Caracterizacédo do Espectro
Energético de Neutrinos de Colapsos

Estelares Com o Experimento LVD
POR
ERNESTO KEMP 4

ORIENTADOR: PROF. DR. ARMANDO TURTELLI



CARACTERIZACAO DO ESPECTRO ENERGETICO DE
NEUTRINOS DE COLAPS0S ESTELARES COM O

EXPERIMENTO LVD

POR

ERNESTO KEMP <

ORIENTADOR: PROF. DR. ARMANDO TURTELL!

Tese de Mestrado apresentada ao
Instituto de Fisica “Gleb Wataghin®
UNIVERSIDADE ESTADUAL DE CAMPINAS

Junho de 1995 - -
Sl Ko s e sada gl S
WW sy MmJMQ pelo  wkimno

Yoo Ko RIS el @ rlg =
Xl;\ﬂ /A < gl



FICHA CATALOGRAFICA ELABORADA PELA
BIBLIOTECA DO IFGW - UNICAMP

Kemp, Ernesto

Caracterizagiio do espectro energético de neutrinos de

colapsos  estelares com o experimento LVD. - Campinas,
SP : [s.n.], 1995,

K32¢

Orientador: Armando Turtelli.

Dissertagiio (mestrado) - Universidade Estadual de
Campinas, Instituto de Fisica " Gleb Wataghin".

1. Neutrinos. 2. Astrofisica de neutrinos. 3. Colapso
gravitacional. 4. Raios c6smicos. 1. Turtelli, Armando.
I1. Universidade Estadual de Campinas. Instituto de Fisica
"Gleb Wataghin”. IIL. Tituio.




ESTADY,
o Yo

UN/
swne)l"“*'3

L

INSTITUTO DE FIStCA
GLEB WATAGHIN

PARECER DE APROVACAO
DEFESA DE TESE DE MESTRADO DE

ERNESTO KEMP

DATA: 04/07/95

BANCA EXAMINADORA:

- Prof. Dr. Armando Turtelli Janior (Orientador)

- Prof Dr. Alberto Franco de‘S‘é Santoro

- PrMmjo Mom]Guzzo



Agradecimentos

A realizagfo desse trabalho sé foi possivel gracas a grandes doses de coisas
que absolutamente ndo sdo relacionadas (diretamente) & Fisica. A maioria delas
chega invarialmente junto com os amigos. E para eles que esta tese é dedicada,
sejam eles do D.R.C.C. ou de outras praias. Toda minha familha também merece
um grande beijo de agradecimento pelo seu quinhdo de responsabilidade nesse
acontecimento.

Ao Quasimodo Traca Jaguadarte e seus componentes: Os irmaos Lozano, o
Shimaba, e o Emestdo. O Quasimodo foi a melhor banda do planeta, e sua
musica refinada e visionaria embalou grande parte do tempo transcomido durante
a elaboracac de toda essa “Casca de Tora”.

Também agradeco o amor da Gisela, que me acompanhou durante toda a
realizacao desse trabalho e talvez seja a arquiteta que mais sabe de neutrinos em
todo o mundo.

Agradego ao Zé Chinellato pelas longas discussdes; aos ensinamentos do
meu “mestre” de Torino, Walter Fuigione, que me iniciou nos mistérios, segredos e
técnicas da detecc&o de neutrinos césmicos, e ao Professor Armando Turtelli, pela
oportunidade que me ofereceu de ingressar na colaboragdo LVD, pela segura
orientacdo durante todo esse tempo e pela amizade.

Agradeco também o apoio recebido das agéncias CNPq e INFN (Istituto
Nazionale di Fisica Nucleare - Italia) que financiaram esse trabaiho.



RESUMO

S80 descritos os principais aspectos da evolugdo estelar relacionados 2
ocorréncia de colapsos gravitacionais estelares e de supemovas e apresentados
os principais modelos que descrevem a emissdo de neutrinos nesse tipo de
evento cosmico. E feita também uma descrigdo detalhada do experimento LVD,
que tem por objetivo principal a detecgdo de neutrinos de colapsos estelares. Os
modelos de emissdo neutrinica acima citados s3o usados como referéncia no
calculo do numero de eventos esperados no LVD para um colapso localizado no
centro da Galaxia. Considerando a proporgcio entre o nimero de eventos em
diferentes canais de detec¢ao do LVD e a energia média do espectro esperado, é
possivel estabelecer critérios para identificagdo do espectro de emissdo e estimar
seus parametros. Foram simuladas distribuigdes de energia dos eventos
esperados, com a insercao de flutuagdes estatisticas e experimentais. O teste de
hipéteses de Kolmogorv-Smirnov foi aplicado sobre os espectros simulados,
mostrando gue o experimento LVD é sensivel o suficiente para permitir a
estimativa dos pardmetros do espectro de emissao.
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CAPITULO 1

Introducio

Em fevereiro de 1987, 23.316 UT, chegaram a Terra luz e neutrinos provenientes
da supemova mais brlhante dos ultimos 388 anos, a Supernova de Shelton (SN1987A).
Esse fato causou grande excitagdo entre fisicos, astdnomos, astrofisicos e estudiosos de
areas correlatas.

