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RESUMO

Neste trabalho, faremos uma revisao bibliografica com o objetivo de estudar e compreen-
der algumas das informagoes que os neutrinos provenientes de Supernovas fornecem. Tais
particulas sao pecas fundamentais para o entendimento do cenério catastrofico e turbulento
presente neste fendmeno gigantesco de explosao. Para atingir tais objetivos, é fundamental
estudar as caracteristicas, os tipos e a dinamica de explosao de Supernovas. Assim, com
o conhecimento sobre oscilacao de neutrinos, seremos capazes de identificar o papel que os

neutrinos de Supernova desempenham na reconstrucao dos seus respectivos fluxos.

Palavras-chave: Neutrinos. Supernovas. Neutrinos de Supernovas. SN1987A. Efeito MSW.

Fluxo de Neutrinos.



ABSTRACT

In this work, we shall make a literature review in order to study and understand some of
the information that neutrinos from supernovae provide. Such particles are fundamental to
understand the catastrophic and turbulent scenario present in this gigantic explosion pheno-
menon. To achieve these goals, it is essential to study the characteristics, types and dynamics
of exploding supernovas. Thus, along with the knowledge of neutrino oscillation, we will be

able to identify the role that supernova neutrinos can play in the reconstruction of their fluxes.

Keywords: Neutrinos. Supernovae. Neutrinos from Supernovae. SN1987A. MSW effect.

Neutrino flux.
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1 INTRODUCAO

Os neutrinos podem ser considerados a janela para uma melhor compreensao do uni-
verso. Em 1930, o fisico alemao Wolfgang Pauli postulou a existéncia de uma nova particula
[1, 2], entdo denominada de néutron, com duas principais caracteristicas: deveria ter massa
proxima & do elétron e nao superior a 1% daquela do préton; seria desprovida de carga elétrica
e ainda assim fracamente interagente com a matéria. Com isso, Pauli conseguiu explicar o
espectro continuo de energia dos elétrons emitidos no decaimento beta, evitando abandonar o
principio da conservacao da energia. O nome “neutrino” veio mais tarde, com o fisico Enrico

Fermi, que significa “neutrinho”.

Naturalmente, o proximo passo seria o da deteccao do neutrino. Porém, detectar uma
particula cuja interacao com a matéria é tao ténue, que, hoje, se sabe que poderia atravessar
véarias centenas de anos-luz de chumbo sem interagir com absolutamente nada, nao foi uma
tarefa facil. De tao dificil, apelidaram o neutrino de “o pequenino que nao esta 14”[3|. Foi
somente em 1956, com Clyde Cowan e Frederick Reines [4, 5|, que a deteccao inequivoca do

neutrino foi realizada.

Saber se essa particula era desprovida ou nao de massa tornou-se uma das principais
questoes em Fisica Moderna. Nos anos 50, havia evidéncias de que o neutrino era nao massivo,
principalmente a observagao da violagao de paridade entre os léptons [6]. Este pensamento
perdurou até os anos 90, quando alguns fenomenos s6 poderiam ser explicados com a exigéncia
de que os neutrinos possuissem massa, em particular o que veio a ser conhecido como a
oscilacao de neutrinos. No decorrer deste trabalho, veremos que o fenémeno da oscilagao nao
ocorreria se a massa fosse nula, embora ele nao ofereca uma medida direta da grandeza de

tal massa.

Existem trés tipos de neutrino, sendo eles: o neutrino do elétron v, , o neutrino do
muon v, e o neutrino do tauon (hoje mais comumente chamado apenas de “taun”) v,. Ha
diversas fontes de neutrinos ao nosso redor: produzidos como resultado da fusao nuclear que
ocorre nas estrelas, os neutrinos chegam & Terra vindos tanto do Sol (nossa estrela mais
proxima) quanto das estrelas distantes; gerados na reagoes nucleares no centro da Terra;
produzidos artificialmente por reatores nucleares e aceleradores de particulas; produzidos em
nossa atmosfera devido a incidéncia de raios césmicos; provenientes de Supernovas distantes.
Neste trabalho, concentraremos nesta tultima fonte, embora muito pode ser aprendido com

neutrinos solares, como veremos em breve.



Algumas estrelas mais pesadas que o Sol chegam ao fim de suas vidas como uma
explosao de Supernova. Essa explosao tem sido fonte de muitas pesquisas, descobertas e
envolvimento cada vez maior da ciéncia. Este fenomeno frequentemente d& origem a um
objeto compacto, como uma estrela de néutrons ou um buraco negro, e esta diretamente
relacionado com o processo de nucleossintese, que espalha os elementos pesados por todo o
universo, logo apos a explosao ocorrer. Sendo assim, a morte de estrelas é chave para evolucao
estelar, sintese de populagao estelares, enriquecimento quimico de galéxias, as condigoes para
o nascimento de estrelas de néutrons, aceleracao de raios coésmicos e o inicio da formacao

estelar.

Tanto os mecanismos fisicos que conduzem ao colapso do nicleo quanto a explosao
nao sao perfeitamente entendidos. Estudar o papel que os neutrinos desempenham na explo-
sao pode ser crucial para o total entendimento desses mecanismos, pois, em uma explosao
de Supernova, antes mesmo de percebermos a luz emitida por essa gigantesca explosao, ob-
servamos os neutrinos oriundos de tal fenémeno. Assim, gracas as suas baixas secoOes de
choque, os neutrinos deixam a estrela durante os primeiros segundos do colapso, carregando
informagoes valiosas sobre as regioes mais internas da estrela. Contudo, detectar os neutrinos
produzidos é uma tarefa ardua, mas que pode ser compensada com o fato de que estudar
os sinais emitidos por essas particulas é praticamente como poder observar a explosao por

dentro da estrela.

Neutrinos de Supernovas foram observados, pela primeira vez, em 23 de fevereiro de
1987, quando uma explosao de neutrinos foi observada conjuntamente com as observagoes
Opticas da explosao de uma Supernova na Grande Nuvem de Magalhaes. A este evento, foi
dado o nome de SN1987A e, com isto, foi dado inicio ao que chamamos, hoje em dia, de

astronomia com neutrinos.

Reconstruir os espectros de massa e sabor dos neutrinos ¢ uma questao fundamental
em diversos problemas que englobam a fisica de particulas, cosmologia e astrofisica. Este é o
passo inicial, juntamente com o conhecimento acerca da mistura e massa de neutrinos, para
a clareza de raciocinio, limpeza de argumentos e premissas no que diz respeito ao papel que

o neutrino desempenha no mecanismo de explosao estelar e de nucleossintese.

Esta dissertagao apresenta a seguinte organizacao:

e No capitulo 2, Supernovas, fazemos uma introducao a fisica de Supernovas, explicando
quais sao seus tipos e o que sabemos hoje a respeito de seus respectivos mecanismos de

explosao.

e No capitulo 3, A Moderna Fisica de Neutrinos, fazemos uma revisao aos principais



conceitos relacionados & oscilagao quantica de neutrinos, consequéncia do modelo de
mistura massa-sabor; o efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein. Aqui estudaremos a os-
cilacao no vacuo e no meio e também a conversao de sabor em condicoes adiabaticas e

nao adiabaticas.

No capitulo 4, Neutrinos de Supernovas, fazemos uma previsao acerca dos fluxos dos
neutrinos provenientes de Supernovas. Na literatura especializada, destaca-se o tra-
balho de Dighe e Smirnov [7], considerado seminal para a area. Contudo, a vista de
que a solugdo para o angulo grande de mistura (do inglés, Large Mizing Angle, que
sera abreviado como LMA) foi a que prevaleceu, optamos por nao seguir o contexto
historico. Assim, focaremos na solucdo LMA e nao apresentaremos as solucoes para o
angulo pequeno de mistura (Small Mizing Angle, SMA) e nem para as oscilagoes no
vacuo (Vacuum Oscillation, VO). A SN1987A & de interesse especial e, por isso, sera
estudada com mais detalhes. Apresentaremos, também, os principais detectores que

forneceram as medidas da SN1987A com suas respectivas informacoes.
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2 SUPERNOVAS

Supernovas (SN) sao violentas explosoes astrofisicas caracterizadas por inigualaveis
emissoes de matéria e energia. Quando ocorrem como consequéncia do fim da vida de alguns
tipos de estrelas, em particular aquelas com pelo menos 10 massas solares, deixam em seu
lugar o remanescente compacto do nucleo estelar colapsado, como uma estrela de néutrons
ou um buraco negro. Uma fracao da massa original, tipicamente de algumas massas sola-
res, ¢ ejetada para o espaco interestelar com energia cinética total da ordem de 10°! erg.
Esse material contém elementos pesados, os quais sao de suma importancia para a evolugao
quimica das galéxias, estrelas, planetas e da vida. No quesito “energia”, podemos colocar
esse valor de 10°! erg em comparagio direta com a luminosidade atual do Sol (cerca de 1033
erg/s), uma vez que, no caso da SN, essa energia também é da ordem de grandeza da radi-
acao eletromagnética liberada. Estimando-se que o tempo de vida do Sol seja cerca de 10
bilhoes de anos, a energia total emitida ao longo de sua vida ainda deve ser menor do que esse
valor. Ressalta-se, também, a escala de tempo em que tal explosao ocorre, dentro de dezenas
de segundos, em contraste com a grande maioria dos eventos astrofisicos. Desta forma, a
luminosidade de uma SN pode momentaneamente ofuscar todas as demais estrelas de sua
galdxia. Mesmo com toda a sua magnitude em termos de ejecao de matéria e de luminosidade
eletromagnética, modelos mais recentes apontam que tais emissoes devem corresponder a, no
maximo, 1% da energia total liberada pela explosao, sendo o resto carregado pelos neutrinos
8]

Um comentario a respeito do uso de unidades é necessario: os estudos que serao
discutidos ao longo dessa dissertagao se encontram na interface entre duas grandes areas da
fisica, a Astrofisica e a Fisica de Particulas. Cada uma tem sua escolha de unidades, sejam
estas por conveniéncia ou razoes historicas: a Fisica de Particulas adota o Sistema Natural de
Unidades, definido de modo que ¢ = h = 1, com uma escolha tinica para a unidade de energia,
sendo esta o eletron-volt (eV); a Astrofisica adota o sistema centimetro-grama-segundo, CGS,
em que a unidade de energia é o erg*. Ha de se reparar que nenhuma destas areas opta pelo

Sistema Internacional de Unidades.

No ano de 1930, W. Baade e F. Zwicky inciaram o estudo das SN [9]. Eles ja sugeriam
que o colapso gravitacional de uma estrela para uma estrela de néutrons é a fonte da enorme
quantidade de energia liberada pelas SN e que raios c6smicos sao provenientes também das

SN. Nos anos seguintes, Zwicky e outros comecaram a organizar pesquisas sistematicas de

* 1 erg=6,24 x 101%V=10""1J.
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SN, acarretando na descoberta de milhares de SN [10]. Em meados de 1960, Zwicky e
alguns colaboradores sugeriram, de maneira esquematica, uma forma de denominar SN que é
utilizado até hoje: cada supernova é designada com o prefixo “SN” seguido com o seu ano de
descobrimento. Em anos que ocorreram o descobrimento de mais de uma supernova, o ano é
seguido de uma letra maiuscula de A a Z para as primeiras 26 SN ou com letras mintsculas

aa, ab...para as seguintes SN do mesmo ano.

Algumas SN que explodiram na nossa galaxia puderam ser observadas a olho nu
durante os ultimos 2000 anos [11]. A mais famosa foi a supernova de 1054, que produziu
a nebulosa de Caranguejo e o pulsar de Caranguejo [12]. A supernova de 1006 foi a mais
brilhante de todos os tempos. As tultimas supernovas observadas a olho nu foram verificadas
em 1572 por Tycho Brahe e 1604 por Joannes Kepler. Nos tultimos séculos, muitas SN
ocorrem em outras galaxias e puderam ser observadas com telescopios, uma vez que sua
luminosidade é comparavel a toda uma galaxia. Dentre todas as SN, a SN1987, que ocorreu
em 23 de fevereiro de 1987 na Grande Nuvem de Magalhaes, foi a tnica cujos neutrinos

emitidos foram detectados.

2.1 Tipos de Supernovas

Dividimos as SN, por razoes histéricas, em tipos que diferem por meio das proprieda-
des da curva de luminosidade, que depende da composicao do envelope da estrela progenitora
da SN, e caracteristicas espectroscopicas em torno do maximo da curva. Supernovas sao clas-
sificadas em duas grandes categorias, com carater puramente observacional: dnica distin¢ao
entre elas é feita com base na presenca ou nao de linhas do hidrogénio em seu espectro, cha-
madas de as SN tipo I e tipo II, respectivamente. Contudo, o mecanismo que gera as SN é a
caracteristica fisica mais relevante e as diferengas ficam evidentes no espectro de luz alguns
meses depois do maximo de luminosidade. A vista deste mecanismo, podemos distinguir SN
do tipo la de SN do tipo Ib, Ic e II, conforme ilustrado pela Fig. 1. O material ejetado ficara
opticamente “fino” e as regides mais internas ficarao visiveis: o espectro de SN ITa é dominado
por linhas de emissao de Ferro, enquanto que SN Ib, Ic e Il mostram linhas de emissao de

Oxigénio e Carbono.

Durante a primeira ou segunda semana, a emissao 6ptica de SN do tipo I e II, tipi-
camente, inicia-se com um crescimento na luminosidade, devido a expansao da superficie de
luminosidade. E proprio de SN T apresentar, ao longo do tempo, um pico de luminosidade
mais estreito, enquanto que SN do tipo II possuem picos mais largos, da ordem de 100 dias.

Atingido o pico, a luminosidade decresce por aproximadamente um ano.

As SN Ia podem ser produzidas por anas brancas de carbono-oxigénio que possuem
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SN
Nio N\ Sim
H
/ \ ) --.../f \
SN I SN II
Si ' He dominante H dominante
Sim o Nio |'/CE| r: a
\ Lz {
TN Peculiar
SN Ia 'Zf/He SN IIb SN IIpec
Rico Pobre SN IIL SN IIP
Linhas
SN Ib SN Ic estreitas

SN IIF SN IIn

Termonuclear Colapso de niicleo

Figura 1 — Esquema de classificacao das Supernovas por meio das propriedades da curva de
luminosidade e das caracteristicas espectroscopicas em torno do maximo da curva.

Fonte: adaptado e traduzido da Ref. [8].

uma estrela companheira, a partir da qual a ana branca pode agregar massa. Com cerca de 1
massa solar, anas brancas sao produtos da evolucao de estrelas que esgotaram seu combustivel
termonuclear, possuindo 5000 km de raio e densidade da ordem de 10° g/cm3. A gravidade
¢ contrabalanceada pela pressao dos elétrons degenerados, produzindo o suporte para a ana
branca [13]. Chandrasekhar descobre em 1931 um limite maximo de 1.4M, para a massa da

ana branca, no qual, a partir deste, a estrela entra em colapso [14].

2.2 Matéria Degenerada

No ano de 1932, Landau [15] apresenta o limite de Chandrasekhar de maneira quali-
tativa [13], que, com as substitui¢oes adequadas, pode também ser usado para o célculo da

estabilidade de uma estrela de néutrons. Considere uma ana branca de raio R que possui
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N elétrons na sua composicao. De acordo com o principio da exclusao de Pauli, o volume
por elétron ¢ v, ~ R3/N, cujo tamanho caracteristico ¢ r, ~ ve/> ~ R/NY3. A vista do
principio da incerteza de Heinsenberg, o momento do elétron é p ~ r7! ~ N'/3/R. A pres-
sao que equilibra a gravidade é devido aos elétrons degenerados. Os elétrons de estrelas
com massas pequenas sao nao relativisticos, assim a estrela encontra o equilibrio entre a
gravidade e esta pressao de degenerescéncia. Diferentemente, para estrelas mais massivas,
durante a contragao do niicleo central a densidade aumenta a ponto do estado relativistico
dos elétrons ser atingido. Neste caso, pode-se desconsiderar a massa do elétron e a energia
associada a pressao serd E, ~ p ~ N'Y3/R. Associamos a cada elétron um peso molecular
médio m, >~ my /Y., em que my é a massa dos nicleons e Y, representa a fracao eletronica
(Yo = N,/(N, + N,), sendo N, e N,, o nimero de prétons e de néutrons, respectivamente).
Assim, a energia gravitacional por elétron é Eg ~ —GyMm/R ~ —GyNm&Y, 2/R, em que
M ~m.N ~myN/Y, é a massa total de elétrons e Gy representa a constante gravitacional

de Newton. A estrela atinge o equilibrio no ponto de minimo da energia total

NY3  GyNm3 Y2
R R '

Note que os dois termos da energia total estao divididos por R. Logo, se E for negativo, a

E=E,+ Eg ~ (2.1)

energia podera decrescer indefinidamente por meio da diminuicao de R, resultando no colapso
da estrela. Portanto, para uma configuracao estavel, a energia total deve ser positiva. Assim,

obtemos um limite superior

MpY.
my

3
N < N~ (Gym%Y, ) = ( ) ~ 2 x 1077Y?, (2.2)

2

Por consideracdes dimensionais, a quantidade Gx~'/? é uma massa e recebe o nome de

massa de Planck’, representado por Mp. Denominamos massa de Chandrasekhar a massa

M correspondente
Mg ~ NemyY, b~ 2 x 10°7Y2GeV ~ 2Y2 M., (2.3)
Um célculo mais preciso [13, 14|, nos fornece
Mg ~ 5,83YM,, (2.4)

Utilizando de um valor tipico de Y, ~ 0,5, temos M¢ ~ 1,46 M.

Ao atingir o limite de Chandrasekhar, as anas brancas se tornam instaveis. Isso ocorre
devido a pressao de degenerescéncia dos elétrons ser insuficiente para equilibrar a gravidade.

Assim, a estrela comega a colapsar, iniciando a fusao do carbono e oxigénio em ntcleos mais

f No SI, a massa de Planck é denotada por (cﬁ/GN)1/2 =2.176 x 1078 kg.
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pesados e liberando uma grande quantidade de energia, causando a explosao termonuclear.
Esta explosao rompe a ana branca progenitora e gera uma nebulosa em expansao que nao

possui um objeto compacto central [8].

2.3  Composicado Espectral

A emissao de luz apresentada em SN Ia ocorre substancialmente por meio do decai-
mento do Ni®®, que é produzido em grandes quantidades durante o colapso das camadas mais
externas do ntcleo da ana branca. H4 também linhas de absorcao do Si, que é gerado pela
fusao do Carbono e do Oxigénio. Apds alguns meses, o espectro ¢ dominado pelo Fe®®, pois
o Ni*® decai em Co°® e este em Fe®®. Como fora observado em explosoes de SN em galéxias
vizinhas, SN do tipo Ia possuem um padrao de comportamento muito semelhante umas as
outras. As curvas de luz (luz visivel cai praticamente sempre a mesma taxa) e o total de ener-
gia emitido na explosdo sao aproximadamente iguais. Phillips conseguiu em 1993 [16] fazer
uma relagao empirica entre a fase de pico de luminosidade da curva de luz e a luminosidade
a partir do catalogo de supernovas do tipo TA com distancias proximas e conhecidas. Esta
relagdo (pico mais estreito significa mais brilhante) nos permite usar supernovas IA como

“velas” padroes para a medida de distancias de galaxias tao longes quanto 100 Mpc [17].

Do ponto de vista da fisica de neutrinos, as SN de outros tipos sao mais interessantes
do que as SN do tipo la, devido ao grande fluxo de neutrinos de todos os sabores que é
gerado no processo do colapso de nticleo. SN geradas pelo colapso de ntcleo de estrelas
massivas (M > 8My) deixa o que denominamos de remanescente compacto. Durante poucos
segundos seguidos do colapso - o remanescente que é muito compacto e muito quente -
neutrinos de todos os tipos sao copiosamente produzidos. Uma vez que o remanescente e o
envelope ao redor sdo opticamente “espessos”, por volta de 99% da energia gravitacional de
ligagao liberada pelo colapso (3 x 10° ergs) ¢ carregada pelos neutrinos. A energia média
dos neutrinos emitidos ¢ da ordem de 10 MeV, e a quantidade desta particula gira em torno

de 10%, uma ordem de magnitude maior que o nimero leptoénico do niicleo colapsado [8].

Colapsos gravitacionais de estrelas gigantes vermelhas (ou azuis, como SN1987A) com
massas maiores do que 8 M, estao associadas a geragao de SN II. Mesmo que a estrela tenha
a mesma massa inicial, o tamanho e a massa do envelope de hidrogénio podem ser muito
diferentes de estrelas para estrelas. Assim, os efeitos visiveis da explosao da supernova apre-
sentam uma grande variabilidade, permitindo uma classificacao em subtipos das supernovas
do tipo II. De acordo com a Fig. 1, temos as IIL em que a luminosidade é aproximada-
mente linear com o tempo; IIP se a evolucao da luminosidade mostra um plato; IIF se a

SN é fraca em luminosidade; IIb se o Hélio domina sobre o Hidrogénio; IIn se apresenta um
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espectro de linhas de emissao estreito; IIpec se a supernova possui caracteristicas peculiares

nao encontradas nas classificacoes anteriores [18].

