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νx
originais mos-trados em 1, 2 e 3 níveis de on�ança para o detetor de AN-DES através do número de eventos devido ao espalhamento elás-tio neutrino-próton. Consideramos 3 diferentes valores de entradapara 〈Eνx〉= 15, 18 e 21 MeV e a mesma ETot

νx
= 5× 1052 erg. Osvalores de entrada estão indiados om um asteriso na �gura. 1145.6 A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de 〈Eνx〉 para o detetor deANDES. 1155.7 Agora razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de 〈Eν̄e〉 para o detetor deANDES. 1165.8 A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de p̄ para o detetor de ANDESonsiderando 〈Eνx〉 = 18 e 21 MeV . 1165.9 A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função da razão das luminosidades

Lν̄e/Lνx para o aso onde Eνx = 18 MeV e os demais parâmetrossão os mesmos da tabela 5.1. 117
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5.10 Um osilograma de neutrino onde o isoontorno da razão P⊕(ν̄1 →
ν̄e)/c

2
12 é feito no plano do ângulo nadiral, θnadir, e da energiado neutrino. O valor unitário no grá�o representa a inexistênia(ausênia) do efeito de matéria da Terra. 1215.11 Diferença fraional no espetro do �uxo de neutrinos om e sem oefeito de matéria da Terra, ∆Fν̄e/Fν̄e. 1225.12 Soluções possíveis para apontar o loal de oorrênia de uma SNque seja onsistente om a diferença de tempo de hegada dadopela ombinação de detetores organizados par a par. Coordenadaorreta para este exemplo é α = 17h42m27s e δ = -28◦55'. 1275.13 Situação onde os quatro detetores utilizados nesta tese são agru-pados três a três. Cada linha é uma ombinação diferente. As oresroxo, amarelo e verde indiam, respetivamente, níveis de on�ançade 1σ, 2σ e 3σ. Supomos que a inerteza na medida da diferençatemporal entre dois detetores é ± 4 ms para a oluna da esquerdae ± 2 ms para a da direita. 1305.14 Situação onde os quatro detetores utilizados nesta tese são agru-pados três a três. Cada linha é uma ombinação diferente. As oresroxo, amarelo e verde indiam, respetivamente, níveis de on�ançade 1σ, 2σ e 3σ. Supomos que a inerteza na medida da diferençatemporal entre dois detetores é ± 4 ms para a oluna da esquerdae ± 2 ms para a da direita. 1315.15 Idem a Fig. 5.15, mas para a explosão de SN loalizada na posiçãooposta ao entro da Via Látea. 132
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Lista de tabelas2.1 Eventos de neutrinos detetados nos experimentos Kamiokande-II,IMB e Baksan relativos a SN1987A. A primeira oluna india aordem dos eventos, a segunda oluna mostra o tempo de dete-ção, onsiderando o primeiro evento omo tempo zero. A tereirainforma-nos a energia do neutrino inidente e a quarta oluna nosdiz a inerteza para a energia e, �nalmente, a última oluna forneea taxa média de ruído para ada evento. 493.1 Tabela de léptons e anti-léptons 513.2 Valores de aoplamento para ampos de férmions. E sin2 θw =
0.231. 654.1 Número esperado de eventos de geoneutrinos para o detetor deANDES om 3 kt de líquido intilador após um ano de operaçãoom 80% de e�iênia onsiderando diferentes lugares na Terra.TNU signi�a terrestrial neutrino units. 1035.1 Parâmetros de referênia de SN usados ao longo deste trabalho, amenos que expliitamente delarado diferente. 1095.2 Número esperado de eventos de neutrinos de SN observados atravésdo deaimento beta inverso e pelo espalhamento elástio próton-neutrino para os 3 tipos de líquidos intiladores om três kt e umaSN distante 10 kp da Terra. Eles são (a) 80% de C12H26 e 20%de C9H12 usado em KamLAND, (b) C9H12 (pseudoumeno) usadono Borexino, e () C6H5C12H25 (alquilbenzeno) para ser usado nodetetor SNO+. NH e IH indiam, respetivamente, hierarquiasnormal e invertida. Para ν+p→ ν+p nós onsideramos a energiainétia devido ao reuo do próton, Tque, om energia superior a0,2 MeV, de aordo om as referênias itadas no texto. 1095.3 Preisão mostrada de aordo om nível de on�ança para a deter-minação da 〈Eνx〉 e da ETot

νx
para o detetor de ANDES devidoà observação de uma SN onforme parâmetros da tabela 5.1. Osdemais parâmetros foram mantido �xos. Na primeira oluna estãorepresentados os valores de entrada. 1135.4 Coordenadas geográ�as dos detetores onsiderados nesta tese.Na última oluna mostramos a probabilidade de neutrinos oriundosde uma SN galátia ruzarem o interior da Terra, sendo atravésdo Manto ou do onjunto Manto + Núleo (indiado apenas omoNúleo). 118
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�A siene is any disipline in whih the foolof this generation an go beyond the pointreahed by the genius of the last generation.�Herman Max Glukman
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1IntroduçãoEmbora hoje areditemos que os primeiros neutrinos surgiram logo apóso nasimento do universo, há aproximadamente 15 bilhões de anos, e ainda sãoproduzidos em grandes quantidades nos interiores estelares, foi somente no �naldo sé. XIX, quando Bequerel1 e o asal Curie2 desobriram a radiatividadea partir de sais de urânio, que foram dados os primeiros passos, embora aindabem distantes, em direção ao onheimento de sua existênia.Rutherford3, antes da virada do séulo, mostrou a existênia de 2 tiposde radiação4, α e β. Os primeiros anos do sé. XX tornaram-se uma verdadeiraorrida na busa de melhor ompreensão dos tipos de radiação, sendo realizadosdiversos experimentos por inúmeros físios, até ser de onsenso aadêmio que:1. Radiação Alfa era omposta de núleos de 4He;2. Radiação Beta eram elétrons gerados no núleo radiativo; e3. Radiação Gama era um fóton riado pelo núleo radiativo om energiade alguns pouos MeV.Assim, areditou-se que a radiação beta deveria ter seu espetro de energiadisreto por onsistir de uma únia partíula emitida do núleo radiativo.Entretanto, Meitner, Hahn, Wilson, von Baeyer e Chadwik, na déada de1910, mostraram que o espetro da radiação beta era ontínuo [1, 2, 3, 4℄.1Antoine Henri Bequerel (1852-1908) foi um físio franês laureado om o Prêmio Nobelde Físia pela desoberta da radiatividade ao detetar radiação proveniente do urânio.2Pierre (1859-1906), franês, e Marie Curie (1867-1934), polonesa, foram físios quetornaram-se onheidos no meio ientí�o ao onseguirem isolar o elemento rádio, muitomais radiativo que o urânio e também foram agraiados om o Prêmio Nobel de Físia de1903.3Ernest Rutherford (1871-1937) foi um físio neozelandês que, entre inúmeros trabalhos,�ou famoso ao desobrir que a arga de um átomo está onentrada em seu entro, etambém desenvolveu a moderna onepção de átomo.4A radiação gama (γ) foi desoberta em 1901 por Villard.
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Capítulo 1. Introdução 16Este resultado, usando ténias mais modernas, foi on�rmado em 1927 porEllis e Wooster [5℄. A omprovação do espetro ontínuo reforçou a ideia -já defendida por Bohr [6℄, entre outros - da não onservação da energia e domomento angular.Entretanto, por sua rença inondiional nas leis de onservação, o físioWolfgang Pauli5, sempre rejeitou a ideia de Bohr e isto o levou a prever, em1930, a existênia de uma partíula, que ele hamou de nêutron, ujas ara-terístias eram: tipo fermi�nia, neutra e que interagiria muito fraamente.Esta partíula também seria emitida no deaimento beta, mantendo assim aenergia e momento onservados. A predição da existênia do neutrino estáem uma arta aberta para �Liebe Radiaktive Damen und Herren�6 esrita porPauli para o enontro regional de Tübingen, na Áustria, que ele não p�deompareer [7℄.Em 1932, Chadwik desobriu o nêutron onheido atualmente [8℄ eo nome da misteriosa partíula de Pauli foi renomeada, por Fermi7, paraneutrino, que em italiano signi�a pequeno nêutron. Fermi formulou a teoriado deaimento beta via interação fraa, em 1934, onde a existênia de umneutrino se enaixava muito bem, mas até o iníio da déada de 50 tudo quese tinha eram os resultados, onsistentes om a existênia do neutrino, dasmedidas de reúo do núleo durante o deaimento beta. Somente em 1952 é queReines8 e Cowan9 prouraram um modo de medir o deaimento beta atravésda deteção de um pósitron (desoberto em 1933 por Anderson10) riadopor um antineutrino. O experimento proposto foi de oloar um detetor,omposto de 1,4 mil litros de intiladores líquidos, próximo de um reatornulear em Hanford, Washington, no EUA (ver Fig. 1.1 [9℄). Este foi oprimeiro experimento de neutrinos produzidos em reatores e usava a reação5Wolfgang Ernst Pauli (1900-1958) foi um físio austríao que, dentre outras importantesontribuições, postulou o prinípio de exlusão dos férmions que leva seu nome, reebendopor isso o Prêmio Nobel de Físia de 1945.6Prezados Senhores e Senhoras Radioativos7Enrio Fermi (1901-1954) foi um físio italiano que se destaou pelo desenvolvimentoda teoria quântia, na físia nulear, de partíulas e meânia estatístia. Reebeu o PrêmioNobel de Físia em 1938 por seu trabalho em radiatividade induzida.8Frederik Reines (1918-1998) foi um físio norte-ameriano, laureado om o PrêmioNobel em 1995 pela deteção do neutrino eletr�nio em onjunto om Clyde L. Cowan Jr.9Clyde Lorraine Cowan Jr (1919-1974) foi um engenheiro químio norte-ameriano ujoprinipal trabalho foi a deteção do neutrino eletr�nio juntamente om Frederik Reines.10Carl David Anderson (1905-1991) foi um físio norte-ameriano, ujo prinipal trabalhofoi a desoberta do pósitron, que lhe rendeu o Prêmio Nobel de Físia em 1936.
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Capítulo 1. Introdução 17

Figura 1.1: Primeiro experimento para detetar neutrinos, em 1953. Retirado daRef. [9℄.
ν̄ + p→ n + e+ omo anal prinipal.Os primeiros resultados [10℄ vieram no verão de 1953, mas não foramonvinentes. O experimento foi refeito em 1956 om maiores uidados, agorana Carolina do Sul e, om as melhorias prinipalmente om relação ao ruído, foienontrada a primeira evidênia experimental da existênia de neutrinos [11℄.Com o oneito de número lept�nio por sabor onservando-se em interaçõesfraas, introduzido em 1953 por Konopinski e Mahmoud [12℄ para expliar anão observânia de ertos modos de deaimento omo, por exemplo, µ− →
e− +γ, foi perebido que os neutrinos νe e νµ eram partíulas distintas. Então,pela reação aima que produz pósitrons, sabemos que a partíula detetadaem 1956 foi ν̄e. A proura pelo νµ foi idealizada no omeço da déada de 60,sendo onretizada em 1962 [13℄. Em 1977 Martin Perl [14℄ desobre a tereirafamília dos léptons, o tau, indiando que deveria existir o neutrino do tau, masesta desoberta só apareeu, experimentalmente, nos anos 2000 [15℄.Paralelamente às desobertas de várias partíulas, omeçou no �nal dosanos 60 a funionar o primeiro detetor subterrâneo para neutrinos oriundosde fontes astrofísias que, à époa, signi�ava o Sol. O experimento Homes-take [16℄, loalizado na mina de mesmo nome, foi o primeiro do tipo e funionoupor mais de 20 anos, revelando o problema dos neutrinos solares e dando osprimeiros indíios de osilação. Muitos experimentos foram realizados desdeentão na tentativa de enontrar evidênias de osilação de neutrinos, omo o
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Capítulo 1. Introdução 18Kamiokande [17℄, no Japão, ou o IMB [18, 19℄, no EUA. Os resultados obtidospor KamLAND [20℄ e Super-Kamiokande [21℄ on�rmaram as espetativas arespeito da existênia da osilação de neutrinos, indiando que os neutrinospossuem massa.Laboratórios subterrâneos tem sido de importânia fundamental nosúltimos 50 anos e, atualmente, há dezenas deles em operação onde existemos mais variados experimentos, das mais diversas áreas. Entretanto, a físiade neutrino ontinua tendo grande destaque e, mais reentemente, a prourapor evidênias de matéria esura, já que estas, a prinípio, também atuariamapenas via interação fraa.Curiosamente, todos os laboratórios subterrâneos orrentes estão situa-dos no Hemisfério Norte, omo mostra a Fig. 1.2. Embora a primeira vista istonão é um problema, já que as partíulas estudadas nestes laboratórios ruzam aTerra failmente, a existênia de um laboratório subterrâneo no Hemisfério Sultem importânia ientí�a, devido a vários efeitos. Um exemplo é a modulaçãodo sinal esperado para a matéria esura por ausa do movimento de rotação daTerra no halo de matéria esura da Via Látea. No Hemisfério Sul, a variaçãono sinal diurno - taxa de matéria esura observada nos experimentos-, om-parado om o Hemisfério Norte, é mais aentuado devido a proteção realizadapelo núleo da Terra em algum momento do dia.A importânia de um laboratório no Hemisfério Sul também tem lugarna físia de neutrinos, em espeial a astrofísia de neutrinos. Um detetor nestaregião do globo somado aos já existentes no Hemisfério Norte, por exemplo,permitiria um estudo mais ompleto do efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein(MSW) na Terra, já que por oasião do surgimento da próxima supernovagalátia a probabilidade de registrarmos eventos vindos diretamente da estrelamoribunda e eventos que ruzaram a Terra antes de hegarem ao detetoraumentam signi�ativamente [22℄. Estes e outros resultados são apresentadosnesta tese e estão embasados na Ref. [22℄.Assim, om a aprovação da onstrução do túnel de Água Negra pelosgovernos da Argentina e do Chile, a omunidade ientí�a da Améria doSul viu uma oportunidade ímpar para a onstrução do primeiro laboratóriosubterrâneo no Hemisfério Sul.Esta tese está dividida da seguinte forma: omeçamos no ap. 2 omuma breve introdução sobre a história de supernovas para depois expliarmosum pouo da físia das estrelas, isto é, omo elas nasem, resem e morrem,
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Capítulo 1. Introdução 19

Figura 1.2: Panorama da distribuição dos laboratórios subterrâneos atualmente.nos aprofundando no proesso de explosão para estrelas massivas. No ap. 3temos a físia de partíulas: expliamos omo se omportam os neutrinos eo proesso de osilação, primeiramente, no váuo, depois na matéria, que é aparte que nos interessa, pois é no interior das estrelas e da Terra, em regiõesde alta e/ou baixa densidades, que oorrem as osilações e são alterados os�uxos dos sabores dos neutrinos. Após este primeiro ontato om a teoriamais geral, mas importante, vamos ao ap. 4, onde disutiremos um pouosobre os laboratórios subterrâneos, de modo geral, para depois nos determosa três deles: Gran Sasso, Kamioka e Sudbury. Eles, em espeial o detetorSNO+, que nortearam este trabalho. Falaremos rapidamente sobre os seusintiladores e objetivos, assim omo resultados alançados. Finalizando o ap.4, falaremos om detalhes a respeito do laboratório de ANDES (Água NegraDeep Experiment Site) [23, 24℄, foando o potenial do laboratório e dodetetor de neutrinos. O ap. 5 ontém os resultados obtidos ao onsiderarmoso apareimento de uma supernova galátia levando-se em onta o detetor deANDES e/ou em ombinação om outros detetores em loais distantes parao estudo de propriedades de neutrinos, assim omo efeito MSW. As onlusõesalançadas neste estudo estão no ap. 6.
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2Teoria das SupernovasO apítulo está dividido da seguinte forma: na seção 2.1 veremos umpouo da história das supernovas, os primeiros registros e loais de observa-ção; depois, na seção 2.2, faremos uma abordagem rápida sobre evolução estelarpara, na seção 2.3, onheermos os tipos de lassi�ação de supernovas exis-tentes atualmente. Em seguida, na seção 2.4, vamos nos aprofundar sobre asetapas e os proessos de explosões de supernovas. Na seção 2.5 falaremos ra-pidamente sobre o espetro dos neutrinos, menionando a função distribuiçãoutilizada neste estudo. Então na seção 2.6 veremos o modelo de distribuiçãode SN na Galáxia utilizado nesta tese; e feharemos o apítulo om a seção2.7 onde desreveremos um pouo sobre o evento que marou a astrofísia deneutrinos, a observação da SN1987A, os experimentos envolvidos e o que foiregistrado.2.1Um Pouo de HistóriaNo distante séulo II A.C. astr�nomos hineses omeçaram a registrarom detalhes suas observações astron�mias. Assim, objetos que apareiamno éu repentinamente e permaneiam visíveis por um erto período detempo (vários meses ou alguns anos) e depois desapareiam foram batizadospelos hineses omo �estrelas visitantes�. Estas estrelas foram, provavelmente,supernovas [25℄. Uma das mais onheidas foi registrada em 185 D.C. e suaremanesente (RCW 86) produz, ainda hoje, fortes imagens em raio-X [26℄.Em maio de 1006 D.C. apareeu a supernova mais brilhante, foi tãointenso que seu brilho foi maior que o de Vênus [27℄, sendo observada na China,no Oriente Médio e na Europa. Sua remanesente foi observada primeiramenteem imagens de rádio, em 1965; e, ultimamente, em raios gama de altaenergia [28℄. Alguns anos depois, em 1054 surgiu o que hoje onheemos
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 21omo Nebulosa do Caranguejo, a qual foi novamente vista pelos hineses,mas, desta vez, não há registros da observação na Europa. A SN1054 mostravários �lamentos brilhantes e todo o seu volume é luminoso, o que reforça ahipótese de que há uma estrela de nêutrons em seu entro que emite radiaçãoeletromagnétia em todas as frequênias om intervalos regulares. Nas SN185e SN1006 há apenas asas radiantes, que seria a onda de hoque do proessode explosão e não há estrelas de nêutrons em seus entros.Alguns séulos a frente, temos a observação de uma �nova estrela�realizada pelo jovem físio dinamarquês, Tyho Brahe, em novembro de 1572.Esta remanesente é observada hoje em raio-X e também não possui estrelade nêutrons em seu interior [29℄. Ainda é válido destaar as observações deKepler, em 1604, de uma supernova que �ou visível por um ano inteiro e hojeé medida em raio-X; assim omo a supernova de Cassiopéia A, entre 1650 e1680, uja remanesente emite em rádio, as quais foram as últimas supernovasregistradas na Galáxia [30, 31℄.O termo Supernova (SN) não havia sido utilizado até a déada de 30 doséulo passado. Foram Baade e Zwiky [32℄ que introduziram o voábulo paradistinguir estas Novas1 extremamente luminosas das onheidas até então. Obrilho delas era tão intenso que poderia ser observado mesmo que oorresse emoutra galáxia. Estes dois astr�nomos foram os pioneiros no estudo e na busapor SN de maneira mais sistemátia, aumentando o número de SN desobertasa ada ano. Até a déada de 50, o número de SN observadas anualmente era dealgumas unidades. Após este período, a quantidade hegou na asa da dezenae no séulo 21 temos mais de uma entena de novas SN sendo desobertasanualmente.2.2Evolução Estelar2.2.1Nasimento de uma EstrelaHá muitas dúvidas sobre o proesso exato de formação estelar, mas ahipótese mais aeita é a de aglutinação de partíulas por atração gravitai-1Novas são eventos de explosões que resultam em perda de massa da estrela, mas nãohá mudança em sua estrutura. Também são identi�adas através de aumento de brilho eposterior enfraqueimento, mas em proporções muito menores que as supernovas.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 22onal. Esta onepção é tão antiga quanto a própria ideia de gravidade [33℄.Entretanto somente na metade �nal do séulo XX que omeçamos a obter ummelhor entendimento sobre a formação de estrelas através da observação deondas em infravermelho e rádio.A ação da gravidade é fundamental no proesso de formação estelar,mas há outros meanismos que exerem papel ruial em diferentes esalasao ombater a gravidade. Por exemplo, em dimensões galátias, a formaçãode estrelas por aglutinação de partíulas em nuvens moleulares, devido agravidade, é ontraposta por forças de marés galátias2, fazendo om quehaja a ondensação de matéria apenas em áreas onde há uma densidademaior de partíulas, sobrepujando este tipo de efeito de maré. Em esalasintermediárias, nas nuvens moleulares gigantes3, podem existir turbulênia eampos magnétios exerendo uma função de destaque ao ontrapor a ação dagravidade. Finalmente, a pressão térmia é o prinipal opositor à gravidadeem esalas pequenas, isto é, no núleo de nuvens pré-estelares.Assim, após a gravidade vener seus oponentes, irá omeçar a ondensarmatéria e após ∼ 1000 anos irá formar o que hamamos de protoestrela.Sabemos que Fgravitacional ∝ (1/distânia)2, o que signi�a que as regiões maisinternas da protoestrela sofrem uma ação maior da gravidade fazendo om que�aiam� mais rapidamente. No iníio do olapso as partíulas não olidem entresi, ou seja, a pressão interna é zero, por isso podemos dizer que o olapso danuvem se dá em queda livre. Depois de formado o núleo na região entral doolapso, há o período de areção de partíulas das amadas mais externas. Como aumento das olisões entre as moléulas, os grãos de poeira são aqueidos eirradiam no infravermelho e durante milhares de anos essa radiação onsegueesapar e mantém a protoestrela fria, om pressão interna muito pequena.Entretanto, em um dado momento, a densidade no núleo alança valoresrítios e a própria poeira torna-se opaa para a radiação infravermelha. Issofaz om que a pressão interna e a temperatura aumentem.Este embate entre pressão e força gravitaional ontinua até que sejaatingido o equilíbrio, hamado de Equilíbrio Hidrostátio. A partir daí a2Maré galátia é uma força de maré em que objetos �sentem� a ação de um ampogravitaional devido a uma galáxia.3Nuvem moleular gigante é uma espéie de nuvem interestelar omposta majoritaria-mente por hidrogênio, om densidade de ∼ 103 partíulas por entímetro úbio e diâmetroque pode hegar a algumas entenas de parses (∼ 1015 km), onde há a formação de molé-ulas de H2 e uja massa varia entre 103 − 107 massas solares [34℄.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 23

Figura 2.1: Diagrama Hertsprung-Russell. A Sequênia Prinipal é a linha dia-gonal(na verdade, uma faixa) onde as estrelas permaneem o maior tempo de suaevolução, durante a queima de hidrogênio.protoestrela passa a hamar-se estrela da pré-sequênia prinipal ou estrelaT Tauri e enontra-se loalizada no anto direito do diagrama Hertzsprung-Russell (H-R)4, que relaiona a luminosidade das estrelas om suas tempera-turas, onforme mostra a Fig. 2.1.Nesta etapa a estrela da pré-sequênia prinipal possui uma temperaturasuper�ial menor do que terá quando adulta, mas o seu raio e luminosidade,que se deve somente pela irradiação de alor via onveção do núleo para asuperfíie, são maiores do que ela terá em seu futuro. Após alguns milhões deanos nesta fase, a parte entral da estrela onsegue atingir a temperatura deaproximadamente 107 K e, a esta magnitude, omeçam a oorrer as primeirasreações de fusão nulear do hidrogênio. A partir de então, as fusões nulearesregirão a vida deste astro e ele é onsiderado o�ialmente uma estrela e, daíem diante, pertenente à sequênia prinipal do Diagrama H-R[35℄.4Trabalho realizado em 1911 pelo astr�nomo dinamarquês Ejnar Hertzsprung e em1914, de maneira independente, pelo astr�nomo ameriano Henry Norris Russell. Ambosobservaram que as estrelas não se distribuiam uniformemente, mas se agrupavam em áreasbem delimitadas.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 242.2.2Sequênia PrinipalEstrelas pertenentes à Sequênia Prinipal do Diagrama H-R são onsi-deradas estrelas em fase adulta, isto é, são estrelas que transformam hidrogênioem hélio utilizando um dos dois aminhos possíveis: adeia próton-próton (pp)ou o ilo Carbono-Nitrogênio-Oxigênio (CNO). Iniialmente, as estrelas en-tram na parte inferior da largura da sequênia prinipal, e o loal dependede sua massa: estrelas om até 3 massas solares (estrelas de pequena massa)posiionam-se na parte inferior da sequênia prinipal; entre 3 e 10 massas so-lares (estrelas de massa intermediária) loalizam-se na parte entral; e aimade 10 massas solares (estrelas de grande massa) �am na parte superior dasequênia prinipal do Diagrama H-R (Fig. 2.2). O modo de evolução dasestrelas depende muito de sua massa e não nos deteremos em nenhum asoespeí�o. Comentaremos as araterístias gerais da evolução para todos ostipos de estrela.

