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Resumo

Miihlbeier, Thiago; Nunokawa, Hiroshi. Potencial de um detec-
tor de neutrinos no laboratério subterraneo de ANDES
para o estudo de neutrinos de supernovas. Rio de Janeiro,
2013. 149p. Tese de Doutorado — Departamento de Fisica, Pontif-
icia Universidade Catolica do Rio de Janeiro.

A oportunidade impar da construcao do primeiro laboratorio subter-

raneo no Hemisfério Sul precisa ser alicercada com importantes objetivos
cientificos, de maneira a competir com os demais laboratorios ja existentes
ao redor do planeta. Assim, no intuito de auxiliar na solidificacao desta
ideia, esta tese tem o proposito de verificar o potencial de um detector de
neutrinos no futuro laboratoério de ANDES para a observacao de neutrinos
vindos da proxima Supernova Galéctica. A observacao de tais particulas é
de fundamental importancia para a compreensao do mecanismo de explosao
de estrelas e para inferir ou desvendar propriedades dos neutrinos. Para tal,
simulamos o nimero de eventos para o decaimento (3 inverso e para o espal-
hamento elastico v — p que seriam obtidos com a proéxima supernova com o
detector de ANDES considerando diferentes tipos de cintiladores liquidos,
levando em conta o efeito MSW. Mostramos que através do espalhamento
elastico v — p é possivel reconstruir o fluxo total de todos os sabores de
neutrinos, energia média e total liberados por neutrinos nao-eletronicos.
Além disso, a comparacao da razao dos nimeros de eventos que vem de cor-
rente carregada (depende de oscilagao) e de corrente neutra (independente
de oscilagao), nos permite inferir a hierarquia de massa para alguns casos.
Adicionalmente, estudamos a contribuicao do laboratorio de ANDES para a
observacao do efeito de matéria da Terra ao compararmos dados com outros
detectores do Hemisfério Norte. Finalmente, investigamos a precisao angu-
lar para determinar a direcao de uma supernova apenas usando o registro
de neutrinos, que pode ser o caso de Supernovas que formam buracos negros

ou sofram efeito de obscurecimento devido a poeira interestelar.

Palavras—chave

Neutrinos de Supernovas; Triangulagao; Oscilagao de Neutrinos;
Laboratorios Subterraneos; ANDES; Efeito de Matéria da Terra; Efeito
MSW;
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Abstract

Miihlbeier, Thiago; Nunokawa, Hiroshi (Advisor). Potential of a
neutrino detector at the ANDES underground laboratory
for the study of supernova neutrinos. Rio de Janeiro, 2013.
149p. PhD Thesis — Departamento de Fisica, Pontificia Universi-
dade Catolica do Rio de Janeiro.

The unique opportunity of construction of the first underground

laboratory in the Southern Hemisphere must be grounded with important
scientific goals in order to compete with others already existing laboratories
around the world. In order to assist this idea as much as possible, this PhD
Thesis aims to investigate the potential of a future neutrino detector at the
ANDES laboratory to the observation of neutrinos coming from the next
Galactic Supernova. The observation of such particles is of fundamental
importance to understanding the mechanism and starburst inferred or
unravel properties of neutrinos as mass hierarchy, for example. To this
end, we simulate the number of events for inverse # decay and the elastic
scattering of v — p that would be obtained with nearby supernova at the
ANDES detector taking into account different types of liquid scintillator and
the phenomenon of MSW effect. We show that through the v — p elastic
scattering is possible to reconstruct the total flux of all flavors of neutrinos,
total and average energy released by non-electron neutrinos. Furthermore,
comparison of the ratio of observed and theoretical prediction, the number of
events coming from charged current (which depends oscillation) and neutral
current (independent of oscillation), allows us to infer mass hierarchy at
some cases. We also studied the contribution of the ANDES laboratory
to the observation of the Earth matter effect combining data with other
detectors in the Northern Hemisphere. Finally, we investigate the angular
precision for determining the direction of the supernova only using its
neutrinos, which can be the situation when either supernovae collapses

forming black holes or obscuration due to interstellar dust.

Keywords
Supernovae Neutrinos;  Underground Laboratories;  Neutrino
Oscillation; ANDES; MSW Effect; Earth Matter Effect; Triangulation

Technique;
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Primeiro experimento para detectar neutrinos, em 1953. Retirado
da Ref. [9].
Panorama da distribuicdo dos laboratérios subterraneos atualmente.

Diagrama Hertsprung-Russell. A Sequéncia Principal é a linha
diagonal(na verdade, uma faixa) onde as estrelas permanecem o
maior tempo de sua evolucdo, durante a queima de hidrogénio.
Diagrama H-R onde é mostrado a luminosidade das estrelas relati-
vas ao Sol em funcdo da temperatura. A Sequéncia Principal é a
faixa onde as estrelas permanecem o maior tempo de sua evolucio,
durante a transformacdo do hidrogénio em hélio. Elas ingressam
sempre pela parte inferior da faixa. Estrelas de pequena massa na
parte inferior, as de massa intermediaria na parte central e as de
grande massa na parte superior da sequéncia principal.

Camadas da queima nuclear de uma estrela muito massiva ao final
de sua evolucdo. Figura de Mafalda Martins, ESO.

Curva de luz de SNe dos Tipos | e Il.

Quadro de classificacdo de Supernovas. Reproduzido da Ref. [38].
Tipos de SN de estrelas massivas em funcdo da massa e metalici-
dade iniciais.

Estrutura de uma estrela de 15 M, antes de colapsar. Superior:
dentro do nicleo a emissdo de neutrinos (¢, ), gerados via captura
eletrénica, responde por quase a totalidade da perda de energia da
estrela (L4t). A energia gerada pela queima dos elementos pode
ser observada pelos picos na taxa de geracdo de energia nuclear
(€nuc)- Inferior: a distribuicdo dos elementos quimicos dentro de
uma estrela de 15M. No ndcleo, “Fe” inclui todos os is6topos
entre 48 < A < 65. Figura retirada da Ref. [47].

Velocidade de queda e velocidade do som em funcio do raio com
densidade central de 10'? g cm™3 e massa do progenitor em 15M,.
O ponto onde as velocidades se encontram marca o limite entre os
dois tipos de colapso que ocorrem no centro da estrela. Este ponto
é chamado de ponto sonico.

Probabilidade de distribuicdo de SN na Via Lactea. As linhas sélida
(vermelha), tracejada (azul) e pontilhada (verde) indicam estrelas
de néutrons, pulsares e SN IA, respectivamente.

Distribuicdo de probabilidade de SN em coordenadas equatoriais.
Maiores probabilidades “caem” sobre o disco galactico. Os pontos
sdo as altimas 10 SN galacticas ocorridas na Via Lactea e a
SN1987A, ocorrida na Grande Nuvem de Magalh3es.
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llustracdo representativa da helicidade dos neutrinos.

llustracdo representativa da hierarquia de massa dos neutrinos.
Relacdo entre os auto-estados de sabor dos neutrinos v.,v, e v,
e os auto-estados de massa vy, 5 e v3 em termos dos angulos de
mistura 612, 013, 093 .

Diagramas de Feynman representando processos de espalhamento
elastico coerente que geram os potenciais V¢, através da troca de
um boéson W, e V¢, pela troca de um béson Z.

[lustracdo que mostra a ressonancia para dois sabores em um meio
inomogéneo. As linhas pontilhadas mostram os auto-estados de
massa efetiva quando ndo ha mistura e as linhas continuas indicam
a massa efetiva dos auto-estados de sabor quando existe o efeito
de mistura. Note que a menor diferenca de massa quadrada efetiva
se da quando a ressonancia tem o seu valor minimo.

Diagramas dos niveis de cruzamento para as hierarquias a) normal e
b) invertida. As linhas sélidas mostram a evolu¢do da Hamiltoniana
efetiva como funcdo da densidade eletrdnica enquanto que as
linhas pontilhadas correspondem aos sabores. Densidade negativa
é referente ao caso dos antineutrinos.

Fluxo de maons em funcdo da profundidade em metros de agua-
equivalente para varios laboratérios subterraneos e minas ao redor
do mundo.

Desenho esquematico do Laboratério Nacional de Gran Sasso, na
Italia.

Desenho esquematico do Observatério de Kamioka, no Japdo,
que é administrado pela Universidade de Téquio, com excecdo do
experimento KamLAND, que pertence a Universidade de Tohoku.
Desenho esquematico do laboratério SNOLAB, situado em Sud-
bury, no Canada. E o laboratério subterraneo mais profundo atual-
mente.

Local onde sera construido o laboratério de ANDES.

Figura esquematica mostrando a diferenca de altitude ao longo
dos 14 km de tanel. A fronteira entre o Chile e a Argentina é o
melhor local para a construcdo do laboratério do ponto de vista de
blindagem.

Design previsto para o laboratério ANDES. Os dois tubos paralelos
sdo os thneis de trafego. Apos, os trés atrios e os dois pocos, grande
e pequeno. O poco maior sera usado para instalar um detector a
base de liquido cintilador.

Design do experimento Borexino situado na cavidade C do LNGS.
Esquete do detector Borexino contendo uma esfera de aco inoxida-
vel, protegida por 1040 toneladas de agua pura, para barrar maons
atmosféricos.
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Diagrama esquematico do detector de KamLAND.

Panorama do laboratério SNO, situado hd ~2000m de profundidade
na mina Creighton, em Sudbury, Canada. Agora sera a casa do
experimento SNO+.

O detector do laboratério SNO localizado na cavidade feita exclu-
sivamente para ele. Toda estrutura sera reaproveitada pelo experi-
mento SNO+, que substituird a dgua pesada por liquido cintilador
como meio para deteccdo.

Distribuicdo do fluxo de geoneutrinos na Terra.

Fluxo total de geoneutrinos esperados em varios locais da Terra,
separando a contribuicdo do manto e da crosta. O ponto em azul
mostra o fluxo esperado para o detector de ANDES apds 5 anos de
tomada de dados com precisdo de 1 e 3 o de nivel de confianca.

Fluxos de antineutrinos eletronicos esperados na Terra para a
ocorréncia de um SN a 10 kpc de distancia. No painel superior,
(E;,) = 18 MeV, enquanto que no inferior (E;, ) = 22 MeV. Em
ambos, (E; ) = 15 MeV.

Distribuicdo de energia esperada de eventos de 7, para o detector
de ANDES. Supomos (E; ) = 15 MeV (curvas pontilhadas azuis)
e (E5,) = 18 MeV e 22 MeV para os graficos superior e inferior,
respectivamente (curvas verdes tracejadas).

Distribuicdo de eventos em funcio da energia de extincdo do préton
para o detector de ANDES.

Os circulos vermelhos representam a reconstrucdo do fluxo original
dos neutrinos provenientes de uma SN distante 10 kpc da Terra
para o detector de ANDES através do espalhamento elastico entre
neutrino-préton. A barra de erro & equivalente a 1o.

Sensitividade na determinacdo da (E,,) e da E.° originais mos-
trados em 1, 2 e 3 niveis de confianca para o detector de AN-
DES através do nimero de eventos devido ao espalhamento elas-
tico neutrino-préton. Consideramos 3 diferentes valores de entrada
para (E,,)= 15, 18 e 21 MeV e a mesma E]*" = 5 x 10°% erg. Os
valores de entrada estdo indicados com um asterisco na figura.

A razdo R(Ny.,/N,,) em fungdo de (E, ) para o detector de
ANDES.

Agora razdo R(Nj,,/N,,) em fungdo de (E; ) para o detector de
ANDES.

A razdo R(Ny,,/N,,) em fungdo de p para o detector de ANDES
considerando (E,,) = 18 e 21 MeV .

A razio R(N;,,/N,,) em funcdo da razdo das luminosidades
L;./L,, para o caso onde F, = 18 MeV e os demais pardmetros
sdo os mesmos da tabela 5.1.
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Um oscilograma de neutrino onde o isocontorno da razdo P¥ (v, —
v.)/ci, € feito no plano do angulo nadiral, 0,44, € da energia
do neutrino. O valor unitario no grafico representa a inexisténcia
(auséncia) do efeito de matéria da Terra.

Diferenca fracional no espectro do fluxo de neutrinos com e sem o
efeito de matéria da Terra, AF}, /F, .

Solucdes possiveis para apontar o local de ocorréncia de uma SN
que seja consistente com a diferenca de tempo de chegada dado
pela combinacdo de detectores organizados par a par. Coordenada
correta para este exemplo é o = 17742M27% e § = -28°55’.
Situacdo onde os quatro detectores utilizados nesta tese sdo agru-
pados trés a trés. Cada linha é uma combinacdo diferente. As cores
roxo, amarelo e verde indicam, respectivamente, niveis de confianca
de 1o, 20 e 30. Supomos que a incerteza na medida da diferenca
temporal entre dois detectores é + 4 ms para a coluna da esquerda
e + 2 ms para a da direita.

Situacdo onde os quatro detectores utilizados nesta tese sdo agru-
pados trés a trés. Cada linha é uma combinacido diferente. As cores
roxo, amarelo e verde indicam, respectivamente, niveis de confianca
de 1o, 20 e 30. Supomos que a incerteza na medida da diferenca
temporal entre dois detectores é + 4 ms para a coluna da esquerda
e + 2 ms para a da direita.

Idem a Fig. 5.15, mas para a explosdo de SN localizada na posicéo
oposta ao centro da Via Lactea.
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Eventos de neutrinos detectados nos experimentos Kamiokande-Il,
IMB e Baksan relativos a SN1987A. A primeira coluna indica a
ordem dos eventos, a segunda coluna mostra o tempo de detec-
cdo, considerando o primeiro evento como tempo zero. A terceira
informa-nos a energia do neutrino incidente e a quarta coluna nos
diz a incerteza para a energia e, finalmente, a altima coluna fornece
a taxa média de ruido para cada evento.

Tabela de Iéptons e anti-léptons
Valores de acoplamento para campos de férmions. E sin®6,, =
0.231.

Namero esperado de eventos de geoneutrinos para o detector de
ANDES com 3 kt de liquido cintilador apés um ano de operacdo
com 80% de eficiéncia considerando diferentes lugares na Terra.
TNU significa terrestrial neutrino units.

Parametros de referéncia de SN usados ao longo deste trabalho, a
menos que explicitamente declarado diferente.

Namero esperado de eventos de neutrinos de SN observados através
do decaimento beta inverso e pelo espalhamento elastico préton-
neutrino para os 3 tipos de liquidos cintiladores com trés kt e uma
SN distante 10 kpc da Terra. Eles sdo (a) 80% de CioHag € 20%
de CyH12 usado em KamLAND, (b) CoH;2 (pseudocumeno) usado
no Borexino, e (c) C¢H5CioHos (alquilbenzeno) para ser usado no
detector SNO+. NH e IH indicam, respectivamente, hierarquias
normal e invertida. Para v +p — v+ p nés consideramos a energia
cinética devido ao recuo do préton, Ty, com energia superior a
0,2 MeV, de acordo com as referéncias citadas no texto.

Precisdo mostrada de acordo com nivel de confianca para a deter-
minacdo da (F,,) e da E.° para o detector de ANDES devido
a observacdo de uma SN conforme parametros da tabela 5.1. Os
demais parametros foram mantido fixos. Na primeira coluna est3o
representados os valores de entrada.

Coordenadas geograficas dos detectores considerados nesta tese.
Na altima coluna mostramos a probabilidade de neutrinos oriundos
de uma SN galactica cruzarem o interior da Terra, sendo através
do Manto ou do conjunto Manto + Nicleo (indicado apenas como
Nicleo).
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Probabilidade de sombreamento da Terra para a associacdo de dois
detectores localizados em Kamioka, no Japao, e no Polo Sul.
Probabilidade de sombreamento pela Terra para o caso onde te-
mos trés detectores combinados: Super-Kamiokande, lceCube e
ANDES.

Probabilidade de sombreamento da Terra para o caso com quatro
detectores: Kamioka, Polo Sul, ANDES e Sudbury.

Namero de eventos esperados de decaimento 3 inverso no detector
de Super-Kamiokande (1.7 x103* prétons livres) para uma SN
distante 5 kpc da Terra para £ < 30 MeV, 30 < E/MeV < 40,
40 < E/MeV < 50 e E > 50 MeV para o caso de vacuo
e efeito de matéria com uma distancia de 1000 km e diversos
parametros de SN. Nés supomos L. /L, = 1 and (E;,) = 15
MeV, assim como que o detector de Super-Kamiokande recebe
neutrinos sem o efeito de matéria da Terra enquanto que o detector
de ANDES recebe os neutrinos apds os mesmos terem viajado
1000 km dentro do planeta. Os nimeros na linha indicada como
“vacuo’ sdo aqueles a serem observados pelo detector SK, que
precisa compara-los com a previsdo teérica para o proprio SK,
calculada do nimero de eventos observados no detector de ANDES.
Na altima coluna nés mostramos em quantos o a observacdo em
1000 km é distinguivel do vacuo, e Comp.é a abreviacdo para
“Compatibilidade”. Na primeira coluna, o significa “observado” e
p, ‘previsto”.

Namero de eventos estimados par uma SN a 10 kpc da Terra, assim

119

119

120

124

como a precisdo na determinacdo do tempo de chegada dos neutrinos.128
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“A science is any discipline in which the fool
of this genmeration can go beyond the point
reached by the genius of the last generation.”

Herman Max Gluckman
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1
Introducao

Embora hoje acreditemos que os primeiros neutrinos surgiram logo apos
o nascimento do universo, ha aproximadamente 15 bilhoes de anos, e ainda sao
produzidos em grandes quantidades nos interiores estelares, foi somente no final
do séc. XIX, quando Becquerel' e o casal Curie? descobriram a radiatividade
a partir de sais de uranio, que foram dados os primeiros passos, embora ainda
bem distantes, em direcao ao conhecimento de sua existéncia.

Rutherford?, antes da virada do século, mostrou a existéncia de 2 tipos
de radiacao®, o e 3. Os primeiros anos do séc. XX tornaram-se uma verdadeira
corrida na busca de melhor compreensao dos tipos de radiacao, sendo realizados

diversos experimentos por intimeros fisicos, até ser de consenso académico que:
1. Radiacdo Alfa era composta de ntcleos de “He;
2. Radiagao Beta eram elétrons gerados no ntcleo radiativo; e

3. Radiacao Gama era um f6ton criado pelo nicleo radiativo com energia

de alguns poucos MeV.

Assim, acreditou-se que a radiacao beta deveria ter seu espectro de energia
discreto por consistir de uma tunica particula emitida do ntucleo radiativo.
Entretanto, Meitner, Hahn, Wilson, von Baeyer e Chadwick, na década de

1910, mostraram que o espectro da radiagao beta era continuo [1, 2, 3, 4].

! Antoine Henri Becquerel (1852-1908) foi um fisico francés laureado com o Prémio Nobel
de Fisica pela descoberta da radiatividade ao detectar radiacao proveniente do uranio.

ZPierre (1859-1906), francés, e Marie Curie (1867-1934), polonesa, foram fisicos que
tornaram-se conhecidos no meio cientifico ao conseguirem isolar o elemento radio, muito
mais radiativo que o uranio e também foram agraciados com o Prémio Nobel de Fisica de
1903.

3Ernest Rutherford (1871-1937) foi um fisico neozelandés que, entre intimeros trabalhos,
ficou famoso ao descobrir que a carga de um &tomo estd concentrada em seu centro, e
também desenvolveu a moderna concepcao de atomo.

*A radiagao gama (v) foi descoberta em 1901 por Villard.
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Este resultado, usando técnicas mais modernas, foi confirmado em 1927 por
Ellis e Wooster [5]. A comprovagao do espectro continuo refor¢ou a ideia -
ja defendida por Bohr [6], entre outros - da nao conservacao da energia e do
momento angular.

Entretanto, por sua crenca incondicional nas leis de conservacao, o fisico
Wolfgang Pauli®, sempre rejeitou a ideia de Bohr e isto o levou a prever, em
1930, a existéncia de uma particula, que ele chamou de néutron, cujas carac-
teristicas eram: tipo fermionica, neutra e que interagiria muito fracamente.
Esta particula também seria emitida no decaimento beta, mantendo assim a
energia e momento conservados. A predicao da existéncia do neutrino esta

em uma carta aberta para "Liebe Radiaktive Damen und Herren”®

escrita por
Pauli para o encontro regional de Tiibingen, na Austria, que ele nao pode
comparecer [7].

Em 1932, Chadwick descobriu o néutron conhecido atualmente [8] e
o nome da misteriosa particula de Pauli foi renomeada, por Fermi’, para
neutrino, que em italiano significa pequeno néutron. Fermi formulou a teoria
do decaimento beta via interacao fraca, em 1934, onde a existéncia de um
neutrino se encaixava muito bem, mas até o inicio da década de 50 tudo que
se tinha eram os resultados, consistentes com a existéncia do neutrino, das
medidas de rectio do nticleo durante o decaimento beta. Somente em 1952 é que
Reines® e Cowan® procuraram um modo de medir o decaimento beta através
da deteccao de um positron (descoberto em 1933 por Anderson') criado
por um antineutrino. O experimento proposto foi de colocar um detector,
composto de 1,4 mil litros de cintiladores liquidos, proximo de um reator
nuclear em Hanford, Washington, no EUA (ver Fig. 1.1 [9]). Este foi o

primeiro experimento de neutrinos produzidos em reatores e usava a reagao

>Wolfgang Ernst Pauli (1900-1958) foi um fisico austriaco que, dentre outras importantes
contribuicoes, postulou o principio de exclusao dos férmions que leva seu nome, recebendo
por isso o Prémio Nobel de Fisica de 1945.

6Prezados Senhores e Senhoras Radioativos

"Enrico Fermi (1901-1954) foi um fisico italiano que se destacou pelo desenvolvimento
da teoria quantica, na fisica nuclear, de particulas e mecanica estatistica. Recebeu o Prémio
Nobel de Fisica em 1938 por seu trabalho em radiatividade induzida.

8Frederick Reines (1918-1998) foi um fisico norte-americano, laureado com o Prémio
Nobel em 1995 pela detecgdo do neutrino eletronico em conjunto com Clyde L. Cowan Jr.

9Clyde Lorraine Cowan Jr (1919-1974) foi um engenheiro quimico norte-americano cujo
principal trabalho foi a deteccao do neutrino eletrénico juntamente com Frederick Reines.

10Carl David Anderson (1905-1991) foi um fisico norte-americano, cujo principal trabalho
foi a descoberta do pésitron, que lhe rendeu o Prémio Nobel de Fisica em 1936.
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Figura 1.1: Primeiro experimento para detectar neutrinos, em 1953. Retirado da
Ref. [9].
U+ p— n+ et como canal principal.

Os primeiros resultados [10] vieram no verao de 1953, mas nao foram
convincentes. O experimento foi refeito em 1956 com maiores cuidados, agora
na Carolina do Sul e, com as melhorias principalmente com relagao ao ruido, foi
encontrada a primeira evidéncia experimental da existéncia de neutrinos [11].
Com o conceito de nimero leptonico por sabor conservando-se em interacoes
fracas, introduzido em 1953 por Konopinski e Mahmoud [12] para explicar a
nao observancia de certos modos de decaimento como, por exemplo, u=~ —
e~ +1, foi percebido que os neutrinos v, e v, eram particulas distintas. Entao,
pela reacao acima que produz poésitrons, sabemos que a particula detectada
em 1956 foi v.. A procura pelo v, foi idealizada no comeco da década de 60,
sendo concretizada em 1962 [13]. Em 1977 Martin Perl [14] descobre a terceira
familia dos léptons, o tau, indicando que deveria existir o neutrino do tau, mas
esta descoberta s6 apareceu, experimentalmente, nos anos 2000 [15].

Paralelamente as descobertas de vérias particulas, comecou no final dos
anos 60 a funcionar o primeiro detector subterraneo para neutrinos oriundos
de fontes astrofisicas que, a época, significava o Sol. O experimento Homes-
take [16], localizado na mina de mesmo nome, foi o primeiro do tipo e funcionou
por mais de 20 anos, revelando o problema dos neutrinos solares e dando os
primeiros indicios de oscilacao. Muitos experimentos foram realizados desde

entao na tentativa de encontrar evidéncias de oscilacao de neutrinos, como o
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Kamiokande [17], no Japao, ou o IMB [18, 19], no EUA. Os resultados obtidos
por KamLAND [20] e Super-Kamiokande [21] confirmaram as espectativas a
respeito da existéncia da oscilagao de neutrinos, indicando que os neutrinos
possuem massa.

Laboratorios subterraneos tem sido de importancia fundamental nos
ultimos 50 anos e, atualmente, h4 dezenas deles em operacao onde existem
os mais variados experimentos, das mais diversas areas. Entretanto, a fisica
de neutrino continua tendo grande destaque e, mais recentemente, a procura
por evidéncias de matéria escura, ja que estas, a principio, também atuariam
apenas via interagao fraca.

Curiosamente, todos os laboratorios subterraneos correntes estao situa-
dos no Hemisfério Norte, como mostra a Fig. 1.2. Embora a primeira vista isto
nao é um problema, ja que as particulas estudadas nestes laboratorios cruzam a
Terra facilmente, a existéncia de um laboratorio subterraneo no Hemisfério Sul
tem importancia cientifica, devido a varios efeitos. Um exemplo é a modulacao
do sinal esperado para a matéria escura por causa do movimento de rotacao da
Terra no halo de matéria escura da Via Lactea. No Hemisfério Sul, a variacao
no sinal diurno - taxa de matéria escura observada nos experimentos-, com-
parado com o Hemisfério Norte, é mais acentuado devido a protecao realizada
pelo niicleo da Terra em algum momento do dia.

A importancia de um laboratorio no Hemisfério Sul também tem lugar
na fisica de neutrinos, em especial a astrofisica de neutrinos. Um detector nesta
regiao do globo somado aos ja existentes no Hemisfério Norte, por exemplo,
permitiria um estudo mais completo do efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein
(MSW) na Terra, ji que por ocasido do surgimento da proxima supernova
galactica a probabilidade de registrarmos eventos vindos diretamente da estrela
moribunda e eventos que cruzaram a Terra antes de chegarem ao detector
aumentam significativamente [22]. Estes e outros resultados sdo apresentados
nesta tese e estao embasados na Ref. [22].

Assim, com a aprovacao da construcio do tinel de Agua Negra pelos
governos da Argentina e do Chile, a comunidade cientifica da América do
Sul viu uma oportunidade impar para a construcao do primeiro laboratorio
subterraneo no Hemisfério Sul.

Esta tese estd dividida da seguinte forma: comegamos no cap. 2 com
uma breve introducao sobre a historia de supernovas para depois explicarmos

um pouco da fisica das estrelas, isto é, como elas nascem, crescem e morrem,
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Figura 1.2: Panorama da distribuicao dos laboratoérios subterraneos atualmente.

nos aprofundando no processo de explosao para estrelas massivas. No cap. 3
temos a fisica de particulas: explicamos como se comportam os neutrinos e
o processo de oscilacao, primeiramente, no vacuo, depois na matéria, que é a
parte que nos interessa, pois é no interior das estrelas e da Terra, em regioes
de alta e/ou baixa densidades, que ocorrem as oscilages e sao alterados os
fluxos dos sabores dos neutrinos. Apés este primeiro contato com a teoria
mais geral, mas importante, vamos ao cap. 4, onde discutiremos um pouco
sobre os laboratorios subterraneos, de modo geral, para depois nos determos
a trés deles: Gran Sasso, Kamioka e Sudbury. Eles, em especial o detector
SNO+, que nortearam este trabalho. Falaremos rapidamente sobre os seus
cintiladores e objetivos, assim como resultados alcancados. Finalizando o cap.
4, falaremos com detalhes a respeito do laboratorio de ANDES (Agua Negra
Deep Experiment Site) [23, 24|, focando o potencial do laboratorio e do
detector de neutrinos. O cap. 5 contém os resultados obtidos ao considerarmos
o aparecimento de uma supernova galactica levando-se em conta o detector de
ANDES e/ou em combinagao com outros detectores em locais distantes para
o estudo de propriedades de neutrinos, assim como efeito MSW. As conclusoes

alcancadas neste estudo estao no cap. 6.
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2
Teoria das Supernovas

O capitulo estd dividido da seguinte forma: na secao 2.1 veremos um
pouco da historia das supernovas, os primeiros registros e locais de observa-
¢ao; depois, na secao 2.2, faremos uma abordagem rapida sobre evolucao estelar
para, na secao 2.3, conhecermos os tipos de classificagao de supernovas exis-
tentes atualmente. Em seguida, na secao 2.4, vamos nos aprofundar sobre as
etapas e os processos de explosoes de supernovas. Na secao 2.5 falaremos ra-
pidamente sobre o espectro dos neutrinos, mencionando a func¢ao distribuicao
utilizada neste estudo. Entao na secao 2.6 veremos o modelo de distribuicao
de SN na Galéxia utilizado nesta tese; e fecharemos o capitulo com a secao
2.7 onde descreveremos um pouco sobre o evento que marcou a astrofisica de
neutrinos, a observacao da SN1987A, os experimentos envolvidos e o que foi

registrado.