Acredita-se que se a supernova é do tipo IIP, o envelope possui uma massa 5 — 10M,
e raio da ordem de 10'® e¢m [8]. O Hidrogénio no envelope é rapidamente ionizado pela
onda de choque que foi produzida no colapso do ntucleo, assim, decorre uma rapida ejecao
deste envelope. A fotosfera é mantida por meio da energia da recombinagao do Hidrogénio.
Com temperaturas e raios aproximadamente constantes, temos como consequéncia um plato
na luminosidade. A duracao deste plato depende da massa do envelope: se a massa do
envelope for < 1 — 2M, nao havera formacao deste plato, o decréscimo da luminosidade
serd praticamente linear no tempo e a supernova serd classificada como IIL. Geralmente,
supernovas do tipo IIL sao mais brilhantes que as supernovas do tipo 1IP. Maiores detalhes

serao apresentados na secao seguinte, onde o colapso do niicleo sera discutido.

A SN1987A muitas vezes é classificada como SNIIP ou SNIIF e as vezes como SNIIpec,
pois trata-se de um caso extremo de supernova do tipo IIP, uma vez que sua luminosidade
aumentou por cerca de 3 meses ap6s o colapso e a supernova foi bastante fraca. O fato
de que sua progenitora era compacta (= 10'? cm de raio), explica sua fraqueza. Muito da
energia disponivel é usada na expansao, a luminosidade aumenta (em um periodo de tempo)
devido aos decaimentos radioativos. Estes elementos sao mais pesados e estao presentes nas

camadas mais internas, que se tornam ainda mais visiveis quando o envelope se expande.

2.4 Dinamica de explosdo para SN de Colapso de Nicleo

Estrelas unitarias com massa > 8M, sao fontes para a explosao de SN decorrentes
do colapso de nicleo [19]. Apesar de que ndo ha uma total compreensao do mecanismo de
explosao, a teoria mais estudada e aceita para explicar este fenémeno é o mecanismo impul-
sionado por neutrinos, conhecido também por cenario de Bethe e Wilson ou mecanismo de
explosao atrasada. O neutrino desempenha, teoricamente, um papel crucial nesta dinamica.
Pois, além do transporte de energia realizado, o neutrino oferece uma assisténcia energética
na explosao da estrela, em uma fase inicial e intensamente luminosa, que denominamos de
acrecao. De maneira sucinta, a explosao ocorre quando a onda de choque é criada na forma-
¢ao da protoestrela de néutrons. Ha quatro estégios destacadas na Fig. 2: (1) colapso; (2)
a explosao de v,, acompanhado pela saida e propagacdo da onda de choque; (3) A acregao
de matéria e o resfriamento do manto; e (4) o resfriamento da protoestrela de néutrons. As
curvas se associam as evolucoes de alguns raios caracteristicos: o nucleo de ferro (Rpe); o
raio da neutrinosfera (R,), com transporte difusivo dentro e livre caminho fora. O nucleo

interior (R;,), que determina a regido do colapso subsonico, para t < 0,1 segundos, que
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Figura 2 — Esquema da evolucao do raio da protoestrela de néutrons em funcao do tempo,
do colapso do nticleo para uma estrela com M > 8M e do inicio da explosao da
SN.

Fonte: Ref. [19].

se tornard a regido da nascente estrela de néutrons. O raio da onda de choque (Rgpock) €
formada no “bounce” do niicleo (borda mais externa do niicleo), estagnado por cerca de 100
ms, e é reavivado pelos neutrinos. A &area escura ¢ a regiao em que a maioria dos neutrinos
se origina; entre esta area e a neutrinosfera (R, ) os neutrinos ainda difundem, mas nao sao
mais eficientemente produzidos. Concentremos agora nos detalhes da explosao em SN II e

nos processos fisicos que levam a emissao de neutrinos.

Para que se possa ter uma melhor compreensao acerca do processo de explosao atra-
sada, temos que ter em mente o processo de explosao imediata. Por algum tempo, acreditou-se
que o processo de explosao imediata deveria ser a tinica explicacao para o fenémeno de SN,
porém, como ja citamos, hoje sabe-se que isso nao é verdade, pois o cenario de explosao atra-
sado ¢ o modelo mais aceito. No decorrer do texto, apresentaremos ambos os processos de
explosao, focando no mecanismo impulsionado por neutrinos, ou seja, no cenario de explosao
atrasada. Resumidamente, o processo de explosao imediata possui fases de emissao de fluxos
de neutrinos: i) uma fase intensa e rapida de v, na saida do choque, com um breve espectro
degenerado de alta energia, ocasionando pouca energia e o nimero de 1éptons diminui, pois
sdo ejetados para o meio interestelar; i7) Assim, had uma fase termicamente menos intensa
de neutrinos de todos os sabores, com uma duracao de poucos segundos, que carrega uma

grande quantidade de energia de ligagao da estrela de néutrons. O niimero original de 1éptons
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Figura 3 — Energia de ligacao média por ntcleon em fun¢ao do niimero de nicleons no ntcleo
atomico. A energia é liberada quando ntcleos com energias de ligacdo menores
combinam ou dividem para formar niicleos com energias de ligagao maiores. De-
corrente da fusao para elementos abaixo de ferro e via fissao para elementos acima
do Ferro.

Fonte: Ref. [8].

do ntcleo colapsado é excedido, em uma ordem de magnitude, pelo nimero total de neutrinos
emitidos. Ja no cenario de explosao atrasada, adicionalmente a fase de explosao imediata
de neutrinos eletronicos e da emissao térmica de todos os outros sabores de neutrinos, que
usualmente chamamos de fase de resfriamento, temos uma fase chamada de “acrecao” que

prolonga o pico de luminosidade térmica por um tempo, da ordem de meio segundo.

No caso em que a estrela possui massa superior a 10My, o estagio de queima de
combustivel ocorre por meio de reagoes de fusao do Hidrogénio, Hélio, Carbono, Oxigénio,
Neonio, Silicio e, por fim, do Ferro. Nao ha energia suficiente para ocorrer a fusao do Ferro,
pois ele ¢ o elemento com maior energia de ligacao nuclear por nicleon (8,5 MeV /nucleon)
de acordo com a Fig. 3. Ao atingir o estagio da queima do Ferro, a estrela adquire uma
estrutura chamada de “estrutura do tipo cebola”; veja Fig. 4, com um “nicleo” de ferro (massa
de aproximadamente 1M, um raio de cerca de 1000 km e uma densidade de ~ 10'° g/cm?)
envolvido por camadas de elementos cada vez mais leves a medida que nos distanciamos do

centro. A temperatura do centro é por volta de 1 MeV, sendo que o niicleo é sustentado pela
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Figura 4 — Estrutura do tipo cebola para uma estrela de 25M um pouco antes de iniciar o
colapso.

Fonte: Ref. [8].

pressao de degenerescéncia dos elétrons relativisticos.

A tabela 1 ilustra os estagios pelos quais a estrela percorre (incluindo o combustivel e
produto) com suas densidades caracteristicas. A partir da tabela 1, pode-se perceber que, a
medida que os estigios estao evoluindo, o centro da estrela vai ficando cada vez mais denso
e, consequentemente, mais quente. Como a fusao nuclear é o principal mecanismo para
producao de energia na estrela, os estégios iniciais (H e He) podem levar milhoes de anos
para ocorrer; os estagios intermediarios (C, Ne, O) levam alguns anos; no estagio do Si, a
duracao ¢ de alguns dias; e, por fim, o colapso do niicleo de Ferro leva cerca de 0,1 s para
ocorrer |20, 21].

Para tal regime, de temperaturas e densidades, os elétrons sao relativisticos e também
degenerados. Introduziremos um parametro de degenerescéncia n = x./7, em que Y, repre-
senta o potencial quimico. A vista deste parametro, a funcio de distribuicdo Fermi-Dirac
dos elétrons fica

_ 8mp*dpdV
f(p)dpdV = 11 eB/T—n

sendo p o momento do elétron e V seu volume. Note que o numerador de (2.5) é o nimero

(2.5)

de ocupacao maximo que o espaco de fase permite. Assim, o denominador constitui o “fator
de preenchimento”, pois este da a fracao de células ocupadas. Quando todo o espago de
fase até o momento de Fermi estiver ocupado, teremos o caso de completa degenerescéncia.

Isto ocorre quando a temperatura tende a zero. Contudo, precisamos entender o caso da
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Estagio Combustivel Produto Densidade (g/cm?)

H H He 5,8

He He C,0 1390

C C Ne, Mg 2,8 x 10°
Ne Ne O, Mg 1,2 x 107
o) O, Mg Si, S, Ar, Ca 8,8 x 106
Si Si, S, Ar, Ca Fe, Ni, Cr, Ti,... 4,8 x 107

Colapso Fe | Fe, Ni, Cr, Ti,... | Estrela de Néutrons > 7,1 x10°

Tabela 1 — Modelo de evolugao para uma estrela de 15 My em que ilustra os estagios pelos
quais a estrela percorre (incluindo o combustivel e produto) com suas densidades
caracteristicas.

Fonte: Ref. [21].

degenerescéncia parcial para compreendermos o colapso, pois o nucleo de Ferro pode ser
descrito por este estado. Consideremos o caso de elétrons ultrarrelativisticos (velocidade
proxima da velocidade da luz) com momento p ~ E. A densidade eletronica é descrita como
[20]

oo dp
_ 2
Ne = 8’/T/0 P m (26)

Assim, a vista de que p = F, temos que a densidade eletronica sera

ne = 8712 Fy(n), (2.7)
sendo Fy(n) a integral de Fermi-Diract.

A pressao, por definicao, é o fluxo do momento linear, isto é, a quantidade de momento
linear que atravessa uma superficie unitaria por unidade de tempo [20]. Assim, considere um
vetor unitario s em um elemento superficial do que possui um vetor normal n e um pequeno
angulo solido df), conforme ilustrado pela Fig. 5. Para o calculo da pressao, primeiro

determinaremos o niimero de elétrons por segundo que atravessam do dentro do angulo

i

* A integral de Fermi-Dirac ¢ definida como F;(¥) = [ AUy -
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Figura 5 — Elemento de superficie do com vetor arbitrario s, vetor normal & superficie n e
angulo solido df2. Denominamos de ¢ o angulo entre s e n.

Fonte: Ref. [20].
solido df) na direcao de s. Sabe-se que ha no elemento de superficie

f(p)dpd{2
4
elétrons por unidade de volume, tais que possuem valores do momento na direcao desejada.

(2.8)

Com isso, tem-se

f(p)dpdQ(p) cos ¢pdo
47

elétrons por segundo que se movem atraves do angulo sélido dS2, em que v(p) é a velocidade

(2.9)

relacionada com o momento do elétron

M
b V1—o2?

e ¢ o angulo entre s e n. A componente na direcdo n é o fator p cos ¢, pois, ha de se lembrar

(2.10)

que cada elétron possui, como valor absoluto, o momento p na direcao de s. Ao integrarmos
sobre todas as direcoes de s e sobre todos os valores de p, obtemos o fluxo total do momento

na dire¢ao m e, consequentemente, a pressido P, dos elétrons sera [20]

= pv(p)dp. (2.11)

p :/ /°° f(p)dpdQ(p) cos ¢do_ 8m [P 4
‘ 2r J0 Am 3 Jo

A pressao do gas de elétrons é obtida por meio da mesma aproximacao relativistica,

assim tem-se que |20]

8r [ dp 8T
=~ | o) = S T (), (2.12)

P,
3 0 1 + GE/T_n 3
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A equagdo (2.12), apos algumas manipulacoes algébricas, é reescrita como

P 1 Fs(n) N3 (2.13)

3 (8m)Y/% Fa(n)¥/3°

Podemos expressar a pressao dos elétrons em funcao da fracao eletronica Y,, densidade

da matéria p, unidade de massa atomica m, como

1 Ey(n) (Yep e
R S () e

Escrevemos a fragao eletronica como Y, = N./(N,, + N.) = pem,/pme, em que p, representa

a densidade de elétrons e m, a massa do elétron.

O potencial quimico dos elétrons, neste caso, é dado por

3 1/3 ) P Y. 1/3
o o /3 ~ ele
Xe = EF = (8_7T) n, = 11 MeV (W) . (215)

Portanto,
E o F3<77> Xeife

p B3,

No regime de total degenerescéncia, temos 7' — 0 e n — 00, a pressao se torna

3\ /3 4 Yop 4/3
Pe: (%) g <m ) . (216)

O equilibrio hidrostatico ird se manter somente se a massa da estrela for igual & massa de

Chandrasekhar, dada pela equagao (2.4). O colapso da estrela tem inicio no momento em que
o nicleo de Ferro comeca a se expandir. A partir deste momento, a camada de Silicio comeca
a “queimar” e a massa da estrela supera o limite de Chandrasekhar, gerando a instabilidade

que leva ao colapso.

Estudaremos a equagao (2.14) no limite de alta degenerescéncia, ou seja, ¥ > 1, para
a descricao do mecanismo que inicia o colapso. Utilizando a expansao das integrais de Fermi

em primeira ordem [20], encontramos a expressao que é comumente escrita [22, 23] como

3\ 31 Y.p 4/3 2 s, 1°
P.=1- — (== 1+ = | — , 2.17
) S G) Pl @

em que S. ¢ a entropia dos elétrons por nticleon e é calculada como

Y. T
S. = )
Er
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A principal causa, na maior parte dos casos, da instabilidade é a fotodissociacao do Ferro

que ocorre durante o periodo de contracao e aquecimento do niicleo, ou seja,

v+ Fe®® — 13a + 4n. (2.18)

Esta ¢ uma reacao endotérmica e absorve cerca de 124,4 MeV de energia [24], reduzindo a
entropia dos elétrons e, consequentemente, abaixando a pressdo eletronica (a entropia dos

elétrons é transferida aos nicleons, porém a entropia total é conservada durante a contragao).

Assim como a reagao (2.18), conforme mostram as expressoes abaixo, elétrons podem

ser capturados por niicleos ou protons livres, levando também a reducao da pressao eletronica

e +N(Z,A) - N(Z—-1,A) +v. (2.19)

e +p—=>n+r,. (2.20)

Ambas expressoes sao favorecidas pela alta pressao de degenerescéncia. Porém, tais reacoes
reduzem o ntimero de elétrons no meio e, desta maneira, diminuem a pressao de degeneres-
céncia. Na eminéncia do colapso, a densidade de ferro ainda nao é tao alta, os neutrinos
eletronicos produzidos praticamente carregam toda a energia cinética dos elétrons captura-
dos e podem escapar livremente da estrela, devido a baixa densidade local. No momento em
que essas reacoes diminuem a massa de Chandrasekhar (que se torna menor que a massa do
nucleo), a pressao de degenerescéncia dos elétrons nao consegue contrabalancear a gravidade

local do niicleo e o colapso comeca.

Estrelas cuja massa estao entre 9 — 10M,, de acordo com a teoria, queimam Hidro-
génio, Hélio, Carbono, mas nao chegam a queimar Oxigénio, pois o nicleo nao atinge a
temperatura necessaria. Contudo, o niicleo possui em sua composi¢ao o Nednio e Magnésio
em altas densidades, facilitando a captura eletrénica e, consequentemente, reduzindo a pres-
sao dos elétrons que seguram a gravidade local. Como resultado, o nicleo entra em colapso
convertendo o Oxigénio, Neonio e Magnésio em Ferro. Assim, a energia de explosao da SN ¢

produzida pelo colapso de um ntucleo de Ferro.

A ordem do tempo de escala do colapso é do tempo da escala de queda livre da matéria,

que ¢é estimado, em unidades naturais, por [20]

37T 1/2
Y 92.21
Tdl (32GNpC) ’ (2.21)
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em que p, ~ 10'° g/cm?® quando o colapso se inicia. A vista deste valor para p. e utilizando
a equagao (2.21), o tempo de colapso serd 7,; ~ 0,02s. Calculos mais precisos encontram um

valor de 7, ~ 0, 1s.

Devido ao livre caminho médio do neutrino ser maior que o tamanho do ntucleo,
neutrinos eletrénicos que foram produzidos inicialmente por processos de captura eletrénica
saem do ntcleo livremente, carregando energia e nimero leptonico. Na fase de captura, os
neutrinos eletronicos adquirem um espectro nao-térmico e uma energia média que cresce de
12 MeV até 16 MeV [25]. A luminosidade chega a ser aproximadamente de 10° erg/s, porém
cerca de 10°! erg ¢ liberado antes do rebote do niicleo, pois a fase de captura dura cerca de

10 ms. Representamos o livre caminho médio dos neutrinos por |26]

Ay, & (afﬁ{)hnA)_l,

em que 0" é a secdo de choque total da reagao (2.22) no referencial de repouso dos niicleos

e ng a densidade de ntucleos presentes no nucleo da SN com ntimero de massa A, calculado
como
Y

napa=p—.
u

No momento em que a densidade interior do niicleo atingir cerca de 0,8M, (=~
3x10'g/cm?), os neutrinos ficam presos e o colapso se torna adiabatico com ntimero leptonico
constante. Nesse periodo, a parte interna do niicleo colapsa homologamente, ou seja, velo-
cidade subsonica proporcional ao raio. Devido a presenca dos neutrinos que ficaram presos,
a captura de elétrons nao continua indefinidamente. Se, em principio, a captura eletronica
continuasse, o nicleo homologo se tornaria extremamente pequeno e inibiria a explosao da
estrutura. A principal fonte da opacidade de neutrinos é o espalhamentos nos nicleos por

meio da corrente neutra (CN)

Ve+ (Z,A) = ve+ (Z, A). (2.22)

Na situacao em que os neutrinos nao podem escapar, o processo de neutronizacao é influen-
ciado diretamente, pois 0s neutrinos se tornam altamente degenerados com uma alta energia
de Fermi. Assim, os neutrinos produzidos por captura eletronica precisam chegar ao topo do
mar de Fermi, deixando o processo pouco vidvel. Logo, o centro da SN se separa em duas
partes: i) A parte interior do ntucleo, cuja massa esta entre 0,5 e 0,8M, colapsa homolo-
gamente e subsonicamente; i) A parte externa do nucleo colapsa com velocidade de queda

livre supersonica, [20]

M, Gy
2r

Q

Uy
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em que o ~ 1/2 e M, é a massa em uma distancia r do centro.

Apos um segundo do inicio da instabilidade, a densidade interior do nicleo de matéria
nuclear atinge 10 g/cm?® e a pressio de degenerescéncia dos nicleons nao-relativisticos
interrompe bruscamente o colapso. O interior do niicleo entra em um equilibrio hidrostatico,
formando uma protoestrela de néutrons com um raio de cerca de 10 km. Uma onda de
choque supersonica (criada por meio da matéria em queda) que rebate no interior do ntcleo
é formada na superficie. A onda de choque se propaga para fora através do nucleo exterior de
Ferro, que ainda esta colapsando, e possui uma velocidade inicial de cerca de 100 km /ms [18].
O gas em queda, com velocidade aproximada de queda livre, é desacelerado abruptamente
pela onda de choque que estd saindo da borda da protoestrela de néutrons. Passando da
regiao do choque, o gis cai de maneira mais lenta na superficie da estrela de néutrons, sendo
acretado por ela. Assim, tal processo gera um manto que sente o efeito do choque e um
nicleo que nao o sente. Tal manto possui um raio de aproximadamente 100 km, com uma
densidade que varia desde a densidade nuclear até uma densidade da ordem de 10° g/cm?® na
superficie da estrela de néutrons. A formacado da onda de choque nao ocorre no niicleo, mas,
sim no ponto soénico, que é o ponto no qual define os limites da parte interna e externa do
nicleo (também o ponto em que a velocidade de som no meio coincide com a velocidade de

queda da matéria).

A energia da matéria é dissipada por fotodissociacao do nicleo em protons e néutrons,
a medida que o choque se propaga na matéria densa que vai caindo do ntucleo externo.
Portanto, os nticleons livres sao a composicao principal do material que existe atras do choque.
A grande producao de neutrinos do elétron, se deve, principalmente, ao fato de que os protons
livres possuem uma taxa elevada de captura por elétrons. Assim, ocorre a transformacao
da maioria dos préotons em néutrons, resultando nos neutrinos eletronicos. Os neutrinos
ficam aglomerados atrés da onda de choque, que é densa e opaca a eles, até o momento em
que o choque atinge uma regiao com alta densidade (=~ 10'! g/cm?) em milisegundos. Esta
emissao de neutrinos é denominada de explosao imediata de neutrinos eletronicos ou explosao
de neutronizacao. Neste estagio, os neutrinos apresentam uma luminosidade da ordem de
6 x 10! erg/s e possuem uma energia de 105! erg que é carregada para fora da estrela em
poucos milisegundos. A explosao de neutronizacao nao carrega uma parte significativa do
ntimero leptonico do ntucleo, tornando, assim, dificil sua detecgdo. Apenas a periferia de

baixa densidade da protoestrela de néutrons é neutronizada.

O choque é enfraquecido devido a perda de energia sofrida pela fotodissociacao dos
nticleos e a emissao de neutrinos (por volta de 1,5 x 10! erg sdo dissipados para cada 0, 1M,
de material fotodissociado). Contudo, a onda de choque ainda é capaz de realizar a explosao

e o envelope da estrela é expelido em um tempo de 100 ms, esse cenario é denominado de ex-
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plosao imediata. No caso em que a estrela possui mais do que 10M,, o choque é enfraquecido
e interrompido em 100 ms depois do rebote. Isso ocorre em um raio de aproximadamente 200
a 300 km, com energia insuficiente para atingir as camadas mais distantes da supernova. Se
muita matéria continua a cair na protoestrela de néutrons, a pressao de degenerescéncia dos
niicleos nao consegue manter a estabilidade e o nicleo pode colapsar num buraco negro, sem
uma explosao de SN. As condicoes para a explosao, sem que o choque cesse, sao controversas
e dependem muito da massa da estrela progenitora e da equagao de estado da matéria nuclear

(que determina a energia transferida pelo rebote para a onda de choque).

