuUmeros Quanticos Nome

campo Campos de gauge (3), (2), (1)

+

~

(103) campos de gauge de (2)
3
~3
- 1
1 B (11+2) campos de gauge de (1)
1
- (810) campos de gauge de (3)

Tabela 6. Conteudo de campos de Higgs do MSSM.

Super- Componentes dos NuUmeros Quanticos Nome
campo Campos de Higgs  (3), (2), (1)

~ #He
E, (12+1) dubleto de Higgs up
#2

*

~0

#*

E; (12 1) dubleto de Higgs down

Nesta equacdo, € chamado de parametro de massa do higgsino, que aparece nas
matrizes de massa dos neutralinos e charginos. Dubletos de campos fracos estao implici-
tamente contraidos usando o tensor L de (2). As matrizes A séo as matrizes de

acoplamento de Yukawa, relacionadas as matrizes de massa dos férmions, , ~e .
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na forma usual

. (3.20)

2/ cosd 2/ cosd 2/ sin4d

onde tan4 ¢ a taxa de valores esperados de vacuo (VEVs) para os campos de Higgs.

Na verdade, as regras especi cas para a construcdo da Lagrangeana ja foram que-
bradas. O superpotencial escrito acima néo é o superpotencial mais geral possivel. Existe
uma outra classe de interacdes que violam a paridade-R que ndo foram incluidas. A exis-
téncia de tais interacdes faria do MSSM um desastre fenomenoldgico. Estes termos sao

eliminados pela imposi¢do de uma simetria discreta, a paridade-R,

— ( 1)31++22,

onde 1 e ™ sdo 0s nUmeros baridnico e leptdnico e € o spin. A necessidade desta restri¢cdo
¢ uma contrariedade, comparada ao caso do MP onde os nameros bariénico e leptonico
aparecem como simetrias acidentais da lagrangeana invariante de gauge e renormalizavel
mais geral. Nesta denicdo do MSSM, a paridade-R é uma simetria exata. Isto leva a
importante conseqiiéncia de que deve existir uma particula mais leve com = 1, e
esta particula, chamada de particula supersimétrica mais leve (Lightest Supersymmetric
Particle - LSP), deve ser estavel.

A teoria especi cada pelas equacdes (3.18) e (3.19) é uma teoria manifestamente super-
simétrica de campos interagindo entre si e com seus parceiros de supermultipleto. Estes
parceiros devem, é claro, ter a mesma massa que as particulas do MP as quais estdo rela-
cionadas, e isto entra em direta contradi¢cdo com os fatos experimentais. De alguma forma
a supersimetria deve ser quebrada, de modo que os parceiros indesejados ganhem massas
su cientemente altas para ndo terem sido descobertos em colisdes de altas energias. Por
outro lado, este mecanismo de quebra ndo deve destruir caracteristicas desejaveis na teoria

supersimétrica. Esta quebra bem comportada é chamada de quebra suave (soft breaking).
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A forma mais geral dos termos de quebra suave da SUSY invariantes de gauge envolvendo

0s campos do MSSM é [12]

L. = Z%E|?/%E)| Y% (EE.+EE)y 6 -6 ¢ T2+

F R | 2 x - 2~ +E26(A**)~+

EG (AT EB(A.)T EF(A)+

1II
— 1

1+, + 5 _ (3.21)

=

2

Os campos nesta equacdo ndo sdo supercampos, mas componentes de campos; $ indicao

parceiro escalar de um férmion $ e " indica o parceiro fermiénico de um bdson vetorial
. Os parametros (5 = ) s@o as matrizes no espaco de “sabores” com dimensfes

de massa e as 2{para =6, ,, ™, ) sdo matrizes simétricas 3 x 3 com dimensdes

de massa ao quadrado. Assim, a lagrangeana efetiva para o0 MSSM pode ser escrita como

L=Lso3 + L,_, (3.22)

onde L _ inclui os termos listados acima. Os parametros de quebra suave tém um
impacto signi cativo no espectro de massas do MSSM. As matrizes de massa dos sférmions
sdo geralmente ndo-diagonais na base onde as matrizes dos férmions sdo diagonais, com
os efeitos nédo-diagonais dependentes dos parametros que aparecem na L . e de , 0
parametro de massa do higgsino. Os gauginos e higgsinos com cargas elétricas iguais se
misturam. Os carregados sdo denotados genericamente por charginos e 0s neutros como
neutralinos. As matrizes de massa dos charginos e neutralinos dependem dos parametros
de massa dos gauginos e de .

Estes termos de quebra suave devem ser entendidos como termos de uma lagrangeana
efetiva em escalas de energia menores que a escala na qual o mecanismo de quebra da SUSY

é denido, =24. Sendo uma lagrangeana efetiva, L _ fornece uma descricdo completa da
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fisica de quebra de simetria na escala em que aquela fisica € especi cada ou abaixo dela, e
nao é necessario considerar a origem da quebra da simetria ao se estudar a fenomenologia
da teoria a baixas energias, = =54. Entretanto, ndo se pode esperar que L _ descreva
de forma con avel processos em escalas maiores que =»4. Neste sentido, 0 MSSM é uma
teoria incompleta e aparentemente existe a necessidade de uma teoria mais geral, na qual
0 encaixe da quebra suave do MSSM tenha signi cado.

O préximo passo em diregdo a fenomenologia do MSSM é substituir os campos auxilia-
res por suas equacdes de Euler-Lagrange. A substituicdo dos campos auxiliares cria varias
contribuicdes a lagrangeana em termos de componentes de campos. Serdo enumerados 0s
tipos de termos que aparecem.

Para o potencial escalar,
1
)5=2< < +33, (3.23)

com
3=—; <= Y% , (3.24)

onde { } denotam os campos escalares da teoria que sdo componentes dos supercampos
n o

Derivadas do superpotencial em relacdo aos campos escalares sdo entendidas de acordo
com a seguinte regra: na fungdo , trocar cada supercampo por suas componentes es-
calares e entéo calcular a derivada indicada. Os % séo geradores de gauge. A soma sobre
os indices &, na eq. (3.23), € sobre todo o grupo de geradores de (1) x (2) x (3).

Para as interacdes de Yukawa, a eliminacdo dos campos auxiliares resulta

,]I»l w2 n_ M w2 n _ >
L3~ = - = $) $<+ (il $ $< )’ (325)

2 < <

que fornece a identi cacdo previamente mencionada do acoplamento do superpotencial

com os campos fermidnicos de Yukawa.
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Para as intera¢des de gauge, a lagrangeana em termo das componentes de campo, sendo
$ um campo fermibnico com superparceiro $ e obdson de gauge com superparceiro -,

é

Liwr = 453 +%50t (P%s §u T3

2 8% $+8 %)+ 2 F%u%S. (3.26)

3.2.6 MSSM: Espectro e Interagcoes

Utilizando as prescri¢des acima para calcular as interacbes das componentes de campo
do superpotencial, a lagrangeana serd construida em termo das componentes de campo.
O primeiro passo € diagonalizar as varias matrizes de massa para obter os autoestados
de massa. Primeiro serdo diagonalizadas as matrizes de massa para o0s charginos e neu-
tralinos, que sé@o os superparceiros fermiénicos dos bdsons de gauge e particulas de Higgs.
Em seguida, serdo diagonalizadas as matrizes de massa dos sférmions, assumindo que as
matrizes de massa dos férmions familiares j& estdo diagonalizadas. O efeito deste pro-
cedimento de diagonalizacdo € a introducdo de uma matriz de mistura de sabores nas
interacBes de corrente carregada dos quarks, a matriz de Cabibbo-Kobayashi-Maskawa,

@o9- Na forma usual, ndo ha efeito observavel da diagonalizagdo da matriz de massa
dos Iéptons, devido a liberdade de absorver qualquer rotagdo por uma contra-rotacao dos
campos dos neutrinos. O efeito desta rotacdo nos sférmions sera considerado na discussdo
de suas matrizes de massa. De agora em diante, quando for escrito um campo de quark

ou lépton, este serd entendido como sendo um autoestado de massa.

—+

Charginos: Na base ~ * E?*, a matriz de massa do chargino é

) 2/ sin4
3 (3.27)
2/ cos4

Esta matriz assimétrica é diagonalizada por rotages separadas de estados carregados
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negativamente e positivamente, +;, = 1,,. As matrizes e aparecerdo nas
interagdes dos autoestados de massa dos charginos, que serdo designados *, com . =1 2.

As formas explicitas para as matrizes de mistura dos charginos séo

cos# sin#

sin# Cos#.,

Cos#, sin#,

= (3.28)
sin#, cos#
onde
A = (sin4 + ,cos4)
tan2# =2 2/ (2, 2+ 277 cos24) (3.29)
e
tan2t =2 3/ (cos4 + ,sin4)

(2, 242/ cbs24)

Nao foi escolhida a convencdo de que as massas sejam positivas; ao inves disto, permite-se
que o sinal do termo de massa seja positivo ou negativo, correspondendo ao autovalor de
CP da particula. Se as massas tivessem sido xadas como sendo positivas, esta informacéo
de nimeros quénticos apareceria na matriz de mistura. Assume-se que as interacfes dos
charginos conservam CP. Assim, , e S80 reais e e sdo matrizes reais. Este
formalismo permite que as matrizes de diagonalizacdo e de massa sejam complexas, de

modo a acomodar também modelos que violam CP.

Neutralinos: No caso da matriz de massa do neutralino, permitir que os termos de
massa tenham qualquer sinal (positivo ou negativo) faz com que seja possivel trabalhar
com matrizes de mistura de valores puramente reais, com a subsequente simplicagéo

para manipulacdes dos acoplamentos, especialmente em calculos numéricos. A matriz de
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massa do neutralino, nabase 1 ~ 3 E° E%é ,
1 0 / 4 /4
0 7/ 7/
= 2 4 4 , (3.30)
/4 /4 0
/4 /4
onde =cos4, =sin4, =cos: e =sin: . Esta matriz hermitiana é diago-

nalizada por uma transformacéo unitaria dos campos do neutralino, *’.= T «_ .

A matriz aparecera nas interages dos autoestados de massa dos neutralinos, desig-
nados por %, com . = 1234. Os indices / e . serdo constantemente usados como

indices do chargino ou do neutralino.

Setor de Higgs: Existem cinco estados fisicos de Higgs, que serdo denotados por A°,
E°, E* e 0. Os estados neutros de CP par, A% e E°, sdo misturas das componentes
neutras dos estados de interacdo dos campos de Higgs. O angulo de mistura é chamado

de e satisfaz as equacdes

sin2 = sin24 H;—zi/{é “, cos2 = cos24 Hi—i"/{;z " (3.31)

No nivel da “arvore”, as massas dos bdsons de Higgs neutros sdo relacionadas por
/%, = 24(/..2+ V- q(/?. +/3%)2 4/ ,7 .%os 24). (3.32)
A taxa dos dois valores esperados do vacuo (VEVS) é tan4 = 1,0l,. Quaisquer dois

parametros entre as massas e angulos determinam os outros. Além disso, a massa do

bdson de Higgs carregado é relacionada a massa pseudoescalar por

/L =/2+/2
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Acima do nivel da “arvore”, existem também corre¢des que dependem das massas fer-
midnicas, de outras combinacGes de acoplamentos do Modelo Padréo e das massas dos
sférmions. Se estas quantidades forem tomadas como conhecidas, permanece verdadeiro

gue dois dos parametros de Higgs sdo su cientes para determinar o restante.

Squarks, sléptons e sneutrinos: Em geral, as matrizes de massa dos sférmions
geram misturas entre os seis sférmions de uma dada carga. Por exemplo, os estados do
tipo up dos squarks, ~ e =, misturar-se-do entre eles e, similarmente, os squarks do
tipo down e os sléptons carregados. Os sheutrinos sdo ligeiramente diferentes, ja que
existem apenas trés estados, T. Estas matrizes quadradas 6 > 6, escritas em termos de

blocos de 3 x 3, sdo

~y Pz WL+ /(2 % )cos24 «(= cotd)
(T« cot4) T . 24 T /% 42,0024
(3.33)
- 2o+ L /4,7 )cos A +(+ tan4)
(T, tand) ™, 24 T, 4+ /2,2 00524
(3.34)
- 2.+ T /,(, ? Ycos24? ( tan4)
(" tan4) 24 T + /22 cog24
(3.35)
e a matriz 3 x 3 do sneutrino €
~ _ g 1 2
5 = - 2/4 0s24, (3.36)

onde 22 - sdo as matrizes dos parametros de quebra suave da SUSY que aparecem
na eg. (3.21). As quantidades sdo as cargas elétricas: ~ =203, , = 103e = 1.

Os termos proporcionais as matrizes de massa dos férmions aparecem dos termos de 3
e 0s termos proporcionais as massas dos bdsons de gauge vém dos termos de <, quando o

campo de Higgs adquire valores esperados de vacuo (VEVs). Estas matrizes hermitianas
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sdo diagonalizadas por matrizes unitarias, 27 = T~ 2,,. 0Os autoestados de massa

dos sférmions carregados sdo denotados por 5 com = 1)) 6, onde 5 =, ou ,
indicando a familia de férmions de tipo up, down ou lepténica. A familia do sneutrino é
similar, exceto pelo fato de que ha apenas trés estados, = 12 3. E importante notar
que pode-se executar uma rotacdo preliminar dos campos dos sférmions no espaco de
geracdes, de modo que as matrizes 3 < 3 de massa dos férmions, -, . e , sejam
diagonais. Isto é feito rotacionando-se os campos dos sférmions left e right pelas mesmas
transformacdes unitérias utilizadas para rotacionar os férmions left e right no processo
de diagonalizacdo das matrizes de massa dos férmions. Isto envolve uma mudancga nas
denicbes dos parametros 2 & » da matriz de quebra suave. Como ndo ha uma base
preferencial na qual especicar essas matrizes, ndo ha perda de generalidade por esta
rede nicdo. Tal procedimento € mais conveniente porque torna evidente que termos de
mistura de sabores de squarks nao-diagonais ndo ocorrem no caso de quebra suave de
supersimetria com blindagem de sabor, isto €, quando os termos de quebra suave forem
simétricos em sabor.