Figura 2.2: Diagrama H-R onde é mostrado a luminosidade das estrelas relativasao Sol em função da temperatura. A Sequênia Prinipal é a faixa onde as estrelaspermaneem o maior tempo de sua evolução, durante a transformação do hidrogênioem hélio. Elas ingressam sempre pela parte inferior da faixa. Estrelas de pequenamassa na parte inferior, as de massa intermediária na parte entral e as de grandemassa na parte superior da sequênia prinipal.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 25O tempo de duração da queima do hidrogênio depende da massa iniialda estrela, o que signi�a que pode durar milhões de anos para estrela maismassivas ou até hegar a bilhões de anos para estrelas menos massivas, omoo Sol. Entretanto, om a diminuição da quantidade do gás devido a queima, atemperatura e densidade preisam subir para manter a mesma taxa de fusãonulear. O aumento da temperatura se dá de modo gradual e a estrela se ex-pande levemente, o que resulta em um maior �uxo de energia para a superfíiee no aumento da luminosidade. Com uma grande quantidade de hidrogêniotransformado em hélio, o peso moleular médio muda, alterando a estruturado astro. Iniialmente estas mudanças são graduais, mas posteriormente se dãode modo mais rápido. A relação massa-luminosidade, alulada por Arthur S.Eddington em 1924 [36℄, mostra que
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, (2.1)sendo 1 < α < 6 de�nido de aordo om a massa da estrela [37℄ e os símbolos(⊙) e (∗) referem-se ao Sol e a estrela sob estudo, respetivamente. Estrelas daSequênia Prinipal geralmente reebem o valor α = 3.5. O tempo de vida tde uma estrela que depende de sua energia (massa) e a taxa om que ela gastaessa energia (luminosidade). Então,
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, (2.2)onlui-se que quanto maior é a massa da estrela, menor é o tempo de vidadela. Passados vários milhões de anos, às vezes até mesmo bilhões, a quanti-dade de hidrogênio diminui bastante, produzindo mudanças na estrutura daestrela. Uma das mudanças é a diminuição da pressão interna, o que faz omque a estrela omee a ontrair-se. Esta ação libera energia gravitaional, queadiionada a da queima do hidrogênio, ainda existente, vene a força da gra-vidade e empurra as amadas mais externas para fora. Em suma, nesta fase onúleo da estrela se ontrai enquanto que as amadas externas se expandem.É o omeço do �m.A estrela sai da Sequênia Prinipal para se tornar uma estrela gigante
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 26vermelha5.2.2.3Destinos das EstrelasComo menionado aima, o modo de evolução dependerá muito da massada estrela quando loalizada na sequênia prinipal do diagrama H-R. Emboraos limites não sejam rígidos, podemos mostrar a evolução estelar da seguintemaneira:Pouquíssima MassaEstrelas om massas entre 0.08 e 0.8 massas solares são lassi�adas omoestrelas de pouquíssima massa. O núleo da estrela se ontrai muito lentamentee a temperatura entral não aumenta muito. O envoltório ontinua a seexpandir e ela torna-se uma estrela supergigante. Como a expansão é ontínua,em um dado momento a estrela não onsegue mais manter gravitaionalmenteo seu envoltório e este é ejetado no espaço. O destino �nal dela é tornar-seuma nebulosa planetária6.Poua MassaEsta é a hamada região de massa solar, pois é onde está inluso a estrelado nosso sistema solar, o Sol. Ela vai de 0.8 até 3 massas solares. Sofrendouma ação maior da gravidade, o núleo da estrela onsegue se ontrair e suatemperatura se eleva a aproximadamente 108 K, quando iniia-se a queima dohélio em arbono através do proesso triplo-alpha
4He + 4He + 4He → 12C + γ (7, 5 MeV). (2.3)Após onsumir pratiamente toda sua reserva de hélio, a estrela sofre o mesmoproesso que passado na fase do hidrogênio: o núleo se ontrai e o envoltório seexpande ainda mais. Temos uma supergigante. Como o núleo não onseguiráontrair-se o su�iente para iniiar a queima do arbono, o seu destino é ejetaras amadas exteriores e transformar-se em nebulosa planetária.5Esta denominação deve-se ao fato da estrela aumentar em até 200 vezes de tamanho epossuir temperatura super�ial baixa, em torno de 3000 K.6Como a estrela expele as suas amadas mais externas, sua parte entral e quente �aexposta. A forte radiação ultravioleta proveniente desta estrela residual faz o gás ejetado�uoreser.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 27Massa IntermediáriaSão estrelas entre 3 e 8 massas solares. Neste intervalo o núleo da estrelaonsegue atingir a temperatura de 109 K e iniiar a queima do arbono atravésdos proessos
12C + 12C → 24Mg, (2.4)

12C + 12C → 20Ne + α, (2.5)
12C + α → 16O. (2.6)Embora não haja unanimidade, aredita-se que a estrela possa ter doisdestinos:1. A energia neessária para quebrar o núleo de arbono sólido é tão grandeque a estrela explodirá omo uma supernova e não restará nada, a nãoser o gás lançado no espaço; ou2. A explosão não destruirá ompletamente a estrela e deixará uma estrelaresidual, muito pequena e densa, uma estrela de nêutrons.Muita MassaA partir de ∼8 M⊙ onsideramos que uma estrela é massiva e, omoa força gravitaional é bem maior para esta região, as estrelas passam porvários estágios de queima nulear. Assim omo as estrelas de menor massa,elas queimam hidrogênio, hélio e arbono; mas vão além devido a ontraçãolenta e suave do núleo. A temperatura onsegue hegar a aproximadamente

2 × 109 K, o que é su�iente para queimar os resíduos da queima do arbono:oxigênio e ne�nio. Os novos elementos da fusão anterior serão silíio, enxofree magnésio. Esta transformação se dá pelos seguintes proessos:
16O + 16O → 28Si+ α, (2.7)

16O + 16O → 32S, (2.8)

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 2. Teoria das Supernovas 28
20Ne + α→ 24Mg. (2.9)Caso a estrela possua massa superior a 15 ou 20 massas solares, o seu núleoonsegue alançar temperaturas de 3× 109 K, o que permite a queima nulearhegar até a última esala, o Ferro, que é o elemento pesado mais estável.Nesta etapa, a estrela queima vários tipos de elementos, ada um em umaamada: a de hidrogênio, mais externa; e junto ao núleo, o silíio. Diz-se quea estrela possui estrutura interna semelhante a uma ebola [35℄. Veja a Fig. 2.3.

Figura 2.3: Camadas da queima nulear de uma estrela muito massiva ao �nal desua evolução. Figura de Mafalda Martins, ESO.Vimos que estrelas om muita massa sofrem um proesso violento ao �nalda queima de seu ombustível nulear. Estas são as explosões de supernovas.Como este é o evento que nos interessa neste trabalho, vamos nos aprofundarnesta parte e vê-la aonteer detalhadamente.2.3Tipos de SupernovasAs primeiras lassi�ações de supernovas oorreram no �nal da déada de30, por Zwiky e seu assistente, J.J. Johnson, que realizaram uma busa minu-iosa no éu e enontraram aproximadamente 20 supernovas. Na mesma époa,Minkowski mediu o espetro das supernovas desobertas. Pelo estudo das li-nhas espetrais, postulou-se que havia 2 tipos de supernovas, lassi�ando-as
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 29

Figura 2.4: Curva de luz de SNe dos Tipos I e II.omo Tipo I e Tipo II. A prinipal araterístia é a ausênia (presença) dalinha espetral do hidrogênio para o tipo I (tipo II). Mas o fator mais impor-tante é o proesso de riação de supernovas, que pode ser termonulear ou porolapso do núleo.Supernovas do Tipo I possuem urva de luz araterístia om um piode luminosidade que dura em média 2 semanas e depois lenta e suavementederese de intensidade nos meses seguintes (vide Fig. 2.4). São divididas emtipos Ia, Ib e I.Explosões do tipo Ia apresentam linha espetral de silíio - formada dafusão de arbono om oxigênio - e são enontradas em todo tipo de galáxia:elíptia, espiral e irregular. Aredita-se que SN do tipo Ia oorrem em regiõesde estrelas muito velhas, e por isso pensa-se que são geradas por anãs-branas7om núleo de arbono ou oxigênio que tem uma ompanheira próxima,formando um sistema binário. Esta ompanheira perde massa, através deinúmeros meanismos, que é atraída gravitaionalmente pela anã-brana. Essaareção de massa tem um limite, o limite de Chandrasekhar. Quando a anã-brana ultrapassar este limite, a pressão de degeneresênia dos elétrons não7Uma estrela de poua massa ou intermediária (. 8 M⊙) transforma-se em gigantevermelha e, na queima do hélio ou arbono, ejeta suas amadas mais externas para o espaço,restando apenas o núleo. Tudo isso - núleo e gás lançado ao espaço - passa a ser hamado denebulosa planetária. Após alguns milhares de anos, todo o gás lançado no espaço se dissipae o núleo da antiga estrela torna-se visível. Temos uma anã-brana, muito pequena e muitodensa.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 30mais suportará o puxão gravitaional e a estrela omeça a olapsar, iniiandoa fusão do arbono e oxigênio em metais mais pesados, que irá liberar umaquantidade enorme de energia e resultará na explosão termonulear [30, 38℄.Podemos alular este valor máximo da seguinte maneira [39℄: onsideramosuma anã-brana om N elétrons e de raio R tal que o número de densidadeeletr�nia é n ∼ N/R3. E, de aordo om o Prinípio de Exlusão de Pauli,o volume por elétron é v ∼ 1/n, om um tamanho r ∼ v1/3. Usandoo Prinípio de Inerteza de Heisenberg em unidades naturais temos que omomento do elétron é p ∼ r−1 ∼ n1/3. Para estrelas om poua massa, apressão de degeneresênia eletr�nia onsegue igualar-se om a gravidade e oselétrons não são relativístios. Os elétrons de estrelas massivas possuem regimerelativístio devido a alta densidade alançada no núleo durante a ontraçãodo astro. Neste aso podemos desprezar a massa do elétron e esrever a energiadevido a pressão deste gás de Fermi omo
Ep ≃ p ∼ N1/3

R
. (2.10)Cada elétron é assoiado om uma massa m ≡ mN/Ye, onde mN é a massade um nuleon e Ye é a fração eletr�nia8. Assim, a energia gravitaional porelétron é

EG ∼ −GMm

R
∼ −Gm

2
NNY

−2
e

R
, (2.11)onde G é a onstante gravitaional9 e a massa total é M ≃ mN ≃ mNN/Ye.Podemos observar que o equlilíbrio é alançado quando a energia total émínima

E = EP + EG ∼ N1/3

R
− Gm2

NNY
−2
e

R
. (2.12)Importante observar que ambas energias variam em 1/R. Para não haver8Expressada matematiamente por Ye =

Np

Np+Nn

, sendo Np e Nn os números de prótonse nêutrons, respetivamente.9A Constante da Gravitação Universal expressa a atração gravitaional que é produzidaentre dois orpos de um quilograma ada, separados por uma distânia de um metro, omvalor atual dado por
G = 6.6743× 10−11 m3kg−1s−2 .
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 31olapso é neessário que a energia seja não negativa. Então podemos determinaro número máximo de elétrons fazendo E = 0 em (2.12):
Nmax ∼ (Gm2

NY
−2
e )−3/2 ≃ 2 × 1057Y 3

e , (2.13)e a massa para esta quantidade é a massa de Chandrasekhar
Mmax ∼ NmaxmNY

−1
e . (2.14)Utilizando dados de álulos mais preisos [39, 40℄, a eq. (2.14) produz

Mmax ≃ 5.83Y 2
e M⊙ ≃ 1.46M⊙, (2.15)onde utilizamos o valor típio (0.5) para Ye. Quando a energia da eq. (2.12)torna-se negativa o olapso omeça, engatilhando a fusão de arbono e oxigênioem elementos mais pesados, que libera uma quantidade enorme de energia,da ordem de 1051 erg ausando a explosão termonulear da estrela. Levandoem onsideração a temperatura da anã-brana (T ≤ 1 MeV), sua densidade(ρc ≤ 1010 g.m−3) e o aminho livre médio do neutrino espalhado pelo núleodo 56Ni que é da ordem de 108 m (maior que o raio da anã-brana - O(107)m), vemos que o neutrino esapa livremente e sem ser termalizado. Com isso,neutrinos levam apenas uma pequena fração da energia (menor que O(1049)erg) e não desempenham um papel importante nas explosões de supernovastermonuleares [30, 41℄.As supernovas dos tipos Ib e I não apresentam a linha espetral dohidrogênio, o que as lassi�a omo pertenente ao Tipo I, mas também nãopossuem a linha de silíio. Elas são observadas em regiões onde há estrelasjovens, o que india que são estrelas de vida urta, porém mais massivas.Antes de explodirem omo supernovas, essas estrelas perderam a sua amada dehidrogênio. Então, qual é a diferença entre os tipos Ib e I? O que os distingueé que uma supernova do Tipo Ib apresenta riqueza em hélio enquanto que ado Tipo I mostra ausênia deste elemento, pois também perdeu sua onhade hélio enquanto ainda era uma estrela [42℄.Estrelas que não onsumiram ou perderam suas amadas de hidrogêniomais externas, aabam sua vida na forma de supernovas do Tipo II. Esseseventos são observados omumente nos braços de galáxias espirais, mas oasi-onalmente registra-se também em galáxias irregulares [43℄. Seus progenitores
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Figura 2.5: Quadro de lassi�ação de Supernovas. Reproduzido da Ref. [38℄.eram massivos (> 8M⊙) e por isso tiveram vida urta (ver eq.(2.2) ). Outradiferença em relação à do Tipo I é que o deaimento da luminosidade é maisbruso no primeiro mês após o seu máximo e depois a queda é mais lenta, for-mando um plat� no seu espetro (ver Fig. 2.4). Como os efeitos visuais destetipo de aonteimento variam muito de um aso para outro, há muitos subtiposde SN do Tipo II10, omo podemos observar na Fig. 2.4.Do ponto de vista da físia de neutrinos, as supernovas tipos Ib, I e IIsão mais interessantes que as do tipo Ia pois produzem uma quantidade enormede neutrinos. Essa diferença deve-se ao fato de que o proesso de riação dasupernova do tipo Ia é através de explosão termonulear, enquanto que osdemais são por olapso do núleo, onforme pode ser visto no esquema daFig. 2.5, reproduzido da Ref. [38℄.O objeto entral quando do olapso da estrela é um orpo ompato,muito quente e om alta taxa de produção de neutrinos de todas as gerações.São os neutrinos que levam aproximadamente 99% da energia de ligaçãogravitaional da estrela (3 x 1053 erg), enquanto que somente 1% é perdido10para um aprofundamento neste ponto reomendamos a leitura das Ref. [44, 45℄.

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 2. Teoria das Supernovas 33

�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������

�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������
�������������������������������

SN Ib/c

weak SN Ib/c

��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������

��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������
��������������

no BH

pair SN
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������

������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������

pu
ls

. p
ai

r 
(B

H
)

�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������

�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������

S
N

 IIL/b
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������

������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������
������������������

SN IIp

w
ea

k 
S

N
 II

p

BH by fallback

(weak SN)

B
H

 b
y 

fa
llb

ac
k

(w
ea

k 
S

N
)

iro
n 

co
re

 c
ol

la
ps

e

O
/N

e/
M

g 
co

re
 c

ol
la

ps
e

lo
w

 m
as

s 
st

ar
s 

−−
 w

hi
te

 d
w

ar
fs

direct black hole

direct black hole
di

re
ct

 b
la

ck
 h

ol
e

no H envelope

25 60 100 14040

initial mass (solar masses)

9 10

ab
ou

t s
ol

ar
m

et
al

−f
re

e

34 260

m
et

al
lic

ity
 (

ro
ug

hl
y 

lo
ga

rit
hm

ic
 s

ca
le

)

Figura 2.6: Tipos de SN de estrelas massivas em função da massa e metaliidadeiniiais.através de energia inétia e menos ainda (0,01%) na forma de radiação.Após a explosão de supernova (SN), restará da estrela original umaestrela de nêutrons ou teremos a formação de um burao negro. Este resultadodependerá da massa da progenitora ao ingressar na sequênia prinipal, milhõesde anos antes. A Fig. 2.6 nos mostra um grá�o dos possíveis destinos da estrelaem função de sua massa iniial e metaliidade (elementos pesados) [46℄.2.4Etapas da Explosão de uma Supernova (SN)2.4.1Pré-ColapsoAntes de omeçar o olapso da região entral da estrela, há uma quedabrusa na função densidade entre o núleo (manto) e as amadas vizinhas,onforme podemos ver na Fig. 2.7 [47℄. Isto faz om que a esala de tempodinâmia do núleo seja muito menor que nas zonas irundantes. Por isto, oque aontee nestas regiões de elementos mais leves não in�uenia na dinâmia
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 34nulear e, daqui em diante, aompanharemos apenas o que aontee no núleoestelar.2.4.2Iníio do ColapsoBasiamente, são três os proessos que podem desenadear o olapsoda estrela. Em geral, podemos dizer que o núleo de uma estrela massiva(O, Ne, Mg ou Fe) aumenta om as inzas da queima nulear nas amadasexternas vizinhas a ele, e faz om que sua massa se aproxime do limite deChandrasekhar. O raio nulear é de pouos milhares de quil�metros (∼ 104km), om uma densidade em torno de 1010 g.m−3 e temperatura de 1010 K(1 MeV). A gravidade é ontrabalançada pela pressão dos elétrons degenerados,mas om o aumento da massa o núleo se ontrai e a temperatura aumenta.Assim, para estrelas de menor massa (8M⊙ < M∗ < 10M⊙) [47, 48℄,ujos núleos são ompostos de oxigênio, ne�nio e magnésio (O, Ne, Mg),resultado da queima do arbono, a degeneresênia eletr�nia oorre antesde haver ondições para iniiar a queima do Ne. A aptura eletr�nia peloselementos do núleo se dá, por exemplo,
24Mg + e− → 24Na + νe, (2.16)ou de maneira geral

e− +N(Z,A) → N(Z − 1, A) + νe, (2.17)e também por prótons livres
e− + p→ n+ νe, (2.18)devido a alta energia de Fermi dos elétrons [30℄

µe ∼ 11.1

(

ρYe

1010 g/m3

)1/3 MeV. (2.19)A diminuição na quantidade de elétrons faz om a pressão exerida por elesdiminua e o núleo omeça a olapsar, aumentando a densidade no núleo daestrela, que por sua vez aumenta a energia de Fermi, gerando uma maior taxa
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 35

Figura 2.7: Estrutura de uma estrela de 15 M⊙ antes de olapsar. Superior: dentrodo núleo a emissão de neutrinos (ǫν), gerados via aptura eletr�nia, responde porquase a totalidade da perda de energia da estrela (Ltot). A energia gerada pelaqueima dos elementos pode ser observada pelos pios na taxa de geração de energianulear (ǫnuc). Inferior: a distribuição dos elementos químios dentro de uma estrelade 15M⊙. No núleo, �Fe� inlui todos os isótopos entre 48 . A . 65. Figura retiradada Ref. [47℄.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 36de aptura eletr�nia, aelerando o olapso. Este tipo de SN ontribui omuma taxa de ∼ 20% do total de SN [49, 50℄.Os neutrinos eletr�nios produzidos pelas eqs. (2.17) e (2.18) onseguemsair rapidamente do núleo, levando onsigo energia e número lept�nio. Isso épossível porque seu livre aminho médio é maior que o raio nulear. Comodito anteriormente, a luminosidade de uma supernova hega na ordem de
1053 erg.s−1, mas nesta fase o brilho é de apenas 1% deste valor, pois o períodode duração da aptura eletr�nia é muito urto, menor que 10 ms [31℄.Estrelas om mais massa onseguem queimar o Ne, formando um núleode Fe em seus entros. O ferro é o elemento mais estável da natureza (ommaior energia de ligação) e por isso não queimará, mesmo om o aumentoda temperatura; e a estrela �ará sem ombustível. Mas o aumento datemperatura ausa o proesso de fotodissoiação do núleo de ferro, liberandopartíulas α e aumentando o número de nuleons livres,

γ + 56Fe → 13α+ 4n. (2.20)Essa reação absorve aproximadamente 124 MeV de energia e reduz a energiainétia e a pressão dos elétrons. Com a pressão menor, diminui o valor damassa de Chandrasekhar até esta tornar-se menor que a massa do núleo daestrela. Quando este limite é alançado, a pressão dos elétrons degeneradosnão onsegue mais ontrabalançar o puxão gravitaional e omeça o olapso.Com este aonteimento, a temperatura na parte entral da estrela aumenta egera mais fotodissoiação, que aelera o olapso.Estrelas entre 100M⊙ < M∗ < 140M⊙ e aima de M∗ > 260M⊙ sofreminstabilidade gravitaional devido a formação de pares e− e+ de fótons dealta energia, que transforma energia térmia em energia de massa de repouso.Isto aaba por reduzir o índie de adiabatiidade abaixo do valor (4/3) quemantém a estabilidade hidrodinâmia da estrela, iniiando o olapso da mesmae resultando no surgimento de um burao negro. Finalmente, estrelas ujasmassas aem neste intervalo, sofrem uma violenta explosão termonulear forteo su�iente para destruir totalmente a estrela, sem deixar remanesente elançando ao espaço > 50M⊙ de 56Ni [46, 51℄.

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 2. Teoria das Supernovas 372.4.3Aprisionamento de NeutrinosA desoberta da interação fraa de orrente neutra (NC, em inglês) pos-sibilitou que Freedman [52℄, Sato [53, 54℄ e Mazurek [55℄ postulassem o apri-sionamento de neutrinos. Este tipo de interação aumenta onsideravelmenteo espalhamento elástio dos neutrinos pelos nuleons (predominantemente osnêutrons, mas também os prótons - em esala muito menor).O omprimento de onda do neutrino é
λ ∼ ~c

Eν
= 20

[ Eν

10 MeV]−1 fm, (2.21)ujo valor é maior que o tamanho do núleo at�mio do ferro
RFe ∼ 5 (A/56)1/3 fm. (2.22)Então, eles são espalhados oerentemente pelos núleos dos átomos de Fe oma onsequênia de termos o proesso de deaimento beta inverso ( eq.(2.18)).Sabemos que o aminho livre médio do neutrino pode ser alulado por

λν =
1

σAnA
, (2.23)onde nA = ρ/(Amu) é a densidade de núleos at�mios (mu é massa emunidades de massa at�mia) e σA é a seção de hoque de espalhamento oerenteque podemos esrever [56℄

σA =
1

16
σ0

(

Eν

mec2

)2

A2

[

1 − Z

A
+
(

4 sin2 θw − 1
) Z

A

]2

, (2.24)sendo que
σ0 =

4GF (mec
2)

2

π (~c)4 = 1.705 × 10−44 m2, (2.25)é a seção de hoque de referênia para interação fraa e GF e θw são as ons-tantes de aoplamento de Fermi e o ângulo de Weinberg11, respetivamente.Como os elétrons envolvidos no proesso de aptura passarão toda sua energia11Atualmente os melhores valores obtidos experimentalmente são [57℄:
GF = 1.166 × 10−5 GeV−2 e sin2 θW = 0.231 .
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 38para o neutrino [31℄, podemos estimar a energia média do neutrino eletr�niono núleo de ferro omo
Eν =

∫ µe

0
EE2E2dE

∫ µe

0
E2E2dE

=
5

6
µe , (2.26)substituindo (2.19) em (2.26) e arrumando as frações temos

Eν = 10.3

(

ρ

3 × 1010 g m−3

)1/3(
Ye

26/56

)1/3 MeV. (2.27)Introduzindo as equações (2.24) e (2.27) na eq. (2.23) o livre aminho médioserá
λν = 85

(

ρ

3 × 1010 g m−3

)−5/3(
A

56

)−1(
Ye

26/56

)−2/3 km. (2.28)Considerando o núleo esfério, sem rotações, podemos estimar o seu raioatravés das equações de volume (V = 4πR3

3
) e densidade (ρ = M

V
)

Rnúleo ≈
(

3Mnúleo
4πρ

)1/3

≈ 2.7 × 102

(

ρ

3 × 1010 g m−3

)−1/3(
Ye

26/56

)2/3 km, (2.29)e omparando as equações (2.28) e (2.29) tiramos dois resultados:1. O livre aminho médio do neutrino torna-se menor que o tamanho donúleo de ferro, e2. A dependênia do livre aminho médio om a densidade é ∝ ρ−5/3enquanto que o raio possui uma dependênia ∝ ρ−1/3. Então, om oaumento da densidade, os neutrinos não onseguirão esapar livrementedo núleo estelar.Tudo isto india que há a formação de uma região super�ial que determinase os neutrinos esaparão livres (posição radial além desta superfíie) ou�arão presos nela (aquém desta superfíie). Tal região é onheida omoneutrinosfera. Para enontrarmos a posição radial da neutrinosfera devemos
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 39alular a sua superfíie limítrofe quando o valor da profundidade ótia12 seaproxima da unidade. O valor omumente usado é 2/3 [31, 58℄ pois é levadoem onsideração que o neutrino não sairá radialmente e sem interação, massim om algum ângulo. Esrevemos a profundidade ótia omo
τ(r, Eν) =

∫ ∞

r

dr

λν

, (2.30)e substituimos as eqs. (2.27) e (2.28) em (2.30) om A = 56 omo o valor típiodo ferro para obtermos
τ(r, Eν) =

(8.5 × 106)−1

(3 × 1010)

(

Eν

10

)2 ∫ ∞

r

ρ(r)dr, (2.31)e podemos aproximar a distribuição de densidade omo [31℄
ρ(r) = Hr−3, (2.32)onde H = 3 × 1031 g é uma onstante durante a fase de olapso. Então, aintegral �a

∫ ∞

r

ρ(r)dr =

∫ ∞

r

Hr−3dr

=
Hr−2

2
, (2.33)e utilizamos novamente a eq. (2.32) para fazermos r = (H/ρ)1/3 e substituirem (2.33). Assim, a nova forma da eq. (2.31) será

τ(r, Eν) =
1

8.5 × 106

1

(3 × 1010)

(

Eν

10MeV)2
H1/3

2
ρ2/3. (2.34)Substituindo H pelo seu valor, juntamente om alguma aritmétia obtemos aexpressão �nal para a profundidade ótia omo

τ(r, Eν) ≈ 6.1

(

Eν

10MeV)2(
ρ

1012 g m−3

)2/3

. (2.35)Pela eq. (2.35) e o valor usual da profundidade ótia (τ = 2/3) podemos12Profundidade ótia informa quão opao um meio é para a radiação que passa atravésdele.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 40obter a densidade da neutrinosfera
ρ(Rν(Eν)) = 3.6 × 1010

(

Eν

10MeV)−3 g.m−3, (2.36)e apliando a eq. (2.32) em (2.36) enontramos a posição radial da neutrinosfera
Rν ≃ 1.0 × 102

(

Eν

10 MeV) km. (2.37)Pelas equações aima vemos que a posição da neutrinosfera depende da energiado neutrino. Então, nota-se que este valor varia de sabor para sabor. Da teoriade aminho aleatório podemos enontrar o tempo de difusão dos neutrinospara fora do núleo estelar.
tdif =

3R2núleo
λνc

≃ 3 × 10−1

(

ρ

1012 g m−3

) s. (2.38)Depois, temos o tempo de olapso do núleo, isto é, o tempo dinâmio
tdin =

1√
Gρ

≃ 3.9 × 10−3

(

ρ

1012 g m−3

)−1/2 s, (2.39)onde G é a onstante gravitaional.Comparando as eqs. (2.38) e (2.39) vemos que quando a densidade é
∼ 1012 g.m−3 os neutrinos não onseguem esapar livremente do entro daestrela porque o tempo de difusão é maior que o tempo do olapso, ou seja,eles estão presos. Este evento india que a fração lept�nia13 (Yl = Ye + Yν)é mantida pratiamente onstante a partir deste momento. Uma vez presos,os neutrinos tornam-se degenerados, igual aos elétrons (Prinípio de Pauli), eisto faz om que seja suprimido o proesso de neutronização (transformaçãode prótons em nêutrons) via aptura eletr�nia. Este equilíbrio é hamadode equilíbrio β e, depois de alançado, a entropia (matéria + neutrinos) éonservada no entro da estrela e o olapso ontinua de maneira adiabátia.13Yν é a fração de neutrinos eletr�nios por barion, uja expressão matemátia é