2.1
Um Pouco de Histdria

No distante século II A.C. astronomos chineses comecaram a registrar
com detalhes suas observacoes astrondmicas. Assim, objetos que apareciam
no céu repentinamente e permaneciam visiveis por um certo periodo de
tempo (varios meses ou alguns anos) e depois desapareciam foram batizados
pelos chineses como “estrelas visitantes”. Estas estrelas foram, provavelmente,
supernovas |25]. Uma das mais conhecidas foi registrada em 185 D.C. e sua
remanescente (RCW 86) produz, ainda hoje, fortes imagens em raio-X [26].

Em maio de 1006 D.C. apareceu a supernova mais brilhante, foi tao
intenso que seu brilho foi maior que o de Vénus [27], sendo observada na China,
no Oriente Médio e na Europa. Sua remanescente foi observada primeiramente
em imagens de radio, em 1965; e, ultimamente, em raios gama de alta

energia [28]. Alguns anos depois, em 1054 surgiu o que hoje conhecemos
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como Nebulosa do Caranguejo, a qual foi novamente vista pelos chineses,
mas, desta vez, nao ha registros da observacao na Europa. A SN1054 mostra
varios filamentos brilhantes e todo o seu volume é luminoso, o que reforga a
hipotese de que ha uma estrela de néutrons em seu centro que emite radiacao
eletromagnética em todas as frequéncias com intervalos regulares. Nas SN185
e SN1006 ha apenas cascas radiantes, que seria a onda de choque do processo
de explosao e nao ha estrelas de néutrons em seus centros.

Alguns séculos a frente, temos a observacao de uma “nova estrela”
realizada pelo jovem fisico dinamarqués, Tycho Brahe, em novembro de 1572.
Esta remanescente é observada hoje em raio-X e também nao possui estrela
de néutrons em seu interior [29]. Ainda é vélido destacar as observagoes de
Kepler, em 1604, de uma supernova que ficou visivel por um ano inteiro e hoje
¢ medida em raio-X; assim como a supernova de Cassiopéia A, entre 1650 e
1680, cuja remanescente emite em radio, as quais foram as tltimas supernovas
registradas na Galaxia [30, 31].

O termo Supernova (SN) nao havia sido utilizado até a década de 30 do
século passado. Foram Baade e Zwicky [32] que introduziram o vocabulo para
distinguir estas Novas! extremamente luminosas das conhecidas até entao. O
brilho delas era tao intenso que poderia ser observado mesmo que ocorresse em
outra galaxia. Estes dois astronomos foram os pioneiros no estudo e na busca
por SN de maneira mais sistemética, aumentando o nimero de SN descobertas
a cada ano. Até a década de 50, o nimero de SN observadas anualmente era de
algumas unidades. Apos este periodo, a quantidade chegou na casa da dezena
e no século 21 temos mais de uma centena de novas SN sendo descobertas

anualmente.

2.2
Evolucao Estelar

2.2.1
Nascimento de uma Estrela

H& muitas davidas sobre o processo exato de formacao estelar, mas a
hipotese mais aceita é a de aglutinacao de particulas por atragao gravitaci-
I'Novas sdo eventos de explosdes que resultam em perda de massa da estrela, mas nio

ha mudanga em sua estrutura. Também sao identificadas através de aumento de brilho e
posterior enfraquecimento, mas em propor¢oes muito menores que as supernovas.
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onal. Esta concep¢ao é tdo antiga quanto a propria ideia de gravidade [33].
Entretanto somente na metade final do século XX que comegcamos a obter um
melhor entendimento sobre a formacao de estrelas através da observacao de
ondas em infravermelho e radio.

A acao da gravidade é fundamental no processo de formacao estelar,
mas ha outros mecanismos que exercem papel crucial em diferentes escalas
ao combater a gravidade. Por exemplo, em dimensoes galacticas, a formacao
de estrelas por aglutinacao de particulas em nuvens moleculares, devido a
gravidade, é contraposta por forcas de marés galacticas?, fazendo com que
haja a condensagao de matéria apenas em areas onde ha uma densidade
maior de particulas, sobrepujando este tipo de efeito de maré. Em escalas
intermediarias, nas nuvens moleculares gigantes®, podem existir turbuléncia e
campos magnéticos exercendo uma funcao de destaque ao contrapor a acao da
gravidade. Finalmente, a pressao térmica é o principal opositor a gravidade
em escalas pequenas, isto é, no nicleo de nuvens pré-estelares.

Assim, apés a gravidade vencer seus oponentes, ird comecar a condensar
matéria e apos ~ 1000 anos ird formar o que chamamos de protoestrela.
Sabemos que Fyapitacionar < (1/distancia)?, o que significa que as regioes mais
internas da protoestrela sofrem uma acao maior da gravidade fazendo com que
“caiam” mais rapidamente. No inicio do colapso as particulas nao colidem entre
si, ou seja, a pressao interna é zero, por isso podemos dizer que o colapso da
nuvem se d& em queda livre. Depois de formado o niicleo na regiao central do
colapso, ha o periodo de acrecao de particulas das camadas mais externas. Com
o aumento das colisoes entre as moléculas, os graos de poeira sao aquecidos e
irradiam no infravermelho e durante milhares de anos essa radiacao consegue
escapar e mantém a protoestrela fria, com pressao interna muito pequena.
Entretanto, em um dado momento, a densidade no niicleo alcanca valores
criticos e a propria poeira torna-se opaca para a radiacao infravermelha. Isso
faz com que a pressao interna e a temperatura aumentem.

Este embate entre pressao e forca gravitacional continua até que seja

atingido o equilibrio, chamado de Equilibrio Hidrostatico. A partir dai a

2Maré galactica é uma forca de maré em que objetos “sentem” a a¢do de um campo
gravitacional devido a uma galaxia.

3Nuvem molecular gigante é uma espécie de nuvem interestelar composta majoritaria-
mente por hidrogénio, com densidade de ~ 10° particulas por centimetro ctibico e diametro
que pode chegar a algumas centenas de parsecs (~ 10'5 km), onde hé a formagdo de molé-
culas de Hy e cuja massa varia entre 10% — 107 massas solares [34].
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Figura 2.1: Diagrama Hertsprung-Russell. A Sequéncia Principal é a linha dia-
gonal(na verdade, uma faixa) onde as estrelas permanecem o maior tempo de sua
evolugao, durante a queima de hidrogénio.

protoestrela passa a chamar-se estrela da pré-sequéncia principal ou estrela
T Tauri e encontra-se localizada no canto direito do diagrama Hertzsprung-
Russell (H-R)?, que relaciona a luminosidade das estrelas com suas tempera-
turas, conforme mostra a Fig. 2.1.

Nesta etapa a estrela da pré-sequéncia principal possui uma temperatura
superficial menor do que terd quando adulta, mas o seu raio e luminosidade,
que se deve somente pela irradiacao de calor via conveccao do ntucleo para a
superficie, sao maiores do que ela tera em seu futuro. Apos alguns milhoes de
anos nesta fase, a parte central da estrela consegue atingir a temperatura de
aproximadamente 107 K e, a esta magnitude, comecam a ocorrer as primeiras
reacoes de fusao nuclear do hidrogénio. A partir de entao, as fusdes nucleares
regirao a vida deste astro e ele é considerado oficialmente uma estrela e, dai

em diante, pertencente a sequéncia principal do Diagrama H-R|35].

4Trabalho realizado em 1911 pelo astronomo dinamarqués Ejnar Hertzsprung e em
1914, de maneira independente, pelo astronomo americano Henry Norris Russell. Ambos
observaram que as estrelas ndo se distribuiam uniformemente, mas se agrupavam em areas
bem delimitadas.
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2.2.2
Sequéncia Principal

Estrelas pertencentes a Sequéncia Principal do Diagrama H-R sao consi-
deradas estrelas em fase adulta, isto é, sao estrelas que transformam hidrogénio
em hélio utilizando um dos dois caminhos possiveis: cadeia proton-proton (pp)
ou o ciclo Carbono-Nitrogénio-Oxigénio (CNO). Inicialmente, as estrelas en-
tram na parte inferior da largura da sequéncia principal, e o local depende
de sua massa: estrelas com até 3 massas solares (estrelas de pequena massa)
posicionam-se na parte inferior da sequéncia principal; entre 3 e 10 massas so-
lares (estrelas de massa intermediaria) localizam-se na parte central; e acima
de 10 massas solares (estrelas de grande massa) ficam na parte superior da
sequéncia principal do Diagrama H-R (Fig. 2.2). O modo de evolucao das
estrelas depende muito de sua massa e nao nos deteremos em nenhum caso
especifico. Comentaremos as caracteristicas gerais da evolucao para todos os

tipos de estrela.

\
\

\  Upper limit of
\ main sequence

Log (L)

Zero age
main sequence

F 3

Log (T)

Figura 2.2: Diagrama H-R onde é mostrado a luminosidade das estrelas relativas
ao Sol em funcao da temperatura. A Sequéncia Principal ¢é a faixa onde as estrelas
permanecem o maior tempo de sua evolugao, durante a transformacao do hidrogénio
em hélio. Elas ingressam sempre pela parte inferior da faixa. Estrelas de pequena
massa na parte inferior, as de massa intermedidria na parte central e as de grande
massa na parte superior da sequéncia principal.
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O tempo de duracao da queima do hidrogénio depende da massa inicial
da estrela, o que significa que pode durar milhoes de anos para estrela mais
massivas ou até chegar a bilhoes de anos para estrelas menos massivas, como
o Sol. Entretanto, com a diminui¢ao da quantidade do gas devido a queima, a
temperatura e densidade precisam subir para manter a mesma taxa de fusao
nuclear. O aumento da temperatura se d4 de modo gradual e a estrela se ex-
pande levemente, o que resulta em um maior fluxo de energia para a superficie
e no aumento da luminosidade. Com uma grande quantidade de hidrogénio
transformado em hélio, o peso molecular médio muda, alterando a estrutura
do astro. Inicialmente estas mudancas sao graduais, mas posteriormente se dao
de modo mais rapido. A relagao massa-luminosidade, calculada por Arthur S.
Eddington em 1924 [36], mostra que

L. /M.\e
:( ) , (2.1)
L,  \11,

sendo 1 < a < 6 definido de acordo com a massa da estrela [37] e os simbolos
(®) e (%) referem-se ao Sol e a estrela sob estudo, respectivamente. Estrelas da
Sequéncia Principal geralmente recebem o valor a = 3.5. O tempo de vida ¢
de uma estrela que depende de sua energia (massa) e a taxa com que ela gasta

essa energia (luminosidade). Entao,

o <1\Af@> _ (J‘A//fl®> _ <M*>2~57 (2.2)

Mg

conclui-se que quanto maior é a massa da estrela, menor é o tempo de vida
dela.

Passados varios milhoes de anos, as vezes até mesmo bilhdes, a quanti-
dade de hidrogénio diminui bastante, produzindo mudancas na estrutura da
estrela. Uma das mudancas é a diminuicao da pressao interna, o que faz com
que a estrela comece a contrair-se. Esta agao libera energia gravitacional, que
adicionada a da queima do hidrogénio, ainda existente, vence a forca da gra-
vidade e empurra as camadas mais externas para fora. Em suma, nesta fase o
nicleo da estrela se contrai enquanto que as camadas externas se expandem.
E o comeco do fim.

A estrela sai da Sequéncia Principal para se tornar uma estrela gigante
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vermelha®.

2.2.3
Destinos das Estrelas

Como mencionado acima, o modo de evolucao dependera muito da massa
da estrela quando localizada na sequéncia principal do diagrama H-R. Embora
os limites nao sejam rigidos, podemos mostrar a evolugao estelar da seguinte

maneira:

Pouquissima Massa

Estrelas com massas entre 0.08 e 0.8 massas solares sao classificadas como
estrelas de pouquissima massa. O ntucleo da estrela se contrai muito lentamente
e a temperatura central nao aumenta muito. O envoltorio continua a se
expandir e ela torna-se uma estrela supergigante. Como a expansao é continua,
em um dado momento a estrela nao consegue mais manter gravitacionalmente
o seu envoltorio e este é ejetado no espaco. O destino final dela é tornar-se

uma nebulosa planetdria®.

Pouca Massa

Esta é a chamada regiao de massa solar, pois é onde esta incluso a estrela
do nosso sistema solar, o Sol. Ela vai de 0.8 até 3 massas solares. Sofrendo
uma acao maior da gravidade, o nicleo da estrela consegue se contrair e sua
temperatura se eleva a aproximadamente 10® K, quando inicia-se a queima do

hélio em carbono através do processo triplo-alpha
‘He + “He + *He — 2C++~ (7,5 MeV). (2.3)

Apo6s consumir praticamente toda sua reserva de hélio, a estrela sofre o mesmo
processo que passado na fase do hidrogénio: o niicleo se contrai e o envoltorio se
expande ainda mais. Temos uma supergigante. Como o niicleo nao conseguira
contrair-se o suficiente para iniciar a queima do carbono, o seu destino é ejetar

as camadas exteriores e transformar-se em nebulosa planetéria.

SEsta denominacio deve-se ao fato da estrela aumentar em até 200 vezes de tamanho e
possuir temperatura superficial baixa, em torno de 3000 K.

6Como a estrela expele as suas camadas mais externas, sua parte central e quente fica
exposta. A forte radiacao ultravioleta proveniente desta estrela residual faz o gés ejetado
fluorescer.
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Massa Intermediaria

Sao estrelas entre 3 e 8 massas solares. Neste intervalo o nicleo da estrela
consegue atingir a temperatura de 10? K e iniciar a queima do carbono através

dos processos

2C 4+ 2C — Mg, (2.4)
2C+ BC — *Ne + q, (2.5)
204+ a— '90. (2.6)

Embora nao haja unanimidade, acredita-se que a estrela possa ter dois

destinos:

1. A energia necessaria para quebrar o nicleo de carbono so6lido é tao grande
que a estrela explodird como uma supernova e nao restara nada, a nao

ser o gas langado no espaco; ou

2. A explosao nao destruird completamente a estrela e deixard uma estrela

residual, muito pequena e densa, uma estrela de néutrons.

Muita Massa

A partir de ~8 M consideramos que uma estrela é massiva e, como
a forca gravitacional é bem maior para esta regiao, as estrelas passam por
varios estigios de queima nuclear. Assim como as estrelas de menor massa,
elas queimam hidrogénio, hélio e carbono; mas vao além devido a contragao
lenta e suave do niicleo. A temperatura consegue chegar a aproximadamente
2 x 10° K, o que é suficiente para queimar os residuos da queima do carbono:
oxigénio e neonio. Os novos elementos da fusao anterior serao silicio, enxofre

e magnésio. Esta transformacao se da pelos seguintes processos:

160 + 160 — %Gj 4 @, (2.7)

160) 4 160 —, 32, (2.8)
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2Ne + o — *Mg. (2.9)

Caso a estrela possua massa superior a 15 ou 20 massas solares, o seu ntucleo
consegue alcancar temperaturas de 3 x 10° K, o que permite a queima nuclear
chegar até a ultima escala, o Ferro, que é o elemento pesado mais estavel.
Nesta etapa, a estrela queima varios tipos de elementos, cada um em uma
camada: a de hidrogénio, mais externa; e junto ao nicleo, o silicio. Diz-se que

a estrela possui estrutura interna semelhante a uma cebola [35]. Veja a Fig. 2.3.

5 0 ®
T 1

MIM,, H (He, Ne, O, N, C)

L ! I L ! L1 |
IO 12 14 I6 I8 20 22 2425

MMy,

Figura 2.3: Camadas da queima nuclear de uma estrela muito massiva ao final de
sua evolugao. Figura de Mafalda Martins, ESO.

Vimos que estrelas com muita massa sofrem um processo violento ao final
da queima de seu combustivel nuclear. Estas sao as explosoes de supernovas.
Como este é o evento que nos interessa neste trabalho, vamos nos aprofundar

nesta parte e vé-la acontecer detalhadamente.

2.3
Tipos de Supernovas

As primeiras classificacoes de supernovas ocorreram no final da década de
30, por Zwicky e seu assistente, J.J. Johnson, que realizaram uma busca minu-
ciosa no céu e encontraram aproximadamente 20 supernovas. Na mesma época,
Minkowski mediu o espectro das supernovas descobertas. Pelo estudo das li-

nhas espectrais, postulou-se que havia 2 tipos de supernovas, classificando-as
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—Type la —Type Ib Type lc —Type llb — Type ll-L —Type II-P Type lin

Absolute magnitude (visual)

140 150 180

Days since peak luminosity

Figura 2.4: Curva de luz de SNe dos Tipos I e II.

como Tipo I e Tipo II. A principal caracteristica é a auséncia (presenca) da
linha espectral do hidrogénio para o tipo I (tipo II). Mas o fator mais impor-
tante é o processo de criagao de supernovas, que pode ser termonuclear ou por
colapso do nicleo.

Supernovas do Tipo I possuem curva de luz caracteristica com um pico
de luminosidade que dura em média 2 semanas e depois lenta e suavemente
decresce de intensidade nos meses seguintes (vide Fig. 2.4). Sao divididas em
tipos Ia, Ib e Ic.

Explosoes do tipo Ia apresentam linha espectral de silicio - formada da
fusao de carbono com oxigénio - e sao encontradas em todo tipo de galaxia:
eliptica, espiral e irregular. Acredita-se que SN do tipo Ia ocorrem em regices
de estrelas muito velhas, e por isso pensa-se que sao geradas por anas-brancas’
com niucleo de carbono ou oxigénio que tem uma companheira proxima,
formando um sistema binario. Esta companheira perde massa, através de
iniimeros mecanismos, que ¢ atraida gravitacionalmente pela ana-branca. Essa
acrecao de massa tem um limite, o limite de Chandrasekhar. Quando a ana-

branca ultrapassar este limite, a pressao de degenerescéncia dos elétrons nao

"Uma estrela de pouca massa ou intermediaria (< 8 M) transforma-se em gigante
vermelha e, na queima do hélio ou carbono, ejeta suas camadas mais externas para o espago,
restando apenas o ntcleo. Tudo isso - niicleo e gas lancado ao espago - passa a ser chamado de
nebulosa planetaria. Apds alguns milhares de anos, todo o gas lancado no espago se dissipa
e o ndcleo da antiga estrela torna-se visivel. Temos uma ana-branca, muito pequena e muito
densa.
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mais suportard o puxao gravitacional e a estrela comeca a colapsar, iniciando
a fusao do carbono e oxigénio em metais mais pesados, que ird liberar uma
quantidade enorme de energia e resultara na explosao termonuclear [30, 38].
Podemos calcular este valor maximo da seguinte maneira [39]: consideramos
uma ana-branca com N elétrons e de raio R tal que o nimero de densidade
eletronica ¢ n ~ N/R®. E, de acordo com o Principio de Exclusao de Pauli,
o volume por elétron é v ~ 1/n, com um tamanho r ~ v'/3. Usando
o Principio de Incerteza de Heisenberg em unidades naturais temos que o

momento do elétron é p ~ r~1 ~ pl/3

. Para estrelas com pouca massa, a
pressao de degenerescéncia eletronica consegue igualar-se com a gravidade e os
elétrons nao sao relativisticos. Os elétrons de estrelas massivas possuem regime
relativistico devido a alta densidade alcancada no nucleo durante a contragao
do astro. Neste caso podemos desprezar a massa do elétron e escrever a energia
devido a pressao deste gas de Fermi como
N1/3

Cada elétron é associado com uma massa m = my/Y., onde my é a massa
de um nucleon e Y, é a fracao eletronica®. Assim, a energia gravitacional por

elétron é

GM Gm3,NY, 2

By - TN e (2.11)
R R

onde G ¢é a constante gravitacional® e a massa total ¢ M ~ mN ~ myN/Y,.

Podemos observar que o equlilibrio é alcancado quando a energia total é

minima

N3 Gm%NY?

E =FEp+ Eg ~ 7 7

(2.12)

Importante observar que ambas energias variam em 1/R. Para nao haver
8Expressada matematicamente por Y, = %, sendo N, e N,, os nimeros de prétons
e néutrons, respectivamente.
9A Constante da Gravitacdo Universal expressa a atracio gravitacional que é produzida
entre dois corpos de um quilograma cada, separados por uma distancia de um metro, com
valor atual dado por

G =6.6743 x 107! m3kg 1572,


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA


PUC-RiIo - Certificagéo Digital N° 0912580/CA

Capitulo 2. Teoria das Supernovas 31

colapso é necessario que a energia seja nao negativa. Entao podemos determinar

o namero maximo de elétrons fazendo F = 0 em (2.12):
Nppaz ~ (Gm% Y, 2732 ~ 2 x 10°7Y2, (2.13)
e a massa para esta quantidade é a massa de Chandrasekhar
Mz ~ NppaamyY, (2.14)
Utilizando dados de calculos mais precisos [39, 40|, a eq. (2.14) produz
Mpaz =~ 5.83Y2 Mg, ~ 1.46 M, (2.15)

onde utilizamos o valor tipico (0.5) para Y.. Quando a energia da eq. (2.12)
torna-se negativa o colapso comecga, engatilhando a fusao de carbono e oxigénio
em elementos mais pesados, que libera uma quantidade enorme de energia,
da ordem de 10°! erg causando a explosdo termonuclear da estrela. Levando
em consideracao a temperatura da ana-branca (7' < 1 MeV), sua densidade
(pe <10' g.em™3) e 0 caminho livre médio do neutrino espalhado pelo nticleo
do 5°Ni que é da ordem de 10® ¢m (maior que o raio da ana-branca - O(107)
cm), vemos que o neutrino escapa livremente e sem ser termalizado. Com isso,
neutrinos levam apenas uma pequena fragdo da energia (menor que O(10%)
erg) e nao desempenham um papel importante nas explosoes de supernovas
termonucleares 30, 41].

As supernovas dos tipos Ib e Ic nao apresentam a linha espectral do
hidrogénio, o que as classifica como pertencente ao Tipo I, mas também nao
possuem a linha de silicio. Elas sao observadas em regioes onde hé estrelas
jovens, o que indica que sao estrelas de vida curta, porém mais massivas.
Antes de explodirem como supernovas, essas estrelas perderam a sua camada de
hidrogénio. Entao, qual é a diferenca entre os tipos Ib e Ic? O que os distingue
é que uma supernova do Tipo Ib apresenta riqueza em hélio enquanto que a
do Tipo Ic mostra auséncia deste elemento, pois também perdeu sua concha
de hélio enquanto ainda era uma estrela [42].

Estrelas que nao consumiram ou perderam suas camadas de hidrogénio
mais externas, acabam sua vida na forma de supernovas do Tipo II. Esses
eventos sao observados comumente nos bracgos de galédxias espirais, mas ocasi-

onalmente registra-se também em galaxias irregulares [43|. Seus progenitores
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Figura 2.5: Quadro de classificacdo de Supernovas. Reproduzido da Ref. [38].

eram massivos (> 8My) e por isso tiveram vida curta (ver eq.(2.2) ). Outra
diferenca em relagao & do Tipo I é que o decaimento da luminosidade é mais
brusco no primeiro més apos o seu maximo e depois a queda é mais lenta, for-
mando um platé no seu espectro (ver Fig. 2.4). Como os efeitos visuais deste
tipo de acontecimento variam muito de um caso para outro, ha muitos subtipos
de SN do Tipo II'*°, como podemos observar na Fig. 2.4.

Do ponto de vista da fisica de neutrinos, as supernovas tipos Ib, Ic e II
sao mais interessantes que as do tipo Ia pois produzem uma quantidade enorme
de neutrinos. Essa diferenca deve-se ao fato de que o processo de criacao da
supernova do tipo Ia é através de explosao termonuclear, enquanto que os
demais sao por colapso do nucleo, conforme pode ser visto no esquema da
Fig. 2.5, reproduzido da Ref. [38].

O objeto central quando do colapso da estrela ¢ um corpo compacto,
muito quente e com alta taxa de producao de neutrinos de todas as geragoes.
Sao os neutrinos que levam aproximadamente 99% da energia de ligacao

gravitacional da estrela (3 x 10°® erg), enquanto que somente 1% ¢é perdido

Ypara um aprofundamento neste ponto recomendamos a leitura das Ref. [44, 45].
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Figura 2.6: Tipos de SN de estrelas massivas em funcdo da massa e metalicidade
iniciais.

através de energia cinética e menos ainda (0,01%) na forma de radiagao.
Apos a explosao de supernova (SN), restara da estrela original uma
estrela de néutrons ou teremos a formagao de um buraco negro. Este resultado
dependera da massa da progenitora ao ingressar na sequéncia principal, milhoes
de anos antes. A Fig. 2.6 nos mostra um grafico dos possiveis destinos da estrela

em fun¢ao de sua massa inicial e metalicidade (elementos pesados) [46].

2.4
Etapas da Explosdo de uma Supernova (SN)

2.4.1
Pré-Colapso

Antes de comegar o colapso da regiao central da estrela, hd uma queda
brusca na func¢ao densidade entre o nucleo (manto) e as camadas vizinhas,
conforme podemos ver na Fig. 2.7 [47|. Isto faz com que a escala de tempo
dinamica do niicleo seja muito menor que nas zonas circundantes. Por isto, o

que acontece nestas regioes de elementos mais leves nao influencia na dinamica
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nuclear e, daqui em diante, acompanharemos apenas o que acontece no niucleo

estelar.

2.4.2
Inicio do Colapso

Basicamente, sao trés os processos que podem desencadear o colapso
da estrela. Em geral, podemos dizer que o nicleo de uma estrela massiva
(O, Ne, Mg ou Fe) aumenta com as cinzas da queima nuclear nas camadas
externas vizinhas a ele, e faz com que sua massa se aproxime do limite de
Chandrasekhar. O raio nuclear ¢ de poucos milhares de quilometros (~ 10*

3 e temperatura de 1010 K

km), com uma densidade em torno de 10* g.cm™
(1 MeV). A gravidade é contrabalancada pela pressao dos elétrons degenerados,
mas com o aumento da massa o nicleo se contrai e a temperatura aumenta.
Assim, para estrelas de menor massa (8My < M, < 10My) [47, 48|,
cujos nucleos sdo compostos de oxigénio, nednio e magnésio (O, Ne, Mg),
resultado da queima do carbono, a degenerescéncia eletronica ocorre antes
de haver condicoes para iniciar a queima do Ne. A captura eletronica pelos

elementos do niicleo se da, por exemplo,
Mg+ e — *Na+ v, (2.16)
ou de maneira geral
e +N(Z,A) - N(Z—-1,A) + v, (2.17)
e também por protons livres
e +p—n+v., (2.18)

devido a alta energia de Fermi dos elétrons [30]

Y, 1/3
fte ~ 11.1 (pi?,) MeV. (2.19)
1019 g/cm

A diminuicao na quantidade de elétrons faz com a pressao exercida por eles
diminua e o nucleo comeca a colapsar, aumentando a densidade no ntcleo da

estrela, que por sua vez aumenta a energia de Fermi, gerando uma maior taxa
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Figura 2.7: Estrutura de uma estrela de 15 M, antes de colapsar. Superior: dentro
do nucleo a emissao de neutrinos (€,), gerados via captura eletronica, responde por
quase a totalidade da perda de energia da estrela (Liy:). A energia gerada pela
queima dos elementos pode ser observada pelos picos na taxa de geragdo de energia
nuclear (€,,.). Inferior: a distribui¢ao dos elementos quimicos dentro de uma estrela
de 15M¢,. No nucleo, “Fe” inclui todos os isotopos entre 48 < A < 65. Figura retirada

da Ref. [47].
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de captura eletronica, acelerando o colapso. Este tipo de SN contribui com
uma taxa de ~ 20% do total de SN [49, 50].

Os neutrinos eletronicos produzidos pelas eqgs. (2.17) e (2.18) conseguem
sair rapidamente do nicleo, levando consigo energia e ntimero leptonico. Isso é
possivel porque seu livre caminho médio é maior que o raio nuclear. Como
dito anteriormente, a luminosidade de uma supernova chega na ordem de
105 erg.s~!, mas nesta fase o brilho é de apenas 1% deste valor, pois o periodo
de duragio da captura eletronica é muito curto, menor que 10 ms [31].

Estrelas com mais massa conseguem queimar o Ne, formando um ntcleo
de Fe em seus centros. O ferro é o elemento mais estavel da natureza (com
maior energia de ligagdo) e por isso nao queimard, mesmo com o aumento
da temperatura; e a estrela ficard sem combustivel. Mas o aumento da
temperatura causa o processo de fotodissociagao do nucleo de ferro, liberando

particulas o e aumentando o nimero de nucleons livres,
v+ *Fe — 13a + 4n. (2.20)

Essa reacao absorve aproximadamente 124 MeV de energia e reduz a energia
cinética e a pressao dos elétrons. Com a pressao menor, diminui o valor da
massa de Chandrasekhar até esta tornar-se menor que a massa do nicleo da
estrela. Quando este limite é alcancado, a pressao dos elétrons degenerados
nao consegue mais contrabalancar o puxao gravitacional e comega o colapso.
Com este acontecimento, a temperatura na parte central da estrela aumenta e
gera mais fotodissociagao, que acelera o colapso.