Pela forma das egs. (3.33)-(3.35), ca claro que a mistura entre squarks e sléptons é
bastante comum. Por exemplo, mesmo que todas as matrizes 2 .gejam diagonais e as
» sejam nulas, existem ainda termos nao-diagonais nas matrizes ~ 2 proporcionais as
matrizes de massa dos férmions. Neste caso, ainda podera haver uma mistura signi cativa

entre squarks top right e left.

Alinhamento do vacuo: No contexto deste modelo, o problema do alinhamento do
vacuo signi ca simplesmente que nenhum campo escalar carregando carga eletromagnética
ou de cor deveria adquirir um valor esperado de vacuo (VEV). Portanto, as matrizes
quadradas de massa dos sférmions dadas acima precisam ter autovalores estritamente

positivos.

InteracBes do MSSM: A partir daqui serdo listadas as interagdes em termos dos au-

toestados fisicos de massa [1]. Serd dada uma atencédo particular a estrutura de sabores e
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mistura de sabores.

As interacGes envolvendo sférmions sdo complicadas principalmente pela mistura dos
mesmos. E importante tratar apropriadamente o caso geral, ja que ele inclui a pos-
sibilidade de FCNCs (Flavor-Changing Neutral-Current), que sdo de grande interesse
fenomenoldgico. Para determinar as interacdes da forma mais transparente, ¢ adequado
introduzir dois operadores de projecdo que tém o efeito de projetar os autoestados de
massa dos campos dos sfermions em subespacos correspondentes a uma chiralidade par-
ticular. Estes operadores serdo chamados de e . Eles sdo denidos de tal forma
que

~=() -, - =() -, (337)

e similarmente para os squarks do tipo down e para os léptons carregados. As sdo
as matrizes de mistura dos sférmions de nidas pelo processo de diagonalizacdo descrito
acima. O caso dos sneutrinos € diferente, ja que a familia “de méo direita”, ou chiralidade
positiva, estq ausente; neste caso temos simplesmente =1e = 0. Uma realizacdo
explicita destes operadores de projecdo é facilmente dada. Considere, por exemplo, 0s

squarks do tipo up na base (T ~ ~ 7); nesta base as matrizes de projecio sdo

=0 10000, (3.38)

=0 00010 . (3.39)

Também é conveniente de nir as matrizes de projecio 6 x6 por =T e =

T . Estes produtos das matrizes de projecdo aparecem em algumas expressdes que s&o

guadraticas em campos de sférmions. Do mesmo modo, de ne-se a matriz CKM projetada
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=T @9 ,que é uma matriz 6% 6. Finalmente, os operadores de projegdo chirais
usuais para os espinores de Dirac sdo = 1(; e =1(1 +,5). As interagOes de

sférmions com férmions e neutralinos sdo dadas por

L~ = '_5_(\10 + ' )Y E4TJ T +a) (3.40)

=%+

Os acoplamentos que aparecem aqui sdo

J=Jd()+ (),

=C( )+ (), (3.41)
onde
J = 2% -~ tan: (% ) 1, 5 C = 2tan:
B 2/ sind () = v = 2/ cos4 ()=
= - - . 342
2/ cos4 0 ! ( )

Os indices repetidos estdo sempre somados nestas expressdes. Os elementos da matriz
foram indicados usando os simbolos E, e E, para denotar componentes na base de nida
na eq. (3.30). As matrizes de massa dos quarks e léptons ja estdo diagonalizadas, de
modo que as matrizes de massa nas de ni¢cdes dos acoplamentos de sdo diagonais.

As interagdes de correntes de sférmions com bosons vetoriais sdo dadas por

L T s =*':+::6 (% sin 1935 " ( T Y5+
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A A GRS R
_4—2+T(T ) 57+ T(Te) " T (3.43)
Aqui é o potencial vetorial dos gluons; e sdo 0s potenciais vetoriais

eletrofracos usuais. Note que s € uma matriz 3 x 3, ja que a matriz de massa do
sneutrino é uma matriz 3 x 3.
Outros termos também aparecem, acoplando as correntes de sférmions aos pares de

bosons vetoriais. Estas interacfes sao dadas por

Lgs = ° BS54+ 2 T % %G
="+ A=*1+
2
! 0 02 . 26 (T =
+c032: s (%3 sin“: )5 ( )5
2 1 0 .2 =t =
+cos: s (%3 sin“: )5 ( )5
2 ' P ~
o . 2sin?: 5(" )5
1, + ~ ~
A S S GAS I G I B
22T T+ )]
2
4 ‘”TI+~++~TT*”
s —. iy ("7
2 >
_ Ty~ +4~(t
> —. ()" T+ (T )T ]
2 PT 166+ | 0gRg
A 6 2

+ 2[R TR 7

+1

+2 " (% asin?: )G%G

A=":+

+2

tos - A=*;+(%3A Asin 2)G% (AT /.\)TG'.T

As interacfes acima das correntes de sférmions com os bosons de gauge ilustram a

natureza das FCNCs no modelo. As FCNCs aparecem neste caso porque =1, e a

unitariedade das matrizes ndo é su ciente para assegurar o cancelamento das partes
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de correntes de sabores fora da diagonal, isto é, T = 1. Tais projecdes com
aparecem necessariamente porque os bdsons fracos de gauge acoplam-se apenas aos

férmions de “mao-esquerda” (ou chiralidade negativa), e a prépria supersimetria impoe
gue eles devem acoplar-se apenas aos sférmions esquerdos.

As interacoes L—., também incluem FCNCs genericamente, por exemplo, considerando
a parte do vértice - O proporcional ao coe ciente J.. Esta interagdo é a su-
perparceira da interagcdo de corrente neutra . No ultimo caso, ndo ha ter-
mos nao-diagonais de sabores, por causa do cancelamento de GIM (Glashow-Iliopoulous-
Maiani) [1]. Entretanto, o mecanismo de GIM nao pode operar para os vértices de mistura
quark-squark, pois as rotacdes dos campos dos squarks sdo independentes das rotacdes
dos campos dos quarks. As supercorrentes leptonicas ndo estdo imunes a este fendmeno;
correntes neutras de mudanca de sabor (FCNCs) leptonicas também aparecerdo generi-
camente, com manifestacdes tais como () =0.

As interacOes de correntes carregadas supersimétricas sdo dadas por

L = [ = 7= T ) e T

O L S I Gl

rll 7T S(PTI*A) (3.44)
onde

— = (ge )1 - "=(a@s *) 1, (3.45)

* =/L(T@9++)2, E/L(@w*)z.
b /L( To e 2 ;/L( @0 - *) 2, (3.46)
= /L( Y = () e (3.47)

Novamente, as matrizes de massa nas equacfes acima sao diagonais pela prévia rotacdo
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dos campos. N&o aparecem projetores na equacdo para °, ja que a matriz de mistura
do sneutrino é apenas 3 % 3. Note, também o aparecimento da operacdo de conjugacéo
de carga,

$ =29%. (3.48)

As interagOes de squarks com quarks e gluinos sdo dadas por

L = 2 [6( ) 6( )I%)G

A=+

+[G () G ()% G.

Nas expressdes seguintes envolvendo os campos de Higgs serdo escritas apenas as

interacOes para os squarks. Para obter as interacGes para os sléptons, deve-se fazer as

trocas I, . As interacGes com o0s escalares neutros sdo
Lzro = =~~oE 0”N++~;0E 0 ,
— o~ 4 __ 0~
I—KA‘/O - **/OA + ++/OA y (349)

onde os acoplamentos séo

== 0 = cos/-4 cos( + 4)}{(%a =sin :3(~ =)+ «sin : (« =) T
— &in(trt 2 4.t 27, N
/ sin4 sin (' + 1+)
CcoS -
zm% « <[ «tan] «) +A))}, (3.50)
Fffo = cos/-4 cos( +4){(%3+ s+sin :3(, +)'+.sin 2 (, )3 T
trt 2 t 2
/ cos4 COS( [+ +, ]"') +
sin -
Yarveonw J scot] 4) +A)}, (3.51)

2/ cos4 *
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I co{:: sin( +4)Y{ (% =sin :)(« =)+ «sin : (~ )3 T
/WCOS(T[I 2+ 2]
4 L [+ woot] ) + A (352)
e = Co{:: sin( + 4} (s +sin 13(, +) +asin (., HF T
"'msm (ft2+"21, .,
7t 1L+ atan] ) + A (353)

As interacdes com pseudoescalares sao

Lo = 3, §( 17+ ..tand] )" A}

*o— 0L~(TTL «+ «~cotd] =)~ A))}. (3.54)

As interacfes com escalares carregados sao

Lige = %EM(TH)"HA))
+——  E*(tiyT,tand+ T.cotd] ,) +A
5/ (TA7.ta 1 +) )
+——  E*(Ti[T.tand + T,cotd] ) +A
5/ (TL["~ta ] +) )
+—E*(TL T + ,tan4] ) +A
=7 ( [ 1 +) )
+——  E*(TL . + «cotd] ,) +A)). 3.55
5/ ( [ 1 +) ) (3.55)

Agora, serdo listadas as intera¢des envolvendo neutralinos, charginos e gluinos, sem
sférmions:

w0 = 0 [, + - ]+ +A))1 < (356)

[ G S 0
(3.57)

Lo = n
coS : 2C0Ss :
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L= —* | (3.58)
—=_5 o (3.59)

Os acoplamentos que aparecem nas equacgdes acima sdo dados por

L= ,<00=2(13 3<F 4 4<)
o= 0y 2zzlr!<sin:, 2
o= < 222<+!<sin:, 2
»< = (10 2)4 +5 1<
< = (10 2) o+ 15
Os indices de , , se referem as bases denidas nas egs. (3.21) e (3.25).

As interacGes de neutralinos e charginos com bosons de Higgs sdo xadas pela super-
simetria e pela simetria de gauge, e, portanto, ndo exibem a dependéncia do modelo tipica

das interagdes de Higgs,

Lowvs = cos E”'[6 +6<] snE Y +.17, < - (3.60)
Lyo-+s = sin A" *[6 4+6<] cosAZ[ +.1, - - (3.61)
Leoess = sind ¥ [6 B ] + cos4 T <1, < - (362
L os0v0 = ;E R +%< ], 0 (3.63)

L,0.0.0=;AU[%,< %o 1. O (3.64)

Looaro =5 U< +he ] 0 (3.65)

Liexso= E 6" +6" 1" +A) _ (3.66)
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Os acoplamentos que aparecem aqui sdo

M —

6. = 1023 1<,
< = pm1 2<,
6. = cos4[41<+p102(_2+tan: 1) 2<l;
6L = sind[s1< & 102(3 +tan: 1)<,
%. = cosBY _ +sin " _
%< = sin6Y_ +cos ¥
%o = sind6Y +cosd ¥, _
6" = %3(2 tan: 1)+ (. /),
. = %4(2 tan: 1)+ (. /). (3.67)

As interacBes dadas acima esgotam as interacdes envolvendo as particulas superpar-
ceiras. Para terminar, serdo dadas as interacdes envolvendo bdsons de Higgs com baésons
de gauge, que sdo determinadas pela simetria de gauge, as interacdes familiares de Yukawa

e as interacdes de gauge de quarks e léptons:

Lg = 21 E* " [ESin( 4)+A cds( 4)+ ]+A7F
oo [0 (E%sin( 4)+A%cos( 4))]
2 . v + v +
+y———(2sn’: 1)E " E" E"E" (3.68)
Lgg = / * [E%cos( 4)+A sin( 4)]
4t [ECcos(4 )+A’sin(4 )], (3.69)
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Las = 2 " IEV+AY+( §42E E ]
2
+—8 o [(E%)? + (A°)? + (°)® +2c0s?2: ETE ]
- 2. >
L2 EYE 4 coS 2: E*E 1 sin“ :
COS : 2 COS :
x[ *E (E°sin(4 ) Acos(4 ) 9)+A)). (3.70)
As interacdes familiares de Yukawa sdo dadas por
— -, ; 0
L = o na [E sifi +A cod  cos4]
N 0 0 i 0 i
57 cosd + [E”cos A”sin sin4]
+ 57 {E* (+tan4 + «cotd ) +A))}. (3.71)

Para obter os acoplamentos de Yukawa para os léptons carregados, basta fazer as trocas
e I na expressdo acima, notando que a matriz de massa do neutrino se anula
Portanto, estes termos levam aos acoplamentos seguintes Higgs-férmion-férmion

de Yukawa. Para férmions do tipo up, os acoplamentos sao

/= cot4 /= sin /= cos
Ave = g A== g M T o e (3.72)

onde /~ é a massa dos férmion, e para férmions do tipo down, os acoplamentos sédo

/.tan4 /. cos /: sin

A= —g—— A= st M T 07 osd

7 (3.73)

onde /. é a massa dos férmion.
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As interacgOes de gauge familiares séo

x(= sin :?) sin: ]52 5 5. (3.74)

As Unicas interacdes restantes sdo as cubicas e quarticas no setor de Higgs. Os termos

cUbicos sdo
L = J/E EY[E co8(4 )+A sind )]
/ .
400; [ECcos(@ + ) A’sin(4 + )] x {cos2 [(E®)* (A°)?]
2E°A%sin2 [(°)?+2EYE ]Jcos24}. (3.75)

Os termos quarticos ndo serdo listados, pois raramente sdo necessarios em diagramas com

contribuicdes apenas de termos principais, sem correcfes radiativas.