Yν = nνe
− nν̄e

.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 412.4.4Colapso HomólogoO olapso do núleo da estrela pode ser dividido em duas partes distintas:a primeira é a parte interna do núleo que olapsa homologamente, isto é,veloidade subs�nia e proporional ao raio da massa em queda (v ∝ r);a segunda parte é a externa do núleo, que ai pratiamente em queda-livre om veloidade supers�nia. Essa diferença de veloidades pode serobservada na Fig. 2.8 [59℄. Goldreih e Weber [60℄ e Yahil e Lattimer [61℄predisseram o olapso homólogo e mostraram que a pressão desaparee àmassa de Chandrasekhar, isto é, somente a região interna do núleo (dentrodo limite de Chandrasekhar) olapsa homologamente. O tempo dinâmio daparte nulear mais externa é maior que a parte mais entral, fazendo omque a periferia do núleo seja deixada para trás durante o olapso e por isso,podemos trabalhar omo queda livre. É importante observar que o limite deChandrasekhar depende de Y 2
e (eq. 2.15), sendo que alguns trabalhos [62, 63℄mostraram que o valor da fração eletr�nia situa-se entre 0.35 e 0.38; isto nosindia que a massa que olapsa homologamente possui o valor entre 0.7 e 0.8massas solares, estando de aordo om resultados de simulação [64℄.2.4.5Boune Nulear, Formação da Onda de Choque e Explosão de SNO olapso do núleo interno ontinua além do limite de densidadenulear (≈ 1014 g.m−3), mas a partir deste valor a pressão de repulsão dosnuleons degenerados diminui o olapso até que este pare. Como o índie deadiabatiidade (γ) é maior que o valor rítio (4/3), há uma on�guraçãohidrostátia estável para o núleo interno e, quando este ontrai além destaon�guração, o núleo riohetea, semelhante a uma mola omprimida quandouma de suas extremidades é solta. Neste instante a densidade atinge o seumáximo, de 3 a 4 vezes a densidade nulear, e a este proesso de �riohetear�do núleo interno damos o nome de �boune�. A região que agora enontra-seem equilíbrio forma uma proto estrela de nêutron om um raio em torno dos10 km, mas o movimento do boune do núleo interno, devido a inéria, gerauma onda de pressão que rese e transforma-se em uma onda de hoque naperiferia do núleo interno om veloidade da ordem de 100 km ms−1 [38℄.Importante salientar que o núleo interno não sofre om a onda de hoque ou
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Figura 2.8: Veloidade de queda e veloidade do som em função do raio omdensidade entral de 1012 g m−3 e massa do progenitor em 15M⊙. O ponto onde asveloidades se enontram mara o limite entre os dois tipos de olapso que oorremno entro da estrela. Este ponto é hamado de ponto s�nio.om a onda de pressão, ele permanee pratiamente da mesma forma que seenontrava quando do olapso homólogo.Quando a onda de hoque enontra a região do núleo externo (regiãofora do limite de Chandrasekhar), que ainda ai om veloidade supers�nia,oorre uma desaeleração abrupta da matéria em queda e dissipação de energiada onda por fotodissoiação dos núleos at�mios, que estavam em queda livre,em nuleons livres. Prótons livres possuem uma alta taxa de aptura eletr�nia(eq. 2.17), isso ria uma quantidade enorme de neutrinos eletr�nios. Enquantoa onda não hega na região da neutrinosfera, os neutrinos eletr�nios nãoonseguem esapar e �am presos logo atrás da onda de hoque. A partir domomento que a neutrinosfera é alançada, os neutrinos do elétron desaoplamda matéria e propagam-se livremente. Esta liberdade aontee subitamente esua duração é menor que 20 ms. Chamamos este momento de explosão deneutronização ou explosão rápida do neutrino eletr�nio ou ainda depulso de fuga14. Devido ao urto tempo de duração do evento, a energia14O sinal deste aumento signi�ativo de neutrinos eletr�nios é o que se espera identi�arem detetores terrestres, omo o Super-Kamiokande (SK), quando do nasimento de umasupernova galátia.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 43emitida é somente da ordem de 1051 erg [58℄.A região onde a onda de hoque passou enontra-se quente e não háuma grande quantidade de elétrons degenerados, permitindo que pósitronsrelativístios sejam riados e, a partir destes, anti-neutrinos eletr�nios (ν̄e)pela reação
e+ + n→ p+ ν̄e. (2.40)Também há a riação de todos os sabores de neutrinos (eletr�nios, mu�niose tau�nios) produzidos pela aniquilação de pares elétron-pósitron

e− + e+ → νe,µ,τ + ν̄e,µ,τ , (2.41)por bremsstrahlung nuleon-nuleon
N +N → N +N + νe,µ,τ + ν̄e,µ,τ , (2.42)ou bremsstrahlung elétron-nuleon
e± +N → e± +N + νe,µ,τ + ν̄e,µ,τ , (2.43)assim omo por deaimento de plasma

γ → νe,µ,τ + ν̄e,µ,τ , (2.44)e fotoaniquilação
γ + e± → e± + νe,µ,τ + ν̄e,µ,τ , (2.45)entre outros om menor porentagem de partiipação.Num raio de aproximadamente 200 km a onda de hoque, gerada pelaompressão do núleo interno e que perdeu energia pelas dissoiações nosátomos de ferro, orre o riso de parar o seu movimento e �morrer�. Paraque haja a explosão de supernova sem esta �morte� da onda de hoque, sãoneessárias ombinações espeiais [65, 66℄ dos parâmetros físios, mas de ummodo geral podemos dizer que, se a estrela à époa da sequênia prinipalpossuia até 10 massas solares, a onda de hoque onseguirá sair do manto eexpelir as amadas da estrela, gerando a explosão de SN. Todo este proesso
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 44oorre na ordem de 100 ms após o �boune� do núleo e reebe o nome deexplosão rápida de SN.Aima deste valor de massa, a onda de hoque para aproximadamenteapós os 100 ms e a matéria do núleo externo ontinua a air e a sofrer oproesso de fotodissoiação dos átomos em nuleons livres que posteriormentegeram neutrinos. Se 10% da energia destes neutrinos for transferida para amatéria próxima do loal onde a onda de hoque estagnou nos 300 ms seguin-tes, é possível que ela seja restaurada, possibilitando a explosão de SN [67℄.Salientamos que a grande maioria desta energia proviria dos neutrinos eletr�-nios, que possuem uma seção de hoque muito maior que os demais sabores.O reativamento da onda de hoque reebe o nome de reaqueimento via neu-trino e sua possibilidade foi desoberta através de simulações numérias [68℄. Etodo o proesso de explosão hama-se explosão atrasada de SN, oorrendoaproximadamente 0.5 segundo após o �boune�.Estas hipóteses de explosão são amplamente aeitas no meio ientí�o,mas ressaltamos que não onhee-se ompletamente o proesso de explosãode supernovas, pois além da falta de oorrênias deste tipo de eventos nanossa Galáxia, as simulações realizadas atualmente não estão onseguindo,om grande frequênia, obter �explosões� e os resultados dependem fortementedas suposições feitas pelos pesquisadores [69, 70, 71, 72, 73℄.2.5Espetro dos Neutrinos Provenientes de SNO espetro não-térmio dos neutrinos que saem da SN pode ser mostradousando a distribuição de Fermi-Dira, que de um modo geral e bastante omumna literatura é expresso omo [74℄,
F 0

να
(E) =

1

4πD2

Φνα

T 3
να
f2(ηνα)

E2

eE/Tνα−ηνα + 1
, (2.46)onde D é a distânia da Terra à SN, Φνα é o número total de neutrinos de sabor

α emitidos, E é a energia do neutrino, Tνα e ηνα representam, respetivamente,a temperatura efetiva e o potenial químio. A função fn(ηνα) é de�nida omo
fn(ηνα) ≡

∫ ∞

0

xn

ex−ηνα + 1
dx . (2.47)Há outros modos de mostrar o espetro dos neutrinos omo, por exemplo,
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 45o utilizado no trabalho de [75℄, que assumiu a distribuição na forma [76℄
F 0

να
(E) =

1

4πD2

Φνα

〈Eνα〉
ββα

α

Γ(βα)

[

E

〈Eνα〉

]βα−1

exp

[

−βα
E

〈Eνα〉

]

, (2.48)onde 〈Eνα〉 é a energia média do neutrino de sabor α, Γ(βα) é a função gama e
βα é um parâmetro para desrever o desvio em relação a um espetro térmioe varia tipiamente entre 2.5 e 5.Neste trabalho utilizaremos a eq. (2.48) para estudar o espetro deneutrinos na Terra. Esta parametrização é baseada em simulações numériaspelo grupo de Garhing [77, 78, 79℄ e não leva em onta a osilação de neutrinos.2.6Modelo de Distribuição de SN na GaláxiaNeste trabalho usamos o mesmo modelo de distribuição de SN galátiasdado na Ref. [80℄. Para projetar esta distribuição no éu, i.e., vista do solo, omovimento de rotação da Terra ausa um efeito adiional, que é ontornado aoonsiderarmos uma distribuição suave om simetria azimutal. Assim, podemosesrever a densidade super�ial de eventos de SN loal usando a parametrizaçãousada para estrelas de nêutrons [81℄,

σSN(r) ∝ r4 exp

[

− r

1.25 kp] , (2.49)onde σSN (r) é a densidade super�ial de eventos de SN em função da distâniaradial do entro da Galáxia e p signi�a parse15. A distribuição vertial deSN é
RSN(z) ∝ 0.79 exp

[

−
(

z

212 p)2
]

+ 0.21 exp

[

−
(

z

636 p)2
]

,(2.50)onde z é a distânia do plano galátio tal que a distribuição de SN é
nSN(r, z) ∝ RSN(z)σSN(r) (2.51)15Parse é uma medida de distânia usada em astronomia e é de�nida omo a distâniado Sol para um objeto astron�mio ujo paralaxe é de um aro de segundo. Seu valor é:
1 p = 3.08567758× 1016 m.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 46

Figura 2.9: Probabilidade de distribuição de SN na Via Látea. As linhas sólida(vermelha), traejada (azul) e pontilhada (verde) indiam estrelas de nêutrons,pulsares e SN IA, respetivamente.A distribuição de probabilidade de SN em função da distânia à Terra es-perada aqui na Via Látea é mostrada na Fig. 2.9 [80℄, onde também estãorepresentadas as distribuições para pulsares (urva traejada) e SN IA (urvapontilhada). A normalização foi feita de forma que
∫

dα

∫

cos δ dδ f(α, δ) = 1 (2.52)Utilizando esta probabilidade de distribuição, mostramos na Fig. 2.10 [82℄que a maior probabilidade reai sobre o diso galátio. Também pode ser vistonesta �gura as últimas 10 SN registradas na Via Látea juntamente om aSN1987A, que é a únia observada através de neutrinos até hoje.2.7SN1987AA únia supernova estudada até o momento através de neutrinos oorreuem fevereiro de 1987, em uma galáxia satélite à Via-Látea denominada GrandeNuvem de Magalhães (LMC, em inglês) que situa-se a distânia de 52 kp
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Figura 2.10: Distribuição de probabilidade de SN em oordenadas equatoriais.Maiores probabilidades �aem� sobre o diso galátio. Os pontos são as últimas 10SN galátias oorridas na Via Látea e a SN1987A, oorrida na Grande Nuvem deMagalhães.da Terra. O espetro mostrou linhas de Hidrogênio [83℄, possibilitando sualassi�ação omo supernova do Tipo II. Tal enquadramento, de�ne que aexplosão se deu por olapso do núleo. Até hoje não foi possível identi�ar sehouve remanesente da estrela progenitora, mas há indíios de que existe umpulsar [84℄ naquele loal.Nesta époa, havia em funionamento quatro grandes detetores sub-terrâneos om apaidade para pereber os neutrinos oriundos de uma SN:Kamiokande-II [85, 86℄, IMB [87, 88℄, Baksan [89℄ e LSD [90℄. Todos os dete-tores registraram a passagem de neutrinos provenientes da SN1987A duranteum intervalo de tempo de aproximadamente 10 segundos a algumas horas antesda possibilidade de observação ótia. Os três primeiros observaram ao mesmotempo (om inertezas de alibração do tempo), mas o sinal do LSD foi ap-tado ino horas antes dos outros experimentos o que faz om que normalmenteseus registros não sejam levados em onsideração para análise dos dados daSN1987A [38℄.Kamiokande-II e IMB são detetores de água Cherenkov e foram ons-truídos para observarem o deaimento do próton. O detetor Baksan, por suavez, é do tipo intilador e foi onstruído para observar olapsos estelares. OKamiokande-II (IMB, Baksan) pode detetar antineutrinos eletr�nios omenergia maior que 1.8 MeV (20 MeV, 10 MeV) através da reação do deai-
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 48mento beta inverso
ν̄e + p→ n+ e+. (2.53)O Kamiokande-II (IMB - Baksan) reportou 11 (8 - 5) eventos devido aneutrinos da SN1987A, omo mostra a tabela 2.1, reproduzida da Ref. [91℄.
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Capítulo 2. Teoria das Supernovas 49Eventos ti (s) Ei(MeV) σi(MeV) Bi (s−1)Kamiokande-II1 ≡ 0.0 20 2.9 1.6 × 10−52 0.107 13.5 3.2 1.9 × 10−33 0.303 7.5 2.0 2.9 × 10−24 0.324 9.2 2.7 1.2 × 10−25 0.507 12.8 2.9 2.1 × 10−36* 0.686 6.3 1.7 3.7 × 10−27 1.541 35.4 8.0 4.5 × 10−58 1.728 21.0 4.2 8.2 × 10−59 1.915 19.8 3.2 1.5 × 10−510 9.219 8.6 2.7 1.5 × 10−211 10.433 13.0 2.6 1.9 × 10−312 12.439 8.9 1.9 1.6 × 10−213* 17.641 6.5 1.6** 3.8 × 10−214* 20.257 5.4 1.4** 2.9 × 10−215* 21.355 4.6 1.3** 2.8 × 10−216* 23.814 6.5 1.6** 3.8 × 10−2IMB1 ≡ 0.0 38 7 02 0.412 37 7 03 0.650 28 6 04 1.141 39 7 05 1.562 36 9 06 2.684 36 6 07 5.010 19 5 08 5.582 22 5 0Baksan1 ≡ 0.0 12.0 2.4 8.4 × 10−42 0.435 12,9 3.6 1.3 × 10−33 1.710 23.5 4.7 1.2 × 10−34 7.687 17.6 3.5 1.3 × 10−35 9.099 20.3 4.1 1.3 × 10−3*Considerado omo evento de bakground.**Calulado usando um ajuste linear σi vs ǫi para eventos anteriores.Tabela 2.1: Eventos de neutrinos detetados nos experimentos Kamiokande-II,IMB e Baksan relativos a SN1987A. A primeira oluna india a ordem dos eventos,a segunda oluna mostra o tempo de deteção, onsiderando o primeiro evento omotempo zero. A tereira informa-nos a energia do neutrino inidente e a quarta olunanos diz a inerteza para a energia e, �nalmente, a última oluna fornee a taxa médiade ruído para ada evento.
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3Osilações de NeutrinosA osilação de neutrinos é um fen�meno quântio, proposto pela primeiravez por Ponteorvo [92, 93℄, quando este sugeriu a osilação entre ν → ν̄fazendo analogia om a osilação dos Káons (K0 ↔ K̄0) durante a déada de50. Tal tipo de osilação aabou não sendo omprovada, mas a ideia de osilaçãopermaneeu viva e foi usada para introduzir o oneito de mistura de saborespor Maki, Nakagawa e Sakata [94℄ em 1962. Apesar de muito menionada nosanos 60 e iníio dos 70 omo solução para o problema dos neutrinos solares, foisomente na segunda metade da déada de 70 que surgiu a teoria padrão paraa osilação dos neutrinos [95, 96, 97℄.3.1NeutrinosNeutrinos, assim omo todas as partíulas que formam a matéria onhe-ida, são férmions, o que signi�a que eles respeitam o Prinípio de Exlusão dePauli e obedeem a estatístia de Fermi-Dira. Também é araterístia geral ovalor do spin (1/2) e a heliidade1, sempre negativa para os neutrinos e semprepositiva para os antineutrinos (Fig. 3.1), onsiderando-os ultra-relativístios.Mas os neutrinos estão em um subgrupo, hamado de léptons2. As partíu-las que pertenem a esta ategoria são: elétrons, múons, taus e os respetivosneutrinos, νe, νµ e ντ , onde o subíndie india o que, na físia de partíulas,hamamos de sabor. Cada lépton é assoiado a um anti-lépton, isto é, sua anti-partíula (ver Tabela 3.1). Os elétrons, múons e taus possuem arga e massaenquanto que os neutrinos, por sua vez, não possuem arga e interagem muitofraamente om a matéria, somente via interação fraa - de orrente arregada1Pode-se de�nir heliidade omo a projeção do spin ao longo do momento, se tem mesmosentido, é positiva; se ontrários, é negativa.2Proveniente do grego, signi�a leve. O nome foi dado para ontrapor-se aos hádrons,que são partíulas pesadas.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 51Léptons Anti-Léptons
1a Geração 2a Geração 3a Geração 1a Geração 2a Geração 3a Geração

e− µ− τ− e+ µ+ τ+

νe νµ ντ ν̄e ν̄µ ν̄τTabela 3.1: Tabela de léptons e anti-léptons(CC, em inglês) ou de orrente neutra (NC, em inglês). Por isso, os νe, νµ e
ντ são auto-estados da interação fraa, o que signi�a que são auto-estados desabor. Por outro lado, podemos onsiderar os auto-estados de massa do Ha-miltoniano livre e denominamos de auto-estados de massa, ujo símbolo é νi etem massa de�nida mi, onde i = 1, 2 ou 3. O aso dos neutrinos é semelhanteao setor dos quarks: os auto-estados de sabor são ombinações lineares dosauto-estados de massa, determinados pela matriz unitária Cabbibo-Kobayashi-Maskawa (CKM)3 [98℄. Para um aprofundamento no assunto, reomendamosa leitura, por exemplo, de [99, 100, 101℄. Em outras palavras, os neutrinostambém se misturam signi�ando que um νe, em prinípio, é uma ombinaçãolinear dos auto-estados de massa νi. Importante observar que os experimen-tos de osilação de neutrinos são apazes de detetar apenas os sabores dosneutrinos, que não são auto-estados de massa do Hamiltoniano, levando à pos-sibilidade de osilação de neutrinos.

Figura 3.1: Ilustração representativa da heliidade dos neutrinos.3Trabalho realizado primeiramente pelo físio italiano Niola Cabbibo, em 1963, paraduas gerações. Posteriormente, os físios japoneses Makoto Kobayashi e Toshihide Maskawaampliaram para três gerações. Tal trabalho rendeu o Prêmio Nobel de Físia de 2008 aosjaponeses.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 523.1.1HierarquiaVimos que temos três tipos de neutrinos que são auto-estados de massado Hamiltoniano (ν1, ν2 e ν3) e embora não saibamos quais sejam os valoresde ada neutrino massivo, sabemos que eles possuem valores distintos4 e, aomenos, dois deles não nulos. Há duas formas de organizar os neutrinos quantoao seu valor absoluto de massa (veja Fig. 3.2):1. Hierarquia Normal: é a situação quando onsideramos que m1 < m2 <

m3, isto é, o neutrino mais leve é ν1 e o mais pesado o ν3.2. Hierarquia Invertida: aqui o neutrino mais leve é ν3 e o mais pesado o
ν2, resultando em m2 > m1 > m3.3.2Osilação no Váuo3.2.1NeutrinosNa teoria padrão para a osilação, um neutrino om sabor α e momento

−→p riado em um proesso de interação fraa pode ter o seu estado de sabordesrito omo
|να〉 =

∑

k

U∗
αk|νk〉 (α = e, µ, τ) , (3.1)onde U é a matriz de mistura, unitária5, para o setor de neutrinos. Ela foibatizada de Matriz MNS6 em homenagem aos físios que a riaram, Maki,Nakagawa e Sakata7, em 1962. Como temos três espéies de neutrinos ativos, amatriz MNS é 3 x 3 e parametrizada por rotações, semelhante as rotações4Condição neessária para haver osilação entre os sabores, já omprovado experimental-mente.5É uma matriz omplexa, 3 x 3, que satisfaz a ondição

U †U = 1 .6A matriz MNS também é onheida na literatura omo matriz PMNS em referênia aotrabalho pioneiro realizado por Ponteorvo.7Originalmente o trabalho dos físios japoneses envolveu apenas mistura para duasgerações, sendo ampliado para três alguns anos mais tarde.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 53

Figura 3.2: Ilustração representativa da hierarquia de massa dos neutrinos.da meânia utilizando ângulos de Euler. Estas rotações podem ser feitasem várias ordens, mudando sua forma �nal, embora não altere os resultadosfísios. No entanto, iremos utilizar a mesma ordem que é amplamente vista naliteratura [57℄,
UMNS =







1 0 0

0 c23 s23

0 −s23 c23













c13 0 s13e
−iφ

0 1 0

−s13e
iφ 0 c13













c12 s12 0

−s12 c12 0

0 0 1






(3.2)que resulta na expressão

UMNS =







c12c13 s12c13 s13e
−iφ

−s12c23 − c12s23s13e
iφ c12c23 − s12s23s13e

iφ s23c13

s12s23 − c12c23s13e
iφ −c12s23 − s12c23s13e

iφ c23c13






, (3.3)onde de�nimos que cij (sij) é cos θij (sin θij) e os subíndies do ângulo θ indiama mistura entre os dois neutrinos massivos envolvidos, e φ é a fase de violaçãoarga-paridade (CP). Para uma melhor ompreensão veja a ilustração da Fig.3.3, retirada da Ref. [102℄.A título de uriosidade, a matriz MNS representada na Eq. (3.3) temesta forma se onsiderarmos que neutrinos são partíulas de Dira, assimomo o são todas as partíulas onheidas do Modelo Padrão. Entretanto,existe a possibilidade de neutrinos terem outra natureza, i.e., serem partíulas
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 54de Majorana8, o que impliaria em uma modi�ação na matriz MNS. Estamudança seria o arésimo de duas fases de violação de CP, deixando a Eq.(3.3) assim:
UM

MNS = UMNS ×







eiα1 0 0

0 eiα2 0

0 0 1






. (3.4)Mas para o estudo de osilação, a natureza dos neutrinos não ausaqualquer efeito nos resultados porque as fases de violação de CP de Majoranasão aneladas durante o desenvolvimento matemátio [103, 104, 105℄. Sendoassim, vamos trabalhar om a forma de Dira por simpliidade.Para termos a ortonormalidade nos auto-estados de massa, de aordoom a Fig 3.3, assumimos que

〈νk|νj〉 = δkj (k, j = 1, 2, 3), (3.5)e a unitariedade da matriz de mistura implia que os estados de saborestambém são ortonormais
〈να|νβ〉 = δαβ (α, β = e, µ, τ). (3.6)Como dito aima, os auto-estados do Hamiltoniano não são os estadosde sabores do neutrino, mas sim, os estados de massa. Então

H |νk〉 = Ek|νk〉 , (3.7)onde a energia Ek é
Ek =

√

−→p 2 +m2
k . (3.8)Utilizando a equação orrespondente a equação de Shrödinger, da meânia8Teoria formulada pelo físio italiano Ettore Majorana na déada de 1930. Basiamente,uma partíula seria também sua antipartíula, i.e., não há diferença entre uma partíula e suaantipartíula. Não onheemos nenhum férmiom que satisfaça esta ondição atualmente, masneutrinos podem ter esta araterístia, por ter arga nula. O estudo do duplo deaimentobeta sem neutrinos é uma das formas de provarmos a natureza do neutrino (Dira ouMajorana).
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Figura 3.3: Relação entre os auto-estados de sabor dos neutrinos νe, νµ e ντ e osauto-estados de massa ν1, ν2 e ν3 em termos dos ângulos de mistura θ12, θ13, θ23 .quântia não relativístia, vemos que os neutrinos massivos evoluem no tempo,
i
d

dt
|νk(t)〉 = H |νk(t)〉 , (3.9)
|νk(t)〉 = e−iEkt|νk〉 . (3.10)Considerando o estado de sabor, |να(t)〉, que no tempo t = 0 ria um neutrinoom sabor α e apliando a eq. (3.1) podemos ter a evolução temporal omo

|να(t)〉 =
∑

k

U∗
αke

−iEkt|νk〉 , (3.11)e usando a relação de unitariedade da matriz U podemos expressar os estadosmassivos em termos dos estados de sabor. Assim, a eq. (3.1) �a
|νk〉 =

∑

α

Uαk|να〉 . (3.12)Substituindo a eq. (3.12) na eq. (3.11), temos
|να(t)〉 =

∑

β=e,µ,τ

(

∑

k

U∗
αke

−iEktUβk

)

|νβ〉 . (3.13)Então, a superposição dos estados massivos resulta em um sabor, omona eq. (3.1) no instante t = 0. Mas na medida que o tempo evolui (t > 0),torna-se uma superposição de diferentes estados de sabor9.9Somente se a matriz de mistura U não for diagonal, o que india que os neutrinosmisturam-se.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 56O oe�iente de |νβ〉 é a amplitude de transição (A) do sabor α para osabor β em função do tempo. Matematiamente, esrevemos
Aνα→νβ

(t) ≡ 〈νβ|να(t)〉 =
∑

k

U∗
αkUβke

−iEkt . (3.14)Sabendo a amplitude de transição, podemos determinar a probabilidade detransição (P),
Pνα→νβ

(t) =
∣

∣Aνα→νβ
(t)
∣

∣

2
=
∑

k,j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βje

−i(Ek−Ej)t , (3.15)expandindo a eq. (3.8) temos
Ek = |−→p |

(

1 +
m2

k−→p 2

)1/2

≃ |−→p | + m2
k

2|−→p | , (3.16)e levando em onta que neutrinos são ultra-relativístios, podemos desprezara ontribuição da massa e fazer E = |−→p |, deixando a equação
Ek ≃ E +

m2
k

2E
. (3.17)Para a diferença de energia da eq. (3.15) utilizamos a eq. (3.17) e obtemos

Ek − Ej ≃
m2

k −m2
j

2E
=

∆m2
kj

2E
, (3.18)deixando a probabilidade de transição de sabor, eq. (3.15), omo

Pνα→νβ
(t) =

∑

k,j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj exp

(

−i
∆m2

kjt

2E

)

. (3.19)Por questões prátias, vamos fazer mais uma mudança: nos experimentosde osilação de neutrinos não se mensura o tempo de propagação e omoonheemos a distânia (L) entre a fonte de neutrinos (reator, aelerador,supernova, et) e o detetor, podemos fazer a aproximação t = L, poislembremos que estas partíulas são ultra-relativístias, isto é, viajam omveloidades muito próximas a da luz. Assim, a probabilidade de onversão
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 57é dada por
Pνα→νβ

(L,E) =
∑

k,j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj exp

(

−i
∆m2

kjL

2E

)

. (3.20)Note que assim somente a distânia L e a energia E são as grandezas quevariam nos experimentos e que determinam a fase de osilação. A diferençade massa quadrada (∆m2
kj), na fase de osilação, é uma onstante físia e oselementos da matriz de mistura U, que ompõem a amplitude de osilação, sãoonstantes da natureza.Outro ponto importante da eq. (3.20) é que se L = 0 temos,

Pνα→νβ
(L = 0, E) =

∑

k,j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj , (3.21)mas a relação de unitariedade nos diz que

UU † = 1 ⇐⇒
∑

k

UαkU
∗
βk = δαβ , (3.22)impliando que a troa de sabor só oorrerá se existir alguma distânia, istoé, L > 0.A eq. (3.20) pode ser reesrita - se reorganizarmos a amplitude deosilação - na forma

Pνα→νβ
(L,E) =

∑

k

|Uαk|2|Uβk|2 + 2Re

∑

k>j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj exp

(

−2πi
L

Losc
kj

)(3.23)onde Losc
kj é o omprimento de osilação10,

Losc
kj =

4πE

|∆m2
kj|

. (3.24)Para vermos outra forma amplamente usada de probabilidade de osila-10Comprimento de osilação é a distânia em que a fase gerada pela diferença de massaquadrada, ∆m2
kj , torna-se igual a 2π.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 58ção, fazemos o quadrado da relação de unitariedade (eq. (3.22)),
∑

k

|Uαk|2|Uβk|2 + 2Re

∑

k>j

[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

= δαβ , (3.25)e rearrumamos os termos para �ar om a expressão
∑

k

|Uαk|2|Uβk|2 = δαβ − 2Re

∑

k>j

[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

. (3.26)Agora, partindo novamente da eq. (3.20), trabalhando a amplitude de osila-ção, separando as partes real e imaginária e usando a eq. (3.26), obtemos
Pνα→νβ

(L,E) = δαβ − 2Re

∑

k>j

[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

+

+2Re

∑

k>j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj cos

(

∆m2
kjL

2E

)

+

+2Im

∑

k>j

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj sin

(

∆m2
kjL

2E

)

, (3.27)onde utilizamos a relação
e−iθ = cos θ − i sin θ , (3.28)para modi�armos o termo osilante. Rearrumando a eq. (3.27)

Pνα→νβ
(L,E) = δαβ − 2

∑

k>j

Re
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

[

1 − cos

(

∆m2
kjL

2E

)]

+

+2
∑

k>j

Im
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

sin

(

∆m2
kjL

2E

)

, (3.29)fazendo proveito da relação trigonométria
sin2 θ =

1

2
(1 − cos 2θ) , (3.30)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 59podemos deixar a probabilidade de osilação omo
Pνα→νβ

(L,E) = δαβ − 4
∑

k>j

Re
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

sin2

(

∆m2
kjL

4E

)

+

+2
∑

k>j

Im
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

sin

(

∆m2
kjL

2E

)

. (3.31)Então, esta é a forma geral da probabilidade de osilação e pode ser divididaem dois asos: se onsiderarmos o anal α 6= β passamos a hamá-la de proba-bilidade de transição, enquanto que se onsiderarmos α = β, denominamosprobabilidade de sobrevivênia. Neste último aso pode-se pereber queos omponentes da amplitude de osilação (elementos da matriz de mistura)não têm parte imaginária, uma vez que sua forma é |Uαk|2|Uαj |2 e o últimotermo da eq. (3.31) desaparee e �a om a seguinte aparênia:
Pνα→να(L,E) = 1 − 4