Estrelas entre 100M, < M, < 140My e acima de M, > 260M sofrem
instabilidade gravitacional devido a formacao de pares e~ e™ de fotons de
alta energia, que transforma energia térmica em energia de massa de repouso.
Isto acaba por reduzir o indice de adiabaticidade abaixo do valor (4/3) que
mantém a estabilidade hidrodinamica da estrela, iniciando o colapso da mesma
e resultando no surgimento de um buraco negro. Finalmente, estrelas cujas
massas caem neste intervalo, sofrem uma violenta explosao termonuclear forte
o suficiente para destruir totalmente a estrela, sem deixar remanescente e
langando ao espago > 50M;, de “°Ni [46, 51].


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA


PUC-RiIo - Certificagéo Digital N° 0912580/CA

Capitulo 2. Teoria das Supernovas 37

243
Aprisionamento de Neutrinos

A descoberta da interagao fraca de corrente neutra (NC, em inglés) pos-
sibilitou que Freedman [52], Sato |53, 54] e Mazurek [55| postulassem o apri-
sionamento de neutrinos. Este tipo de interacao aumenta consideravelmente
o espalhamento elastico dos neutrinos pelos nucleons (predominantemente os
néutrons, mas também os protons - em escala muito menor).

O comprimento de onda do neutrino é
he [ E,

A g T 0y

i ] m, (2.21)

cujo valor é maior que o tamanho do nucleo atémico do ferro
Rpe ~ 5 (A/56)"/3 fm. (2.22)

Entao, eles sao espalhados coerentemente pelos niicleos dos atomos de Fe com
a consequéncia de termos o processo de decaimento beta inverso ( eq.(2.18)).

Sabemos que o caminho livre médio do neutrino pode ser calculado por

1
A, = , (2.23)
aaAn A
onde ny = p/(Am,) é a densidade de niicleos atomicos (m, é massa em

unidades de massa atomica) e 04 é a secao de choque de espalhamento coerente

que podemos escrever [56]

1 E, \° Z , Z7?
gpA = 1—60'0 (meCQ) A2 |:1 - Z + (4 SlIl2 «9w — ].) Z s (224)
sendo que
AGp (mec?)?
oo = 2GE M) 205 ¢ 107 em?, (2.25)
7 (he)

é a secao de choque de referéncia para interacao fraca e Gy e 6, sao as cons-
tantes de acoplamento de Fermi e o angulo de Weinberg!!, respectivamente.

Como os elétrons envolvidos no processo de captura passarao toda sua energia
I Atualmente os melhores valores obtidos experimentalmente sio [57]:

Gr=1.166 x 107° GeV™2 e sin?f0y = 0.231
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para o neutrino [31], podemos estimar a energia média do neutrino eletronico

no nucleo de ferro como

“EE’E*dE 5
_Jo =S, (2.26)

B, =
B2 ERdE 6

substituindo (2.19) em (2.26) e arrumando as fragdes temos

p 1/3 v 1/3
E, = 10. g MeV. 2.2
03 (3 x 1010 g cm3) (26/56) v (2.27)

Introduzindo as equagoes (2.24) e (2.27) na eq. (2.23) o livre caminho médio

—5/3 ~1 —2/3
p A Y.
A = 85 2) (e km. (228
(3 1010 g cm3) (56) (26/56) m. - (228)

Considerando o nicleo esférico, sem rotacoes, podemos estimar o seu raio

sera

através das equacoes de volume (V = 2222) ¢ densidade (p = )

3
~ 3M, nuacleo 1/3
Rm’lcleo ~ 47Tp

2.7 x 10° P RN km, (2.29)
' 3 x 10 g em—3 26/56 T

e comparando as equacgoes (2.28) e (2.29) tiramos dois resultados:

Q

1. O livre caminho médio do neutrino torna-se menor que o tamanho do

nicleo de ferro, e

2. A dependéncia do livre caminho médio com a densidade é o p~5/3

~1/3. Entdo, com o

enquanto que o raio possui uma dependéncia x p
aumento da densidade, os neutrinos nao conseguirao escapar livremente

do niucleo estelar.

Tudo isto indica que ha a formacao de uma regiao superficial que determina
se o0s neutrinos escapardo livres (posigdo radial além desta superficie) ou
ficarao presos nela (aquém desta superficie). Tal regiao é conhecida como

neutrinosfera. Para encontrarmos a posicao radial da neutrinosfera devemos
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calcular a sua superficie limitrofe quando o valor da profundidade o6tica'? se
aproxima da unidade. O valor comumente usado é 2/3 [31, 58] pois ¢é levado
em consideracao que o neutrino nao saira radialmente e sem interacao, mas

sim com algum angulo. Escrevemos a profundidade 6tica como
o¢]
d
7(r E,) = / A—T (2.30)

e substituimos as eqs. (2.27) e (2.28) em (2.30) com A = 56 como o valor tipico

do ferro para obtermos

(8.5 x 109! (B,\? [
T(T’EV):(BX—H)N)(TO) /T p(r)dr, (2.31)

e podemos aproximar a distribuigao de densidade como [31]
p(r) = Hr™>, (2.32)

onde H = 3 x 103! g é uma constante durante a fase de colapso. Entao, a

integral fica

/ p(r)dr = Hr%dr

T

H—2
- ; , (2.33)

1/3

e utilizamos novamente a eq. (2.32) para fazermos r = (H/p)'~ e substituir

em (2.33). Assim, a nova forma da eq. (2.31) sera

1 1 E, \>H/
E,) = z 23, 2.34
B = 555108 (3 < 101 (10Me\/) 2 (2:34)

Substituindo H pelo seu valor, juntamente com alguma aritmética obtemos a

expressao final para a profundidade 6tica como

E 2 P 2/3
E,)) ~6.1 Y . 2.35
7(r, E,) (10Me\/) (1012 gcm‘3) (2:3)

Pela eq. (2.35) e o valor usual da profundidade 6tica (7 = 2/3) podemos

12Profundidade 6tica informa qudo opaco um meio é para a radiacio que passa através
dele.
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obter a densidade da neutrinosfera

E, \7
p(R,(E,)) = 3.6 x 10" (m) g.cm™?, (2.36)

e aplicando a eq. (2.32) em (2.36) encontramos a posigao radial da neutrinosfera

E
R, ~1.0x10° | ——— ) km. 2.37

Y (10 Me\/) (2.37)
Pelas equacoes acima vemos que a posicao da neutrinosfera depende da energia
do neutrino. Entao, nota-se que este valor varia de sabor para sabor. Da teoria
de caminho aleatorio podemos encontrar o tempo de difusao dos neutrinos

para fora do niicleo estelar.

3R 1 P
Lgir = — 52 ~ 107 | ——— . 2.
@it AuC 310 (1012 g cm~3 i (2:38)

Depois, temos o tempo de colapso do ntcleo, isto é, o tempo dinamico

1 P ~1/2
tin = —— ~3.9x 1073 | ——— , 2.39
¢ VG (1012 g cm3) i (2:39)

onde GG é a constante gravitacional.
Comparando as eqgs. (2.38) e (2.39) vemos que quando a densidade é

~ 102 g.cm™3

os neutrinos nao conseguem escapar livremente do centro da
estrela porque o tempo de difusao é maior que o tempo do colapso, ou seja,
eles estao presos. Este evento indica que a fragao leptonica'® (YV; =Y, + V)
¢ mantida praticamente constante a partir deste momento. Uma vez presos,
os neutrinos tornam-se degenerados, igual aos elétrons (Principio de Pauli), e
isto faz com que seja suprimido o processo de neutroniza¢ao (transformacao
de protons em néutrons) via captura eletronica. Este equilibrio é chamado
de equilibrio 3 e, depois de alcangado, a entropia (matéria + neutrinos) é

conservada no centro da estrela e o colapso continua de maneira adiabatica.

13Y,, & a fracdo de neutrinos eletrénicos por barion, cuja expressio mateméatica é

Y, =n,, —ng,.

e
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2.4.4
Colapso Homélogo

O colapso do niicleo da estrela pode ser dividido em duas partes distintas:
a primeira é a parte interna do ntucleo que colapsa homologamente, isto é,
velocidade subsonica e proporcional ao raio da massa em queda (v o 7);
a segunda parte é a externa do niicleo, que cai praticamente em queda-
livre com velocidade supersonica. Essa diferenca de velocidades pode ser
observada na Fig. 2.8 [59]. Goldreich e Weber [60] e Yahil e Lattimer [61]
predisseram o colapso homologo e mostraram que a pressao desaparece a
massa de Chandrasekhar, isto é, somente a regiao interna do nucleo (dentro
do limite de Chandrasekhar) colapsa homologamente. O tempo dindmico da
parte nuclear mais externa é maior que a parte mais central, fazendo com
que a periferia do ntucleo seja deixada para tras durante o colapso e por isso,
podemos trabalhar como queda livre. E importante observar que o limite de
Chandrasekhar depende de Y (eq. 2.15), sendo que alguns trabalhos [62, 63|
mostraram que o valor da fracao eletronica situa-se entre 0.35 e 0.38; isto nos
indica que a massa que colapsa homologamente possui o valor entre 0.7 e 0.8

massas solares, estando de acordo com resultados de simulacao [64].

2.4.5
Bounce Nuclear, Formacdao da Onda de Choque e Explosdao de SN

O colapso do ntucleo interno continua além do limite de densidade
nuclear (~ 10 g.cm™3), mas a partir deste valor a pressao de repulsao dos
nucleons degenerados diminui o colapso até que este pare. Como o indice de
adiabaticidade (y) é maior que o valor critico (4/3), ha uma configuragao
hidrostatica estavel para o nicleo interno e, quando este contrai além desta
configuragao, o nicleo ricochetea, semelhante a uma mola comprimida quando
uma de suas extremidades é solta. Neste instante a densidade atinge o seu
maximo, de 3 a 4 vezes a densidade nuclear, e a este processo de “ricochetear”
do ntcleo interno damos o nome de “bounce”. A regiao que agora encontra-se
em equilibrio forma uma proto estrela de néutron com um raio em torno dos
10 km, mas o movimento do bounce do nicleo interno, devido a inércia, gera
uma onda de pressao que cresce e transforma-se em uma onda de choque na
periferia do nicleo interno com velocidade da ordem de 100 km ms™' [38].

Importante salientar que o nicleo interno nao sofre com a onda de choque ou
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Figura 2.8: Velocidade de queda e velocidade do som em funcao do raio com
densidade central de 102 g cm ™3 e massa do progenitor em 15M. O ponto onde as
velocidades se encontram marca o limite entre os dois tipos de colapso que ocorrem
no centro da estrela. Este ponto é chamado de ponto sonico.

com a onda de pressao, ele permanece praticamente da mesma forma que se
encontrava quando do colapso homologo.

Quando a onda de choque encontra a regiao do nticleo externo (regiao
fora do limite de Chandrasekhar), que ainda cai com velocidade supersonica,
ocorre uma desaceleracao abrupta da matéria em queda e dissipacao de energia
da onda por fotodissociacao dos niicleos atdémicos, que estavam em queda livre,
em nucleons livres. Protons livres possuem uma alta taxa de captura eletronica
(eq. 2.17), isso cria uma quantidade enorme de neutrinos eletronicos. Enquanto
a onda nao chega na regiao da neutrinosfera, os neutrinos eletronicos nao
conseguem escapar e ficam presos logo atras da onda de choque. A partir do
momento que a neutrinosfera é alcancada, os neutrinos do elétron desacoplam
da matéria e propagam-se livremente. Esta liberdade acontece subitamente e
sua duracao é menor que 20 ms. Chamamos este momento de explosao de
neutronizacao ou explosao rapida do neutrino eletrénico ou ainda de

pulso de fuga'‘. Devido ao curto tempo de duracio do evento, a energia
140 sinal deste aumento significativo de neutrinos eletroénicos é o que se espera identificar

em detectores terrestres, como o Super-Kamiokande (SK), quando do nascimento de uma
supernova galéctica.
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emitida ¢ somente da ordem de 10°! erg [58].

A regiao onde a onda de choque passou encontra-se quente e nao ha
uma grande quantidade de elétrons degenerados, permitindo que positrons
relativisticos sejam criados e, a partir destes, anti-neutrinos eletronicos (7,)

pela reacao
et +n—p+i.. (2.40)

Também ha a criagdo de todos os sabores de neutrinos (eletronicos, mudnicos

e tauonicos) produzidos pela aniquila¢ao de pares elétron-positron
e+ e = Vepr + Veprs (2.41)

por bremsstrahlung nucleon-nucleon

N+N—=N+N+Ve,r+Vepnr, (2.42)
ou bremsstrahlung elétron-nucleon
e+ N — e+ N+ Vepr + Vepr (2.43)
assim como por decaimento de plasma
YV = Veypr + Ve (2.44)
e fotoaniquilacao
T+ et =€+ Vepr + Ve, (2.45)

entre outros com menor porcentagem de participacao.

Num raio de aproximadamente 200 km a onda de choque, gerada pela
compressao do nucleo interno e que perdeu energia pelas dissociacoes nos
atomos de ferro, corre o risco de parar o seu movimento e “morrer”. Para
que haja a explosao de supernova sem esta “morte” da onda de choque, sao
necessarias combinagoes especiais |65, 66| dos parametros fisicos, mas de um
modo geral podemos dizer que, se a estrela a época da sequéncia principal
possuia até 10 massas solares, a onda de choque conseguird sair do manto e

expelir as camadas da estrela, gerando a explosao de SN. Todo este processo
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ocorre na ordem de 100 ms apds o “bounce” do nicleo e recebe o nome de
explosao rapida de SN.

Acima deste valor de massa, a onda de choque para aproximadamente
ap6s os 100 ms e a matéria do nicleo externo continua a cair e a sofrer o
processo de fotodissociacao dos a&tomos em nucleons livres que posteriormente
geram neutrinos. Se 10% da energia destes neutrinos for transferida para a
matéria proxima do local onde a onda de choque estagnou nos 300 ms seguin-
tes, é possivel que ela seja restaurada, possibilitando a explosao de SN [67].
Salientamos que a grande maioria desta energia proviria dos neutrinos eletro-
nicos, que possuem uma se¢cao de choque muito maior que os demais sabores.
O reativamento da onda de choque recebe o nome de reaquecimento via neu-
trino e sua possibilidade foi descoberta através de simula¢oes numéricas [68]. E
todo o processo de explosao chama-se explosao atrasada de SIN, ocorrendo
aproximadamente 0.5 segundo ap6s o “bounce”.

Estas hipoteses de explosao sao amplamente aceitas no meio cientifico,
mas ressaltamos que nao conhece-se completamente o processo de explosao
de supernovas, pois além da falta de ocorréncias deste tipo de eventos na
nossa Galaxia, as simulagoes realizadas atualmente nao estao conseguindo,
com grande frequéncia, obter “explosoes” e os resultados dependem fortemente

das suposigoes feitas pelos pesquisadores [69, 70, 71, 72, 73].

2.5
Espectro dos Neutrinos Provenientes de SN

O espectro nao-térmico dos neutrinos que saem da SN pode ser mostrado
usando a distribui¢ao de Fermi-Dirac, que de um modo geral e bastante comum

na literatura é expresso como |74,

19, B2
- ATD> T3 fo(m,) €5/ e + 17

F) (E) (2.46)

onde D é a distancia da Terra a SN, @, é o niimero total de neutrinos de sabor

a emitidos, I/ é a energia do neutrino, 7, e 1, representam, respectivamente,

a temperatura efetiva e o potencial quimico. A fung¢ao f,(7,,) é definida como
xn

fa(nvy) = /OOO ——dz. (2.47)

v Ma + 1

H& outros modos de mostrar o espectro dos neutrinos como, por exemplo,
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o utilizado no trabalho de |75, que assumiu a distribui¢do na forma [76|

7B = fop e er) [<EE,,Q>]W v | hogy| @

onde (F,_ ) é a energia média do neutrino de sabor «, I'(3,) é a fungdo gama e
(. € um parametro para descrever o desvio em relacao a um espectro térmico
e varia tipicamente entre 2.5 e 5.

Neste trabalho utilizaremos a eq. (2.48) para estudar o espectro de
neutrinos na Terra. Esta parametrizacao é baseada em simulagoes numéricas

pelo grupo de Garching [77, 78, 79] e ndo leva em conta a oscilagao de neutrinos.

2.6
Modelo de Distribuicio de SN na Galaxia

Neste trabalho usamos o mesmo modelo de distribuicao de SN galécticas
dado na Ref. [80]. Para projetar esta distribuigao no céu, i.e., vista do solo, o
movimento de rotacao da Terra causa um efeito adicional, que é contornado ao
considerarmos uma distribui¢ao suave com simetria azimutal. Assim, podemos
escrever a densidade superficial de eventos de SN local usando a parametrizacao
usada para estrelas de néutrons [81],

r
osn(r) oc rexp {_Tkpc] : (2.49)

onde ogy(r) é a densidade superficial de eventos de SN em funcao da distancia

radial do centro da Galéxia e pc significa parsec!®. A distribuicao vertical de

SN é
z 1\’ =\’
Rsn(z) o 0.79exp [— (212 pc) + 0.21 exp [— (636 pc) ] ,(2.50)

onde z é a distancia do plano galactico tal que a distribuicao de SN é

nsn(r, z) o< Rgx(2)osn () (2.51)

I5Parsec ¢ uma medida de distancia usada em astronomia e é definida como a distancia
do Sol para um objeto astronémico cujo paralaxe é de um arco de segundo. Seu valor é:

1 pc = 3.08567758 x 106 m.
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Figura 2.9: Probabilidade de distribuicdo de SN na Via Léctea. As linhas solida
(vermelha), tracejada (azul) e pontilhada (verde) indicam estrelas de néutrons,
pulsares e SN TA, respectivamente.

A distribuicao de probabilidade de SN em funcao da distancia a Terra es-
perada aqui na Via Lactea é mostrada na Fig. 2.9 [80], onde também estao
representadas as distribui¢oes para pulsares (curva tracejada) e SN TA (curva

pontilhada). A normalizagao foi feita de forma que

da [ cosddd f(a,0) =1 (2.52)
fif

Utilizando esta probabilidade de distribuigao, mostramos na Fig. 2.10 [82]
que a maior probabilidade recai sobre o disco galactico. Também pode ser visto
nesta figura as tltimas 10 SN registradas na Via Lactea juntamente com a

SN1987A, que é a unica observada através de neutrinos até hoje.

2.7
SN1987A

A tnica supernova estudada até o momento através de neutrinos ocorreu
em fevereiro de 1987, em uma galaxia satélite a Via-Lactea denominada Grande

Nuvem de Magalhdaes (LMC, em inglés) que situa-se a distancia de 52 kpc
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Figura 2.10: Distribuicao de probabilidade de SN em coordenadas equatoriais.
Maiores probabilidades “caem” sobre o disco galactico. Os pontos sao as ultimas 10
SN galacticas ocorridas na Via Lactea e a SN1987A, ocorrida na Grande Nuvem de
Magalhaes.

da Terra. O espectro mostrou linhas de Hidrogénio [83|, possibilitando sua
classificacao como supernova do Tipo II. Tal enquadramento, define que a
explosao se deu por colapso do niucleo. Até hoje nao foi possivel identificar se
houve remanescente da estrela progenitora, mas hé indicios de que existe um
pulsar [84] naquele local.

Nesta época, havia em funcionamento quatro grandes detectores sub-
terraneos com capacidade para perceber os neutrinos oriundos de uma SN:
Kamiokande-II [85, 86|, IMB [87, 88|, Baksan [89] e LSD [90]. Todos os detec-
tores registraram a passagem de neutrinos provenientes da SN1987A durante
um intervalo de tempo de aproximadamente 10 segundos a algumas horas antes
da possibilidade de observacao oOtica. Os trés primeiros observaram ao mesmo
tempo (com incertezas de calibragao do tempo), mas o sinal do LSD foi cap-
tado cinco horas antes dos outros experimentos o que faz com que normalmente
seus registros nao sejam levados em consideragao para andlise dos dados da
SN1987A [38].

Kamiokande-II e IMB sao detectores de d4gua Cherenkov e foram cons-
truidos para observarem o decaimento do proton. O detector Baksan, por sua
vez, é do tipo cintilador e foi construido para observar colapsos estelares. O
Kamiokande-II (IMB, Baksan) pode detectar antineutrinos eletronicos com

energia maior que 1.8 MeV (20 MeV, 10 MeV) através da reacado do decai-
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mento beta inverso
UVo+p—n+tet. (2.53)

O Kamiokande-II (IMB - Baksan) reportou 11 (8 - 5) eventos devido a
neutrinos da SN1987A, como mostra a tabela 2.1, reproduzida da Ref. [91].
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Eventos t; (s) E;(MeV) o;(MeV)  B; (s7!)
Kamiokande-II

1 =0.0 20 2.9 1.6 x 107
2 0.107 13.5 3.2 1.9x 1073
3 0.303 7.5 2.0 2.9 x 1072
4 0.324 9.2 2.7 1.2 x 1072
5 0.507 12.8 2.9 2.1 x 1073
6* 0.686 6.3 1.7 3.7 x 1072
7 1.541 35.4 8.0 4.5 %x 107
8 1.728 21.0 4.2 82 x 107°
9 1.915 19.8 3.2 1.5x107°
10 9.219 8.6 2.7 1.5 x 1072
11 10.433 13.0 2.6 1.9 x 1073
12 12.439 8.9 1.9 1.6 x 1072
13% 17.641 6.5 1.6%% 3.8 x 1072
14% 20.257 5.4 1.4% 29 x 102
15% 21.355 4.6 1.3 2.8 x 1072
16* 23.814 6.5 1.6% 3.8 x 1072
IMB

1 =0.0 38 7 0

2 0.412 37 7 0

3 0.650 28 6 0

4 1.141 39 7 0

5 1.562 36 9 0

6 2.684 36 6 0

7 5.010 19 5 0

8 5.582 22 5 0

Baksan

1 =0.0 12.0 2.4 8.4 x 1071
2 0.435 12,9 3.6 1.3x 1073
3 1.710 23.5 4.7 1.2x 1073
4 7.687 17.6 3.5 1.3x 1073
5 9.099 20.3 4.1 1.3 x 1073

*Considerado como evento de background.
**Calculado usando um ajuste linear o; vs €; para eventos anteriores.

Tabela 2.1: Eventos de neutrinos detectados nos experimentos Kamiokande-II,
IMB e Baksan relativos a SN1987A. A primeira coluna indica a ordem dos eventos,
a segunda coluna mostra o tempo de detecgao, considerando o primeiro evento como
tempo zero. A terceira informa-nos a energia do neutrino incidente e a quarta coluna
nos diz a incerteza para a energia e, finalmente, a ultima coluna fornece a taxa média
de ruido para cada evento.
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3
Oscilacoes de Neutrinos

A oscilagao de neutrinos é um fenémeno quantico, proposto pela primeira
vez por Pontecorvo [92, 93|, quando este sugeriu a oscilagdo entre v — U
fazendo analogia com a oscilagao dos Kéons (K° «» K°) durante a década de
50. Tal tipo de oscilagao acabou nao sendo comprovada, mas a ideia de oscilagao
permaneceu viva e foi usada para introduzir o conceito de mistura de sabores
por Maki, Nakagawa e Sakata [94] em 1962. Apesar de muito mencionada nos
anos 60 e inicio dos 70 como solucao para o problema dos neutrinos solares, foi
somente na segunda metade da década de 70 que surgiu a teoria padrao para

a oscilagdo dos neutrinos [95, 96, 97].

3.1
Neutrinos

Neutrinos, assim como todas as particulas que formam a matéria conhe-
cida, sao férmions, o que significa que eles respeitam o Principio de Exclusao de
Pauli e obedecem a estatistica de Fermi-Dirac. Também é caracteristica geral o
valor do spin (1/2) e a helicidade', sempre negativa para os neutrinos e sempre
positiva para os antineutrinos (Fig. 3.1), considerando-os ultra-relativisticos.
Mas os neutrinos estao em um subgrupo, chamado de Iléptons®. As particu-
las que pertencem a esta categoria sao: elétrons, mions, taus e os respectivos
neutrinos, v, v, e v;, onde o subindice indica o que, na fisica de particulas,
chamamos de sabor. Cada lépton é associado a um anti-lépton, isto é, sua anti-
particula (ver Tabela 3.1). Os elétrons, mtuions e taus possuem carga e massa
enquanto que os neutrinos, por sua vez, nao possuem carga e interagem muito

fracamente com a matéria, somente via interacao fraca - de corrente carregada

'Pode-se definir helicidade como a projecio do spin ao longo do momento, se tem mesmo
sentido, é positiva; se contrarios, é negativa.

2Proveniente do grego, significa leve. O nome foi dado para contrapor-se aos hadrons,
que sao particulas pesadas.
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Léptons Anti-Léptons
1% Geragao | 2* Geracao | 3* Geragao | 1* Geragao | 2* Geracao | 3% Geracao
e o T~ et wt Tt
Ve Vy Uy Ve vy Uy

Tabela 3.1: Tabela de léptons e anti-léptons

(CC, em inglés) ou de corrente neutra (NC, em inglés). Por isso, os v, v, e
v, sao auto-estados da interagao fraca, o que significa que sao auto-estados de
sabor. Por outro lado, podemos considerar os auto-estados de massa do Ha-
miltoniano livre e denominamos de auto-estados de massa, cujo simbolo é v; e
tem massa definida m;, onde ¢ = 1,2 ou 3. O caso dos neutrinos é semelhante
ao setor dos quarks: os auto-estados de sabor sao combinacoes lineares dos
auto-estados de massa, determinados pela matriz unitaria Cabbibo-Kobayashi-
Maskawa (CKM)? [98]. Para um aprofundamento no assunto, recomendamos
a leitura, por exemplo, de |99, 100, 101]. Em outras palavras, os neutrinos
também se misturam significando que um v,, em principio, ¢ uma combinagao
linear dos auto-estados de massa r;. Importante observar que os experimen-
tos de oscilacao de neutrinos sao capazes de detectar apenas os sabores dos
neutrinos, que nao sao auto-estados de massa do Hamiltoniano, levando a pos-

sibilidade de oscilacao de neutrinos.

MEo-Diraiia Méo-Esguerda
U P U p
Spin Spin

Figura 3.1: Ilustracao representativa da helicidade dos neutrinos.

3Trabalho realizado primeiramente pelo fisico italiano Nicola Cabbibo, em 1963, para
duas geragoes. Posteriormente, os fisicos japoneses Makoto Kobayashi e Toshihide Maskawa
ampliaram para trés geragoes. Tal trabalho rendeu o Prémio Nobel de Fisica de 2008 aos
japoneses.
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3.1.1
Hierarquia

Vimos que temos trés tipos de neutrinos que sao auto-estados de massa
do Hamiltoniano (11,1, e v3) e embora nao saibamos quais sejam os valores
de cada neutrino massivo, sabemos que eles possuem valores distintos* e, ao
menos, dois deles nao nulos. H4 duas formas de organizar os neutrinos quanto

ao seu valor absoluto de massa (veja Fig. 3.2):

1. Hierarquia Normal: é a situagao quando consideramos que m; < mso <

mg, isto é, o neutrino mais leve é v, e 0 mais pesado o v3.

2. Hierarquia Invertida: aqui o neutrino mais leve é 3 e o mais pesado o

Vo, resultando em mg > my > mg.

3.2
Oscilacdo no Vacuo

3.21
Neutrinos
Na teoria padrao para a oscilacao, um neutrino com sabor v e momento
N . . ~
p criado em um processo de interacao fraca pode ter o seu estado de sabor

descrito como
Vo) =Y Uilvw)  (a=ep7) | (3.1)
k

onde U é a matriz de mistura, unitaria®, para o setor de neutrinos. Ela foi
batizada de Matriz MNS® em homenagem aos fisicos que a criaram, Maki,
Nakagawa e Sakata’, em 1962. Como temos trés espécies de neutrinos ativos, a

matriz MNS é 3 x 3 e parametrizada por rotacoes, semelhante as rotacoes

*Condicao necessaria para haver oscilacio entre os sabores, ja comprovado experimental-
mente.
5E uma matriz complexa, 3 x 3, que satisfaz a condico

Ut =1

6A matriz MNS também é conhecida na literatura como matriz PMNS em referéncia ao
trabalho pioneiro realizado por Pontecorvo.

"Originalmente o trabalho dos fisicos japoneses envolveu apenas mistura para duas
geragoes, sendo ampliado para trés alguns anos mais tarde.
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A
v [ v
| Y, |
| v, |
| Y, | v,
NORMAL MASSA INVERTIDA

Figura 3.2: Ilustragdo representativa da hierarquia de massa dos neutrinos.

da mecanica utilizando angulos de Euler. Estas rotacoes podem ser feitas
em véarias ordens, mudando sua forma final, embora nao altere os resultados
fisicos. No entanto, iremos utilizar a mesma ordem que é amplamente vista na
literatura [57],

1 0 0 C13 O 813€_i¢ C12 S12 O
Uuns=| 0 ca3 593 0 1 0 —s12 c12 0 |(3.2)
0 —S8923 Co23 —813624) 0 C13 0 0 1

que resulta na expressao

—i
C12€13 512C13 S513€ ¢
_ i i
Umns = —S812C23 — €12523513€ ¢ C12C23 — 512523513€ ¢ 523C13 ) (3-3)
5125923 — 012023813€Z¢ —C12523 — 81202381362¢ C23C13

onde definimos que ¢;; (s;;) é cos ;; (sin6;;) e os subindices do angulo 6 indicam
a mistura entre os dois neutrinos massivos envolvidos, e ¢ é a fase de violacao
carga-paridade (CP). Para uma melhor compreensao veja a ilustragao da Fig.
3.3, retirada da Ref. [102].