3.3 Particula Supersimétrica mais Leve (LSP)

No MSSM, devido a conservacdo da paridade-R, existe uma particula supersimétrica
estavel, a LSP (Lightest Supersymmetric Particle). As outras particulas supersimétricas
decaem na LSP.

As possiveis candidatas & LSP s&o o gluino (*, parceiro supersimétrico do glton),
o squark (G, parceiro supersimétrico do quark), que devem formar hadrons devido ao
con namento de cores, o sneutrino (T, superparceiro do neutrino), o gravitino (*, super-
parceiro do graviton) e o neutralino mais leve ("% uma mistura dos superparceiros dos
bésons neutros de gauge, ~ e ~°, e dos bésons neutros de Higgs, E%e E%) [13].

Os trés primeiros, gluino, squark e sneutrino, em geral, apresentam fenomenologia

em desacordo com algumas observacGes cosmoldgicas. Se a LSP fosse um squark ou um
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gluino, estas particulas deveriam formar hadrons. Se estes hadrons fossem carregados, eles
apareceriam em buscas por prétons andmalos; porém, é possivel que superparceiros es-
taveis com interacdo forte formassem apenas hadrons neutros que, diferente dos néutrons,
nao formariam nucleos e, assim, esquivariam-se da detec¢do. Modelos de Grande Uni -
cacdo prevém relacbes entre as massas das superparticulas, e, na maioria dos casos, 0
gluino é mais massivo que o neutralino e os squarks sdo mais pesados que os sléptons.
Entéo, nenhum dos dois poderia ser a LSP.

A LSP é determinada pela escala de quebra da Supersimetria. Se essa escala for maior
que 10" | a LSP sera o neutralino. Se for menor que 10" , sera o gravitino [3].
Os dados experimentais atuais sugerem uma temperatura da ordem de 10'®  como
sendo a escala da quebra da SUSY, de modo que o neutralino seria a LSP. A massa da

LSP ¢ controlada pelos parametros da L ..

3.4 Neutralinos

No MSSM, os férmions f6tino (7), zino ("°) e higgsinos neutros E%e E%se misturam
em quatro auto-estados fermionicos, chamados neutralinos. Os quatro neutralinos séo
i ~0 ~0 ~0 5 ~0 ;
tipicamente representados por 7y, 75, ~ ;e ~, em ordem crescente de massa. Daqui em
diante, iremos nos referir ao ~¢, isto , 0 mais leve dos quatro neutralinos, como neutralino
e representa-lo simplesmente por .

Na base ( 7, =0 E%), a matriz de massa dos neutralinos pode ser expressa por

1 0 ces 4 sin : $ind sin :
_ 0 2 4 C0s4 Cos : 4 Sin4 cos :
0 4 Cos4 sin : 4 C0s4 cos : 0 |
4 Sin4dsin : 4 Sin4 cos :

(3.76)
onde ;e , sdo os parametros de massa do fotino e do zino, respectivamente, : é o

angulo de mistura de Weinberg, tan4 ¢ a taxa de valores esperados do vacuo dos bosons
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de Higgs e é o parametro de massa do higgsino. Esta matriz pode ser diagonalizada
pela matriz , de modo que

e = T (3.77)

A diagonalizacdo da matriz de massa do neutralino leva a quatro auto-estados de

massa [16], dados por

M ni ™3
_ 1 2 1 23 1
S A TR
My 11 2, 7
Ly -0 = & =2 ~ 3 - ,
2 %07 + & 6 2 &§ 3 2 (8& %)21 +4( T+ ))2 (379)
p n ™3
My E1 2, 1
o= 38 652 2537 g 2,1 3t (80
p ni ™3
1 1 % 1 23 1
Ly «o =+ — —2 + -2 _ + — + , .81
2 %0} 2& 522 322 @ ') 2 4(1 2) (3.81)

onde L representa o i-ésimo autovalor da matriz de massa do neutralino e

3

2,=(12 % %), 5(1"' 2)%, (3.82)

— l 3 1 2 2 2

2; = 81"‘2)"'2(1—"'2)(12 4 )H(1+¥2)
+(qc08%: + ,sin?: ) 2+ 2sin?24 (3.83)
4 4
2, = (1008°: + ,sin’: ) 2 sin24, 4,2
+%(1+ D1+ 2)2+(qc08?: + 5sin®: ) 2+ Zsin24) 4
1 3
+og(2 2 g+ ) oegl 1t 2)", (3.84)
1 1" 1I1§

§=_—Re +(<027)2 *°, (3.85)

23
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1 2 8
<= 43 272 = 252 A2y, = 22, §2§+§2224. (3.86)
A matriz é dada por [16]
2 _ 1 1 L «o
1 tan: > L -0 ' (387)
3 [2 L-o)[+ L -] ?sindcosd[f1 2)cos’: + 2 L o] 1
1 al2 L -o]sin:z [ cos4 +L -osind] ’
(3.88)
4 Lowola L[4 L -] Zcos*4[(1 z)cos’: + 2 L 0] 1
1 al2 L -o]sin:1[ cos4 + L -osin4]
(3.89)
e 1
Mok Mok MO
1= 1+ 2 + 3 + 4 (3.90)
1 1 1
O neutralino (mais leve) é uma combinagéo linear de =, °, E? e EJ (gauginos e
higgsinos),
= 17+ g O+ B0+ ,EL 2 (3.91)

A fracdo de gauginos de é denida como

e a fracdo de higgsinos como

Quando a fracdo de gauginos € muito maior que a de higgsinos, 0s neutralinos sdo denomi-

nados neutralinos-binos, ou neutralino-gauginos; quando as fragdes sdo aproximadamente

equivalentes, neutralinos mistos e quando a frac@o de higgsinos é bem maior, neutralinos-

higgsinos.

Se o neutralino for neutralino-higgsino, ele é aproximadamente degenerado em massa

com o primeiro neutralino de menor massa depois do neutralino mais leve, ~

), € com
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Figura 3.1: Densidade reliquia de neutralinos com e sem coaniquilacdes versus a com-
posicdo dos neutralinos [17].
o0 chargino mais leve. Quando o neutralino mais leve é predominantemente higgsino, a
abundancia reliquia correspondente € tipicamente menor que a estimada para o contetido
nao-bariénico do Universo. Isto se deve primeiramente a taxa de aniquilacdo deste tipo
de neutralino, que é bem maior que a taxa de aniquilacdo de um neutralino-bino. Além
disso, a quase-degenerescéncia entre neutralinos-higgsinos e ~%e charginos leva a grandes
efeitos de coaniquilacdo [17], como mostrado na gura 3.1. Esta coaniquilacdo de neu-
tralinos com estas outras particulas também diminui a abundancia reliquia dos mesmos
no Universo. Como resultado, na auséncia de processos que aumentem a densidade de
reliquias, neutralinos-higgsinos ndo sdo adequados para serem 0s principais componentes
da matéria escura. Como sera visto mais adiante, a presenca de energia escura no Universo
aumenta a abundancia dessas reliquias naturalmente, tornando os neutralinos-higgsinos
candidatos atrativos a matéria escura [18].

Espera-se que 0s neutralinos sejam nao-relativisticos na presente época. A baixas

velocidades, os canais de aniquilacdo para o neutralino sdo pares férmion-antiférmion
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(primeiramente férmions pesados, como os quarks top, bottom e charm e o Iépton tau),
pares de bosons de gauge ( * e ©0) e estados nais contendo bosons de Higgs [1].
Apesar de ndo haverem processos diretos para a aniquilacdo de neutralinos em fétons,

0 s3o bastante inte-

termos de correcdo contendo loops para sua aniquilacdo em e
ressantes, ja que estes processos forneceriam uma linha espectral caracteristica, observavel

em experimentos de deteccdo indireta [2].

3.4.1 Aniquilacdo do Neutralino em Férmions

Os neutralinos podem se aniquilar em pares de férmions através dos trés diagramas

abaixo:

Figura 3.2: Diagramas para a aniquilacdo de neutralinos em pares de férmions [1].

Estes processos consistem na troca de Higgs pseudoescalares, bésons ° ou sférmions.
O célculo das amplitudes para estes processos pode ser encontrado em [1] e [2]. Deve-se en-
fatizar que estes diagramas de aniquilagdo de neutralinos de baixas velocidades em pares de
férmions tém amplitudes proporcionais a massa do férmion do estado nal. Para as trocas
de sférmions e ©, isto ocorre porque os acoplamentos °-férmion-férmion e neutralino-
férmion-férmion preservam a chiralidade. Para a troca de Higgs pseudoescalares, a am-
plitude introduz um fator explicito da massa do férmion no acoplamento de Yukawa.
Também deve-se notar que o acoplamento de Yukawa que aparece na amplitude do pro-
cesso com troca de Higgs pseudoescalar é proporcional a tan4 para quarks down e a cot4
para quarks up. O resultado destas observacles € que a aniquilacdo do neutralino em
férmions sera dominada por estados nais pesados, 9§, HH™ e, se permitido cinematica-

mente, . Além disso, se tan4 for grande, férmions do tipo bottom podem ser dominantes
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sobre férmions do tipo up. E também, aniquilacdes em 99 podem ser dominantes sobre B

mesmo para neutralinos pesados.

3.4.2 Aniquilacdo do Neutralino em Boésons de Gauge

Em geral, neutralinos podem se aniquilar em bdsons de gauge através dos varios pro-

cessos apresentados abaixo:

Figura 3.3: Diagramas para a aniquilacdo de neutralinos em pares de bdsons de gauge [1].

No limite de baixas velocidade, entretanto, apenas 0s processos com trocas de charginos
ou neutralinos fornecem amplitudes ndo-nulas. O calculo destas amplitudes pode, tam-
bém, ser encontrado em [1] e [2]. E importante notar que neutralinos puramente gauginos
nao apresentam amplitude para a aniquilacdo em bosons de gauge. Ja os neutralinos
puramente higgsinos ou misturados podem aniquilar-se e cientemente por esses canais,

mesmo a baixas velocidades.

3.4.3 Aniquilacdo do Neutralino em dois Fotons

Uma excelente assinatura para a deteccdo de neutralinos seria fornecida pela aniquilacéo
de neutralinos no halo em estados nais de dois corpos contendo dois féton, como , ou
um féton, °. Como os neutralinos aniquilantes se movem com velocidades galacti- ce
I0 103, o resultado é uma linha de raios gama com um pico de maximo. Esta

assinatura ndo teria origem concebivel a partir das fontes astrofisicas conhecidas.
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O célculo da secdo de choque do processo

+ o+ (3.92)

¢ feito no limite onde a velocidade relativa do par de neutralinos é nula. Este resul-
tado pode ser aplicado a neutralinos se aniquilando no halo galactico, onde a velocidade
estimada destas particulas seria de 10 103 [19]. Os fotons resultantes seriam a-
proximadamente monocromaticos, com energia igual a massa do . Além disso, para
velocidades relativamente baixas, o par de neutralinos deve estar em um estado de onda
, COm numeros quanticos pseudoescalares. Pode-se, portanto, projetar a amplitude do

estado ' 5, usando o projetor

O,= _5_2 1 , (3.93)

onde -éamassado eM=( - 0)seu momento. Analisando a estrutura de Dirac dos
diagramas de Feymann para este processo, podem ser excluidos a priori aqueles diagramas
que ndo geram um estado pseudoescalar.

Ha ainda uma outra propriedade que introduz uma simpli cacdo adicional. Em qual-
quer processo de aniquilacdo de particulas em repouso, as integrais com loops de quatro
pontos obtidas de cada diagrama, aplicando-se as regras de Feymann, podem sempre ser
reescritas como uma combinacdo linear de integrais de trés pontos. Isto é possivel porque,
para cada integral, pode-se encontrar uma combinacdo linear dos quatro fatores no de-
nominador que é independente do momento uente no loop. Assim, segue-se que nao
haverdo integrais de quatro pontos no célculo da amplitude.

A amplitude do processo de aniquilacdo (3.92) pode ser fatorada na forma

2

A= o—((( G D D2)7, (3.94)

onde (4, (2, D4, D, séo respectivamente os tensores de polarizacdo e de momento dos dois
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Figura 3.4: Diagramas de Feymann com um loop que contribuem para a aniquilacdo de
neutralinos em dois fotons [19].

fotons resultantes. A secdo de choque €, portanto, dada como uma funcéo de /, pela

formula
22 2

I+, = —

16B3

Nt

(3.95)

A amplitude total é escrita como a soma das contribui¢Ges obtidas das quatro diferentes

classes de diagramas, apresentadas na gura 3.4, ou seja:

+
+
N
+
N

/=7-+7 (3.96)

Nesta equacdo, / ~ sdo as contribui¢cdes dos diagramas com loops de férmion-sférmion;

/ . s&o as contribuicbes dos diagramas com loops de chargino-boson de Higgs; / sdo

as contribuicdes dos diagramas com loops de chargino-bdson e / séo as contribuicdes
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dos diagramas com loops de chargino-Higgs néo-fisicos [19]. Baixas taxas de aniquili¢do
de neutralinos em dois fétons sdo obtidas com netralinos-binos e neutralinos mistos, en-
guanto neutralinos-higgsinos fornecem uma taxa bem maior. No limite onde o neutralino
é puramente higgsino

I+, 1x10%cm’s’. (3.97)

Um neutralino puramente higgsino de massa de aproximadamente 3 4 % pode ter o

canal 2 como modo dominante de aniquilacao.