∑

k>j

Re|Uαk|2|Uαj |2 sin2

(

∆m2
kjL

4E

)

. (3.32)3.2.2AntineutrinosAssim omo no aso dos neutrinos, os antineutrinos om sabor α (α =

e, µ, τ) são omumente produzidos em interações fraas pelo anal CC. Osantineutrinos ν̄α são superposições de antineutrinos massivos ν̄k(k = 1, 2, 3),
|ν̄α〉 =

∑

k

Uαk|ν̄k〉 , (3.33)onde U é a matriz de mistura dos antineutrinos. Destaamos a semelhançaentre esta equação e a eq. (3.1), onde podemos ver que a únia diferença entreambas expressões se dá no oe�iente dos neutrinos (antineutrinos) massivosque sofre uma onjugação omplexa.As propriedades inemátias dos antineutrinos são exatamente iguaisas dos neutrinos, por isso o desenvolvimento matemátio feito aima para oaso de neutrinos é válido aqui também, om exeção do omplexo onjugadoda matriz de mistura. Então, a probabilidade de transição de sabor do
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 60antineutrino é
Pν̄α→ν̄β

(L,E) =
∑

k,j

UαkU
∗
βkU

∗
αjUβj exp

(

−i
∆m2

kjL

2E

)

. (3.34)Repare no termo osilatório, veja que ele é idêntio ao aso dos neutrinos.Isto india que o omprimento de osilação (Losc
kj ) não muda para os antineu-trinos. Realizando o mesmo trabalho matemátio de separar as partes real eimaginária da amplitude de osilação e usufruindo novamente das relações detrigonometria, a probabilidade de osilação do antineutrino é

Pν̄α→ν̄β
(L,E) = δαβ −4

∑

k>j

Re
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

sin2

(

∆m2
kjL

4E

)

−2
∑

k>j

Im
[

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

]

sin

(

∆m2
kjL

2E

)

,(3.35)e difere-se do aso anterior apenas pelo sinal do último termo, a parteimaginária dos elementos da matriz de mistura.3.3Mistura para Duas GeraçõesNesta seção veremos uma aproximação muito usada, a mistura paraduas gerações. Vamos desonsiderar um tereiro neutrino, tanto omo sabor,omo em massa, o que torna os álulos muito mais simples e dependentesde menos parâmetros que o aso de três neutrinos. Outro argumento a favordesta aproximação é o fato de que, experimentalmente, muitas vezes nãosomos apazes de distinguir a in�uênia da mistura dos três neutrinos ativose os dados são analisados om um modelo uja mistura é somente entre doisneutrinos.Então, sejam dois neutrinos de sabores να e νβ, onde ada sabor é umaombinação linear de dois neutrinos massivos, ν1 e ν2. Antes de prosseguirmos,vamos destaar dois pontos importantes:1. Os sabores α e β são sabores puros, isto é, α, β = e, µ ou α, β = µ, τ ouainda α, β = e, τ ; ou2. Os sabores α e β são ombinações lineares de sabores puros omo, porexemplo, να = νe e νβ = cµνµ + cτντ om c2µ + c2τ = 1. Esta ondição
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 61é muito utilizada nos experimentos de desapareimento de neutrinoseletr�nios.A matriz de mistura efetiva é
U =

(

cos θ sin θ

− sin θ cos θ

)

, (3.36)onde θ é o ângulo de mistura, ujo valor enontra-se no intervalo 0 ≤ θ ≤ π/2.Para alularmos a probabilidade de transição para α 6= β, usamos a eq.(3.31). O primeiro e o último termo desapareem, restando apenas o segundo,uja amplitude de osilação pode ser enontrada através da eq. (3.36)
Pνα→νβ

(L,E) = −4 [− sin θ cos θ cos θ sin θ] sin2

(

∆m2L

4E

)

= 4 sin2 θ cos2 θ sin2

(

∆m2L

4E

)

= sin2 2θ sin2

(

∆m2L

4E

)

(α 6= β) , (3.37)onde utilizamos a relação trigonométria sin 2θ = 2 sin θ cos θ. Olhando parao termo osilante, vemos que a diferença de massa quadrada não possuisubíndies, isto porque estamos trabalhando om duas gerações de neutrinos:
∆m2 ≡ ∆m2

21 ≡ m2
2 −m2

1 , (3.38)e, por simpliidade de álulo, fazemos m1 o mais leve, levando ∆m2 a serpositivo.Para o aso de α = β, a probabilidade de sobrevivênia provém da eq.(3.32),
Pνα→να(L,E) = 1 − sin2 2θ sin2

(

∆m2L

4E

)

(α = β) . (3.39)Da ausênia de qualquer fase na matriz de mistura efetiva para doisneutrinos (eq. 3.36) vemos que não há violação Carga-Paridade (CP), levandoa igualdade na probabilidade de transição entre neutrinos e antineutrinos:
Pνα→νβ

(L,E) = Pνβ→να(L,E) = Pν̄α→ν̄β
(L,E) = Pν̄β→ν̄α(L,E) . (3.40)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 623.4Osilação de Neutrinos na MatériaQuando neutrinos propagam-se na matéria estão sujeitos a um poten-ial11 devido ao espalhamento elástio oerente do neutrino om os elétrons enuleons do meio [106℄, alterando a mistura dos neutrinos. Os neutrinos tam-bém estão sujeitos a espalhamentos inoerentes, uja ordem de magnitude dolivre aminho médio pode ser estimada sem di�uldades, sabendo que
σcm ∼ GFs , (3.41)onde s é a variável de Mandelstam12 e GF é a onstante de Fermi, ujo valor é

GF = 1.166×10−5 GeV−2. A variável de Mandelstan representa o quadrado daenergia total no referenial do entro de massa. No referenial do laboratório(alvo em repouso) temos s = 2EM , om E sendo a energia do neutrino e M amassa do alvo.
σlab ∼ GFEM ∼ 10−38 EMGeV2 m2 , (3.42)e o aminho livre médio no meio
ℓ ∼ 1

Nσ
∼ 1038m

(Nm3)(EM/GeV2)
, (3.43)sendo N a densidade do número de partíulas alvo, normalmente nuleons. Paratermos uma idéia do resultado, na matéria normal a densidade é NA/m3 ∼

1024 m−3, gerando
ℓ ∼ 1014

E/GeV m . (3.44)Repare que a Terra (R⊕ ∼ 109 m) só seria uma barreira para os neutrinosom energia superior a 105 GeV (um valor muito elevado!) ou para regiõesonde a densidade fosse extremamente alta, por exemplo 1012NA.m−3, ondeos neutrinos om energia típia da ordem de MeV teriam um livre aminhomédio de pouos quil�metros. Tais densidades são alançadas em estrelas de11Esse potenial é equivalente ao índie de refração, que tem seu valor de aordo om aveloidade da luz no meio.12São quantidades numérias que englobam energia, momento e os ângulos de espalha-mento de partíulas em proessos de olisões de duas para duas partíulas p1 +p2 → p3 +p4

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 63nêutrons e núleos de supernovas.3.4.1Potenial Efetivo na MatériaO omportamento do neutrino muda quando ele se propaga na matéria.Sua evolução é afetada pelo potenial efetivo das interações fraas de CC e NC(Fig. 3.4). Pela interação fraa de CC, temos o potenial VCC para um neutrinoeletr�nio propagando-se em um meio homogêneo e isotrópio de elétrons nãopolarizados [106℄, omo mostraremos abaixo.Da Lagrangeana efetiva de interação fraa por orrente arregada embaixa energia [38℄ obtemos a Hamiltoniana efetiva de CC,
H

(CC)
ef (x) =

GF√
2

[

ν̄e(x)γ
ρ(1 − γ5)e(x)

] [

ē(x)γρ(1 − γ5)νe(x)
]

, (3.45)e para separarmos as ontribuições do neutrino e do elétron, apliamos aTransformação de Fierz, dada por
H

(V −A)
ef (ψ1, ψ2, ψ3, ψ4) = H

(V −A)
ef (ψ1, ψ4, ψ3, ψ2) , (3.46)na Eq. (3.45) e o resultado será

H
(CC)

ef (x) =
GF√

2

[

ν̄e(x)γ
ρ(1 − γ5)νe(x)

] [

ē(x)γρ(1 − γ5)e(x)
]

. (3.47)Fazendo a média do Hamiltoniano efetivo sobre o fundo de elétrons noreferenial de repouso do meio, temos que
H

(CC)
ef (x) =

GF√
2
ν̄e(x)γ

ρ(1 − γ5)νe(x)

∫

d3pef(Ee, T )

×1

2

∑

he=±1

〈e−(pe, he)|ē(x)γρ(1 − γ5)e(x)|e−(pe, he)〉 ,(3.48)onde f(Ee, T ) é uma função distribuição e os estados do elétron orrespondemao diagrama da esquerda na Fig. 3.4. Note que o quadri-momento e a heliidadenão mudam om o espalhamento porque a interação não deve modi�ar omeio. Vamos normalizar os estados do elétron a um volume �nito (V ) e aintegral em que a distribuição estatístia depende da energia do elétron, Ee, eda temperatura T , paraNeV (densidade eletr�nia e volume, respetivamente),
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 64

Figura 3.4: Diagramas de Feynman representando proessos de espalhamentoelástio oerente que geram os poteniais VCC , através da troa de um bóson W,e VNC , pela troa de um bóson Z.que é o número total de elétrons. O resultado da média da Hamiltoniana é
H

(CC)
ef (x) = VCC ν̄e(x)γ

0νe(x) , (3.49)sendo o potenial de orrente arregada (VCC) na forma
VCC =

√
2GFNe , (3.50)onde Ne é o número de densidade de elétrons.Para o potenial NC de neutrinos propagando-se em um meio omdensidade fermi�nia Nf , o álulo é feito de maneira análoga: partindo daLagrangeana efetiva de interação fraa de orrente neutra enontramos aHamiltoniana efetiva

H
(NC)

ef (x) =
GF√

2

∑

α=e,µ,τ

[

ν̄α(x)γρ(1 − γ5)να(x)
]

×

∑

f

[

f̄(x)γρ(g
f
V − gf

Aγ
5)f(x)

]

, (3.51)mas agora trabalha-se om todos os sabores, uma vez que o meio interageigualmente om todos os neutrinos, independentemente de sabor. O potenialde orrente neutra, VNC , que enontra-se é
V f

NC =
√

2GFNfg
f
V , (3.52)onde gf

V é a onstante de aoplamento frao para férmions (quarks, neutrinose léptons arregados) e ujos valores enontram-se na Tab. 3.2. Mantendo-sea idéia de um meio eletriamente neutro, onsideramos que há um número
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 65Fermions gV

νe, νµ, ντ gν
V = 1

2

e, µ, τ gl
V = −1

2
+ 2 sin2 θW

u, c, t gu
V = 1

2
− 4

3
sin2 θw

d, s, b gd
V = −1

2
+ 2

3
sin2 θwTabela 3.2: Valores de aoplamento para ampos de férmions. E sin2 θw = 0.231.de densidade igual de prótons e elétrons, impliando em anelamento mútuodo potenial de orrente neutra, restando apenas a ontribuição dos nêutrons.Assim,

VNC = −1

2

√
2GFNn , (3.53)om Nn a densidade de nêutrons e o aoplamento no valor de −1/2. Então,o potenial efetivo total para baixa temperatura e densidade é a soma dasequações (3.50) e (3.53)

Vα = VCCδαe + VNC =
√

2GF

(

Neδαe −
1

2
Nn

)

. (3.54)Na tentativa de uma melhor ompreensão do signi�ado físio dos po-teniais (Vα), vamos ompará-los om a energia potenial de um neutrino desabor qualquer propagando-se no meio. Para neutrinos de Dira, os poteniaissão:
V

(+)
Dα ≃ Vα

m2
να

4

〈

1

E2

〉

, (3.55)onde V
(+)

Dα é o potenial para o neutrino de sabor α om heliidade positiva e
V

(−)
Dα ≃ Vα , (3.56)sendo V

(−)
Dα o equivalente para a heliidade negativa.Como neutrinos são relativístios, é de fáil perepção que a Eq. (3.55)é suprimida, uma vez que a massa dos neutrinos é muito pequena. E, pela Eq.(3.56), vemos que a energia potenial é aproximadamente igual ao potenialdo neutrino.No aso dos antineutrinos de Dira, obtemos resultados opostos: em
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 66antineutrinos de mão direita a energia potenial se equivale ao potenial dosneutrinos, mas om sinal invertido, e para antineutrinos de mão-esquerda háuma supressão equivalente a da eq. (3.55), também om sinal troado:
V̄

(+)
Dα ≃ −Vα , V̄

(−)
Dα ≃ −Vα

m2
να

4

〈

1
E2

〉

. (3.57)Os resultados para V
(±)

Dα e V̄
(±)

Dα mostram de maneira lara que, nolimite relativístio, os neutrinos podem ser onsiderados partíulas sem massanas interações e somente os neutrinos de Dira de mão-esquerda (heliidadenegativa) e os antineutrinos de mão-direita (heliidade positiva) partiipamdas interações fraas.No aso dos neutrinos de Majorana13 a energia potenial será
V

(±)
Mα ≃ ∓Vα , (3.58)que oinide om os resultados obtidos para os neutrinos de Dira. Então, aenergia potenial dos neutrinos ultra-relativístios de Dira de mão-esquerdae os neutrinos de Majorana são iguais, enquanto que a energia potenial dosantineutrinos relativístios de Dira de mão-direita oinide om os neutrinosde Majorana de mão-direita.3.5Evolução dos Estados de SaborUm neutrino de mão-esquerda, relativístio, om um sabor qualquer(e, µ, τ) e momento −→p tem seu estado de sabor desrito pela Eq. (3.1). Masvimos que os estados de sabor não são auto-estados de massa da Hamiltoniana,então vamos utilizar os neutrinos massivos que são auto-estados da Hamilto-niana no váuo, H0,

H0|νk〉 = Ek|νk〉 , (3.59)onde Ek é forneido pela Eq. (3.8). O potenial é somado a energia, resultandonum Hamiltoniano de dois termos,
H = H0 + HI , (3.60)13Nesta lassi�ação os neutrinos são idêntios aos antineutrinos.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 67onde HI é devido ao potenial,
HI |να〉 = Vα|να〉 . (3.61)A equação de evolução temporal na representação de Shrödinger é dadapela Eq. (3.9) e, se a multipliarmos pela esquerda pelo estado 〈νβ| obtemos aamplitude de transição να → νβ após um tempo t,

ψαβ(t) = 〈νβ|να(t)〉 om ψαβ(0) = δαβ . (3.62)Assim, a Eq. (3.9) terá a forma
i
d

dt
ψαβ(t) =

∑

η

(

∑

k

UβkEkU
∗
ηk + δβηVβ

)

ψαη(t) . (3.63)Novamente estamos onsiderando que neutrinos são relativístios, ou seja,
p ≃ E e t ≃ x. Utilizando ainda a equação de onservação de probabilidade(∑β Pνα→νβ

(t) = 1) e a Eq. (3.17), reesrevemos a Eq. (3.63) omo
i
d

dx
ψαβ(x) =

(

p+
m2

1

2E
+ VNC

)

ψαβ(x)

+
∑

η

(

∑

k

Uβk
∆m2

k1

2E
U∗

ηk + δβeδηeVCC

)

ψαη(x) . (3.64)Repare que o primeiro termo do lado direito é omum a todas as transições desabores, o que o torna irrelevante para osilações pois é eliminado om umasimples mudança de fase. Então, somente o segundo termo da direita é im-portante para a amplitude de transição. Pereba também que há dependêniaom a diferença de massa quadrada na osilação de neutrinos na matéria, domesmo modo que existe para a osilação no váuo. Vamos reesrever a Eq.(3.64), desprezando a fase omum, da seguinte forma:
i
d

dx
Ψα = HF Ψα , (3.65)que tem a mesma estrutura da equação de Shrödinger e HF é a matrizHamiltoniana efetiva, dada por

HF =
1

2E

(

UM
2U † + A

)

, (3.66)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 68onde para três gerações de neutrinos ativos temos
Ψα =







ψαe

ψαµ

ψατ






, M

2 =







0 0 0

0 ∆m2
21 0

0 0 ∆m2
31






, A =







ACC 0 0

0 0 0

0 0 0





(3.67)sendo
ACC ≡ 2EVCC = 2

√
2EGFNe . (3.68)Um ponto importante é que se estivéssemos tratando o neutrino omo par-tíula de Majorana, isto é, om suas duas fases adiionais, o resultado seriaexatamente o mesmo. Observe o primeiro termo do parênteses na Eq. (3.66)e veja que as fases de Majorana se anelariam. Então, nos experimentos deosilação de neutrinos, seja no váuo ou na matéria, não é possível distinguirentre a natureza dos neutrinos (Dira ou Majorana) [107, 108, 109℄.3.6Efeito MSWPor simpliidade de álulo, vamos onsiderar o aso de mistura entredois neutrinos de sabores νe e νµ e os massivos ν1 e ν2, assumindo que noinstante iniial (t = 0) o neutrino seja eletr�nio. Esse seria o aso dos neutrinosproduzidos no interior do Sol. Reesrevendo a Eq. (3.67) para duas gerações,

Ψα =

(

ψαe

ψαµ

)

, M
2 =

(

0 0

0 ∆m2
21

)

, A =

(

ACC 0

0 0

)

, (3.69)a partir de agora vamos fazer ∆m2
21 = ∆m2 e omo o neutrino é riado om osabor eletr�nio, temos α = e. Assim, utilizando as matrizes de (3.69) e a Eq.(3.66), esrevemos a equação de evolução (3.65) omo

i
d

dx

(

ψee

ψeµ

)

=
1

2E

[(

cos θ sin θ

− sin θ cos θ

)(

0 0

0 ∆m2

)(

cos θ − sin θ

sin θ cos θ

)

+

+

(

ACC 0

0 0

)](

ψee

ψeµ

)

, (3.70)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 69e após algumas linhas de desenvolvimento matemátio, obtemos
i
d

dx

(

ψee

ψeµ

)

=
1

4E

(

−∆m2 cos 2θ + ACC ∆m2 sin 2θ

∆m2 sin 2θ ∆m2 cos 2θ − ACC

)(

ψee

ψeµ

)(3.71)onde desprezamos o termo de fase omum, que é irrelevante.A probabilidade de transição do neutrino, gerado eletr�nio, para o estadode sabor mu�nio é
Pνe→νµ(x) = |ψeµ(x)|2 , (3.72)e, por onsequênia, a probabilidade de sobrevivênia torna-se

Pνe→νe(x) = |ψee(x)|2 = 1 − Pνe→νµ(x) . (3.73)Podemos diagonalizar a matriz HF através de uma transformação orto-gonal do tipo
UT

MHFUM = HM , (3.74)onde UM é a matriz de mistura efetiva na matéria dada por
UM =

(

cos θM sin θM

− sin θM cos θM

)

, (3.75)e HM é a Hamiltoniana efetiva na matéria na base auto-estado de massa.Então, usando a eq. (3.75), o álulo da eq. (3.74) é
HM =

1

4E

(

cos θM − sin θM

sin θM cos θM

)(

−a b

b a

)(

cos θM sin θM

− sin θM cos θM

)

=
1

4E

(

−a cos 2θM − b sin 2θM b cos 2θM − a sin 2θM

b cos 2θM − a sin 2θM a cos 2θM + b sin 2θM

)

, (3.76)onde �zemos a = ∆m2 cos 2θ − ACC e b = ∆m2 sin 2θ por simpliidade deálulo. Agora, utilizando a relação
cos 2θM =

∆m2 cos 2θ − ACC

∆m2
M

, sin 2θM =
∆m2 sin 2θ

∆m2
M

, (3.77)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 70sendo ∆m2
M a diferença de massa quadrada efetiva, e de onde podemos obtero ângulo de mistura efetiva na matéria:

tan 2θM =
tan 2θ

1 − ACC

∆m2 cos 2θ

. (3.78)Finalmente hegamos na matriz diagonal de HF om as relações de (3.77):
HM =

1

4E

(

−∆m2
M 0

0 ∆m2
M

)

, (3.79)fazendo
∆m2

M =
√

(∆m2 cos 2θ −ACC)2 + (∆m2 sin 2θ)2 . (3.80)Note que temos uma situação de ressonânia quando o potenial torna-se
AR

CC = ∆m2 cos 2θ . (3.81)Este fato foi observado por Mikheev e Smirnov [110℄ baseado no trabalho deWolfenstein [106℄ entre a segunda metade da déada de 70 e a primeira de 80.Por isso, este efeito reebe o nome das iniiais destes três ientistas, ou seja,efeito MSW. Pela Eq. (3.78), vemos que na ressonânia o ângulo de misturaefetiva é máximo (θM = π/4), deixando a possibilidade de transição entre2 sabores nesta região maior do que se estivessem no váuo. Também é nestemomento que temos a menor diferença de massa quadrada entre os dois sabores(o primeiro termo da raiz quadrada da Eq. (3.80) desaparee).3.7Osilação de Neutrinos em Supernovas3.7.1DensidadesComo vimos no apítulo anterior, uma estrela gigante ou supergigantevermelha possui um raio nulear da ordem de 104 km e é nesta região queos neutrinos são riados. No entanto, o raio da estrela pode ultrapassar umaunidade astron�mia14 (UA) e os neutrinos devem perorrer esta distânia para14É a distânia média da Terra ao Sol e equivale a aproximadamente 150 milhões de km.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 71alançar o meio interestelar.A densidade no interior da pré-supernova é dependente om a suadistânia radial, assim omo o ângulo de mistura efetivo. Então, as regiõesonde podem oorrer a onversão de um sabor em outro são denominadasamadas de ressonânia e a densidade neste loal pode ser alulada pelaseguinte expressão [111℄
ρres ∼ 1.4 × 106

(

∆m2

1eV2

)(

10MeV
E

)(

0.5

Ye

)

cos 2θ g/m3 , (3.82)o que resulta em duas amadas de ressonânia:1. Alta Densidade (ρH): omo o próprio nome diz, a osilação oorre emregiões bem povoadas de partíulas, tipiamente 103 ou 104 g/m3 e éomumente assoiada à diferença de massa quadrada entre ν2 e ν3, istoé, ∆m2
atm.2. Baixa Densidade (ρL): oorre em densidades menores e seu valor variaentre 10 e 30 g/m3. Esta faixa de densidade é enontrada em regiõesintermediárias do Sol e por isso essa densidade é araterizada peladiferença de massa quadrada entre ν1 e ν2, ujo símbolo é ∆m2

⊙.3.7.2Regiões de TransiçãoPodemos reesrever a equação de evolução utilizando os ângulos demistura efetivos e a diferença de massa quadrada efetiva, mas antes temosde diagonalizar a Hamiltoniana efetiva omo
Ψe = UMΦe, sendo Ψe =

(

ψee

ψeµ

)

e Φe =

(

φe1

φe2

)

, (3.83)assim, a equação de evolução �a
i
d

dx
(UMΦe) = HFUMΦe

iΦe
dUM

dx
+ iUM

dΦe

dx
= HFUMΦe , (3.84)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 72multipliando pela esquerda por U †
M diagonalizamos a Hamiltoniana e apósum exeríio algébrio, obtemos

i
d

dx

(

φe1

φe2

)

=
1

4E

(

−∆m2
M −4Eidθm

dx

4Eidθm

dx
∆m2

M

)(

φe1

φe2

)

. (3.85)Aqui temos 2 opções para trabalhar:1. Densidade da matéria é onstante: neste aso, dθM

dx
= 0, o que leva atermos apenas a diagonal prinipal em (3.85) e a evolução das amplitudesdos neutrinos massivos na matéria é desaoplada. A probabilidade detransição segue os mesmos passos matemátios que �zemos para aprobabilidade de osilação no váuo, om exeções do ângulo de mistura ea diferença de massa quadrada que são substituídas por seus equivalentesda matéria (efetivo) e �a

Pνe→νµ(x) = sin2 2θM sin2

(

∆m2
Mx

4E

)

. (3.86)2. Densidade da matéria não é onstante: aqui é neessário levar em onta aderivada do ângulo em função da distânia. Então, derivando a primeiraequação de (3.77) temos
− 2 sin 2θM

dθM

dx
= − 1

∆m2
M

dACC

dx
+

(∆m2 cos 2θ − ACC)

(∆m2
M )

2

d

dx
∆m2

M ,(3.87)e a derivada no último termo é feita utilizando a eq. (3.80) para obtermos
dθM

dx
=

1

2

sin 2θM

∆m2
M

dACC

dx
. (3.88)A in�uênia da não-onstânia da densidade na equação de evolução éque ela possiblita transições entre os neutrinos massivos (νM

1 e νM
2 ). Se ostermos da diagonal seundária são muito menores que a diferença entreos termos da diagonal prinipal a probabilidade de transição pode serdesonsiderada devido ao pequeno valor que é obtido.Para podermos quanti�ar estas transições vamos introduzir o parâmetro
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 73de adiabatiidade, que é dado por
γ =

∆m2
M

4E|dθM/dx|
=

(∆m2
M)2

2E sin 2θM |dACC/dx|
. (3.89)Ele determina se oorrerão transições nas amadas da estrela através daProbabilidade de Cruzamento, isto é, a probabilidade de um neutrino omum auto-estado de massa �pular� para outro auto-estado de massa. Estaprobabilidade pode ser alulada omo [112, 113℄

Pc = exp
(

−π
2
γ
)

. (3.90)Podemos separar as amadas da estrela em três partes distintas:1. Caso I: se em todos os pontos da trajetória do neutrino temos γ ≫ 1, aevolução será adiabátia, ou seja, não haverá transições entre os neutrinosmassivos ou estas serão desprezíveis, pois a Probabilidade de Cruzamento(Eq. (3.90)) será muito pequena (Fig. 3.5) e para um neutrino om E ∼
10 MeV, o valor do ângulo de mistura θ13 deve obedeer sin2 2θ13 & 10−3.Este seria o aso mais simples, já que implia na evolução independentedas amplitudes e o efeito da evolução seria apenas um fator de fase eteríamos as osilações de sabores.2. Caso II: este é o aso quando γ ∼ 1 e 10−5 . sin2 2θ13 . 10−3, o quefaz om que a Probabilidade de Cruzamento varie fortemente de aordoom a energia do neutrino; quanto maior a energia, maior a hane deruzamento.3. Caso III: esta situação é onde o valor do parâmetro de adiabatiidade émuito menor que a unidade e sin2 2θ13 . 10−5, levando a Probabilidadede Cruzamento próxima da unidade (Pc ∼ 1), e om grande hane deoorrer transições entre os neutrinos massivos. Neste aso dizemos que aevolução é não-adiabátia.O ponto de menor valor de γ é hamado de máxima violação da adiabatiidadee pode ser alulado a partir da derivada da expressão do cos 2θ da Eq. (3.77)junto om a utilização da Eq. (3.88) para ter a forma

dACC

dx
= − ∆m2

M

sin2 2θM

d cos 2θM

dx
. (3.91)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 74Agora, substituindo na Eq. (3.89), a nova expressão de γ é
γ =

∆m2 sin 2θ

2E|d cos 2θM/dx|
. (3.92)Para o ponto de máxima violação da adiabatiidade, i.e., quando a primeiraderivada é nula, temos

d2 cos 2θM

dx2

∣

∣

∣

∣

x=xmax.viol.