A titulo de curiosidade, a matriz MNS representada na Eq. (3.3) tem
esta forma se considerarmos que neutrinos sao particulas de Dirac, assim
como o sao todas as particulas conhecidas do Modelo Padrao. Entretanto,

existe a possibilidade de neutrinos terem outra natureza, i.e., serem particulas
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8 0 que implicaria em uma modificacio na matriz MNS. Esta

de Majorana
mudanca seria o acréscimo de duas fases de violagao de CP, deixando a Eq.

(3.3) assim:

e 0 0
U]\J\jNS = UMNS X 0 6m2 0 . (34)
0 0 1

Mas para o estudo de oscilacao, a natureza dos neutrinos nao causa
qualquer efeito nos resultados porque as fases de violacao de CP de Majorana
sao canceladas durante o desenvolvimento mateméatico [103, 104, 105]. Sendo
assim, vamos trabalhar com a forma de Dirac por simplicidade.

Para termos a ortonormalidade nos auto-estados de massa, de acordo

com a Fig 3.3, assumimos que
(vilvs) = ok (k,j=1,2,3), (3.5)

e a unitariedade da matriz de mistura implica que os estados de sabores

também sao ortonormais

<I/a‘ljg> = 5015 (Qa f=e, M?T)' (36)

Como dito acima, os auto-estados do Hamiltoniano nao sao os estados

de sabores do neutrino, mas sim, os estados de massa. Entao
H\vy) = Exlvg) (3.7)

onde a energia F} ¢é

Ey=+/D2+m} . (3.8)

Utilizando a equagao correspondente a equacao de Schrodinger, da mecéanica

8 Teoria formulada pelo fisico italiano Ettore Majorana na década de 1930. Basicamente,
uma particula seria também sua antiparticula, i.e., nao ha diferenca entre uma particula e sua
antiparticula. Nao conhecemos nenhum férmiom que satisfaca esta condi¢ao atualmente, mas
neutrinos podem ter esta caracteristica, por ter carga nula. O estudo do duplo decaimento
beta sem neutrinos ¢ uma das formas de provarmos a natureza do neutrino (Dirac ou
Majorana).
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Figura 3.3: Relacao entre os auto-estados de sabor dos neutrinos v, v, e v; e os
auto-estados de massa vy, 19 e v3 em termos dos angulos de mistura 619,013, 023 -

quantica nao relativistica, vemos que os neutrinos massivos evoluem no tempo,

d
iz l(®) = Hlu(®) 39)

we(t)) = e ") (3.10)

Considerando o estado de sabor, |v4(t)), que no tempo t = 0 cria um neutrino

com sabor « e aplicando a eq. (3.1) podemos ter a evolugao temporal como
Va(t)) = > Use ) (3.11)
k

e usando a relacao de unitariedade da matriz U podemos expressar os estados

massivos em termos dos estados de sabor. Assim, a eq. (3.1) fica
k) =Y Uaklva) (3.12)

Substituindo a eq. (3.12) na eq. (3.11), temos

valt) = ) (ZUzkeiEktUﬁk> vg) (3.13)

/8267H77
Entao, a superposicao dos estados massivos resulta em um sabor, como
na eq. (3.1) no instante ¢t = 0. Mas na medida que o tempo evolui (¢ > 0),

torna-se uma superposicao de diferentes estados de sabor®.

9Somente se a matriz de mistura U ndo for diagonal, o que indica que os neutrinos
misturam-se.
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O coeficiente de |vg) é a amplitude de transicao (A) do sabor a para o

sabor J em funcao do tempo. Matematicamente, escrevemos
Aya—)yﬁ(t) l/,g‘Va Z knge iBt . (314)

Sabendo a amplitude de transi¢ao, podemos determinar a probabilidade de

transigao (P),

2 * * _—1 —E;
Pyey(t) = |Apm,(8)|” =D UL UpiUsyUpe™ Bt (3.15)

expandindo a eq. (3.8) temos

— mz 12 — mi
B, = 1+ = ~ 3.16
=171 (14 55) =171 g (3.10)

e levando em conta que neutrinos sao ultra-relativisticos, podemos desprezar
. .~ —_ . ~
a contribui¢ao da massa e fazer F = |p’|, deixando a equagao

2

m
E,~FE+ — . 1
k +2E (3.17)

Para a diferenga de energia da eq. (3.15) utilizamos a eq. (3.17) e obtemos

m2 —m?  Am?,
E,—E; ~ sz I = 2E’” : (3.18)

deixando a probabilidade de transigdo de sabor, eq. (3.15), como

AmZ,
Pua—»yﬂ Z UakUﬁkUa]Uﬂj eXp ( 2EJ ) . (319)

kg

Por questoes préticas, vamos fazer mais uma mudancga: nos experimentos
de oscilagao de neutrinos nao se mensura o tempo de propagacao e como
conhecemos a distancia (L) entre a fonte de neutrinos (reator, acelerador,
supernova, etc) e o detector, podemos fazer a aproximacao t = L, pois
lembremos que estas particulas sao ultra-relativisticas, isto é, viajam com

velocidades muito proximas a da luz. Assim, a probabilidade de conversao
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¢ dada por

Am’”L) (3.20)

Py—y(L,E) Z 2 UskUas U, exp( o

Note que assim somente a distancia L e a energia F sao as grandezas que
variam nos experimentos e que determinam a fase de oscilagao. A diferenca
de massa quadrada (Am%j), na fase de oscilacao, é uma constante fisica e os
elementos da matriz de mistura U, que compoem a amplitude de oscilacao, sao
constantes da natureza.

Outro ponto importante da eq. (3.20) é que se L = 0 temos,

Pyoy(L =0, E) Z 5 UsUniUss (3.21)

mas a relacao de unitariedade nos diz que

UUT =14=> UnlUj =0ap (3.22)
k

implicando que a troca de sabor s6 ocorrera se existir alguma distancia, isto
é, L >0.
A eq. (3.20) pode ser reescrita - se reorganizarmos a amplitude de

oscilacao - na forma

L
2 * .
Py—vs(L, E) E |Uoi|*|Usx|? + 2Re E UniUsrUojUs; exp <_2msz.c)

k>j
(3.23)
onde Lg% é o comprimento de oscilagao™
ose 4 E
j

Para vermos outra forma amplamente usada de probabilidade de oscila-

19Comprimento de oscilacio ¢ a distancia em que a fase gerada pela diferenca de massa
quadrada, Amg;, torna-se igual a 2.
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¢do, fazemos o quadrado da relagdo de unitariedade (eq. (3.22)),

Z |Uak|2‘Uﬁk‘2 + 2Re Z [U;kUﬂkUajUEj} =003 (3.25)
k

k>j

e rearrumamos os termos para ficar com a expresséo

Z ‘Uak‘2|U,gk|2 = 5a,6’ - 2%22 [U;kUﬂkUajUEj] . (326)
k

k>j

Agora, partindo novamente da eq. (3.20), trabalhando a amplitude de oscila-

¢do, separando as partes real e imaginaria e usando a eq. (3.26), obtemos

Py (L, E) = 0up — 2%92 [UarUsiUasUs;] +

k>j
AmZ.L
+2%e Z Uz iUsUai U cos ( o ) n
k>j
Am?2.L
+20m >~ U UprUs;Us sin ( 5 g ) . (3.27)
k>3
onde utilizamos a relacao
e =cosf —isinf (3.28)

para modificarmos o termo oscilante. Rearrumando a eq. (3.27)

Am?2. L
PI/DA*}I/B(L7 E) - (Saﬁ -2 Zma [UZkUﬁkUa]UE‘J |:1 — COoS ( kj ):| +

/ 2F
k>j
o (Ami.L

+2 ZJm [U2.UsUa;Us;] sin ( ¥ ) , (3.29)

k>j

fazendo proveito da relagao trigonomeétrica
. 9 1
sin” 0 = 5 (1 —cos20) (3.30)


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA


PUC-RiIo - Certificagéo Digital N° 0912580/CA

Capitulo 3. Oscilacbes de Neutrinos 59

podemos deixar a probabilidade de oscilagao como

* * <2 Am%ﬂL
Pyoy(LE) = 5aﬂ—4§me (U2 UsUasUp, ] sin )t
J

. L Am?2. L
+2 " Im (U UsilUai U, | sm< 2E] ) . (3.31)
k>j

Entao, esta é a forma geral da probabilidade de oscilagao e pode ser dividida
em dois casos: se considerarmos o canal a # ( passamos a chama-la de proba-
bilidade de transicao, enquanto que se considerarmos o = (3, denominamos
probabilidade de sobrevivéncia. Neste tltimo caso pode-se perceber que
os componentes da amplitude de oscilagdo (elementos da matriz de mistura)
nao tém parte imaginaria, uma vez que sua forma ¢ |Uy|?*|Uqy;]? € o tltimo

termo da eq. (3.31) desaparece e fica com a seguinte aparéncia:

Am?2.L
Py (L, E)= 1—4Zme|Uak|2\Uaj\2sin2( 45 ) : (3.32)

k>j

3.2.2
Antineutrinos

Assim como no caso dos neutrinos, os antineutrinos com sabor a (o =
e, i, 7) sdo comumente produzidos em interagoes fracas pelo canal CC. Os

antineutrinos 7, sao superposi¢oes de antineutrinos massivos v (k = 1,2, 3),
‘Da> - Z Uak"’jk> 5 (333)
k

onde U é a matriz de mistura dos antineutrinos. Destacamos a semelhanca
entre esta equagao e a eq. (3.1), onde podemos ver que a tnica diferenca entre
ambas expressoes se da no coeficiente dos neutrinos (antineutrinos) massivos
que sofre uma conjugacao complexa.

As propriedades cinematicas dos antineutrinos sao exatamente iguais
as dos neutrinos, por isso o desenvolvimento matematico feito acima para o
caso de neutrinos é valido aqui também, com excecao do complexo conjugado

da matriz de mistura. Entao, a probabilidade de transicao de sabor do
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antineutrino é

Am2. L
2 ) (3.34)

Pﬁa—mﬁ(La k) = kz UakUﬁ*ka*szﬂj exp <_ZT
7]

Repare no termo oscilatorio, veja que ele é idéntico ao caso dos neutrinos.
Isto indica que o comprimento de oscilagio (L75°) ndo muda para os antineu-
trinos. Realizando o mesmo trabalho matematico de separar as partes real e
imaginaria da amplitude de oscilacao e usufruindo novamente das relagoes de

trigonometria, a probabilidade de oscilagao do antineutrino é

Am?. L
Proiy(LE) = Gag —4> Re [UnUslUa;Up;] sin2( 5 )

, AE
k>j
o (Ami.L
—2> " 0m (U UsUai U] sin (TEJ) ,(3.35)
k>j

e difere-se do caso anterior apenas pelo sinal do ultimo termo, a parte

imaginaria dos elementos da matriz de mistura.

3.3
Mistura para Duas Geracoes

Nesta secao veremos uma aproximacao muito usada, a mistura para
duas geracoes. Vamos desconsiderar um terceiro neutrino, tanto como sabor,
como em massa, o que torna os calculos muito mais simples e dependentes
de menos parametros que o caso de trés neutrinos. Outro argumento a favor
desta aproximacao é o fato de que, experimentalmente, muitas vezes nao
somos capazes de distinguir a influéncia da mistura dos trés neutrinos ativos
e os dados sao analisados com um modelo cuja mistura é somente entre dois
neutrinos.

Entao, sejam dois neutrinos de sabores v, e vg, onde cada sabor ¢ uma
combinacao linear de dois neutrinos massivos, v; e 1. Antes de prosseguirmos,

vamos destacar dois pontos importantes:

1. Os sabores a e 3 sao sabores puros, isto é, a, 3 = e, ou «, f = p, 7 ou

ainda «, 0 = e, T; ou

2. Os sabores « e (3 sao combinagcoes lineares de sabores puros como, por

exemplo, v, = Ve € Vg = CuV + v com ¢, + ¢ = 1. Esta condigao
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¢ muito utilizada nos experimentos de desaparecimento de neutrinos

eletronicos.

A matriz de mistura efetiva é

U:< cos 0 sm@) 7 (3.36)

—sinf cosf

onde € é o angulo de mistura, cujo valor encontra-se no intervalo 0 < 0 < /2.
Para calcularmos a probabilidade de transicao para o # (3, usamos a eq.
(3.31). O primeiro e o ultimo termo desaparecem, restando apenas o segundo,

cuja amplitude de oscilacdo pode ser encontrada através da eq. (3.36)

Provy(L,E) = —4[—sin@cos@cos@sinG]sinQ(
AmZL)

Am?L
4F

— 4si 26 26 2
S1n COS S1n 1E

AmZL)

= sin® 20 sin® ( (a#0) (3.37)
onde utilizamos a relagao trigonométrica sin 26 = 2sinf cos . Olhando para
o termo oscilante, vemos que a diferenca de massa quadrada nao possui

subindices, isto porque estamos trabalhando com duas geracoes de neutrinos:
Am? = Am3, =m5 —m] (3.38)

e, por simplicidade de calculo, fazemos m; o mais leve, levando Am? a ser
positivo.

Para o caso de o = (3, a probabilidade de sobrevivéncia provém da eq.
(3.32),

(a=p) . (3.39)

Am?*L
P, .(L,E) =1 —sin* 20 sin” ( m )

4F

Da auséncia de qualquer fase na matriz de mistura efetiva para dois
neutrinos (eq. 3.36) vemos que nao ha violagao Carga-Paridade (CP), levando

a igualdade na probabilidade de transicao entre neutrinos e antineutrinos:

Provy(L,E) =Py, (L, E) = Py, (L, E) = Py, 5, (L, E) . (3.40)


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA


PUC-RiIo - Certificagéo Digital N° 0912580/CA

Capitulo 3. Oscilacbes de Neutrinos 62

3.4
Oscilacdao de Neutrinos na Matéria

Quando neutrinos propagam-se na matéria estao sujeitos a um poten-
cial'! devido ao espalhamento elastico coerente do neutrino com os elétrons e
nucleons do meio [106], alterando a mistura dos neutrinos. Os neutrinos tam-
bém estao sujeitos a espalhamentos incoerentes, cuja ordem de magnitude do

livre caminho médio pode ser estimada sem dificuldades, sabendo que
Ucm ~ GFS bl (341)

onde s é a varidvel de Mandelstam'? e G é a constante de Fermi, cujo valor &
Gr = 1.166 x 1075 GeV~2. A variavel de Mandelstan representa o quadrado da
energia total no referencial do centro de massa. No referencial do laboratorio
(alvo em repouso) temos s = 2EM, com E sendo a energia do neutrino e M a

massa do alvo.

EM
Otap ~ GpEM ~ 107 o cm? | (3.42)
e o caminho livre médio no meio
1 1038
Qs — o , (3.43)

No  (Nem3)(EM/GeV?)

sendo N a densidade do ntimero de particulas alvo, normalmente nucleons. Para
termos uma idéia do resultado, na matéria normal a densidade ¢ N, /cm?® ~

10** cm~3, gerando

10

Voo
E/GeV

cmo . (3.44)

Repare que a Terra (Rg ~ 10% cm) s6 seria uma barreira para os neutrinos
com energia superior a 10° GeV (um valor muito elevado!) ou para regices
onde a densidade fosse extremamente alta, por exemplo 102N 4.cm™3, onde
os neutrinos com energia tipica da ordem de MeV teriam um livre caminho

médio de poucos quiléometros. Tais densidades sao alcangadas em estrelas de

1 Esse potencial é equivalente ao indice de refracdo, que tem seu valor de acordo com a
velocidade da luz no meio.

12830 quantidades numéricas que englobam energia, momento e os angulos de espalha-
mento de particulas em processos de colisoes de duas para duas particulas p; + p2 — p3+pa
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néutrons e niucleos de supernovas.

3.4.1
Potencial Efetivo na Matéria

O comportamento do neutrino muda quando ele se propaga na matéria.
Sua evolucao é afetada pelo potencial efetivo das interacoes fracas de CC e NC
(Fig. 3.4). Pela interagao fraca de CC, temos o potencial V¢ para um neutrino
eletronico propagando-se em um meio homogéneo e isotropico de elétrons nao
polarizados [106], como mostraremos abaixo.

Da Lagrangeana efetiva de interagao fraca por corrente carregada em

baixa energia [38] obtemos a Hamiltoniana efetiva de CC,

_Gr
V2

e para separarmos as contribuicoes do neutrino e do elétron, aplicamos a

%;CC)(JU) [77e(x)7p(1 — ’}/5)6(.%)} [é(a:)vp(l — ’}/5)Ve(x)] . (3.45)

Transformacao de Fierz, dada por

AW, s, 0a) = ALY T (1,00, U ) (3.46)

na Eq. (3.45) e o resultado sera

%&C%):%[veuwﬂu—v%(xﬂ [e(x)7,(1—P)e(x)] . (3.47)

Fazendo a média do Hamiltoniano efetivo sobre o fundo de elétrons no

referencial de repouso do meio, temos que

A Nw) = G—éw)v"(l—ﬂu@(@ / Pp.f(E.,T)
x% > (e (pes he)[E(@)7,(1 = 77)e(@) e (pe, ) ((3.48)

onde f(FE.,T) é uma fungao distribuigao e os estados do elétron correspondem
ao diagrama da esquerda na Fig. 3.4. Note que o quadri-momento e a helicidade
nao mudam com o espalhamento porque a interacao nao deve modificar o
meio. Vamos normalizar os estados do elétron a um volume finito (V) e a
integral em que a distribuicao estatistica depende da energia do elétron, F,, e

da temperatura T', para NV (densidade eletronica e volume, respectivamente),
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L e I/eappsyr Vesvpsy'r

= ¢ I % ¢

Figura 3.4: Diagramas de Feynman representando processos de espalhamento
elastico coerente que geram os potenciais Voo, através da troca de um boéson W,
e Vnc, pela troca de um béson Z.

que é o numero total de elétrons. O resultado da média da Hamiltoniana é
cC _
e%”egc )(a:) = Voot ()7 ve(x) (3.49)
sendo o potencial de corrente carregada (Vo¢) na forma
Voo = V2GpN, (3.50)

onde N, é o niamero de densidade de elétrons.

Para o potencial NC de neutrinos propagando-se em um meio com
densidade fermionica Ny, o calculo é feito de maneira andloga: partindo da
Lagrangeana efetiva de interacao fraca de corrente neutra encontramos a

Hamiltoniana efetiva

N

ANy = £ S e (= nla)]

a=e,l,T

> [f(x)%(g{; - gﬁvf’)f(x)} : (3.51)
!

mas agora trabalha-se com todos os sabores, uma vez que o meio interage
igualmente com todos os neutrinos, independentemente de sabor. O potencial

de corrente neutra, Vy¢, que encontra-se é
Vie =V2GpNsgl | (3.52)

onde g{; é a constante de acoplamento fraco para férmions (quarks, neutrinos
e léptons carregados) e cujos valores encontram-se na Tab. 3.2. Mantendo-se

a idéia de um meio eletricamente neutro, consideramos que ha um nimero
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Fermions gy
v _ 1
Veuyp,uyT gy = 2
1 .2
€, b, T g@:—g—l—Qsm Ow
u,c,t g%j:%—%sinQ@w
1,72 02
d,s,b g{i,:—i—l—gsm O

Tabela 3.2: Valores de acoplamento para campos de férmions. E sin?,, = 0.231.

de densidade igual de protons e elétrons, implicando em cancelamento mituo
do potencial de corrente neutra, restando apenas a contribuicao dos néutrons.

Assim,
1
Ve = —§¢§GFNn : (3.53)

com N, a densidade de néutrons e o acoplamento no valor de —1/2. Entao,
o potencial efetivo total para baixa temperatura e densidade é a soma das
equagoes (3.50) e (3.53)

1
Vo = Veocbae + Ve = \/iGF (Ne(;ae — §Nn) . (3.54)

Na tentativa de uma melhor compreensao do significado fisico dos po-
tenciais (V,), vamos compara-los com a energia potencial de um neutrino de
sabor qualquer propagando-se no meio. Para neutrinos de Dirac, os potenciais

Sao:

m? 1
V) = Ve { 3.55
Do 4 2 ’ ( )
onde ”//[(,Z) é o potencial para o neutrino de sabor « com helicidade positiva e
v\ eV, (3.56)

sendo ”//D(;) o equivalente para a helicidade negativa.

Como neutrinos sao relativisticos, é de facil percepgao que a Eq. (3.55)
é suprimida, uma vez que a massa dos neutrinos é muito pequena. E, pela Eq.
(3.56), vemos que a energia potencial é aproximadamente igual ao potencial
do neutrino.

No caso dos antineutrinos de Dirac, obtemos resultados opostos: em
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antineutrinos de mao direita a energia potencial se equivale ao potencial dos
neutrinos, mas com sinal invertido, e para antineutrinos de mao-esquerda hé

uma supressao equivalente a da eq. (3.55), também com sinal trocado:

7\~ v, IS = =y, e (LY (3.57)

Os resultados para 7/13(? e ”/7,3(? mostram de maneira clara que, no
limite relativistico, os neutrinos podem ser considerados particulas sem massa
nas interagoes e somente os neutrinos de Dirac de mao-esquerda (helicidade
negativa) e os antineutrinos de mao-direita (helicidade positiva) participam
das interacoes fracas.

No caso dos neutrinos de Majorana'® a energia potencial sera
g = FVa (3.58)

que coincide com os resultados obtidos para os neutrinos de Dirac. Entao, a
energia potencial dos neutrinos ultra-relativisticos de Dirac de mao-esquerda
e os neutrinos de Majorana sao iguais, enquanto que a energia potencial dos
antineutrinos relativisticos de Dirac de mao-direita coincide com os neutrinos

de Majorana de mao-direita.

35
Evolucao dos Estados de Sabor

Um neutrino de mao-esquerda, relativistico, com um sabor qualquer
(e,it,7) e momento P tem seu estado de sabor descrito pela Eq. (3.1). Mas
vimos que os estados de sabor nao sao auto-estados de massa da Hamiltoniana,
entao vamos utilizar os neutrinos massivos que sao auto-estados da Hamilto-

niana no vacuo, .74,
Holvi) = Exlvg) (3.59)

onde Ej é fornecido pela Eq. (3.8). O potencial é somado a energia, resultando

num Hamiltoniano de dois termos,

H =+ (3.60)

I3Nesta, classificacio os neutrinos sio idénticos aos antineutrinos.
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onde 777 é devido ao potencial,
1\ Va) = Valva) - (3.61)

A equagao de evolucao temporal na representacao de Schrodinger é dada
pela Eq. (3.9) e, se a multiplicarmos pela esquerda pelo estado (vg| obtemos a

amplitude de transicao v, — vg ap6s um tempo t,

Yap(t) = Wslra(t))  com  4ap(0) = dag (3.62)

Assim, a Eq. (3.9) tera a forma

waﬁ Z (Z Uge Ex Uy + 5ﬁnvﬁ> Yo (1) . (3.63)

Novamente estamos considerando que neutrinos sao relativisticos, ou seja,
p ~ E et ~ x. Utilizando ainda a equacao de conservacao de probabilidade
(225 Pra—ws(t) = 1) e a Eq. (3.17), reescrevemos a Eq. (3.63) como

2

i%¢aﬁ(x) = (p + ;n_E + VNC) VYap(w)

+ Z <Z U,@k Amkl + 6ﬂ65neVCC> ¢an($) . (364)

Repare que o primeiro termo do lado direito é comum a todas as transicoes de
sabores, o que o torna irrelevante para oscilagoes pois ¢ eliminado com uma
simples mudanca de fase. Entao, somente o segundo termo da direita é im-
portante para a amplitude de transicao. Perceba também que h& dependéncia
com a diferenca de massa quadrada na oscilacao de neutrinos na matéria, do
mesmo modo que existe para a oscilagao no vacuo. Vamos reescrever a Eq.
(3.64), desprezando a fase comum, da seguinte forma:
d

- Ya — \Ija 5 3.65
de T ( )

que tem a mesma estrutura da equacao de Schrodinger e Hp é a matriz
Hamiltoniana efetiva, dada por

Hp = UM?UT +A) (3.66)

55
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onde para trés geragoes de neutrinos ativos temos

Yae 0 0 0 Ace 0 0
Vo= Yop |, M= 0 Am3, 0 , A= 0 00
Vir 0 0 Amj 0 00
(3.67)
sendo
Acc = 2EVee = 2V2EGEpN, . (3.68)

Um ponto importante é que se estivéssemos tratando o neutrino como par-
ticula de Majorana, isto é, com suas duas fases adicionais, o resultado seria
exatamente o mesmo. Observe o primeiro termo do parénteses na Eq. (3.66)
e veja que as fases de Majorana se cancelariam. Entao, nos experimentos de
oscilacao de neutrinos, seja no vacuo ou na matéria, nao ¢ possivel distinguir

entre a natureza dos neutrinos (Dirac ou Majorana) [107, 108, 109].
3.6
Efeito MSW

Por simplicidade de cédlculo, vamos considerar o caso de mistura entre
dois neutrinos de sabores v, e v, e os massivos v e 14, assumindo que no
instante inicial (¢ = 0) o neutrino seja eletronico. Esse seria o caso dos neutrinos

produzidos no interior do Sol. Reescrevendo a Eq. (3.67) para duas geragoes,

xpa=<w“>, M2:<O 0 ) A:(ACCO>,(3.69)
VYap 0 Am3, 0 0

a partir de agora vamos fazer Am3, = Am? e como o neutrino ¢ criado com o
sabor eletronico, temos o = e. Assim, utilizando as matrizes de (3.69) e a Eq.

(3.66), escrevemos a equagao de evolugao (3.65) como
o d Vee 1 cosf) sinf 0 0 cosf) —sind N
i -
dx \ 1, 2F —sinf cosf 0 Am? sinf  cos6
Ace 0 ce
+ 7° v , (3.70)
0 0 Yep
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e apos algumas linhas de desenvolvimento matematico, obtemos

cd [ e 1 —Am?cos 20 + Ao Am? sin 260 Vee
i— = —
dz \ e, 4F Am? sin 26 Am? cos 20 — Acc ey
(3.71)

onde desprezamos o termo de fase comum, que é irrelevante.
A probabilidade de transicao do neutrino, gerado eletronico, para o estado

de sabor mudnico é

Pue—w# (ZL‘) = |¢eu($)|2 ) (372)

e, por consequéncia, a probabilidade de sobrevivéncia torna-se

Py () = [tee(@)P = 1 = P, (z) (3.73)

Podemos diagonalizar a matriz Hp através de uma transformagao orto-

gonal do tipo
UiHeUn = Hyr (3.74)

onde Uy, é a matriz de mistura efetiva na matéria dada por

UM=< cos Oy sin9M> 7 (3.75)

—sinfys cosfy,

e Hys é a Hamiltoniana efetiva na matéria na base auto-estado de massa.

Entéao, usando a eq. (3.75), o célculo da eq. (3.74) é

1 1 cosby —sinfyy —a b cosfy sinfyy

Moy sinfy;  cosfy b a —sinéy; cosfyy
1 —acos20, — bsin 260y, bcos20, — asin 20, (3.76)
4E bcos 20y — asin20y,  acos 20y, + bsin 20, T

onde fizemos a = Am?cos20 — Acc e b = Am?sin 20 por simplicidade de
calculo. Agora, utilizando a relacao

Am? cos20 — Ace Am? sin 20

cos 20y = , sin20y =

. (377

2 2
Ams, Ams,
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sendo Am?, a diferenca de massa quadrada efetiva, e de onde podemos obter

o angulo de mistura efetiva na matéria:

tan 20

_ __Acc
Am?2 cos 20

tan 20M = (378)

Finalmente chegamos na matriz diagonal de Hp com as relagoes de (3.77):

1 [ —Am3, 0
Hy = — , 3.79
Yo ( 0 Amd ) (3:79)

fazendo

Am2, = \/(Am2cos20 — Ace)? + (Am?2sin20)? . (3.80)
Note que temos uma situacao de ressonancia quando o potencial torna-se
Al = Am*cos20 . (3.81)

Este fato foi observado por Mikheev e Smirnov [110] baseado no trabalho de
Wolfenstein [106] entre a segunda metade da década de 70 e a primeira de 80.
Por isso, este efeito recebe o nome das iniciais destes trés cientistas, ou seja,
efeito MSW. Pela Eq. (3.78), vemos que na ressonancia o angulo de mistura
efetiva ¢ maximo (0); = m/4), deixando a possibilidade de transi¢ao entre
2 sabores nesta regiao maior do que se estivessem no vacuo. Também é neste
momento que temos a menor diferenca de massa quadrada entre os dois sabores

(o primeiro termo da raiz quadrada da Eq. (3.80) desaparece).