3.4.4 Aniquilacdo do Neutralino em um Féton e um Boson °

No MSSM, o unico outro canal de aniquilacdo de neutralino em monoenergético é
o de estado nal °, cujos diagramas de Feymann estdo apresentados nas guras 3.5-
3.9. Como as aniquilagbes no halo acontecem no estado de onda , a conservagdo da
helicidade proibe estados nais de E°, com = 12 3 representando os trés bdsons de
Higgs neutros. Podem haver estados nais ndo-perturbativos, tais como , com sendo
um méson vetorial feito de um par GG, mas estes geralmente fornecem uma propor¢éo

muito baixa nas taxas [20].

1IN L JJ_FJ? X

f: f

Figura 3.5: Diagramas de Feymann incluidos no célculo de 7- 1o processo +  + 0
[20].
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Figura 3.6: Diagramas de Feymann incluidos no célculo de / .., no processo +
+ 9[20].

No processo

+ +0 (3.98)

uma nova contribuicdo, alem daquelas que sdo generalizacdes do processo de aniquilacédo

em 2, deve ser levada em conta. Quando se faz a generalizacdo de para
, @ maior parte dos diagramas podem ser derivados de . Existe,
entretanto, uma importante classe de diagramas presentes apenas para , que

correspondem a insergdo da transicdo ~° 0 [21].

A natureza da LSP, com maior fragdo de gaugino ou higgsino, e sua massa criticamente
determinam sua secdo de choque de aniquilacdo em . Neste processo, assim como no
de 2, as maiores contribui¢cdes ocorrem quando a fracdo de higgsino é dominante no
neutralino. Porém, no caso de uma LSP com grande propor¢ao de higgsino, a magnitude
da secdo de choque para é quase uma ordem maior que para , devido as contribuicfes
da nova classe de diagramas, que fornecem corre¢des de mais de 30%. Além disso, para o
caso , 0 pico da secdo de choque é muito mais evidente antes da secdo de choque
decair e alcancar um patamar da mesma ordem de

Existem ainda numerosos estados nais nos quais os neutralinos poderiam se aniquilar.
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Figura 3.7: Diagramas de Feymann incluidos no calculo de 7 ,no processo + + 0

[20].

Os mais importantes, é claro, sdo os estados nais de dois corpos que aparecem na mais
baixa ordem de perturbagio da teoria. Especicamente, estessdo * , 9, *E,

E*, 00 0?9 OA° E*E , e todas a seis combinagdes de °, A° e E°. Muitos
diagramas de Feymann contribuem para tais processos, fazendo com que o célculo de sua
secdo total de choque seja uma tarefa ardua. A aniquilacdo de neutralinos nesses outros
estados nais depende também de que os neutralinos tenham massa su ciente para que tais
canais sejam possives. Em particular, eles sdo importantes em modelos onde o neutralino
seja predominantemente higgsino e séo suprimidos quando se tém neutralinos-binos (maior

fracdo de gauginos).

3.5 Solucoes de Problemas do Modelo Padrao

Considerando as constantes de acoplamento, a luz do MSSM, é possivel mostrar que
de fato elas se unicam em uma escala de > v 3 x 10'®  [10]. Esta unicagio aparen
das constantes de acoplamento poderia ser acidental, mas também fornece uma
esperanca de que possa existir algum tipo de Grande Uni cacéo.

Ainda tem-se um grande numero de pardmetros livres e o problema da incorporacéo
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Figura 3.8: Diagramas de Feymann incluidos no célculo de 7, no processo + +°©
[20].

X Fad

Figura 3.9: Uma classe adicional de diagramas descrevendo a transicdo =%

aparece apenas no processo de [21].

gue

da gravidade. De fato, ap6s incluir os termos de quebra da SUSY no MSSM, restam
ainda cerca de 100 parametros a serem determinados experimentalmente. Isto parece
ter intensi cado o problema ao invés de resolvé-lo. Para resolver esses problemas, uma

teoria interessante seria a supergravidade (SUGRA) [22]. Ela é baseada na versao local da
SUSY. A algebra da SUSY mostra que a invariancia sob transformaces locais da SUSY
implicam em invariancia sob uma mudanca local de coordenadas. Esta é a base da Teoria
da Relatividade Geral de Einstein. Assim, a SUSY local naturalmente inclui a gravidade.
Nao serdo discutidos maiores detalhes aqui, mas a introducéo da supergravidade implica
que os termos de quebra da SUSY possam ser descritos utilizando apenas trés parametros.

Podemos ainda fazer uma consideracdo sobre as massas dos neutrinos. E possivel
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mostrar que quaisquer termos que introduzam massa aos neutrinos estdo fora do MP,

entretanto alguns desses termos podem ser incluidos no MSSM sem prejudicar a teoria.



Capitulo 4

Matéria Escura

A possibilidade da existéncia de matéria escura no Universo vem sendo discutida ha
algumas décadas. Atualmente, estima-se que apenas 5 a 10% da massa que constitui o
Universo ¢é visivel, sendo o restante matéria escura. Algumas das evidéncias de sua exis-
téncia sdo as medidas de velocidades no movimento orbital de galaxias em aglomerados,
as curvas de rotacdo das galaxias e as lentes gravitacionais.

A riqueza de evidéncias observacionais para uma densidade de matéria ndo-relativistica
o Vv 03, combinada com os vinculos da nucleossintese do Big Bang na densidade de
barions, 4 - 01, indicam a existéncia de uma signi cativa quantidade de matéria escura
ndo-baridnica, de modo que se espera que a matéria escura seja formada de algum tipo
exotico de particula. Além disso, se sO existisse matéria luminosa, a duracdo da época da
formacao de estruturas seria muito curta, requerendo, portanto, utuacdes na radiacdo
cosmica de fundo bem maiores que as observadas.

A natureza da matéria escura ainda é pouco conhecida. Existem tentativas de detectar
sua presenca através de seu efeito dindmico sobre nucleos atdbmicos. Mesmo interagindo
muito pouco com a matéria bariénica, acredita-se que se possa detectar o efeito da coliséo
de tais particulas com os nucleos. Nesse caso, o recuo desses poderia dar indicios sobre
a massa dessas particulas ndo-baridnicas. Entretanto, até 0 momento, essas experiéncias

ainda ndo deram resultados concretos, e, enquanto a indenti cacdo positiva dessa matéria

120
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ndo ocorrer, existem muitos possiveis candidatos levantados pelas teorias de particulas
elementares.

Muitos autores sugerem que a matéria escura consiste de alguma nova, e ainda néo-
descoberta, particula massiva fracamente interagente (WIMP). Das candidatas a WIMPs
gue tém sido consideradas, uma delas € o neutralino, a particula supersimétrica mais leve
(LSP) em muitas teorias supersimétricas. A existéncia de uma particula supersimétrica
estavel com a possibilidade de ser candidata a matéria escura € uma das caracteristicas
apreciaveis do MSSM [23]. Sua estabilidade é consequiéncia da conservacdo da paridade-R,
postulada para preservar a estabilidade do proton.

Existe hoje uma vasta gama de experimentos sendo montados para detectar estas
particulas no halo galactico. Técnicas incluindo deteccdo direta em laboratérios sub-
terraneos, deteccdo indireta através da observacdo de neutrinos energéticos gerados pela
aniquilacdo de WIMPs que se acumulam no Sol e/ou na Terra, e observacao de raios cos-
micos andmalos como antiprotons, paésitrons e raios gama de WIMPs que sdo aniquiladas
no halo galactico, além, é claro, da busca por estas particulas nos aceleradores.

Do ponto de vista cosmoldgico, a matéria escura presente nos aglomerados pode ser
responsavel por uma fragdo considerdvel da densidade critica, mas ndo por toda. Acredita-
se que a massa total contida nos aglomerados pode ter uma contribuicdo tal que o w
02 0 3. Se tomarmos que o Universo tem o w 1, entdo uma parte importante dessa
densidade deve estar fora dos aglomerados de galaxias, na forma de energia escura. Assim,
temos que a densidade de matéria-energia no Universo esta dividida da seguinte forma:
uma pequena contribuicdo de matéria baridnica, 4 005, um contribuicdo de matéria
escura ndo-baribnica, co 022, levando a uma contribuicdo total de matéria de o
0 27, e uma densidade de energia escura 073 [10]. A energia escura seria a

componente responsavel pela expansao acelerada do Universo.



122

4.1 Evidéncias Observacionais

As primeiras evidéncias assinalando a presenca de uma enorme quantidade de matéria
escura no Universo comegaram a surgir em meados dos anos 30, com os trabalhos de Fritz
Zwicky sobre os aglomerados de galaxias [24]. Desde entdo, estas evidéncias se acumula-
ram e, nos anos 60, surgiram indicios de que a matéria escura estaria presente também nas
galaxias. Paralelamente, a necessidade de matéria escura em escalas cosmolégicas surgiu
com o reconhecimento das vantagens do modelo plano e da inviabilidade de preencher o
Universo unicamente com bérions, ja que o sucesso da nucleossintese primordial constitui

um forte argumento nesse sentido.

4.1.1 Evidéncias Astrofisicas

Tanto em nossa galéxia, quanto em outras galaxias espirais proximas, observa-se que
a velocidade de rotacdo dos seus respectivos discos se mantém praticamente constante
guando nos afastamos da regido central. A velocidade de rotagdo, , do material contido
nesses discos, € uma resposta ao potencial gravitacional gerado pela distribuicdo de massa.
Consideremos o gas interestelar contido no plano do disco a uma distancia 7 do centro da
galaxia. A odrbita desse material é aproximadamente circular e para que haja equilibrio

dindmico esse gas deve se movimentar com uma aceleracao centripeta tal que

2

7

7 (4.1)

Na regido central a densidade de massa € aproximadamente constante, resultando
que 73, e, portanto, devemos esperar que a velocidade de rotagio observada cresca
proporcionalmente a distancia radial, 7. Esse é exatamente o resultado que se observa.
Até os anos 60, acreditava-se que esse crescimento da velocidade de rotagdo deveria ocorrer
até o ponto em que praticamente toda a massa da galaxias fosse amostrada. A partir

desse ponto, deveriamos esperar que 0 7, qguando nalmente a rotacdo atingiria a
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fase kepleriana. Contudo, no nal dessa mesma década, dados observacionais mostraram
que as curvas de rotacdo, na maior parte das galaxias espirais, mantém-se praticamente
constantes em toda regido onde se pode detectar a presenca do gas ionizado proveniente
dos bragos espirais, como mostrado na gura 4.1. Se a velocidade de rotagdo se mantém
constante, podemos inferir que a massa deve crescer proporcionalmente a distancia radial.
Assim, mesmo apds o raio optico, quando todas as estrelas ja foram amostradas, devemos

ter uma enorme quantidade de massa, conhecida por matéria escura [25].

observed 3
i“"i“‘i“‘i"‘i‘ “{‘“‘E i

expected
from
luminous disk

R (kpc)

M33 rotation curve

Figura 4.1: Curva de rotacdo da galaxia espiral M33. A curva pontilhada mostra a
distribuicdo aproximada da curva de rotacdo devida ao disco luminoso estelar. H4 também
uma pequena contribuicdo de gas (ndo mostrada) [26].

Nos aglomerados de galaxias também deve existir uma grande quantidade de matéria
escura. A evidéncia vem do movimento aleatorio das galaxias que povoam essas enormes
estruturas. A distribuicdo de velocidades desses objetos indica um sistema que deve estar
préximo do equilibrio. Assim, podemos assumir, sem grande margem de erro, que € valido
o teorema de Virial, segundo o qual a média temporal da energia potencial deve ser igual

a duas vezes a energia cinética. Esta condicdo pode ser escrita como:

(4.2)
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onde +g representa a dispersdo interna de velocidades, ), a dimenséo radial do aglo-
merado e , a massa total. A aplicacdo dessa condi¢do de virializacdo a aglomerados te
sido realizada desde meados dos anos 30. O resultado é que as massas obtidas sdo
da ordem de 50 a 100 vezes maiores que a massa luminosa contida nas galédxias. Mesmo
considerando que muitos aglomerados contém gas quente, em quantidades comparaveis
as proprias galaxias, ndo se pode deixar de concluir que sua dinamica interna deve ser
dominada por uma quantidade enorme de matéria escura. Além disso, a matéria escura
dos aglomerados também deve estar distribuida no interior dos aglomerados, entre as
galéxias.

Durante algum tempo, cogitou-se que talvez a matéria escura indicasse a presenca
nos halos galacticos de objetos astronémicos de baixa massa: estrelas pouco luminosas,
planetas e outros remanescentes da evolugdo estelar. Se este fosse 0 caso, a emissao

infravermelha desses objetos ja teria sido detectada pelos telescopios atuais.

4.1.2 Nucleossintese Primordial

Devido a rapida expansao e resfriamento, o Universo evidentemente nédo se encontrava
em um estado de equilibrio termodinamico estrito. De alguma forma, essa rapida expansao
foi proporcionando o dominio momenténeo de diferentes processos cujas acdes deixaram
marcas em sua estrutura até o presente.