= 0 , (3.93)e das Eqs. (3.77) e (3.81) podemos ver que o ponto de ressonânia é dado por
cos 2θM |x=xR

= 0 . (3.94)Então, em geral, o ponto de mínimo de γ não é oinidente om o ponto deressonânia (xR). Se �zermos a segunda derivada da Eq. (3.77) a Eq. (3.93)pode ser reesrita da forma
[

3 cos 2θM sin 2θM

(

dACC

dx

)2

+ ∆m2 sin 2θ
d2ACC

dx2

]

x=xmax.viol.

= 0 , (3.95)e vemos que se a densidade for linear, os pontos de máxima violação e deressonânia oinidem. Se o ângulo de mistura for muito pequeno, podemosdesprezar o segundo termo na Eq. (3.95) e, om boa aproximação, tambémtemos igualdade entre violação e ressonânia.3.7.3Exemplo para Duas GeraçõesA produção de neutrinos no interior das estrelas se dá dentro do núleo,em regiões de alta densidade, ρ→ ∞, e omo os neutrinos mu�nios e tau�niossão produzidos e reagem igualmente no interior estelar, podemos reduzir oproblema para duas gerações no intuito de uma melhor ompreensão. Assim,da estrutura da Eq. (3.83) temos
|νe〉 = cos θM (x)|νM

1 〉 + sin θM (x)|νM
2 〉 , (3.96a)

|νµ〉 = − sin θM(x)|νM
1 〉 + cos θM(x)|νM

2 〉 , (3.96b)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 75

Figura 3.5: Ilustração que mostra a ressonânia para dois sabores em um meioinomogêneo. As linhas pontilhadas mostram os auto-estados de massa efetiva quandonão há mistura e as linhas ontínuas indiam a massa efetiva dos auto-estados desabor quando existe o efeito de mistura. Note que a menor diferença de massaquadrada efetiva se dá quando a ressonânia tem o seu valor mínimo.onde devido a alta densidade podemos ver o omportamento das funções senoe osseno dos ângulos de mistura efetivos (Eq. (3.77)) omo
cos 2θM (x) → −1 e sin 2θM(x) → 0 , (3.97)o que implia em

cos θM(x) → 0 e sin θM (x) → 1 . (3.98)Nas estrelas, a propagação é feita usando os estados de massa efetiva(ver Eq. 3.85), o que signi�a que temos de rearrumar as Eqs. (3.96) para que�quem omo
|νM

1 〉 = cos θM(x)|νe〉 − sin θM (x)|νµ〉 , (3.99a)
|νM

2 〉 = sin θM (x)|νe〉 + cos θM(x)|νµ〉 . (3.99b)Observando as ondições expostas aima, vemos que um neutrino eletr�nio,quando riado no núleo estelar, é quase que puramente νM
2 e um neutrinomu�nio quase νM

1 puro.Nas amadas mais externas da estrela a densidade torna-se muito menor
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 76que no loal de riação e, por isso, podemos onsiderá-la omo váuo, ρ → 0,o que provoa uma mudança nos ângulos de mistura: do valor efetivo para ovalor do váuo,
cos 2θM (x) → cos 2θ e sin 2θM (x) → sin 2θ . (3.100)Então, se a propagação for adiabátia, isto é, γ ≫ 1, não haverá ruzamentoentre os auto-estados de massa (ν1 9 ν2). Assumindo que o valor do ângulode mistura no váuo seja pequeno, temos que as Eqs. (3.99) �am

|νµ〉 = |νM
1 〉 γ≫1−→ |νM

1 〉 váuo−→ |ν1〉 = |νe〉 , (3.101a)
|νe〉 = |νM

2 〉 γ≫1−→ |νM
2 〉 váuo−→ |ν2〉 = |νµ〉 , (3.101b)isto é, o neutrino riado mu�nio (eletr�nio) possui auto-estado de massaefetiva νM

1 (νM
2 ) e durante o seu aminho para fora da estrela passa de umaregião de alta densidade para outra de baixa densidade, ou váuo, mas o auto-estado de massa ontinua o mesmo, mudando apenas o seu valor (no váuo, aestrutura é análoga a Eq. (3.99) apenas om a mudança de valores dos ângulosde mistura) e o neutrino resultante tem o sabor eletr�nio (mu�nio) omopode ser observado na Fig. 3.5.Agora, se γ ≪ 1 oorre a transição entre os auto-estados de massa(νM

1 → νM
2 ) na passagem do neutrino pela região de ressonânia, ou seja,o esquema de (3.101) �a

|νµ〉 = |νM
1 〉 γ≪1−→ |νM

2 〉 váuo−→ |ν2〉 = |νµ〉 , (3.102a)
|νe〉 = |νM

2 〉 γ≪1−→ |νM
1 〉 váuo−→ |ν1〉 = |νe〉 . (3.102b)Se onsiderarmos antineutrinos, as Eqs. (3.96) não sofrem alterações, masomo o potenial é negativo para os antineutrinos, a Eq. (3.97) passa a ter aforma

cos 2θM(x) → 1 e sin 2θM (x) → 0 , (3.103)impliando em θM = 0. Observando as Eqs. (3.99), mas utilizando o novo valordo ângulo de mistura efetiva, vemos que o antineutrino eletr�nio é riado omo
ν̄M

1 e o antineutrino mu�nio omo ν̄M
2 . Quando a densidade torna-se menor(ρ → 0) há a mudança nos ângulos de mistura que passam a ter os valores
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 77equivalentes ao váuo, omo expliamos para o aso dos neutrinos. Assim, sea propagação for adiabátia, isto é, γ ≫ 1, o equivalente às Eqs. (3.101) é
|ν̄e〉 = |ν̄M

1 〉 γ≫1−→ |ν̄M
1 〉 váuo−→ |ν̄1〉 = |ν̄e〉 , (3.104a)

|ν̄µ〉 = |ν̄M
2 〉 γ≫1−→ |ν̄M

2 〉 váuo−→ |ν̄2〉 = |ν̄µ〉 , (3.104b)onde podemos pereber que o antineutrino eletr�nio (mu�nio), riado omo
ν̄M

1 (ν̄M
2 ) não muda de sabor em seu trajeto de fuga da estrela, isto é, nãoosila.Para o aso em que γ ≪ 1, o resultado será o mesmo, tendo em vistaque não haverá o ruzamento entre os auto-estados dos antineutrinos massivos,pois não existe ponto de ressonânia no anal dos antineutrinos.Conluindo, podemos dizer que a densidade pela qual o neutrino passa noseu trajeto em direção ao espaço é importante para oorrer ou não a osilaçãode sabor, onde para um índie de adiabatiidade alto temos osilação enquantoque para um valor baixo de gama (γ) as osilações são fortemente suprimidas.Por outro lado, por não haver ponto de ressonânia que afete a propagaçãodos antineutrinos, estes perorrem o aminho sem sofrer osilações.3.8Probabilidade de Osilação e Fluxo de Neutrinos em DetetoresA Fig. 3.6 [111℄ nos mostra a evolução dos neutrinos e antineutrinosdesde o loal de onde são riados, no interior da pré-SN, em alta densidade,até esaparem da estrela, alançando o espaço (váuo - próximo do zero daabsissa), tanto para a hierarquia normal (a) quanto para a hierarquia invertida(b). Também podemos notar as duas amadas de ressonânia: alta (H) paraneutrinos atmosférios e baixa (L) para os neutrinos solares e que situam-se emposições diferentes, dependendo da hierarquia adotada. No aso da hierarquianormal (à esquerda) as amadas de ressonânia afetam apenas a propagaçãodos neutrinos, enquanto que para a hierarquia invertida (à direita) a amadade alta ressonânia in�uenia a propagação dos antineutrinos e não afeta osneutrinos.Subdividimos esta seção em duas partes: a primeira, onsiderando hie-rarquia normal e a segunda, para hierarquia invertida, sendo que dentro deada parte novamente subdividimos o estudo para o �uxo dos neutrinos, anti-neutrinos e o efeito da onversão.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 78

Figura 3.6: Diagramas dos níveis de ruzamento para as hierarquias a) normale b) invertida. As linhas sólidas mostram a evolução da Hamiltoniana efetiva omofunção da densidade eletr�nia enquanto que as linhas pontilhadas orrespondem aossabores. Densidade negativa é referente ao aso dos antineutrinos.3.8.1Hierarquia NormalNeutrinosOs neutrinos são produzidos no interior estelar, em regiões de altadensidade, ρ → ∞ (ou ρ ≫ ρH , ρL), o que leva a uma forte supressão dasmisturas. Observando a Fig. 3.6a vemos que eles são riados omo,
νe = νM

3 , νµ = νM
1 , ντ = νM

2 . (3.105)Também vamos onsiderar os �uxos dos auto-estados neste loal omooriginais e da forma
F

0(M)
1 = F 0

x , F
0(M)
2 = F 0

x , F
0(M)
3 = F 0

e , (3.106)onde denotamos pelo subíndie x os neutrinos tau�nios e mu�nios, tendoem vista que eles reagem da mesma forma (orrente neutra) e são gerados emquantidades iguais.As duas amadas de ressonânia que vimos na subseção 3.7.1 são indepen-dentes no que diz respeito à dinâmia de transição. Então podemos denominarde PH e PL as probabilidades de ruzamento dos auto-estados massivos nasregiões de alta e baixa densidade, respetivamente.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 79Vamos analisar primeiramente o �uxo do auto-estado ν1 ao hegarna superfíie da estrela. O neutrino originado eletr�nio (νM
3 ) tem umaprobabilidade PHPL de hegar à superfíie omo ν1, pois houve o ruzamento

νM
3 → νM

2 e posteriormente a troa νM
2 → νM

1 antes dele sair para o espaço.Assim, a ontribuição dos neutrinos eletr�nios originais pode ser expressa
F1 = PHPLF

0
e . (3.107)Os neutrinos mu�nios no entro da estrela (νM

1 ) que osilaram para otipo eletr�nio podem ser enontrados da seguinte maneira: sabemos que aquantidade de neutrinos massivos que mudam seu auto-estado é dado pelaprobabilidade PL, então o número de neutrinos massivos que permaneeu nomesmo auto-estado de massa é (1 − PL). Desse modo,
F1 = (1 − PL)F 0

x , (3.108)e para o neutrino riado om sabor tau�nio seguimos a mesma lógia domu�nio usada aima para obtermos
F1 = PL(1 − PH)F 0

x . (3.109)O �uxo total de neutrinos que hegam à superfíie da pré-supernova é enon-trado ao somarmos as Eqs. (3.107 - 3.109)
F1 = PHPLF

0
e + (1 − PL)F 0

x + PL(1 − PH)F 0
x

= PHPLF
0
e + (1 − PHPL)F 0

x . (3.110)Usando o mesmo raioínio para os outros 2 auto-estados de massa, obtemos
F2 = PH(1 − PL)F 0

e + PLF
0
x + (1 − PH)(1 − PL)F 0

x

= PH(1 − PL)F 0
e + (1 − PH + PHPL)F 0

x , (3.111a)
F3 = (1 − PH)F 0

e + PHF
0
x + 0F 0

x

= (1 − PH)F 0
e + PHF

0
x . (3.111b)Como os detetores utilizados atualmente tem apaidade de aptar apenas ossabores, não os auto-estados de massa, preisamos reesrever as Eqs. (3.110) e
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 80(3.111a) omo
Fi = aiF

0
e + (1 − ai)F

0
x , (3.112)onde

a1 = PHPL , a2 = PH(1 − PL) , a3 = 1 − PH . (3.113)Levando em onta a ondição de unitariedade da matriz de mistura e usandoa Eq. (3.112) podemos enontrar o �uxo dos neutrinos eletr�nios que hegamà Terra omo
Fe =

∑

i

|Uei|2Fi

=
∑

i

|Uei|2aiF
0
e + (1 −

∑

i

|Uei|2ai)F
0
x , (3.114)e é possível, novamente, modi�ar a expressão (3.114) para

Fe = pF 0
e + (1 − p)F 0

x , (3.115)sendo que
p ≡

∑

i

|Uei|2ai , (3.116)pode ser ompreendido omo a probabilidade de sobrevivênia total do neu-trino eletr�nio.Sabendo que o �uxo total de neutrinos das três espéies permaneeonstante, podemos determinar os �uxos de νµ e ντ que hegam ao planetaomo
F 0

e + 2F 0
x = Fe + Fµ + Fτ

Fµ + Fτ = F 0
e + 2F 0

x − Fe

= (1 − p)F 0
e + (1 + p)F 0

x . (3.117)Chamamos a atenção para o fato da divergênia dos paotes de onda, istoé, qualquer oerênia entre os auto-estados de massa é desfeita no trajeto paraa Terra. Isto signi�a que os �uxos que hegam aqui não possuem qualquerligação entre os auto-estados de massa [111℄.
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 81AntineutrinosEm densidades muito altas (ρ ≫ ρH , ρL) a mistura dos auto-estadosde massa é fortemente suprimida, semelhante ao aso dos neutrinos. Então,observando novamente a Fig. 3.6a, mas agora pelo lado esquerdo, vemos quea produção dos antineutrinos se dá omo
ν̄e = ν̄M

1 , ν̄µ = ν̄M
2 , ν̄τ = ν̄M

3 , (3.118)e os �uxos iniiais serão
F̄

0(M)
1 = F̄ 0

e , F̄
0(M)
2 = F̄ 0

x , F̄
0(M)
3 = F̄ 0

x . (3.119)Há uma forte supressão na matéria sobre o já diminuto ângulo θ13, fazendo omque a transição ν̄1 ↔ ν̄3 seja desprezível (veja Fig. 3.6). Então o ν̄M
3 propaga-seadiabatiamente, de modo que

ν̄τ = ν̄M
3 → ν̄3 = ν̄τ . (3.120)Do mesmo modo que �zemos para o aso dos neutrinos, vamos hamarde P̄H e P̄L as probabilidades de ruzamento dos auto-estados massivosdos antineutrinos em altas e baixas densidades, respetivamente. Tambémpodemos utilizar o mesmo raioínio para montarmos a expressão dos �uxos

F̄e = p̄F̄ 0
e + (1 − p̄)F̄ 0

x , (3.121)e
F̄µ + F̄τ = (1 − p̄)F̄ 0

e + (1 + p̄)F̄ 0
x , (3.122)sendo p̄ novamente a probabilidade de sobrevivênia, agora para os antineutri-nos. Sua forma é igual a da Eq. (3.116),

p̄ ≡
∑

i

|Uei|2ai

= |Ue1|2(1 − P̄L) + |Ue2|2P̄L . (3.123)Como já menionamos anteriormente, os neutrinos do múon e do taureagem do mesmo modo, via orrente neutra. O mesmo vale para suas anti-
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 82partíulas. Então, daqui em diante, vamos denotá-los apenas por Fx, sem aneessidade de distinguí-los. Agora vamos levar em onsideração os asos deonversão.Efeitos da ConversãoOs neutrinos produzidos pelo Sol, hamados de neutrinos solares, re-presentam a onversão ressonante �νe → ν2� que oorre no interior da nossaestrela. Observando o lado esquerdo da Fig. 3.6a podemos ver que os antineu-trinos não passam por nenhuma amada de ressonânia, embora haja algumatransição ν̄1 ↔ ν̄2 o que signi�a que a propagação se dá adiabatiamente(P̄L ≃ 0). Da Eq. (3.123) podemos determinar a probabilidade de sobrevivên-ia dos antineutrinos eletr�nios
p̄ ≃ |Ue1|2 ≃ cos2 θ⊙ , (3.124)onde, na última igualdade, �zemos cos θ13 ≃ 1. Podemos obter o valor numériopara o resultado mostrado na Eq. (3.124) ao lembrarmos que sin2 θ⊙ ∼ 0.31[57℄. Considerando os valores atuais de ∆m2

⊙ e sin2 2θ⊙ [57℄, a probabilidadede sobrevivênia dos neutrinos eletr�nios em baixas densidades é aproxima-damente zero (PL ≃ 0), onforme podemos ver na Fig. 4 da Ref. [111℄. DasEqs. (3.116) e (3.113) temos
p ≃ |Ue2|2PH + |Ue3|2(1 − PH)

= (sin θe2 cos θe3)
2PH + (sin θe3)

2(1 − PH)

= sin2 θ⊙PH + |Ue3|2(1 − PH) . (3.125)De aordo om os reentes resultados dos experimentos Daya Bay [114℄ eRENO [115℄ na observação do desapareimento de antineutrinos eletr�niosde reatores, o valor de θ13 se enquadra na situação onde γ ≫ 1, i.e., a evoluçãoadiabátia. Assim, temos que PH ≃ 0 e a Eq. (3.125) �a
p = |Ue3|2 , (3.126)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 83e o espetro que podemos esperar na Terra é
Fe ≈ |Ue3|2F 0

e + (1 − |Ue3|2)F 0
x ≈ F 0

x , (3.127)
F̄e ≈ cos2 θ⊙F̄

0
e + sin2 θ⊙F

0
x , (3.128)

4Fx ≈ F 0
e + sin2 θ⊙F̄

0
e + (2 + cos2 θ⊙)F 0

x . (3.129)Destaamos alguns fatos relevantes: o anal νe é suprimido pelo ângulode θ13, apareendo no anal νx; o espetro de ν̄e é uma mistura de seus originais(ν̄e) e do espetro de νx; e o espetro de νx ontém partes de todos os espetrosoriginados no núleo da estrela.3.8.2Hierarquia InvertidaAgora vamos onsiderar que o auto-estado de massa mais leve é o ν3 eos auto-estados ν1 e ν2 são muito mais pesados e degenerados. Na Fig. 3.6bvemos que temos a amada de alta ressonânia (ρH) no setor dos antineutrinose a de baixa ressonânia (ρL) no de neutrinos.NeutrinosO loal onde os neutrinos são gerados é de densidade muito alta (ρ ≫
ρH , ρL) o que suprime a mistura dos auto-estados de massa. Neste ponto temos

νe = νM
2 , νµ = νM

1 , ντ = νM
3 . (3.130)O neutrino eletr�nio gerado no núleo hega na amada de ressonâniapara baixas densidades ainda om seu auto-estado de massa em νM

2 , pois aamada de ressonânia para altas densidades está no anal dos antineutrinos.Então, a probabilidade do auto-estado νM
2 passar para νM

1 será PL e depermaneer omo νM
2 será de (1−PL). Os �uxos originais podem ser desritosomo

F
0(M)
1 = F 0

x , F
0(M)
2 = F 0

e , F
0(M)
3 = F 0

x , (3.131)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 84e os �uxos totais dos neutrinos na superfíie da estrela são
F1 = PLF

0
e + (1 − PL)F 0

x , (3.132a)
F2 = (1 − PL)F 0

e + PLF
0
x , (3.132b)

F3 = F 0
3 . (3.132)Usando a Eq. (3.112) temos que

a1 = PL e a2 = (1 − PL) , (3.133)que nos leva à probabilidade de sobrevivênia (p) do neutrino eletr�nio naforma
p ≡

∑

i

|Uei|2ai

= |Ue1|2PL + |Ue2|2(1 − PL) . (3.134)AntineutrinosPara os antineutrinos temos que no loal de riação os seus auto-estadossão relaionados om os sabores omo
ν̄e = ν̄M

3 , ν̄µ = ν̄M
2 , ν̄τ = ν̄M

1 , (3.135)de aordo om a Fig. 3.6b, e a relação dos �uxos iniiais é
F̄

0(M)
1 = F 0

x , F̄
0(M)
2 = F 0

x , F̄
0(M)
3 = F̄ 0

e . (3.136)Seguindo os mesmos passos utilizados para os neutrinos, podemos enontrar aprobabilidade de sobrevivênia do antineutrino eletr�nio omo
p̄ = |Ue1|2P̄H(1 − P̄L) + |Ue2|2P̄HP̄L + |Ue3|2(1 − P̄H) . (3.137)Efeitos da ConversãoAs transições dos neutrinos na amada de baixa densidade (ρL) sãoadiabátias (PL ≃ 0). Então a probabilidade de sobrevivênia do neutrino
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 85eletr�nio representado na Eq. (3.134) �a
p ≈ |Ue2|2 ≈ sin2 θ⊙ , (3.138)e o espetro �a

Fe ≈ sin2 θ⊙F
0
e + cos2 θ⊙F

0
x . (3.139)As transições dos antineutrinos em baixa densidade também se dãoadiabatiamente, fazendo P̄L ≃ 0. Na amada de alta densidade, ρH , o espetrodo ν̄e depende da loalização de |Ue3|2.Então, analogamente ao aso da hierarquia normal, o valor de θ13 > 10−3implia em evolução adiabátia (γ ≫ 1), logo P̄H ≃ 0. Desse modo podemosesrever a Eq. (3.137) na forma p̄ ≃ |Ue3|2 e omo o valor de |Ue3|2 é muitopequeno podemos ver que o espetro do ν̄e é pratiamente o espetro originaldo νx, que pode ser esrito omō

Fe ≃ F 0
x . (3.140)Uma araterístia interessante é o fato de que os espetros dos neutrinos sãoompostos, isto é, misturados pelas transições, mas o espetro dos antineutri-nos eletr�nios é pratiamente o original do νx.3.9Quanti�ando o Efeito de MatériaDevido aos reentes resultados de medida de θ13 mostrarem que o valorde sin2 2θ13 ≃ 0.1 [114, 115, 116℄, o efeito de matéria da Terra só é efetivo paraa hierarquia normal de massa e, nessa situação, os efeitos oletivos, ondas dehoque entre outros são muito pequenos para ν̄e.Embora o impato de θ13 6= 0 seja maior para a hierarquia invertida,i.e., afeta p̄(E) de modo mais signi�ativo, o efeito de matéria da Terra não égrande.Assim podemos esrever o �uxo de ν̄e que passaram pelo interior da Terraomo

F⊕
ν̄e

(E) = p̄⊕(E)F 0
ν̄e

(E) + [1 − p̄⊕(E)]F 0
ν̄x

(E), (3.141)
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Capítulo 3. Osilações de Neutrinos 86onde
p̄⊕(E) =

1

|Ue2|2 − |Ue1|2
[{

|Ue2|2 − p̄(E)
}

p̄⊕1e +
{

p̄(E) − |Ue1|2
}

p̄⊕2e

]

, (3.142)e Uek(k = 1, 2) são os elementos da matriz de mistura (Eq. 3.3) que relaionaos autoestados de massa e sabor. A probabilidade de um autoestado de massapenetrar na Terra omo ν̄k e ser detetado, ao sair, omo ν̄e, após viajar umadistânia L no interior da Terra, é dado por
p̄⊕ke ≡ P⊕(ν̄k → ν̄e, L), (k = 1, 2). (3.143)Agora podemos fazer a diferença entre os �uxos de neutrinos observados,i.e., os espetros om e sem efeito de matéria da Terra utilizando as Eqs. (3.121)e (3.141),

∆Fν̄e ≡ F⊕
ν̄e

(E) − Fν̄e(E)

=
1

|Ue1|2 − |Ue2|2
{

F 0
ν̄e

(E) − F 0
ν̄x

(E)
}

×
{

[2p̄(E) − 1]
(

|Ue2|2 − p̄⊕2e

)

+ |Ue3|2
(

p̄(E) − p̄⊕2e

)}

≃ 1

cos 2θ12
[2p̄(E) − 1](s2

12 − p̄⊕2e)
{

F 0
ν̄e

(E) − F 0
ν̄x

(E)
}

≃ (p̄⊕1e − c212)
{

F 0
ν̄e

(E) − F 0
ν̄x

(E)
}

, (3.144)onde p̄(E) ≃ c213 foi utilizado para obtermos a expressão �nal e o termoproporional a |Ue3|2 pode ser desartado porque ontribui apenas om 7%do primeiro termo. Para observar o efeito de matéria da Terra, Eq. (3.144),a diferença entre os espetros na origem de F 0
ν̄e

(E) e F 0
ν̄x

(E), preisa sersigni�ativamente grande e o desvio de p̄⊕1e de c212 também preisa ser su�ientegrande.
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4Detetor de Neutrinos no ANDES
4.1Laboratórios SubterrâneosOs primeiros experimentos subterrâneos na físia de neutrinos oorreramna déada de 60, para a deteção de neutrinos atmosférios - produzidos porraios ósmios ao interagirem om a atmosfera terrestre - e solares. Para osatmosférios destaamos os experimentos realizados em minas de ouro: 1) naÍndia [117℄, mina Kolar, a 2700 m de profundidade e, 2) na Áfria do Sul [118℄,mina East Rand, a 3200 m abaixo do solo. Para a deteção de neutrinos solares,R. Davis utilizou a mina de Homestake [119℄, no EUA.A partir de então, os experimentos subterrâneos deixaram de ser apenasum �ompartimento�, para se tornarem verdadeiros laboratórios, om estruturaompleta: irulação de ar, irulação de água, ontrole de temperatura eumidade, além de atender a requisitos de segurança em aso de sinistros e apoiona superfíie. Neste sentido, o primeiro laboratório subterrâneo onstruído foi oBaksan Neutrino Observatory na região de Baksan, na extinta União Soviétia.No �nal da déada de 70, a onstrução de um túnel duplo, sob a montanhade Gran Sasso, na Itália, para ligar Roma ao mar Adriátio, fez om que oInstituto Nazionale di Fisia Nuleare sugerisse a onstrução de um omplexosubterrâneo que abrangesse vários ampos de pesquisa, inlusive neutrinos.A sugestão foi aprovada pelo governo italiano e no �nal da déada de 80 olaboratório foi entregue para a omunidade ientí�a. Seu usto foi onsideradobaixo em omparação ao gasto total da obra.Seguindo a tendênia, o Japão utilizou o espaço da antiga mina deKamioka para onstruir um detetor de água Cherenkov na déada de 80,abrangendo uma ampla gama de projetos. Com o suesso do experimento,o detetor foi ampliado na déada seguinte para o Super-Kamiokande, quedetetou o fen�meno de osilação de neutrinos, em 1998.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 88Inúmeros outros detetores de variadas dimensões foram onstruídosa partir de 1980 atendendo a omunidade ientí�a de maneira bastantediversi�ada.A neessidade de onstruirmos laboratórios a grandes profundidades variade aordo om o experimento a ser feito, que difere muito de um aso paraoutro. O estudo de neutrinos de supernovas, geoneutrinos, ondas gravitaionais,ondas sísmias, movimentos de plaas e vida sob ondições extremas são algunsexemplos de pesquisas realizadas entenas de metros abaixo da superfíie. Noaso do estudo de neutrinos de supernovas, por exemplo, o prinipal motivoé a diminuição de ruído devido a múons atmosférios, riados na interação deraios ósmios om a atmosfera.As amadas de roha que separam um laboratório subterrâneo da su-perfíie agem omo uma parede, diminuindo quase que exponenialmente o�uxo de múons om a profundidade. Como existem vários tipos de rohas,normalmente alula-se o nível da blindagem em metros - ou quil�metros - deágua-equivalente. Isto é, alulamos omo se o detetor estivesse no oeanoe a água do mar agisse omo protetor. Em primeira aproximação, podemosequiparar 300 m de roha a 1 km de água-equivalente.Na Fig. 4.1, retirada da Ref. [120℄, podemos observar o deaimento do�uxo de múons atmosférios em função da blindagem proporionada pelasrohas. Destaque para as minas de Kolar e East Rand, na Índia e Áfriado Sul, respetivamente, que são muito profundas e possuem um �uxo muitobaixo de múons e foram utilizadas na déada de 60 para deteção de neutrinosatmosférios. Dos laboratórios atuais, o de Sudbury é o que possui a melhorblindagem, ∼ 6000 m de água-equivalente.Agora vamos fazer uma rápida análise dos laboratórios mais importantesatualmente menioando suas prinipais araterístias. A saber: Gran Sasso,Kamioka e SNOLAB.4.1.1Gran SassoO Laboratório Naional de Gran Sasso (LNGS) é o maior laboratóriosubterrâneo do mundo em experimentos de físia de partíulas, astrofísia departíulas e astrofísia nulear, envolvendo mais de mil ientistas de ∼ 30países todo ano. A Fig. 4.2 mostra o omplexo do LNGS onde hoje há ∼ 15experimentos em atividade que neessitam de ambiente om baixo ruído.