Uma maneira da explosao em SN ocorrer, se o choque for interrompido, é recuperando
a onda de choque por meio de algum mecanismo para repor a energia perdida. O mecanismo
que ¢é aceito atualmente pela comunidade é que a energia depositada serd dada por um
fluxo intenso de neutrinos produzidos termicamente na protoestrela de néutrons |27, 28|. Foi
percebido também que o choque pode ser reavivado por meio da conveccao atrés dele, o que
leva a uma explosao assimétrica [29]. Uma outra forma, seria as oscilagoes acusticas geradas
pela acregao de material na protoestrela de néutrons [30]. Apods o choque ser reavivado, o
cenario é de uma explosao atrasada, cujo tempo de escala é da ordem de 0,5 s depois do

rebote.

O ntcleo quente da protoestrela de néutrons (do inglés, Proto-Neutron Star, que abre-
viado como PNS), temperatura de cerca de 40 MeV, produz neutrinos de todos os sabores

[26], por meio da aniquilagao elétron-positron

e +et 5v+7, (2.23)

por “bremsstrahlung” elétron-niicleon

et 4+ N e+ N+v+7, (2.24)

por “bremsstrahlung” nicleon-nicleon

N+N—N+N+v+7, (2.25)

por decaimento de plasmon

Y= v+7, (2.26)

e por fotoaniquilacao

y+et s et v (2.27)
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O processo de captura de elétrons também produz neutrinos eletronicos. Antineutrinos eletro-
nicos sao produzidos pela reacao analoga ao processo de captura de elétrons (et +n — p+7,).
Em regioes fora do manto da PNS, onde a densidade da matéria ¢ pequena (~ 10! g/cm?),
os neutrinos podem se propagar livremente, ou seja, se o livre caminho médio for maior que
o tamanho do raio do ntcleo, o neutrino escapara livremente. Essa regiao, a partir de onde
os neutrinos podem escapar livremente, é denominada “neutrinosfera”. A vista de que a inte-
racao de neutrinos depende da energia e do sabor, ha diferentes tamanhos de neutrinosferas.
Uma vez que a composicao do meio é formada por prétons, elétrons, néutrons, positrons e as
energia dos neutrinos nao permitirem a criacdo de mions e taus, v, e 7, poderao por meio
da interagao fraca interagir via corrente carregada (CC) e corrente neutra (CN), enquanto
(anti)neutrinos de outros sabores (v, e 7., em que x = u, 7) somente poderdo interagir por
CN, que ¢ independente do sabor. Existem diferentes neutrinosferas independentes: uma
para v, U, e uma para v,. Sendo dependente da energia, cada neutrinosfera emite um fluxo
térmico de neutrinos. Estima-se que seu raio fica entre 50 — 100 km e muda de acordo com
a evolugao temporal da SN, veja curva pontilhada do grafico 2. Como ja foi dito, o choque
passa pela neutrinosfera de v, poucos milisegundos depois do rebote. Logo depois, um alto
fluxo de neutrinos eletronicos é liberado em poucos milisegundos na explosao de neutroniza-
¢ao. Depois da quebra causada pelo choque, cada neutrinosfera produz um fluxo térmico de

cada sabor correspondente.

Os processos de interacao fraca do tipo CC dominam as opacidades de v, e 7..

Ve+n—p+e, (2.28)

Ue+p—n+et. (2.29)

Tais reacoes permitem uma troca de energia e de nimero leptoénico entre neutrinos e o meio.
Na reagao (2.28), a energia do neutrino é transferida para o elétron, aumentando em uma

unidade o ntimero leptonico.

Como o manto da PNS ¢é rico em néutrons (e pobre em antinéutrons), a opacidade
para v, € maior que dos 7, em uma certa energia. A neutrinosfera que corresponde aos v,
possui um raio maior que a neutrinosfera de 7,. Assim, fixando a energia para 7., estes serao
emitidos de uma regiao mais profunda e quente do que os v.. Logo, a energia média de v, é

menor que a dos 7.

Para que possamos estudar os neutrinos provenientes de SN, primeiro, é essencial

e fundamental um estudo acerca dos neutrinos. Sucintamente, precisamos compreender o



CAPITULO 2. SUPERNOVAS 33

mecanismo de oscilagao quantica e os efeitos da matéria, como veremos no proximo capitulo.

Somente depois, no Capitulo 4, iremos para o caso particular do ambiente de SN.
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3 A MODERNA FISICA DE NEUTRINOS

A oscilagao de neutrinos é um fenémeno puramente quantico, em que um neutrino
com um sabor leptonico especifico (elétron, mion ou tau) pode possuir, posterior & medida,
um outro sabor diferente. Foi proposta, primeiramente, por Bruno Pontecorvo no final dos
anos 60 [31], um efeito analogo ao que ocorre com os kdons neutros, e marcou tanto o campo
tedrico como o experimental, pois a observacao da oscilacao, contrario ao que o modelo padrao

admite, implica que o neutrino possui uma massa diferente de zero.

Nos tltimos anos, varios experimentos foram realizados e hoje existem fortes evidéncias
que parecem confirmar que o fendmeno da oscilagao é a melhor explicacao para o chamado
problema do neutrino solar [32] e o problema do neutrino atmosférico [33]. O problema dos
neutrinos solares foi uma diferenca entre o nimero observado de neutrinos passando pela
Terra e o nimero previsto de neutrinos passando pela Terra em modelos teéricos do interior
do Sol. Detectores como IMB, MACRO e Kamiokande II observaram um déficit na proporcao
do fluxo de sabor para neutrinos atmosféricos, este aparente desaparecimento foi chamado

de problema de neutrinos atmosféricos.

No ano de 1962, Maki, Nakagawa e Sakata [34] cogitaram o primeiro modelo para
mistura de sabores dos neutrinos. Ja em 1967, Pontecorvo apresentou a possibilidade de que
os neutrinos solares oscilassem [35]. Em 1969, Gribov juntamente com Pontecorvo buscaram
resolver o problema do neutrino solar na oscilacdo v. — v, [36]. Somente na metade dos anos
70 [18], que uma teoria de oscilagdo de neutrinos usando a aproximagao por ondas planas foi

realizada. Para uma revisao historica mais detalhada sobre neutrinos, veja a Ref. [37].

3.1 Mistura Massa-Sabor

Nesta secao, serd apresentado somente o modelo relacionado as interagoes fracas. Nao

é objetivo deste trabalho expor extensivamente a fisica das interagoes fracas.

As tnicas formas de interacdo com um neutrino sao: via interacao nuclear fraca ou
interacao gravitacional. A interacdo fraca ¢ mediada pelos bosons WT, W=, e Z° Uma
vez que tais mediadores sao massivos, o alcance da interacao é bem limitado. Baseado no

decaimento do béson vetorial W~ é que definimos o sabor do neutrino, assim
W= =1+ (3.1)

em que [~ representa um dos trés léptons carregados e 7; o antineutrino associado a este
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lépton.

Podemos representar o modelo de mistura massa-sabor de duas formas: ) como repre-
sentacao de estados de sabor, que é definido com base na interacao fraca, por isso denominado
“estados de interagdo”; ii) como representacao de estados de massa, chamados de “neutrinos
fisicos”. Os neutrinos fisicos serao representados como v; = (v, 9, v3), enquanto que os es-
tados de sabor serdo vy = (v, 1, V;). Assim, nota-se que os estados fisicos sdo autoestados
de massa (com massas my, ms, m3), em que o operador de massa pode ser definido como o
operador Hamiltoniano do sistema (quando observado no referencial de repouso do neutrino)
e estados de sabor serao autoestados de interacao. Do ponto de vista tedrico, pode-se definir
o operador sabor, cujos autovalores seriam representacoes numeéricas dos sabores e, y e 7.
Entretanto, do ponto de vista experimental, tal operador nao tem utilidade e, portanto, nao

¢é utilizado na literatura.

De maneira sucinta: o processo de criacao e deteccao de neutrinos é restringido aos
estados de sabor; Por outro lado, a propagacao de neutrinos é governada pelas leis da meca-
nica quantica, que dependem da massa desta particula. Portanto, autoestados de massa ou

fisicos podem ser denominados “autoestados de propagacao”.

Os estados de sabor, devido a superposicao, é definido em funcao dos neutrinos fisicos

como
‘Ve> Ua Uea Ues ‘V1>
)| = |Un Uw Uus| [[v2) (3.2)
’VT> U U Uss |V3>

Em que Uj; sao coeficientes de mistura que determinam a composicao de um estado de
sabor em relagao ao estado fisico. Podemos também escrever (3.2) na forma de componentes

(utilizando a notagao de Einstein para soma)

|I/l> = Uli |Vz> (33)

Cuja relacao inversa é dada por

vs) = Uf ) (3.4)
com ¢ = 1,2, 3 indicando os autoestados de massa e [ = e, u, 7 indicando os de sabor.
A matriz Uj; é denominada matriz de mistura e deve satisfazer
ULU, = o, (3.5)

pois assim a ortonormalidade dos autoestados e a conservacao da normalizagao da probabi-

lidade sao preservados. Num espago com 3 graus de liberdade, uma rotacao pode ser escrita
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como o produto de trés rotagoes em torno de eixos ortogonais, em fungao de um angulo real
0;; (indicando uma rotagdo no plano ij). A vista disso e lembrando que uma maneira de
representar a matriz unitaria é por meio da matriz de rotacao, adicionado uma fase ¢ (pois
os estados sao definidos sobre o conjunto dos complexos), as matrizes de rotagdo em questao

podem ser definidas como:

C12 S19 0 C13 0 8136_26 1 0 0
Ry = —S12 c12 0] ; Ri3 = 0 1 0 e Ry3= 10 Ca23 523 (36)
0 0 1 —813615 0 C13 0 —S93 (€23

com ¢;; = cost;; e s;; = senf;;. Assim, a matriz completa sera

U= R23R13R12; (37)

Deixando explicito todos os termos da matriz (conhecida como matriz de “Pontecorvo Maki

Nakagawa Sakata”)

0

C12C13 512C13 S13€
_ 1) i5
U= —512C23 — C12523513€" C12C23 — S12523513€" S523C13 | - (3-8)
) )
512823 — C12C23513€" —C12523 — $12C23513€" C23C13

A presenca do parametro 6 nos permite investigar se existe uma possivel violacao de CP no
setor de neutrinos. Entretanto, a conversao de neutrinos nao ird depender de ¢, portanto o

estudo na possivel violao CP nao é o objetivo desse trabalho.
Um estado escrito na base de massa deve satisfazer a equacao de Schrodinger

d
i () = Hwi(t)) . (3.9)

A hamiltoniana H do sistema é representada por

E, 0 0
H=|0 E, 0], (3.10)
0 0 Fy

em que Fy, Fy e E3 representam, respectivamente as energia dos neutrinos vy, vy e vs.

Sabemos que a equacao de Schrodinger possui como solu¢ao

vi(t)) = e |vi(0)) (3.11)
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e, como H é diagonal nesta base, a mesma solucao pode ser escrita em fungoes dos autovalores
E;, assim
it)) = e

v;(0)) . (3.12)

Substituindo a equagao (3.4) na equacdo acima, obtemos

Ul [u(t)) = e

v;(0)) . (3.13)
A evolucao de um estado de sabor é obtida aplicando Uj; na expressdo acima (lembrando da

unitariedade de U), logo

UpUY [n(t)) = Uue ™" |1;(0))
= e "By, [1(0)) . (3.14)

A probabilidade de encontrar o estado original |;) em uma configuragao |vy) é

Py = | {vwlui(t)) > (3.15)

Assim, segue que

(vilu(t)) = e 5 (v |vy) . (3.16)
Relacionando os estados “bra”, temos
(wrlu(t)) = e B UU; (vl
= €7iEitUliU;;j(5ji
= e "PULU;; (3.17)
em que o simbolo * representa o complexo-conjugado. A probabilidade é dada por
Py = |(wu®)
= (e7"P'U,U;) (e PHURUS,)*
= e_i(Ej_Ek)tUljU;jU;gUl’k
= eii(Ej*Ek)t’UszﬁleZUz/k\emg(UljU;le*kUl’k)
= BB U U Upgleie

= |U,U;;UsUpgele™ 10 = Frdt=euriel (3.18)

em que Qi = arg(UljUﬁleZUl/k). Note que

ik = —Pukj (3.19)
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A vista das equacdes (3.19) e (3.20), ao explicitar o somatoério da equacdo (3.18), apos varias

manipulacoes algébricas, tem-se

Py = |[UnUp\UpUpi et + [UnUpyUpUps|e' 2 + |UpUpsUjsUnale'#1vss
+ |UpUp U Upi|2 cos [(Ey — Ev) t — o]
+ |UsU;U Ui |2 cos [(Es — Ey) t — owsi)
+ |UUpsUjsUpa|2 cos [(Es — Eq) t — sl -

Utilizando o mesmo raciocinio nos termos que envolvem os cossenos, ap6s algumas manipu-

lagoes algébricas e a vista de que cos(z) = cos(—x), obtemos

Ui Uy U Ukl 2 cos [(B; — Ex) t — i) = |UyUp;UpUpk|cos [(Ej — Ey) t — o]
+  |UnUp UjsUrjlcos [(Ey — Ej) t — o) -

Por fim, podemos retornar a uma somatoéria completa nos coeficientes j e k. Portanto, a
probabilidade de que um neutrino seja produzido com sabor [ e detectado com sabor [’, apds

um dado tempo t, é escrita como

P”/(t) = ’UljU;jUZZUl/k‘COS(AE]’kt — Soll/jk)a (321)

sendo

AEj, = E; — Ey. (3.22)

Na probabilidade de sobrevivéncia (I=1"), o fator Uj;U;; U Ury, passa a ser um niimero

real, portanto

U U U U, = Uy 2| U | (3.23)

Assim, a fase complexa deste fator se anula

Puje = 0, (3.24)
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e a probabilidade de sobrevivéncia sera

Bl(t) = ‘Ul]"2|Ulk|QCOS(AEjkt>. (325)

Para que essa solucao seja pratica e aplicivel, deve-se analisar as energia envolvidas, ou
seja, os autovalores da hamiltoniana na base de massa. Como as energias, neste caso, sao
relativisticas, é valido que

E? = p; +m, (3.26)

em que p; = |p;| € o modulo do momento linear do estado v;.

A massa m; esté relacionada com a energia na forma de massa (lembrando que estamos
lidando com o sistema natural de unidades), enquanto |p;|*> esta relacionado com a parte
cinética da energia. Portanto, informacoes sobre a massa dos estados fisicos estao contidas
nos autovalores da hamiltoniana, que também dependem da energia disponivel para reacao,

das massa dos estados fisicos e das caracteristicas dos neutrinos.

O momento linear de um neutrino que foi produzido pode ser determinado por meio das
leis de conservacao. Portanto, devido a superposicao, o estado de massa criado é inacessivel,

mas o estado de interacao tem momento p, logo, devem ter momento p os estados de massa.

Sabendo que as poucas evidéncias para a massa dos neutrinos colocam como limite
superior valores da ordem de 0,13 eV [38] e que as energias esperadas, ji observadas em
neutrinos solares e na SN1987A, sdo da ordem de MeV, estamos lidando com um regime
ultrarrelativistico, ou seja, m < p. A vista disso, o autovalor da hamiltoniana é praticamente
a energia cinética do neutrino. Comparando a energia cinética (proporcional a p?) com a

energia de massa (m?)

— <1 (3.27)

No regime relativistico,

X
=
7~
—
_l’_
)
=,
~

4 M (3.28)
2p
Pela definicao de AFE, obtemos
m2 —m?2  Am?
AEjk = Ej — Ek = J b - Jk’ (329)

2p 2p
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em que a quantidade Am?k é definida como sendo “diferenca do quadrado de massa”. Assim,

ao escrever todas as possibilidades para as massa mq, ms e ms, temos

Am3, + Amis + Am3, = 0. (3.30)

Assim, nota-se que o modelo possui somente duas diferencas de massa, pois a terceira pode
ser obtida em funcdo das duas primeiras. Juntamente com os angulos de mistura 6;; (o

modelo depende de trés angulos), estas sdo as grandezas fundamentais.

Voltando ao fato de que o neutrino é ultrarrelativistico, e levando-se em consideracao
a futura aplicagao destes resultados em observagoes experimentais, faremos duas considera-
¢oes a respeito das variaveis p e t. O simbolo “FE;” representa os autovalores da hamiltoniana
referentes a um autoestado de massa m;. Do ponto de vista experimental, o que se observa
¢ um valor de energia atribuido a interacao, ou seja, a um estado de sabor. Esta energia,
daqui em diante denominada apenas por “E” (sem subindices) é obtida por meio da recons-
trucao das energias dos subprodutos da interagao, e nao do neutrino em si, o qual nunca é
diretamente observado. Sabendo do carater ultrarrelativistico do neutrino, vemos que este
valor experimental da energia é mais proxima do valor teérico até aqui indicado por p, uma

vez que:

B i~y (3.31)

Assim, de agora em diante, a expressdo (3.29) seré representada como

AmZk
2F
onde, sem nenhuma perda de generalidade, E representa a energia reconstruida do neutrino.

AE;k = (3.32)

Nao estamos assumindo que os autovalores da hamiltoniana sao iguais. Apenas transferimos
a "funcao" que a diferenca existente entre os autovalores exerce sobre o modelo, para a nova

2
grandeza Am7.

A solucao que obtivemos é derivada de um formalismo de ondas planas. Nesse for-
malismo, o estado v(*) sempre existiu e sempre existira, sendo que a variavel ¢ é apenas um
parametro de evolucao. Portanto, nao faz sentido definirmos um periodo para as oscilacoes,
nao no sentido temporal. Um segundo ponto relevante a respeito do carater experimental é
o chamado baseline, ou seja, a distancia entre a fonte e o detector. Esta é uma caracteristica

fixa de um experimento e se relaciona com o tempo de voo do neutrino apenas por

xr=ct (3.33)
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em que, mais uma vez, evocamos o fato de que um neutrino relativistico tem velocidade
virtualmente indistinguivel daquela da luz. Além disso, no sistema de unidades adotado,

c =1, ou seja, o baseline x substitui completamente o tempo de voo ¢.

Vale mencionar que fora feito uma reinterpretacao do parametro t. Agora, o tempo
definido como z, faz com que probabilidade dependa de um valor caracteristico entre a fonte
e o detector. Tal mudanca foi simplesmente conceitual, deixando a conversao das distancias

para unidades convenientes (geralmente MeV™!).

Em resumo, ao considerar o neutrino como uma particula ultrarrelativistica e o carater
experimental necessario para validacao da teoria, passaremos a escrever as equacoes € as
respectivas solucoes apenas em funcao de x e E. Logo, a probabilidade de sobrevivéncia fica

como

Am2- €T
Pu(x) = |Uy;|?|Us|?cos (Tﬂkﬁ) : (3.34)

em que o comprimento de oscilacao é dado por

B 47 F
Am?k ’

O comprimento de oscilagao A, ¢ a distancia na qual a fase gerada pelo fator Am?k se torna

Ak (3.35)

igual a 2.

3.2 Oscilacdo em Duas Familias

Utilizaremos de um fato experimental que nos permite simplificar o modelo abordado

de oscila¢ao. O melhor valor determinado para o elemento |U,s| é [39]

|Ues|? = (0,024 £ 0,002), (3.36)
que é um valor muito menor que |U,|? e |Ug|*.
Partindo da equagao (3.34), calcularemos o caso particular em que | = e, assim

P.(z) = |Uej|2|Uek|200$ (TE)

Am2, x
= ‘Uel‘4 + ’U€2’4 + 2’U61’2|U62’2COS ( 221 E)

Am? Am?
+ |Uesl? @Uez\z + 2|Ues*cos (%%) +2|Ue1cos (%%)] (3.37)
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Note que sendo |Ug|? < |Uei|* e |Ue|?, os fatores que determinam a amplitude de oscila-
cao estao relacionados aos Uy e Ugp. Denominamos este fendmeno de “oscilacao quasi-dois
neutrinos”. A interpretacao fisica é que neutrinos produzidos em uma fonte pura (somente
neutrinos eletrénicos sao criados) oscilam quase totalmente apenas para neutrinos mudnicos.