3.7
Oscilacdo de Neutrinos em Supernovas

3.7.1
Densidades

Como vimos no capitulo anterior, uma estrela gigante ou supergigante
vermelha possui um raio nuclear da ordem de 10* km e é nesta regido que
os neutrinos sao criados. No entanto, o raio da estrela pode ultrapassar uma

unidade astronomica'* (UA) e os neutrinos devem percorrer esta distancia para

14E a distancia média da Terra ao Sol e equivale a aproximadamente 150 milhdes de km.
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alcancar o meio interestelar.

A densidade no interior da pré-supernova é dependente com a sua
distancia radial, assim como o angulo de mistura efetivo. Entao, as regioes
onde podem ocorrer a conversao de um sabor em outro sao denominadas
camadas de ressondncia e a densidade neste local pode ser calculada pela

seguinte expressao [111]

Am?\ [ 10M :
Pres ~ 1.4 x 10° <1e7$2) ( OEeV) ((;/—5) cos20 g/em® | (3.82)

o que resulta em duas camadas de ressonancia:

1. Alta Densidade (pg): como o proprio nome diz, a oscilagdo ocorre em

regioes bem povoadas de particulas, tipicamente 10° ou 10* g/cm® e &

comumente associada a diferenca de massa quadrada entre vy e v3, isto

2

é, Amz, .

2. Baixa Densidade (pr): ocorre em densidades menores e seu valor varia
entre 10 e 30 g/cm®. Esta faixa de densidade é encontrada em regioes
intermediarias do Sol e por isso essa densidade é caracterizada pela

diferenca de massa quadrada entre vy e s, cujo simbolo ¢ Am2.

3.7.2
Regides de Transicdo

Podemos reescrever a equacao de evolucao utilizando os angulos de
mistura efetivos e a diferenca de massa quadrada efetiva, mas antes temos

de diagonalizar a Hamiltoniana efetiva como

v, = Upy®,, sendo WU, = < z: ) e ¢, = ( z: ) , (3.83)

assim, a equacao de evolucao fica

d

— (U ®.) = D,
o dUy . dP,
Zq)e—dx +ZUM d

= HpUpy®, (3.84)
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multiplicando pela esquerda por U;{4 diagonalizamos a Hamiltoniana e apos

um exercicio algébrico, obtemos

¢ 1 [ —Am3, —AEi%n .
U M iz a1 ) (3.85)
dr \ ¢ AE \ ABi%n  Am3, Pe2

Aqui temos 2 opcoes para trabalhar:

1. Densidade da matéria é constante: neste caso, ‘ﬁ—f = 0, o que leva a
termos apenas a diagonal principal em (3.85) e a evolugao das amplitudes
dos neutrinos massivos na matéria é desacoplada. A probabilidade de
transicao segue os mesmos passos matematicos que fizemos para a
probabilidade de oscilacao no vacuo, com excecoes do angulo de mistura e
a diferenca de massa quadrada que sao substituidas por seus equivalentes

da matéria (efetivo) e fica

A 2
P,,ﬁ,,#(a;):sm?QeMsinQ( ZEN) . (3.86)

2. Densidade da matéria nao é constante: aqui é necessario levar em conta a
derivada do angulo em funcao da distancia. Entao, derivando a primeira
equagao de (3.77) temos

d@M 1 dACC (Am2 cos 20 — Acc) d

— 25in 26 = — —Am?3, (3.
sin 20— AmZ, dr + (A2 ) oo Amy (3.87)

e a derivada no tltimo termo é feita utilizando a eq. (3.80) para obtermos

d@M . 1 sin 20M dACC

de 2 Am2, du (3.88)

A influéncia da nao-constancia da densidade na equacao de evolucao é
que ela possiblita transi¢oes entre os neutrinos massivos (vM e v}1). Se os
termos da diagonal secundaria sao muito menores que a diferenca entre
os termos da diagonal principal a probabilidade de transicao pode ser

desconsiderada devido ao pequeno valor que é obtido.

Para podermos quantificar estas transi¢oes vamos introduzir o parametro
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de adiabaticidade, que é dado por

__Amy (Amj,)”
 4E|dfy/dx|  2Esin 20y |dAcc/dzl

y (3.89)
Ele determina se ocorrerao transicoes nas camadas da estrela através da
Probabilidade de Cruzamento, isto é, a probabilidade de um neutrino com
um auto-estado de massa “pular” para outro auto-estado de massa. Esta

probabilidade pode ser calculada como [112, 113]

T
P, = exp <—§v) . (3.90)
Podemos separar as camadas da estrela em trés partes distintas:

1. Caso I: se em todos os pontos da trajetoria do neutrino temos v > 1, a
evolugao seré adiabdtica, ou seja, nao havera transicoes entre os neutrinos
massivos ou estas serao despreziveis, pois a Probabilidade de Cruzamento
(Eq. (3.90)) sera muito pequena (Fig. 3.5) e para um neutrino com E ~
10 MeV, o valor do angulo de mistura ;3 deve obedecer sin? 26,3 > 1073.
Este seria o caso mais simples, ja que implica na evolugao independente
das amplitudes e o efeito da evolucao seria apenas um fator de fase e

terfamos as oscilacoes de sabores.

2. Caso II: este é o caso quando v ~ 1 e 107° < sin? 26,3 < 1072, o que
faz com que a Probabilidade de Cruzamento varie fortemente de acordo
com a energia do neutrino; quanto maior a energia, maior a chance de

cruzamento.

3. Caso III: esta situacao ¢ onde o valor do parametro de adiabaticidade é
muito menor que a unidade e sin?260;3 < 107°, levando a Probabilidade
de Cruzamento proxima da unidade (P. ~ 1), e com grande chance de
ocorrer transicoes entre os neutrinos massivos. Neste caso dizemos que a

evolucao é nao-adiabdtica.

O ponto de menor valor de v é chamado de mdxima violacao da adiabaticidade
e pode ser calculado a partir da derivada da expressao do cos 20 da Eq. (3.77)
junto com a utilizagdo da Eq. (3.88) para ter a forma

dAce Am3,; dcos20y

E— . 3.91
dz sin?20,, dx (3:91)
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Agora, substituindo na Eq. (3.89), a nova expressao de vy é

~ Am?sin26
 2F|dcos 20y, /dx|

v (3.92)

Para o ponto de maxima violacao da adiabaticidade, i.e., quando a primeira

derivada é nula, temos

d? cos 20,

o =0 (3.93)

T=Tmaz.viol.

e das Eqs. (3.77) e (3.81) podemos ver que o ponto de ressonancia é dado por
cos 20y |peupy=0 . (3.94)

Entao, em geral, o ponto de minimo de + nao é coincidente com o ponto de
ressonancia (zg). Se fizermos a segunda derivada da Eq. (3.77) a Eq. (3.93)

pode ser reescrita da forma

dAcc d2 ACC

2

2
[3 cos 207 sin 20, ( ) + Am?sin 20 =0 , (3.95)

T=Tmazx.viol.

e vemos que se a densidade for linear, os pontos de maxima violagao e de
ressonancia coincidem. Se o angulo de mistura for muito pequeno, podemos
desprezar o segundo termo na Eq. (3.95) e, com boa aproximacdo, também

temos igualdade entre violacao e ressonancia.

3.7.3
Exemplo para Duas Geracoes

A producao de neutrinos no interior das estrelas se da dentro do ntcleo,
em regioes de alta densidade, p — 00, e como os neutrinos muonicos e taudnicos
sao produzidos e reagem igualmente no interior estelar, podemos reduzir o
problema para duas geracoes no intuito de uma melhor compreensao. Assim,
da estrutura da Eq. (3.83) temos

lve) = cosOu(x)|vd) 4 sinby(z)d") (3.96a)
v,y = —sinfuy(2)|)") + cosOy(x)vy’y | (3.96b)
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2
m

nonadiabatic

=
M-

Neres Ne

Figura 3.5: Ilustragdo que mostra a ressonincia para dois sabores em um meio
inomogéneo. As linhas pontilhadas mostram os auto-estados de massa efetiva quando
nao hi mistura e as linhas continuas indicam a massa efetiva, dos auto-estados de
sabor quando existe o efeito de mistura. Note que a menor diferenca de massa
quadrada efetiva se d& quando a ressonéncia tem o seu valor minimo.

onde devido a alta densidade podemos ver o comportamento das fun¢oes seno

e cosseno dos angulos de mistura efetivos (Eq. (3.77)) como
cos 20y (x) — —1 e sin20y(x) —0 | (3.97)
o que implica em
cos Oy (x) — 0 e sinfy(x) —1 . (3.98)

Nas estrelas, a propagacao é feita usando os estados de massa efetiva
(ver Eq. 3.85), o que significa que temos de rearrumar as Eqgs. (3.96) para que

fiquem como

) = cosOu()|ve) — sinfy(z)|v,) (3.99a)

"y = sinfy(2)|ve) + cos Our(z)|v) (3.99D)

Observando as condicoes expostas acima, vemos que um neutrino eletronico,

M e um neutrino

quando criado no nucleo estelar, é quase que puramente v.
muonico quase v puro.

Nas camadas mais externas da estrela a densidade torna-se muito menor
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que no local de criagao e, por isso, podemos considera-la como vacuo, p — 0,
0 que provoca uma mudanca nos angulos de mistura: do valor efetivo para o

valor do vacuo,
cos 20y (x) — cos 20 e sin 20y, (xz) — sin26 . (3.100)

Entao, se a propagacao for adiabatica, isto ¢, v > 1, nao haverd cruzamento
entre os auto-estados de massa (v; - 15). Assumindo que o valor do angulo

de mistura no vacuo seja pequeno, temos que as Eqgs. (3.99) ficam

) = [y 25 M) ) = ) (3.101a)
1 vaAcuo
ve) = [13") 5 [1AT) B ) = |w,) (3.101b)

isto é, o neutrino criado muonico (eletronico) possui auto-estado de massa
efetiva v} (v)) e durante o seu caminho para fora da estrela passa de uma
regiao de alta densidade para outra de baixa densidade, ou vacuo, mas o auto-
estado de massa continua o mesmo, mudando apenas o seu valor (no vicuo, a
estrutura é analoga a Eq. (3.99) apenas com a mudanga de valores dos angulos
de mistura) e o neutrino resultante tem o sabor eletronico (mudnico) como
pode ser observado na Fig. 3.5.

Agora, se 7 < 1 ocorre a transicao entre os auto-estados de massa
(vM — v} na passagem do neutrino pela regidao de ressonancia, ou seja,

o esquema de (3.101) fica

<1 vACuo
) = ‘V{W> = |Véw> — o) = v, (3.102a)
ve) = 1) 5 () 525 i) = [ve) (3.102b)

Se considerarmos antineutrinos, as Eqs. (3.96) nao sofrem alteragoes, mas
como o potencial é negativo para os antineutrinos, a Eq. (3.97) passa a ter a

forma
cos20y(x) — 1 e sin20y(z) —0 (3.103)

implicando em 6, = 0. Observando as Egs. (3.99), mas utilizando o novo valor
do angulo de mistura efetiva, vemos que o antineutrino eletronico é criado como
M e o antineutrino muonico como 737, Quando a densidade torna-se menor

(p — 0) ha a mudanca nos angulos de mistura que passam a ter os valores
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equivalentes ao vacuo, como explicamos para o caso dos neutrinos. Assim, se

a propagacao for adiabatica, isto é, v > 1, o equivalente as Eqs. (3.101) é

_ _ 1 _ VACUO | _ _
7.) = [7M) 5 M) 2 5y = |5 (3.104a)
_ _ 1, _ VACUO | _ _
17, = [T 5 |0 2 ) = | (3.104b)

onde podemos perceber que o antineutrino eletréonico (muénico), criado como
M (37) nao muda de sabor em seu trajeto de fuga da estrela, isto é, nao
oscila.

Para o caso em que 7 < 1, o resultado serd o mesmo, tendo em vista
que nao havera o cruzamento entre os auto-estados dos antineutrinos massivos,
pois nao existe ponto de ressonancia no canal dos antineutrinos.

Concluindo, podemos dizer que a densidade pela qual o neutrino passa no
seu trajeto em direcao ao espaco é importante para ocorrer ou nao a oscilacao
de sabor, onde para um indice de adiabaticidade alto temos oscilagao enquanto
que para um valor baixo de gama () as oscilagoes sdo fortemente suprimidas.
Por outro lado, por nao haver ponto de ressonancia que afete a propagacao

dos antineutrinos, estes percorrem o caminho sem sofrer oscilacoes.

3.8
Probabilidade de Oscilacdo e Fluxo de Neutrinos em Detectores

A Fig. 3.6 [111] nos mostra a evolu¢do dos neutrinos e antineutrinos
desde o local de onde sao criados, no interior da pré-SN, em alta densidade,
até escaparem da estrela, alcancando o espago (vacuo - proximo do zero da
abscissa), tanto para a hierarquia normal (a) quanto para a hierarquia invertida
(b). Também podemos notar as duas camadas de ressonancia: alta (H) para
neutrinos atmosféricos e baixa (L) para os neutrinos solares e que situam-se em
posicoes diferentes, dependendo da hierarquia adotada. No caso da hierarquia
normal (& esquerda) as camadas de ressonéncia afetam apenas a propagacao
dos neutrinos, enquanto que para a hierarquia invertida (a direita) a camada
de alta ressonancia influencia a propagacao dos antineutrinos e nao afeta os
neutrinos.

Subdividimos esta secao em duas partes: a primeira, considerando hie-
rarquia normal e a segunda, para hierarquia invertida, sendo que dentro de
cada parte novamente subdividimos o estudo para o fluxo dos neutrinos, anti-

neutrinos e o efeito da conversao.
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Figura 3.6: Diagramas dos niveis de cruzamento para as hierarquias a) normal
e b) invertida. As linhas sélidas mostram a evolugdo da Hamiltoniana efetiva como
funcao da densidade eletrénica enquanto que as linhas pontilhadas correspondem aos
sabores. Densidade negativa é referente ao caso dos antineutrinos.

3.8.1
Hierarquia Normal

Neutrinos

Os neutrinos sao produzidos no interior estelar, em regides de alta
densidade, p — oo (ou p > py,pr), 0 que leva a uma forte supressao das

misturas. Observando a Fig. 3.6a vemos que eles sao criados como,
ve=vy' , v,=v 0 v =0 (3.105)

Também vamos considerar os fluxos dos auto-estados neste local como

originais e da forma
FYM — g0 M — g0 00— g0 (3.106)

onde denotamos pelo subindice x os neutrinos taudnicos e muodnicos, tendo
em vista que eles reagem da mesma forma (corrente neutra) e sdo gerados em
quantidades iguais.

As duas camadas de ressonancia que vimos na subsecao 3.7.1 sao indepen-
dentes no que diz respeito a dinamica de transicao. Entao podemos denominar
de Py e Pp as probabilidades de cruzamento dos auto-estados massivos nas

regioes de alta e baixa densidade, respectivamente.
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Vamos analisar primeiramente o fluxo do auto-estado 14, ao chegar
na superficie da estrela. O neutrino originado eletronico (') tem uma
probabilidade Py Pj, de chegar a superficie como vy, pois houve o cruzamento
ué‘/[ — Vé” e posteriormente a troca Vé” — V{VI antes dele sair para o espaco.

Assim, a contribuicao dos neutrinos eletronicos originais pode ser expressa

F\ = PyPLF? . (3.107)

Os neutrinos muoénicos no centro da estrela (vM) que oscilaram para o

tipo eletronico podem ser encontrados da seguinte maneira: sabemos que a
quantidade de neutrinos massivos que mudam seu auto-estado é dado pela
probabilidade Pj, entao o nimero de neutrinos massivos que permaneceu no

mesmo auto-estado de massa é (1 — Pp). Desse modo,
FL=(1-P)F | (3.108)

e para o neutrino criado com sabor tauénico seguimos a mesma logica do

muonico usada acima para obtermos
Fy = P,(1—Py)FY . (3.109)

O fluxo total de neutrinos que chegam a superficie da pré-supernova ¢é encon-
trado ao somarmos as Eqgs. (3.107 - 3.109)

Fy = PyP FY+ (1— P)F)+ Pr(1 — Py)F?
= PyPLF’+ (1— PyP,)F? . (3.110)

Usando o mesmo raciocinio para os outros 2 auto-estados de massa, obtemos

Fy = Py(1—P)F? + P F?+ (1 — Py)(1— Pp)F?

= Py(1—PL)F?+ (1 — Py + PyPp)F? (3.111a)
Fy = (1—Py)F) + PgF) +0F)
= (1—Py)F?+ PyF, . (3.111b)

Como os detectores utilizados atualmente tem capacidade de captar apenas os

sabores, nao os auto-estados de massa, precisamos reescrever as Eqgs. (3.110) e
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(3.111a) como
Fi=a;F)+ (1 —a)F? | (3.112)
onde
ap = PyPy, ay=Py(l—P,), az=1—Py. (3.113)

Levando em conta a condicao de unitariedade da matriz de mistura e usando
a Eq. (3.112) podemos encontrar o fluxo dos neutrinos eletronicos que chegam

a4 Terra como

F. = ) |U’F,

= D |UlPaF) + (1= |Uifa)FY (3.114)
e é possivel, novamente, modificar a expressao (3.114) para
F,=pF)+(1-p)F, | (3.115)
sendo que

p=> |Uila; (3.116)

pode ser compreendido como a probabilidade de sobrevivéncia total do neu-
trino eletronico.

Sabendo que o fluxo total de neutrinos das trés espécies permanece
constante, podemos determinar os fluxos de v, e v; que chegam ao planeta

como
F)+2F)=F,+F,+F,
F,+F = F’+2F)-F,
= (1-p)E)+ {1 +pF) . (3.117)
Chamamos a atencao para o fato da divergéncia dos pacotes de onda, isto
é, qualquer coeréncia entre os auto-estados de massa é desfeita no trajeto para

a Terra. Isto significa que os fluxos que chegam aqui nao possuem qualquer

ligacdo entre os auto-estados de massa [111].
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Antineutrinos

Em densidades muito altas (p > pp,pr) a mistura dos auto-estados
de massa é fortemente suprimida, semelhante ao caso dos neutrinos. Entao,
observando novamente a Fig. 3.6a, mas agora pelo lado esquerdo, vemos que

a producao dos antineutrinos se da como
ve=v | v,=m | =0, (3.118)
e os fluxos iniciais serao
FYOD — o g o 00 o (3.119)

Héa uma forte supressao na matéria sobre o ja diminuto angulo 6,3, fazendo com
que a transicdo 7, < U3 seja desprezivel (veja Fig. 3.6). Entdao o 7} propaga-se

adiabaticamente, de modo que
v, =0 —os=0. . (3.120)

Do mesmo modo que fizemos para o caso dos neutrinos, vamos chamar
de Py e P; as probabilidades de cruzamento dos auto-estados massivos
dos antineutrinos em altas e baixas densidades, respectivamente. Também

podemos utilizar o mesmo raciocinio para montarmos a expressao dos fluxos
Fe :ﬁF£+(1_ﬁ)Fx() ) (3121)
F,4+F =1-p)F2+ (1+pF? | (3.122)

sendo p novamente a probabilidade de sobrevivéncia, agora para os antineutri-

nos. Sua forma é igual a da Eq. (3.116),

p Z \Ueil*a;

= |Ual?*(1 — Pp) + |Us*Pr . (3.123)

Como ja mencionamos anteriormente, os neutrinos do mton e do tau

reagem do mesmo modo, via corrente neutra. O mesmo vale para suas anti-
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particulas. Entao, daqui em diante, vamos denotéi-los apenas por F), sem a
necessidade de distingui-los. Agora vamos levar em consideracao os casos de

conversao.

Efeitos da Conversao

Os neutrinos produzidos pelo Sol, chamados de neutrinos solares, re-
presentam a conversao ressonante “v, — 15" que ocorre no interior da nossa
estrela. Observando o lado esquerdo da Fig. 3.6a podemos ver que os antineu-
trinos nao passam por nenhuma camada de ressonancia, embora haja alguma
transicao 7, <> 5 0 que significa que a propagacao se da adiabaticamente
(P, ~0). Da Eq. (3.123) podemos determinar a probabilidade de sobrevivén-

cia dos antineutrinos eletronicos
P |Ual* ~cos® 0y, (3.124)

onde, na ultima igualdade, fizemos cos 613 >~ 1. Podemos obter o valor numérico
para o resultado mostrado na Eq. (3.124) ao lembrarmos que sin® 6, ~ 0.31
157].

Considerando os valores atuais de Am? e sin® 26, [57|, a probabilidade
de sobrevivéncia dos neutrinos eletronicos em baixas densidades é aproxima-
damente zero (P, ~ 0), conforme podemos ver na Fig. 4 da Ref. [111]. Das
Egs. (3.116) e (3.113) temos

P ~ ‘U62‘2PH+|U63‘2(1—PH)
= (sin B cos0.3)* Py + (sinfe3)*(1 — Py)
= sin?0, Py + |Us|*(1 — Py) . (3.125)

De acordo com os recentes resultados dos experimentos Daya Bay [114] e
RENO [115] na observacao do desaparecimento de antineutrinos eletronicos
de reatores, o valor de #,35 se enquadra na situacao onde v > 1, i.e., a evolugao

adiabética. Assim, temos que Py ~ 0 e a Eq. (3.125) fica

p=|Us” | (3.126)
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e o espectro que podemos esperar na Terra é

F, ~ |UslF°+ (1 - |Us))F? =~ F? | (3.127)
F, ~ cos?0,F) +sin®0,F° (3.128)
4F, =~ F?+sin®0,F) + (2 +cos®O)FY . (3.129)

Destacamos alguns fatos relevantes: o canal v, é suprimido pelo angulo
de 613, aparecendo no canal v,; o espectro de 7, é uma mistura de seus originais
(7.) e do espectro de v,; e o espectro de v, contém partes de todos os espectros

originados no nicleo da estrela.

3.8.2
Hierarquia Invertida

Agora vamos considerar que o auto-estado de massa mais leve é o v3 e
os auto-estados v; e v, sao muito mais pesados e degenerados. Na Fig. 3.6b
vemos que temos a camada de alta ressonancia (pg) no setor dos antineutrinos

e a de baixa ressonancia (pz) no de neutrinos.

Neutrinos

O local onde os neutrinos sao gerados é de densidade muito alta (p >

P, pL) O que suprime a mistura dos auto-estados de massa. Neste ponto temos
ve=vy' , vy=vt L v =u (3.130)

O neutrino eletronico gerado no nicleo chega na camada de ressonancia

para baixas densidades ainda com seu auto-estado de massa em 3! pois a

camada de ressonancia para altas densidades esta no canal dos antineutrinos.

Entdo, a probabilidade do auto-estado v)? passar para vi! serd Pp e de

permanecer como 12! serd de (1 — Pr). Os fluxos originais podem ser descritos

como

N I L N CR e
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e os fluxos totais dos neutrinos na superficie da estrela sao

Fy = PF°+(1—P)F?, (3.132a)
Fy, = (1-P,)F’+ P,F?, (3.132Db)
Fy; = FY. (3.132¢)

Usando a Eq. (3.112) temos que
ap =P, e ay=(1-Pp) , (3.133)

que nos leva a probabilidade de sobrevivéncia (p) do neutrino eletroénico na

forma

p = Z ‘Uei|2ai
7

= |Ual’PL + |Us?(1 = Pr) . (3.134)

Antineutrinos

Para os antineutrinos temos que no local de criacao os seus auto-estados

sao relacionados com os sabores como
v.=vy" | p,=0" | p=0vM" | (3.135)
de acordo com a Fig. 3.6b, e a relacao dos fluxos iniciais é
FOM) — o D o pOAD o (3.136)

Seguindo os mesmos passos utilizados para os neutrinos, podemos encontrar a

probabilidade de sobrevivéncia do antineutrino eletréonico como

p = |Ua*Pu(1 — Pp) + |Ues|* Py P, + |Ues|*(1 — Pr) . (3.137)

Efeitos da Conversao

As transigoes dos neutrinos na camada de baixa densidade (pr) sao

adiabaticas (P, ~ 0). Entdo a probabilidade de sobrevivéncia do neutrino
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eletronico representado na Eq. (3.134) fica
p = |Ugl? ~sin® 6, (3.138)
e o espectro fica
F, ~sin® 0o FO + cos* 0, FY . (3.139)

As transi¢oes dos antineutrinos em baixa densidade também se dao
adiabaticamente, fazendo Py, ~ 0. Na camada de alta densidade, py, o espectro
do v, depende da localiza¢ao de |U|?.

Entdo, analogamente ao caso da hierarquia normal, o valor de ;3 > 1073
implica em evolucdo adiabatica (y > 1), logo Py =~ 0. Desse modo podemos
escrever a Eq. (3.137) na forma p ~ |Ug|* e como o valor de |Ug|? ¢ muito
pequeno podemos ver que o espectro do 7, é praticamente o espectro original

do v,, que pode ser escrito como
F,~F . (3.140)

Uma caracteristica interessante é o fato de que os espectros dos neutrinos sao
compostos, isto é, misturados pelas transicoes, mas o espectro dos antineutri-

nos eletronicos ¢ praticamente o original do v,.

3.9
Quantificando o Efeito de Matéria

Devido aos recentes resultados de medida de 6,3 mostrarem que o valor
de sin® 20,3 ~ 0.1 [114, 115, 116], o efeito de matéria da Terra s é efetivo para
a hierarquia normal de massa e, nessa situacao, os efeitos coletivos, ondas de
choque entre outros sao muito pequenos para 7,.

Embora o impacto de ;3 # 0 seja maior para a hierarquia invertida,
i.e., afeta p(F) de modo mais significativo, o efeito de matéria da Terra nao é
grande.

Assim podemos escrever o fluxo de 7, que passaram pelo interior da Terra

como

F(E) = p*(E)F; (E) + 1 - p*(E)]F, (E), (3.141)
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1

= TP o Vel = PE) P+ {0(E) — [Ual} 23], (3.142)

e Uegk(k = 1,2) sdo os elementos da matriz de mistura (Eq. 3.3) que relaciona
os autoestados de massa e sabor. A probabilidade de um autoestado de massa
penetrar na Terra como 7, e ser detectado, ao sair, como 7., ap0s viajar uma

distancia L no interior da Terra, é dado por
po. = P%v, — v, L), (k=1,2). (3.143)

Agora podemos fazer a diferenca entre os fluxos de neutrinos observados,

i.e., 0s espectros com e sem efeito de matéria da Terra utilizando as Eqs. (3.121)
e (3.141),

AF, = FS(E) — F (E)
1 0 o
= U = [Ua? {Fo.(B) - F)(E)} %
{28(E) — 1] (IUe2|* — p3.) + Ues* (B(E) — P5.) }
= 2(E) ~ (s, — 55 {FL(B) - FLL(E)}
~ (P, — i) {F.(E) - F} (E)}, (3.144)

onde p(E) =~ ci; foi utilizado para obtermos a expressao final e o termo
proporcional a |Ug|* pode ser descartado porque contribui apenas com 7%
do primeiro termo. Para observar o efeito de matéria da Terra, Eq. (3.144),
a diferenca entre os espectros na origem de F}) (FE) e F} (FE), precisa ser
significativamente grande e o desvio de p{, de %, também precisa ser suficiente

grande.
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Detector de Neutrinos no ANDES

4.1
Laboratdrios Subterraneos

Os primeiros experimentos subterraneos na fisica de neutrinos ocorreram
na década de 60, para a deteccao de neutrinos atmosféricos - produzidos por
raios cosmicos ao interagirem com a atmosfera terrestre - e solares. Para os
atmosféricos destacamos os experimentos realizados em minas de ouro: 1) na
India [117], mina Kolar, a 2700 m de profundidade e, 2) na Africa do Sul [118],
mina East Rand, a 3200 m abaixo do solo. Para a detecgao de neutrinos solares,
R. Davis utilizou a mina de Homestake [119], no EUA.

A partir de entao, os experimentos subterraneos deixaram de ser apenas
um “compartimento”, para se tornarem verdadeiros laboratorios, com estrutura
completa: circulacao de ar, circulagao de agua, controle de temperatura e
umidade, além de atender a requisitos de seguranca em caso de sinistros e apoio
na superficie. Neste sentido, o primeiro laboratoério subterraneo construido foi o
Baksan Neutrino Observatory na regiao de Baksan, na extinta Uniao Soviética.

No final da década de 70, a construcao de um tinel duplo, sob a montanha
de Gran Sasso, na Itélia, para ligar Roma ao mar Adriatico, fez com que o
Instituto Nazionale di Fisica Nucleare sugerisse a construcao de um complexo
subterraneo que abrangesse varios campos de pesquisa, inclusive neutrinos.
A sugestao foi aprovada pelo governo italiano e no final da década de 80 o
laboratorio foi entregue para a comunidade cientifica. Seu custo foi considerado
baixo em comparacao ao gasto total da obra.

Seguindo a tendéncia, o Japao utilizou o espago da antiga mina de
Kamioka para construir um detector de adgua Cherenkov na década de 80,
abrangendo uma ampla gama de projetos. Com o sucesso do experimento,
o detector foi ampliado na década seguinte para o Super-Kamiokande, que

detectou o fenomeno de oscilacao de neutrinos, em 1998.
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Intmeros outros detectores de variadas dimensoes foram construidos
a partir de 1980 atendendo a comunidade cientifica de maneira bastante
diversificada.