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 89

Figura 4.1: Fluxo de múons em função da profundidade em metros de água-equivalente para vários laboratórios subterrâneos e minas ao redor do mundo.O laboratório oferee uma blindagem de ∼ 3500 m água-equivalente efoi onstruído entre as déadas de 70 e 80 quando da onstrução de um túnelatravés das montanhas por parte do governo italiano. Essa proteção om rohaspobres em Urânio e Tório reduz o �uxo de raios ósmios em um milhão e o�uxo de nêutrons em milhares de vezes omparando om a superfíie.Algumas das áreas de pesquisas hospedadas pelo LNGS são: neutrinossolares, neutrinos de SN, osilação de neutrinos através de feixes advindosdo CERN, duplo deaimento beta sem neutrino, proura por matéria esura,reações nuleares e de interesse astrofísio.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 90

Figura 4.2: Desenho esquemátio do Laboratório Naional de Gran Sasso, na Itália.4.1.2KamiokaO Observatório Subterrâneo de Kamioka omeçou a ser onstruído em1982, sendo �nalizado no iníio de 1983, na mina de Kamioka, no Japão.O objetivo era identi�ar o deaimento do próton, mas tornou-se famosoprinipalmente pelo registro dos eventos de neutrinos da SN1987A.Em 1995, foi extinto o Observatório Subterrâneo de Kamioka e estabele-ido o Observatório de Kamioka, om o intuito de avançar om a onstrução doexperimento Super-Kamiokande, que posteriormente ajudou na omprovaçãoda osilação de neutrinos ao detetar neutrinos atmosférios [21℄, que impliaque neutrinos tem massa. Apesar de pertener à Universidade de Tóquio, osexperimentos tem a partiipação de institutos de diversas partes do mundo(EUA, Canadá, Europa, China e Coréia, entre outros). O Observatório deKamioka é um laboratório essenialmente de físia de neutrinos, om diversosexperimentos atuando simultaneamente. A Fig. 4.3 mostra um panorama geralsobre os experimentos realizado no Observatório de Kamioka.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 91

Figura 4.3: Desenho esquemátio do Observatório de Kamioka, no Japão, que éadministrado pela Universidade de Tóquio, om exeção do experimento KamLAND,que pertene à Universidade de Tohoku.4.1.3Sudbury Neutrino ObservatoryO Sudbury Neutrino Observatory (SNO) é um observatório de neutrinoloalizado a ∼ 2 km de profundidade (∼ 6 km água-equivalente) na minaCreighton, em Sudbury, no Canadá.O laboratório onsistia de um experimento, de mesmo nome, que operouentre 1999 e 2006 e obteve resultados importantes para soluionar o problemado �uxo de neutrinos solares [121℄.Com o �m do projeto, o laboratório foi expandido e renomeado paraSNOLAB para que possa reeber mais experimentos, onforme mostra a Fig.4.4, retirada do sítio online do experimento. O SNOLAB é o laboratóriosubterrâneo mais profundo em operação, tendo ∼ 5 mil m2 de área limpa
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Figura 4.4: Desenho esquemátio do laboratório SNOLAB, situado em Sudbury,no Canadá. É o laboratório subterrâneo mais profundo atualmente.no subsolo. Há em operação, hoje, experimentos de proura por evidênia pormatéria esura e um experimento para neutrinos de SN que utiliza humboomo meio de deteção. Há ainda experimentos que entrarão em operação embreve, omo é o aso do SNO+, do Enrihed Xenon Observatory e as novasfases de experimentos atuais.4.1.4ANDESA Cordilheira dos Andes é a maior ordilheira ontinental do mundo,alançando mais de 7000 km de extensão e aima de 200 km de largura,oupando a osta oeste da Améria do Sul e ruzando sete países. Taisdimensões trazem inúmeros problemas logístios para o ontinente, tantono omério intra omo interontinental. Com a intenção de suplantar talbarreira, inúmeras vezes ogitou-se a onstrução de um túnel que interligasseo Oeano Paí�o ao Atlântio. A proposta de riação de um túnel ortandoa ordilheira é pratiamente tão antiga quanto o próprio Merado Comum doSul (MERCOSUL). Entretanto, por motivos diversos, somente em 2005 queomeçaram os primeiros estudos para averiguar a viabilidade de tal projetoe a partir de 2009 ele é assunto reorrente em enontros do MERCOSUL.Eonomiamente, a onstrução do túnel binaional é de suma importânia
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Figura 4.5: Loal onde será onstruído o laboratório de ANDES.para o esoamento de parte da produção do Brasil e da Argentina através doChile, failitando o omério om a Ásia [24℄.Pesquisas indiaram omo melhor lugar para a onstrução a regiãode Agua Negra, que liga as provínias de San Juan, na Argentina e deCoquimbo, no Chile (Fig. 4.5). Daí o nome do experimento - Agua NegraDeep Experimental Site (ANDES). A previsão de iníio das obras é para oano de 2013, tendo duração de sete anos até a onlusão total. Hodiernamente,o projeto prevê dois túneis de 14 km de extensão, om 12 m de diâmetro ada,separados por 60 m entre si, mas onetados a ada 500 m para aessos deemergênias. Outra araterístia peuliar da obra é que os túneis não serãoplanos, mas sim em alive (vindo do Chile), om a entrada no lado hilenosituada a 3600 m aima do nível do mar e no lado argentino a saída estará a4100 m de altitude. A parte mais profunda loalizar-se-á próximo da fronteiraentre o Chile e a Argentina (∼ 1750 m), omo pode ser visto na Fig. 4.6.Nesta região, a proteção das rohas seria ≥ 4 km de água-equivalente, umadas maiores da atualidade.No anseio de aproveitar esta oportunidade ímpar, a omunidade ientí�ada Améria do Sul, em espeial do Brasil, Argentina e Chile, planeja inluirneste projeto a onstrução do primeiro laboratório subterrâneo no HemisférioSul. Para tal, o laboratório subterrâneo deve atender a uma ampla gama deprogramas ientí�os, tais omo, pesquisa em neutrinos, geoneutrinos, matériaesura, et.Para isso, o ANDES terá de ser um omplexo de variados laboratórios. O
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Figura 4.6: Figura esquemátia mostrando a diferença de altitude ao longo dos14 km de túnel. A fronteira entre o Chile e a Argentina é o melhor loal para aonstrução do laboratório do ponto de vista de blindagem.design atual do laboratório é mostrado na Fig. 4.7 [23℄, semelhante a estruturado já existente LNGS, mas obviamente, om menor tamanho. Serão doisgrandes átrios de dimensões 21 x 23 x 50 m3 e 16 x 14 x 40 m3, um átriomenor que atenderá a parte administrativa e experimentos multidisiplinares,ujo tamanho será 17 x 15 x 25 m3 e duas avidades, uma pequena e outragrande. A primeira sediará estudos em radiação ultra-baixa e terá 8 metrosde diâmetro e 9 metros de altura, enquanto que a segunda terá 30 metros dediâmetro e 30 metros de altura. Esta avidade é a de maior interesse do pontode vista da físia de neutrinos porque possui um tamanho apropriado para ainstalação de um detetor a base de líquido intilador.4.2Detetores om Cintilador4.2.1BorexinoO experimento Borexino está loalizado no átrio C do LaboratórioNaional de Gran Sasso (LNGS), na Itália, de aordo om o design mostradona Fig 4.8 [122℄.O Borexino tem omo objetivo prinipal o estudo de propriedades dosneutrinos e embora seu foo prinipal esteja na deteção de neutrinos solares,
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Figura 4.7: Design previsto para o laboratório ANDES. Os dois tubos paralelossão os túneis de tráfego. Após, os três átrios e os dois poços, grande e pequeno. Opoço maior será usado para instalar um detetor a base de líquido intilador.

Figura 4.8: Design do experimento Borexino situado na avidade C do LNGS.o Borexino também tem apaidade de deteção de neutrinos de supernova.Ele está em operação desde de 2007 e funiona omo detetor de temporeal usando o hidroarboneto aromátio 1,2,4-Trimetilbenzeno (C9 H12) diluídoem óleo mineral omo líquido intilador. O detetor tem formato esfério e oseu núleo é uma esfera de aço inoxidável ontendo 300 toneladas de líquidointilador em um diâmetro de 13,5 m . Deste total, 100 toneladas são de massa
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Figura 4.9: Esquete do detetor Borexino ontendo uma esfera de aço inoxidável,protegida por 1040 toneladas de água pura, para barrar múons atmosférios.�duial1 em um diâmetro de 8,5 m. Na esfera de aço estão instaladas 2200fotomultipliadoras (PMTs) para realizar a deteção. Para proteger esta esferade múons atmosférios, reduzindo ainda mais o ruído do experimento, há umtanque de 18 m de diâmetro preenhido om 1040 toneladas de água pura.Esta desrição pode ser vista na Fig. 4.9 [122℄.Para a deteção de uma SN galátia, o detetor Borexino deve registrar
∼ 100 eventos, a maioria pelo anal da reação de deaimento beta inverso e
∼ 30% dos eventos devido a interação dos neutrinos om o arbono do líquidointilador, tanto por CC, omo por CN [123℄.

1 Massa �duial é a quantidade de água ou de líquido intilador que �a na região maisinterna do detetor onde a maior parte dos eventos de ruídos são exluídos, já que oorrerãona parte externa do �uido.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 974.2.2KamLANDO Kamioka Liquid Sintillator Anti-Neutrino Detetor (KamLAND)oupa atualmente o loal onde �avam as instalações do detetor Kamiokande[124℄, isto é, na mina de Kamioka, no Japão. Ele foi onstruído om o propósitode observar a osilação de antineutrinos eletr�nios originados em reatoresnuleares, distantes ∼ 180 km, no intuito de soluionar o �problema dosneutrinos solares�2 [30℄.O detetor utiliza um omposto de hidroarbonetos na proporção de 80%de Dodeano (C12 H26) e 20% de 1,2,4-Trimetilbenzeno (C9 H12), totalizandoum 1 kt de líquido intilador.A estrutura do detetor de KamLAND é mostrada na Fig. 4.10 [20℄. Olíquido intilador �a ontido em uma espéie de balão, de diâmetro de 13m. Este balão está imerso em um óleo de para�na e de 1,2,4-Trimetilbenzeno.Tudo isto é protegido por uma esfera de aço inoxidável ujo diâmetro é de 18 me é onde estão instaladas 1879 PMTs. Este é o detetor interno. A esfera de açoinoxidável, por sua vez, é envolta por 3,2 kt de água pura, que faz a blindagemdevido a radiação de rohas, múons de raios ósmios. Nas bordas deste tanqueom água estão instaladas 225 PMTs, formando o detetor externo. A deteçãose dá através de radiação Cherenkov.4.2.3SNO+O detetor Sudbury Neutrino Observatory (SNO) foi onstruído paraestudar propriedades de massa e mistura de neutrinos, em espeial, o fen�menode osilação de neutrinos ao observar neutrinos solares - na tentativa desoluionar o problema dos neutrinos solares [125℄.Loalizado na mina Creighton, em Sudbury, no Canadá, o SNO era umdetetor baseado em radiação Cherenkov que usava 1 kt de água pesada (D2O)ao invés de líquido intilador omo material de deteção. A preferênia porágua pesada em detrimento da água pura, utilizada em outros detetores éporque om aquela é possível detetar interações tanto de orrente neutra omode orrente arregada. A proteção ontra múons de raios ósmios ofereida2Resumidamente, podemos dizer que era a diferença entre o �uxo de neutrinos previstosteoriamente e o observado experimentalmente.
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Figura 4.10: Diagrama esquemátio do detetor de KamLAND.pela mina é uma das melhores no mundo, aproximadamente 6000 m de água-equivalente.Na Fig. 4.11 está uma visão geral do laboratório de SNO, om o detetor,sala de ontrole, loais de armazenamento e proessamento de água pura epesada, entre outros. O detetor, em si, é mostrado na Fig. 4.12 [125℄ no loalesavado espeialmente para a montagem do dispositivo, om 22 m de diâmetroe 34 m de altura. Uma esfera de arílio de 12 m de diâmetro ontinha 1 kt deágua pesada ultrapura. Conêntria à esfera de arílio, fez-se uma estruturaesféria de aço inoxidável, ujo diâmetro de 17,8 m armazenava água pura paraproteger o detetor interno. Nesta estrutura foram instaladas 9438 PMTs e oespaço externo também foi preenhido om água pura.Como é de onheimento popular, o experimento SNO foi de grandesuesso no seu objetivo prinipal, on�rmando, de maneira independente, aosilação de neutrinos e de que não há dé�it no �uxo total de neutrinossolares [121, 126℄. O experimento operou por um período de 7 anos e meio -1999 até 2006 - quando foi desativado.Em 2010, o governo anadense aprovou o suessor do experimentoSNO, o SNO+. Ele usará as mesmas instalações de seu anteessor, mashaverá grandes mudanças para reeber o novo experimento. Obviamente, oobjetivo prinipal do novo experimento é outro. Agora, o desa�o do SNO+é a observação do duplo deaimento beta sem neutrinos (0νββ), que se
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 99

Figura 4.11: Panorama do laboratório SNO, situado há ∼2000m de profundidadena mina Creighton, em Sudbury, Canadá. Agora será a asa do experimento SNO+.omprovada a existênia, nos india a natureza dos neutrinos omo partíulasde Majorana [127, 128℄. Entretanto, o SNO+ também terá �olhos� para outrasmedidas envolvendo neutrinos, tais omo: neutrinos solares de baixa energia(sub-MeV), geoneutrinos3, neutrinos de reatores e neutrinos de supernovasgalátias [128℄. Nesta última, espera-se um total de ∼ 600 eventos (CC eCN) para uma SN distante 10 kp da Terra.Apesar de ser usada a mesma estrutura mostrada na Fig. 4.12, o SNO+não usará água pesada omo meio de deteção. Ao invés disto, usará 1 ktde líquido intilador. E o esolhido foi o Alquilbenzeno Linear (C6H5C12H25)devido ao seu baixo usto, taxa relativamente alta de produção de luz,ompatibilidade om a esfera de arílio e alta estabilidade (> 2 anos) [128℄.4.2.4ANDESO detetor de neutrinos do laboratório de ANDES pode ser instalado namaior avidade do laboratório, onforme Fig. 4.7. Com tais dimensões, torna-se inviável onstruir um detetor a base de água. Embora seja mais barato quelíquido intilador, o ANDES teria um tamanho muito diminuto omparado aos3Geoneutrinos são os neutrinos produzidos no interior da Terra devido ao deaimentobeta que oorre em elementos radioativos omo Urânio, Tório e, em maior esala - masmenor energia - o Potássio. Ele responde por grande parte do alor emitido pela Terra.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 100

Figura 4.12: O detetor do laboratório SNO loalizado na avidade feita exlusi-vamente para ele. Toda estrutura será reaproveitada pelo experimento SNO+, quesubstituirá a água pesada por líquido intilador omo meio para deteção.grandes detetores existentes a base de água, que utilizam radiação Cherenkovomo deteção. Assim, a melhor hipótese é utilizar líquido intilador, tambémfato de que este possui uma grande apaidade de observar antineutrinoseletr�nios através da reação de deaimento beta inverso (ν̄e + p → n + e+),exelente resolução energétia e baixo limite inferior de energia.Na esolha dos possíveis andidatos a líquido intilador do detetorde ANDES, esolhemos ompostos atualmente usados ou planejados paradetetores de tamanhos similares ao ANDES - KamLAND, Borexino e SNO+.As prinipais reações, i.e., que mais produzem eventos, para um detetora base de líquido intilador são: i) deaimento beta inverso e; ii) espalhamentoelástio neutrino-próton. Vamos falar suintamente omo alular o número deeventos em ada um destes dois anais de reação do neutrino.Deaimento beta inversoPodemos alular o número de eventos do deaimento beta inverso,
ν̄e + p→ n+ e+, é dado por
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N = Np

∫ ∞

Emin dE Fν̄e(E)σν̄ep(E) (4.1)onde Emin = 1.806 MeV é o limite inferior desta reação, E é a energia observadae Np é o número de prótons livres do detetor - no aso de ANDES om 3 kt deintilador Alquilbenzeno, é 2.2 × 1032. A seção de hoque do ν̄e om o prótondepende da energia do neutrino e pode ser esrita omo [129℄
σν̄ep(E) ≈ peEeE

−0.07056+0.02018 lnE−0.001953 ln3 E × 10−43 [m2], (4.2)onde Ee = E−(mn−mp) ≃ E−1.293 MeV (mp, mn são as massas do próton edo nêutron, respetivamente), e pe é o momento do pósitron. Todas as energiassão dadas em MeV.Espalhamento elástio neutrino-prótonEsta reação é válida para todos os sabores de neutrinos, o que signi�aque não há signi�ânia o efeito de osilação dos neutrinos. A seção de hoquediferenial do ν + p→ ν + p é dada por
dσ

dT
=
G2

Fmp

π

[(

1 − mpT

2E2

)

c2v +

(

1 +
mpT

2E2

)

c2a

]

, (4.3)onde GF é a onstante de Fermi,mp é a massa do próton, T é a energia inétiade reúo do próton, E é a energia do neutrino, cv = 0.04 e ca = 1.27/2 são asonstantes de aoplamento para orrente neutra. Levando em onta a perdade energia do próton, alulamos a energia de extinção do próton, T ′, através
T ′(T ) =

∫ T

0

dT

1 + kB〈dT/dx〉
, (4.4)onde kB é onheido omo onstante de Birk. O valor numério de 〈dT/dx〉que desreve a perda de energia do próton no intilador foi retirado da Ref.[130℄.A distribuição do número de eventos em função da energia de extinção,

dN/dT ′, é alulada omo
dN

dT ′
= Np

(

dT ′

dT

)−1 ∫ ∞

Emin dEdFdE dσ

dT
, (4.5)onde Emin é a energia mínima do neutrino que pode ausar o reuo do prótonom a energia inétia T . Emin é dado por,
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Emin =

1

2

[

T +
√

T (T + 2mp)

]

≃
√

mpT

2
. (4.6)Levando em onta a resolução energétia para onverter dN/dT ′ no valor queé realmente observado, dN/dTque fazemos

dN

dTque =

∫ ∞

0

dT ′ dN

dT ′
R(Tque, T ′), (4.7)onde R(Tque, T ′) é a função resolução, dada por

R(Tque, T ′) =
1√
2πσ

exp

[

−(Tque − T ′)2

2σ2

]

, (4.8)onde iremos assumir a resolução omo 5 %/√T ′/MeV [131℄.4.3Por que ANDES?A ideia do laboratório de ANDES, pela omunidade ientí�a sulame-riana, surgiu após a aprovação da onstrução do túnel de Água Negra, queligará o Chile à Argentina sob a Cordilheira dos Andes. É a oportunidade idealpara a onstrução do primeiro laboratório subterrâneo do Hemisfério Sul.Além de ser um maro, há a importânia ientí�a por trás deste anseio.A maioria dos laboratórios subterrâneos do Hemisfério Norte enontram-se emregiões onde também há muitas usinas nuleares, que produzem antineutrinose são ruídos quando queremos observar neutrinos de outras fontes, omo osgeoneutrinos.A Améria do Sul, de um modo geral, pratiamente não possui reatoresnuleares, o que torna a região livre de uma grande parte dos ruídos, propii-ando exelente ondição para deteção de geoneutrinos. Urânio e Tório são osprinipais produtores de geoneutrinos na faixa de energia possível de detetar(∼ 1.8− 3.5 MeV). Eles os produzem via deaimento β. E, omo a maior on-entração destes elementos está na rosta terrestre, quanto mais espessa é estaamada, maior é o �uxo. Na Fig. 4.13 [132℄ podemos ver o �uxo de geoneutrinosna Terra. Observe que as maiores taxas estão nas regiões montanhosas do pla-neta, inluindo a Cordilheira dos Andes. Assim, o laboratório de ANDES estáem um loal privilegiado para realizar este trabalho. Na Fig. 4.14 [22℄ podemosver o �uxo esperado para o laboratório de ANDES separando a ontribuiçãodo manto e da rosta. Além disso, também há o �uxo esperado para outroslugares. Os pontos em preto indiam resultado de medidas de KamLAND e
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 103Loalização Número devido U Número devido Th Total TNUGran Sasso 53.8 14.7 68.5 45.5Kamioka 45.7 12.4 58.1 32.9Hawaii 18.5 5.0 23.5 13.0Sudbury 63.2 17.2 80.4 45.5Pyhäsalmi 66.1 18.0 84.1 47.6ANDES 64.8 17.6 82.4 46.8Tabela 4.1: Número esperado de eventos de geoneutrinos para o detetor de ANDESom 3 kt de líquido intilador após um ano de operação om 80% de e�iêniaonsiderando diferentes lugares na Terra. TNU signi�a terrestrial neutrino units.Borexino. O ponto em azul, refere-se ao �uxo medido esperado para ANDESapós 5 anos de tomada de dados.A tabela 4.1 [22℄ quanti�a o número total de eventos de geoneutrinosem vários laboratórios separando a ontribuição do Tório e do Urânio. Noteque a Cordilheira dos Andes possui um dos maiores �uxos e, onsiderando aausênia de ruído devido a neutrinos de reatores, a probabilidade de deteçãotorna-se maior.O laboratório de ANDES também pode ontribuir na proura pormatéria esura. Aredita-se que a interação de partíulas de matéria esurapossam interagir fraamente om a matéria usual. Um modo de observar estainteração é o espalhamento elástio om o núleo de um átomo. Calulandoa energia depositada pela partíula de matéria esura através do reuo donúleo do átomo. Outra forma de prourar por evidênia de matéria esuraé a modulação do sinal onsiderando o movimento da Terra ao redor do Sol.Independente do método, é neessário levar estes experimentos para ambientes

Figura 4.13: Distribuição do �uxo de geoneutrinos na Terra.
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 104

Figura 4.14: Fluxo total de geoneutrinos esperados em vários loais da Terra,separando a ontribuição do manto e da rosta. O ponto em azul mostra o �uxoesperado para o detetor de ANDES após 5 anos de tomada de dados om preisãode 1 e 3 σ de nível de on�ança.livres de qualquer ruído, já que são sinais muito fraos.A próxima geração de interfer�metros para a deteção de ondas gravi-taionais poderá ir ao subsolo, om a supressão do ruído, tanto de fen�menosatmosférios omo humanos. Neste quesito o laboratório de ANDES tambémtem vantagem, já que a blindagem será uma das melhores existentes.O estudo de fen�menos geodinâmios em baixas frequênias também sóé possível em ondições espeiais, om pouo barulho. O estudo de miro-organismos que podem sobreviver em ondições extremas de pressão e tempe-ratura, por exemplo, também tem lugar no laboratório de ANDES.Finalmente, a observação de neutrinos vindos da próxima SN galátia épossível om o ANDES. Como a oorrênia de SN loais são eventos raros(∼ 1 − 3 por séulo), preisamos estar preparados para quando oorrera próxima explosão. O detetor de ANDES ainda pode vir a ser membrodo SuperNova Early Warning System (SNEWS) [133℄, que é uma rede
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Capítulo 4. Detetor de Neutrinos no ANDES 105internaional para avisar aos astr�nomos quando da oorrênia de uma SN.Desse modo, os telesópios terrestres podem ser direionados em tempo deobservar o surgimento da urva de luz da explosão estelar. Vários detetoresfazem parte do SNEWS: Super-Kamiokande, LVD, KamLAND, IeCube,Borexino entre outros. Como o foo do nosso trabalho é o potenial de deteçãode neutrinos de SN e o que pode ser inferido, iremos apresentar os resultadosde maneira mais detalhada no próximo apítulo.
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5ResultadosNeste apítulo iremos apresentar as suposições feitas em relação a oor-rênia de uma SN galátia e os resultados do que pode ser observado nodetetor de ANDES.5.1MetodologiaHodiernamente estamos muito melhor preparados para observar a oor-rênia de uma SN do que estávamos em 1987. Infelizmente a taxa de SN ébaixa na Via Látea, ≤ 3 por séulo [134, 43, 135℄. Assim, embora há grandesdetetores, omo o Super-Kamiokande [136℄ e o IeCube [137℄ em operação,é melhor que tenhamos o máximo de detetores possível, para registrarmos amaior quantidade de informações que pudermos sobre neutrinos de SN. Istonos ajudará para uma ompreensão melhor sobre o meanismo de explosão edinâmia de supernovas.A existênia de um número maior de detetores de neutrinos permitiráuma resposta melhor do sistema de alerta aos astr�nomos sobre a oorrêniade uma SN antes da hegada dos fótons à Terra [133℄. Este alarme permitiráque os telesópios ao redor do planeta registrem o iníio da urva de luz daSN, uma vez que eles já saberão onde houve a explosão.Na realização deste trabalho, utilizamos a distribuição do grupo deGarhing [138, 78, 139℄ para representar o espetro de energia dos neutrinosde SN quando da hegada destes à Terra, sem levar em onta a osilação deneutrinos,
F 0

να
(E) =

1

4πD2

Φνα

〈Eνα〉
ββα

α

Γ(βα)

[

E

〈Eνα〉

]βα−1

exp

[

−βα
E

〈Eνα〉

]

, (5.1)onde D é a distânia da Terra à SN, Φνα é o número total de neutrinos de
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Capítulo 5. Resultados 107sabor α emitidos, 〈Eνα〉 é a energia média do neutrino de sabor α, Γ(βα) é afunção gama e βα é um parâmetro para desrever o desvio em relação a umespetro térmio, ujo valor adotado neste trabalho foi β = 4.A energia emitida na forma de neutrinos em uma explosão de SN é
∼ 3 × 1053 erg e onsideramos que seja igualmente distribuída entre todosos sabores.A distânia adotada em nossos álulos foi de 10 kp, que é a distâniatípia adotada na literatura. Entretanto, a SN pode oorrer mais próximo daTerra, ofereendo um �uxo maior de neutrinos.Como sabemos, neutrinos osilam [21, 121℄, assim o �uxo é diferente domostrado na eq. (5.1). O �uxo do neutrino eletr�nio que hegará na Terra apósa osilação dentro da SN pode ser expresso omo vimos no ap. 3, eq. (3.121),

Fν̄e(E) = p̄(E)F 0
ν̄e

(E) + [1 − p̄(E)]F 0
ν̄x

(E) , (5.2)onde o índie 0 signi�a original, no loal de riação (na neutrinosfera), antesde osilar e o subíndie x refere-se aos antineutrinos do múon e tau ou umaombinação linear destes, permitindo que façamos análises em 2 sabores. Afunção p̄(E) é a probabilidade de sobrevivênia do antineutrino eletr�nio.Ela depende da energia do neutrino e engloba todos os efeitos de osilaçãoque oorrem dentro da SN: efeito MSW, efeitos oletivos, turbulênias, et[111, 140, 141, 142, 143℄.Da eq. (5.2), podemos pereber que dado um p̄(E) 6= 1, quanto maior fora diferença entre os �uxos F 0
ν̄e

(E) e F 0
ν̄x

(E), maior será o efeito observável naTerra. Além do aso de p̄(E) = 1, se F 0
ν̄e