A Supernova de Shelton tomou um lugar importantissimo na astronomia moderna,
sendo talvez, o objeto mais estudado fora do sistema solar. Foi investigada em todos os
comprimentos de onda, do radio aos raios gama, e além do sol ¢ o Unico objeto celeste em
que foi observada a emissdo de neutrinos. Esse fato tornou-se um marco, sendo
considerado como a origem da chamada Astronomia Neutrinica® Desde entdo, muitos

detectores foram construidos, outros reformados e melhorados, no intuito de continuar a

* Deve ser lembrado o experimento pioneiro de R. Davis!'! | operando desde 1968 na mina desativada de
Homestake (South Dakota, EUA), que colhe dados sobre o fluxo de neutrinos solares. Esse experimento
trouxe a tona um dos problemas mais intrigantes da fisica moderna, o “Problema do neutrino solar” (Solar
nentrino problem, SNP), onde o fluxo de neutrinos observado é 1/3 daquele previsto pelo “Modeio solar
padrdc” (Standard Solar Model, SSM). Alguns autores, como M. Koshiba'®! | ndo consideram essa
experiéncia como iniciadora da astronomia neutrinica, por ndo realizar medidas direcionais e de energia, que
seriam requisitos a serem satisfeitos para caracterizar-se a observa¢do como “astrondmica”. Pessoalmente,
eu ndo concordo com essa afirmacdo, uma vez que a caracterizacdo dos resultados como sendo de
neutrinos solares, ¢ baseada na faixa de energia em que os neutrinos sdo produzidos no sol em reagdes

especificas, e essa faixa de energia exclui outras fontes, “localizando™ o sol como lugar de origem da
emissio...



vigildncia do cosmos para detecgio de novos hursts neutrinicos de colapsos gravitacionais
estelares. "

O neutrino € uma particula que interage com a matéria apenas através da forga
fraca, mesmo que sua produgdo se d& em regides centrais das estrelas, ele ¢ capaz de
atingir sua superficie e propagar-se até a Terra, carregando informagdes sobre as condigdes
fisicas presentes nas regifes mais internas das estrelas. Isso faz com que 0s neutrinos
sejam uma das melhores “sondas” de investigagdo astrofisica. Por outro lado, essa
caracteristica o torna uma particula extremamente dificil de ser detectada, exigindo uma
boa dose de criatividade e técnica para elaboragdo dos experimentos dedicados & sua
observagio.

Em 1992 entrou em operagio o experimento LVD (Large Volume Detector)!. no
Laboratorio Nazionale del Gran Sasso, em L’Aquilla, Itilia, cujo principl objetivo ¢ a
detec¢do dos neutrinos de colapsos estelares. Este trabalho ¢ voltado ao estudo de
caracteristicas energéticas da emissio dos neutrinos de colapso, e de como essas
caracteristicas podem modular o sinal observado pelo experimento. Serd investigada a
possibilidade de determinagio dos parimetros que descrevem a emissdo, a partir do
espectro que se espera observar no experimento para um colapso ocorrido na galaxia.

Os principais aspectos da evolugio estelar, serdo descritos no Capitulo 2: da
formagdo da proto-estrela até seus estagios mais avangados, em que uma das
possibilidades ¢ o final da estrela por colapso gravitacional, que pode ser acompanhado da
explosdo que caracteriza as supernovas. Serdio descritos detalhadamente os mecanismos de
colapso e explosdo, € o papel dos neutrinos nestes processos.

Os principais modelos que descrevem a emissio neutrinica em colapsos
gravitacionais estelares, é o tema do Capitulo 3. Os métodos de caracterizacdo da emissio
neutrinica que foram desenvolvidos, baseiam-se em tais modelos.

No Capitulo 4 mostramos um panorama geral do status atual da astronomia
neutrinica, descrevendo brevemente os detectores em funcionamento e alguns ainda em
projeto.

O experimento LVD € descrito com detathes no Capitulo 5: suas caracteristicas
instrumentais, canais de detec¢do de neutrinos, como ¢ feita a aquisicio de dados e as

possibilidades de pesquisa permitidas pelo experimento.



¢ o célculo do numero de eventos esperados no LVD para um colapso localizado a 10 kPc
(aproximadamente no centro da Galdxia). Segue a descrigio de um método de
caracterizagdo da emissdo, baseado na estimativa de duas grandezas: a energia média do
espectro esperado no LVD, e a razdo entre o nimero de eventos em diferentes canais
detec¢do. Sdo também mostrados, resultados de simulagdes do espectro de energia dos
neutrinos que deve ser medido no LVD, onde foram inciuidas flutuagdes estatisticas e
experimentais. Sobre os dados simulados, foi aplicado o teste de hipéteses de
Kolmogorov-Smirnov, para estudarmos a influéncia dessas flutuagdes sobre a
caracteriza¢do da emissio.

Finalizando, no Capitulo 7, sio mostradas as conclusdes sobre os diversos

resultados obtidos no Capitulo 6.
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CAPITULO 2

Evolugio Estelar e Mecanismos de Supernovas

2.1. Introducio

O tempo transcorrido desde os primordios da astronomia até hoje ¢ infimo diante
do tempo que uma estrela leva para atravessar todas as fases de sua evolugdio. Porém, na
vastidio do universo, fomos capazes de colher informagdes sobre uma miriade de objetos
celestes em diferentes fases de sua “vida” e assim construir uma teoria sobre a evolugio
estelar.

O inicio de uma estrela se da pela condensagio de nuvens de gas gigantescas
através da atragdo gravitacional acompanhada pela elevagio da temperatura no seu
interior, até que esta atinja valores suficientes para dar inicio as reagoes nucleares que sio
responsaveis pela geragdo de energia em seu interior.

Depois de um periodo de ~ 10’ anos, a estrela evolui de forma “tranquila”
queimando sua propria matéria nessas reagdes nucleares, que transformam o hidrogénio
em elementos mais pesados. Essa reagiio é exotérmica, liberando a energia que mantém a
pressdo no interior da estrela, contrabaianceando as forgas gravitacionais que atraem a
matéria da estrela em diregfio ao seu proprio centro.

Quando todo o hidrogénio disponivel no interior da estrela Ja foi consumido, o hélio
resultante forma um nucleo estelar (core) onde a temperatura interna ndo € mais suficiente

para dar continuidade as reagdes termonucleares, assim, a pressdo interna diminui,



desequilibrando as forgas que mantinham a estrutura da estrela, e a atragdio gravitacional
faz com que as camadas externas-comecem a cair rumo ao centro do astro, aumentando a
pressao interna e a temperatura a um ponto suficiente para que se iniciem as reagdes
nucleares do heélio, e analogamente 4 fase anterior, isso ocorre até todo o hélio disponivel
ser queimado, sobrando um nucleo estelar de carbono, diminuindo a pressdo e a
temperatura.