Logo apds a fase da bariogénese, uma grande quantidade de néutrons comegou a surgir,
gracas as interacfes entre protons e elétrons, preparando o Universo para a nucleossin-
tese. Ao contrario da bariogénese, que depende de principios fisicos ainda em discussao,
a nucleossintese ¢ uma fase melhor compreendida. Primeiro, porque as condices fisi-
cas reinantes, ainda sob o dominio da era da radiacdo, sdo conhecidas. Além disso, 0s
processos fisicos sdo semelhantes aos encontrados na nucleossintese estelar. Trata-se,
naturalmente, de uma fase complexa, em que varios fendmenos ocorreram concomitante-
mente. Contudo, cada um deles é individualmente conhecido [25]. Nesse periodo, durante

aproximadamente 10° , o Universo foi transformado em um gigantesco reator termonu-



125

2

(gh
0.001 0.01 C.1 1

\IIIIII‘ LU ‘ 11| H

Critical density for
Hy=65 kmfa/Mpc

Abundances

| IIII|II| || ||III|I| L Ll I| L L L
107% 107 107 10
Pr

Figura 4.2: Abundancias previstas dos elementos leves em fungéo da densidade de barions.
A faixa azul destaca a determinacéo da densidade de barions baseada em recente medida
da abundancia primordial de deutério [27].
clear altamente aquecido e denso, da mesma forma que o processo de fusdo que ocorre
no interior das estrelas. Contudo, ao contrario do que ocorre nos nucleos estelares, logo
em seguida, devido a rapida expanséo, que reduziu rapidamente a freqiiéncia das colisdes
entre particulas, as reacGes nucleares foram abortadas prematuramente antes que os ele-
mentos pesados pudessem ser sintetizados. Em virtude disso, somente os elementos mais
leves, <, 3E, *E e ™ tiveram condi¢Bes de serem sintetizados. Os elementos mais
pesados s6 comecaram a surgir ap6s o aparecimento das primeiras estrelas, numa fase
muito posterior a da nucleossintese primordial, ou nucleossintese do Big Bang (BBN).
Isto quer dizer que a nucleossintese do Big Bang pode ser usada para determinar a fracdo
de béarions da densidade de matéria no Universo com certa preciséo [28].

. De acordo com a BBN, as abundancias dos elementos leves sdo sensiveis a variacdes

da densidade de barions do Universo, como mostrado na gura 4.2. A regido hachurada do
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diagrama é compativel com as medidas observadas. Observa-se que para uma quantidade
maior de matéria baridnica, a abundancia de deutério poderia ser reduzida drasticamente.
Desta forma a maior parte da matéria escura deve ser ndo-baridnica.

As estimativas da densidade de barions, baseadas na massa detectada nas galaxias,
indicam que 1 w 0 04, valor muito préximo das estimativas baseadas na nucleossintese
primordial. Isto leva a concluir que a massa bariénica observada nas galaxias é a quanti-
dade necesséria para justi car a criacdo dos elementos leves na nucleossintese primordial.
Em contrapartida, a densidade de massa na forma de galaxias é claramente insu ciente
para prover a densidade critica que nos permita adotar o modelo plano. Portanto, se
houver uma componente adicional de massa presente no Universo que nos levea =1, e
deve necessariamente estar contida numa forma nao-baridnica [4]. Isso signica que
nao se pode fechar o Universo através da inclusédo de objetos astrondmicos, como planetas
e estrelas. Eles contribuiriam para elevar o nimero de barions no Universo, provocando
um conito intransponivel com a nucleossintese do Big Bang. Portanto, o sucesso das
medidas relativas @ BBN é também um forte argumento em favor da presenc¢a de matéria
escura ndo-bariénica no Universo. Além disso, se 0 Universo fosse formado apenas por
matéria baridnica, apareceriam outros problemas, especialmente relativos aos processos
de formacdo de estruturas [29].

Na formacdo de estruturas é importante ndo somente a densidade de matéria escura,
co, mas também o tipo de particula que constitui a matéria escura. Se as particulas
forem muito leves (como, por exemplo, neutrinos com massa), elas seriam relativisticas no
momento em que as estruturas comecaram a se formar e se espalhariam rapidamente para
fora das regides onde condensados de matéria estivessem comecando a formar galaxias, de
modo que apenas grandes estruturas poderiam ser formadas. Em uma das classi caces
da matéria escura, este tipo de particula constitui a chamada Matéria Escura Quente
(Hot Dark Matter - HDM) [30], e as estruturas se formam, num cenario top-down, pela
fragmentacdo das grandes estruturas (‘panquecas’) em estruturas menores [31]. Este

comportamento é hoje fortemente desfavorecido pelas observacbes de galdxias em altos
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red-shifts, porém uma componente de HDM de menos de 10% do total de matéria escura
nado precisa ser excluida [4].

Particulas massivas (da ordem de ou acima) estariam se movendo a velocidades
ndo-relativisticas ao se desacoplarem e poderiam, portanto, se aglomerar também em
escalas menores. Particulas massivas constituem a Matéria Escura Fria (Cold Dark Matter
- CDM), sendo um de seus exemplos importantes particulas supersimeétricas massivas
neutras. Nos cenarios de CDM, as estruturas se formam tipicamente de forma hierarquica,
com aglomeracBes menores de matéria se unindo para formar maiores, formando halos
galacticos e sucessivamente estruturas maiores.

Entre a HDM e a CDM pode existir também a Matéria Escura Morna (Warm Dark
Matter - WDM), que poderia ser formada de particulas neutras com massas na escala
de D , como por exemplo, gravitinos, 0s superparceiros do graviton, que sdo a LSP em
alguns modelos de quebra de supersimetria [32]. O cenario com WDM também ¢é particu-
larmente desfavorecido atualmente, tanto pela fisica de particulas quanto por motivos de

formac&o de estruturas (cosmoldgicos).

4.1.3 Radiacdo Cosmica de Fundo

A observacao feita em 1929 por Edwin Hubble da presenca de um desvio sistemético
para o vermelho (red-shift) das raias espectrais provenientes de objetos astrofisicos dis-
tantes, diretamente proporcional a distancia (lei de Hubble), implica que o Universo como
um todo encontra-se em expansdo e, portanto, tornando-se cada vez mais diluido e frio.
Assim sendo, o Universo deve ter sido muito mais quente e denso no inicio, resfriando-se
e tornando-se mais rarefeito enquanto se expandia.

Os dados observacionais con rmam também que o Universo é aproximadamente ho-
mogéneo e isotropico, pelo menos em escalas muito grandes. Como a forga gravitacional é
atrativa, ela tende a aumentar as inomogeneidades com o tempo, de modo que no passado
0 universo deve ter sido ainda mais homogéneo do que o observado atualmente.

Portanto, durante a sua evolucao, o universo deve ter passado por uma época na qual a
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densidade de energia e a temperatura tinham valores extremamente altos comparados com
os valores atuais. Deve ter passado por fases onde matéria e radiacdo estavam em equi-
librio térmico, pares matéria-antimatéria sendo criados e aniquilados em igual velocidade.
Com a expansdo e consequente diminuicdo da temperatura, a matéria como a conhece-
mos hoje comeca a surgir, com elétrons, protons, néutrons, etc., em velocidades médias
ultra-relativisticas, em equilibrio térmico com a radiacdo. Com o gradual resfriamento,
nucleos atbmicos comecam a se formar, primeiramente ainda em estado ionizado, e depois,
j& comecando a capturar os elétrons, formando as primeiras estruturas atdmicas (recom-
binagéo). Isto ocorre quando a temperatura cai abaixo de % 3000 — 0% 10 ), e
de ne o desacoplamento matéria-radiacdo. Os fotons, que estavam em equilibrio térmico
com os elétrons e os protons remanescentes, ndo podem mais interagir com a matéria agora
na forma atbmica neutra, e propagam-se com pouquissima interferéncia, resfriando-se e
diluindo-se com a expansdo do universo a uma taxa mais elevada que a materia. Estes
fotons residuais € que ddo origem a radiacdo césmica de fundo, detectada hoje na faixa
de frequéncias de microondas. A sua distribuicdo espacial é extremamente isotropica,
coerente com 0 universo inicial também extremamente homogéneo e isotroprico. No en-
tanto, observacbes mais precisas indicam minusculas inomogeneidades representadas por
perturbacdes de uma parte em 10° com relacdo a temperatura de fundo, que correspondem
a utuacdes da ordem de 10° —. Acredita-se que estas estas pequenas inomogenei-
dades (em escala cosmoldgica) sdo a origem das atuais inomogeneidades da distribuicao
de matéria, formando os aglomerados de matéria que deram origem as galaxias.

A radiacao cosmica de fundo foi detectada, por acaso, em 1964, por Arno Penzias e
Robert Wilson, dois astrénomos a servico da Bell Laboratories, cujo objetivo era identi-
car as fontes causadoras das persistentes interferéncias nas telecomunicacfes. Ao longo
dos anos seguintes, varios experimentos lancados a bordo de balGes foram elaborados
buscando determinar com precisdo o uxo e a forma do espectro desta radiacdo cosmo-
l6gica. O experimento de nitivo foi, sem davida, o satélite COBE (COsmic Background

Explorer) [33] langado em 1989, que inaugurou uma nova era na pesquisa da radiagéo de
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fundo. Este instrumento foi capaz de demonstrar que este fundo de microondas segue
com precisdo a distribuicdo de corpo negro, apresentando uma temperatura de aproxi-
madamente 276 £ 001 —. Isso indica que a radiacdo césmica de fundo deve ter sido
gerada em um processo de equilibrio termodindmico da matéria com a radiacdo, ou seja,
ela originou-se durante o préprio processo que gerou o Universo, ndo emanando de objetos
astrondémicos, sendo um dos componentes do Universo primordial.

As utuacOes locais de temperatura, mostradas na gura 4.3, obtidas recentemente pe
satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) [34], sdo da ordem de
%0% w 10°, demonstrando assim que o Universo primordial era muito homogéneo.
Essa é a evidéncia mais contundente de que o Universo é de fato homogéneo em grandes
escalas, conforme postulado pelo principio cosmoldgico. Apesar de diminutas, essas utu-
acOes sdo muito importantes, ja que o Universo ndo pode ter sido formado em um estado
perfeitamente homogéneo, pois, nesse caso, as estruturas que observamos hoje simples-
mente ndo teriam se formado. Deste modo, estas utuac¢fes podem nos levar a distribuicao

da matéria no Universo e, em especial, da matéria escura.

Figura 4.3: Mapa do céu obtido pelo satélite WMAP da NASA [35].

O estudo da radiacdo cosmica de fundo, que permeia o Universo como resto fossil do Big
Bang, oferece a possibilidade de medir . S recentemente foi alcangada uma preciséo

instrumental capaz de decodicar a grande quantidade de informacgfes que a radiagdo
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césmica de fundo oferece sobre as propriedades globais do Universo. Particularmente, os
dados reunidos pela missdo Boomerang [36] implicam , 1. Os mesmos dados também
podem ser utilizados para avaliar a densidade dos barions: ela corresponde a um valor de
1 igual a cerca de 0 05. A combinacdo de resultados de radiacdo césmica de fundo com
medidas de supernovas levam a vinculosde ¢ 04+01e 0601 [37].

Os resultados, apoés trés anos de dados do WMAP, indicam que a matéria normal
corresponde a 4% da massa total (a amplitude do pico acustico é proporcional a densidade
baribnica), 22% de matéria escura e 74% de energia escura (constante cosmoldgica) ou
quintesséncia (energia com pressao negativa), completando a massa critica prevista pelo
modelo in acionéario (o = 1 0) [38].
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Figura 4.4: Espectro angular de utuacGes obtido pelo WMAP [39].

Na gura 4.4, a posi¢do do primeiro pico acustico depende fortemente do valor do
pardmetro de densidade, ,. A posicdo deste pico é exatamente aquela esperada no
modelo plano. Este fato consiste em uma forte evidéncial experimental a favor do modelo

plano e, por conseqiiéncia, das previsdes do modelo inacionario. A amplitude do primeiro
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pico é dependente da constante cosmoldgica e pode ser utilizada para vincular a densidade
de energia do vacuo. A amplitude do segundo pico é sensivel a abundéncia de bérions, e

indicaque 4 ¥ 0 04, em excelente acordo com os dados da nucleossintese primordial [25].

4.1.4 Lentes Gravitacionais

De acordo com a teoria da relatividade geral, uma distribuicdo de massa provoca uma
curvatura do espaco-tempo. Assim, a propagacdo da luz é distorcida na presenca da
matéria, que age como uma lente, multiplicando, aumentando ou deformando a imagem
da fonte, de modo que os raios luminosos sdo desviados ao passarem nas vizinhancas de
um corpo massivo. Assim, se uma estrela, um desses corpos e a Terra estiverem alinhados,
0 corpo se comportara como uma lente gravitacional, focalizando a luz da estrela e fazendo
com que seu brilho aumente, enquanto esta sendo eclipsada pelo objeto.

A de exdo da luz pela gravidade foi predita pela Teoria da Relatividade Geral e conr-
mada observacionalmente em 1919. Nas décadas seguintes, varios aspectos dos efeitos das
lentes foram explorados teoricamente. Apesar disto, as lentes gravitacionais tornaram-se
uma ciéncia observacional apenas em 1979, apds a descoberta da primeira imagem du-
plicada de quasar, e, desde entdo, tém-se estabelecido como uma ferramenta astrofisica
extremamente Gtil, com alguns sucessos notaveis. Tém contribuido signi cativamente
para novos resultados na area cosmoldgica, como, por exemplo, a distribuicdo de matéria
em larga escala no Universo, distribuicdo de massa de aglomerados de galéxias, matéria
escura nos halos galacticos e estrutura das galaxias.

Como o angulo de deexao e proporcional a massa do objeto que causa a deexao
(lente) [40], as lentes gravitacionais sdo utilizadas para determinar a massa de clusters de
galaxias, complementando as determinacdes de massa através de analises de raios-X, da
utilizacdo do teorema de virial e da distribuicdo de velocidades das galaxias. Apesar de
haver algumas discrepancias entre os trés métodos, parece que em alguns aglomerados de
galaxias a concordancia entre essas diferentes determinacgdes de massa é muito boa.