A necessidade de construirmos laboratorios a grandes profundidades varia
de acordo com o experimento a ser feito, que difere muito de um caso para
outro. O estudo de neutrinos de supernovas, geoneutrinos, ondas gravitacionais,
ondas sismicas, movimentos de placas e vida sob condi¢oes extremas sao alguns
exemplos de pesquisas realizadas centenas de metros abaixo da superficie. No
caso do estudo de neutrinos de supernovas, por exemplo, o principal motivo
¢ a diminuicao de ruido devido a miuons atmosféricos, criados na interacao de
raios cosmicos com a atmosfera.

As camadas de rocha que separam um laboratorio subterraneo da su-
perficie agem como uma parede, diminuindo quase que exponencialmente o
fluxo de muons com a profundidade. Como existem varios tipos de rochas,
normalmente calcula-se o nivel da blindagem em metros - ou quilometros - de
agua-equivalente. Isto é, calculamos como se o detector estivesse no oceano
e a agua do mar agisse como protetor. Em primeira aproximagao, podemos
equiparar 300 m de rocha a 1 km de dgua-equivalente.

Na Fig. 4.1, retirada da Ref. [120], podemos observar o decaimento do
fluxo de muons atmosféricos em funcao da blindagem proporcionada pelas
rochas. Destaque para as minas de Kolar e East Rand, na India e Africa
do Sul, respectivamente, que sao muito profundas e possuem um fluxo muito
baixo de muons e foram utilizadas na década de 60 para detec¢ao de neutrinos
atmosféricos. Dos laboratorios atuais, o de Sudbury é o que possui a melhor
blindagem, ~ 6000 m de dgua-equivalente.

Agora vamos fazer uma rapida analise dos laboratorios mais importantes

atualmente mencioando suas principais caracteristicas. A saber: Gran Sasso,
Kamioka e SNOLAB.

411
Gran Sasso

O Laboratorio Nacional de Gran Sasso (LNGS) é o maior laboratorio
subterraneo do mundo em experimentos de fisica de particulas, astrofisica de
particulas e astrofisica nuclear, envolvendo mais de mil cientistas de ~ 30
paises todo ano. A Fig. 4.2 mostra o complexo do LNGS onde hoje ha ~ 15

experimentos em atividade que necessitam de ambiente com baixo ruido.
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Figura 4.1: Fluxo de mions em fun¢do da profundidade em metros de agua-
equivalente para varios laboratoérios subterraneos e minas ao redor do mundo.

O laboratorio oferece uma blindagem de ~ 3500 m agua-equivalente e
foi construido entre as décadas de 70 e 80 quando da construcao de um tinel
através das montanhas por parte do governo italiano. Essa protecao com rochas
pobres em Uranio e Toério reduz o fluxo de raios césmicos em um milhao e o
fluxo de néutrons em milhares de vezes comparando com a superficie.

Algumas das areas de pesquisas hospedadas pelo LNGS sao: neutrinos
solares, neutrinos de SN, oscilacao de neutrinos através de feixes advindos
do CERN, duplo decaimento beta sem neutrino, procura por matéria escura,

reacoes nucleares e de interesse astrofisico.
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Figura 4.2: Desenho esquematico do Laboratoério Nacional de Gran Sasso, na Italia.

4.1.2
Kamioka

O Observatorio Subterraneo de Kamioka comecou a ser construido em
1982, sendo finalizado no inicio de 1983, na mina de Kamioka, no Japao.
O objetivo era identificar o decaimento do proton, mas tornou-se famoso
principalmente pelo registro dos eventos de neutrinos da SN1987A.

Em 1995, foi extinto o Observatorio Subterraneo de Kamioka e estabele-
cido o Observatorio de Kamioka, com o intuito de avancar com a construgao do
experimento Super-Kamiokande, que posteriormente ajudou na comprovacao
da oscilagdo de neutrinos ao detectar neutrinos atmosféricos [21], que implica
que neutrinos tem massa. Apesar de pertencer & Universidade de Toquio, os
experimentos tem a participacao de institutos de diversas partes do mundo
(EUA, Canada, Europa, China e Coréia, entre outros). O Observatorio de
Kamioka é um laboratoério essencialmente de fisica de neutrinos, com diversos
experimentos atuando simultaneamente. A Fig. 4.3 mostra um panorama geral

sobre os experimentos realizado no Observatorio de Kamioka.
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Figura 4.3: Desenho esquematico do Observatorio de Kamioka, no Japao, que é
administrado pela Universidade de Toquio, com exce¢do do experimento KamLAND,
que pertence & Universidade de Tohoku.
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4.1.3
Sudbury Neutrino Observatory

O Sudbury Neutrino Observatory (SNO) é um observatorio de neutrino
localizado a ~ 2 km de profundidade (~ 6 km Agua-equivalente) na mina
Creighton, em Sudbury, no Canada.

O laboratorio consistia de um experimento, de mesmo nome, que operou
entre 1999 e 2006 e obteve resultados importantes para solucionar o problema
do fluxo de neutrinos solares [121].

Com o fim do projeto, o laboratério foi expandido e renomeado para
SNOLAB para que possa receber mais experimentos, conforme mostra a Fig.
4.4, retirada do sitio online do experimento. O SNOLAB é o laboratoério

subterraneo mais profundo em operacao, tendo ~ 5 mil m? de area limpa
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Figura 4.4: Desenho esquematico do laboratério SNOLAB, situado em Sudbury,
no Canada. E o laboratério subterraneo mais profundo atualmente.

no subsolo. H&4 em operacao, hoje, experimentos de procura por evidéncia por
matéria escura e um experimento para neutrinos de SN que utiliza chumbo
como meio de deteccao. H4 ainda experimentos que entrarao em operacao em
breve, como é o caso do SNO+, do Enriched Xenon Observatory e as novas

fases de experimentos atuais.

4.1.4
ANDES

A Cordilheira dos Andes é a maior cordilheira continental do mundo,
alcancando mais de 7000 km de extensao e acima de 200 km de largura,
ocupando a costa oeste da Ameérica do Sul e cruzando sete paises. Tais
dimensoes trazem intmeros problemas logisticos para o continente, tanto
no comércio intra como intercontinental. Com a intencao de suplantar tal
barreira, inimeras vezes cogitou-se a construcao de um tinel que interligasse
o Oceano Pacifico ao Atlantico. A proposta de criagao de um tunel cortando
a cordilheira é praticamente tao antiga quanto o proprio Mercado Comum do
Sul (MERCOSUL). Entretanto, por motivos diversos, somente em 2005 que
comecaram os primeiros estudos para averiguar a viabilidade de tal projeto
e a partir de 2009 ele é assunto recorrente em encontros do MERCOSUL.

Economicamente, a construcao do tinel binacional é de suma importancia
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Figura 4.5: Local onde sera construido o laboratorio de ANDES.

para o escoamento de parte da producao do Brasil e da Argentina através do
Chile, facilitando o comércio com a Asia [24].

Pesquisas indicaram como melhor lugar para a construcao a regiao
de Agua Negra, que liga as provincias de San Juan, na Argentina e de
Coquimbo, no Chile (Fig. 4.5). Dai o nome do experimento - Agua Negra
Deep Experimental Site (ANDES). A previsao de inicio das obras é para o
ano de 2013, tendo duracao de sete anos até a conclusao total. Hodiernamente,
o projeto prevé dois tineis de 14 km de extensao, com 12 m de diametro cada,
separados por 60 m entre si, mas conectados a cada 500 m para acessos de
emergéncias. Outra caracteristica peculiar da obra é que os tineis nao serao
planos, mas sim em aclive (vindo do Chile), com a entrada no lado chileno
situada a 3600 m acima do nivel do mar e no lado argentino a saida estard a
4100 m de altitude. A parte mais profunda localizar-se-a proximo da fronteira
entre o Chile e a Argentina (~ 1750 m), como pode ser visto na Fig. 4.6.
Nesta regiao, a protecao das rochas seria > 4 km de agua-equivalente, uma
das maiores da atualidade.

No anseio de aproveitar esta oportunidade impar, a comunidade cientifica
da Ameérica do Sul, em especial do Brasil, Argentina e Chile, planeja incluir
neste projeto a construcao do primeiro laboratorio subterrineo no Hemisfério
Sul. Para tal, o laboratorio subterraneo deve atender a uma ampla gama de
programas cientificos, tais como, pesquisa em neutrinos, geoneutrinos, matéria
escura, etc.

Para isso, o ANDES terd de ser um complexo de variados laboratorios. O
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Figura 4.6: Figura esquemética mostrando a diferenca de altitude ao longo dos
14 km de tuanel. A fronteira entre o Chile e a Argentina é o melhor local para a
construcao do laboratério do ponto de vista de blindagem.

design atual do laboratorio é mostrado na Fig. 4.7 [23], semelhante a estrutura
do ja existente LNGS, mas obviamente, com menor tamanho. Serao dois
grandes atrios de dimensoes 21 x 23 x 50 m?® e 16 x 14 x 40 m?, um Atrio
menor que atenderd a parte administrativa e experimentos multidisciplinares,

3 e duas cavidades, uma pequena e outra

cujo tamanho serd 17 x 15 x 25 m
grande. A primeira sediara estudos em radiagao ultra-baixa e tera 8 metros
de diametro e 9 metros de altura, enquanto que a segunda terd 30 metros de
diametro e 30 metros de altura. Esta cavidade é a de maior interesse do ponto
de vista da fisica de neutrinos porque possui um tamanho apropriado para a

instalagao de um detector a base de liquido cintilador.

4.2
Detectores com Cintilador

4.2.1
Borexino

O experimento Borexino estd localizado no étrio C do Laboratorio
Nacional de Gran Sasso (LNGS), na Itélia, de acordo com o design mostrado
na Fig 4.8 [122].

O Borexino tem como objetivo principal o estudo de propriedades dos

neutrinos e embora seu foco principal esteja na deteccao de neutrinos solares,
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Figura 4.7: Design previsto para o laboratorio ANDES. Os dois tubos paralelos
sdo os taneis de trafego. Apos, os trés atrios e os dois pogos, grande e pequeno. O
poco maior serd usado para instalar um detector a base de liquido cintilador.
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Figura 4.8: Design do experimento Borexino situado na cavidade C do LNGS.

o Borexino também tem capacidade de deteccao de neutrinos de supernova.
Ele estd em operacao desde de 2007 e funciona como detector de tempo
real usando o hidrocarboneto aromético 1,2,4-Trimetilbenzeno (Cy Hy2) diluido
em 6leo mineral como liquido cintilador. O detector tem formato esférico e o
seu nicleo é uma esfera de ago inoxidavel contendo 300 toneladas de liquido

cintilador em um diametro de 13,5 m . Deste total, 100 toneladas sao de massa
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Figura 4.9: Esquete do detector Borexino contendo uma esfera de aco inoxidavel,
protegida por 1040 toneladas de dgua pura, para barrar muons atmosféricos.

fiducial'! em um diametro de 8,5 m. Na esfera de aco estdao instaladas 2200
fotomultiplicadoras (PMTs) para realizar a deteccao. Para proteger esta esfera
de mions atmosféricos, reduzindo ainda mais o ruido do experimento, ha um
tanque de 18 m de diametro preenchido com 1040 toneladas de agua pura.
Esta descrigao pode ser vista na Fig. 4.9 [122].

Para a deteccao de uma SN galactica, o detector Borexino deve registrar
~ 100 eventos, a maioria pelo canal da reacao de decaimento beta inverso e
~ 30% dos eventos devido a interacao dos neutrinos com o carbono do liquido

cintilador, tanto por CC, como por CN [123].

1 Massa fiducial é a quantidade de agua ou de liquido cintilador que fica na regido mais
interna do detector onde a maior parte dos eventos de ruidos sao excluidos, ja que ocorrerao
na parte externa do fluido.
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4.2.2
KamLAND

O Kamioka Liquid Scintillator Anti-Neutrino Detector (KamLAND)
ocupa atualmente o local onde ficavam as instalacoes do detector Kamiokande
[124], isto é, na mina de Kamioka, no Japao. Ele foi construido com o propdsito
de observar a oscilacao de antineutrinos eletronicos originados em reatores
nucleares, distantes ~ 180 km, no intuito de solucionar o “problema dos
neutrinos solares” [30].

O detector utiliza um composto de hidrocarbonetos na proporcao de 80%
de Dodecano (C1a Hag) e 20% de 1,2,4-Trimetilbenzeno (Cy Hys), totalizando
um 1 kt de liquido cintilador.

A estrutura do detector de KamLAND ¢é mostrada na Fig. 4.10 [20]. O
liquido cintilador fica contido em uma espécie de balao, de diametro de 13
m. Este balao estd imerso em um 6leo de parafina e de 1,2,4-Trimetilbenzeno.
Tudo isto é protegido por uma esfera de aco inoxidavel cujo diametro é de 18 m
e é onde estao instaladas 1879 PMTs. Este é o detector interno. A esfera de aco
inoxidavel, por sua vez, é envolta por 3,2 kt de dgua pura, que faz a blindagem
devido a radiacao de rochas, muons de raios cosmicos. Nas bordas deste tanque
com agua estao instaladas 225 PMTs, formando o detector externo. A detecgao

se da através de radiacao Cherenkov.

4.2.3
SNO+

O detector Sudbury Neutrino Observatory (SNO) foi construido para
estudar propriedades de massa e mistura de neutrinos, em especial, o fenomeno
de oscilacao de neutrinos ao observar neutrinos solares - na tentativa de
solucionar o problema dos neutrinos solares [125].

Localizado na mina Creighton, em Sudbury, no Canada, o SNO era um
detector baseado em radiagao Cherenkov que usava 1 kt de agua pesada (D20)
ao invés de liquido cintilador como material de deteccao. A preferéncia por
agua pesada em detrimento da agua pura, utilizada em outros detectores é
porque com aquela é possivel detectar interagoes tanto de corrente neutra como

de corrente carregada. A protecao contra muons de raios coésmicos oferecida

2Resumidamente, podemos dizer que era a diferenca entre o fluxo de neutrinos previstos
teoricamente e o observado experimentalmente.
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Figura 4.10: Diagrama esquematico do detector de KamLAND.

pela mina ¢ uma das melhores no mundo, aproximadamente 6000 m de agua-
equivalente.

Na Fig. 4.11 esta uma visao geral do laboratorio de SNO, com o detector,
sala de controle, locais de armazenamento e processamento de agua pura e
pesada, entre outros. O detector, em si, € mostrado na Fig. 4.12 [125] no local
escavado especialmente para a montagem do dispositivo, com 22 m de diametro
e 34 m de altura. Uma esfera de acrilico de 12 m de diametro continha 1 kt de
agua pesada ultrapura. Concéntrica a esfera de acrilico, fez-se uma estrutura
esférica de aco inoxidavel, cujo diametro de 17,8 m armazenava dgua pura para
proteger o detector interno. Nesta estrutura foram instaladas 9438 PMTs e o
espaco externo também foi preenchido com agua pura.

Como é de conhecimento popular, o experimento SNO foi de grande
sucesso no seu objetivo principal, confirmando, de maneira independente, a
oscilacao de neutrinos e de que nao ha déficit no fluxo total de neutrinos
solares [121, 126]. O experimento operou por um periodo de 7 anos e meio -
1999 até 2006 - quando foi desativado.

Em 2010, o governo canadense aprovou o sucessor do experimento
SNO, o SNO+. Ele usard as mesmas instalacoes de seu antecessor, mas
havera grandes mudancas para receber o novo experimento. Obviamente, o
objetivo principal do novo experimento é outro. Agora, o desafio do SNO+

¢ a observagdo do duplo decaimento beta sem neutrinos (0v3(3), que se
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Figura 4.11: Panorama do laboratorio SNO, situado ha ~2000m de profundidade
na mina Creighton, em Sudbury, Canada. Agora sera a casa do experimento SNO-.

comprovada a existéncia, nos indica a natureza dos neutrinos como particulas
de Majorana [127, 128]. Entretanto, o SNO+ também tera “olhos” para outras
medidas envolvendo neutrinos, tais como: neutrinos solares de baixa energia
(sub-MeV), geoneutrinos®, neutrinos de reatores e neutrinos de supernovas
galacticas [128]. Nesta tltima, espera-se um total de ~ 600 eventos (CC e
CN) para uma SN distante 10 kpc da Terra.

Apesar de ser usada a mesma estrutura mostrada na Fig. 4.12, o SNO-+
nao usara agua pesada como meio de deteccao. Ao invés disto, usara 1 kt
de liquido cintilador. E o escolhido foi o Alquilbenzeno Linear (C¢H5;Ci9Hos)
devido ao seu baixo custo, taxa relativamente alta de producao de luz,

compatibilidade com a esfera de acrilico e alta estabilidade (> 2 anos) [128§].

4.2.4
ANDES

O detector de neutrinos do laboratorio de ANDES pode ser instalado na
maior cavidade do laboratorio, conforme Fig. 4.7. Com tais dimensoes, torna-
se inviavel construir um detector a base de 4gua. Embora seja mais barato que
liquido cintilador, o ANDES teria um tamanho muito diminuto comparado aos

3Geoneutrinos sdo os neutrinos produzidos no interior da Terra devido ao decaimento

beta que ocorre em elementos radioativos como Uranio, Tério e, em maior escala - mas
menor energia - o Potéassio. Ele responde por grande parte do calor emitido pela Terra.
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Figura 4.12: O detector do laboratério SNO localizado na cavidade feita exclusi-
vamente para ele. Toda estrutura serd reaproveitada pelo experimento SNO+, que
substituird a dgua pesada por liquido cintilador como meio para deteccao.

grandes detectores existentes a base de dgua, que utilizam radiagao Cherenkov
como deteccao. Assim, a melhor hipotese é utilizar liquido cintilador, também
fato de que este possui uma grande capacidade de observar antineutrinos
eletronicos através da reagao de decaimento beta inverso (7, +p — n + e™),
excelente resolucao energética e baixo limite inferior de energia.

Na escolha dos possiveis candidatos a liquido cintilador do detector
de ANDES, escolhemos compostos atualmente usados ou planejados para
detectores de tamanhos similares ao ANDES - KamLAND, Borexino e SNO+-.

As principais reacoes, i.e., que mais produzem eventos, para um detector
a base de liquido cintilador sao: i) decaimento beta inverso e; ii) espalhamento
elastico neutrino-préoton. Vamos falar sucintamente como calcular o ntimero de

eventos em cada um destes dois canais de reacao do neutrino.

Decaimento beta inverso

Podemos calcular o nimero de eventos do decaimento beta inverso,

Ue+p—n+et, édado por
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NN, [ B F(B)os(E) (4.1

onde Fi, = 1.806 MeV é o limite inferior desta reacao, E é a energia observada
e N, é o nimero de protons livres do detector - no caso de ANDES com 3 kt de
cintilador Alquilbenzeno, é 2.2 x 10%2. A secao de choque do 7, com o proton

depende da energia do neutrino e pode ser escrita como [129]
Onp(E) ~ po B, E-O0T00H00018 M E-0001953 0 E o 10-43 [erp?],  (4.2)

onde E, = E—(m,—m,) ~ E—1.293 MeV (m,, m, sao as massas do proton e
do néutron, respectivamente), e p, € o momento do positron. Todas as energias

sao dadas em MeV.

Espalhamento elastico neutrino-préton

Esta reacao é valida para todos os sabores de neutrinos, o que significa
que nao ha significancia o efeito de oscilagao dos neutrinos. A secao de choque

diferencial do v +p — v + p é dada por

do  G%m, m,T\ m,T\
T |:(1—2E2)CU+(1+2E2)CG:|, (4.3)

onde G'p é a constante de Fermi, m,, ¢ a massa do préton, 1" é a energia cinética

de rectio do proton, E é a energia do neutrino, ¢, = 0.04 e ¢, = 1.27/2 sao as
constantes de acoplamento para corrente neutra. Levando em conta a perda
de energia do proton, calculamos a energia de extin¢ao do proton, 7", através

v [T dT
() = /0 4 hop(dT/dz)’ (4.4)

onde kg é conhecido como constante de Birk. O valor numérico de (dT'/dx)
que descreve a perda de energia do proton no cintilador foi retirado da Ref.
[130].

A distribuicao do nimero de eventos em funcao da energia de extinc¢ao,
dN/dT", é calculada como

dN dT'\"' [~ _dF do
N (= dE——"" 4.
dT" P ( dT ) /Em dE dT’ (4.5)

onde F;, é a energia minima do neutrino que pode causar o recuo do préton

com a energia cinética T'. En;, é dado por,
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1 T
Bnin = {T +\/T(T + 2mp)} ~ mg . (4.6)

Levando em conta a resolucao energética para converter dN/dT" no valor que

¢ realmente observado, dN/dT fazemos

dN o dN
— [ ar Toues T, 4
o= [ AT AT T) (4.7

onde R(Tyue, ") é a funcao resolucao, dada por

1 (Towe — T")?
R(Tque,T/) = m exp {—(JQT s (48)

onde iremos assumir a resolugao como 5 %/+/7"/MeV [131].

4.3
Por que ANDES?

A ideia do laboratério de ANDES, pela comunidade cientifica sulame-
ricana, surgiu apos a aprovacao da construcio do tinel de Agua Negra, que
ligara o Chile a Argentina sob a Cordilheira dos Andes. E a oportunidade ideal
para a construcao do primeiro laboratorio subterraneo do Hemisfério Sul.

Além de ser um marco, ha a importancia cientifica por tras deste anseio.
A maioria dos laboratoérios subterraneos do Hemisfério Norte encontram-se em
regioes onde também h& muitas usinas nucleares, que produzem antineutrinos
e sao ruidos quando queremos observar neutrinos de outras fontes, como os
geoneutrinos.

A América do Sul, de um modo geral, praticamente nao possui reatores
nucleares, o que torna a regiao livre de uma grande parte dos ruidos, propici-
ando excelente condicao para deteccao de geoneutrinos. Uranio e Tério sao os
principais produtores de geoneutrinos na faixa de energia possivel de detectar
(~ 1.8 — 3.5 MeV). Eles os produzem via decaimento . E, como a maior con-
centracao destes elementos esta na crosta terrestre, quanto mais espessa é esta
camada, maior ¢ o fluxo. Na Fig. 4.13 [132| podemos ver o fluxo de geoneutrinos
na Terra. Observe que as maiores taxas estao nas regioes montanhosas do pla-
neta, incluindo a Cordilheira dos Andes. Assim, o laboratorio de ANDES esta
em um local privilegiado para realizar este trabalho. Na Fig. 4.14 [22] podemos
ver o fluxo esperado para o laboratorio de ANDES separando a contribuicao
do manto e da crosta. Além disso, também ha o fluxo esperado para outros

lugares. Os pontos em preto indicam resultado de medidas de KamLAND e
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Localizagao | Niimero devido U | Nimero devido Th | Total || TNU
Gran Sasso 53.8 14.7 68.5 || 45.5
Kamioka 45.7 12.4 58.1 || 32.9
Hawaii 18.5 5.0 23.5 || 13.0
Sudbury 63.2 17.2 80.4 || 45.5
Pyhéasalmi 66.1 18.0 84.1 || 47.6
ANDES 64.8 17.6 82.4 || 46.8

Tabela 4.1: Numero esperado de eventos de geoneutrinos para o detector de ANDES
com 3 kt de liquido cintilador ap6s um ano de operacao com 80% de eficiéncia
considerando diferentes lugares na Terra. TNU significa terrestrial neutrino units.

Borexino. O ponto em azul, refere-se ao fluxo medido esperado para ANDES
apo6s 5 anos de tomada de dados.

A tabela 4.1 [22] quantifica o nimero total de eventos de geoneutrinos
em varios laboratorios separando a contribuicao do Toério e do Uranio. Note
que a Cordilheira dos Andes possui um dos maiores fluxos e, considerando a
auséncia de ruido devido a neutrinos de reatores, a probabilidade de deteccao
torna-se maior.

O laboratorio de ANDES também pode contribuir na procura por
matéria escura. Acredita-se que a interacao de particulas de matéria escura
possam interagir fracamente com a matéria usual. Um modo de observar esta
interacao é o espalhamento elastico com o niicleo de um dtomo. Calculando
a energia depositada pela particula de matéria escura através do recuo do
nicleo do d&tomo. Outra forma de procurar por evidéncia de matéria escura
¢ a modulacao do sinal considerando o movimento da Terra ao redor do Sol.

Independente do método, é necessario levar estes experimentos para ambientes

QHIBO 50 120 -90 -60 -30 0 30 60 90 120 150 180 [TNU]

60 45
' 40

30
35
0 30

%180 -150 120

90 -60 -30 0 30 60 90 120 150 180

Figura 4.13: Distribui¢do do fluxo de geoneutrinos na Terra.
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Figura 4.14: Fluxo total de geoneutrinos esperados em varios locais da Terra,
separando a contribuicdo do manto e da crosta. O ponto em azul mostra o fluxo
esperado para o detector de ANDES apo6s 5 anos de tomada de dados com precisao
de 1 e 3 o de nivel de confianca.

livres de qualquer ruido, ja que sao sinais muito fracos.

A préxima geracao de interferometros para a deteccao de ondas gravi-
tacionais poderd ir ao subsolo, com a supressao do ruido, tanto de fendmenos
atmosféricos como humanos. Neste quesito o laboratorio de ANDES também
tem vantagem, ja que a blindagem serd uma das melhores existentes.

O estudo de fenomenos geodinamicos em baixas frequéncias também so
é possivel em condicoes especiais, com pouco barulho. O estudo de micro-
organismos que podem sobreviver em condigoes extremas de pressao e tempe-
ratura, por exemplo, também tem lugar no laboratério de ANDES.

Finalmente, a observagao de neutrinos vindos da proxima SN galéctica é
possivel com o ANDES. Como a ocorréncia de SN locais sao eventos raros
(~ 1 — 3 por século), precisamos estar preparados para quando ocorrer
a proxima explosao. O detector de ANDES ainda pode vir a ser membro
do SuperNova Early Warning System (SNEWS) [133], que é uma rede
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internacional para avisar aos astronomos quando da ocorréncia de uma SN.
Desse modo, os telescopios terrestres podem ser direcionados em tempo de
observar o surgimento da curva de luz da explosao estelar. Vérios detectores
fazem parte do SNEWS: Super-Kamiokande, LVD, KamLAND, IceCube,
Borexino entre outros. Como o foco do nosso trabalho é o potencial de deteccao
de neutrinos de SN e o que pode ser inferido, iremos apresentar os resultados

de maneira mais detalhada no préximo capitulo.
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5
Resultados

Neste capitulo iremos apresentar as suposigoes feitas em relagao a ocor-
réncia de uma SN galactica e os resultados do que pode ser observado no
detector de ANDES.

5.1
Metodologia

Hodiernamente estamos muito melhor preparados para observar a ocor-
réncia de uma SN do que estavamos em 1987. Infelizmente a taxa de SN é
baixa na Via Lactea, < 3 por século [134, 43, 135]. Assim, embora ha grandes
detectores, como o Super-Kamiokande [136] e o IceCube [137| em operacao,
¢ melhor que tenhamos o méaximo de detectores possivel, para registrarmos a
maior quantidade de informacoes que pudermos sobre neutrinos de SN. Isto
nos ajudara para uma compreensao melhor sobre o mecanismo de explosao e
dinamica de supernovas.

A existéncia de um nimero maior de detectores de neutrinos permitira
uma resposta melhor do sistema de alerta aos astronomos sobre a ocorréncia
de uma SN antes da chegada dos fotons a Terra [133|. Este alarme permitira
que os telescopios ao redor do planeta registrem o inicio da curva de luz da
SN, uma vez que eles ja saberao onde houve a explosao.

Na realizagao deste trabalho, utilizamos a distribuicao do grupo de
Garching [138, 78, 139| para representar o espectro de energia dos neutrinos
de SN quando da chegada destes a Terra, sem levar em conta a oscilacao de

neutrinos,

FLB) = o rfé) [wiﬂﬂrlexp ) 6

onde D é a distancia da Terra a SN, ¢, ¢é o nimero total de neutrinos de
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sabor « emitidos, (£, ) é a energia média do neutrino de sabor «, I'(3,) é a
funcao gama e (3, ¢ um parametro para descrever o desvio em relacao a um
espectro térmico, cujo valor adotado neste trabalho foi 3 = 4.

A energia emitida na forma de neutrinos em uma explosao de SN ¢é
~ 3 x 10% erg e consideramos que seja igualmente distribuida entre todos
os sabores.

A distancia adotada em nossos calculos foi de 10 kpc, que é a distancia
tipica adotada na literatura. Entretanto, a SN pode ocorrer mais proximo da
Terra, oferecendo um fluxo maior de neutrinos.