Novamente a matéria externa cai rumo ao centro, cresce a temperatura até iniciar a
igni¢do do carbono, que novamente estabiliza a estrela, e esse processo se repete até que o
nucleo central seja formado por ferro. A fusdo nuclear do ferro para formar elementos
mais pesados ndo ocorre, pois esse elemento tem a maior energia de ligagdo por nucleon, e
esse tipo de reagdo necessitaria de energia externa.

Torna-se evidente, a dependéncia entre a massa inicial da estrela e o ponto desse
ciclo que sua evolugdo atingird. Estrelas, cuja massa ndo seja suficiente para gerar uma
pressdo interna que eleve a temperatura a valores necessarios para iniciar a fusdo do
elemento restante no nicleo estelar, terminardo ai sua evolugdo, resfriando sua matéria de
forma lenta e permanecendo por um tempo indefinido emitindo um brilho fraco.

Por outro lado, as estrelas com uma massa suficiente para que sua evolugdo atinja a
formagfio do niicleo de Fe ainda podem tomar outro “caminho™ O nicleo central de Fe
formado pode atingir a massa limite (maxima) de auto-sustentagdio, onde a forca
gravitacional em dire¢do ao centro sobrepuje qualquer outra em sentido contrario e o
colapso ¢ inevitdvel. Nessa fase torna-se disponivel toda a energia potencial gravitacional
da estrela pré-colapsante (~ 10° erg), que excede em muito a energia necessaria para
remover a matéria do envelope externo (~ 10°! erg), ocorre entio a explosdo e temos o
advento de uma Supernova (SN).

Enquanto existe um consenso a respeito das etapas envolvidas no colapso, 0 mesmo
Jja ndio ocorre com o processo de ejecdo das camadas mais externas da estrela, entretanto, a
controvérsia a esse respeito ndo altera de maneira significativa o interesse especifico desse
trabalho, pois a emissdo de neutrinos pode ocorrer mesmo quando a onda de choque
subseqilente ao colapso seja interrompida em sua trajetoria rumo ao exterior da estrela
(fontes ocultas).

Estudos mais detalhados e simulagdes numéricas, revelaram a complexidade desse

mecanismo ¢ a sensibilidade do processo de explosdo aos fatores ligados aos estagios



iniciais do colapso, como: A composi¢do quimica da estrela em sua configuragdo pre-
colapso, a massa final do nucleo central de ferro, equagdes de estado que descrevem a
matéria nuclear nas regides centrais da estrela, etc.

Dessa forma, as simulagdes computacionais de colapso estelar, nem sempre
resultaram em sucesso na fase da explosdo, revelando incertezas na aplicagdo dos
conhecimentos que temos de fisica nuclear, equagdes de transporte de energia e das
interagdes fundamentais, nas condigdes fisicas no interior das estrelas.

Veio 4 tona o importante papel dos neutrinos na teoria de colapso ¢ explosdo, e
devido a isso, as incertezas ainda existentes com relagdo a interagdo fraca deixaram
margens a novas abordagens ¢ especulagdes.

Nesse capitulo serdo descritas em detalhes as idéias acima sobre a evolugdo estelar,

desde a protoestrela até seu possivel colapso e explosdo, ou seja as supernovas do Tipo 1L

2.2. Evolucio estelar

2.2.1. O diagrama de Hertzprung-Russell

Como ja dito, a construgdo de um modelo de evolugio estelar foi feita & partir da
observagio de estrelas com diferentes caracteristicas, como massa, brilho, temperatura,
etc. A conexiio entre os dados e a elaboragéo da teoria de evolugio tornou-se mais facil
com a classifica¢do das diversas estrelas observadas em grupos semelhantes.

Entre 1911 e 1913, de forma independente, Ejnar Hertzsprung ¢ Henry Norris
Russell, construiram um diagrama bi-dimensional distribuindo as estrelas de acordo com
seu brilho e temperatura superficial. O conhecido diagrama de Hertzsprung-Russell (ou
diagrama H-R), mostrou-se uma das maiores ferramentas para sintese de informacdes de
medidas astrondmicas e astrofisicas.

O brilho utilizado na construgdo do diagrama H-R, é a magnitude absoluta M* , que

da o brilho que as estrelas deveriam apresentar para uma distincia d fixada como padréo,

* Qu qualquer outra grandeza que seja dirctamente proporcional 4 M.
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d= 10 parsecs. A relagdo entre a magnitude aparente m (a que efetivamente é medida) e a

magnitude absoluta M, ¢ dada pela formula abaixo''!:

M=m+5-5log,,d 2.1

Atraveés do espectro de cada estrela, obtém-se sua temperatura superficial através da

Lei de Wien

7
re 289x10 (2.2)

A max

onde An.. € 0 comprimento de onda onde o espectro atinge o seu maximo em intensidade.

Como exemplo, a figura 2.1 mostra o diagrama H-R feito com a populagio das
estrelas mais brilhantes observadas.

A linha que atravessa da esquerda superior para a direita inferior é conhecida como
sequéncia principal, que € o agrupamento com o maior niimero de estrelas e nessa regido
elas permanecem durante a maior parte do tempo de suas vidas. Os outros ramos, das
gigantes, super-gigantes e andis-brancas, sdo agrupamentos de estrelas em estagios mais
avancados de evolugdo, posteriores ao periodo em que permanecem na segiiéncia

principal.

1 T L T 1 T

' Supergiants.
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Absalyte photographie magrituda
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+15 i i L 5 L 1
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Figura 2.1: Diagrama de Hertzsprung-Russell para a populacdo das
estrelas mais brilhantes observadas.

Estimativas de massa, combinadas com a luminosidade, podem indicar a idade das
estrelas. Entlo, através da distribuig¢do no diagrama H-R de grupos particulares de estrelas,

em diferentes idades, como aglomerados globulares, as Pléiades, as T-Tauri, € grupos com

It



mesma distancia relativa ao centro galactico (pertencentes ao mesmo periodo de formagio
da galaxia e portanto com a mesma idade aproximada), foi possivel compilar essas
informagdes e determinar o “caminho” que uma estrela faz no diagrama H-R durante suas

diversas fases evolutivas.