Consequentemente, pode-se desprezar o termo proporcional a |Ugs|? e com isso, temos

Am2, x
Pee(x) = ’Uel|4 + |U€2|4 + 2|Uel|2|U52|QCOS (Tmf) ' (3'38)

A partir dos elementos da matriz de mistura, obtemos

U.1 = cosbiscostis e Ugy = senbiscosbs. (3.39)

Novamente, fazendo uso de outro valor experimental, |U.s|? ~ 0.024 e |U3|*> = sen?6,3, entao
sen?y3 ~ 0,024 e cos?0y3 ~ 0,976. A vista disso,

Ua = cosbis € Uy = senbs, (3.40)

que se substituidos em (3.38) (apos algumas manipulagoes algébricas), temos

A 2
P.. =1 — sen?(20y3)sen? ( Tﬂ%) . (3.41)

3.3 O Cenario Atual

A medida do 015 e Am3, ¢ feita a partir dos experimentos para neutrinos solares, esses
sao sensiveis ao desaparecimento de v,. Comumente, na literatura, encontra-se a seguinte

notacdo: Am3, = Am? e 612 = 0. Os valores encontrados sao [40]

sen?(20;2) = 0,846 + 0,021 (3.42)

|Am3,| = (7,53 4+0,18) x 107° V2. (3.43)

Os experimentos solares também sao sensiveis para neutrinos atmosféricos, assim
obtém-se os valores de 03 e Am3,. Nesse caso, os experimentos sdo sensiveis ao desapa-

recimento de v, por meio da oscilagao v, — v,. Comumente, na literatura, encontra-se os
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2

2 = Ami, e 04, = 0o3. Os valores

neutrinos atmosféricos com a seguintes notagao: Am

encontrados sao [40]

sen®20,3 = 0, 99910005 (3.44)

|AmZ,| = (2,424 0,06) x 1073 eV (3.45)

As medidas para o parametro sen®(26;3) sao derivadas do desaparecimento de anti-
neutrinos eletronicos de reatores a distancia de aproximadamente 1 km. O valor obtido é
[40]

sen®(2013) = (9,34 0,8) x 1072 (3.46)

Para o célculo de Am2,, utiliza-se a equacao (3.30), o valor encontrado é
|Am3,| =~ 2,5 x 1073 eV (3.47)

3.4 Efeitos da Matéria

A presenca de um meio material gera um potencial fraco que afeta as fases de cada
estado, afetando assim a propagacao e a conversao de neutrinos. Assumiremos um potencial
fraco médio, equivalente a uma possivel interacao neutrino-meio. Faremos uma aproximacao
que consiste em assumir a existéncia de um grande nimero de efeitos com a matéria (feixe
de neutrinos e 0 meio) e que a energia do feixe é muito menor que a massa dos mediadores

da interacao fraca W e Z°.

A interagao fraca pode ser resumida em dois processos: i) Corrente carregada: um
mediador carregado é trocado entre as particulas interagentes. Apenas particulas da mesma
“familia” podem interagir; 7i) Corrente neutra: um mediador neutro é trocado. A corrente
neutra é universal, isto é, todas as particulas conhecidas possuem esse mecanismo de intera-
¢ao.

A lagrangiana efetiva de interagao entre neutrinos eletrénicos e elétrons é dada por
[41]

Lef = _\/iGFneveL’YOVeLa (348>
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em que 7, ¢ uma das matrizes de Dirac, v, e V. representam o campo de neutrino, n. o
numero de elétrons por unidade de volume no meio e G a constante de Fermi, cujo valor

numeérico é

Gp = 1.1663 x 107°GeV 2. (3.49)

Considerando que o meio em questao é eletricamente neutro, a lagrangiana efetiva de

interagao entre qualquer sabor de neutrino com o meio é dada por [41]
2
Los = \/T—Gpnnle/L, (3.50)
em que n,, denota o nimero de néutrons por unidade de volume do meio.

A energia de interacao do sistema é escrita, conhecendo a dependéncia de uma la-
grangiana geral, a partir das lagrangianas dadas em (3.48) e (3.50), com a energia potencial:

Lins = —V. O potencial devido & corrente carregada, a partir da expressao (3.48) é

Vee = V2Gpne. (3.51)

Ja para a corrente neutra, utiliza-se da expressao (3.50), e o potencial é

VNC = —\/TEGFW,” (352)

Os neutrinos eletronicos sentem a influéncia tanto do potencial V.. quanto Vy¢, por
outro lado neutrinos mudnicos sentem somente o potencial Vyo. Desta maneira, o potencial

efetivo total para cada sabor é escrito como

V, = Voo + Ve = V2Gr <ne - —> (3.53)

2
VM = VNC’ = —gGan (354)
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3.5 Equacdo de Evolucdo

Adotaremos um formalismo no qual o feixe de neutrinos é representado por vetores

de duas componentes:

e = (*”) Jonde |or*+gal? = 1, (3.55)
Y2/ s
€
gm) — (zil) ,onde i1 |?+]abe|? = 1. (3.56)
2 m

Relacionando as bases de representacao em duas componentes com as bases do espaco de

estados |P), temos

(o) = m (357
@ = |u) (3.58)
(é)m = |n) (3.59)
(2)m = |w). (3.60)

Os estados U e W™ ge relacionam por meio de uma matriz de mistura, que é

reduzida a uma matriz de rotacao, de maneira que

o) = ygwm, (3.61)

em que

—senfl  cosf

U — ( cosf sen¢9> . (3.62)

Ao fazer tal restricao para dois estados, temos que restringir também a hamiltoniana
(3.10). Assim,

) <El 0) , (3.63)
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esta definida na base de massa no qual E; e F5 sdo dados pela equacio (3.28).
A equacao de Schrodinger, na base de massa, é escrita como
d

Ydr

Porém, as interagoes ocorrem na base de sabor, ao passo que a hamiltoniana de particula livre

g = gmgm) (3.64)

s6 é diagonal se for escrita na base de massa. Logo, visando inserir os potenciais efetivos, a
equacao de Schrodinger deve ser escrita na base de sabor com o auxilio da matriz de mistura

U. Os potenciais efetivos, na notagao de duas componentes, sao

(s) Vee + Ve 0
VW -
Voo 0
= Vel + ( go 0) (3.65)
2 2Grn, 0
:-Jg@mﬂ+(¢gﬂlo> (3.66)

em que W mostra que tal potencial constitui a interacdo fraca. Substituindo W™ na equacio

de Schrédinger, utilizando (3.61), temos

plm) — UT\II(S),

assim,

d
i@UW@:HWWW@. (3.67)

A vista de que # & uma grandeza fundamental e ndao depende da posicao z, multiplicamos

pela esquerda a equagao acima por U, a fim de obter

d
izm@zUHWUw@zH@w® (3.68)

x
em que H®) = UHM™UT ¢ a hamiltoniana na base de sabor. Assim, de maneira completa, a

hamiltoniana na base de sabor é

m2 Am? [ —cos20 sen20
H@:(E+moﬂ+ , 3.69
2F 4F sen26  cos20 ( )
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em que m? = (m3 +m?)/2 e Am? = m3 — m?. Com a hamiltoniana na base de interagao e

o potencial efetivo, pode-se definir a hamiltoniana total na base de sabor como

HY = H® 4 vy

Am2 Am?2
_ (E N m? 4+ m3 B LGan) T - 02520 +v2Gn, Esenw (3.70)
4F V2 £m- sen26 L

TIE
Os autovalores de (3.70) sdo dados por

m?

E, E—— 71

em que as quantidades m; 2 sao denominadas de massa efetiva” e sao calculadas por

9 (m2 +m3 + A) £ \/(Am2c0s20 — A)? + (Am2sen20)?

iy = 5 (3.72)
Definimos, por questées de conveniéncia, A = A(x, E') como sendo
A = 2v2Gpn.(z)E, (3.73)

em que n.(z) representa a densidade de um meio material.

Os termos que sdo proporcionais & identidade, na equacao (3.70), geram uma fase
global no estado W), consequentemente a probabilidade nio é alterada. A vista disso, a

hamiltoniana na presenca da matéria fica

e 1 [ —Am?cos20 +2A Am?sen20
 4F Am?sen20 Am?cos26
1
= 55 M?, (3.74)

em que definimos M2, denominada de “matriz de massa ao quadrado”, como sendo

1 (—Am200329 +2A Am2sen2¢9> | (3.75)

Am?sen26 Am?2cos26

O proximo passo ¢ a diagonalizacao e a busca dos autovalores F; da hamiltoniana

(3.74). O processo, no caso, consiste na busca por uma rotagao do tipo

. (E 0
UHOT =" ~ |, (3.76)
0 FEy
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em que

~ cosf  senfl
U= ~ ~ . (3.77)
—senf cosf
Como consequéncia da diagonalizacao, o angulo 6 ¢ intitulado como “angulo de mistura

efetiva” e é representado por

~ Am?sen20)?
220 = ( : :
sen (Am?2cos20 — A)? + (Am2sen20)? (3.78)
Pode-se, representa-lo também por
05290 — (Am?cos26 — A)? (3.79)
~ (Am2cos20 — A)? + (Am2sen26)?’ '
Os autovalores da hamiltoniana (3.75) sao dados por
- 12
B, = ZLE (3.80)
em que
2, = A+ \/(Am2cos20 — A)? + (AmzsenQG)Q. (3.81)

2 2
Com isso, pode-se obter a “diferenca do quadrado das massas efetivas” Am? como sendo

Am? = w3 —m] (3.82)

= /(Am2cos20 — A)? + (Am2sen26)2. (3.83)

Relacionando as expressoes (3.78) com (3.83), escrevemos uma expressao que combina

as grandezas originais com as efetivas, assim

Am?sen20 = Aim*sen20. (3.84)

3.6 Efeitos da Variacdo do Meio

Para melhor compreensao da influéncia que a variacao da densidade acarreta, muda-

remos a equagao
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4 g _ g
dx ’

de volta para a base de autoestados de massa, porém com H® no lugar de H®). Definindo

que U6 = U0 ¢ fazendo uso da matriz de mistura na matéria, temos

o d o~ - -
iUT%U\I/(m) = Ut g™, (3.85)

Note que o termo UT%U agora é relevante, pois 6 é depende diretamente da matéria n.(x).

Portanto, calculando a derivada d/dz, obtemos

o d ~ 0 1\ df
U—U = —. 3.86
dx <—1 0) dx ( )

Fazendo as devidas manipulacoes algébricas, temos que

d =y mi i =
; m 2F dx m
de\I’ = igé Zé g (3.87)

¢ a equacao de movimento na base dos autoestados de massa efetiva.

A equagao (3.87), apesar de estar na base dos autoestados de massa efetiva, nao é
diagonal nesta base, a menos que dé/dw = 0. Isto implica que os autoestados de massa
efetiva nao sao autoestados de propagacao se o meio nao for uniforme. Ou seja, os termos
nao diagonais representam a variacao do angulo de mistura no percurso do neutrino. Estes
termos nao diagonais sao responsédveis por um novo efeito: a probabilidade nao nula de

transicao entre os autoestados de massa efetiva, (;|n) # 0.

Durante o trajeto de um neutrino, na presenca de um meio material, um estado |;)
pode ser convertido em |). Tal efeito é denominado de “transicao nao-adiabatica” e causa
alteracoes na probabilidade de deteccao de sabores. Entretanto, mesmo que nao ocorra

transicoes nao-adiabaticas, a variacao do meio leva a outros efeitos.
A equacao para mistura efetiva
(Am?2sen20)?
(Am2cos20 — A)? + (Am?2sen26)?’

pode ser escrita como uma funcao de um parametro A, e este é funcao de z e E. O termo

sen?2 =

sen?20, como funcdo de A, apresenta a forma de uma curva de ressonancia do tipo

A2

F&= e ae

(3.88)
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1,0

0,0

A A

R

Figura 6 — Curva de ressonancia Breit-Wigner cuja largura é A, altura 1. O méximo dessa
funcao se encontra em A = A,, que é exatamente a situacdo de ressonancia.

Fonte: Ref. [42].
conhecida como ressonancia de Breit-Wigner, cuja largura é A, altura 1 e valor ressonante

A. A Fig. 6 mostra como é a forma da fun¢do F(A). Note que o maximo dessa fungao se

encontra em A = A,, que é exatamente a situacdo de ressonancia.

Por comparagao entre (3.78) e (3.88), temos que

Ar = Am?cos20

A = Am?Zsen26.

Na situacao de ressonancia, ou seja, para

A=A, (3.89)

a vista da equagao (3.73), tem-se

2V2G pn.E = Am?cos26. (3.90)
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De onde se obtém, particularmente, a densidade ressonante eletronica, que sera representada

por

r 0820 Am?
n =
° 2V2Gp E
Estes efeitos ressonantes sao chamados de efeito MSW (Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein) [43,
44.

(3.91)

3.7 Probabilidade de Sobrevivéncia Adiabatica

A equacao (3.87), a saber

por

- mi o di
H=| 2, n‘g , (3.92)

cujo os autovalores sao

- N \ 2
=2 2 52 2

= My +my ms —mj do

hio = —iF + <—4E ) + <_d:c> . (3.93)

A solugao da equacao (3.87) depende da integrabilidade de n.(z), o que pode exi-

gir métodos numeéricos de integracao, pois a distribuicao da matéria pode assumir formas
complicadas. Por outro lado, para o caso em que os termos ndo-diagonais de (3.92) sdo des-
preziveis, a equagao (3.87) passa a ter uma solugao simples. Portanto, avaliar as condigoes de

adiabaticidade implica em determinar a regiao de parametros em que a solugao sera valida.

Para que H seja diagonal, seus autovalores devem ser iguais aos seus elementos da

diagonal principal, ou seja,

myo oy (3.94)
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A vista da equacdo (3.93), vemos que isso (3.92) ¢ diagonal para

\ 2 “\ 2
df ma —m?
(8 < () -

~ 9 2
My — My

4F

ou, de outra maneira, quando

i

<
dx

(3.96)

Da equagao (3.78), ao utilizarmos que

d -
—tan 20 = - —
dz o cos2 20 dx’

temos a equacdo (3.96) da seguinte maneira

do B V2GR E sen?20 dn,
dr  Am? sen20 dr’
A vista das expressoes (3.83), (3.96) e (3.97), obtemos

(3.97)

220 (Am?\°> 1 1
>en ( m) > 1. (3.98)

sen320 \ FE 2v2Gr (|dne/dz|)
A expressao acima é justamente a condicao que queriamos para que a hamiltoniana H,

dada pela equagao (3.92), fosse aproximadamente diagonal. Assim, definimos o coeficiente

de adiabaticidade v como sendo

sen?20 (Am2)2 1 1
x, F) = _ : 3.99
(@, E) sen320 \ F 2v2Gr (|dne/dzx|) (8.99)
O sistema pode ser considerado adiabético se
v(z, E) > 1, (3.100)

ou seja, o sistema ¢ adiabatico para baixas energias ou gradientes suaves na densidade. No
caso adiabatico, a hamiltoniana na presen¢a de matéria (3.74) é aproximadamente diagonal,

de maneira que

d E, 0
i— 0 < b ) o) (3.101)
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em que

~ 2
5 my

= 3.102
o (3.102)

Retornando ao formalismo de estados, pois agora a matriz é diagonal, ou seja, as

equacoes sao desacopladas, escrevemos

@) = By(o) 7)), (3.103)

em que j = 1,2 e cuja solucao ¢ dada por

15, (2)) = |7;(0)) e~ o Bsl)da’, (3.104)

Para obtermos a probabilidade de sobrevivéncia adiabética, P%(z), precisamos cal-

cular o produto interno (v.(x)|v.(0)). Assim, a probabilidade em questao é dada por

Pel(x) = |(ve(@)lve(0)) |*

= |cosfycosfe "o Br@ds’ _ genfysenfet Jo B2()d 2. (3.105)

Obtendo o médulo quadrado e organizando os termos adequadamente, obtemos

1 . . - .
PY(z) = 5 [1 + c0s20ycos20 + sen26ysen20cosa(x)| , (3.106)

em que

a(x) = /Oa: AE(z')da'. (3.107)

Utilizando-se da definicio para E;, temos ainda que

AE(z) = %\/[Am%os% — A(z)]? + (Am2sen20)?. (3.108)

Portanto, no caso em que A — 0 é implicado que

alz) — x

2F
e a expressao (3.106), apos algumas manipulages algébricas e trigonométricas, vai para a

equagao (3.41), ou seja, a oscilagdo no vacuo em duas familias.
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Neste ponto, estamos com todas as ferramentas necessérias para que possamos ingres-
sar no estudo dos neutrinos de SN. Com isso, seremos capazes de interpretar algumas das

informagoes que os neutrinos podem fornecer sobre esse fenémeno.
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4 NEUTRINOS DE SUPERNOVAS

Neste capitulo, apresenta-se o estudo dos neutrinos provenientes de Supernovas, na
forma da previsao do fluxo desses neutrinos para cada sabor. Na literatura especializada,
destaca-se o trabalho de Dighe e Smirnov [7], considerado seminal para a &rea. Por este
motivo, o contetido que se segue é uma releitura de tal trabalho, com as devidas atualizacoes
quando sao cabiveis, a saber, o abandono das antigas solu¢oes Small Mizing Angle (SMA) e
Vacuum Oscillation (VO) em detrimento da Large Mizing Angle (LMA), hoje aceita como
soluc¢ao padrao; e a influéncia do termo de mistura |U.s|?, hoje sabido por ter um valor nao
nulo, embora pequeno. Consideraremos as trés diferentes massas e sabores que constituem os
dados acerca de neutrinos solares e atmosféricos. Assim, serao observados efeitos da conversao

de neutrinos de SN na matéria estelar e, também, na matéria terrestre.

4.1 Espectro de Massa e Dinamica de Conversao

Somente a partir dos dados observados pelo Kamioka Liquid scintillator Anti- Neutrino
Detector (KamLAND) [45] é que foi possivel definir qual a solugdo mais adequada para a
oscilacao de neutrinos: duas solucoes em que a matéria teria efeito sobre a conversao, uma com
angulo de mistura pequeno (SMA) e outra com valor proximo do maximo (LMA) e também
uma solugao tnica onde a matéria nao tem influéncia, apenas as oscila¢oes no vacuo (VO).
Segundo o experimento, a solu¢do mais adequada é a LMA (Large Mizing Angle), sendo,
portanto, esta a solucao que prevaleceu. Na época, isso foi visto com muito ceticismo por
parte da comunidade cientifica, pois acreditava-se que os neutrinos, analogamente aos quarks,
deveriam se misturar com um angulo pequeno. Porém, a Fisica é uma ciéncia experimental e
os dados fornecidos pelo KamLAND foram suficientemente precisos para que a solucao LMA

prevalecesse.

Apo6s as observacoes feitas de neutrinos provenientes do decaimento do B® no Sol,
esperava-se que uma grande porcao de antineutrinos eletronicos desaparecesse apds algumas
centenas de quiléometros e fosse detectada como neutrinos de outros sabores, na interpreta-
cao LMA-MSW. Esse desaparecimento de antineutrinos eletroénicos foi detectado pelo expe-
rimento KamLAND [45]. Nesse experimento, observou-se uma redugao de 7, produzidos em
varios reatores apos viajar por cerca de 180 km. Além disso, o experimento também foi capaz

de construir o espectro de sobrevivéncia do 7, dado pela Fig. 7.

No decorrer do texto, nao faremos mengao a solucao LMA, pois como essa prevaleceu,
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. e Data-BG-GeoV,
l__ — Expectation based on oscillation parameters
- determined by KamLLAND
> -
= 08
1-% L
e I
e -
o 0.6 +
= - ’
R
g 04—
N .
02—
0|_||IIIIIII|||||||I||II|I||||||II|IIII|IIII|III

20 30 40 50 60 70 80 90 100
Lo/Ev, (km/MeV)

Figura 7 — Probabilidade de sobrevivéncia de antineutrinos eletronicos encontrado pelo ex-
perimento KamLAND.

Fonte: Ref. [45].

toda a discussao serd pautada nela. Denominaremos por “espectro suave” o espectro que
contém apenas fluxos de v, ou 7,; por “espectro duro” aquele correspondente ao espectro

original v,; e, por fim, “espectro composto” significa uma mistura entre suave e duro.

4.1.1 Regides de Conversdo do Neutrino

Apesar de a producao de neutrinos ocorrer na parte mais interior do niucleo, as tran-
sicoes de sabores acontecem nas camadas mais exteriores do manto da estrela, distante do
niicleo da SN. Portanto, as dinamicas do colapso ou do resfriamento do nticleo e o processo de
formacao de nucleos pesados além do ferro (processo-r) nao sao interferidos pelas transigoes.
Para as regioes em que a transicao se efetua, é dado o nome de camadas ressonantes. Nessas
camadas, a densidade varia entre p® — Apf e pf + Apft, em que pf representa a densidade

ressonante de matéria e é calculado, reescrevendo a equagao (3.91) para o caso mais geral,
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como

R 0520 Am®my
2V2Gp E Yo'

Lembrando que, na expressao acima, my representa a massa do nicleon; G, a constante

p (4.1)

de Fermi; E, a energia do neutrino; e Y,, a fragdo eletronica. Na situacdo em que ha uma

pequena mistura no vicuo, a largura da camada ressonante sera |7|

Ap"t ~ pftan 26. (4.2)

Pela equagao (4.1), podemos escrever a densidade de matéria ressonante como

Am? 10 MeV 0,5
pft~ 1,4 x 10°g/cm? (1 :\1/2) ( Ee ) ({/ )cos29. (4.3)

Para o neutrino, de acordo com a equacao (4.1), a SN contém duas camadas resso-
nantes. Vale ressaltar que a SN nao é dividida em duas camadas, sendo que ela possui sua
distribuicao particular de matéria. Contudo, o surgimento de tais camadas ressonantes ¢ uma

propriedade do neutrino. A primeira camada, denominada de “camada de alta densidade”

2

(H-resonance layer), esta diretamente relacionada ao Am3, = m2 — m3 = Am?,

densidade de [7]

e possui

PR~ 10° — 10* g/cm?; (4.4)

e a segunda camada, denominada de “camada de baixa densidade” (L-resonance layer), cor-

responde ao Am3; = m3 —m3 = Am2, com valor de 7]

p¥=10-30g/cm’. (4.5)

Para a conversao de neutrinos, a onda de choque ¢ irrelevante, pois esta pode atingir
apenas as camadas com densidades p > 10% g/cm3. Assim, de acordo com a expressao (4.5),
a densidade caracteristica esté fora do alcance em que a onda de choque pode interferir nas

transicoes [46].