Como sabemos, neutrinos oscilam [21, 121], assim o fluxo é diferente do
mostrado na eq. (5.1). O fluxo do neutrino eletronico que chegara na Terra apos
a oscilagao dentro da SN pode ser expresso como vimos no cap. 3, eq. (3.121),

Fy (E) = p(E)F; (E) + [1 - p(E) Fp.(E) (5.2)
onde o indice 0 significa original, no local de criacao (na neutrinosfera), antes
de oscilar e o subindice x refere-se aos antineutrinos do miion e tau ou uma
combinacao linear destes, permitindo que facamos andlises em 2 sabores. A
fungao p(F) é a probabilidade de sobrevivéncia do antineutrino eletronico.
Ela depende da energia do neutrino e engloba todos os efeitos de oscilagao
que ocorrem dentro da SN: efeito MSW, efeitos coletivos, turbuléncias, etc
[111, 140, 141, 142, 143|.

Da eq. (5.2), podemos perceber que dado um p(E) # 1, quanto maior for
a diferenca entre os fluxos F}) (E) e F}) (E), maior serd o efeito observével na
Terra. Aléem do caso de p(E) =1, se F) (E) = F} (E), também néo é possivel
observarmos qualquer efeito.

Apesar de efeitos como oscilagoes coletivas', ondas de choques e turbulén-
cias afetarem bastante a determinacao de p(£) no caso da hierarquia invertida,
alguns estudos [145, 146 indicam que efeitos coletivos sdao fortemente supri-
midos devido a alta densidade da matéria, fazendo com que apenas o efeito
MSW seja determinante no célculo de p(E). Entao, para a hierarquia normal
a probabilidade de sobrevivéncia do antineutrino eletronico é dada pela Eq.
(3.124) e para a hierarquia invertida, a Eq. (3.137) resulta em p ~ (. Dessa

LOscilagoes coletivas sao oscilagdes de neutrinos que podem ocorrer no interior das estrelas

devido a interacao neutrino-neutrino, uma vez que a densidade é elevada e os neutrinos estao
“presos’ . Veja, por exemplo, a Ref. [144] para uma revisdo sobre o assunto.
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Figura 5.1: Fluxos de antineutrinos eletrénicos esperados na Terra para a ocorrén-
cia de um SN a 10 kpc de distancia. No painel superior, (F5,) = 18 MeV, enquanto
que no inferior (Ep,) = 22 MeV. Em ambos, (Ej,) = 15 MeV.

forma, independentemente da hierarquia de massa e dos efeitos de correcoes

levados em conta, temos
0 < p(E) < cos® 5 ~0.69 . (5.3)

Assim, o espectro do fluxo de neutrinos para uma SN que ocorra a 10 kpc
da Terra tem a forma mostrada na Fig. 5.1, onde usamos os valores tipicos para
as energias médias dos neutrinos, isto é, (E; ) = 15 MeV e (E;,) = 18 MeV e
22 MeV, nos painéis superior e inferior, respectivamente. Nesta figura, a linha
vermelha indica o fluxo do 7, que seria observado na Terra para hierarquia
normal, dado pela Eq. (5.2), enquanto que a linha verde refere-se a hierarquia
invertida, onde p(F) é nulo. Ainda da Fig. 5.1, percebemos que quanto maior
for a energia média, menor serd o fluxo dos neutrinos, ji que a energia total
mantém-se igual.

Embora existam varios canais de reacao dos neutrinos com a matéria,
usaremos os dois principais: decaimento beta inverso (7, +p — n+e*) e o
espalhamento elastico entre o proton e o neutrino (v +p — v+ p). O primeiro
tem a maior secao de choque para reagoes com neutrinos e o segundo é ttil

para determinarmos o espectro original de v,.
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Parametros adotados como referéncia para uma SN
Distancia para a SN : D = 10 kpc
Parametrizagao do espectro de acordo com a Eq.(5.1),
sendo [, = 4 todos os sabores
(E,,) =12 MeV  (E; ) =15 MeV  (E,,) = 18 MeV
EY = (B, Y®, =5 x 10° erg para todos os sabores

Vo

Tabela 5.1: Parametros de referéncia de SN usados ao longo deste trabalho, a
menos que explicitamente declarado diferente.

Composi¢do Quimica dos Cintiladores
Reacgao (a) C12Ha6 + CoHi2 (b) CoH12 (c) C¢H5C12Has Suposigdes
(80% + 20% ) pseudocumeno alquilbenzeno
De+p—n+el 873 630 762 Sem Oscilagao
De+p—n+el 924 669 804 P = c3y = 0.69 (NH),
(B, )= 18 MeV
Ue+p—n+et 1038 750 903 5 = 0.0 (IH),
(Ey,)= 18 MeV
De+p—n+tel 957 690 834 p = c2, = 0.69 (NH),
(Eu, )= 20 MeV
Je+p—n+et 1140 825 993 P = 0.0 (IH),
(Ey,)= 20 MeV
Je+p—n+tem 987 714 858 p =3y = 0.69 (NH),
(By,)= 22 MeV
Je+p—n+et 1239 894 1080 P = 0.0 (IH),
(Ey,)= 22 MeV
v+p—ov+p 294 318 453 all flavors Tgue > 0.2
MeV, (E, )= 18 MeV
v+p—v+p 399 405 561 all flavors Tgue > 0.2
MeV, (E,, )= 20 MeV
v+p—v+p 510 492 663 all flavors Tgue > 0.2
MeV, (E,,)= 22 MeV

Tabela 5.2: Nimero esperado de eventos de neutrinos de SN observados através do
decaimento beta inverso e pelo espalhamento elastico préoton-neutrino para os 3 tipos
de liquidos cintiladores com trés kt e uma SN distante 10 kpc da Terra. Eles sao (a)
80% de CioHag € 20% de C9Hio usado em KamLAND, (b) CoH;s (pseudocumeno)
usado no Borexino, e (c¢) CgHsC12Hos (alquilbenzeno) para ser usado no detector
SNO+. NH e IH indicam, respectivamente, hierarquias normal e invertida. Para
v+ p — v+ p nos consideramos a energia cinética devido ao recuo do préton, Tyye,
com energia superior a 0,2 MeV, de acordo com as referéncias citadas no texto.

A tabela 5.1 contém os parametros adotados para uma SN e que foram
usados ao longo deste trabalho.

Utilizando os resultados obtidos na Fig. 5.1 para o fluxo, calculamos
o numero de eventos que o detector de neutrinos de ANDES, com massa
de 3 kton, registraria levando-se em conta os trés tipos de liquido cintilador
mencionados no cap. 4, o canal de reagao, a hierarquia de massa (normal ou
invertida) e se ha ou nao oscilagao. Os resultados obtidos estao apresentados
na tabela 5.2. Para o espalhamento v +p — v 4 p levamos em conta a energia

cinética de recuo do proton e a perda de energia para o meio [131, 147].
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Figura 5.2: Distribuicao de energia esperada de eventos de U, para o detector de
ANDES. Supomos (Ej,) = 15 MeV (curvas pontilhadas azuis) e (Ep,) = 18 MeV e 22
MeV para os graficos superior e inferior, respectivamente (curvas verdes tracejadas).

5.2
ANDES com Alquilbenzeno

Nesta se¢ao iremos considerar que o detector de neutrinos de ANDES
usa o liquido cintilador 1,2,4-Alquilbenzeno, o mesmo que sera empregado no
detector SNO-+ [127].

Em relagao as probabilidades de oscilacao, iremos considerar os extremos
de p, isto é, p = 0.0 e p = 0.69 para atender as hierarquias invertida e normal,
respectivamente. Outros efeitos, como turbuléncias e efeitos coletivos afetarao
p de modo que seu valor ficara entre estes dois extremos. Assim, utilizando estes
valores, calculamos a distribui¢cao do niimero de eventos de energia esperado
para antineutrinos eletronicos vindos de uma SN distante 10 kpc da Terra,
Z—g. Levamos em consideragao os casos tanto da existéncia como da falta do
fenomeno de oscilacao de neutrinos. Os resultados sao mostrados na Fig. 5.2.
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De acordo com a tabela 5.2 serao registrados entre 800 e 1000 eventos.
Esta variagao depende da hierarquia de massa e se ha ou nao oscilagao. O
efeito oscilatorio faz com que a fun¢ao dN/dE seja deslocada para a direita no
grafico, uma vez que a segao de choque depende ~ E? que compensa a redugao
do fluxo devido as oscilagoes.

Como o espectro que chega a Terra ¢ uma mistura dos espectros originais
dos neutrinos, podemos tentar reconstruir o espectro original de luminosidade
e energias médias de 7, e U, baseando-nos nas deteccoes de 7, feitas pelos
detectores terrestres [148, 149|. Entretanto, a possibilidade de haver degene-
rescéncias no parametros da SN e/ou a falta de registros de neutrinos de SN
para reconhecermos como é uma SN padrao e, assim, reconhecer quando ocor-
rer uma explosao fora deste padrao, torna o processo de reconstrucao em uma
tarefa ardua [150, 151].

Entretanto, o uso de um cintilador permite que o detector de ANDES
observe reacoes de corrente neutra tal como o espalhamento elastico neutrino-
proton, p + v — p + v, que é igual para todos os sabores. Assim, levando em
conta a exting¢ao de energia do proton via ionizagao, mostramos na Fig. 5.3 a
distribuicao do nimero de eventos esperados em funcao da energia de extingao
considerando o detector de ANDES com massa de 3 kt de cintilador e SN
distante 10 kpc da Terra, conforme a tabela 5.1. No nosso estudo consideramos
apenas eventos onde Ty ,. > 0.2 MeV devido aos ruidos provenientes de
decaimentos radioativos do proprio liquido cintilador e da vizinhanca se
tornarem mais intensos abaixo deste valor, assim como do decaimento beta
do 1C.

Assim, com o baixo ruido para T, > 0.2 MeV e a possibilidade de
mensurar o espectro de energia de extingao do recuo dos prétons pelo detector
de ANDES, é possivel reconstruir o fluxo de neutrinos (dF, /dE) em funcao da
energia dos neutrinos onde £, 2 25 MeV, conforme mostrado em [131].

Na Fig. 5.4 mostramos o resultado para a reconstrucao do fluxo de
neutrinos com energia acima de 20 MeV para uma SN ocorrida a 10 kpc
da Terra e detectada pelo detector de ANDES. A precisao na tentativa de
reconstrucao ¢ de 15% para neutrinos com energia entre 20 e 40 MeV. A
precisao esperada para o detector de ANDES no processo de reconstrucao
do fluxo de neutrinos é superior ao existente hoje nos detectores de tamanho
similar, como o0 KamLAND e Borexino, ou no detector SNO-+, que entrara em

operacao em breve.
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Figura 5.3: Distribuicao de eventos em funcao da energia de extingao do proton
para o detector de ANDES.
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Figura 5.4: Os circulos vermelhos representam a reconstrucao do fluxo original
dos neutrinos provenientes de uma SN distante 10 kpc da Terra para o detector de
ANDES através do espalhamento eldstico entre neutrino-préton. A barra de erro é
equivalente a 1o.
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‘NiveldeConﬁangaé‘ lo ‘ 20 ‘ 3o ‘

(E,,) = 15 MeV 8% [ 13% | 18%
Bl =5x10%erg | 30% | 53% | >70%
(E,,) = 18 MeV 6% | 9% | 13%
E}°" =5 x 10" erg 17% | 28% | 40%
(E,.) = 21 MeV A% [ 7% | 10%
Elt=5x10%erg | 11% | 20% | 28%

Tabela 5.3: Precisao mostrada de acordo com nivel de confianca para a determi-
nacao da (E,,) e da EVTEOt para o detector de ANDES devido & observacao de uma
SN conforme parametros da tabela 5.1. Os demais parametros foram mantido fixos.
Na primeira coluna estao representados os valores de entrada.

Também estudamos com que precisao o detector de ANDES é capaz de
determinar a energia média original ((E,,)) dos neutrinos/antineutrinos nao-
eletronicos (v,), i.e., a energia média de v, na neutrinosfera. Com este objetivo
e utilizando os dados da nossa SN de referéncia dado pela tabela 5.1, analisamos

o x2, dado da forma

(Nobs o A]\[teo)2

X’ = Z I\ obs (5.4)

considerando que os valores reais da energia média de v, e a energia total
seriam (F,,) = 15, 18 ¢ 21 MeV e E% =5 x 10°? erg, respectivamente, onde
EVTT °l ¢ a energia total para um sabor de v, e o quadruplo deste valor equivale
a energia total para todos os sabores de neutrinos nao-eletronicos. Os demais
parametros foram mantido fixos para que pudéssemos perceber melhor o quao
bem o detector de ANDES pode responder a este objetivo.

Assim, levando em conta apenas incertezas estatisticas, fizemos o grafico
de E;’;Ot em funcao da (F,,) para os valores de 15, 18 e 21 MeV. O resultado
¢ mostrado na Fig. 5.5 onde podemos notar que a precisao torna-se melhor
na medida que (FE,,) afasta-se numericamente de (E; ). A precisao com que
o detector de ANDES pode determinar (E,, ) e El° através da medida do

espalhamento elastico neutrino-préton é mostrado na tabela 5.3.

53
Comparando Eventos de Corrente Carregada e Corrente Neutra

Na tentativa de verificar e mensurar - até certo ponto - o efeito de

oscilagao de neutrinos ou a probabilidade de sobrevivéncia (p) dado pela Eq.
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Figura 5.5: Sensitividade na determinacao da (E,,) e da EZI ° originais mostrados
em 1, 2 e 3 niveis de confianca para o detector de ANDES através do nimero de
eventos devido ao espalhamento elastico neutrino-préton. Consideramos 3 diferentes
valores de entrada para (F, )= 15, 18 e 21 MeV e a mesma E;‘,F:t =5 x 1052 erg. Os
valores de entrada estao indicados com um asterisco na figura.

(3.121) sem vincularmos o resultado a um modelo especifico, comparamos os
eventos de corrente carregada (CC) e os de corrente neutra (CN), através da

definicao de

No.p

R(Nop/Nop) = (N—) , 5.5)

onde <]X,Lj:)0bs ¢ a razao entre o numero de eventos de CC, via decaimento
beta inverso, e de CN, via espalhamento elastico neutrino-préton. Note que
isto é possivel porque eventos de CN nao dependem da oscilagao de neutrinos,
diferentemente dos eventos de CC.

Desta forma, podemos verificar qual é o comportamento de R(Ny,,/N,,)
para diferentes valores de (F,_ ). Aqui, da mesma forma que fizemos anterior-
mente, os nossos resultados levam em conta apenas erros estatisticos. A Fig.
5.6 mostra o resultado para (E,,) no intervalo de 14 a 22 MeV tanto para
hierarquia normal p = 0.69 como para invertida p = 0.0 para o detector de
ANDES. Na figura também testamos duas distancias distintas para a SN: 5

e 10 kpc. Podemos observar que quanto maior for a diferenca entre (E, ) e
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3.3 3 kton (alkyl benzene) |
™ “p=0.69, 10 kpe
3 B p=0.69, 5 kpc

B p=0.0, 10 kpc
B =0.0,5kpe

.27 R

1.2 <E;,E> =15 MeV

14 15 16 17 18 19 20 21 22

<E, > (MeV)

Figura 5.6: A razao R(Ny,,/N,p) em funcao de (E,,) para o detector de ANDES.

(Ey,), maior é a chance do detector de ANDES identificar a presenca do efeito
oscilatorio pela dedugao de p. De acordo com recentes [152, 153, 154] simula-
coes de explosao de SN, na fase de acrecao podemos encontrar esta situacao
em que (F, ) e (E; ) tornam-se significativamente diferentes. De fato, pode
ocorrer que durante a fase de acregao os efeitos coletivos sejam fortemente su-
primidos pela matéria e a conversao de sabores seja regida apenas pelo efeito
MSW [145, 146]. Isto permitiria identificarmos os efeitos de oscilagao mais
facilmente, desde que tenhamos um niimero grande de eventos para esta fase.

Na Fig. 5.7 mantivemos (F,, ) = 18 MeV constante e variamos (F;,)
para encontrar o seu valor verdadeiro. Novamente percebemos que quando
(E5,) aproxima-se de (E, ) torna-se dificil distinguir entre hierarquia normal
(p = 0.69) e hierarquia invertida (p = 0.0). Se a época de ocorréncia da
proxima SN galactica j& conhecermos a hierarquia de massa dos neutrinos,
podemos tentar encontrar os valores originais de (E, ) e (Ey. ).

Estudando a razao entre o nimero de eventos de CC pelos de CN em
funcao da probabilidade de sobrevivéncia, 0.0 < p < 1.0, e considerando
(E,,) = 18 e 21 MeV como os valores reais da (F,, ), verificamos que o efeito de
oscilagao nao pode ser distinguido a menos que (E, ) seja bastante diferente
de (E5,). Esta analise é mostrada na Fig. 5.8

Na Fig. 5.9 mostramos a razao do nimero de eventos R(Ny,,/N,,) em
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ANDES 3 kton (alkyl benzene)
24 9 p=0.69 (NH -10 kpc) ™ p = 0.0 (TH - 10 kpc)
W 5 =0.69 (NH-5kpc) ™ p =00 (IH - 5 kpc)

12 13 14 15 16 17 18
<E; > (MeV)

Figura 5.7: Agora razao R(Nj,,/N,p) em funcao de (Ej ) para o detector de
ANDES.

[ 1.3F 3 kton (alkyl benzene)
mm Skpc, <E, >=21 MeV

L2F s 10kpe,<E > =21 Mev
1.1F mm Skpe, <E, >=18MeV

= lOkpc,<EVR >=18 MeV
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

Figura 5.8: A razao R(Ny.p,/N,p) em funcdo de p para o detector de ANDES
considerando (E,,) = 18 e 21 MeV .

fun¢ao da razao das luminosidades (L) de 7, e v,, na forma

R (5.6)
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2.8

T T T T T

26 <va>: 18 MeV

3 kton (alkyl benzene)

L4 == [H, 5 kpc, ]
= IH, 10 kpe
12f == NH, 5 kpc
i - :C . == NH, 10 kpc
04 06 08 | 1.2 14 16 1.3 2

Ly /L,

Figura 5.9: A razao R(Ny_/N,p) em funcao da razao das luminosidades Ly, /L,,
para o caso onde E,,, = 18 MeV e os demais parametros sao os mesmos da tabela 5.1.

Assim, o detector de ANDES pode distinguir a hierarquia de massa dos
neutrinos se L;, for consideravelmente menor ou se for muito maior (~ 50%)
que L, . Se L;, for apenas ~ 20% maior L, , nao é possivel para o detector
de ANDES fazer a distincao entre as hierarquias de massa. Se a hierarquia de
massa ja for conhecida quando da ocorréncia da proxima SN galéctica, pode-se

deduzir a diferenca entre as luminosidades de 7, e v,.

5.4
Efeito de Matéria da Terra

O detector de ANDES pode desempenhar papel importante na obser-
vacao do efeito de matéria da Terra na deteccao de neutrinos de uma SN
Galactica [22]. Através dele podemos determinar a hierarquia de massa dos
neutrinos e propriedades do fluxo de neutrinos de SN [111, 155, 75, 156].

A ideia de utilizar mais de um detector de neutrinos para a observacao
do efeito de matéria da Terra consiste em comparar os resultados dos diversos
detectores, sendo que em alguns a deteccao ¢ de neutrinos vindos diretamente
da SN e em outros os neutrinos passam pelo interior da Terra. Estes ultimos
sao os que sofrerao o efeito de matéria da Terra em comparacao aos que
chegaram diretamente da SN, sem cruzar o planeta. Obviamente, nao podemos

escolher qual detector receberd neutrinos diretamente da SN e qual recebera
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os neutrinos que cruzaram o interior terrestre. Isto depende do momento de
chegada dos neutrinos e da posicao da SN. Quando os neutrinos chegam ao
detector apos cruzar o planeta, dizemos que o detector foi “sombreado” pela
Terra.

Apesar de existirem diversos locais onde estao instalados varios detectores
de neutrinos ao redor do globo, noés utilizamos quatro para o nosso estudo de
sombreamento. Dois no Hemisfério Norte e dois no Hemisfério Sul. Sao eles:
Kamioka (Super-Kamiokande ou KamLAND), Polo Sul (IceCube), Sudbury
(SNO+) e ANDES.

Utilizando a distribuicao de SN mostrada nas Fig. 2.9 e 2.10 e descrita
nas eqs. (2.49) - (2.51) da sec@o 2.6 calculamos a probabilidade de sombre-
amento da Terra nos 4 detectores escolhidos para este trabalho. A ultima
coluna da tabela 5.4 mostra o resultado considerando o sombreamento devido
ao manto e ao nucleo terrestre, ja que a densidade nestas duas regioes sao dis-
tintas. Nesta tabela também estao indicadas as coordenadas geogréficas dos

nossos detectores de referéncia.

Localizacao Latitude | Longitude | Prob. Sombreamento
Manto (Ntcleo)
Kamioka, Japao | 36.42°N 137.3°E 0.559 (0.103)
Polo Sul 90°N - 0.413 (0.065)
ANDES 30.25°S | 68.88°W 0.449 (0.067)
Sudbury, Canada | 46.476°N | 81.20°E 0.571 (0.110)

Tabela 5.4: Coordenadas geograficas dos detectores considerados nesta tese. Na
ultima coluna mostramos a probabilidade de neutrinos oriundos de uma SN galactica
cruzarem o interior da Terra, sendo através do Manto ou do conjunto Manto + Ntcleo
(indicado apenas como Ntcleo).

O resultado para a probabilidade de sombreamento, tanto do Manto como
do Nicleo, mostrado na tabela 5.4 é o caso mais simples, quando consideramos
as probabilidades dos detectores individualmente. Podemos observar que os
dois detectores localizados no Hemisfério Norte possuem uma maior chance de
receber neutrinos que sofrem efeito de matéria da Terra em comparacao aos
localizados no Hemisfério Sul.

Em seguida, calculamos a probabilidade de sombreamento para um par
de detectores, a saber, Kamioka e Polo Sul, para comparar com a Ref. [80].
Nesta situacao, ha 4 diferentes possibilidades: 1) ambos sao sombreados pela

Terra; 2) um é sombreado e 0 outro nao; 3) oposto a situacao 2; e 4) nenhum dos
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dois locais é sombreado pela Terra. Quando h&a o sombreamento, escrevemos
“sim” e em caso negativo, “nao”. Os resultados sao mostrados na tabela 5.5 e
estao em concordancia com o obtido em [80]. Podemos observar que temos uma
probabilidade de ~ 72% de que neutrinos provenientes de uma SN galactica e
tenham cruzado o interior do planeta sejam observados por somente um dos
detectores. Para que os neutrinos cruzem o planeta pela regiao central, i.e.,

pelo nicleo, a probabilidade é de ~ 17%.

Efeito de Matéria da Terra
Caso | Kamioka Polo Sul Prob. Sombreamento
Manto (Nucleo)
(1) Nao Nao 0.152 (0.832)
(2) Sim Nao 0.435 (0.104)
(3) Nao Sim 0.288 (0.065)
(4) Sim Sim 0.125 (0.000)

Tabela 5.5: Probabilidade de sombreamento da Terra para a associacao de dois
detectores localizados em Kamioka, no Japao, e no Polo Sul.

Efeito de Matéria da Terra
Caso | Kamioka | Polo Sul | ANDES | Prob. Sombreamento
Manto (Niicleo)
(1) Nao Nao Nao 0.024 (0.767)
(2) Sim Nao Nao 0.388 (0.105)
(3) Nao Sim Nao 0.034 (0.061)
(4) Nao Nao Sim 0.128 (0.063)
(5) Sim Sim Nao 0.106 (0.000)
(6) Nao Sim Sim 0.254 (0.003)
(7) Sim Nao Sim 0.047 (0.000)
(8) Sim Sim Sim 0.020 (0.000)

Tabela 5.6: Probabilidade de sombreamento pela Terra para o caso onde temos trés
detectores combinados: Super-Kamiokande, IceCube e ANDES.

Expandindo para trés detectores, incluimos o detector de ANDES, objeto
do nosso estudo. Neste caso, temos um total de 8 combinacoes possiveis que
estao mostrados na tabela 5.6. Agora, podemos ver que a probabilidade de
observar neutrinos que atravessam a Terra e sao detectados por pelo menos 1
detector enquanto que ao menos um dos outros detectores recebam neutrinos
diretamente da SN, sobe para ~96%. Isso ¢ um aumento de 30% sobre o

valor para dois detectores (Kamioka e Polo Sul). Na verdade, a comparacao
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Efeito de Matéria da Terra
Caso | Kamioka | Polo Sul | ANDES Sudbury | Prob. Sombreamento
Manto (Nicleo)
(1) Nao Nao Nao Nao 0.008 (0.657)
(2) Sim Nao Nao Nao 0.206 (0.105)
(3) Nao Sim Nao Nao 0.034 (0.061)
(4) Nao Nao Sim Nao 0.001 (0.063)
(5) Nao Nao Nao Sim 0.016 (0.111)
(6) Sim Sim Nao Nao 0.205 (0.000)
(7) Sim Nao Sim Nao 0.000 (0.000)
(8) Sim Nao Nao Sim 0.282 (0.000)
9) Nao Sim Sim Nao 0.163 (0.003)
(10) Nao Sim Nao Sim 0.000 (0.000)
(11) Nao Nao Sim Sim 0.127 (0.000)
(12) Nao Sim Sim Sim 0.091 (0.000)
(13) Sim Nao Sim Sim 0.047 (0.000)
(14) Sim Sim Nao Sim 0.011 (0.000)
(15) Sim Sim Sim Nao 0.012 (0.000)
(16) Sim Sim Sim Sim 0.008 (0.000)

Tabela 5.7: Probabilidade de sombreamento da Terra para o caso com quatro
detectores: Kamioka, Polo Sul, ANDES e Sudbury.

com qualquer combinacao de dois detectores feita na Ref. [80], tera resultado
favoravel a combinacao tripla. Naquele estudo, o melhor conjunto foi Pyhéisalmi
e Polo Sul, com probabilidade de sombreamento de ~ 87%. A possibilidade de
que os neutrinos cruzem o niicleo da Terra, nesta situacao, ¢ mensurada em ~
23%.

Finalmente, fizemos a andlise para a combinacao de quatro detectores
localizados em Kamioka, Polo Sul, Andes e Sudbury. Nesta nova configuragao,
temos 16 combinacoes possiveis e a probabilidade de que pelo menos um dos
detectores observe neutrinos vindos através da Terra e, ao menos um dos outros
trés detectores registre neutrinos vindos diretamente da SN, sobe para ~ 98%.
Também encontramos a probabilidade de ~ 34% para que em pelo menos um
destes locais receba neutrinos que cruzaram o nticleo da Terra, o que significa
um aumento de ~ 68% quando comparado com o caso de trés detectores.
Nossos resultados estao explicitados na tabela 5.7.

Na tentativa de quantificarmos o efeito de matéria da Terra como funcao
da energia do neutrino e do angulo de incidéncia da SN, mostramos na Fig.

5.10, os isocontornos de P¥(i; — 17,)/ciy no plano do angulo nadiral (6,,44:,)
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Figura 5.10: Um oscilograma de neutrino onde o isocontorno da razao P®(; —
ve)/ 0%2 é feito no plano do angulo nadiral, 6,,4;-, € da energia do neutrino. O valor
unitario no grafico representa a inexisténcia (auséncia) do efeito de matéria da Terra.

e a energia do neutrino, onde P¥(; — 1,) foi obtido por integragdo numérica
da equacao de evolugao dos neutrinos usando o perfil de densidade de matéria
terrestre baseado no Modelo Preliminar de Referéncia da Terra (PREM, em
inglés) [157]. Importante observar que qualquer valor diferente de um na
quantidade P¥(; — 17,) implica na presenga de efeito de matéria da Terra.
Na Fig. 5.10 o angulo nadiral (0,44:r) esta definido como 0,44; = 90°
para os neutrinos que alcancam o detector cruzando a Terra, i.e., é o oposto
angular do zénite. O valor 0,,,4;, = 0° equivale aos neutrinos que vem da direcao
horizontal. Assim, obviamente, 0,,,4;» € uma medida local do detector e variara
de um local para outro na andlise de uma mesma SN. Ainda desta figura,
podemos observar que o efeito de matéria da Terra é mais evidente (forte)
quando os neutrinos cruzam o nicleo terrestre (6.4 = 57°) e com maior
energia. Este grafico é similar ao mostrado nas Refs. [158, 159| usado para o
estudo de neutrinos atmosféricos e foi chamado de “oscilograma de neutrino”.
Depois, com os valores dados pela eq. 3.144 podemos analisar a diferenca
fracional do fluxo quando ha ou nao efeito de matéria da Terra. Fizemos
AF;, | F;, para trés diferentes percursos no interior terrestre: L = 1000 km
(linha continua), L = 5000 km (linha pontilhada) e L = 10000 km (linha
tracejada). Pode-se observar que o efeito de matéria da Terra é mais forte para

neutrinos de maior energia. Porém, a quantidade de eventos é inversamente
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Figura 5.11: Diferenca fracional no espectro do fluxo de neutrinos com e sem o
efeito de matéria da Terra, AFy, /Fj, .

proporcional a energia, i.e., quanto maior a energia, menor serd o nimero
de eventos. Assim, para observar o efeito de matéria, tanto ele proprio como
o nimero de eventos na faixa de energia adequada precisam ser grandes o
suficiente.