2.2.2. A formacio da proto-estrela

O mecanismo de formagdo estelar ainda nido ¢ completamente entendido, mas
parece inevitavel que estrelas resultam da contragdo gravitacional de extensas nuvens de
gis e poeira*. Quando a nuvem se contrai ocorre uma transformagdo de energia potenéial
gravitacional em energias cinética, térmica e radiagdo emitida; numa escala de tempo de
alguns milhares de anos.

A temperatura original das nuvens ¢ estimada em 10 K, mas rapidamente cresce
com a formagdo de um nucleo central mais denso.

O mecanismo de contragdo da nuvens de gis para formagdo das estrela pode ser
estudado se investigarmos a estabilidade de gases em fungdo do indice adiabatico v, que €
a razdo entre os calores especificos.

A energia cinética por mol T, em um sistema gasoso €.

T = %(Cp _Cv) T (23)

com ¢, ¢ ¢, sendo os calores especificos & pressdo e volume constante € 7 a
temperatura..

Podemos escrever a energia interna U como:

U=¢T (2.4)

Com y=c¢,/c,, temos:

] =§(}' -Hu 2.5)

* Estimativas para grandezas envolvidas : ~1 ano-luz de didmetro, ~1 0°° atomos correspondendo a ~10* g
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Usando o teorema do virial para relacionarmos U com a energia potencial

gravitacional \/, resulta: n

y-DU+V -0 (2.6)

Tal hipdtese € vélida enquanto forgas que caem com r? sdo predominantes, ou seja,

enquanto forcas gravitacionais e interages entre as particulas carregadas dominam o

cenario,

A energia total por mole é:

F=U+V (2.7)

que combinada com 2.6 resulta em

‘ (37 -4
F=-3y-4U=-—"2—1 2.8
Gr -9 U=V (28)

Agora analisando em funcdo de y as equagdes obtidas:

1. Paray =1,/ é sempre zero V & (ver 2.6), e a configuragio é instavel.

2. Se y=4/3, & ¢ sempre zero (ver 2.8). Tanto a expansio como a contragio sio
possivets € a configura¢io € novamente instavel.

3. Para y > 4/3, Z < 0 sempre, ¢ o sistema ¢ ligado.

Vemos que em caso de contragdo, a energia potencial muda de A \/, acarretando

uma mudanca na energia total de

3y-4
ag=Sr"D Al 3 4y AU (2.9)
(3y -1}
Entfo a emissdo radiativa é
BGr -4
A= L ANy (2.10)
By -b
€ a energia interna aumenta em
AU = LA V (2.11)
Xy -1) '

com um conseqiente aumento da temperatura.
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Assim a proto-estrela contrai com gradativo aumento da temperatura para formar
uma estrela. »

Quando o aumento da temperatura faz com que na superficie tenhamos entre 4000
K e 7000 K (dependendo da massa), a estrela entra na seqiéncia principal. A contragio

continua, aumentando a temperatura e iniciando 2 queima de combustivel nuclear.

2.2.3. Modelo estelar basico

»[2)

Agora podemos construir um modelo estelar “basico™, escrevendo algumas

equagdes para os processos fisicos que descrevem a estrutura e evolugio estelar.

(a) Equilibrio Hidrostitico

Partiremos do mais simples modelo, com a estrela sendo uma “bola” de gis,
esfericamente simétrica e estatica, resultando que todos os pardmetros fisicos de interesse
sdo fungdes apenas de r, a distincia radial até o centro da estrela.

O equilibrio hidrostatico ¢ estabelacido uma vez que a atragdo gravitacional em
dire¢do ao centro é perfeitamente balanceada pela pressdo interna que exerce uma forga
para fora em todo ponto (7) dentro da estrela.

Para uma casca esférica de espessura dr (<.~ r) e raio r, a forga exercida pela

matéria interior sobre a casca ¢

g GM(@) [4x r? p(r) dr]

rav 2
& r

(2.12)

onde GG é a constante da gravitagdo universal, M{r) ¢ a massa interna a casca ¢ 0
termo entre colchetes a massa da casca (com pfrj sendo a densidade). A pressdo varia
inversamente com r, fazendo com que a forga resultante F.. produzida pela pressdo

interna sobre a casca ¢ dirigida para fora e vale

F_ =—4xridp (2.13)

pres

Equacionando Fg., € F.s temos:

14



dar G M(r) p(r)

= 2.14
dr r’ ( )

Essa ultima equagdo descreve a variagdo da pressdo ao longo de 7 dentro da estrela.
Deve-se notar que os pardmetros P, p e M ndo sdo independentes, pois conhecida o)
determinamos M{r) por integragdo, pois dAM/dr — 4777 pofr), e conseqiientemente P dr, que

¢ a grandeza que nos interessa.

(b) Equacdes de Estado
Devemos examinar em detalhe a constituigdo microscopica e o estado da matéria
estelar, admitindo-se que para estrelas normais seja um gas perfeito™, obedecendo a lei dos

gases perfeitos:

P(ry=n(r) &k T(r) (2.16)

Aqui relacionamos a pressdo diretamente & densidade de particulas n(r)
{particulas/unidade de volume), 4 constante de Boltzmann k e 4 temperatura 7(7).

Ligamos n(r) com pfr) através da formula:

n(r):L") (2.17)
Hrym,

onde my € a massa do atomo de hidrogénio e ufr) descreve a composigio gasosa, ou o
; gy - *
peso molecular médio da matéria estelar” .

Entdo, a equacdo de estado torna-se;

p(,-):ﬂ’lk__@ (2.18)
pu(rym,

Na construgio do modelo estelar, especificamos u(7), restando T(rj a ser

determinada.