(E) = F 0
ν̄x

(E), também não é possívelobservarmos qualquer efeito.Apesar de efeitos omo osilações oletivas1, ondas de hoques e turbulên-ias afetarem bastante a determinação de p̄(E) no aso da hierarquia invertida,alguns estudos [145, 146℄ indiam que efeitos oletivos são fortemente supri-midos devido a alta densidade da matéria, fazendo om que apenas o efeitoMSW seja determinante no álulo de p̄(E). Então, para a hierarquia normala probabilidade de sobrevivênia do antineutrino eletr�nio é dada pela Eq.(3.124) e para a hierarquia invertida, a Eq. (3.137) resulta em p̄ ≃ 0. Dessa1Osilações oletivas são osilações de neutrinos que podem oorrer no interior das estrelasdevido a interação neutrino-neutrino, uma vez que a densidade é elevada e os neutrinos estão�presos' . Veja, por exemplo, a Ref. [144℄ para uma revisão sobre o assunto.
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Figura 5.1: Fluxos de antineutrinos eletr�nios esperados na Terra para a oorrên-ia de um SN a 10 kp de distânia. No painel superior, 〈Eν̄x〉 = 18 MeV, enquantoque no inferior 〈Eν̄x〉 = 22 MeV. Em ambos, 〈Eν̄e〉 = 15 MeV.forma, independentemente da hierarquia de massa e dos efeitos de orreçõeslevados em onta, temos
0 ≤ p̄(E) ≤ cos2 θ12 ≃ 0.69 . (5.3)Assim, o espetro do �uxo de neutrinos para uma SN que oorra a 10 kpda Terra tem a forma mostrada na Fig. 5.1, onde usamos os valores típios paraas energias médias dos neutrinos, isto é, 〈Eν̄e〉 = 15 MeV e 〈Eν̄x〉 = 18 MeV e22 MeV, nos painéis superior e inferior, respetivamente. Nesta �gura, a linhavermelha india o �uxo do ν̄e que seria observado na Terra para hierarquianormal, dado pela Eq. (5.2), enquanto que a linha verde refere-se a hierarquiainvertida, onde p̄(E) é nulo. Ainda da Fig. 5.1, perebemos que quanto maiorfor a energia média, menor será o �uxo dos neutrinos, já que a energia totalmantém-se igual.Embora existam vários anais de reação dos neutrinos om a matéria,usaremos os dois prinipais: deaimento beta inverso (ν̄e + p → n + e+) e oespalhamento elástio entre o próton e o neutrino (ν + p→ ν + p). O primeirotem a maior seção de hoque para reações om neutrinos e o segundo é útilpara determinarmos o espetro original de νx.
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Capítulo 5. Resultados 109Parâmetros adotados omo referênia para uma SNDistânia para a SN : D = 10 kpParametrização do espetro de aordo om a Eq.(5.1),sendo βα = 4 todos os sabores
〈Eνe〉 = 12 MeV 〈Eν̄e〉 = 15 MeV 〈Eνx〉 = 18 MeV
Etot

να
= 〈Eνα〉Φνα = 5 × 1052 erg para todos os saboresTabela 5.1: Parâmetros de referênia de SN usados ao longo deste trabalho, amenos que expliitamente delarado diferente.Composição Químia dos CintiladoresReação (a) C12H26 + C9H12 (b) C9H12 () C6H5C12H25 Suposições( 80% + 20% ) pseudoumeno alquilbenzeno

ν̄e + p → n + e+ 873 630 762 Sem Osilação
ν̄e + p → n + e+ 924 669 804 p̄ = c212 = 0.69 (NH),

〈Eνx
〉= 18 MeV

ν̄e + p → n + e+ 1038 750 903 p̄ = 0.0 (IH),
〈Eνx

〉= 18 MeV
ν̄e + p → n + e+ 957 690 834 p̄ = c212 = 0.69 (NH),

〈Eνx
〉= 20 MeV

ν̄e + p → n + e+ 1140 825 993 p̄ = 0.0 (IH),
〈Eνx

〉= 20 MeV
ν̄e + p → n + e+ 987 714 858 p̄ = c212 = 0.69 (NH),

〈Eνx
〉= 22 MeV

ν̄e + p → n + e+ 1239 894 1080 p̄ = 0.0 (IH),
〈Eνx

〉= 22 MeV
ν + p → ν + p 294 318 453 all �avors Tque > 0.2MeV, 〈Eνx

〉= 18 MeV
ν + p → ν + p 399 405 561 all �avors Tque > 0.2MeV, 〈Eνx

〉= 20 MeV
ν + p → ν + p 510 492 663 all �avors Tque > 0.2MeV, 〈Eνx

〉= 22 MeVTabela 5.2: Número esperado de eventos de neutrinos de SN observados através dodeaimento beta inverso e pelo espalhamento elástio próton-neutrino para os 3 tiposde líquidos intiladores om três kt e uma SN distante 10 kp da Terra. Eles são (a)80% de C12H26 e 20% de C9H12 usado em KamLAND, (b) C9H12 (pseudoumeno)usado no Borexino, e () C6H5C12H25 (alquilbenzeno) para ser usado no detetorSNO+. NH e IH indiam, respetivamente, hierarquias normal e invertida. Para
ν + p → ν + p nós onsideramos a energia inétia devido ao reuo do próton, Tque,om energia superior a 0,2 MeV, de aordo om as referênias itadas no texto.A tabela 5.1 ontém os parâmetros adotados para uma SN e que foramusados ao longo deste trabalho.Utilizando os resultados obtidos na Fig. 5.1 para o �uxo, alulamoso número de eventos que o detetor de neutrinos de ANDES, om massade 3 kton, registraria levando-se em onta os três tipos de líquido intiladormenionados no ap. 4, o anal de reação, a hierarquia de massa (normal ouinvertida) e se há ou não osilação. Os resultados obtidos estão apresentadosna tabela 5.2. Para o espalhamento ν + p→ ν + p levamos em onta a energiainétia de reuo do próton e a perda de energia para o meio [131, 147℄.
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Capítulo 5. Resultados 110

Figura 5.2: Distribuição de energia esperada de eventos de ν̄e para o detetor deANDES. Supomos 〈Eν̄e〉 = 15 MeV (urvas pontilhadas azuis) e 〈Eν̄x〉 = 18 MeV e 22MeV para os grá�os superior e inferior, respetivamente (urvas verdes traejadas).5.2ANDES om AlquilbenzenoNesta seção iremos onsiderar que o detetor de neutrinos de ANDESusa o líquido intilador 1,2,4-Alquilbenzeno, o mesmo que será empregado nodetetor SNO+ [127℄.Em relação as probabilidades de osilação, iremos onsiderar os extremosde p̄, isto é, p̄ = 0.0 e p̄ = 0.69 para atender as hierarquias invertida e normal,respetivamente. Outros efeitos, omo turbulênias e efeitos oletivos afetarão
p̄ de modo que seu valor �ará entre estes dois extremos. Assim, utilizando estesvalores, alulamos a distribuição do número de eventos de energia esperadopara antineutrinos eletr�nios vindos de uma SN distante 10 kp da Terra,
dN
dE
. Levamos em onsideração os asos tanto da existênia omo da falta dofen�meno de osilação de neutrinos. Os resultados são mostrados na Fig. 5.2.
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Capítulo 5. Resultados 111De aordo om a tabela 5.2 serão registrados entre 800 e 1000 eventos.Esta variação depende da hierarquia de massa e se há ou não osilação. Oefeito osilatório faz om que a função dN/dE seja desloada para a direita nográ�o, uma vez que a seção de hoque depende ∼ E2
ν que ompensa a reduçãodo �uxo devido as osilações.Como o espetro que hega à Terra é uma mistura dos espetros originaisdos neutrinos, podemos tentar reonstruir o espetro original de luminosidadee energias médias de ν̄e e ν̄x baseando-nos nas deteções de ν̄e feitas pelosdetetores terrestres [148, 149℄. Entretanto, a possibilidade de haver degene-resênias no parâmetros da SN e/ou a falta de registros de neutrinos de SNpara reonheermos omo é uma SN padrão e, assim, reonheer quando oor-rer uma explosão fora deste padrão, torna o proesso de reonstrução em umatarefa árdua [150, 151℄.Entretanto, o uso de um intilador permite que o detetor de ANDESobserve reações de orrente neutra tal omo o espalhamento elástio neutrino-próton, p + ν → p + ν, que é igual para todos os sabores. Assim, levando emonta a extinção de energia do próton via ionização, mostramos na Fig. 5.3 adistribuição do número de eventos esperados em função da energia de extinçãoonsiderando o detetor de ANDES om massa de 3 kt de intilador e SNdistante 10 kp da Terra, onforme a tabela 5.1. No nosso estudo onsideramosapenas eventos onde Tque > 0.2 MeV devido aos ruídos provenientes dedeaimentos radioativos do próprio líquido intilador e da vizinhança setornarem mais intensos abaixo deste valor, assim omo do deaimento betado 14C.Assim, om o baixo ruído para Tque > 0.2 MeV e a possibilidade demensurar o espetro de energia de extinção do reuo dos prótons pelo detetorde ANDES, é possível reonstruir o �uxo de neutrinos (dFν/dE) em função daenergia dos neutrinos onde Eν & 25 MeV, onforme mostrado em [131℄.Na Fig. 5.4 mostramos o resultado para a reonstrução do �uxo deneutrinos om energia aima de 20 MeV para uma SN oorrida a 10 kpda Terra e detetada pelo detetor de ANDES. A preisão na tentativa dereonstrução é de 15% para neutrinos om energia entre 20 e 40 MeV. Apreisão esperada para o detetor de ANDES no proesso de reonstruçãodo �uxo de neutrinos é superior ao existente hoje nos detetores de tamanhosimilar, omo o KamLAND e Borexino, ou no detetor SNO+, que entrará emoperação em breve.

DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 0912580/CA



Capítulo 5. Resultados 112

Figura 5.3: Distribuição de eventos em função da energia de extinção do prótonpara o detetor de ANDES.

Figura 5.4: Os írulos vermelhos representam a reonstrução do �uxo originaldos neutrinos provenientes de uma SN distante 10 kp da Terra para o detetor deANDES através do espalhamento elástio entre neutrino-próton. A barra de erro éequivalente a 1σ.
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Capítulo 5. Resultados 113Nível de Con�ança ⇒ 1 σ 2 σ 3 σ
〈Eνx〉 = 15 MeV 8% 13% 18%
ETot

νx
= 5 × 1052 erg 30% 53% >70%

〈Eνx〉 = 18 MeV 6% 9% 13%
ETot

νx
= 5 × 1052 erg 17% 28% 40%

〈Eνx〉 = 21 MeV 4% 7% 10%
ETot

νx
= 5 × 1052 erg 11% 20% 28%Tabela 5.3: Preisão mostrada de aordo om nível de on�ança para a determi-nação da 〈Eνx〉 e da ETot

νx
para o detetor de ANDES devido à observação de umaSN onforme parâmetros da tabela 5.1. Os demais parâmetros foram mantido �xos.Na primeira oluna estão representados os valores de entrada.Também estudamos om que preisão o detetor de ANDES é apaz dedeterminar a energia média original (〈Eνx〉) dos neutrinos/antineutrinos não-eletr�nios (νx), i.e., a energia média de νx na neutrinosfera. Com este objetivoe utilizando os dados da nossa SN de referênia dado pela tabela 5.1, analisamoso χ2, dado da forma
χ2 =

∑

(

Nobs −N teo
)2

Nobs
(5.4)onsiderando que os valores reais da energia média de νx e a energia totalseriam 〈Eνx〉 = 15, 18 e 21 MeV e ETot

νx
= 5 × 1052 erg, respetivamente, onde

ETot
νx

é a energia total para um sabor de νx e o quádruplo deste valor equivalea energia total para todos os sabores de neutrinos não-eletr�nios. Os demaisparâmetros foram mantido �xos para que pudéssemos pereber melhor o quãobem o detetor de ANDES pode responder a este objetivo.Assim, levando em onta apenas inertezas estatístias, �zemos o grá�ode ETot
νx

em função da 〈Eνx〉 para os valores de 15, 18 e 21 MeV. O resultadoé mostrado na Fig. 5.5 onde podemos notar que a preisão torna-se melhorna medida que 〈Eνx〉 afasta-se numeriamente de 〈Eν̄e〉. A preisão om queo detetor de ANDES pode determinar 〈Eνx〉 e ETot
νx

através da medida doespalhamento elástio neutrino-próton é mostrado na tabela 5.3.5.3Comparando Eventos de Corrente Carregada e Corrente NeutraNa tentativa de veri�ar e mensurar - até erto ponto - o efeito deosilação de neutrinos ou a probabilidade de sobrevivênia (p̄) dado pela Eq.
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Figura 5.5: Sensitividade na determinação da 〈Eνx〉 e da ETot
νx

originais mostradosem 1, 2 e 3 níveis de on�ança para o detetor de ANDES através do número deeventos devido ao espalhamento elástio neutrino-próton. Consideramos 3 diferentesvalores de entrada para 〈Eνx〉= 15, 18 e 21 MeV e a mesma ETot
νx

= 5× 1052 erg. Osvalores de entrada estão indiados om um asteriso na �gura.(3.121) sem vinularmos o resultado a um modelo espeí�o, omparamos oseventos de orrente arregada (CC) e os de orrente neutra (CN), através dade�nição de
R(Nν̄ep/Nνp) ≡

(

Nν̄ep

Nνp

)obs

, (5.5)onde (Nν̄ep

Nνp

)obs é a razão entre o número de eventos de CC, via deaimentobeta inverso, e de CN, via espalhamento elástio neutrino-próton. Note queisto é possível porque eventos de CN não dependem da osilação de neutrinos,diferentemente dos eventos de CC.Desta forma, podemos veri�ar qual é o omportamento de R(Nν̄ep/Nνp)para diferentes valores de 〈Eνx〉. Aqui, da mesma forma que �zemos anterior-mente, os nossos resultados levam em onta apenas erros estatístios. A Fig.5.6 mostra o resultado para 〈Eνx〉 no intervalo de 14 a 22 MeV tanto parahierarquia normal p̄ = 0.69 omo para invertida p̄ = 0.0 para o detetor deANDES. Na �gura também testamos duas distânias distintas para a SN: 5e 10 kp. Podemos observar que quanto maior for a diferença entre 〈Eνx〉 e
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Figura 5.6: A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de 〈Eνx〉 para o detetor de ANDES.
〈Eν̄e〉, maior é a hane do detetor de ANDES identi�ar a presença do efeitoosilatório pela dedução de p̄. De aordo om reentes [152, 153, 154℄ simula-ções de explosão de SN, na fase de areção podemos enontrar esta situaçãoem que 〈Eνx〉 e 〈Eν̄e〉 tornam-se signi�ativamente diferentes. De fato, podeoorrer que durante a fase de areção os efeitos oletivos sejam fortemente su-primidos pela matéria e a onversão de sabores seja regida apenas pelo efeitoMSW [145, 146℄. Isto permitiria identi�armos os efeitos de osilação maisfailmente, desde que tenhamos um número grande de eventos para esta fase.Na Fig. 5.7 mantivemos 〈Eνx〉 = 18 MeV onstante e variamos 〈Eν̄e〉para enontrar o seu valor verdadeiro. Novamente perebemos que quando
〈Eν̄e〉 aproxima-se de 〈Eνx〉 torna-se difíil distinguir entre hierarquia normal(p̄ = 0.69) e hierarquia invertida (p̄ = 0.0). Se à époa de oorrênia dapróxima SN galátia já onheermos a hierarquia de massa dos neutrinos,podemos tentar enontrar os valores originais de 〈Eνx〉 e 〈Eν̄e〉.Estudando a razão entre o número de eventos de CC pelos de CN emfunção da probabilidade de sobrevivênia, 0.0 ≤ p̄ ≤ 1.0, e onsiderando
〈Eνx〉 = 18 e 21 MeV omo os valores reais da 〈Eνx〉, veri�amos que o efeito deosilação não pode ser distinguido a menos que 〈Eνx〉 seja bastante diferentede 〈Eν̄e〉. Esta análise é mostrada na Fig. 5.8Na Fig. 5.9 mostramos a razão do número de eventos R(Nν̄ep/Nνp) em
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Figura 5.7: Agora razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de 〈Eν̄e〉 para o detetor deANDES.

Figura 5.8: A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função de p̄ para o detetor de ANDESonsiderando 〈Eνx〉 = 18 e 21 MeV .função da razão das luminosidades (L) de ν̄e e νx, na forma
Lν̄e

Lνx

≡ (〈Eν̄e〉Φν̄e)

(〈Eνx〉Φνx)
(5.6)
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Figura 5.9: A razão R(Nν̄ep/Nνp) em função da razão das luminosidades Lν̄e/Lνxpara o aso onde Eνx = 18 MeV e os demais parâmetros são os mesmos da tabela 5.1.Assim, o detetor de ANDES pode distinguir a hierarquia de massa dosneutrinos se Lν̄e for onsideravelmente menor ou se for muito maior (∼ 50%)que Lνx . Se Lν̄e for apenas ∼ 20% maior Lνx , não é possível para o detetorde ANDES fazer a distinção entre as hierarquias de massa. Se a hierarquia demassa já for onheida quando da oorrênia da próxima SN galátia, pode-sededuzir a diferença entre as luminosidades de ν̄e e νx.5.4Efeito de Matéria da TerraO detetor de ANDES pode desempenhar papel importante na obser-vação do efeito de matéria da Terra na deteção de neutrinos de uma SNGalátia [22℄. Através dele podemos determinar a hierarquia de massa dosneutrinos e propriedades do �uxo de neutrinos de SN [111, 155, 75, 156℄.A ideia de utilizar mais de um detetor de neutrinos para a observaçãodo efeito de matéria da Terra onsiste em omparar os resultados dos diversosdetetores, sendo que em alguns a deteção é de neutrinos vindos diretamenteda SN e em outros os neutrinos passam pelo interior da Terra. Estes últimossão os que sofrerão o efeito de matéria da Terra em omparação aos quehegaram diretamente da SN, sem ruzar o planeta. Obviamente, não podemosesolher qual detetor reeberá neutrinos diretamente da SN e qual reeberá
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Capítulo 5. Resultados 118os neutrinos que ruzaram o interior terrestre. Isto depende do momento dehegada dos neutrinos e da posição da SN. Quando os neutrinos hegam aodetetor após ruzar o planeta, dizemos que o detetor foi �sombreado� pelaTerra.Apesar de existirem diversos loais onde estão instalados vários detetoresde neutrinos ao redor do globo, nós utilizamos quatro para o nosso estudo desombreamento. Dois no Hemisfério Norte e dois no Hemisfério Sul. São eles:Kamioka (Super-Kamiokande ou KamLAND), Polo Sul (IeCube), Sudbury(SNO+) e ANDES.Utilizando a distribuição de SN mostrada nas Fig. 2.9 e 2.10 e desritanas eqs. (2.49) - (2.51) da seção 2.6 alulamos a probabilidade de sombre-amento da Terra nos 4 detetores esolhidos para este trabalho. A últimaoluna da tabela 5.4 mostra o resultado onsiderando o sombreamento devidoao manto e ao núleo terrestre, já que a densidade nestas duas regiões são dis-tintas. Nesta tabela também estão indiadas as oordenadas geográ�as dosnossos detetores de referênia.Loalização Latitude Longitude Prob. SombreamentoManto (Núleo)Kamioka, Japão 36.42oN 137.3oE 0.559 (0.103)Polo Sul 90oN - 0.413 (0.065)ANDES 30.25oS 68.88oW 0.449 (0.067)Sudbury, Canadá 46.476oN 81.20oE 0.571 (0.110)Tabela 5.4: Coordenadas geográ�as dos detetores onsiderados nesta tese. Naúltima oluna mostramos a probabilidade de neutrinos oriundos de uma SN galátiaruzarem o interior da Terra, sendo através do Manto ou do onjunto Manto + Núleo(indiado apenas omo Núleo).O resultado para a probabilidade de sombreamento, tanto do Manto omodo Núleo, mostrado na tabela 5.4 é o aso mais simples, quando onsideramosas probabilidades dos detetores individualmente. Podemos observar que osdois detetores loalizados no Hemisfério Norte possuem uma maior hane dereeber neutrinos que sofrem efeito de matéria da Terra em omparação aosloalizados no Hemisfério Sul.Em seguida, alulamos a probabilidade de sombreamento para um parde detetores, a saber, Kamioka e Polo Sul, para omparar om a Ref. [80℄.Nesta situação, há 4 diferentes possibilidades: 1) ambos são sombreados pelaTerra; 2) um é sombreado e o outro não; 3) oposto a situação 2; e 4) nenhum dos
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Capítulo 5. Resultados 119dois loais é sombreado pela Terra. Quando há o sombreamento, esrevemos�sim� e em aso negativo, �não�. Os resultados são mostrados na tabela 5.5 eestão em onordânia om o obtido em [80℄. Podemos observar que temos umaprobabilidade de ∼ 72% de que neutrinos provenientes de uma SN galátia etenham ruzado o interior do planeta sejam observados por somente um dosdetetores. Para que os neutrinos ruzem o planeta pela região entral, i.e.,pelo núleo, a probabilidade é de ∼ 17%.Efeito de Matéria da TerraCaso Kamioka Polo Sul Prob. SombreamentoManto (Núleo)(1) Não Não 0.152 (0.832)(2) Sim Não 0.435 (0.104)(3) Não Sim 0.288 (0.065)(4) Sim Sim 0.125 (0.000)Tabela 5.5: Probabilidade de sombreamento da Terra para a assoiação de doisdetetores loalizados em Kamioka, no Japão, e no Polo Sul.Efeito de Matéria da TerraCaso Kamioka Polo Sul ANDES Prob. SombreamentoManto (Núleo)(1) Não Não Não 0.024 (0.767)(2) Sim Não Não 0.388 (0.105)(3) Não Sim Não 0.034 (0.061)(4) Não Não Sim 0.128 (0.063)(5) Sim Sim Não 0.106 (0.000)(6) Não Sim Sim 0.254 (0.003)(7) Sim Não Sim 0.047 (0.000)(8) Sim Sim Sim 0.020 (0.000)Tabela 5.6: Probabilidade de sombreamento pela Terra para o aso onde temos trêsdetetores ombinados: Super-Kamiokande, IeCube e ANDES.Expandindo para três detetores, inluímos o detetor de ANDES, objetodo nosso estudo. Neste aso, temos um total de 8 ombinações possíveis queestão mostrados na tabela 5.6. Agora, podemos ver que a probabilidade deobservar neutrinos que atravessam a Terra e são detetados por pelo menos 1detetor enquanto que ao menos um dos outros detetores reebam neutrinosdiretamente da SN, sobe para ∼96%. Isso é um aumento de 30% sobre ovalor para dois detetores (Kamioka e Polo Sul). Na verdade, a omparação
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Capítulo 5. Resultados 120Efeito de Matéria da TerraCaso Kamioka Polo Sul ANDES Sudbury Prob. SombreamentoManto (Núleo)(1) Não Não Não Não 0.008 (0.657)(2) Sim Não Não Não 0.206 (0.105)(3) Não Sim Não Não 0.034 (0.061)(4) Não Não Sim Não 0.001 (0.063)(5) Não Não Não Sim 0.016 (0.111)(6) Sim Sim Não Não 0.205 (0.000)(7) Sim Não Sim Não 0.000 (0.000)(8) Sim Não Não Sim 0.282 (0.000)(9) Não Sim Sim Não 0.163 (0.003)(10) Não Sim Não Sim 0.000 (0.000)(11) Não Não Sim Sim 0.127 (0.000)(12) Não Sim Sim Sim 0.091 (0.000)(13) Sim Não Sim Sim 0.047 (0.000)(14) Sim Sim Não Sim 0.011 (0.000)(15) Sim Sim Sim Não 0.012 (0.000)(16) Sim Sim Sim Sim 0.008 (0.000)Tabela 5.7: Probabilidade de sombreamento da Terra para o aso om quatrodetetores: Kamioka, Polo Sul, ANDES e Sudbury.om qualquer ombinação de dois detetores feita na Ref. [80℄, terá resultadofavorável à ombinação tripla. Naquele estudo, o melhor onjunto foi Pyhäsalmie Polo Sul, om probabilidade de sombreamento de ∼ 87%. A possibilidade deque os neutrinos ruzem o núleo da Terra, nesta situação, é mensurada em ∼23%. Finalmente, �zemos a análise para a ombinação de quatro detetoresloalizados em Kamioka, Polo Sul, Andes e Sudbury. Nesta nova on�guração,temos 16 ombinações possíveis e a probabilidade de que pelo menos um dosdetetores observe neutrinos vindos através da Terra e, ao menos um dos outrostrês detetores registre neutrinos vindos diretamente da SN, sobe para ∼ 98%.Também enontramos a probabilidade de ∼ 34% para que em pelo menos umdestes loais reeba neutrinos que ruzaram o núleo da Terra, o que signi�aum aumento de ∼ 68% quando omparado om o aso de três detetores.Nossos resultados estão expliitados na tabela 5.7.Na tentativa de quanti�armos o efeito de matéria da Terra omo funçãoda energia do neutrino e do ângulo de inidênia da SN, mostramos na Fig.5.10, os isoontornos de P⊕(ν̄1 → ν̄e)/c
2
12 no plano do ângulo nadiral (θnadir)
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Figura 5.10: Um osilograma de neutrino onde o isoontorno da razão P⊕(ν̄1 →
ν̄e)/c

2
12 é feito no plano do ângulo nadiral, θnadir, e da energia do neutrino. O valorunitário no grá�o representa a inexistênia (ausênia) do efeito de matéria da Terra.e a energia do neutrino, onde P⊕(ν̄1 → ν̄e) foi obtido por integração numériada equação de evolução dos neutrinos usando o per�l de densidade de matériaterrestre baseado no Modelo Preliminar de Referênia da Terra (PREM, eminglês) [157℄. Importante observar que qualquer valor diferente de um naquantidade P⊕(ν̄1 → ν̄e) implia na presença de efeito de matéria da Terra.Na Fig. 5.10 o ângulo nadiral (θnadir) está de�nido omo θnadir = 90opara os neutrinos que alançam o detetor ruzando a Terra, i.e., é o opostoangular do zênite. O valor θnadir = 0o equivale aos neutrinos que vem da direçãohorizontal. Assim, obviamente, θnadir é uma medida loal do detetor e variaráde um loal para outro na análise de uma mesma SN. Ainda desta �gura,podemos observar que o efeito de matéria da Terra é mais evidente (forte)quando os neutrinos ruzam o núleo terrestre (θnadir & 57o) e om maiorenergia. Este grá�o é similar ao mostrado nas Refs. [158, 159℄ usado para oestudo de neutrinos atmosférios e foi hamado de �osilograma de neutrino�.Depois, om os valores dados pela eq. 3.144 podemos analisar a diferençafraional do �uxo quando há ou não efeito de matéria da Terra. Fizemos