Durante as conversoes ressonantes dos neutrinos, o perfil de densidade encontrado na

SN e na estrela progenitora é quase estatico. A fracao eletronica, em regides com densidades
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> 1 g/cm?, ¢ praticamente constante e o perfil de densidade se comporta aproximadamente

como [47]

,
10% ¢m

Para regiao em que p < 1 g/cmg, tem-se um aumento da fracao de Hidrogénio e Y, se torna

-3
pY. ~ 2 % 10* g/cm® ( ) , para p > 1 g/em?® . (4.6)

maior do que 0,5. Porém, com exatidao, a forma do perfil de densidade depende dos detalhes

da composicao da estrela.

41.2 Fatoracdo da Dinamica

Ainda nao se sabe qual o tipo de hierarquia de massa para os neutrinos. O que se
sabe, atualmente, compreende as diferencas dos quadrados de massa (conforme o que foi

apresentado na se¢ao 3.3, “O Cenario Atual”), em que [40]

|AmZ,| = (7,53+0,18) x 1075 eV?
|Am3,| = 2,5x 10 eV? (4.7)
|Ami,| = (2,42 +0,06) x 1072 eV

O espectro de massa para o neutrino na hierarquia normal é

m; < meo < Mgs

e para a hierarquia invertida

ms < mqp < Mes.
Dependendo do menor valor para a massa, o espectro do neutrino pode ser [40]:

i) Hierarquia normal:

my < mg < ms, (4.8)

em que

my = (Amg)Y? 20,0087 eV (4.9)
ms = |AmZ|Y? 20,056V, (4.10)
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Figura 8 — Esquema permitido para a hierarquia de massa. A esquerda, tem-se a hierarquia
normal e, & direita, hierarquia invertida.

Fonte: Ref. [48].

ii) Hierarquia invertida:

mg K my < mg, (4.11)

em que

Mg = |AmZ,|Y? 220,049 eV; (4.12)

iii) Hierarquia quasi-degenerada

mi = mo = ms. (413)
Na literatura, espectro de massa se refere a determinacao da hierarquia de massa.

As transicoes de sabor ocorrem nas camadas ressonantes de maneira independente,
ou seja, a transicao na camada H nao ird influenciar as transicoes que ocorrerao na camada
L. Isso ¢ uma consequéncia da hierarquia nas densidades das camadas ressonantes, que estao
diretamente relacionadas com a ordem normal ou invertida de Am?. A hierarquia normal
¢ o caso em que |Am3,| ~ |Am3,| > |AmZ|; ja na hierarquia invertida, tem-se |Am3,| >
|Am3,| ~ |AmZ|, conforme ilustrado pela Fig. 8. Esse carater independente das camadas
H e L nas transicoes de sabor e a dependéncia com a hierarquia de massa levam ao que

denominamos de “fatoracao” da dinamica de conversao.
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A matéria, na regiao H-ressonante, suprime a mistura U, associada a AmZ. O fator
de supressao ¢ [7]
062 pLR -2
Us ~ E <107, (4.14)
Assim, de acordo com a equacao acima, os efeitos associados ao Amé sao, por duas ordens
de grandeza, suprimidos. Consequentemente, o efeito de fatoracao da dinamica também leva

a transicao de sabores a ser reduzida ao problema de dois neutrinos.

Ja na regiao L-ressonante, lembrando que, nesta camada, o fator de mistura esta

associado ao Am?

2.m, @ fatoracao da dinamica faz com que com a mistura na camada L seja

aproximadamente igual a mistura no vacuo, ou seja, U3 ~ U.3. Assim, as corregoes na

matéria serao fortemente suprimidas [7]

R
U = Us[L+0)], €~"L102, (4.15)
H

2

O v5 praticamente nao participa da dinamica, pois a mistura associada ao Am;,,.

é pratica-
mente constante. Por meio de uma redefinicao apropriada dos campos, tem-se um problema
de dois estados. O estado v3 é desacoplado do restante do sistema, produzindo apenas um

efeito de oscilagao média [49].

A probabilidade de sobrevivéncia de v,, no caso em que a mistura U,z é muito pequena,

¢ fatorizada, resultando em [50, 51|

Pee = [Peel gy X [Pec], + O (|Uesl”) (4.16)

em que [P..|, denota a probabilidade de sobrevivéncia eletronica na regido H e [P..],, a pro-
babilidade de sobrevivéncia eletronica na regiao L. Ja para a probabilidade de sobrevivéncia

V., a expressao sera analoga.

4.1.3 Regides de Transicao Adiabatica e Ndo Adiabatica

Para que possamos definir as regioes de transicao adiabatica e nao adiabatica, iremos

utilizar a equagao (3.99) para o coeficiente de adiabaticidade

229 /Am2\? 1 1
_sen ( m) (4.17)

E) = ? .
W B) = 2525 \ B ) avac, Qdnd/ar)

Lembre-se que o sistema pode ser considerado adiabatico se y(E, z) > 1.
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Prosseguiremos no intuito de definir o coeficiente de adiabaticidade na condicao de
ressonancia. A partir da equacdo (3.78), na ressonancia, tem-se que sen26 = 1, pois A =
Am? cos 20. Assim, a vista da densidade eletronica ressonante, mostrada na equagao (3.91),

temos o coeficiente de adiabaticidade na condigao de ressonancia como [52]

r_ Am?sen®20 1
~ 2E cos26 L Inn,|

vy (4.18)

O parametro 7% é o responsavel por determinar a dinamica de transi¢do em cada camada
ressonante. Portanto, para valores grandes de ]d% Inn.| ou valores pequenos para a relacao

Am?/E, tem-se o caso de transi¢oes nao adiabaticas.

De acordo com a formula de Landau-Zener [53|, a probabilidade flip (probabilidade
de que um neutrino em um autoestado da matéria salte para outro autoestado da matéria)

¢ relacionada com o coeficiente adiabatico da seguinte maneira

Py = exp (—gv) . (4.19)

Portanto, para y(z, E) > 1, temos o caso de uma pequena probabilidade flip e a conversao

serd adiabatica.

Como o perfil de densidade estelar ainda nao foi determinado, vamos considerar, pelo

modelo estelar, um perfil de densidade que possui a seguinte forma

B
= _ 4.20
P 7””’ ( )

em que B é uma constante de proporcionalidade.

Na condigdo de ressonéncia, igualamos a equacao (4.1) com (4.20), obtendo assim

E: cos20 Am? my (4.21)
rm 2\/§GF E Y.

Com isso, a partir da equacao acima, podemos expressar r por meio dos parametros de

oscilagao, obtendo r ressonante

(4.22)

cos 20 Am2my

1/n
( 202Gy EY, >/

A vista da equacdo (4.18), podemos escrever o coeficiente de adiabaticidade em funcdo de

d
rr. Para isso, precisamos calcular o termo — Inn, para r = rp, assim

dr
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- B,

R r

( B22GREY, )1/"
— n .

cos (20) Am?>my

(4.23)

Por fim, substituimos o termo acima na equagao (4.18) e, apos algumas manipulagoes algé-

bricas, o parametro de adiabaticidade pode ser escrito como

5 (4.24)

"\ E cos 20)1+1/n my

1 (Am2>1_1/n sen?26 2\/§GFY;B Hn
( .

Da equacao acima, pode-se notar que a relacao entre a constante de proporcionalidade

B e o parametro v possui a seguinte forma

N o BYm (4.25)
1

—. 4.26

o< (4.26)

Porém, ainda nao se conhece o perfil de densidade da SN. Assim, com o intuito de investigar
tal perfil, estudaremos a equagdo (4.20) com uma variagdo de n entre 2 e 4. Para uma

mudanca em B de uma ordem de magnitude, tem-se

B' = 10B, (4.27)

que, se inserido na relagao (4.25), para o caso especifico de n = 3 (pois, acredita-se que a

densidade é inversamente proporcional a ), obtém-se

7 oo (B)F
o (10B)Y?
o« (10)Y3BY3 x~ 2BY3. (4.28)

Portanto, alterar B em uma ordem de magnitude é equivalente a multiplicar por um fator 2. A
vista disso, iremos considerar a aproximagao de que a variacao de n entre 2 e 4 leva a variacao
no parametro  por meio do fator 2. Isso é justificado, pois, conforme a equacao (4.24),
considerando fixa a escala de densidade B, o valor de v depende do indice de n. Entretanto,
a incerteza do fator 2 no parametro «y &, por sua vez, equivalente a mudar em sen®20 por um

fator 2 (com valores pequenos em 6) ou alterar Am? por um fator 2/™=1 ~ 3 — 4,
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Neste cenario, o intuito ¢ encontrar quais sao as linhas iguais de v e, consequentemente,

linhas de iguais probabilidades flip em (Am? — sen?26). Entao, essas sao determinadas por

(Am?) Y sen?20 = constante (4.29)

para valores pequenos de #. Considerando n = 3, obtemos

constante
Am? = —————
" sen326
A partir das equagoes (4.19) e (4.24), pode-se reescrever a probabilidade flip em fun¢io da

(4.30)

energia como [54]

£o\23
P = — ne 4.31
e |- (T2) . (4.31)
em que
1/2
7\3/2 Am2sen326 [ 2v/2GrY,
Em=<—) . (4.32)
12 cos? 20 my

Na equacao acima, o indice “na” significa “nao adiabatico” e F,, ¢ interpretado como sendo
a energia na qual v = 1, ou seja, energia correspondente a uma transi¢cao nao adiabatica. Na
Fig. 9, fica explicita a dependéncia de Py em termos de E/E,,. Toda gama de energia pode
ser dividida em trés partes: regido I) para F/E,, < 107!, obtém-se P; = 0. Nesta regiao, a
adiabaticidade é bem satisfeita. Assim, espera-se que ocorram apenas transicoes puramente
adiabaticas. Regiao II) caracterizada por ser uma regiao de transigao, pois a adiabaticidade
é parcialmente quebrada, pois, para E/E,, = 107! — 10?, a P; aumenta com a energia
do neutrino. O aumento da energia é de quase em 3 ordens de grandeza, o que é muito
maior do que o alcance na energia espectral do neutrino. Regiao II1) para E/E,, > 102, a
probabilidade flip é proxima de 1, o que representa uma forte violacao da adiabaticidade.
Assim, conversoes puramente nao adiabéticas sao esperadas nesta regiao. A relacao entre
probabilidade flip e o parametro v foi dado na férmula de Landau-Zener, que corresponde a

equagao (4.19) e que foi reescrita, em termos de E/FE,,, como a equacgao (4.31).

A vista da Fig. 10, em uma primeira aproximagcao, o espectro final pode ser carac-
terizado por meio de uma probabilidade flip média ou efetiva, pois o espectro esperado da
energia de neutrinos provenientes de SN fica entre 5 e 50 MeV. Na Fig. 10, nota-se que o
espectro do ntimero de eventos leva em consideracao a dependéncia da energia de Py, o qual

¢ ilustrado em a), e o espectro com probabilidade flip efetivo (Pf), conforme b). Devido as
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Figura 9 — Dependéncia da energia de Py em E/E,,. A linha solida representa o perfil de

densidade p ~ r—3, enquanto a tracejada mostra o perfil de densidade p ~ e™".

Fonte: Ref. |7].

incertezas teoricas nos formatos do espectro, atentaremos ao fato de que o espectro para um

valor apropriado de (Py) pode copiar as caracteristicas do espectro real.

Os contornos de igual probabilidade flip em (Am? — sen?20) sio mostrados na Fig.
11. Aqui vale ressaltar que o grafico mostrado na Fig. 11, hoje em dia, tem carater his-
torico, assim, apenas o pequeno quadradinho escrito LMA deve ser considerado. Pode-se
notar também, pela Fig. 11, que os parametros explicitam os dados obtidos dos neutrinos
solares e atmosféricos. Os neutrinos atmosféricos sao representados pela faixa escura, a qual
corresponde ao valor permitido de Am3,. A regiao mais a direita da Fig. 11 é excluida
pelo experimento CHOOZ [55] e os valores possiveis de |U.|? sdo explorados pelo experi-
mento MINOS [56]. O cenario apresentado pela Fig. 11, devido aos contornos de Py = 0, 1
e Py = 0,9, é dividido em trés regides (que sao completamente equivalentes as trés regioes
da Fig. 9). Sao essas: i) regido em que Py = 0,1 e, consequentemente, as conversoes de
sabores sdo puramente adiabaticas; ii) estd entre Py = 0,1 e Py = 0,9: as transi¢des aqui
sao dependentes da energia, portanto, a adiabaticidade é parcialmente quebrada e, por con-
seguinte, as transi¢oes ndo sao completas; iii) regido em que Py = 0,9. Assim, as transi¢oes
sao praticamente nulas e a regiao é caracterizada por conversoes nao adiabaticas.

Se compararmos as linhas que representam a energia de 5 MeV com as de 50 MeV,

notaremos que ha um deslocamento entre elas. FEste deslocamento é devido a quebra de

adiabaticidade, que ocorre com o aumento de E e diminui com o crescimento de Am? e
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Figura 10 — Nimero de v.- N eventos em corrente carregada levando em consideragao a de-
pendéncia da energia na probabilidade flip. Os parametros para o espectro ori-

ginal sao dados como T, = 3 MeV, . = 3, T, = 8 Me\/ n. = 1. Em (a),
a probabilidade flip ¢ Py = exp[ E../E) 2/3] om E,. = 0,05, (a2)
E.. =2, (a3) E,, = 10, (a4) E,, = 50 MeV. Em (b), a probablhdade flip efetiva
(P;) & (b1) 1,0, (b2) 0,85, (b3) 0,6, (b4) 0,0.

Fonte: Ref. [7]

sen®20. Assim, da nossa investigacao do perfil de densidade da SN, pode-se concluir que esta
densidade nao interfere nos contornos de iguais probabilidades flip.

As solucoes LMA se encontram na regiao adiabatica, conforme o que foi esquematizado
na Fig. 11. Ja as solugdes de SMA estao na regiao de transicao, enquanto as solucoes VO
ocorrem na regiao de transicao ou na regiao nao adiabatica.

A partir da Fig. 11, os parametros dos neutrinos podem ser representados por 2 pon-
tos: um para sua massa e outro para o angulo de mistura. Com isso, a informagao da massa e
do sabor de um neutrino esta embutida nos pontos (Am?, sen®26). Neste raciocinio, o ponto

(AmZ,, sen?20.3) deve corresponder aos neutrinos atmosféricos e o ponto (Ams3,,sen?26.,)

Esses pontos também caracterizam as camadas ressonantes H e L,

aos neutrinos solares.
(4.5), respectivamente. Definiremos as probabilidades

representadas pelas equagdes (4.4) e
flip nas camadas ressonantes como Py(Pp) e Pp(Ppr), em que Py(Py) e PL(PL) represen-

tam as probabilidades de que um neutrino (antineutrino) adquira um diferente autoestado
de massa nas camadas H e L. Assim, por meio dessas quatro probabilidades flip, a extensao

da conversao é determinada.
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Figura 11 — Contornos de igual probabilidade flip. As linhas s6lidas representam os contornos
da probabilidade flip para neutrinos de 5 MeV: a linha da esquerda possui Py =
0,9 e a da direita, Py = 0,1. Ja as linhas tracejadas denotam as probabilidades
flip para neutrinos com energia 50 MeV. Fonte: Ref. [7].

Fonte: Ref. [7].

A partir da Fig. 11, a ressonancia H se encontra na regiao adiabatica, ou seja, regiao

em que

sen®20,3 = 4|U,3|* > 1072 (4.33)

e, na regiao de transicao, para

sen’20.3 ~ 107° — 1077, (4.34)

O espectro de neutrino proveniente de SN & sensivel para valores de |U|?, tao pequenos
quanto 1073 — 10~°.

4.1.4 Esquema para Level Crossing e Condicdes Iniciais

Como a onda de choque nao interfere na transi¢cio de neutrinos (aquela atinge as

. 3 ~ . , .
camadas com densidades p > 10%g/cm”), a evolugao dos neutrinos sera analisada para as
densidades caracteristicas dadas em (4.4) e (4.5). O processo de conversdo, como vimos

no capitulo 3, pode ser regido por meio da equacao de Schrodinger. Porém, precisamos



Capitulo 4. NEUTRINOS DE SUPERNOVAS 67

generalizar a hamiltoniana (3.70), pois, agora, estamos lidando com a mistura de trés sabores
e nao mais com 2 sabores, conforme foi feito no capitulo anterior. Portanto, a hamiltoniana
efetiva na base dos autoestados de sabor, apo6s varias manipulagoes algébricas, pode ser

escrita como |7]

m?, +2EVee m2, m?

eu er

r7(s) — 2 2 2

H 57 me, me, Mmoo | (4.35)
waom

em que Voo = V2G pn, representa o potencial efetivo devido a corrente carregada. Apoés
realizar mais algumas manipulacoes algébricas, visando a diagonalizar a equagao (4.35) (a
diagonalizacdo procede na busca de uma rotagdo nos estados do neutrino (ve,v,,v,) —

(Ve, Y, 7)) Do regime em que Voo > m;;/(2E), a hamiltoniana serd escrita como [7]

Veeo 0 0
A9 =] 0 m%, 0 |. (4.36)
0 0 m2,

Portanto, note que os os estados da base (v, v, v;/) sdo iguais aos autoestados de matéria,
ou seja, estes sao os estados que atingem e se transformam na regiao de conversao indepen-

dentemente.

A diferenca das massas dos léptons carregados p e 7 implica uma diferenca nos po-

tenciais de v, e v, que aparece no termo de segunda ordem do potencial da interagao fraca
[57]

3GF7TZ2 m%/v Yn 4
V,, =~V T (1 — 14+ 2) ~ 1074V, 4.37
p 002\/%2}/6 (H 2 + 3 (4.37)

2
em que my é a massa do boson W e Y,,, o nimero de néutrons por nicleon. Como con-

sequéncia, a forma completa da matriz de potenciais fica

Vee 00
v=|o0 0 0
0 0 V,

No caso de uma regidao com alta densidade, o potencial V,; se torna relevante e, assim,

Amg m 2m2 3
2Et ~ 2E“ em pur ~ 10" —10° g/em”’. (4.38)

Vir ~
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Em altas densidades, os estados de sabor coincidem com os autoestados no meio. Ou seja,
para p > p,., a hamiltoniana é aproximadamente diagonal: H® ~ P ~ Diag(Vee, 0, Vir).

Isso ocorre pois os potenciais Voe e V), dominam sobre outros termos na hamiltoniana.

O potencial V,,; pode ser negligenciado no intervalo de densidades V,,, < Am2,, /2F <

atm

Vee. Assim, a hamiltoniana sera [7]

2 2 2
mee + 2EVCC meu/ m:_,

r7(s) — 2 2
H — 2E me'u/ m#,w 0 . (439)
sz/ O m72_/7./

Sabe-se que, no ambiente da SN, ndo ha energia suficiente para que encontremos
muons ou tauons livres. Com a contagem das reagoes que produzem v, e v,, ¢ concluido
que, em média, a quantidade de v, é igual a de v;. A vista disso, considera-se que os fluxos
V(D) e v (V) sdo iguais e, portanto, serdo denominados de (F?). Por outro lado, durante
o processo de neutronizacao, para cada par de proton e elétron presente no nicleo mais
interior da SN, tem-se a producao de um v,. Portanto, o fluxo de neutrinos eletrénicos é
maior que F) e serd representado por FY. Assim, os estados iniciais serdo (Ve, v, v,) com

fluxos representados por (F2, FY, F?) e (Ue, Uy, Uyr) com fluxos (FY, FY, FY).

Os neutrinos ou antineutrinos provenientes de SN sao produzidos na parte mais interior
do niicleo, essa regido contém alta densidade de matéria. A vista disso, os estados de sabor,
para de neutrinos que sao produzidos no interior da SN, coincidem com os autoestados no
meio. Representaremos por v;, os autoestados de massa de neutrinos provenientes de SN,
ou seja, o indice “m” indica que o meio é das SN. No seu caminho para a Terra, o neutrino
atravessa regioes cuja densidade diminui gradativamente até alcancar o vacuo. Ao alcancar

o vacuo, o potencial efetivo, tanto para neutrinos quanto para antineutrinos, desaparece.

Os diagramas genéricos do level crossing, para hierarquia normal e invertida com
valores grandes de 6, sao representados pela Fig. 12. A construcao do esquema para o
level crossing é feita utilizando a hamiltoniana (4.39). As energias dos estados de sabores,
representadas pelas linhas pontilhadas, sdo determinadas pelos termos diagonais de (4.39),

ﬁi(;)(ne)(i =e, i/, 7'). Ja as linhas solidas sdo os autovalores da hamiltoniana (4.39).

Os antineutrinos podem ser representados no mesmo diagrama de level crossing 12.
Contudo, para que isso seja possivel, ¢ necessiria uma reinterpretacao do diagrama. Para os
antineutrinos, o potencial efetivo adquire sinal oposto, ou seja, V = —v/2Gpn.. Assim, os
antineutrinos sao vistos como se fossem neutrinos através da matéria com o potencial efetivo
negativo. Portanto, valores positivos de n, descrevem neutrinos, enquanto valores negativos

de n,., os antineutrinos.
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(a) (b)

Figura 12 — Diagramas do level crossing para: a) hierarquia normal de massa e grande 0, b)
hierarquia invertida de massa e grande 6. As linhas pontilhadas correspondem
as energias dos sabores v, v,y e v,+. J4 as linhas s6lidas representam os autova-
lores da hamiltoniana efetiva como funcao da densidade do niimero de elétrons.
Para n. < 0, a digrama mostra o canal de antineutrinos. Fonte: Ref. |58].