*Li quidos quénticos e redes salidas de niicleos atémicos tomam-se importantes quando tratamos dc ands-brancas ¢
estrelas de ncutrons,

* Para uma estrela como o Sol, pode ser aproximado por: p=(2X+).75Y+0.5Z)" ~ /2, onde XY ¢ Z sdo as fragbes de
massa de Hidrogénio, Hélio e elementos mais pesados respectivamente.
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(¢ ) Transporte de Energia

Para determinarmos I(r), devemos fazer consideragdes sobre como a energia ¢
transportada no interior da estrela.

A hipétese do equilibrio hidrostitico exige que a temperatura no interior da estrela
seja maior que em sua superficie, que combinada com a segunda lei da termodindmica faz
com que ocorra transporte de energia para o exterior.

Convencionalmente temos trés processos: conducdo, que € desprezivel em gases;
convecgdo para algumas regides onde ocorrem mudangas bruscas no gradiente de
temperatura, € o principal meio, o transporte por radiagdo. No transporte por radiagdo,
fotons “escapam’” do interior da estrela, perdendo energia por processos de espalhamento
com elétrons e foto-ionizagdo. Esses processos determinam a opacidade da estrela nas
regides radiativas.

Voltando & nossa casca esférica estelar, faremos um tratamento de corpo-negro a
emissdo na base da casca (r), assim pela lei de Stefan-Boltzmann, o fluxo radiativo em
diregdo ao exterior €:

F(ry=oT'(r) (2.19)

onde o & a constante de Stefan-Boltzmann. Mas, em r+dr temos T+dT (dT < 0) e o fluxo &

F+dF = cs'(T+dT)4 ~a(T* + 4T3dT), entio o fluxo absorvido na casca €:

dF =4cT’(r)dT (2.20a)
que também pode ser escrito em termos da opacidade «17):
dFF =—x(r) p(r) F(r)dr (2.20b)

Definindo a luminosidade L(r}=4nr2F(r) (energia/tempo), combinando as equagdes

2.20 e introduzindo um fator de corregfio (4/3) para transporte radiativol?!, temos

Lry=-

23 v
64ror’l (r)(d]] 2.21)

Ixc(r) p(r) \dr/,

Agora nosso modelo estelar estd completo, pois x(r) depende de p(r), p(r) e T(r); €

L(r) é a luminosidade observada da estrela.
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(d) Fontes de Energia

Desde que a luminosidade estelar representa emissdo de energia, a estrefa ndo é
perfeitamente estitica e nosso modelo ¢ adequado para escalas de tempo “pequenas”
frente ao tempo de evolugio estelar.

Surgem as questdes:

* Quanto tempo dura esse regime “estaciondrio”
* Qual a fonte de energia responsavel pela manutengfo da estrutura estelar

Evidéncias geologicas e paleontologicas mostram que a luminosidade do Sol, ndo

mudou apreciavelmente em centenas de milhdes de anos, e vale Lg = 3.90x10® erg ™.

Em regime quasi-estatico, temos dois processos possiveis para geragio de energia
em uma estrela gasosa:

1. Contragdo gravitacional e/ou
2. Reacdes de fusdo termonuclear

Cada um desses processos ¢ importante em determinados estagios da evolugio
estelar; por volta de 1860 Kelvin e Helmholtz sugeriram o primeiro mecanismo, e em 1920
Eddington propds o segundo mecanismo, que 4 partir de 1938 com o trabalho de Bethe ¢
Weizicker comegou a ser melhor compreendido.

Como visto, contragdo provoca aumento na temperatura que resulta na pressdo que
equilibra as forcas gravitacionais, mas o decréscimo na energia potencial gravitacional &
duas vezes maior que 0 aumento na energia térmica, ento, metade deve ser irradiada para
fora da estrela, que € a sua luminosidade observada. Aplicando esse conceito ao Sol, temos

a energia potencial gravitacional média disponivel para radiagiio:

GMo/ 2R 4 = 9.54x10" erg g (2.22)
Para manter a atual luminosidade solar, a taxa de produgdio de energia por unidade de

massa de material estelar seria g = 2.0 erg s™' g, mostrando que a contra¢do gravitacional
geraria energia por um periodo aproximado de 15 milhdes de anos apenas, entio devemos
ter outro processo que seja capaz de fornecer energia por um periodo da ordem de bilhdes
de anos.

O segundo processo, de fusdo termo-nuclear, ocorre quando nucleos atdmicos [eves
colidem com energia suficiente para superar a barreira coulombiana e se aproximarem a

uma distancia ~ 10" cm, onde as forgas nucleares superam a repulsdo eletrostitica ¢ esses
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nucleos agregam-se com liberagdo de enormes quantidades de energia. Dizemos que
elementos leves “queimam” para formar outros mais pesados neste processo de
nucleosiniese.

A barreira coulombiana é proporcional ao produto das cargas envolvidas, entdo a
reacdo mais facil ocorre entre dois protons a densidades e temperaturas (~ 10° K)
comparaveis aquelas existentes no interior das estrelas, ¢ a grande abundincia de
hidrogénio em material estelar faz com que seja um importante constituinte dessas reagdes
nucleares. O proximo nucleo estavel € o de hélio com peso atdmico 4, mas quatro protons
pesam mais que um nicleo de ,He*, sobrando 0.0286 um.a. que sio convertidas em
energia, € a equivaléncia ¢ estabelecida através da equagio de Einstein da relatividade
especial,

E = mc (2.23)

Como uma u.m.a. é 1.66x10°%* 2, a energia liberada na fusdo de quatro H' em um ,He*é

E =(0.0286) x (1.66x10*) x (3x10')? = 4.3x10” erg
Podemos ainda fazer uma estimativa da energia total E,, disponivel no Sol, usando
a equagdo 2.23, e fazendo algumas hipoteses simplificadoras, por exemplo, que todo o Sol
¢ formado por hidrogénio a ser convertido em hélio, mas como apenas a regifio central tem

uma temperatura suficiente para permitir a fusdo, usamos 10% da massa total no calculo,

chegamos ao valor E,, = 1.28x10°' erg que se comparada com Lg , resulta em energia
emitida em um periodo de pelo menos 10 bilhdes de anos, sendo que as melhores
estimativas da idade do Sol estdo situadas em 5 bilhGes de anos, portanto temos um
processo que fornece enormes quantidades de energia para manter a estrutura estelar.
A fusdio de quatro prétons ndo ocorre sempre de maneira direta, mas através de
etapas conhecidas como cadeia p-p (2.24a) e ciclo CNO (2.24b).
H' + H 5 H +e'+v