∆Fν̄e/Fν̄e para três diferentes perursos no interior terrestre: L = 1000 km(linha ontínua), L = 5000 km (linha pontilhada) e L = 10000 km (linhatraejada). Pode-se observar que o efeito de matéria da Terra é mais forte paraneutrinos de maior energia. Porém, a quantidade de eventos é inversamente
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Figura 5.11: Diferença fraional no espetro do �uxo de neutrinos om e sem oefeito de matéria da Terra, ∆Fν̄e/Fν̄e .proporional a energia, i.e., quanto maior a energia, menor será o númerode eventos. Assim, para observar o efeito de matéria, tanto ele próprio omoo número de eventos na faixa de energia adequada preisam ser grandes osu�iente.Devido a impossibilidade de ompararmos, no mesmo detetor, o númerode eventos om e sem o efeito de matéria da Terra, preisamos utilizar outrodetetor. Assim, um detetor registrará eventos vindo diretamente da SNe o outro reeberá os neutrinos que ruzaram o interior terrestre antes dehegarem ao detetor, sofrendo deste jeito, o efeito de matéria. Os detetoresSuper-Kamiokande e ANDES podem fazer um bom par. Consideramos queo laboratório situado no Hemisfério Sul será sombreado enquanto que o doHemisfério Norte não. Então, dentro de erros estatístios e sistemátios usuais,pode-se inferir o �uxo de neutrinos de uma SN galátia no SK a partirdos resultados do detetor de ANDES, omo se o SK também tivesse sidosombreado pela Terra. Evidentemente, o oposto também pode ser exeutado.Isso é válido porque se ambos os detetores não sofrerem sombreamento daTerra, em teoria, devem registrar o mesmo espetro. Se há o efeito de matéria,os espetros devem diferir entre si, digo, não deve haver oinidênia deespetros.
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Capítulo 5. Resultados 123Com a ombinação de ANDES e Super-Kamiokande é possível distinguira distribuição de eventos devido ao váuo e à matéria. Na tabela 5.8 estão osresultados para nosso estudo para o número esperado de eventos no Super-Kamiokande para quatro distintas faixas de energia onsiderando váuo ematéria, onde o perurso no interior da Terra seja L = 1000 km e diferentesparâmetros de SN. Conjeturando que o espetro de distribuição de eventosde neutrinos, sombreados pela Terra, que hega no Super-Kamiokande sejaforneido pelo detetor de ANDES om uma inerteza estatístia para adafaixa de energia equivalente ao do detetor sul-ameriano, podemos estimarem qual dos asos está presente o efeito de matériaDe aordo om a Fig. 5.11 não há sensibilidade para detetar efeitode matéria da Terra na primeira faixa de energia (E < 30 MeV), entãopodemos utilizá-la omo faixa ontroladora para normalizar a distribuiçãoforneida pelos dados do detetor de ANDES que tem efeito de matéria.Devido a neessidade de um grande número de eventos no detetor de ANDES,onsideramos que a SN oorre a uma distânia de 5 kp da Terra.Finalmente, testamos a hipótese para a distribuição no váuo para adamodelo de SN listado na sexta oluna da tabela 5.8 om o intuito de teruma ideia quantitativa do poder de disriminação entre as duas possibilidades.Comparamos o número de eventos no SK om e sem o efeito de matéria ondepara a primeira situação (om) �zemos a extrapolação do número de eventosdo detetor de ANDES, que onjeturamos reeber os neutrinos após estesviajarem 1000 km pelo interior da Terra. Utilizamos as duas últimas faixasde energia para estimar o desvio do váuo em termos dos desvios padrões eos resultados são mostrados na última oluna da tabela 5.8. Na maioria dosasos, o efeito de matéria pode ser identi�ado om mais de 2 σ. Outrossim,testamos que se 〈Eνx〉 . 18 MeV não podemos distinguir o efeito de matériapara qualquer valor dos parâmetros utilizados na tabela 5.8, ao menos para
Lν̄e/Lνx = 1.5.5TriangulaçãoNesta parte do trabalho levamos em onta a distribuição de SN mostradana seção 2.6 e estudamos a ontribuição do laboratório de ANDES paradeterminar a loalização de uma SN galátia utilizando apenas neutrinos, umavez que eles hegarão na Terra antes dos fótons. A importânia desta ação é
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E < 30 MeV 30 < E/MeV < 40 40 < E/MeV < 50 E > 50 MeV Caso Comp.Váuo (o) 18159 ± 135 4973 ± 71 2032 ± 45 889 ± 30 〈Eνx

〉 = 22 MeV 3.1σ1000km (p) 18132 ± 374 5065 ± 198 1908 ± 121 700 ± 74 βx = βe = 4Váuo (o) 17395 ± 132 5785 ± 76 2583 ± 51 1147 ± 34 〈Eνx
〉 = 22 MeV 2.2σ1000km (p) 17370 ± 367 5858 ± 213 2483 ± 139 988 ± 87 βx = 4 βe = 3Váuo (o) 16031 ± 127 6674 ± 82 3594 ± 60 1978 ± 45 〈Eνx
〉 = 22 MeV 0.7σ1000km (p) 16011 ± 352 6728 ± 228 3541 ± 166 1917 ± 122 βx = 4 βe = 2Váuo (o) 16863 ± 130 5722 ± 76 2864 ± 54 1604 ± 40 〈Eνx
〉 = 22 MeV 3.2σ1000km (p) 16837 ± 361 5787 ± 212 2731 ± 145 1321 ± 101 βx = βe = 3Váuo (o) 15499 ± 125 6611 ± 81 3875 ± 62 2434 ± 49 〈Eνx
〉 = 22 MeV 1.7σ1000km (p) 15479 ± 346 6657 ± 227 3789 ± 171 2250 ± 132 βx = 3 βe = 2Váuo (o) 14790 ± 122 6388 ± 80 4089 ± 64 3059 ± 55 〈Eνx
〉 = 22 MeV 2.8σ1000km (p) 14766 ± 338 6419 ± 223 3971 ± 175 2701 ± 145 βx = βe = 2Váuo (o) 17686 ± 133 5240 ± 72 2439 ± 49 1285 ± 36 〈Eνx
〉 = 24 MeV 4.3σ1000km (p) 17655 ± 370 5343 ± 203 2272 ± 133 990 ± 88 βx = βe = 4Váuo (o) 16922 ± 130 6052 ± 78 2990 ± 55 1543 ± 39 〈Eνx
〉 = 24 MeV 3.1σ1000km (p) 16892 ± 362 6136 ± 218 2847 ± 148 1278 ± 100 βx = 4 βe = 3Váuo (o) 15557 ± 125 6941 ± 83 4001 ± 63 2374 ± 49 〈Eνx
〉 = 24 MeV 1.7σ1000km (p) 15533 ± 347 7006 ± 233 3905 ± 174 2207 ± 131 βx = 4 βe = 2Váuo(o) 16441 ± 128 5858 ± 77 3174 ± 56 2022 ± 45 〈Eνx
〉 = 24 MeV 4.0σ1000km (p) 16409 ± 356 5928 ± 214 3007 ± 153 1625 ± 112 βx = βe = 3Váuo (o) 15077 ± 123 6746 ± 82 4185 ± 65 2853 ± 53 〈Eνx
〉 = 24 MeV 2.5σ1000km (p) 15051 ± 341 6797 ± 229 4065 ± 177 2554 ± 141 βx = 3 βe = 2Váuo (o) 14439 ± 120 6400 ± 80 4248 ± 65 3402 ± 58 〈Eνx
〉 = 24 MeV 3.3σ1000km (p) 14410 ± 334 6430 ± 223 4116 ± 179 2948 ± 151 βx = βe = 2Tabela 5.8: Número de eventos esperados de deaimento β inverso no detetor deSuper-Kamiokande (1.7 ×1033 prótons livres) para uma SN distante 5 kp da Terrapara E < 30 MeV, 30 < E/MeV < 40, 40 < E/MeV < 50 e E > 50 MeV para o asode váuo e efeito de matéria om uma distânia de 1000 km e diversos parâmetros deSN. Nós supomos Lν̄e/Lνx = 1 and 〈Eν̄e〉 = 15 MeV, assim omo que o detetor deSuper-Kamiokande reebe neutrinos sem o efeito de matéria da Terra enquanto queo detetor de ANDES reebe os neutrinos após os mesmos terem viajado 1000 kmdentro do planeta. Os números na linha indiada omo �váuo� são aqueles a seremobservados pelo detetor SK, que preisa ompará-los om a previsão teória para opróprio SK, alulada do número de eventos observados no detetor de ANDES. Naúltima oluna nós mostramos em quantos σ a observação em 1000 km é distinguíveldo váuo, e Comp. é a abreviação para �Compatibilidade�. Na primeira oluna, osigni�a �observado� e p, �previsto�.permitir que a omunidade astron�mia registre a hegada dos primeiros fótonsao planeta, i.e., o iníio da urva de luz do espetro da SN.Assim, seja um detetor qualquer ujo vetor posição é dado por

xi = (xi, yi, zi), (5.7)para relaionar a posição do detetor om a posição da SN, utilizamos osistema de oordenadas equatoriais, onde a Terra está loalizada na origem eo Polo Norte terrestre oinide om o polo norte equatorial. Neste sistema, asoordenadas utilizadas são a asensão reta (α) e a delinação (δ) e as unidadessão expressadas em hora sideral e graus, respetivamente. O vetor posição daeq. 5.7 pode ser reesrito em função das oordenadas equatoriais da seguinte
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Capítulo 5. Resultados 125forma:
xi(t) = R⊕ cosφi(t) sin θi

yi(t) = R⊕ sinφi(t) sin θi

zi(t) = R⊕ cos θi, (5.8)onde R⊕ é o raio da Terra e θi é a latitude orrespondente à posição do detetor.Uma vez que o nosso planeta possui sistema de rotação e translação, o ângulo
φi(t) possui a seguinte dependênia temporal

φi(t) = φi(0) + ω t− ΩT − π, (5.9)onde o primeiro termo do lado direito é a longitude orrespondente a posiçãoiniial do detetor, o segundo termo possui a veloidade angular de rotaçãoda Terra (ω) e o tempo t (0 ≤ t ≤ 24 h) ao instante no dia em que aSN oorreu, dado em UTC. O tereiro termo leva em onta a veloidade detranslação do planeta (Ω) em torno do Sol e o tempo T é o dia do ano em queoorre a SN, mais espei�amente, é o tempo deorrido após o ponto vernalquando o detetor registra os neutrinos da SN. Este tempo é omum a todos osdetetores. Por simpliidade de álulo, esolhemos omo data para a hegadados neutrinos de SN à Terra o dia 20 de março de 2000, às 12:00 UTC. Amudança para qualquer outra data e horário é simples e direta.A posição da SN é dado pelo vetor n e a direção de propagação dos seusneutrinos é
n0 = (n0x, n0y, n0z), (5.10)onde
n0x = − cosα sin δ

n0y = − sinα sin δ

n0y = − cos δ. (5.11)Assim, dado dois detetores quaisquer, om vetores posição xi e xj,é possível de�nir o vetor desloamento omo dij ≡ xi − xj. Com estesparâmetros laros, podemos enontrar a diferença no tempo de hegada dos
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Capítulo 5. Resultados 126neutrinos entre estes dois detetores (∆tij ≡ ti − tj) omo
∆tij = dij · n/c, (5.12)onde c é a veloidade da luz no váuo 2.Então a diferença do tempo de hegada entre os detetores 1 e 2 quaisquerpode ser reesrita omo

∆t12 = (R⊕/c)[(cosφ1(t) sin θ1 − cos φ2(t) sin θ2)n0x

+ (sin φ1(t) sin θ1 − sinφ2(t) sin θ2)n0x

+ (cos θ1 − cos θ2)n0z ]. (5.13)Este resultado restringe os possíveis valores para α e δ.Neste estudo utilizamos os seguintes loais: Kamioka(K), Polo Sul(SP),Pyhäsalmi(P) e ANDES(A). Os quatro lugares estão bem separados geogra�-amente, sendo três no Hemisfério Norte e um no Hemisfério Sul.Primeiramente, trabalhamos om os detetores formando pares: Kamiokae Polo Sul, Pyhäsalmi e Polo Sul, ANDES e Polo Sul, Kamioka e Pyhäsalmi,Kamioka e ANDES e, Pyhäsalmi e ANDES. Cada par onsegue restringir opossível loal da oorrênia SN, mas não há podem, individualmente, dizero loal. Considerando uma explosão no entro da nossa Galáxia, i.e., α =17h42m27s and δ = -28◦55', as possíveis soluções para a eq. (5.13) sãomostradas na Fig. 5.12. Deste resultado, podemos pereber que para umaombinação de dois loais, a determinação da SN é restringida à uma urvafehada no éu. Se utilizarmos três detetores em loais distintos, i.e., doisonjuntos mostrados na Fig. 5.12, a possibilidade de determinar a direçãoda SN diminui para apenas duas posições no éu: uma verdadeira e outrafalsa. Ao onsiderarmos quatro diferentes detetores (três pares quaisquer daFig. 5.12), onseguimos eliminar a opção falsa e, onsequentemente, enontrara verdadeira.Na prátia, devido a inerteza na medição do tempo de hegada, épossível apenas apontar a direção da SN dentro de um limite. A preisão nadeterminação do ângulo entre a direção da SN e o eixo que liga dois detetores2Neste trabalho não levamos em onta o possível atraso temporal devido a massa doneutrino.
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Capítulo 5. Resultados 127

Figura 5.12: Soluções possíveis para apontar o loal de oorrênia de uma SNque seja onsistente om a diferença de tempo de hegada dado pela ombinaçãode detetores organizados par a par. Coordenada orreta para este exemplo é α =
17h42m27s e δ = -28◦55'.quaisquer, θ, pode ser estimada omo

δ(cos θ) ∼ c δ(∆tij)

dij

. (5.14)Seguindo a Ref. [160℄ para determinar esta preisão temporal, vamosonsiderar a situação onde a taxa de eventos, N(t), em um dado detetor,que é proporional ao �uxo de ν, aumenta (diminui) antes (depois) t = t0 demaneira exponenial
N(t) =























∝ exp

[

+
(t− t0)

τ1

]

(t < t0)

∝ exp

[

−(t− t0)

τ2

]

(t > t0)

, (5.15)onde de�nimos que τ1 = 30 ms e τ2 = 3 s, representando o tempo de subida(desida) do �uxo de neutrinos, respetivamente e, t0 orresponde ao pio dataxa de eventos.Seguindo esta ideia, a preisão na determinação do tempo de hegadados neutrinos à um detetor aleatório, δtarrival pode ser estimado omo
δtarrival ∼ τ1τ2√

N
∼ τ1√

N1

, (5.16)onde N1 é o número de eventos na parte de subida do expetro e é esrito omo
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Capítulo 5. Resultados 128Detetor Massa �duial (kt) N N1 δtarrival (ms)Super-K 32 8.0 ×103 80 3.4Hyper-K 740 1.9×105 1.9 ×103 0.7SNO+ 0.8 400 4 15LENA 44 1.8×104 1.8×102 2.7ANDES 3 1.2×103 12 8.7IeCube ∼ 103 ∼ 106 ∼ 104 0.3Tabela 5.9: Número de eventos estimados par uma SN a 10 kp da Terra, assimomo a preisão na determinação do tempo de hegada dos neutrinos.
N1 ∼ N(τ1/τ2) e N é o número total de eventos. Observamos que quando ataxa de eventos, araterizada pela eq. 5.15, om τ1 ≪ τ2, a fração relevantepara a determinação de δtarrival é de apenas alguns %.Então, utilizando as equações forneidas na seção 4.2.4 alulamos onúmero total de eventos N para a oorrênia de uma SN a uma distânia típia.Para o detetor de IeCube utilizamos a Ref. [137℄ para sabermos o número deeventos. Calulamos N1 e a inerteza esperada no tempo de hegada, δtarrival.Nossos resultados são mostrados na tabela 5.9, onde os detetores de Super-Kamiokande e Hyper-Kamiokande loalizam-se em Kamioka; IeCube no PoloSul; SNO+ no Canadá; LENA em Pyhäsalmi e o laboratório de ANDES. Paraos álulos, onsideramos hierarquia normal e deaimento beta inverso ν̄e+p→
n+ e+ para todos os detetores. Adiionalmente, levamos em onta também oespalhamento elástio να +e− → να +e− para os detetores Cherenkov (Super-Kamiokande e Hyper-Kamiokande) e o espalhamento elástio neutrino-próton
να + p→ να + p. para os intiladores (SNO+, LENA e ANDES).Os resultados que enontramos para o IeCube podem ser omparadosom a Ref. [161℄, que foi baseado em estudos de Monte Carlo. Em [161℄, ainerteza no tempo de hegada foi δtarrival = 1.7 ms om 1 σ de nível deon�ança e onsiderando τ1 = 50 ms. A diferença nos resultados obtidos por[161℄ e por nós pode ser expliado pela diferença do tempo de aumento do�uxo de neutrinos e também pelo número de eventos nos primeiros 30 ms, queé menor em [161℄ (∼ 6×103) do que onsideramos neste trabalho. Se adotarmos
τ1 = 50 ms e N1 ∼ 6000, obtemos uma inerteza de δtarrival = 0, 6 ms, que ésigni�ativamente menor que o obtido por [161℄. Por isto, areditamos quenossos resultados apresentados na tabela 5.9 podem variar por um fator de atéduas vezes.Se o tempo de queda do �uxo de neutrinos é nulo ou muito agudo,
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Capítulo 5. Resultados 129podemos dizer, grosseiramente, que equivale ao aso de SN Falhas, quandooorre a formação de um burao negro. Nesta situação, há um grande númerode eventos antes do orte, em um tempo diminuto, e a inerteza no tempo dehegada é dado pelo inverso do número de eventos, antes de aonteer o orteno sinal da SN, ou seja,
δtBHarrival ∼ τ

N
, (5.17)onde τ é a duração do sinal e N é o número total de eventos observados antesdo orte no �uxo. Aredita-se [162℄ que a duração do sinal da SN antes daformação do burao negro, isto é, antes do orte, seja ∼ O(1) s. Considerandoesta situação, para todos os detetores listados na tabela 5.9, om exeção dodetetor SNO+, o tempo δtarrival é menor que 1 ms. Para o SNO+ enontramos2.5 ms. Entretanto, devido a inerteza na formação do burao negro, que deveser em torno de 0.5 ms [163℄, δtBHarrival não pode ser inferior a 0.5 ms.Como dito aima, ao ombinarmos três detetores é possível reduzir aregião do éu de uma urva fehada para apenas dois pontos. O objetivo aquié mostrar a preisão na determinação do loal de oorrênia da SN. De�nindoo χ2 omo

χ2 =
∑

i,j

[

∆tobsij (α0, δ0) − ∆ttheoij (α, δ)

σ∆t

]2

, (5.18)onde ∆tobsij (α0, δ0) é a diferença no tempo de hegada dos neutrinos da SN quesão observados. Estes, obviamente, são as oordenadas orretas, i.e., o nossoinput é (α0, δ0) para a ombinação do i-ésimo e j-ésimo detetores enquanto
∆ttheoij (α, δ) é a diferença de tempo de hegada teoriamente esperada parauma dada loalização de SN (α, δ); e σ∆t é a inerteza temporal estimada para
∆t. Assim, logiamente, os melhores resultados (�best �t�) obtidos por nosso
χ2 é a solução da eq. (5.12) para um valor de ∆tobsij omo entrada.Então, para uma SN que oorra no entro da Via Látea, a análise do
χ2 onsiderando três detetores é mostrado na Fig. 5.13. Por simpliidade,supomos que a diferença na resolução do tempo de hegada dos neutrinosentre dois detetores quaisquer da ombinação seja de ±4 ( ±2) ms para osgrá�os da oluna da esquerda (direita) na Fig. 5.13.Conforme esperado, obtivemos sempre duas soluções possíveis para ada
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Capítulo 5. Resultados 130

Figura 5.13: Situação onde os quatro detetores utilizados nesta tese são agrupadostrês a três. Cada linha é uma ombinação diferente. As ores roxo, amarelo e verdeindiam, respetivamente, níveis de on�ança de 1σ, 2σ e 3σ. Supomos que a inertezana medida da diferença temporal entre dois detetores é ± 4 ms para a oluna daesquerda e ± 2 ms para a da direita.ombinação de três detetores, ou seja, uma posição no éu é a verdadeirae outra é falsa. Observamos que as opções verdadeira e falsa são onetadasdentro de 1σ de nível de on�ança para as ombinações Kamioka - Pyhäsalmi
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Capítulo 5. Resultados 131

Figura 5.14: Situação onde os quatro detetores utilizados nesta tese são agrupadostrês a três. Cada linha é uma ombinação diferente. As ores roxo, amarelo e verdeindiam, respetivamente, níveis de on�ança de 1σ, 2σ e 3σ. Supomos que a inertezana medida da diferença temporal entre dois detetores é ± 4 ms para a oluna daesquerda e ± 2 ms para a da direita.- ANDES e Polo Sul - Pyhäsalmi - ANDES, respetivamente, tereira e quartalinhas da Fig. 5.13. Embora não saibamos qual é a verdadeira posição da SN,sabemos que a mais provável é a que reai no Diso Galátio.Ao fazermos a ombinação om quatro detetores situados em posiçõesgeográ�as distintas, eliminamos a opção falsa. A Fig. 5.14 mostra o nossoresultado onsiderando a oorrênia de uma SN no entro do Diso Galátioe a resolução temporal de ± 4 ms (esquerda) e ±2 ms (direita).Na Fig. 5.15 é possível observar o resultado do χ2 onsiderando o ladooposto do entro da Galáxia omo posição da explosão da SN, i.e., α =
5h42m27s e δ = 28◦55'. De ambas as �guras podemos inferir uma preisãode ∆(α) ∼ 15(8)◦ e ∆(δ) ≃ 10(5)◦ para a resolução temporal de ± 4 ms (2ms). Em suma, vemos que utilizando somente dois detetores, há uma vastaregião no éu onde pode ter oorrido a SN, tornando muito improvável oseu enontro antes da hegada dos fótons. Isto pode ser visto na Fig. 5.12,embora nesta �gura não levamos em onta a inerteza no tempo de hegada,
δtarrival = 0. Esta área é signi�ativamente reduzida ao adiionarmos umtereiro detetor (Fig. 5.13). E o introduzirmos um quarto detetor (Figs. 5.14e 5.15), a região permitida sofre uma redução adiional de ∼ 50%.Embora estes resultados de resolução angular ainda sejam muito aquémdaqueles obtidos om o uso do telesópio ótio, lembramos que muitas dasSN oorridas dentro da Via Látea não são detetadas otiamente devido apoeira interestelar, por exemplo, que enfraqueem muito o sinal dos fótons que
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Figura 5.15: Idem a Fig. 5.15, mas para a explosão de SN loalizada na posiçãooposta ao entro da Via Látea.hegam à Terra, ou ainda no aso de SN Falhas, quando possivelmente nãohá sinal ótio. Assim, hamamos a atenção para a possibilidade da obtençãoda posição de uma SN galátia utilizando apenas os dados registrados pelosseus neutrinos e permitindo que tal informação seja repassada à omunidadeastron�mia em tempo de ser observada o surgimento do espetro da SN.
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6ConlusãoEste tese teve por objetivo mostrar a importânia ientí�a da onstruçãode um detetor de neutrinos na Cordilheira dos Andes para o estudo e deteçãode neutrinos oriundos de uma SN galátia, que propiiará uma melhorompreensão dos meanismos de explosão de uma SN e/ou eluidará algumasdas propriedades dos neutrinos que ainda são desonheidas da omunidadeientí�a hodierna.O laboratório subterrâneo de ANDES, se onstruído, será o primeirodesta ategoria no Hemisfério Sul e, em espeial, da Améria do Sul. ACordilheira dos Andes fornee uma blindagem natural de 4,5 km de água-equivalente, uma das melhores possíveis, que é exelente para a exeuçãode vários experimentos que neessitam de proteção ontra raios ósmios oude neutrons provenientes de espalhamentos de raios ósmios. Com ele, serápossível investigar eventos e deaimentos raros, onde é neessário um ambienteom baixíssimo ruído natural, assim omo interações fraas (matéria esura ouom neutrinos). Neste quesito, o estudo de neutrinos solares é interessante jáque há indíios da possibilidade de deteção om intiladores; e propostas naproura de sinais indiretos de matéria esura através da deteção de neutrinosque provém da aniquilação da matéria esura.Além da blindagem ofereida pela Cordilheira, o laboratório de ANDEStem em sua loalização geográ�a uma araterístia muito importante: aquase ausênia de reatores nuleares na proximidade, proporionando umbaixo ruído devido a neutrinos de reatores. Esta é uma exelente ondiçãopara o estudo/deteção de geoneutrinos, i.e., neutrinos produzidos no interiorna Terra devido ao deaimento beta de elementos radioativos omo Tório eUrânio. Outras áreas da iênia também poderão ser aloadas no laboratóriode ANDES omo, por exemplo, astrofísia nulear, estudo de vida/biosistemassob ondições extremas, geologia, geofísia, et.
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Capítulo 6. Conlusão 134Em espeí�o, neste trabalho estudamos o potenial de um detetor deneutrinos utilizando líquido intilador om uma massa �duial de 3 kt paraa observação de neutrinos oriundos da próxima SN galátia. Devido a baixaoorrênia de SN loais, é importante que tenhamos o máximo possível dedetetores em funionamento para que sejam oletados o maior número possívelde eventos. Considerando a distânia de 10 kp, obtivemos um total de eventosde ∼ 750 para o detetor de ANDES para o deaimento beta inverso e semosilação. Levando em onta o fen�meno osilatório, a previsão para a mesmareação é de registro de 800−1000 eventos, dependendo da hierarquia de massae energia média dos neutrinos não-eletr�nios. O detetor de ANDES tambémpode observar uma faixa entre∼ 450−650 eventos para o espalhamento elástiopróton neutrino om energia inétia de reúo do próton aima de 0.2 MeV.Como esta é uma reação de orrente neutra, a variação no número de eventosdeve-se a diferentes estimativas para 〈Eνx〉.Estudamos a possibilidade de determinação do �uxo original de neutrinosatravés da reonstrução do �uxo utilizando os dados obtidos através doespalhamento elástio entre o neutrino e o próton. Nosso resultado foi depreisão de 15% para neutrinos om energia ∼ 20 − 40 MeV.Depois, veri�amos om que preisão podemos determinar 〈Eνx〉. Obti-vemos que quanto mais distante 〈Eνx〉 for 〈Eν̄e〉, melhor será a preisão namedida. Por exemplo, para 〈Eνx〉 = 18 MeV e ETot
νx

= 5 × 1052 erg, a preisãofoi de 6% (13%) e 17% (40%), respetivamente, para 1 (3) σ.Na estimativa da razão entre orrente arregada e orrente neutra, i.e.,
R(Nν̄ep/Nνp), em função da 〈Eνx〉 ou 〈Eν̄e〉 veri�amos que é possível distinguirentre hierarquia normal e invertida se 〈Eνx〉 e 〈Eν̄e〉 tiverem uma diferençasigni�ativa. Para R(Nν̄ep/Nνp) em função da probabilidade de sobrevivênia,
p̄, é mais fáil distinguir p̄ se a hierarquia for invertida. E omparando om arazão entre as luminosidades, é possível identi�ar a hierarquia de massa aso
Lν̄e/Lνx for abaixo de ∼ 0.7 ou aima de ∼ 1.5.Em partiular, o detetor de ANDES aumenta signi�ativamente ashanes de observação do efeito de matéria da Terra ao ombinar seus dadosom os dos detetores loalizados no Hemisfério Norte. Obtivemos que aprobabilidade de sombreamento da Terra, passando pelo manto, em ao menosum detetor do onjunto quando ombinamos detetores é de ∼ 72%, ∼ 96%e ultrapassa 98% quando temos 2, 3 e 4 detetores em loais distintos. Para omanto, o onjunto de 4 detetores, inluindo o detetor de ANDES, hega a
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Capítulo 6. Conlusão 135onsideráveis 34%.O detetor de ANDES também pode vir a ser integrante do sistemaSNEWS, a rede internaional de alerta para a oorrênia de SN, já que há apossibilidade da utilização do detetor, em onjunto om outros detetoresao redor do globo, na loalização de uma SN galátia apenas através daobservação de seus neutrinos. A determinação da posição da SN pode seralançada através da ténia de triangulação ao ompararmos o tempo dehegada dos neutrinos nos diferentes detetores. A ombinação dos temposde hegada de quatro detetores é su�iente para a determinação do loalda SN e a resolução temporal é omandada pelo menor detetor, já que estainerteza está diretamente ligada a quantidade de eventos observados. Dentrode uma inerteza temporal de ∼ 2 (4) ms, utilizando os detetores loalizadosem Kamioka (SuperKamiokande) e Polo Sul (IeCube) - já existentes - e dePyhäsalmi (LENA, GLACIER ou MEMPHIS) e ANDES - ambos propostospara um futuro próximo - estabeleemos uma preisão angular de ∼ 5 (10)oe 8 (15)o na delinação e asenção reta, respetivamente. Isto pode serpartiularmente importante no aso de �Supernovas Falhas�, que são as SNde grande massa e formam buraos negros ao olapsarem antes da oorrêniada explosão propriamente dita, uma vez que neste tipo de SN não há a emissãode fótons, logo não há omo ter observação astron�mia.
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