Fonte: Ref. [58].

Ao analisarmos os diagramas 12(a) e 12(b), percebemos que a ressonancia H ocorre
no canal de neutrino para hierarquia normal, enquanto, para antineutrinos, ela ocorre para
hierarquia invertida. A regido de ressonancia L ocorre no canal de neutrino para ambas as

hierarquias, na solucao vélida para o neutrino solar.

4.2 Probabilidades de Conversio e o Fluxo de Neutrinos nos Detec-

tores para Hierarquia Normal

42.1 Probabilidades da Conversdo de Neutrinos na Supernova, no Vacuo e na

Terra

Conforme foi discutido nas se¢oes anteriores, a producao de neutrinos ocorre na regiao
central da SN, em uma regiao de alta densidade. Assim, a densidade da regidao em que o
fluxo de neutrinos é produzido é muito maior que a densidade ressonante H e L, ou seja,
p > pﬁ > pf. Portanto, as misturas sao fortemente suprimidas, fazendo com que os

autoestados de sabor coincidam com os autoestados no meio. A partir do diagrama 12(a),
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temos

V3m = Ve, Vom = Vrr, Vim = Vyr. (440)

Portanto, assumiremos que os fluxos sao

F) =F, F) =F,  F =F.. (4.41)

O préximo passo consiste no calculo do fluxo dos autoestados de massa v; que chegam

a superficie da estrela. O primeiro a ser calculado serd o fluxo de v;. Para isso, primeiro,
temos que calcular a probabilidade de que os estados de sabor sejam detectados na superficie

da estrela como vy, assim

Pa = PpPr; (4.42)
P (1—Pp):; (4.43)
Py = (1—Py)Py. (4.44)

Em que F); representa a probabilidade de que o neutrino de um autoestado de sabor seja
convertido em um autoestado de massa v;. Por fim, utilizaremos a contribuicao do fluxo,

dado pela equacao (4.41), para encontrar o fluxo do autoestado de massa 1,
Fy = PyPLF’+ (1 — P)F°+ (1 — Py)P,F"
= PyP,F)+(1—PyP)F). (4.45)

Analogamente, na superficie da estrela, as probabilidades de que o neutrino seja con-

vertido em um autoestado de massa v, sao

P = Pu(l- Pp); (4.46)
Pulg = PL; (447)
Py = (1-Py)(1— Pp). (4.48)

Assim, utilizando a equacao (4.41), o fluxo para o autoestado de massa v, é

Fy = (Py — PyPp)F° + (1 — Py + Py P)FY. (4.49)

Por fim, para o autoestado de massa 13, as probabilidades de conversao sao
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P.s = (1— Pg); (4.50)
PMIS = 0, (451)
P, = Py. (4.52)

Com isso, a vista da equagao (4.41), o fluxo para o autoestado de massa v5 serd

Fy = (1— Py)F® + Py F?. (4.53)

Podemos compactar as equagoes (4.45), (4.49) e (4.53) da seguinte maneira
Fi=aF?+(1—a)F, (4.54)

em que

CL1:PHPL, CLQIPH(l—PL), CL3:1—PH. (455)

Ao deixar a SN, durante o caminho em que os neutrinos percorrem até a Terra, a
coeréncia nos autoestados de massa ¢ perdida, pois ocorre a separacao dos pacotes de onda.
Ao longo de uma distancia L, dois pacotes de onda que correspondem a dois autoestados de

massa com um dado Am? e energia F sio separados por uma distancia

Am?
. 4.
S E? L (4.56)

Em que AL representa a distancia em que dois pacotes de onda ficam separados. Para valores

AL =

tipicos da equacdo acima, obtém-se que AL ~ 1072 cm e os comprimentos individuais dos
pacotes de onda sido proximos de 107! ¢m [7]. Assim, pode-se concluir que o comprimento

individual dos pacotes de onda é muito menor do que AL.

Os neutrinos sao detectados, aqui na Terra, mediante o processo de interacao. A vista
disso, deve-se reescrever as equagoes para os fluxos (que estavam na base de massa) na base

de sabor. Isso é feito a partir do modelo de mistura massa-sabor, em que

F, = U4’ F; = FQ|Uei|*a; + Fy (1 = |Ueila;) - (4.57)

Portanto, o fluxo de neutrinos eletronicos que chegam a Terra é calculado como |7]

F,=pF) +(1-p)Fy, (4.58)
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em que (lembrando que, na nossa notacao, os indices repetidos serdao somados)

p = |Uet|*PuPr + |Ueo|*(Pyr — Py Pr) + |Ues|*(1 — Py) = |Usi|*as. (4.59)

Assim, p deve ser interpretado como a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos eletro-

nicos.

O fluxo total de neutrinos emitidos do nticleo é F? +2F?, pois, como discutido anteri-
ormente, o fluxo de v, é igual ao fluxo de v;. Por meio da conservagao do fluxo, encontra-se

o fluxo combinado de v, e v, na Terra, como sendo

FE,4+F =1-pF’+(1+p)F. (4.60)

Portanto, note que os fluxos finais foram escritos em termos da probabilidade de
sobrevivéncia p e dos fluxos iniciais F? e F°. TIsso s6 foi possivel gragas a incoeréncia nos

autoestados de massa.

Na superficie terrestre, a trajetoria dos neutrinos, apos atingir o detector, depende de
dois fatores: a diregao relativa da Terra com relacao & SN e a hora do dia. Os efeitos da
matéria terrestre na oscilacao dos neutrinos podem ser quantificados a partir da comparacao
de sinais provenientes de diferentes detectores. Contudo, observacoes de apenas um detector,
por meio do espectro de energia, podem ser utilizadas para estimar os efeitos da matéria

terrestre na oscilagao dos neutrinos.

Sabe-se que os autoestados de massa dos neutrinos que chegam a superficie da Terra
oscilam na matéria terrestre. Denominaremos por P, a probabilidade de que um autoestado
de massa v;, chegando & Terra, alcance o detector como v,.. Assim, o fluxo de v, no detector

seré |7]

FP = P,F, (4.61)

A vista da equacdo (4.54), ao inserir F}, temos

FP = Fla; P, + F° (1 — a;Py.) . (4.62)

Como a probabilidade é normalizada, vale a condicao de unitariedade Z P,. = 1. Portanto,

(2

o fluxo v, serd reescrito como sendo

FP =pPF) + (1 -p")F}, (4.63)
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em que

p” = a;Pe, (4.64)

e p” representa a probabilidade de sobrevivéncia no detector. Ao comparar as equacoes

(4.63) e (4.58), a diferenca dos fluxos no detector devido & propagagao na Terra ¢

EP—F. = FXp”—p)+F(p—p")
= (p” —p)(F) - F)) (4.65)

Por meio da diferenca de probabilidade (p” — p), pode-se quantificar os efeitos na matéria

terrestre, assim,

pD —pP= a/i(})ie - |Uei’2)- (466)
Ao explicitar a somatoria da equagao acima, a vista de que > P, = 1, de > |U4? =1 e da

equagao (4.55), obtém-se

p? —p= Py(Pa — |Uss|*)(1 — 2Pp) + (P — |Ues|*)(1 — Py — Py Py), (4.67)

em que foram realizadas as seguintes substituigoes

‘Uel‘Q = 1- ’Ue2|2 - ‘Ue3‘2 (468)

Plezl_PZE_PBe- (469)

Para efeito de estudo, iremos analisar a contribui¢ao do termo (Ps.—|U.3]?) da equagao

(4.67). O autoestado v oscila na Terra em pequenas distancias [7], com isso

QEVTerrzz
Am?

2
PSe - |U€3‘ ,S (
atm
em que Vre..q € 0 potencial efetivo de v, na Terra. Para neutrinos provenientes de SN, ou seja,

2
atm ~v

) sen®20,3, (4.70)

neutrinos que estao na faixa energética esperada de 5 — 50 MeV, tem-se 2EVre,.q /Am

1072 [7]. Considerando sen?26.3 ~ 1072, tem-se que

Py, — |Ugs|* ~ 1074, (4.71)
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Assim, considera-se irrelevante a contribuigao do termo (Ps. — |Ues|?) para a equagao (4.67).

Com isso, pode-se reescrever, finalmente, a equagao (4.66) como sendo

PP —p = Py(Pye — |Ues|*)(1 — 2Py). (4.72)

Portanto, inserindo o resultado obtido na expressao (4.72) na equagao (4.65), pode-
se reescrever a probabilidade de que um neutrino alcance o detector como v, da seguinte

maneira

FP ~ F. + Py(Py — |Uea|*)(1 — 2PL)(F? — F?). (4.73)
Na situacao em que sinais provenientes de dois detectores, D; e Dy, sao comparados, em

geral, obtém-se a diferenca nos fluxos

FPU— FP* = Fot Pu(Py) = |Uaf')(1 — 2PL)(FY — F))
—F. = Pu(Py) — Ual)(1 - 2P) (7 — FY)
~ Pu(1—2P)(By) = PY)(F ~ F)) (4.74)
em que PQ(? e Pz(z) sao as probabilidades de oscilacao v, <+ 15, para os detectores Dy e Do,

respectivamente.

Os efeitos da matéria terrestre, de acordo com a equacao (4.74), sdo resumidos em

trés partes:

i) o fator de conversao dentro da estrela é Py(1 — 2Pp). Esse fator é responséavel por
caracterizar as conversoes de neutrinos dentro da estrela. No caso em que Py — 1, a equagao
(4.72) é reduzida a

(PP — play = (Poe — |Uus|?)(1 — 2PL). (4.75)

Portanto, Py pode ser interpretado como um fator de supressao. Note que, no caso Py — 1,

a equacao (4.74) foi reduzida aos efeitos de matéria em uma mistura dois neutrinos;

ii) a diferenca da probabilidade de oscilagdo na Terra, Py, em dois detectores. Essa
diferenca é importante para quantizar os efeitos de matéria. Pois, se a trajetoria do neutrino
atravessa apenas o manto da Terra, pode-se usar uma densidade aproximadamente constante,

que nos fornece

~ ~ d
Pz(el) — PQ(S) ~ sen20g9sen (20,0 — 20.9) X [s.en2 (%) — sen? (—)} . (4.76)

m
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Em que 6.5 é o angulo de mistura, [, representa o comprimento da oscilacao dentro da Terra

e d;, a distancia percorrida pelo neutrino dentro da Terra antes de alcancar o detector;

iii) é proporcional a diferenca no fluxo original F? e F°. A luminosidade do espectro
de v, e v, & similar [59]. Os efeitos da Terra possuem sinais diferentes dependendo da energia
em questdo. Assim, o termo (F° — F?) é positivo para baixas energias e negativo para altas
energias. Assim, ha uma energia critica, denominada E,, tal que FO(FE.) = FO(FE.), em que
ocorre a mudanca do sinal. A vista dessa dependéncia com a energia, para energias mais

elevadas, espera-se que os efeitos terrestres sejam mais significativos.

Portanto, os efeitos da matéria terrestre no espectro de v, podem ser significativos

para o cenario em que vale a solucao atual.

4.2.2 Probabilidade da Conversdo de Antineutrinos na Supernova, no Vacuo e na

Terra

Os antineutrinos foram representados no mesmo diagrama de level crossing 12. Con-
tudo, para que isso fosse possivel, foi necessario uma reinterpretacao do diagrama. Para os
antineutrinos, o potencial efetivo adquire sinal oposto, ou seja, V = —v/2Gpn.. Assim, os
antineutrinos sao vistos como se fossem neutrinos através da matéria com o potencial efetivo
negativo. A densidade da regiao em que o fluxo de neutrinos é produzido é muito maior que
a densidade ressonante H e L, ou seja, p > p% > plt. Portanto, as misturas sao fortemente
suprimidas, fazendo com que os autoestados de sabor coincidam com os autoestados no meio,

logo, a vista do diagrama 12(a), tem-se que

Utm = Ve, Vom = Uy, Uspm = Urr. (4.77)

Portanto, assumiremos que os fluxos sao

—0

F, =F° T, =F° T, =F" (4.78)

im —
As transicoes do tipo 7, <> 73 serao desconsideradas, pois o pequeno angulo de mistura 6.3
¢ fortemente suprimido no meio. O estado 73, propaga-se adiabaticamente, assim, devido
a supressao do meio, tem-se que v, — v3. Os parametros que estao envolvidos na solugao
para o problema do neutrino solar irao definir se a propagacao dos outros dois estados sera

adiabatica ou nao adiabatica [60].

Partindo de argumentos analogos para o caso dos neutrinos, obtém-se, para antineu-
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trinos,

Fp =pF; + (1 = D)Fy, (4.79)

em que p representa a probabilidade de sobrevivéncia de 7, e é calculado como

p=|Ual*(1 = Pr) + |Us|*Pr. (4.80)

Note que, pela Fig. 12(a), o autoestado de massa vs,, propaga-se nao adiabaticamente na
regiao de ressonancia H. Entretanto, a regiao H esta fora de alcance no level crossing para
o canal de antineutrinos. A regiao L, por outro lado, para determinados parametros, entra
no level crossing, pois a regiao L esta proxima de existir no canal de antineutrinos. Assim,
o autoestado vs,, tem probabilidade Pj, de ser detectado como 7, e o autoestado v4,, possui

probabilidade (1 — P;) de ser detectado como 7.

Se a propagacao for do tipo completamente adiabético, transicoes entre os autoestados
de massa ndo acontecem. Assim, P, = 0 e a equacio (4.80) resume-se a
p=|Ual? (4.81)
De maneira similar ao que foi feito na segao anterior, pode-se calcular Fj; + F& por
meio da conservacao do fluxo. Logo, o fluxo combinado de antineutrinos nao eletronicos é
Fi+Fr=(1-p)F2+ (1+p)F. (4.82)

A vista das equacdes (4.60) e (4.82), pode-se escrever o fluxo total de neutrinos e

antineutrinos nao eletronicos

4Fx = FM+FT+FE+F?
= (1-p)F)+@2+p+p)F +(1-DF. (4.83)

Podemos escrever as equagoes (4.58), (4.79) e (4.83), utilizando a nota¢do matricial

para compactar os resultados obtidos. Assim, os fluxos sao escritos como

Fe P O 1_p Fé)
Fr | = 0 P 1-p Fo 1. (4.84)
4F, l—p 1—-p 2+p+p) \FY
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A equagdo (4.84) pode ser usada tanto para o caso de hierarquia normal quanto para o caso

de hierarquia invertida.

Consideraremos, agora, os efeitos de matéria terrestre para o antineutrino que sera
detectado em um dado detector. Utilizando as mesmas consideragoes da equacao (4.80),

tem-se

p” = Pi.(1 — Pp) +2P,.Py. (4.85)

A vista das equacdes (4.79), (4.80) e (4.85), pode-se obter a diferenca dos fluxos no detector

devido a propagacao na Terra. Portanto, obtém-se que

FéD_FEZ (Fle_|Uel|2)(1_2ﬁL)(F€0_F£)a (4'86)

Como foi visto na se¢do anterior, de acordo com as equagoes (4.70) e (4.71), v oscila na
Terra em curtas distancias. Portanto, pode-se negligenciar a contribuicao das oscilacoes de

v3 na Terra.

Na situacao em que sinais provenientes de dois detectores, D1 e D2, sao comparados,

em geral, obtém-se a diferenca nos fluxos. Assim, fazendo uso da equacao (4.86), tem-se que

P pP2 o (B B (1 9P, (FD — ). (4.87)

Assim, os efeitos da matéria terrestre para os antineutrinos podem ser resumidos em trés
partes:

i) a diferenca (File) — Fﬁ)) entre as probabilidades de oscilagao dentro da Terra para

neutrinos que alcancaram os dois detectores. Essa diferenca é importante para quantificar
os efeitos de matéria. Devido & auséncia da ressonancia H, a diferenca para o caso do canal
de neutrinos é que h& uma supressao no fator Py, como pode ser verificado ao comparar a
equagao (4.87) com a equacgao (4.74). Assim, se a trajetoria do neutrino atravessa apenas o

manto da Terra, pode-se usar uma densidade aproximadamente constante, que nos fornece

Pgle) — Pﬁ) ~~ —sen2098en (20,9 — 20.5) X {sem2 <%> — sen? (%)} , (4.88)
em que 562 ¢ o angulo de mistura dentro da Terra para antineutrinos. Os efeitos da matéria

terrestre no espectro do 7, sao significativos no cenario atual.

ii) o fator (1 —2Pp), esse fator é responsavel por caraterizar as conversoes de neutrino

dentro da estrela;
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iii) sao proporcionais a diferenga nos fluxos F2 e F?. Os efeitos da Terra possuem
sinais diferentes dependendo da energia em questdo. O termo (F2 — F?) serd negativo em
altas energias e positivo para baixas energias. Assim, ha uma energia critica, denominada
E,, tal que FO(E,) = FY(E.), em que ocorre a mudanca de sinal. A vista dessa dependéncia
com a energia, para energias mais elevadas, espera-se que os efeitos terrestres sejam mais

significativos.

Em sintese, no caso da hierarquia normal de massa, os efeitos da matéria terrestre
no espectro de 7, sao significativos apenas no cenario em que valem as solucoes LMA. Tais
efeitos praticamente ndo afetam a mistura de 75 e a troca de sinal ocorre na energia F., de
maneira que FO(E.) = FO(E.,).

4.3 Estudo do Caso com Hierarquia Normal

Nas secoes anteriores, as expressoes gerais para a probabilidade de transicao e os
fluxos dos neutrinos foram estudados. Os fluxos foram escritos em termos da probabilidade
de sobrevivéncia p e p, dos neutrinos e antineutrinos eletronicos, respectivamente. Nesta
secao, serao considerados os efeitos da conversao de neutrinos para o caso 3v com a hierarquia

normal de massa.

O modelo para massa e mistura do neutrino, na solugao LMA-MSW|, para o problema
do neutrino solar, é representado pela Fig. 13. Os dados provenientes dos neutrinos solares
sdo explicados via grande angulo de mistura no vacuo (LMA- Large Mizing Angle), que

conforme a Fig. 11, esta em

AmZ = (7,53 £0.18) x 107°eV?, sen®d,, = 0,304 £ 0, 014. (4.89)

De acordo com a Fig. 11, a solucio LMA esta dentro da regiao I, ou seja, na regiao
adiabatica. No canal de antineutrinos, ilustrado pela Fig. 12(a), vemos que as transi¢oes sao

as seguintes:

Ve — vlma v,u’ — vav Uy — Uz
Sendo o angulo de mistura no vacuo . grande, h4 uma conversao consideravel de 7, <> U5,
mesmo que os antineutrinos ndo encontrem nenhuma ressonéancia |7]. Utilizando da equagcao
(4.80), a vista de que P, ~ 0 (pois a regido I é adiabatica) e da equacao (3.40), tem-se que

a probabilidade de sobrevivéncia para antineutrinos eletrénicos é

P~ |Ua|? =~ cos® 0. (4.90)
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Figura 13 — Modelo para massa e mistura do neutrino, na solucao LMA-MSW, para o pro-
blema do neutrino solar.

Fonte: Ref. [7].

Para o canal de neutrinos, tanto a ressonancia L. quanto a H sao adiabaticas. Assim,

pela Fig. 12(a), vemos que as transigdes sdo as seguintes:

Vsm = Ve, Vom = Vy/y  Vim = V.

Utilizando da equagao (4.59), a vista de que Py = P, =~ 0 e da equacao (3.36), obtém-se a

probabilidade de sobrevivéncia para neutrinos eletronicos é

p ~ |Usl*Py+ |Uesl*(1 — Pr) (4.91)
~ sen’0, Py + |Ues)*(1 — Py) (4.92)
~ |Uesl® ~0,024. (4.93)

Entretanto, a adiabaticidade na ressonancia H é decidida por meio da regiao na qual |U.|?

domina.

Os fluxos de neutrinos provenientes de SN que chegam até a Terra podem ser quan-
tificados por meio da expressao (4.84), com p e p dados em termos das equagoes (4.90) e

(4.93). Para tal, iremos considerar as regioes I, II e III da Fig. 11. Vale ressaltar que a Fig.
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11 foi feita para energia de neutrinos de 5 e 50 MeV, assim, a regiao LMA esta toda dentro
da regiao adiabatica. Contudo, nada impede que o neutrino tenha uma energia fora da faixa
5-50 MeV (lembre-se que a adiabaticidade aumenta com F e diminui com o crescimento de

Am? e sen?20), fazendo com que a regiao IT ou I1T sejam deslocadas para a solugio LMA.

Na regiao I, o esquema dado pela Fig. 12(a), a transicao é do tipo adiabatica na

camada ressonante H. Portanto, as seguintes transi¢coes ocorrem dentro da estrela:

Ve — U3, VM/ — 1, Uy —> Vs

Uma vez que transicao é adiabética na camada ressonante H, tem-se que Py =~ 0. Assim, a
probabilidade de sobrevivéncia para neutrinos eletrénicos sera p ~ |U|? =~ 0,024. Fazendo

uso da equagdo (4.84), temos que o fluxo total de neutrinos que chegam até a Terra é

o
2

Ues|"Fe + (1 = [Ues|") Fy = FY,
F, =~ cos® 0o FY + sen*0, FY, (4.94)
4F, =~ F?+sen®0oF2 + (2 + cos® 0,)FY.

Uma vez que Py ~ 0, no esquema de solucao, os efeitos da matéria terrestre sao

esperados e muito significativos no espectro de antineutrinos eletrénicos.