H + H - P +y (2.24a)
2H3 +2H3 ar 2H4+ lHi + |H1

O 1 o NY 4y
7Nl3 — GC” +e +vy
GC” + 1HI - -,-NM +y (2.24b)
N1 5,00 4y
O N +et+v
NS+ H _>6CI|2+ Y
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O cadeia p-p {proton-proton) é predominante a temperaturas até ~ 2x10” K
enquanto o ciclo CNO passa a ser mais importante em temperaturas mais elevadas. Como
vemos em 2.24b, o atomo de carbono age como catalisador, e esse ciclo ocorre apenas em
estrelas com carbono na composigdo inicial, o que diferencia as estrelas da Populagdo 1
(que iniciam suas vidas com uma frago suficiente de carbono) e as da Populagdo 11 (que
ndo apresentam carbono inicialmente), mesmo que as da Populagdo Il apresentem
temperaturas suficientes para permitir as reagdes do ciclo CNO.

Outros dois processos complementares sgo listados abaixo:

H + ,H' > ,Be’ +y (2.25)
H + H' & Be*+y (2.26)
Be®+ H 5 (2 vy

A reagio 2.25 ocorre simultaneamente com 2.24a embora com menor freqiiéncia, e
as reagdes 2.26, conhecidas como processo triplo-a, sdo iniciadas 4 temperaturas em torno
de10°K ea adi¢do de particulas-a extras ao «C'? levam a formagio dos elementos 3016,
10oNe®, ;;Mg** ¢ outros ainda mais pesados.

Dessa forma, vemos que as reagdes nucleares tém papel fundamental na geragio de
energia € sintese de elementos, além de serem responsaveis por toda a configuragio
estrutural da estrela. Também veremos mais adiante nesse capitulo (segdo 2.3), que as
reagdes 2.26 e seus elementos resultantes sfio importantissimos na configuragio de estrelas

em estagio de pré-supernovas.
2.2.4. Seqiiéncia Evolutiva

Podemos acompanhar as etapas da evolucio estelar seguindo o posicionamento da

estrela no diagrama H-R em suas diversas fases.

A figura 2.2 mostra a “trilha” evolutiva de uma estrela de S Mg
De O até A temos a posigio da estrela de idade “zero” na seqiiéncia principal, fase em que
se inicia a queima de hidrogénio nas regides centrais. O ponto B representa a fase em que

resta pouco ou quase nenhum hidrogénio no centro, entiio toda a estrela contrai, resultando

¥ podemos usar esse exemplo como genérico, pois diferengas de massa alteram apenas a velocidade de cada etapae o
posicionamento rclativo no diagrama H-R, basicamente a seqiiéncia evolutiva permanece a mesma.
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que material de camadas mais externas ¢ transportado para regides de alta temperatura e
comega a queima de hidrogénio €m uma “casca” que envolve o nucleo central formado
inicialmente por hélio (ponto C). No intervalo de D até E ¢ quando ocorre uma diminuigao
da “casca” ativa e consegiientemente, um aumento do nucleo central, por acréscimo de
combustivel queimado na “casca”.

Quando o nucleo atinge um limite superior de massa onde torna-se impossivel o
equilibrio (limite de Schonberg-Chandrasekhar), € iniciada uma rdpida contragdo, porém a
geragdio de energia na “casca” que o envolve ¢ acelerada e o envoltono externo expande

com resfriamento da superficie (estagios de C até E).

3.3

3.2

11

S
=
5 30 .
29 -
2.8 -
4.3 4.2 4.1 4.0 3.9 3.8 7 3.6
Log Te {in K}

Figura 2.2: Etapas da evolugdo estelar no diagrama H-R. O-Idade “zere” na
segéncia principal. A-Queima de hidrogénio no nucleo central. B-Fase de
contracdo global (centro e camadas externas). C-Queima de hidrogénio na
“casca” que envolve o centro. D-Crescimento do nicleo central e diminuigéo do
envoliério. E-Inicio de convecgdo na matéria do envoltirio. F-Fase de gigante-
vermelha. G-Inicio do processo triplo-a H-Primeira fase de queima de hélio no
nticleo central. I-Contracdo rdpida. J-Principal fose de queima de hélio. K-
Esgotamento do hélio no centro estelar.

Na iltima parte do processo de expansdo, correntes de convecgdo no envelope
externo sdo responsaveis pelo transporte de energia do interior para fora, aumentando a
luminosidade. E o inicio da fase de gigante-vermelha (estagios F até H).

A temperatura no interior atinge ~10* K devido & contragdo do nicleo central ¢ tém
inicio as reagdes do tipo triplo-a (2.26).

A queima de helio é ripida nessa fase e a superficie resfria (posi¢dio G até H).
Novamente a temperatura sobe, pois continua a contragdo, e a queima do hélio no nucleo
central é reiniciada com aumento gradual da temperatura superficial e luminosidade (Ie J).

Quando o hélio se esgota, a composigdo do niicleo € principalmente carbono, ¢ a
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contragdo novamente ocorre com inicio da queima de hélio no envelope externo com
grande geragdo de energia que expande o envoltério rumo ao exterior, € a estrela agora ¢
uma super-gigante (estagio K). Nesse estagio a estrela estd proxima dos dltimos

acontecimentos em sua evolugéo.

2.2.5. Estéigios finais: Anis-brancas e Supernovas

As fases que se sucedem a queima do hélio ainda n@o sdo bem conhecidas, embora
tenhamos certeza do resultado final, através da observagdo de dois tipos de estrelas: as
ands-brancas e as estrelas de neutrons (observadas como pulsares). |

O fator decisivo para a estrela seguir um “caminho” que a leve em uma dessas
configuragdes finais é sua massa. Estrelas com massas da ordem de grandeza da massa do
Sol terminam suas vidas como anés-brancas, enquanto estrelas de maior massa passam por
uma sucessio de eventos catastroficos, que podem levar a sua explosdo ¢ possivel

formagdo de uma estrela de neutrons ou ainda a um buraco negro.