Devido a impossibilidade de compararmos, no mesmo detector, o nimero
de eventos com e sem o efeito de matéria da Terra, precisamos utilizar outro
detector. Assim, um detector registrard eventos vindo diretamente da SN
e o outro recebera os neutrinos que cruzaram o interior terrestre antes de
chegarem ao detector, sofrendo deste jeito, o efeito de matéria. Os detectores
Super-Kamiokande e ANDES podem fazer um bom par. Consideramos que
o laboratorio situado no Hemisfério Sul serd sombreado enquanto que o do
Hemisfério Norte nao. Entao, dentro de erros estatisticos e sistematicos usuais,
pode-se inferir o fluxo de neutrinos de uma SN galactica no SK a partir
dos resultados do detector de ANDES, como se o SK também tivesse sido
sombreado pela Terra. Evidentemente, o oposto também pode ser executado.
Isso é valido porque se ambos os detectores nao sofrerem sombreamento da
Terra, em teoria, devem registrar o mesmo espectro. Se hé o efeito de matéria,
os espectros devem diferir entre si, digo, nao deve haver coincidéncia de

espectros.
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Com a combinagao de ANDES e Super-Kamiokande é possivel distinguir
a distribuicao de eventos devido ao vacuo e a matéria. Na tabela 5.8 estao os
resultados para nosso estudo para o numero esperado de eventos no Super-
Kamiokande para quatro distintas faixas de energia considerando vacuo e
matéria, onde o percurso no interior da Terra seja L = 1000 km e diferentes
parametros de SN. Conjecturando que o espectro de distribuicao de eventos
de neutrinos, sombreados pela Terra, que chega no Super-Kamiokande seja
fornecido pelo detector de ANDES com uma incerteza estatistica para cada
faixa de energia equivalente ao do detector sul-americano, podemos estimar
em qual dos casos esta presente o efeito de matéria

De acordo com a Fig. 5.11 nao hé sensibilidade para detectar efeito
de matéria da Terra na primeira faixa de energia (£ < 30 MeV), entao
podemos utiliza-la como faixa controladora para normalizar a distribuicao
fornecida pelos dados do detector de ANDES que tem efeito de matéria.
Devido a necessidade de um grande niimero de eventos no detector de ANDES,
consideramos que a SN ocorre a uma distancia de 5 kpc da Terra.

Finalmente, testamos a hipdtese para a distribuicao no vacuo para cada
modelo de SN listado na sexta coluna da tabela 5.8 com o intuito de ter
uma ideia quantitativa do poder de discriminacao entre as duas possibilidades.
Comparamos o niumero de eventos no SK com e sem o efeito de matéria onde
para a primeira situacdo (com) fizemos a extrapolagdo do nimero de eventos
do detector de ANDES, que conjecturamos receber os neutrinos apos estes
viajarem 1000 km pelo interior da Terra. Utilizamos as duas tultimas faixas
de energia para estimar o desvio do vacuo em termos dos desvios padroes e
os resultados sao mostrados na tultima coluna da tabela 5.8. Na maioria dos
casos, o efeito de matéria pode ser identificado com mais de 2 ¢. Outrossim,
testamos que se (F,. ) < 18 MeV nao podemos distinguir o efeito de matéria
para qualquer valor dos parametros utilizados na tabela 5.8, ao menos para
Ly /L, =1.

5.5
Triangulacao

Nesta parte do trabalho levamos em conta a distribuicao de SN mostrada
na secao 2.6 e estudamos a contribuicao do laboratorio de ANDES para
determinar a localizacao de uma SN galactica utilizando apenas neutrinos, uma

vez que eles chegarao na Terra antes dos fotons. A importancia desta acao é
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| [ E <30 MeV | 30 < E/MeV <40 | 40 < E/MeV < 50 | E > 50 MeV | Caso [ Comp. |
Vacuo (o) 18159 * 135 1973 £ 71 2032 & 45 889 + 30 (Ev,) = 22 MeV 3.10
1000km (p) | 18132 + 374 5065 + 198 1908 + 121 700 + 74 e =B =4
Vacuo (o) 17395 + 132 5785 + 76 2583 & 51 1147 + 34 (Ev,) = 22 MeV 2.20
1000km (p) | 17370 + 367 5858 + 213 2483 + 139 088 + 87 Be=48.=3
Vacuo (o) 16031 + 127 6674 + 82 3594 £ 60 1978 + 45 (Euy) = 22 MeV 0.70
1000km (p) | 16011 + 352 6728 + 228 3541 + 166 1917 £ 122 Be =4 Be = 2
Vacuo (o) 16863 + 130 5722 £ 76 2864 & 54 1604 £ 40 (Euy) = 22 MeV 3.20
1000km (p) | 16837 + 361 5787 + 212 2731 + 145 1321 &+ 101 By = Be =3
Vacuo (o) 15499 + 125 6611 & 81 3875 + 62 2434 £ 49 (Evy,) = 22 MeV 1.70
1000km (p) | 15479 + 346 6657 + 227 3789 + 171 2250 4 132 By =3 Be =2
Vacuo (o) 14790 * 122 6388 L 80 1089 L 64 3059 & 55 (Ev,) = 22 MeV 2.80
1000km (p) | 14766 + 338 6419 + 223 3971 + 175 2701 + 145 By = Be =2
Vacuo (o) 17686 L 133 5240 L 72 2439 L 49 1285 + 36 (Ev,) = 24 MeV 130
1000km (p) | 17655 + 370 5343 + 203 2272 + 133 990 + 88 e =B =4
Vacuo (o) 16922 & 130 6052 L 78 2990 * 55 1543 £ 39 (Ev,) = 24 MeV 3.10
1000km (p) | 16892 + 362 6136 + 218 2847 + 148 1278 =+ 100 Be=48.=3
Vacuo (o) 15557 + 125 6941 & 83 4001 + 63 2374 £ 49 (Evy) = 24 MeV 1.70
1000km (p) | 15533 + 347 7006 + 233 3905 + 174 2207 + 131 Be =4 B =2
Vécuo(o) 16441 + 128 5858 £ 77 3174 £ 56 2022 £ 45 (Evy) = 24 MeV 4.00
1000km (p) | 16409 + 356 5928 + 214 3007 + 153 1625 £ 112 By = Be =3
Vacuo (o) 15077 + 123 6746 + 82 4185 + 65 2853 £ 53 (Evy,) = 24 MeV 2.50
1000km (p) | 15051 + 341 6797 + 229 4065 + 177 2554 4 141 Be =3 Be =2
Vacuo (o) 14439 £ 120 6400 £+ 80 4248 £ 65 3402 + 58 (Euy) = 24 MeV 3.30
1000km (p) | 14410 + 334 6430 + 223 4116 + 179 2048 + 151 By = Be =2

Tabela 5.8: Numero de eventos esperados de decaimento [ inverso no detector de
Super-Kamiokande (1.7 x1033 prétons livres) para uma SN distante 5 kpc da Terra,
para E < 30 MeV, 30 < E/MeV < 40, 40 < E/MeV < 50 e E > 50 MeV para o caso
de vacuo e efeito de matéria com uma distancia de 1000 km e diversos parametros de
SN. Nos supomos L, /L,, =1 and (Ejp,) = 15 MeV, assim como que o detector de
Super-Kamiokande recebe neutrinos sem o efeito de matéria da Terra enquanto que
o detector de ANDES recebe 0s neutrinos apos os mesmos terem viajado 1000 km
dentro do planeta. Os niimeros na linha indicada como “vacuo” sao aqueles a serem
observados pelo detector SK, que precisa compara-los com a previsao tedrica para o
proprio SK, calculada do numero de eventos observados no detector de ANDES. Na,
altima coluna nés mostramos em quantos o a observagao em 1000 km é distinguivel
do vicuo, e Comp. é a abreviacao para “Compatibilidade”. Na primeira coluna, o
significa “observado” e p, “previsto”.

permitir que a comunidade astronémica registre a chegada dos primeiros fétons
ao planeta, i.e., o inicio da curva de luz do espectro da SN.

Assim, seja um detector qualquer cujo vetor posicao é dado por

para relacionar a posicao do detector com a posicao da SN, utilizamos o
sistema de coordenadas equatoriais, onde a Terra esta localizada na origem e
o Polo Norte terrestre coincide com o polo norte equatorial. Neste sistema, as
coordenadas utilizadas sdo a ascensao reta («) e a declinagao (0) e as unidades
sao expressadas em hora sideral e graus, respectivamente. O vetor posicao da

eq. 5.7 pode ser reescrito em funcao das coordenadas equatoriais da seguinte
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forma;:

zi(t) = Rgcos(t)sinb;
yi(t) = Rgsing;(t)sinb;
zi(t) = Rgcosb;, (5.8)

onde Rg é o raio da Terra e 6; é a latitude correspondente a posicao do detector.
Uma vez que o nosso planeta possui sistema de rotacao e translacao, o angulo

¢;(t) possui a seguinte dependéncia temporal
slt) = G(0)+wt—OT -, (5.9)

onde o primeiro termo do lado direito é a longitude correspondente a posicao
inicial do detector, o segundo termo possui a velocidade angular de rotacao
da Terra (w) e o tempo ¢t (0 < ¢t < 24 h) ao instante no dia em que a
SN ocorreu, dado em UTC. O terceiro termo leva em conta a velocidade de
translagao do planeta (€2) em torno do Sol e o tempo T' é o dia do ano em que
ocorre a SN, mais especificamente, é o tempo decorrido ap6s o ponto vernal
quando o detector registra os neutrinos da SN. Este tempo é comum a todos os
detectores. Por simplicidade de calculo, escolhemos como data para a chegada
dos neutrinos de SN a Terra o dia 20 de marco de 2000, as 12:00 UTC. A
mudanca para qualquer outra data e horario é simples e direta.

A posicao da SN é dado pelo vetor n e a direcao de propagacao dos seus

neutrinos é

g = (n0x7 n0y7 nOz)a (510)
onde
Nogy = —cosasind
ngy = —sinasind
Ngy = —CO0Sd. (5.11)

Assim, dado dois detectores quaisquer, com vetores posicao x; e Tj,
¢ possivel definir o vetor deslocamento como d;; = x; — x;. Com estes

parametros claros, podemos encontrar a diferenca no tempo de chegada dos
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neutrinos entre estes dois detectores (At;; =t; — t;) como

Atij = dij . ’I’I,/C, (512)
onde ¢ é a velocidade da luz no vacuo 2.
Entao a diferenca do tempo de chegada entre os detectores 1 e 2 quaisquer

pode ser reescrita como

Ati; = (Rg/c)[(cos ¢1(t) sin by — cos da(t) sinb2)no,
+  (sin ¢y (t) sin 0y — sin ¢o(t) sin O2)ng,
+ (COS 01 — COS eg)noz]. (513)

Este resultado restringe os possiveis valores para « e 9.

Neste estudo utilizamos os seguintes locais: Kamioka(K), Polo Sul(SP),
Pyhésalmi(P) e ANDES(A). Os quatro lugares estao bem separados geografi-
camente, sendo trés no Hemisfério Norte e um no Hemisfério Sul.

Primeiramente, trabalhamos com os detectores formando pares: Kamioka
e Polo Sul, Pyhésalmi e Polo Sul, ANDES e Polo Sul, Kamioka e Pyh&salmi,
Kamioka e ANDES e, Pyhdsalmi e ANDES. Cada par consegue restringir o
possivel local da ocorréncia SN, mas nao ha podem, individualmente, dizer
o local. Considerando uma explosao no centro da nossa Galaxia, i.e., a =
17h42m27s and § = -28°55’, as possiveis solugoes para a eq. (5.13) sdo
mostradas na Fig. 5.12. Deste resultado, podemos perceber que para uma
combinacao de dois locais, a determinacao da SN é restringida a uma curva
fechada no céu. Se utilizarmos trés detectores em locais distintos, i.e., dois
conjuntos mostrados na Fig. 5.12, a possibilidade de determinar a direcao
da SN diminui para apenas duas posi¢oes no céu: uma verdadeira e outra
falsa. Ao considerarmos quatro diferentes detectores (trés pares quaisquer da
Fig. 5.12), conseguimos eliminar a op¢ao falsa e, consequentemente, encontrar
a verdadeira.

Na pratica, devido a incerteza na medicao do tempo de chegada, é
possivel apenas apontar a direcao da SN dentro de um limite. A precisao na

determinacao do angulo entre a direcao da SN e o eixo que liga dois detectores

2Neste trabalho nao levamos em conta o possivel atraso temporal devido a massa do
neutrino.
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T 3 ///}. o V
— Atg_gp = 25.64 ms /
...... Atp_gp =23.65ms i ;

f
----- Atp_gp=9.40ms |
-------- AtK—P =1.99ms \
...... Aty_p=35.03ms

..... Atp_p = 18.40 ms \\ B

Figura 5.12: SolugOes possiveis para apontar o local de ocorréncia de uma SN
que seja consistente com a diferenca de tempo de chegada dado pela combinagao
de detectores organizados par a par. Coordenada correta para este exemplo é a =
17h42m275 e § = -28°55.

quaisquer, 6, pode ser estimada como

C 5(Atw)

ij

d(cos @) ~ (5.14)

Seguindo a Ref. [160] para determinar esta precisdo temporal, vamos
considerar a situacao onde a taxa de eventos, N(t), em um dado detector,
que é proporcional ao fluxo de v, aumenta (diminui) antes (depois) t = t, de

maneira exponencial

t—to)]
X exp +M
71

N(t) = , (5.15)

)
X exp _lt=t) (t > tp)
T2

(t < to)

onde definimos que 7, = 30 ms e 75, = 3 s, representando o tempo de subida
(descida) do fluxo de neutrinos, respectivamente e, ¢, corresponde ao pico da
taxa de eventos.

Seguindo esta ideia, a precisao na determinacao do tempo de chegada

dos neutrinos & um detector aleatorio, 0t,.ival pode ser estimado como

T1T2 71
vN VN

onde N7 é o niimero de eventos na parte de subida do expectro e é escrito como

(5.16)

o Larrival ~
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Detector ~ Massa fiducial (kt) N N, Otarrival (mS)
Super-K 32 8.0 x103 80 3.4
Hyper-K 740 1.9x10° 1.9 x103 0.7
SNO-+ 0.8 400 4 15
LENA 44 1.8x10*  1.8x10? 2.7
ANDES 3 1.2x103 12 8.7
IceCube ~ 103 ~ 106 ~ 10% 0.3

Tabela 5.9: Numero de eventos estimados par uma SN a 10 kpc da Terra, assim
como a precisao na determinacao do tempo de chegada dos neutrinos.

Ny ~ N(7/73) e N é o numero total de eventos. Observamos que quando a
taxa de eventos, caracterizada pela eq. 5.15, com 7, < 7, a fragao relevante
para a determinacao de 0t iva € de apenas alguns %.

Entao, utilizando as equagoes fornecidas na secao 4.2.4 calculamos o
numero total de eventos N para a ocorréncia de uma SN a uma distancia tipica.
Para o detector de IceCube utilizamos a Ref. [137] para sabermos o niimero de
eventos. Calculamos N; e a incerteza esperada no tempo de chegada, 0t pival-
Nossos resultados sao mostrados na tabela 5.9, onde os detectores de Super-
Kamiokande e Hyper-Kamiokande localizam-se em Kamioka; IceCube no Polo
Sul; SNO-+ no Canadéd; LENA em Pyhésalmi e o laboratorio de ANDES. Para
os calculos, consideramos hierarquia normal e decaimento beta inverso v, +p —
n+ et para todos os detectores. Adicionalmente, levamos em conta também o
espalhamento elastico v, +e~ — v, +e~ para os detectores Cherenkov (Super-
Kamiokande e Hyper-Kamiokande) e o espalhamento eldstico neutrino-préton
Vo +p — Vo + p. para os cintiladores (SNO+, LENA e ANDES).

Os resultados que encontramos para o IceCube podem ser comparados
com a Ref. [161], que foi baseado em estudos de Monte Carlo. Em [161], a
incerteza no tempo de chegada foi 0t = 1.7 ms com 1 o de nivel de
confianca e considerando 73 = 50 ms. A diferenca nos resultados obtidos por
[161] e por nos pode ser explicado pela diferenca do tempo de aumento do
fluxo de neutrinos e também pelo nimero de eventos nos primeiros 30 ms, que
é menor em [161] (~ 6x10%) do que consideramos neste trabalho. Se adotarmos
71 = 50 ms e N7 ~ 6000, obtemos uma incerteza de 0t,ival = 0,6 ms, que é
significativamente menor que o obtido por [161]|. Por isto, acreditamos que
nossos resultados apresentados na tabela 5.9 podem variar por um fator de até
duas vezes.

Se o tempo de queda do fluxo de neutrinos é nulo ou muito agudo,
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podemos dizer, grosseiramente, que equivale ao caso de SN Falhas, quando
ocorre a formagao de um buraco negro. Nesta situagao, ha um grande nimero
de eventos antes do corte, em um tempo diminuto, e a incerteza no tempo de
chegada é dado pelo inverso do niimero de eventos, antes de acontecer o corte
no sinal da SN, ou seja,

6t5r£1ival ~ % )

(5.17)

onde 7 é a duracao do sinal e N é o nimero total de eventos observados antes
do corte no fluxo. Acredita-se [162] que a duragao do sinal da SN antes da
formacgao do buraco negro, isto é, antes do corte, seja ~ O(1) s. Considerando
esta situacao, para todos os detectores listados na tabela 5.9, com excecao do
detector SNO+, 0 tempo 0t rival € menor que 1 ms. Para o SNO+ encontramos
2.5 ms. Entretanto, devido a incerteza na formacao do buraco negro, que deve
ser em torno de 0.5 ms [163|, 6t2H | ndo pode ser inferior a 0.5 ms.

Como dito acima, ao combinarmos trés detectores é possivel reduzir a
regiao do céu de uma curva fechada para apenas dois pontos. O objetivo aqui
é mostrar a precisao na determinacao do local de ocorréncia da SN. Definindo

o x? como

At%bs(ao, 50) — At%leo(()é, (5)

=) , (5.18)

— OA¢
Z?J

onde At%bs(ao, dp) € a diferenga no tempo de chegada dos neutrinos da SN que
sao observados. Estes, obviamente, sao as coordenadas corretas, i.e., 0 nosso
input é (ap,dp) para a combinagao do i-ésimo e j-ésimo detectores enquanto
Atﬁ?eo(a,é) é a diferenca de tempo de chegada teoricamente esperada para
uma dada localizagao de SN (o, d); e oa; é a incerteza temporal estimada para
At. Assim, logicamente, os melhores resultados (“best fit”) obtidos por nosso
X% é a solugao da eq. (5.12) para um valor de At%bs como entrada.

Entao, para uma SN que ocorra no centro da Via Lactea, a andlise do
x? considerando trés detectores ¢ mostrado na Fig. 5.13. Por simplicidade,
supomos que a diferenca na resolucao do tempo de chegada dos neutrinos
entre dois detectores quaisquer da combinagao seja de £4 ( £2) ms para os
graficos da coluna da esquerda (direita) na Fig. 5.13.

Conforme esperado, obtivemos sempre duas solugoes possiveis para cada
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Kamioka — South Pole —DPyhéisa]mi Kamicka — South Pole —oPyh'asa]mi

South Pole — Pyhisalmi — Andes
90°

60°

Figura 5.13: Situacao onde os quatro detectores utilizados nesta tese sao agrupados
trés a trés. Cada linha é uma combinagdo diferente. As cores roxo, amarelo e verde
indicam, respectivamente, niveis de confianca de 1o, 20 e 30. Supomos que a incerteza,
na medida da diferenca temporal entre dois detectores é + 4 ms para a coluna da
esquerda e + 2 ms para a da direita.

combinacao de trés detectores, ou seja, uma posicao no céu é a verdadeira
e outra é falsa. Observamos que as opcoes verdadeira e falsa sao conectadas

dentro de 1o de nivel de confianca para as combinacoes Kamioka - Pyhésalmi
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Kamioka — South Pole — Pyhdsalmi — Andes — 4 ms Kamioka — South Pole — Pyhidsalmi — Andes — 2 ms

Figura 5.14: Situacao onde os quatro detectores utilizados nesta tese sao agrupados
trés a trés. Cada linha é uma combinagdo diferente. As cores roxo, amarelo e verde
indicam, respectivamente, niveis de confianca de 1o, 20 e 30. Supomos que a incerteza,
na medida da diferenca temporal entre dois detectores é + 4 ms para a coluna da
esquerda e + 2 ms para a da direita.

- ANDES e Polo Sul - Pyhésalmi - ANDES, respectivamente, terceira e quarta
linhas da Fig. 5.13. Embora nao saibamos qual é a verdadeira posi¢ao da SN,
sabemos que a mais provavel é a que recai no Disco Galéctico.

Ao fazermos a combinacao com quatro detectores situados em posicoes
geogréficas distintas, eliminamos a opcao falsa. A Fig. 5.14 mostra o nosso
resultado considerando a ocorréncia de uma SN no centro do Disco Galéactico
e a resolugao temporal de &+ 4 ms (esquerda) e £2 ms (direita).

Na Fig. 5.15 é possivel observar o resultado do x? considerando o lado
oposto do centro da Galdxia como posicao da explosao da SN, ie., a =
5042m275 e § = 28°55’. De ambas as figuras podemos inferir uma precisao
de A(a) ~ 15(8)° e A(J) ~ 10(5)° para a resolugao temporal de + 4 ms (2
ms).

Em suma, vemos que utilizando somente dois detectores, ha uma vasta
regiao no céu onde pode ter ocorrido a SN, tornando muito improvével o
seu encontro antes da chegada dos fotons. Isto pode ser visto na Fig. 5.12,
embora nesta figura nao levamos em conta a incerteza no tempo de chegada,
Otarrivat = 0. Esta area é significativamente reduzida ao adicionarmos um
terceiro detector (Fig. 5.13). E o introduzirmos um quarto detector (Figs. 5.14
e 5.15), a regiao permitida sofre uma reducao adicional de ~ 50%.

Embora estes resultados de resolucao angular ainda sejam muito aquém
daqueles obtidos com o uso do telescopio 6tico, lembramos que muitas das
SN ocorridas dentro da Via Lactea nao sao detectadas oticamente devido a

poeira interestelar, por exemplo, que enfraquecem muito o sinal dos fétons que


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA


PUC-RiIo - Certificagéo Digital N° 0912580/CA

Capitulo 5. Resultados 132

Kamioka — South Pole — Pyhasalmi — Andes — 4 ms Kamioka — South Pole — Pyhasalmi —Andes — 2 ms

Figura 5.15: Idem a Fig. 5.15, mas para a explosao de SN localizada na posicao
oposta ao centro da Via Lactea.

chegam a Terra, ou ainda no caso de SN Falhas, quando possivelmente nao
hé sinal Otico. Assim, chamamos a atencao para a possibilidade da obtencao
da posicao de uma SN galactica utilizando apenas os dados registrados pelos
seus neutrinos e permitindo que tal informacao seja repassada a comunidade

astron6mica em tempo de ser observada o surgimento do espectro da SN.
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Conclusao

Este tese teve por objetivo mostrar a importancia cientifica da construgao
de um detector de neutrinos na Cordilheira dos Andes para o estudo e deteccao
de neutrinos oriundos de uma SN galactica, que propiciard uma melhor
compreensao dos mecanismos de explosao de uma SN e/ou elucidara algumas
das propriedades dos neutrinos que ainda sao desconhecidas da comunidade
cientifica hodierna.

O laboratoério subterraneo de ANDES, se construido, serd o primeiro
desta categoria no Hemisfério Sul e, em especial, da América do Sul. A
Cordilheira dos Andes fornece uma blindagem natural de 4,5 km de agua-
equivalente, uma das melhores possiveis, que é excelente para a execucgao
de varios experimentos que necessitam de protecao contra raios césmicos ou
de neutrons provenientes de espalhamentos de raios cosmicos. Com ele, sera
possivel investigar eventos e decaimentos raros, onde é necessario um ambiente
com baixissimo ruido natural, assim como interagoes fracas (matéria escura ou
com neutrinos). Neste quesito, o estudo de neutrinos solares é interessante ja
que ha indicios da possibilidade de deteccao com cintiladores; e propostas na
procura de sinais indiretos de matéria escura através da deteccao de neutrinos
que provém da aniquilagao da matéria escura.

Além da blindagem oferecida pela Cordilheira, o laboratorio de ANDES
tem em sua localizacao geografica uma caracteristica muito importante: a
quase auséncia de reatores nucleares na proximidade, proporcionando um
baixo ruido devido a neutrinos de reatores. Esta é uma excelente condicao
para o estudo/deteccdo de geoneutrinos, i.e., neutrinos produzidos no interior
na Terra devido ao decaimento beta de elementos radioativos como Torio e
Uranio. Outras areas da ciéncia também poderao ser alocadas no laboratorio
de ANDES como, por exemplo, astrofisica nuclear, estudo de vida/biosistemas

sob condigoes extremas, geologia, geofisica, etc.
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Em especifico, neste trabalho estudamos o potencial de um detector de
neutrinos utilizando liquido cintilador com uma massa fiducial de 3 kt para
a observagao de neutrinos oriundos da proxima SN galactica. Devido a baixa
ocorréncia de SN locais, é importante que tenhamos o maximo possivel de
detectores em funcionamento para que sejam coletados o maior nimero possivel
de eventos. Considerando a distancia de 10 kpc, obtivemos um total de eventos
de ~ 750 para o detector de ANDES para o decaimento beta inverso e sem
oscilagao. Levando em conta o fendmeno oscilatorio, a previsao para a mesma
reacao é de registro de 800 — 1000 eventos, dependendo da hierarquia de massa
e energia média dos neutrinos nao-eletronicos. O detector de ANDES também
pode observar uma faixa entre ~ 450—650 eventos para o espalhamento elastico
proton neutrino com energia cinética de reciio do préton acima de 0.2 MeV.
Como esta ¢ uma reagao de corrente neutra, a variagao no niimero de eventos
deve-se a diferentes estimativas para (E,,).

Estudamos a possibilidade de determinagao do fluxo original de neutrinos
através da reconstrucao do fluxo utilizando os dados obtidos através do
espalhamento eldstico entre o neutrino e o préoton. Nosso resultado foi de
precisao de 15% para neutrinos com energia ~ 20 — 40 MeV.

Depois, verificamos com que precisao podemos determinar (F,_ ). Obti-
vemos que quanto mais distante (F,_ ) for (E; ), melhor sera a precisdo na
medida. Por exemplo, para (E, ) = 18 MeV e E.° =5 x 10° erg, a precisao
foi de 6% (13%) e 17% (40%), respectivamente, para 1 (3) o.

Na estimativa da razao entre corrente carregada e corrente neutra, i.e.,
R(Ny,p/Nyp), em funcao da (E,,) ou (E;, ) verificamos que ¢ possivel distinguir
entre hierarquia normal e invertida se (F, ) e (E; ) tiverem uma diferenca
significativa. Para R(Ny,,/N,,) em funcao da probabilidade de sobrevivéncia,
P, € mais facil distinguir p se a hierarquia for invertida. E comparando com a
razao entre as luminosidades, é possivel identificar a hierarquia de massa caso
Ly, /L, for abaixo de ~ 0.7 ou acima de ~ 1.5.

Em particular, o detector de ANDES aumenta significativamente as
chances de observacao do efeito de matéria da Terra ao combinar seus dados
com os dos detectores localizados no Hemisfério Norte. Obtivemos que a
probabilidade de sombreamento da Terra, passando pelo manto, em ao menos
um detector do conjunto quando combinamos detectores é de ~ 72%, ~ 96%
e ultrapassa 98% quando temos 2, 3 e 4 detectores em locais distintos. Para o

manto, o conjunto de 4 detectores, incluindo o detector de ANDES, chega a
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consideréaveis 34%.

O detector de ANDES também pode vir a ser integrante do sistema
SNEWS, a rede internacional de alerta para a ocorréncia de SN, ja que ha a
possibilidade da utilizacao do detector, em conjunto com outros detectores
ao redor do globo, na localizacao de uma SN galédctica apenas através da
observacao de seus neutrinos. A determinagao da posicao da SN pode ser
alcancada através da técnica de triangulacao ao compararmos o tempo de
chegada dos neutrinos nos diferentes detectores. A combinacao dos tempos
de chegada de quatro detectores é suficiente para a determinacao do local
da SN e a resolugao temporal é comandada pelo menor detector, ja que esta
incerteza esta diretamente ligada a quantidade de eventos observados. Dentro
de uma incerteza temporal de ~ 2 (4) ms, utilizando os detectores localizados
em Kamioka (SuperKamiokande) e Polo Sul (IceCube) - ja existentes - e de
Pyhésalmi (LENA, GLACIER ou MEMPHIS) e ANDES - ambos propostos
para um futuro proximo - estabelecemos uma precisao angular de ~ 5 (10)°
e 8 (15)° na declinacao e ascencao reta, respectivamente. Isto pode ser
particularmente importante no caso de “Supernovas Falhas”, que sao as SN
de grande massa e formam buracos negros ao colapsarem antes da ocorréncia
da explosao propriamente dita, uma vez que neste tipo de SN nao ha a emissao

de fotons, logo nao ha como ter observacao astrondmica.
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