Um dos resultados gerais da analise de arcos gigantes nos aglomerados de galéxias
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Figura 4.5: Trajetoria de um raio de luz sendo de etido por um corpo massivo [41].

é que estes aglomerados sdo dominados por matéria escura. A distribuicdo da matéria
escura segue aproximadamente a distribuicdo da luz nas galéxias, em particular na parte
central do aglomerado. O fato de se poder observar tais arcos mostra que a densidade
super cial de massa central deve ser alta. As observacOes feitas até hoje mostram que
existem menos eventos de microlentes do que se esperaria se 0 halo da Via Lactea fosse
formado inteiramente de MACHOs (objetos compactos maci¢os do halo). Assim, ndo
se pode excluir a possibilidade de alguns desses eventos serem devidos @ uma populacao
desconhecida do halo.

As lentes gravitacionais podem ser usadas para estudar parametros cosmoldgicos do
Universo. Seu estudo detalhado pode levar a determinacdo da quantidade de matéria
escura presente nas lentes [42]. A combinacgdo de observacgdes de lentes fracas e da radi-
acdo cosmica de fundo levam ao resultado de que a densidade de matéria no Universo é de
o 03, sendo dominada por matéria escura [43]. Espera-se ainda que observagcdes mais
detalhadas de lentes possam trazer informacGes sobre a distribuicdo da matéria escura nos
halos galacticos [44]. Os exemplos existentes de observacdes de lentes gravitacionais tam-
bém podem ser usados para impor limites na constante cosmolégica. Diferentes estudos
encontraram limites de 0 66 e 0 7 [45]. Eles sdo baseados na hipdtese de um
Universo plano, onde g + = 1. Investiga¢gdes do conteddo da matéria do Universo
através das lentes, em geral, concluem que a fracdo de matéria na forma bariénica ndo

pode exceder uma pequena porcentagem da densidade critica.
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4.2 Distribuicdo de Matéria Escura pelo Universo

Apesar de medidas diretas da curva de rotacdo de galaxias irem cando cada vez mais
dificeis para raios maiores, 0s movimentos orbitais de satélites da Via Lactea sugerem que
sua curva de rotacdo permanece constante até um raio de 50 DM e talvez mais longe. De
acordo com as leis de Newton a velocidade de rotacdo deveria decair com 07,
para raios maiores que a extensdo do disco luminoso. Segue-se, portanto, que o disco
luminoso e o bojo devem estar imersos em um extenso halo de matéria escura (ou que as

leis de Newton sdo violadas).

bati]

Dbservada

i e

Avelaodade da Sol & de cenca de :
220 guildmetnos por sepundo A d"”_“ nga @ covio 3
contrbuicdo da matéra escusa

Avelocidode do Sof deveria ser de
apenas 160 quilémetros por segundo

Apenas matdria vishel

15

5, 100

VELOCIDADE DE ROTACAD
[quildmetro por segundo)

L]

'J1III|I1'III*1II1IIIIIIIIIIIIII1'|IIrIIIIi!!IIIII|1irrI1III
1 3 10 15 t) i3
DHSTANCIA RAMMAL [quiaparsec)

wa LLLLLEIIN]

Figura 4.6: Curva de rotacdo da Via Lactea [46].

Nosso conhecimento do halo vem quase que unicamente desta curva de rotagdo, mos-
trada na gura 4.6. Assim, ndo sabemos empiricamente se o halo é circular, eliptico ou
talvez achatado como o disco. Entretanto, existem boas razdes para acreditar que o halo
deve ser muito mais difuso que o disco. Acredita-se que o disco seja achatado ja que a
matéria luminosa pode irradiar fotons e, portanto, colapsar gravitacionalmente em uma
estrutura com a forma de uma panqueca. Por outro lado, a matéria escura ndo pode
irradiar fétons. Existem também atualmente argumentos empiricos que envolvem, por

exemplo, a forma da distribuicdo do gas na Via Lactea, que sugere que o halo escuro deve
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ser mais difuso que o disco.

Uma das caracteristica que distingliem a matéria bariénica e a ndo-bariénica é que a
bariénica, devido ao seu acoplamento com o campo eletromagnético, pode emitir luz, isto
g, irradiar. Como consequéncia disto, energia é dissipada, o que faz com que a matéria ba-
ribnica nas galaxias em geral quem concentradas em um bojo proximo ao centro, e, para
galaxias espirais, também na forma de um no disco. A matéria escura ndo-bariodnica,
entretanto, possivelmente se constitui de particulas eletricamente neutras, ndo se con-
densando por dissipacdo. Por outro lado, a estrutura da matéria escura pode evoluir de
diversas formas sob a in uéncia da gravidade. Além da possivel aglomeracao hierarquica
obtida em simulacdes da estrutura de formacdo da matéria escura, também deve haver
in uéncia da interacdo gravitacional entre as componentes baridnica e ndo-baribnica, o
que leva a crer que a matéria escura deve se aglomerar com as galaxias, formando um halo
aproximadamente esférico. Além disso, dados do satélite COBE (Cosmic Background Ex-
plorer) sugerem que a matéria escura, responsavel pelas curvas de rotacdo, ndo pode ser
con nada em um disco no e provavelmente tenha uma distribuicdo esferoidal. As curvas
de rotacdo dos discos de galaxias também fornecem uma forte evidéncia da existéncia de
um halo esférico de matéria escura.

A idéia de que a matéria escura se concentra no centro dos aglomerados de galaxias é
con rmada por dados do observatério espacial de raios-X Chandra (NASA) [47]. Os dados
de raios-X do Chandra mostram que a densidade da matéria escura cresce gradualmente,
desde a periferia até a galaxia central do aglomerado. Esta descoberta esta de acordo com
as previsdes dos modelos de matéria escura fria, e em desacordo com outros modelos de
matéria escura que prevém um valor constante na quantidade de matéria escura na regiao
central do aglomerado.

Muitos modelos tedricos prevém que a matéria escura se distribui compondo lamentos
em torno dos quais se formaram estrelas e galéxias. Estes modelos séo corroborados por
resultados da andlise de dados colhidos pelo telescopio espacial Hubble e por telescopios

baseados na Terra na tentativa de mapear a matéria escura pelo Universo.
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O problema de como a matéria escura esté distribuida nos halos galécticos e aglome-
rados de galaxias é muito importante, inclusive na determinacdo de estratégias para a
deteccdo dos varios candidatos.

Recentemente, muitas simulacdes de N-corpos de halos de matéria escura tém sido
feitos. A parametrizacdo usual genérica para os halos de matéria escura é

No

(70) [+ (70) ] ® (4:3)

N(7) =

Uma das simulagdes feitas, utilizando os parametros =10,4 =30, =10e =200
DM, que estéo de acordo com alguns dados observacionais, fornece a curva de rotacdo dada

a sequir [48].
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Figura 4.7: Curvas de rotacdo dos sistemas disco+halo, com parametros escolhidos de
acordo com alguns dados observacionais. As linhas pontilhadas indicam a contribuicéo
do halo de matéria escura [48].

Nesta gura pode-se observar que a velocidade de rotacdo aumenta conforme aumenta
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a massa do halo e que a contribuicdo de matéria escura é menos importante em galéxias

mais brilhantes (maior quantidade de matéria barionica).

4.3 Estimativa da Quantidade de Matéria Escura

InformagBes importantes sobre quantidade e natureza da matéria escura sdo obtidas
pelo estudo das propriedades globais do Universo. Devemos, portanto, fazer uma breve
incursdo no campo da cosmologia, utilizando o Modelo Cosmoldgico Padrdo, que emerge
da teoria einsteiniana da gravidade, juntamente com a hipétese de que o espaco seja ho-
mogéneo e isétropo. Evidentemente essas propriedades referem-se a observacoes efetuadas
em escala cosmica, maiores, em grande medida, que as dimensdes de um aglomerado de
galéxias.

Segundo o Modelo Cosmoldgico Padrdo, o Universo é um espago com curvatura cons-
tante, que pode se expandir ou contrair durante a sua evolucdo. Mas se 0 espaco €
homogéneo e isotrépico, ndo pode existir nenhum “centro do Universo” em relacdo ao
qual ocorra a expansdo ou contracdo. O Universo se expandiu desde a sua origem com o
Big Bang, ocorrido por volta de 15 bilhGes de anos atras; e essa expansdo se manifesta
no movimento de distanciamento reciproco das galaxias, descoberto por Edwin Hubble
(1889 - 1953), em 1929. No ambito do Modelo Cosmologico Padréo, a expansao césmica
do Universo é sempre desacelerada, em virtude da atracdo gravitacional entre os objetos
que o compdem. Tanto a geometria do Universo, quanto a sua evolugdo, dependem
da quantidade de matéria que ele contém. E conveniente expressar a correspondente
densidade cosmica média em termos do parametro de densidade cosmica (, de nido como
a relacédo entre a densidade medida e a chamada “densidade critica”, caracteristica de um
Universo com curvatura nula, ou seja, descrito pela geometria euclidiana. Se a densidade
média é baixa em relacdo a densidade critica, temos o 1, a curvatura espacial é ne-
gativa e a expansdo continuard para sempre. Do mesmo modo, se a densidade média é

maior do que a critica, ¢ ; 1, a curvatura é positiva e, a partir de um certo momento, o
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Universo comegara a se contrair, até atingir um estado singular semelhante aquele do Big
Bang. Uma terceira possibilidade corresponde ao caso ( = 1. Neste caso a densidade
média € igual a critica, entdo o Universo é espacialmente plano - ou seja, euclidiano - e a
taxa de expansdo se reduzira progressivamente a zero. Muitas evidéncias observacionais
levam a crer que, de fato, o Universo seja essencialmente plano, ou seja, o 1.

As observacgoes indicam que a densidade de matéria no Universo deve corresponder a
o = 03 [49]. Assim, para o = 1, ainda esta faltando cerca de 70% da massa do Uni-
Verso, 0 que se atribui atualmente a uma constante cosmologica ndo-nula, que corresponde
a uma “densidade de energia escura”, com = 0 7. Acredita-se que esta densidade de
energia escura esteja relacionada ao fato do Universo atual estar se expandindo de modo
acelerado. Em outros termos, a energia escura deve ter uma pressao negativa e pode-se
demonstrar que essa pressdo da lugar a uma “gravidade repulsiva” que, portanto, acelera
a expansdo cosmica. Entdo teriamos = g+ =1, em conformidade com o resultado

da missédo Boomerang. A gura 4.8 representa essa distribui¢do de massa do Universo.

elementos pesados

neutrinos
0,3%

estrelas
0,5%

hidrogénio
e hélio
livres

4%

matéria escura
25%

energia escura
TO%

Figura 4.8: Distribuicdo de massa no Universo.

4.4 Natureza da Matéria Escura

Os candidatos a matéria escura podem ser divididos em duas classes:
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1. As WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles): particulas massivas fra-
camente interagentes. Existem naturalmente em extensfes supersimétricas do Modelo
Padrao, conhecidas como Lightest Supersymmetric Particle (LSP). Geralmente, considera-
se a LSP como sendo o neutralino [50]. O neutralino é uma superposicéo de estados asso-
ciados aos Higgsinos neutros, ao fétino e ao zino, e que tem a propriedade de ser estavel,
0 que signica que ele ainda deve existir como reliquia do Big Bang. Existem sugestfes
de outras possibilidades como sneutrinos, gravitinos, fotinos e axions [51].

2. Os MACHOs (Massive Compact Halo Objects): objetos massivos compactos do
halo. Entre eles estdo “planetas errantes”, buracos negros e estrelas pouco luminosas como
estrelas de néutrons, ands brancas e ands marrons. Sdo formados por matéria baridnica,
Ou Seja, seus constituintes sdo barions - protons, néutrons e elétrons. Recentemente 0s
astrénomos encontraram indicios de que existem MACHOs em nossa galaxia, a partir da
observacdo de lentes gravitacionais.

Uma das grandes conquistas da teoria do Big Bang foi a predicdo das abundancias dos
lementos leves (E, <, °E , *E e *). De acordo com esta teoria, as abundancias previstas
{0 muito sensiveis a variacdes da densidade de béarions do Universo [52], de modo que a
hipotese de que haja muito mais matéria bariénica do que o observado néo é
razoavel. Desta forma a maior parte da matéria escura deve ser ndo-baridnica [53].

Além disso, se 0 Universo fosse constituido apenas de matéria luminosa (baridnica),
entdo a época de formacéo de estruturas teria sido muito curta, provavelmente requerendo
perturbacdes iniciais que forneceriam anisotropias a radiacdo cosmica de fundo muito
maiores que as observadas [1].

Como ja visto, uma classi cacdo dos candidatos a matéria escura ndo-bariénicos é
como matéria escura “quente” e matéria escura “fria”. Esta classi cacdo tem grande
importancia na formacdo de estruturas. A matéria escura quente ndo pode se aglome-
rar em escalas galacticas até resfriar-se a velocidades ndo-relativisticas e, também, da
origem a um espectro de utuagdes primordiais consideravelmente diferente do observado.

Particulas massivas fracamente interagentes geralmente se desacoplam a uma temperatura
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de aproximadamente / ggo 020, 0 que signi ca que sdo nao-relativisticas e se comportam

como Matéria Escura Fria (Cold Dark Matter - CDM) quando as estruturas se formam.