(a) Ands-brancas

Em estrelas com pequena massa (até ~ 8 M), a contragio do nicleo de carbono
ndo produz uma temperatura suficiente para iniciar as reagdes nucleares. O nicleo central
entdo se contrai elevando a temperatura que é suficiente para queimar o combustivel
disponivel nas camadas externas, similarmente ao estigio C da fig. 2.2 . Como naquele
caso, o envoltério expande e resfria, mas dessa vez com uma separagio muito grande do
nicleo central, tornando-se quase transparente (nebulosas “planetarias”) e expondo o
ntcleo central como uma estrela muito quente e densa.

Observagdes mostram ands-brancas com temperaturas superficiais entre 5000 K e

50000 K, com raio da ordem de 0.02 Rg ¢ até menores, isto €, proximo ao raio da Terra.
Entdio esses objetos sdo extremamente densos, fazendo com que a matéria interior esteja
em estado degenerado, com os elétrons ndo podendo mais se moverem de maneira
completamente aleatéria.

A degenerescéncia ¢ resultado do principio da exclusdo de Pauli aplicado a matéria

em altas densidades (~ 10" g/cm3), onde os niicleos estio muito prc':ximos” I
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A figura 2.3 mostra a seciio reta (ao longo da componente x) da distribuicdo de
momentos segundo a lei de MaxXwell, que tem a forma da fun¢dio erro com a dispersio
inteiramente determinada pela temperatura (curva a). Se colocarmos duas vezes mais
elétrons no mesmo volume dx dy dz , a densidade de elétrons com momento p; , n(py,
dobra em cada ponto, mas a dispersdo da distribuigiio ndo se altera (curva b).

O crescimento em n(p, tem um limite imposto pelo principio da exclusdo’: se

tomarmos um elemento de volume no espago de fase hexadimensional dp, dp, dp. 4, d, d;

ﬂll‘-_‘.l bighty  degenerate

partially degen.

- t ) -
]

non ~ degen,
: | | ¢ | r

P —

Figura 2.3: Secdo reta unidimensional (ao longo do eixo-xj da
distribuicdo de momentos para elétrons.

e o dividirmos em células de dimensdo i, onde h é a constante de Plank, s6 podemos
colocar dois elétrons (com spins invertidos) em cada célula. Entdo a densidade de elétrons

n, no espago de fase tem um limite superior:

n, dp, dp, dp, d. d, d, £ ]—23- dp. dp, dp, d. d, d, (2.27)
) 3 g i

Se adicionarmos mais € mais elétrons em d, d, d;, 0 maximo em n(p,) € atingido,
com as células correspondentes a pequenos momentos sendo preenchidas, deslocando os
elétrons restantes para energias mais altas. Assim a fungiio de distribuigio ¢ deformada
como mostra as curvas ¢, d € ¢, até a sua completa obliteragdo (curva f). Nesse caso todas
as células com p, < py , sendo py 0 momento limitante, estéo ocupadas e as com p, > Py
vazias.

O valor de p, esta relacionado com a densidade € a pressao como segue:

P, a p, (2.283)
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( p)
e-Pe a L_'p"'— ) {228b)
u,

e

onde P, e y, sdo respectivamente a pressdo ¢ a fragdo de massa eletrdnicas. O termo de
proporcionalidade e as poténcias envolvidas variam de acordo com o regime de
velocidades ser relativistico ou niio!*!

Quando temos uma situagdo como a da curva f, a funcio de distribuigdo €
completamente determinada por p, e pelo principio da exclusdo de Pauli, e o gas
eletrdnico € dito completamente degenerado.

A causa dessas grandes densidades € que toda a energia nuclear disponivel foi
utilizada e a estrela sofre contragio gravitacional até ser interrompida pela pressio do gas
degenerado de elétrons, que nesse estado é extremamente alta e a principal responsavel
para a estrela entrar novamente em equilibrio hidrostatico.

Nio havendo mais energia interna disponivel depois de interrompida a contragio, a
estrela entra em um processo de lento resfriamento (~ 10'® anos) atingindo temperaturas de
até ~ 3000 K* e terminard assim a sua vida.

Entretanto, o surgimento de ands-brancas ¢ dependente da massa inicial da estrela,

pois a maior massa sustentivel pela presso eletronica ¢ 1.44 My"), o chamado /imite de
Chandrasekhar.

Estrelas com massa suficiente para produzirem temperaturas que iniciem a queima
do carbono, também podem produzir nucleos centrais com massa que superem esse limite

e assim temos a ocorréncia de uma Supernova.

(b) Supernovas

Na decada de 30, Baade e Zwicky iniciaram a observagdo sistematica de
supernovas através de constante inspegdo fotografica dos céus. As supemovas eram
detectadas por comparagdo de fotos de galaxias em ocasides diferentes. Fotos que
apresentassem imensos pontos brilhantes em regides onde nada aparecia em fotos
anteriores, eram atribuidas is supernovas.

Minkowski comegou a fazer medidas espectroscopicas com as supernovas

descobertas e pode distingiiir dois grandes grupos: As do Tipo [ que ndo apresentam linhas

+ : s . - . . L
Abaixo dessa temperatura séo classificadas cotno angs-marrons, devido ao seu brilho [raquissimo.
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de hidrogénio ¢ tm uma curva de luminosidade estreita, € as do Tipo Il que apresentam
hidrogénio e curvas de luminosidade mais largas.