Para a regiao II, a adiabaticidade é parcialmente quebrada, logo a probabilidade flip
na ressonancia H deve ser levada em conta. Assim, de acordo com a Fig. 12(a), as seguintes

transigoes ocorrem dentro da estrela

Ve — Vo, V3, Vy — V1, Vy —2 V2, V3.

A vista da equacdo (4.92) e de que |U,3|? ~ 0, na regido II, a probabilidade de sobrevivéncia

para neutrinos eletronicos é

p ~ sen’f, Py 4.95
®

Pela equacao acima, nota-se que a probabilidade p depende de dois fatores: Py e do sen?6.
Portanto para medidas tipicas de tais fatores, a probabilidade p assume valores entre 0,02 e
0,4 [7].

Por fim, fazendo uso da equagao (4.84), tem-se que o fluxo total de neutrinos que

chegam até a Terra é
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F, =~ sen’0oPyF + (1 —sen®0,Py)Fy,
Fr =~ cos®0uF2 +sen®0, Py F?Y, (4.96)
4F, (1 —sen0., Py ) F? 4 sen®0 Py F2 + (3 — sen®0g, + sen0, Py ) FY.  (4.97)

Q

Note que os espectros dados em v,, 7, e v, sao compostos.

Uma vez que o fator Py suprime moderadamente os efeitos no espectro do v, , no
esquema, de solucao atual, os efeitos da matéria terrestre podem ser esperados no espectro

de neutrinos e antineutrinos eletrénicos.

Para a regiao III, a ressonancia H ¢ do tipo nao adiabatica. Portanto, por meio da
equagao (4.91), em que Py =~ 1, tem-se que p & |Ug|? ~ 0,2 — 0,4 . Assim, de acordo com

a Fig. 12(a), as seguintes transi¢oes ocorrem dentro da estrela

Ve = Vom, Vw — Vim, Vi — VUsm.

Com isso, tem-se que p = sen®d, e p = cos® f. Fazendo uso da equagio (4.84), temos que o

fluxo total de neutrinos que chegam até a Terra é

F, = sen®0,F" + cos? 0, F?,
F, = cos® 0, FY + sen0, FY, (4.98)
AF, = cos®OoF? +sen’0, FY + 3F,.
Note que os trés tipos de espectro (v, 7, € 1) $80 compostos.

Para o canal de neutrinos, a vista da equagao (4.76) e inserindo que P, = 0, pode-se

obter a diferenca dos fluxos no detector devido & propagacao na Terra.

FP — F, = Py(Py — |Una)(F? — FY). (4.99)

Portanto, para que possamos quantificar os efeitos da matéria terrestre, utiliza-se a simplifi-
cagao de que a densidade da Terra é constante. Assim, estima-se que o fator (P, — |Ug|?) é

proximo de 0,3 para faixa de energia de 20-50 MeV |7].

Analogamente para o canal de antineutrinos, tem-se

FP — F, = (P — |Ua))(F? — FY). (4.100)
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Figura 14 — Efeitos da matéria terrestre observados em (a) espectro v, e (b) espectro 7, para
Py = 1 na solucdo LMA (Am? =2 x 107%V?, sen?20,, = 0,9). As linhas ponti-
lhadas, tracejadas e solidas representam, respectivamente, o numero de eventos
em corrente carregada v — N quando a distancia percorrida pelos neutrinos atra-
vés da Terra é d = 0 km, d = 4000 km e d = 6000 km.

Fonte: Ref. [7].

Note que na equacao acima, nao ha o fator Py (que pode ser interpretado como um fator
de supressao). Assim, os efeitos sao consideraveis em todas as trés regioves de Ugz. O fator
(P1. — |Ue1]?) pode ser tao grande quanto 0,3 para faixas de energia em torno de 20-50 MeV
|7].

Os efeitos da matéria terrestre no espectro de v, e U, sao ilustrados na Fig. 14 para
diferentes distancias através da Terra. E por meio do fator (F2 — F?), presente nas equagoes
(4.99) e (4.100), que se determina o sinal dos efeitos terrestres para o canal de neutrinos e
antineutrinos. Note pela Fig. 14 que h& uma significativa redugao no fluxo de v, (7.) em
energia maiores do que E, (E,). Isso ocorre, pois a secdo de choque da detecgdo da interagio

de neutrinos é maior em grandes energias.

A vista de que Po. > |Ug|?* e Pi. > |U.|?, conclui-se que as equacdes (4.99) e
(4.100) implicam: i) para £ < E. ou E < E., obtém-se um realce no sinal de neutrinos ou
antineutrinos; ii) por outro lado, para £ > E, ou E > E,, ocorre perda do sinal. Pode-
se obter informacoes acerca dos efeitos da matéria terrestre, mesmo quando o espectro é

proveniente de apenas um detector, por meio de distor¢oes do espectro.
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4.4  Probabilidade de Conversdo e Fluxos dos Neutrinos para Hierar-

quia Invertida de Massa

Conforme discutido anteriormente, ainda nao se sabe qual o tipo de hierarquia de
massa para os neutrinos. Portanto, repetiremos todo o processo feito para hierarquia normal

tanto para neutrino quanto para antineutrinos, s6 que com a hierarquia invertida.

4 41 Probabilidade de Conversio dos Neutrinos na Supernova, no Vacuo e na
Terra
Na regido de produgao dos neutrinos, regiao em que p > p& > pf as misturas sao

fortemente suprimidas. Assim, de acordo com a Fig. 12(b), na regiao de alta densidade, os

autoestados de sabor coincidem com os autoestados no meio, logo

Vim = Vy, Vo = Ve, V3m = Vyr, (4101)

Analogamente ao que fora feito anteriormente, o fluxo de neutrinos eletronicos que

chegam a Terra é calculado como

F, =pF)+ (1—p)F.. (4.102)

Pela Fig. 12(b), pode-se perceber que a a regido de ressonancia H estd no canal de
antineutrinos, enquanto que a regiao de ressonancia L, no canal de neutrinos. Note que o
autoestado v, esta fora do alcance do level crossing no canal de neutrinos. O autoestado vy,
tem uma probabilidade Py, de ser detectado como v, e o autoestado vs,,, uma probabilidade
de (1 — Pp) de ser detectado nesse mesmo sabor. Assim, a probabilidade de sobrevivéncia

para neutrinos eletrénicos é

p=|Ual’Pr + |Us*(1 = Pp). (4.103)

A partir de argumentos anélogos, a probabilidade de sobrevivéncia do neutrino eletronico no

detector é

PP = PP+ Po(1 — Py). (4.104)

Assim, podemos quantificar os efeitos da matéria terrestre para a hierarquia invertida

de massa, pois
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FP =~ F.4+@" —p(F) - F)
F.+ [PiePr+ Poc(1 — Pr) — |Ua PP + [Uea|*(1 = Pp)] (FY — FY) . (4.105)

Q

Logo, os efeitos da matéria terrestre sao obtidos ao comparar os sinais provenientes de dois

detectores, D; e D, portanto, tem-se
FP' = FP* m (P = P)(1 = 2PL)(FY — F), (4.106)

em que foi realizado (& vista de que nessa situagao nao héa ressonancia H) a seguinte substi-

tuicao

Pie=1- Dy, (4.107)

Devido a auséncia do fator Py na equacio (4.106), que pode ser interpretado como fator de
supressao, os efeitos da matéria terrestre podem ser maiores do que no caso da hierarquia

normal de massa.

442 Probabilidade de Conversdo dos Antineutrinos na Supernova, no Vacuo e

na Terra

Na regido de producao dos neutrinos, regiao em que p > p& > pf as misturas sao
fortemente suprimidas. Assim, de acordo com a Fig. 12(b), na regiao de alta densidade, os

autoestados de sabor coincidem com os autoestados no meio, logo

Uim = Uy, Doy = Uy, Vg = e (4.108)

Pela Fig. 12(b), pode-se perceber que a a regiao de ressonancia H esta no canal de
antineutrinos, enquanto que a regiao de ressonancia L, no canal de neutrinos. Entretanto, a
adiabaticidade na camada de ressonancia L depende de parametros da solucao dos neutrinos
solares. Portanto, também devido a proximidade com o level crossing, iremos considerar a
camada L. no canal de propagacao dos antineutrinos. Note que o autoestado vy, possui uma
probabilidade FH(I — FL) de ser detectado como 7, ; para o autoestado Vs, a probabilidade
de ser detectado como 7, é Py P: por fim, para o autoestado Ts, a probabilidade sera de

1 — Py. Assim, a probabilidade de sobrevivéncia para antineutrinos eletronicos sera

7= |Ua*Pu(1 — Pp) + |Una* Py P, + |Ues|?(1 — Py). (4.109)
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A probabilidade de sobrevivéncia para antineutrinos eletrénicos no detector, partindo

dos mesmo argumentos que foram feitos na equacao (4.109), é

p” = P1.Py(1 — Pp) + Py, Py P + Ps.(1 — Py). (4.110)

Com as equacoes (4.109) e (4.110), tem-se

P° =D = (Pie—|Ual>)(1 = 2PL)Py + (P3. — |Ues|*)(1 — Py — Py Pr) (4.111)

~ (P — |Ual*)(1 —2PL)Py (4.112)

em que fora utilizado zﬁie = 1 e que o autoestado 73 oscila em curta distancia dentro
da estrela. Assim, temos o suficiente para poder quantificar os efeitos da matéria terrestre.

Como sabemos, isso é feito mediante a comparacao de sinais provenientes de dois detectores,

logo

FP'— FP? = Py(P) = P2)(1 - 2P,)(F? — FY). (4.113)

e

A partir desses resultados, pode-se concluir que no cenario atual os efeitos da matéria

terrestre sao significativos.

45 Estudo do Caso com Hierarquia Invertida
Os dados provenientes dos neutrinos solares sao explicados via grande angulo de mis-
tura no vacuo (LMA- Large Mizing Angle), que conforme a Fig. 11, estd em
AmZ = (7,53 £0.18) x 107°eV?,  sen®d,, = 0,304 £ 0, 014. (4.114)

De acordo com a Fig. 11, a solucao LMA est4 dentro da regiao I, ou seja, na regiao
adiabatica. No canal de neutrinos, ilustrado pela Fig. 12(b), a camada ressonante L é

adiabatica. Assim, as transicoes sao
Ve — Vo, vy — U1, Vo —r V3.
Da equagao (4.103), & vista de que as transi¢bes na camada ressonante sdo adiabatica, ou

seja, Pp = 0, tem-se [40]

p a2 |Ues)? ~ sen0,, = 0,304 + 0,014. (4.115)



Capitulo 4. NEUTRINOS DE SUPERNOVAS 86

Com a probabilidade de sobrevivéncia para neutrinos eletronicos, podemos encontrar o fluxo

de neutrinos eletronicos esperado, logo

F, ~ sen®*0, F? + cos® 0, FY. (4.116)

No canal de antineutrinos, as transi¢oes na camada L sao adiabaticas, logo nao ha
probabilidade de transicio entre autoestados de massa. A vista disso, tem-se P, ~ 0 e da
equagao (4.109)

P = |Ua|*Pu + |Us|*(1 — Ppg). (4.117)

Logo,

F = [|U61|2FH + |Ues)?(1 — Py)] FO + [1- |Uet|* Py + |Ues* (1 — Py)] F?. (4.118)

Lembre-se que a Fig. 11 foi feita para energia de neutrinos de 5 e 50 MeV, assim, a
regiao LMA esta toda dentro da regiao adiabatica. Contudo, nada impede que o neutrino
tenha uma energia fora da faixa 5-50 MeV (lembre-se que a adiabaticidade aumenta com F
e diminui com o crescimento de Am? e sen?20), fazendo com que a regiao II ou III sejam

deslocadas para a solucao LMA.

Na regiao I, o esquema dado pela Fig. 12(b),a transi¢do é do tipo adiabatica na
camada ressonante H. Portanto, no canal de antineutrinos, as seguintes transi¢coes ocorrem

dentro da estrela:

Ve — Vs, ﬁ’u/ — Vo, Vg — Vq.

Da equacio (4.109), Py ~ 0 e [39]

P~ |Ugs|? = (0,024 £ 0,002). (4.119)

Consequentemente, o espectro para antineutrinos eletronicos é

F,~ F?, (4.120)

note que esse espectro é praticamente duro de v,. Entretanto, os espectros finais de neutrinos

eletronicos e v, sao compostos.



Capitulo 4. NEUTRINOS DE SUPERNOVAS 87

Regiao Hierarquia P D
I Normal |U.3]? cos® O,
Invertida  sen?d |Ue3?
11 Normal  sen?0,Py  cos? 0
Invertida  sen?(,  cos®fo Py
111 Normal send,, cos? 0,
Invertida  sen?0 cos? 0,

Tabela 2 — Valores para as probabilidades de sobrevivéncia p e p nas diversas regioes.

Conforme ilustrado pela Fig. 14(a), a vista da equagao (4.106), os efeitos provocados
pela matéria terrestre sao consideraveis no espectro de neutrinos eletronicos. Por outro lado,
no espectro de antineutrinos eletronicos, devido a supressio provocada pelo fator Py ~
0 e pela pequena mistura de antineutrinos na Terra, os efeitos da matéria terrestre sao

praticamente inexistentes.

Para a regiao II, as transicoes na camada ressonante H sao incompletas. Assim, de

acordo com o diagrama de level crossing 12(b), as seguintes transi¢des ocorrem:

ﬁe —>?1,§3, ﬁu/ —>52, 37—/ —>51,§3.

Da equacdo (4.109), apés utilizar o termo Py ~ 0, obtém-se

ﬁ%FH|U61|2 :FHCOS2 0@. (4121)
Logo, os trés espectros de neutrinos que chegam a Terra sao compostos.

Para a regiao III, no canal de antineutrinos, as transi¢oes sao nao adiabaticas na

camada H. As seguintes transi¢oes, de acordo com a Fig. 12(b), ocorrem dentro da estrela

ve — vlma ﬁ,r/ — v3mu ﬁu’ — va-

Assim, fazendo uso das probabilidades de sobrevivéncia a vista de que que P, =0 e
Py # 0, encontramos para a regiao III que o fluxo é composto tanto para 7, quanto para v,

e Uy
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Pico de Espectro efeitos terrestre

Hierarquia Neutronizacao U, U, U, U,
I Normal R Uy Duro Composto ~0 Sim
Invertida Ve, Vg Composto Duro Sim ~0
II Normal Ve, Vg Composto Composto Sim Sim
Invertida Ve, Vg Composto Composto Sim Sim
IIT  Normal Ve, Vg Composto Composto Sim Sim
Invertida Ve, Vg, Composto Composto Sim Sim

Tabela 3 — Efeitos observados nas diversas regides. Para (i) pico de neutronizacao, (ii) natu-
reza final do espectro de v, e 7, e (iii) os efeitos na matéria terrestre.

A tabela 2 apresenta os diversos valores de p e p para a hierarquia normal e invertida
nas regioes I, II ou III. Ja a tabela 3 resume as informagoes acerca dos (i) canais nos quais
0 pico de neutronizagao ocorre: com isso, tem-se que v, significa o quase desaparecimento
do pico a partir do canal v,, ou seja, isso corresponde a uma supressao por meio do fator
|Ucs]? = (0,024 4 0,002). Em (ii), tem-se uma caracteristica quantitativa para os espectros

Ve € U,.

Tanto para os canais de v, quanto para 7., os efeitos da matéria terrestre sao signifi-

cativos, de acordo com as equagoes (4.106), (4.113) e da Fig. 14.

4.6 Neutrinos da SN1987A

Esta se¢ao tem como objetivo realizar uma descrigao “tradicional” da SN1987A, espe-
cialmente no que se refere & emissao de antineutrinos eletronicos. Apresentaremos também
os principais detectores que forneceram as medidas da SN1987A com suas respectivas carac-

teristicas e informacoes.

Apos a observacao feita por Kepler em 1604, a SN1987A marcou-se por ser a des-
coberta da mais préoxima SN verificada. Ocorreu em uma pequena galaxia satélite muito
proxima da Via Lactea, a Grande Nuvem de Magalhaes (GNM), a uma distancia de 50 kpc
(165,000 anos-luz). A Fig. 15 ilustra o antes e o depois da explosdo da SN198TA. Este

evento foi perto o suficiente para que varios detectores subterraneos, que estavam em uso,
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Figura 15 — Antes e depois da explosao: SN1987A. Ocorreu em uma pequena galaxia satélite
muito proxima da Via Lactea, a Grande Nuvem de Magalhaes (GNM), a uma
distancia de 50 kpc (165,000 anos-luz).

Fonte: Ref. |58].

conseguissem detectar o fluxo de neutrinos emitidos pelo colapso do nticleo da supergigante
azul Sanduleak-69202, a estrela progenitora. Os neutrinos verificados foram registrados no
dia 23 de fevereiro de 1987 as 7:35:40 UT, enquanto a primeira evidéncia do sinal 6ptico as
10:38 UT [61].

Os principais detectores que forneceram informacoes dos neutrinos da SN foram: Che-
renkov Kamiokande-IT (KII) e Irvine-Michigan-Brookhaven (IMB). Um outro detector é o
Baksan Scintillator Telescope (BST), que detectou neutrinos, porém em menor quantidade.
O detector Mont Blanc também conseguiu detectar neutrinos, mas suas observagoes capta-
ram uma flutuacao de eventos de fundo e nao o sinal da SN1987A. Mont Blanc foi construido
para observar neutrinos de supernova oriundos do colapso de ntcleo a distancia de 10 kpc.

Suas observacoes ocorrem 5 h antes dos outros detectores e nao houve outro evento contempo-
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Figura 16 — Eficiéncias para os detectores KII, IMB e Baksan na deteccao de neutrinos de
SN1987A.

Fonte: Ref. [19].

raneo observado pelos demais. Assim, os dados coletados por este detector sao relativamente
contraditorios. O volume relevante de IMB para SN1987A foi de 6,8 kton, enquanto que
para KII foi 2,14 kton e 200 ton para Baksan. Em termos de protons, a correspondéncia é
de 4,6 x 1032 para IMB, 1,43 x 10%? para KII e 1,88 x 103!para Baksan.

Os detectores IMB e KII medem os neutrinos por meio da luz Cherenkov que é emi-
tida por particulas secundérias carregadas. O detector KII foi transformado em Super-
Kamiokande (SK), ja o IMB nao se encontra em funcionamento. Baksan realizou suas me-
didas por meio da luz cintilante produzida por particulas secundarias carregadas. A Fig. 16

mostra uma comparacao da eficiéncia dos trés detectores.

Na agua, os processos relevantes de interacdo de neutrinos sdo: i) espalhamento elés-
tico em elétrons, v, + e~ — v, + e; 1) decaimento beta inverso por corrente carregada,
Vo +p — n+e"; i) também por corrente carregada, v, + O — e~ + F16. Para a reagao

beta inverso, a secao de choque é dada por
GE 2 2 —44 2 2
o =—Lcos?0c (C} + 3C3) peEe (1+6) = 9,4 x 107 em?(1 + 8)p.E./MeV?,  (4.122)
T

em que G representa a constante de Fermi e cos? 0 ~ 0,95 é o angulo de Cabibbo, p. e E,
sdo0, nesta ordem, o momento e a energia do positron. As constantes Cyy =1 e C'y = 1,26 sao
constantes de acoplamento fraca vetorial (corrente carregada) e axial, respectivamente. Por

fim, 0 é uma constante que incorpora pequenas correcoes no recuo do nicleon, coulombiana,
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Figura 17 — Secao de choque na colisdo de neutrinos com outros alvos num detector de agua
do tipo Cherenkov.

Fonte: Ref. [19].

radioativa e magnética [62]. Deixando de lado o efeito do recuo, temos que
E.=FE,—m,+m,~E,—13MeV.

O limiar desta expressao é proximo de 1,8 MeV, pois a energia minima de E, é m..

Para v, +01'% a expressao geral é bem mais complicada. Uma aproximacao, que busca

a simplificagao, é tomar somente o 2~ como estado do nticleo de F'6 assim [63]

o~1,1x10"*em?(E,/MeV — 13)% (4.123)

O grafico 17 mostra todas as secoes de choque relevantes por molécula de dgua em
funcao da energia do neutrino E,. Note que as curvas apresentam um fator 10 para elétrons
(dez por molécula de H20) e 2 por alvo de proton (dois por molécula de HyO). A segao de
choque v, + O acima de seu limiar, cresce rapidamente. Logo, este é o processo dominante
para v,. Contudo, para observar neutrinos oriundos de SN, 7, +p é o processo absolutamente

dominante, pois a energia das espécies de neutrinos é similar.

O detector Baksan possui um cintilador organico, cuja composicao é basicamente
formada por moléculas de alcanos e hidrocarbonetos de formula geral C, + Hs,,1 2, com n & 9.
Neste detector, o decaimento beta inverso também ¢ a reacao dominante e o espalhamento

elastico em elétrons é possivel. O processo v, + C? — N'2 4+ e~ ocorre para F,, > 30 MeV.

A vista das curvas de eficiéncia dos detectores e a secao de choque (dada pela equagcao

(4.122)) podemos calcular, por meio da reacao dominante 7, + p nos detectores, o numero de
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Figura 18 — A esquerda mostramos o espectro de neutrinos normalizado para uma distribui-
¢ao de Maxwell-Boltzmann (tracejada) e para uma Fermi-Dirac com um paré-
metro 7 = 2 (solida). Na figura a direita o numero de eventos 7. esperados
por intervalo de energia para KII e IMB, sendo que a curva soélida é para uma
distribuicao de neutrinos sem o fator n, enquanto que a tracejada considera tal
fator.