4.4.1 Neutrinos Massivos

As observacdes recentes de oscilagfes de neutrinos, desde 1998, com o experimento
Super-Kamiokande [54], levam a concluir de nitivamente que 0s neutrinos tém massa
nao-nula, apesar de muito pequena, o que quer dizer que eles podem ser matéria escura
[55]. Entretanto, a contribuicdo a o é provavelmente muito pequena. Os resultados do
WMAP também corroboram a idéia de que a contribui¢cdo seria muito pequena. Além
disso, a distribuicdo de matéria em largas escalas impde um limite maximo da contribuicdo
em massa dos neutrinos a matéria escura, que seria da ordem de 0 3% [56].

Existe uma objecdo fundamental a que neutrinos massivos sejam o0s constituintes do-
minantes da matéria escura. Isto tem a ver com o fato de que os neutrinos sdo particulas
de spin-% e obedecem ao Principio de Exclusdo de Pauli. Para dar conta da matéria
escura necessaria em algumas galéxias, os neutrinos teriam que ser aglomerados muito
fortemente, o que seria impossivel pelo Principio de Pauli.

Um outro ponto desfavoravel aos neutrinos é o fato de que eles seriam relativisticos no
momento em que as estruturas comecaram a se formar e seriam Matéria Escura Quente
(HDM). Este tipo de matéria escura, como dito, levaria a formacao de estruturas diferentes

das atualmente observadas [57].

4.4.2 Particulas Massivas Fracamente Interagentes

Vamos supor que, em adicdo as particulas conhecidas do Modelo Padréo, exista uma
nova, e ainda ndo-descoberta, particula massiva fracamente interagente (WIMP) estavel
ou de longa vida, . A temperaturas maiores que a massa da particula, % ;; /-, a
quantidade de equilibrio de tais particulas ¢ .- %3, mas para temperaturas menores,

% /-, aabundancia de equilibrio é exponencialmente suprimida, .- =P [58]. Se
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a expansdo do Universo foi tdo lenta de modo a manter o equilibrio térmico, a quantidade
de WIMPs hoje seria muito pequena. Entretanto, o Universo ndo é estatico, assim nado
se pode levar em consideracdo apenas o equilibrio termodinamico.

A altas temperaturas (% ; ; /-), as ’s sdo abundantes e rapidamente se convertem
em particulas mais leves e vice-versa, FF_, onde FF sdo pares quark-antiquark e

Iépton-antiplépton, e se /- for maior que as massas de bosons de gauge e/ou de Higgs, FF

poderiam ser pares de bosons de gauge ou Higgs também. Logo apos % cair abaixo de /-,

a densidade de ’s cai exponencialmente e a taxa de aniquilagdo de ’s, =h+li.?, onde

h+li é a média térmica da secdo de choque total para a aniquilagdo de =~ em particulas
mais leves multiplicada pela velocidade relativa I, cai abaixo da taxa de expansdo, - E.
Neste ponto, os ’s param de se aniquilar e cientemente, atingindo o equilibrio, e uma
abundancia cosmoldgica reliquia se mantém.

Uma solucdo aproximada para a equacao de Boltzmann leva a seguinte estimativa para

a abundancia cosmoldgica atual de WIMPs:

/.« T3xqoz M

2=
AR ¥ |

(4.4)

onde A é a constante de Hubble em unidades de 100 D/ ' M '. O resultado ¢, em
primeira aproximacao, independente da massa da WIMP e xado primeiramente por sua
secdo de choque de aniquilacéo.

O valor esperado para a se¢do de choque de aniquilacdo dessas WIMPs, considerando a
idade do Universo, é de 10° 2. Curiosamente, esta é a ordem de magnitude esperada para

uma secdo de choque eletrofraca tipica

(4.5)

onde é da ordemde 001 e / ¢ da ordem de 100 . Esta “coincidéncia”

sugere que se uma nova, e ainda ndo descoberta, particula massiva estavel com interacéo



141

fraca existe, haveria uma densidade razodvel dessas reliquias e, portanto, forneceria um
candidato natural & matéria escura.

Um cenario com a presenca de um campo escalar no Universo primitivo poderia afetar
signi cativamente o valor da densidade de reliquias [59]. Além disso, uma grande mudanca
na densidade de reliquias também pode ser introduzida pelo aumento de ressonancias, ou
das chamadas coaniquilagdes.

Pequenas modi cacBes na abundancia de reliquias sdo necessarias aos varios tipos de
candidatas a matéria escura. Por exemplo, se a particula for diferente da antiparticula,
pode ser que exista uma assimetria que poderia tornar a densidade de particulas maior
do que se houvesse uma perfeita simetria. Isto levaria a uma densidade de reliquias bem
maior que a estimada na equacao (4.4), mesmo que a se¢do de choque seja grande. De fato,
tal assimetria deve ter existido para os barions, porque, de outra forma, os barions teriam
sido quase completamente aniquilados por antibarions, devido a grande se¢do de choque
de aniquilacéo causada pela interacdo forte, o que faria do Universo atual algo bastante
diferente do observado. Consideragdes com relagdo a BBN levam a uma assimetria de
barions e antibarions da ordem de uma parte em 10°. A origem desta assimetria que
viola CP e numero baridnico é ainda desconhecida, e possivelmente é necessario ir além
do Modelo Padr&o da Fisica de Particulas para explica-la.

Se a particula é idéntica a antiparticula, esta incerteza da quantidade de assimetria
ndo aparece. Particulas neutras de spin-1 como e ° sdo exemplos de particulas auto-
conjugadas. Também é possivel para uma particula neutra de spin-l2 ser sua propria
antiparticula, chamada de férmion de Majorana. Este é o caso genérico de particulas

supersimeétricas, como o neutralino.

4.5 Matéria Escura Supersimeétrica

As primeiras WIMPs consideradas foram neutrinos massivos de Dirac ou Majorana

com massas da ordem de alguns  a alguns % , pertencentes a uma possivel quarta
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geracdo de particulas [60]. Apesar desses neutrinos pesados terem sido considerados
plausiveis, eles certamente ndo foram bem motivados da perspectiva da teoria de particu-
las. Além disso, evidéncias experimentais excluiram a possibilidade destes serem can-
didatos a matéria escura. Muitos candidatos provenientes de diversos modelos foram
surgindo na tentativa de explicar a matéria escura. Algumas dessas possibilidades serdo
apresentadas abaixo.

Um candidato a WIMP muito promissor vem da Supersimetria. A escala eletrofraca
da SUSY discutida aqui aparece em fisica de particulas como uma possibilidade de sa-
nar problemas naturais do Modelo Padrao, como o chamado problema da hierarquia (uma
incompreensivel discrepancia entre as escalas de massa de interacdes eletrofracas e a gravi-
dade). A unicacdo das constantes de acoplamento parece melhorar com a SUSY, além
da SUSY ser, em geral, um ingrediente essencial em teorias que unicam a gravidade
com as outras trés interacdes fundamentais. Ainda, o surgimento de uma nova simetria,
a paridade-R, nas teorias supersimétricas sugere que a particula supersimétrica mais leve
(LSP) seja estavel, o que forneceria um candidato natural a matéria escura. Deve-se no-
tar, entretanto, que a matéria escura pode ser constituida de diversas particulas, e ndo de

apenas um desses candidatos.

4.5.1 Axions

Axions s3o mésons pseudoescalares que aparecem nas teorias de cordas e s30 necessarios
para explicar a fraca violacdo de CP em interacfes fortes. EXxistem experimentos procu-

rando por estas particulas em escalas de massa interessantes para a cosmologia [61].

4.5.2 Sneutrinos

Uma outra possibilidade, ainda, sdo os sneutrinos, 0s parceiros supersimétricos dos

neutrinos. Estas particulas originariam um grande acoplamento com a matéria comum

(e também uma grande secio de choque de aniquilagio) através de trocas de bosons °
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e, portanto, sdo candidatas desfavoraveis, ja que nao restaria abundéancia suciente para

dar conta da matéria escura [10].

4.5.3 Gravitinos

Os gravitinos, companheiros supersimétricos dos gravitons, seriam, também, possiveis
candidatos a matéria escura [62]. Em teorias supersimétricas onde a quebra da SUSY
é transferida para o setor visivel por interacGes de gauge, o gravitino é a LSP. Mesmo
quando o gravitino ndo é a LSP e pode decair, como em cenarios de quebra mediada
pela gravidade, seu tempo de meia vida pode ser muito longo, devido a sua fraca in-
teracdo gravitacional. Além disso, os gravitinos, devido ao fato de interagirem apenas

gravitacionalmente, tornariam-se particulas de detecgdo muito dificil [63].

454 AXInos

Acreditava-se até recentemente que 0s axinos, superparceiros dos axions, eram capazes
de atuar apenas como candidato 8 WDM ou HDM. Entretanto, foi mostrado que, para
baixas temperaturas de resfriamento, existe a possibilidade de CDM composta de axinos

[64]. Em muitas formas, axinos e gravitinos tém propriedades fenomenoldgicas similares.

455 Neutralinos

Uma das possibilidades mais aceitas atualmente € a de que a matéria escura seria for-
mada por neutralinos. O neutralino, uma combinacao linear de parceiros supersimétricos
do foton, ° e dos bosons de Higgs neutros, seria a LSP em diversos modelos, entre os
quais 0 MSSM.

Uma das caracteristicas apreciaveis deste candidato reside no fato de que os neutralinos
naturalmente fornecem uma densidade reliquia da ordem requerida para explicar halos
de matéria escura, co 025. Além disso, sua motivacdo pela fisica de particulas se

tornou mais forte devida a aparente necessidade de uma escala supersimétrica de 100
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- 10 % para se obter a uni cagdo das constantes de acoplamento de gauge, conforme
os resultados do LEP (Large Electron-Positron Collider) [65].
Atualmente, o limite minimo da massa do neutralino mais leve é de cerca de 43 1

02 [66]. O limite maximo de massa do neutralino, no MSSM, é da ordem de 7
% [67]. Acima desta massa, a densidade reliquia se torna maior que o limite maximo
baseado nas observagdes. Com a inclusdo de algumas restricbes no espaco dos parametros,
como em alguns modelos com supergravidade, a massa obtida para o neutralino mais leve
esta, em geral, abaixo de 600  [68].

Uma vez xados os parametros de um dado modelo supersimétrico, a secao de choque
de aniquilacdo do neutralino com particulas mais leves pode ser calculada, podendo-se
obter a densidade cosmolodgica de massa dos neutralinos. A escala de massa da SUSY deve
ser da ordem da escala eletrofraca e o neutralino apresentara apenas interacéo eletrofraca.
De fato, os célculos levam a crer que a abundancia cosmoldgica de neutralinos pode dar

conta da matéria escura em nosso halo galéctico [58].

4.5.6 Candidatas Superpesadas

As particulas de matéria escura sdo, em geral, consideradas “leves”, o que signi ca que
elas tém massas menores que algumas centenas de % . Este “limite” é uma consequiéncia
da existéncia de uma secdo de choque de aniquilacdo maxima, +I, para uma particula
de uma dada massa, /cgo. Este limite e os vinculos da densidade de reliquias podem
ser utilizados para inferir um limite maximo de massa da particula de matéria escura de
/Zco - 340 % . A utilizacdo das restri¢des impostas pelo WMAP levam a um valor
ainda menor, de /co - 34 % . As particulas “superpesadas” que sdo candidatas a
matéria escura tém massas /co ; 10'° |, e sdo chamadas de wimpzillas [69].

As wimpzillas tém interessantes conseqiiéncias fenomenologicas, incluindo uma pos-
sivel solucdo para o problema dos raios cosmicos ultra-energéticos [70]. Nestes cenarios,
0s raios cosmicos ultra-energéticos seriam produzidos por decaimento ou aniquilacdo de

matéria escura superpesada [71].
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4.5.7 Q-balls

Outra possibilidade de candidatos a matéria escura sao as “Q-balls” [72]. As “Q-balls”
podem ser ou ndo supersimétricas e também podem ser ou ndo estaveis em escalas de
tempo cosmoldgicas. Em alguns cenarios, “Q-balls” supersimétricas decaem no neutralino

mais leve, fornecendo um cenario semelhante ao MSSM, mas com fenomenologia diferente.

4.5.8 Outros Candidatos Supersimétricos

Outras possibilidades supersimétricas incluem campos mensageiros, Particulas Mas-
sivas Carregadas (CHArged Massive Particles - CHAMPS) [73], matéria escura auto-

interagente [74], entre outros.

4.6 Neutralinos e Energia Escura

Os ultimos anos foram marcados por rapidos progressos na cosmologia observacional.
Uma das maiores surpresas foi a descoberta de que o Universo esta em expansdo ace-
lerada. Existem também indicacfes de que a maior parte de sua densidade de energia,
atualmente, esteja na forma de uma energia de vacuo, ou energia escura, correspondente
a famosa “constante cosmoldgica”, introduzida e depois rejeitada por Einstein, que se-
ria uma componente com pressao negativa, responsavel pela aceleracdo da expansdo do
Universo. Devido a estas descobertas, muitos modelos tém sido propostos, em alguns
dos quais a energia escura é introduzida como “quintesséncia” [75], um termo dinamico,
associado a um campo escalar com um potencial efetivo, gravitacionalmente acoplado as
outras componentes do Universo, possivelmente ja antes de se tornar o0 componente do-
minante na presente época [22]. Além de dirigir a dinAmica do Universo hoje, tal termo
pode ter tido um papel importante durante os estagios iniciais de sua evolugao.

O resfriamento das WIMPs é predito para ter ocorrido a uma temperatura na escala
de alguns  ou acima, muito antes, na historia do Universo, do que qualquer processo

que possa ser diretamente testado através das observacBes cosmoldgicas. Entretanto,
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as predi¢cbes da abundéncia reliquia de WIMPs sdo signi cativamente diferentes se o
resfriamento ocorresse durante um periodo de dominacao da quintesséncia.