Fonte: Ref. [19].

eventos esperados por intervalo de energia. O grafico 18 utiliza do fluxo de 7, , calculado por
Burrows em 1988 [64], para uma supernova a mesma distancia de SN1987A e o nimero de
eventos por intervalo de energia em KII. Na Fig. 18, a curva tracejada considera uma emissao
completamente térmica, ou seja, uma emissao do tipo Maxwell-Boltzmann; ja a curva sélida
leva em conta o fator de degenerescéncia igual a 1, = 2, pois o espectro de neutrinos é bem

descrito por uma forma espectral do tipo Fermi-Dirac [65]

dL, Jo%
X )
dE,  1+exp(E,/T,—n,)

(4.124)

Uma maneira distinta de calcular o nimero de eventos é
Nep = N, x I3, X o,

em que N, é o ntimero de alvos, F5;, o fluxo de neutrinos (que depende do modelo de emissao
de neutrinos) e o a se¢do de choque dada pela equagao (4.122). Assim, obtém-se 11 eventos

para KII e 3,9 para IMB.

Diferentemente dos detectores do tipo cintilacao, os detectores do tipo Cherenkov
determinam a direcao do evento, ou melhor, a direcao do pésitron emitido na reacao IBD
por meio da direcionalidade da luz Cherenkov emitida. Contudo, a principal limitacao é

a existéncia de miltiplos espalhamentos coulombianos no meio onde ocorre a detecgao dos
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neutrinos. O desvio angular devido a multiplos espalhamentos foi calculado por Hirata em
1991 [66]. O valores encontrados foram: 34° para energia do positron de 5 MeV até 22° para
energia do positron de 20 MeV.

Uma vez que as colisoes elasticas preservam a dire¢ao do movimento (relativo ao neu-
trino incidente) de léptons carregados, a principal limita¢ao para reconstrugao de dire¢ao do
neutrino sao os miltiplos espalhamentos coulombianos. Obtém-se uma distribuicao angu-
lar e isotropica para a reacao 7, + p, mesmo apresentando uma pequena assimetria angular
de 10% [67]. Por outro lado, a reagao v, + O°® fornece uma distribui¢ao quase que isotro-
pica, proporcional a 1 — %cos@ [68]. SN produzem, em nimeros iguais, todos os sabores
de (anti)neutrinos. Portanto, o sinal proveniente de SN é dominado pela reagao isotropica

Ve + p.

A tabela 4 mostra informacao a respeito dos trés experimentos citados: nimero do
evento (Evento), tempo em segundos (¢;(s)), angulo no caso de detectores do tipo Cherenkov
(6;) com seu erro associado, energia do evento detectado (E;(MeV)), ou seja, do pésitron, e o
seu erro associado (o;(MeV )). Na Fig. 19 os (anti)neutrinos, ou melhor, a energia produzida
pelos positrons na reacao IBD, foram detectados na distribuicao temporal. Os circulos cheios
correspondem a eventos e os circulos vazios estao relacionados aos eventos de fundo. Podemos
reconstruir a energia do positron ou do elétron por meio da quantidade total de luz Cherenkov
ou cintilante emitida. A energia é quase proporcional (considerando pequenas energias) ao
numero de fotomultiplicadoras atingidas em um evento. Verifica-se que a energia do neutrino
na reagao IBD é cerca de 2 MeV maior que a energia do positron detectado. Isto se deve ao
fato de que existe um limiar na reacao e efeitos de recuo. Para as improvéveis colisoes entre
Ve, 0 estado final da distribuicao de energia dos elétrons é amplo, assim somos permitidos a

dar apenas um limite inferior a energia do neutrino.

A precisao no tempo absoluto no IMB é dentro de +50 ms, enquanto o de KII é
dentro de +1 min. Para Baksan, a incerteza é de +2/—54 s, apresentando um comportamento
estranho. Entao, os relogios dos detectores nao sao sincronizados. Contudo, levando em conta
as incertezas temporais, os eventos foram relacionados a uma tnica explosao de SN1987A.
O grafico 20 exibe o angulo © relativo & direcao oposta da SN, ou seja, relativo a diregao do

fluxo de neutrino.

Poderiamos, a principio, ter associado os eventos observados a flutuacoes raras de
eventos de fundo. No entanto, o grupo Kamiokande encontrou uma probabilidade de 0,6 x

1077 de que o efeito observado estivesse associado a flutuacoes aleatoérias de fundo constante.

O grupo Kamiokande encontrou 53 eventos que estao vinculados a eventos de fundo

temporalmente relacionados. Assim, qualquer agrupamento associado a um muon de alta



Capitulo 4. NEUTRINOS DE SUPERNOVAS

Evento  #;(s) E;(MeV) o;,(MeV)  6:(deg)
Kamiokande I1I
1 =0.0 20.0 2.9 18 £ 18
2 0.107 13.5 3.2 40 + 27
3 0.303 7.5 2.0 108 + 32
4 (0.324 9.2 2.7 70 4+ 30
) 0.507 12.8 2.9 135 4+ 23
6 0.686 6.3 1.7 68 + 77
7 1.541 35.4 8.0 324+ 16
8 1.728 21.0 4.2 30 £ 18
9 1.915 19.8 3.2 38 4+ 22
10 9.219 8.6 2.7 122 + 30
11 10.433 13.0 2.6 49 + 26
12 12.439 8.9 1.9 91 4+ 39
13 17.641 6.5 1.6 -
14 20.257 5.4 1.4 -
15 21.355 4.6 1.3 -
16 23.814 6.5 1.6 -
IMB
1 = 0.0 38 7 48 + 10
2 0.412 37 7 44 + 15
3 0.650 28 6 56 4+ 20
4 1.141 39 7 65 4+ 20
5 1.562 36 9 33+ 15
6 2.684 36 6 52 4+ 10
7 5.010 19 5 42 + 20
8 5.582 22 5 104 + 20
Baksan
1 = 0.0 12.0 2.4 -
2 (0.435 17.9 3.6 -
3 1.710 23.5 4.7 -
4 7.687 17.6 3.5 -
5 9.099 20.3 4.1 -

Tabela 4 — Dados detectados por Kamiokande-II, IMB e Baksan para a SN1987A.
Fonte: Ref. [§].
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Fonte: Ref. [19].

energia se torna suspeito. Realiza-se um corte nos dados para que o funcao nao encontre
nenhum fundo com multiplicidade 3 ou maior em grupos de dados de 100 dias [66]. Portanto,
¢ altamente improvavel que o agrupamento de eventos 10 — 12 nos dados de KII tenha sido

causado por eventos de fundo.

O detector Baksan possui uma taxa de fundo maior. Com a frequéncia de 1 por dia,
agrupamentos de eventos de multiplicidade 5 ou mais, dentro de 9 s, sao detectados. Logo,
a probabilidade para tal fundo ser agrupada em um minuto em IMB e KII como eventos é
de 5 x 107

O espectro de emissao dos neutrinos nao é do tipo Fermi-Dirac (espectro de corpo
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dos eventos.

Fonte: Ref. [19].

negro), mas sim, modificado. Isto é, ambas as caudas de alta e baixa energia sdo suprimidas
com relacao as caudas do espectro de corpo negro, supondo mesma energia média. Por meio
de simulagoes numéricas da Ref. [69] e confirmadas por [70], obtém-se a evolucao temporal
da luminosidade do neutrino e da energia média, conforme Fig. 21. Estima-se |71, 72| que

as energias médias integradas no tempo sao

(E,,) ~10MeV, (E;,) ~ 15MeV, (E,,) ~ 20MeV (4.125)

O espectro de energia dos 1,’s e U,’s é mostrado por meio de simulagoes numéricas
das referéncias [69, 73|, conforme Fig. 22. Contudo, o modelo de referéncia [73] ndo consegue
descrever corretamente o fenomeno de explosao da SN, que é uma dificuldade constante nas
simulacoes numéricas. As curvas pontilhadas na Fig. 22 representam as aproximacoes de

Fermi-Dirac, escritas abaixo [74]

dN  120L  E*
dE  TmiT*eB/T 4+ 17

(4.126)
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Figura 21 — Evolugao temporal da luminosidade do neutrino e da energia média. O tempo
tem inicio no comeco do colapso. O painel da esquerda mostra a fase inicial
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Fonte: Ref. [69].

em que
~180¢(3) (£)
N Tt

é a temperatura efetiva, ((3) ~ 1,20206 a funcao zeta de Riemann de 3 e

> AN
L= [ EdE(——
J; #e ()

a luminosidade total. Em praticamente todas as simulagoes numéricas, a luminosidade dos

T ~0,3173 (E)

diversos sabores de neutrinos integrada no tempo foi aproximadamente igual. Para um melhor
ajuste no espectro obtido nas simulagoes de SN, adiciona-se um parametro n que funciona

como um potencial quimico efetivo, assim

AN L E?
dE — F(n)T*eB/T-n 41’

(4.127)

em que
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Fonte: Ref. [8].

Para o caso em questao, (E) /T ~ 3,1514 + 0,1250n + 0, 0429n* + 0(n3). Os valores tipicos
de n sdo: n,, =2, Nz ~ 3 e n,, ~ 1|74]. Uma outra parametrizagdo que é comumente usada

e

do espectro de neutrinos ¢ |74, 75]

aN _ w (E)ﬁ o~ L(1+B)E/E (4.128)
dE T(148)E’ ’

E

em que L representa a energia total liberada em forma de neutrinos, E a energia média do

neutrino e § um parametro.

Longe e fora da neutrinosfera, no cenario de explosao atrasada, o choque interrompido
fica a um raio de aproximadamente 100 — 300 km. Apds o choque, a temperatura é aproxi-
madamente 1,5 MeV e a densidade da ordem de 10® g/cm3. A explosao da SN é devido a
captura de 5 — 10% do fluxo térmico de neutrinos emitidos pela neutrinosfera, que reaviva a
onda de choque. Os neutrinos e antineutrinos eletronicos carregam a maior parte da energia

depositada.

Para gerar a explosao, uma quantidade suficiente de energia deve ser depositada atras
da onda de choque. Assim, aproximadamente meio segundo depois do rebote, o choque
é revivido e empurra as camadas externas. Contudo, a maior parte das simulacoes unidi-

mensionais (esfericamente simétricas) [71, 73, 76, 77, 78| nao é bem sucedida. Recentemente,

=)
<
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grupos que optaram pelas simulagoes multidimensionais, obtiveram resultados bem sucedidos
em explosoes |79, 80, 81, 82|, parcialmente bem sucedidas [83] e resultados negativos [70, 84].
As simulac¢oes multidimensionais levam em consideracao os efeitos da conveccado, que por sua

vez, otimiza a eficiéncia do actimulo de energia na onda de choque pelos neutrinos.

A matéria continua a ser acretada na PNS, durante o tempo em que o choque esta
parado, passando através do choque. Os ntucleons livres, elétrons e fo6tons compoem o ma-
terial quente que estd atras da onda de choque. Esse material é aquecido pelo acréscimo,
produzindo neutrinos e antineutrinos por meio dos processos descritos nas equagoes (2.23) e
(2.27). Uma vez que o choque interrompido esta fora da neutrinosfera, tais neutrinos podem
escapar da estrelar e ocasionar o que denominamos de “corcova’ na curva de luminosidade
de neutrinos. Devido a densidade da matéria ser opaca no choque com neutrinos de alta
energia, a energia média dos neutrinos nesta fase de corcova é pequena. Assim, o choque vai
revivendo gradualmente 0,5 s apds o rebote, portanto, a densidade da matéra diminui e a

energia média aumenta.

47 Massa dos Neutrinos

Os primeiros a discutir a ideia de restringir a massa dos neutrinos a partir da ob-
servacao de neutrinos de SN foram: Zatsepin em 1968[85], Cabibbo [86] e Piran [87] em
1980. Nesta secao, faremos uso das informacoes coletadas acerca dos neutrinos provenientes
da SN1987A. A partir de argumentos puramente cinematicos, chegaremos a um valor limite

para a massa do neutrino.

Um neutrino ultrarrelativistico, cuja massa ¢ muito menor que sua energia, propaga-se

P / m?2 m?

Ao compararmos o atraso no tempo de voo de um neutrino massivo com respeito a uma

com uma velocidade

particula sao massiva (féton ou um graviton) ambos emitidos a mesma distancia D, temos

que

D m? m\2/ E \° D
AT==2_p~"_p_2 <—> . 41
57 ( ) e’ (4.130)

v 2F? eV MeV
Assumindo que D seja conhecido, £ mensuravel e AT a duragao intrinseca da emissao de
neutrinos durante uma explosao, se a observacao de eventos separadamente for maior que
ATy, podemos extrair medidas da sua massa. Neutrinos que foram produzidos com a mesma

energia e possuem largura AFE no espectro de energia, para uma distancia D, atingem o
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detector em um intervalo de tempo de
m? _AE
~ mD—

Assim, a sensibilidade do modelo para a massa do neutrino exige que o intervalo de tempo

AT (4.131)

seja menor do que a duracao intrinseca da explosao de neutrinos, ou seja,
AT < ATy < AT s, (4.132)

em que AT, é o intervalo de tempo observado da explosao de neutrinos. Logo, a desigualdade

apresentada na equagao (4.132) implica em um limite superior

E ATy, E E [ ATy \"? (50kpc\ ">
< By — ~ 14 \/ . 4.1
"~EVAE D v (1OM6V> AE( 10s ) D (4.133)

Assim, algumas vantagens em utilizar informagoes sobre neutrinos de SN para extrair in-

formacoes acerca da massa dessas particulas sdo: grande distancia, uma rapida explosao
de neutrinos, neutrinos de baixa energia e uma grande variedade de energia. Entretanto,
aumentar a distancia resulta em uma diminui¢ao no fluxo de neutrino no detector (propor-
cional a D™%), na energia e, consequentemente, na taxa de eventos detectados. Os neutrinos
provenientes de SN, em geral, possuem energia da ordem de 10 MeV, assim os detectores
existentes s6 permitem a observacao de neutrinos produzidos em SN da nossa galaxia ou em

seus satélites.

Com um intervalo de tempo observado de aproximadamente 12 s, a SN1987A ocorreu
a uma distancia de 50 kpc. As medidas da explosao dos seus neutrinos obtiveram uma
média de energia de ~ 15 MeV com AFE ~ 15 MeV. Nao levando em consideragao a mistura
entre os neutrinos e assumindo que os eventos observados foram exclusivamente devido aos

antineutrinos de elétron, temos um modelo independente para o limite da massa de

m,, < 23eV. (4.134)
Uma andlise precisa nos fornece [88]
m,, < 5,76V (95% CL). (4.135)

Entretanto, vemos que esse modelo cinemético leva a um valor que esta errado por

uma ordem de grandeza.

4.8 DUNE

O detector que possui maior potencial para a deteccao dos sinais de neutrinos pro-

venientes de SN ¢ o Deep Underground Neutrino Ezperiment (DUNE) [89], que consiste em
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Figura 23 — Esquema de constru¢gao do DUNE (Deep Underground Neutrino Experiment).
O detector que possui maior potencial para a deteccao dos sinais de neutrinos
provenientes de SN.

Fonte: Ref. [89].

um experimento internacional, visando a ciéncia de neutrinos e ao estudo do decaimento de

protons.

A composicao esquematica do DUNE, conforme Fig. 23, serd de dois detectores de
neutrinos: um localizado na Batavia, no Fermi National Accelerator Laboratory, que iré
gravar as interagoes de particulas proximas a fonte para precisar o fluxo de neutrino emitidos
pelo acelerador; o outro detector (que sera maior do que o primeiro, contendo 40 kton de
Argonio), instalado a distancia de 1300 km da fonte, sera localizado na Dakota do Sul em
Sanford Underground Research Laboratory. O fluxo de neutrinos sera fornecido pelo Long-

baseline Neutrino Facility.

No proximo fenomeno de explosao de SN, dentro dos limites do detector de cerca de
40 kton de Ar, esse experimento pretende interpretar os sinais formados por essas particulas
analisando: a hierarquia de massa para os neutrinos, a velocidade com que a onda de choque
se propaga, o perfil de densidade de matéria e as oscilagoes dentro da SN. A Fig. 24 mostra
o nimero de interacoes esperadas de neutrinos de SN para diferentes massas do detector.
Note que para uma distancia de 50 kpc, igual a da SN1987A, sao esperados por volta de
100 eventos, que é um nimero muito maior (quase 5 vezes) que a quantidade de neutrinos

observadas nesse tltimo evento de explosao de SN.
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5 CONCLUSOES

A fisica de neutrinos nos direciona para uma melhor compreensao do Universo. Isto
ocorre pelo fato de os neutrinos possuirem uma interacdo muito fraca com a matéria. Assim,

eles conseguem carregar informacoes puras sobre os mais variados fenémenos.

Em particular, no que diz respeito as explosoes de Supernovas, um dos temas abor-
dados neste trabalho, o neutrino atravessa todo aquele cenario catastrofico e turbulento de
maneira incélume. Por outro lado, ondas eletromagnéticas, que também sao emitidas durante
a explosao de uma Supernova, sao caracterizadas por interagir com uma elevada secao de
choque. Assim, em um meio extremamente denso, grande parte dessas ondas fica aprisionada
naquele meio, como consequéncia, s6 podemos observar os fotons que foram produzidos nas
regioes mais externas da estrela. Portanto, o estudo desta emissao, que s6 atinge a Terra
ap6s algumas horas do inicio da explosao, nao pode explicar o que acontece nos primeiros

segundos do colapso, que se caracteriza por rapidas mudancas na dinamica do nicleo interno.

Apesar de varias tentativas de se compreender os mecanismos fisicos que conduzem ao
colapso do ntcleo e, consequentemente, & explosao, o cenério ainda nao estd completo e ainda
nao ha uma modelo geral que explique tais mecanismos. A principal fonte de informacoes
sobre este fendomeno provém da deteccao de ondas eletromagnéticas, de neutrinos e de ondas

gravitacionais emitidas durante a explosao de Supernovas.

Embora temos conhecimento sobre a existéncia da massa dos neutrinos, nao sabemos
o valor exato dela. Esforcos provenientes de experimentos cosmolégicos, auxiliados por “sur-
veys’ experimentais de estruturas de larga escala e também por experimentos que medem a
anisotropia na radiacao coésmica de fundo em micro-ondas, conseguem colocar limites severos

na massa dos neutrinos [18|.

No capitulo 2, focamos na dinamica de explosao para SN de colapso de nicleo. A
teoria mais estudada e aceita para explicar este fen6meno é o mecanismo impulsionado por
neutrinos, conhecido também por cenédrio de Bethe e Wilson ou mecanismo de explosao
atrasada. O neutrino desempenha, teoricamente, um papel crucial nesta dindmica. Pois,
além do transporte de energia realizado, o neutrino oferece uma assisténcia energética na
explosao da estrela, em uma fase inicial e intensamente luminosa, que denominamos de
acrecao. No cenario de explosao atrasada, adicionalmente a fase de explosao imediata de
neutrinos eletrénicos e da emissao térmica de todos os outros sabores de neutrinos, que

usualmente chamamos de fase de resfriamento, temos uma fase chamada de acrecao que
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prolonga o pico de luminosidade térmica por um tempo, da ordem de meio segundo.

No capitulo 3, o ponto crucial, para nossos propositos, foi o entendimento dos efeitos
da matéria. A presenca de um meio material gera um potencial fraco que afeta as fases
de cada estado, afetando assim a propagacao e a conversao de neutrinos. A equagdo (3.87)
implica que os autoestados de massa efetiva nao sao autoestados de propagagao se o meio nao
for uniforme. Portanto, os termos nao diagonais representam a variacao do angulo de mistura
no percurso do neutrino. Estes termos nao diagonais sao responsaveis por um novo efeito:
a probabilidade nao nula de transi¢do entre os autoestados de massa efetiva, (7|n) # 0.
Assim, durante o trajeto de um neutrino, na presenca de um meio material, um estado
|71) pode ser convertido em |i%). Tal efeito é denominado de “transi¢do nao-adiabatica” e
causa alteragoes na probabilidade de deteccao de sabores. Entretanto, mesmo que nao ocorra

transicoes nao-adiabaticas, a variacao do meio leva a outros efeitos.

No capitulo 4, foi realizada uma revisao bibliografica do artigo [7], porém em um
contexto atual, assim, estudamos apenas a solucao LMA, pois essa foi a solucao que prevaleceu
apos os experimentos em neutrinos solares (SNO) e KamLAND. Com isso, pode-se fazer
previsoes mais precisas, no que diz respeito aos efeitos de conversao dos neutrinos na SN.
Entretanto, algumas incertezas na teoria ainda estao pendentes, como por exemplo: a questao

da hierarquia de massa, dificultando a compreensao do fenémeno de oscilacao dos neutrinos
de SN.

Neste trabalho, apresentamos uma revisao bibliografica que visou ao estudo e ao enten-
dimento sobre neutrinos provenientes de Supernovas. Para isso, foi necessario conhecimento
sobre: o que sao as Supernovas, quais sao os tipos conhecidos de Supernovas e o mecanismo
de explosao mais aceito pela comunidade cientifica. Também estudamos os principais efeitos
da oscilacao quantica de neutrinos, o efeito MSW, a oscilacdo no vacuo e no meio em um

ambiente adiabatico e nao adiabatico, cruciais para compreender a oscilacao de neutrinos em

SN.
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