Se durante a época em que a densidade de energia em forma de radiacdo era domi-
nante fosse adicionada uma contribuicdo de quintesséncia, 0 Universo seria for¢cado a se
expandir mais rapidamente. Isto levaria alguns processos, como a taxa de aniquilacao,
a ocorrerem em uma temperatura maior, entdo a densidade de equilibrio das WIMPs se
resfriaria em um valor maior, fornecendo um aumento na abundancia nal de WIMPs. E
particular, modelos que trazem como LSP o neutralino-higgsino, que sdo usualmente
descartados como candidatos a matéria escura, podem ser retomados nesse cenério, ja
que sua abundancia aumentaria signi cativamente, pois o efeito desse aumento é maior
guanto maior for a massa da WIMP considerada [18].

Atualmente, um dos modelos sobre matéria escura mais aceitos, que fornece uma
descricdo adequada de grande parte das observacGes cosmoldgicas, € 0 Modelo CDM,
conhecido também como modelo de concordancia, que inclui a energia escura, com [10]

- 073 =004, de energia escura, com pressao negativa;

- co 022+002, de matéria escura fria;

- 1 005 de outros componentes, dos quais 0s barions contribuem com cerca de
0 044 £ 0 004, neutrinos massivos com aproximadamente 0 006, fétons com cerca de
5% 10° e neutrinos relativisticos com cerca de 10°.

Este modelo explica de forma bastante satisfatoria os dados obtidos pelo WMAP [38].

4.7 Algumas Tentativas de Deteccao

4.7.1 Deteccao Direta

Se os neutralinos forem descobertos em aceleradores de particulas, isto poderia tam-
bém ser a descoberta indireta de matéria escura formada por particulas supersimétri-

cas. Entretanto, seria mais satisfatorio detectar particulas de matéria escura diretamente
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movendo-se através do halo galactico. Se existem neutralinos no halo, estes poderiam
ser detectados por diversos meios. Uma das técnicas mais promissoras para a deteccdo
direta envolve buscas de recuos da ordem de 10 D produzidos pelo espalhamento elés- ti
de neutralinos por nucleos em detectores abaixo do solo. Uma particula com massa

/- v 100 e interacdes de escala eletrofraca terd uma secdo de choque para o es-
palhamento elastico por um nicleo de + v 10 /2. Se a densidade local do halo é
Now04 /3, eas particulas se moverem com velocidades 1 v 300 D/ ', entdo a taxa dk
espalhamento elastico para estas particulas, por exemplo, por germanio, que tem

uma massa de /g v 70 , serd v N,+10/-0O/g v 1 evento)D '&.8'. Se uma
WIMP de 100 , movendo-se a uma velocidade 10 v 103, espalha-se com um nucleo

de massa similar, transmitird uma energia de recuo de até 100 D ao nucleo. Assim,
se tivermos 1 D de germanio esperamos ver um nucleo por ano espalhado com energia
proxima de 100 D [58].

E claro que esse é um célculo grosseiro. Para realizar um célculo mais preciso, seria
necessario usar a interagdo neutralino-quark apropriada, a partir da QCD e da fisica
nuclear, que leva da interacdo neutralino-quark a interacdo neutralino-nucleo, e integrar
sobre a distribuicdo de velocidades das WIMPs. Mesmo que todos esses efeitos fisicos
sejam incluidos apropriadamente, h& ainda um signi cante grau de incerteza nas taxas
preditas de eventos. Apesar da SUSY fornecer o candidato talvez mais promissor a matéria
escura (e solucionar problemas da fisica de particulas), fornece, por outro lado, pouco
poder de previsdo. Portanto, o que os tedricos normalmente fazem é analisar um grande
grupo de modelos com massas e acoplamentos dentro de uma escala plausivel e apresentar
resultados para abundancia de reliquias e taxas de deteccdo direta e indireta.

Existe ainda uma boa quantidade de diferentes experimentos de deteccao direta sendo
testados ou planejados usando uma variedade de diferentes métodos de deteccdo. Quando
uma WIMP espalha-se com um nuicleo em um cristal, o nicleo recua, causando um deslo-
camento na estrutura cristalina, vibragdes da rede cristalina (na forma de fénons e/ou

calor) e também ionizacdo. Ent&o seria necessario identi car um ou mais destes sinais.
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Uma outra classe de experimentos procura por neutrinos energéticos do centro do Sol
e da Terra, que seriam produzidos por aniquilacdo de WIMPs. Halos de WIMPs podem
se acumular préximos a corpos massivos, como o Sol e a Terra, e nestes locais aniquilar-se
produzindo neutrinos de altas energias que poderiam ser detectados em telescopios de
neutrinos. Tais neutrinos teriam energias de aproximadamente um terco da massa das
WIMPs. Como 0s neutrinos solares comuns tém no maximo energias de , um sinal
de neutrino de multi- do Sol ou da Terra seria um sinal inconfundivel.

As principais di culdades nesses experimentos vém do fato de que WIMPs sdo eventos
raros e ha muitos acontecimentos de fundo que depositam quantias similares de energia
em escalas de tempo muito mais frequientes. Assim, os experimentos sdo forcados a operar
profundamente abaixo do solo, onde a interferéncia de raios césmicos € menos freglente.
Eles também tipicamente devem ser operados em detectores a baixas temperaturas a m

de manter baixas as excitagdes térmicas.

4.7.2 Raios Cosmicos Andmalos

As WIMPs podem também ser detectadas via observacdo de raios comicos andma-
los constituidos por pdsitrons, antiprétons e raios gama produzidos pela aniquilagdo de
WIMPs no halo galéctico [76]. A diculdade em inferir a existéncia de particulas de
matéria escura a partir de raios cosmicos se deve a discriminacdo entre raios cosmico
induzidos por WIMPs e aqueles provenientes das tradicionais fontes astrofisicas. Apesar
disso, as WIMPs podem produzir diferentes assinaturas nestes raios cOsSmicos especi - ¢
A aniquilacdo de WIMPs produziria um excesso de raios cosmicos de poésitrons de
altas energias que ndo poderia ser imitado por qualquer uma das fontes astrofisicas tradi-
cionais. Além disso, alguns autores defendem que as colisdes de raios cosmicos primarios
de prétons com o Hélio interestelar e o re-espalhamento de raios cosmicos de antiprétons
também pode produzir antiprotons de baixa energia. Estes autores argumentam que 0
cenario de antiprotons de altas energias € melhor compreendido, e uma busca por excessos

destes antiprétons energéticos forneceria uma melhor assinatura de WIMPs [77].
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A aniquilacdo direta de duas WIMPs em dois fotons, , ouem , pro-
duziriam fétons monoenergéticos com energia igual a massa da WIMP, = = /- [78]. Ne-
nhum outro mecanismo astrofisico imaginavel poderia produzir um sinal monoenergético
de raio gama de tal energia. Apesar disso, devemos nos lembrar que devido a numerosas
incertezas astrofisicas, é dificil fazer previsbes con aveis de uxos de raios cdsmicos de

poésitrons, antiprotons e raios gama para uma particula candidata a matéria escura.



Capitulo 5

Conclusao

A Supersimetria € uma teoria que relaciona férmions a bésons, de modo que cada
estado fermibnico tenha um superparceiro bosénico e vice-versa. Nas primeiras teorias
supersimétricas, achava-se que alguns desses estados requeridos pela Supersimetria pode-
riam ser identi cados com algumas das particulas conhecidas. Essa idéia mostrou-se
fenomenologicamente incorreta, fazendo com que novas particulas fossem necessarias, de
modo que o espectro de particulas aumenta signi cativamente no Modelo Supersimétrico
Minimo. O MSSM ¢é uma das tentativas de se construir uma teoria mais geral que o
Modelo Padrdo de Particulas Elementares, onde fosse possivel resolver certos problemas
intrinsecos a esse ultimo. A inclusdo no MSSM de uma simetria adicional, a paridade-R,
para evitar o rapido decaimento de prétons, traz como consequéncia o fato de que as
particulas supersimétricas poderiam ser produzidas apenas em pares, e qualquer um de
seus produtos de decaimento deve conter um nimero impar de particulas supersimétricas.
Isto implica que a particula supersimétrica mais leve (Lightest Supersymmetric Particle -
LSP) tem de ser estavel, ja que ndo tem canais de decaimento permitidos.

Ha algumas décadas sabe-se da existéncia de uma enorme quantidade de matéria
escura no Universo, que vem sendo con rmada pelos mais diversos tipos de observacoes
experimentais. As evidéncias observacionais de que o 0 3, combinadas com vinculos

da nucleossintese do Big-Bang de uma densidade bariénica 41 - 01, sugerem que uma

150



151

fracdo signi cante da matéria do Universo deve estar na forma de particulas de matéria
escura ndo-baridnicas. Estas particulas, chamadas de WIMPs, devem ser massivas e
nao-relativisticas para serem consistentes com as estruturas observadas. Se uma particula
massiva estavel com interacdo fraca existe, haveria uma densidade razoavel dessas reliquias
e, portanto, forneceria um candidato excelente a matéria escura. Esta particula, em boa
parte dos modelos supersimétricos, inclusive no MSSM, é o neutralino, uma combinacédo
linear de parceiros supersimétricos do foton, do bdson © e dos bosons de Higgs neutros, ¢
teria uma abundancia cosmoldgica similar a abundancia de matéria escura. Seus
possiveis canais de aniquilacdo dependem de sua natureza, ou seja, da fracdo de gauginos
e higgsinos presentes em sua composicdo, e sao muito importantes na determinacdo de
possibilidades de sua deteccdo. As observacfes cosmoldgicas também levam a crer que
exista uma quantidade consideravel de energia escura no Universo, algo em torno de

0 7. Em um contexto cosmoldgico com energia escura, ou quintesséncia, a densidade
reliquia de neutralinos aumentaria signi cativamente, e, portanto, seria muito importante
neste cendrio, a massa e a composicdo do neutralino. Modelos supersimétricos que trazem
0 neutralino-higgsino como LSP podem se tornar interessantes na presenca de energia
escura.

As WIMPs ndo intrigam apenas os tedricos; uma grande comunidade de experimentais
tem se dedicado a procura de tais particulas. Entretanto, devemos enfatizar que apesar
de muito atrativa, esta € ainda uma idéia especulativa. Nao existe ainda evidéncia alguma
de experimentos em aceleradores e outros que comprove a existéncia da Supersimetria no
contexto das particulas elementares. A matéria escura poderia ser algo completamente
diferente. No entanto, como argumentamos, a evidéncia da existéncia de matéria escura
nao-baridnica é de fato convincente, e as particulas estudadas (neutralinos) sao candidatas
promissoras. Mesmo sendo um grande desa o experimental, é fato que a descoberta de
particulas de matéria escura representaria uma verdadeira revolucdo tanto para a fisica

de particulas quanto para a cosmologia.



Apéndice A

Representacdes das Matrizes de

Dirac

Utilizamos, neste trabalho, o sistema natural de unidades, onde

~= =1 (A1)
O tensor da métrica é dado por
1 0 0 ©
0o 1 0 0
= = (A.2)
o 0 1 0
0 0 0 1
As matrizes satisfazem a relacdo
{ }= + =2, (A3)
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com © hermitiana, anti-hermitiana, e estdo relacionadas as matrizes e 4 através de

0=4 =4
— 5_ 0123 — — 3210 _ 1
5 0123 5
2.=0
{s }=0.

O comutador das matrizes ¢é dado por

+ = —
2
e ainda,
= +
s+ = L +
0 _ 1
5 = ,onde §L + .
As matrizes conjugadas hermitianas sdo dadas por
00— T
5 5 5
0( 5 )0 = (s )!

O 0= (+ ),

Para dois espinores $, ¢ $, e uma matriz , 4 x 4,

($:$2) =$,(°T%)34, (A4)
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onde $; = $' % e 0 simbolo signi ca conjugacéo complexa. A identidade correspondente
para campos anticomutantes de spin-l2 envolve um sinal negativo a mais.

As matrizes de conjugacdo de carga obedecem as relacbes

22'=
2+ 2=+
2(5)21=(5)-

As matrizes de Pauli séo dadas por

(A.5)

Podemos utilizar trés representacdes para as matrizes , a representacdo de Dirac, a
representacdo de Majorana e a representacao chiral, ou de Weyl, e, neste trabalho, estas
representacdes serdo utilizadas conforme a conveniéncia.

Na representacdo de Dirac [79], temos



0
E 0 | A
0 0
AN 2 A O 0
5 = 43 =
0
AN A O
0
.N 1 +
+ =L0 +=L =L
0
~ 20 1 2 +2
2 =2T=2 221=212 =0
Na representacdo de Majorana [79], temos
0 +2
n .1 2 +2 0
0+
1 1 1 +1 0
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0 0
2 .2 A O O
0o
3 .1 3 +3 0
$3 0
1 A 2 0 +3
0 +?
2 .2 .9 +2 0
1
3 = 0 +1 = f 0
0 +]
+2
5 - 0 42
0+
~ 1 .2 +2 0

e também satisfazem as relacbes (A.6). A relacdo entre a representacdo de Majorana e a

representacdo de Dirac se da através de

= T

Majorana ~—  Dirac

com

— 1=

il
2
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A representacdo chiral [79], ou de Weyl, é dada por

0 0
n 1 n O 0
0
: 0
0
? 0
0 0
) 0 0
2.0
2 = 3 32 =
0+
satisfazendo também a (A.6),
+ 0
. 0 4
+ 0
0o +

A relacdo entre a representacdo de Weyl e a representacdo de Dirac se da por

Weyl = Dirac

com
0 0
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