Diferengas ainda ocorrem nos mecanismos de formagdo. as do Tipo II sdo
explicadas por colapsos gravitacionais estelares, enquanto nas do Tipo [ ocorre a explosio
deflagrada por reagdes termo-nucleares. O modelo de explosdo para as do Tipo I foi
proposto por Hoyle e Fowler na década de 60. Uma and-branca constituida principalmente
por C e O, sofre acréscimo de massa as custas de uma estrela companheira, entio a
temperatura atinge niveis para reiniciar de forma abrupta e explosiva a queima de
elementos em seu interior. Um estudo detalhado das supernovas do Tipo I pode ser
encontrado no trabalho de Woosley e Weaver !,

Centraremos nossa atengdo nas supernovas do Tipo [, que de forma geral sdo

explicadas como segue:

Para estrelas de grande massa (M > 1.4 M), a temperatura no centro atinge niveis
suficientes para iniciar a queima de carbono em processo de fusio termo-nuclear. O niicleo
central ainda pode conter outros elementos como oxigénio € nednio, que foram produzidos
durante a fase de queima do hélio. Varias outras reagdes envolvendo esses elementos
podem ocorrer em temperaturas proximas a 3x10° K, resultando em um nucleo central
contendo varios elementos mais pesados, com particular abundéincia de fervo, Fe** e seus
isétopos.

Quando a massa do nucleo central da estrela supera o limite de Chandrasekhar, tem
inicio o colapso gravitacional, pois a pressdo eletronica ndo sustenta mais a estrutura da
estrela, entdo, as camadas externas “caem”™ em dire¢do ao centro de forma implosiva e
abrupta, levando elementos leves & regifies onde sofrem reagdes termo-nucleares em taxas
altissimas. O colapso da estrela também causa ondas de choque para o exterior, assim,
esses eventos causam a explosdo e ejegdo de matenial para o espago, dando origem a uma
supernova.

A intensidade da explosdo e a energia liberada podem fazer com que luminosidade
da supernova supere a de uma galaxia inteira por breves periodos de tempo.

As supernovas ejetam parte substancial da matéria da estrela original, suprindo
elementos pesados ao meio interestelar e gerando raios cosmicos de altissima energia.

Mesmo com a ejecdo de matéria, o nucleo central colapsa até densidades ~ 10"

3 . b , L r 13
g/cm® ou maiores. Sob essas condigdes, elétrons ultra-relativisticos “penetram” nos
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nicleos atdmicos e se combinam com protons formando neutrons. Esse processo, chamado
de captura eletrénica, é uma importante fonte de neutrinos durante o colapso, como
veremos mais adiante.

Em temperaturas ainda mais elevadas, os nacleos se desintegram em neutrons e 0s
poucos protons restantes, fazendo com que a estrela parega um gigantesco e tnico nucleo

atdmico; entdo a estrela é formada por um “virtualmente imcompressivel” gas degenerado

de neutrons, com raio entre 10 e 30 Kmemassaentre l e 3 Mg (p~ 3x10" g/cm3).

A teoria de estrela de neutrons foi originalmente proposta por Landau e
Oppenheimer na década de 30 e corroborada com as primeiras observagdes de
pulsareslw"‘ 16 da referéncia 2 e referéncias ali contidas].

Sendo as supernovas ¢ a emisso de neutrinos que acompanha o colapso os objetos
de estudo desse trabalho, nas se¢des seguintes faremos uma descrigdo detalhada desses

acontecimentos.

2.3. Evolucio de estrelas de grande massa até a

configuracio de pré-supernovas

A descri¢do genérica que segue estabelece um intervalo de massa para supernovas
do Tipo II, sendo limitado inferiormente pelas estrelas que se transformam nas ands-
brancas de maior massa, ou seja, que possibilitem a formagio de nucleos centrais

colapsantes, e superiormente pelas estrelas de maior massa que ainda retém o envelope de

hidrogénio no momento da explosdo. Existem estrelas supermassivas (M > 60 Mg ) que
podem explodir ™ mas como elas ndo apresentam o envelope de hidrogénio, suas curvas
de luz e espectros ndo as enquadram na categoria “Tipo II”.

As maiores anis-brancas tém progenitoras na seqii€ncia principal com massas

proximas de 8 Mg 51 Este valor é consistente com os modelos tedricos de formagdo e
observagdes de aniis-brancas, argumentos estatisticos para ocorréncia das SN’s Tipo Il e

[1 e referéncias contidas]

sua localizagio preferencial nos bragos de galaxias espirais
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A massa das maiores estrelas que “morrem” ainda em posse de seu envelope de

hidrogénio ¢ incerta, mas existem €Stimativas que situam seu valor em 40 M, 161

O estudo da evolugdo de pré-supernovas, geralmente se faz escalonando as massas
das progenitoras em intervalos, definindo assim sub-classes dentro da familia do Tipo 1I.
Esses intervalos englobam estrelas com as mesmas peculiaridades evolutivas, que resultam
em diferentes configuragdes do estagio pré-colapso.

Os dois intervalos principais sdo:

. Estrelascom 8 £ M/Mg < 11
2. Estrelas com M/Mg 2 11

O primeiro intervalo tem como limite inferior as estrelas que atingem a queima de
carbono em estado degenerado, e como superior, aquelas que chegam a atingir os seis
estagios de queima de combustivel nuclear (H, He, C, Ne, O, Si). Dentro desse intervalo, a
evolugio estrutural é complexa, sendo caracterizada por alto grau de degenerescéncia
eletronica e sensibilidade a captura eletrdnica mesmo nos estigios de igni¢ao de nednio e

oxigénio. Estudos detalhados dessa categoria " mostram que para nicleos estelares de

hélio iniciais, com 2.2 £ Mp/Mg < 2.5, apés haverem atingido a etapa de queima do
carbono, formam um centro de Ne-O em estado degenerado, até que a densidade de
2.5x10" g/em’ seja alcangada, ‘entdio o oxigénio queima em condi¢des de extrema
degenerescéncia € com rapida contragdo, pois a captura eletrénica em Ne, *Mg e nos
nucleos do grupo do Fe' reduzem a pressdo e aceleram o colapso do nicleo central até

quase o regime de “queda-livre”. Assim, as fases de ignigdo estavel de silicio e a formagio

do nucleo central de ferro sdo tranpostas, ¢ o nucleo estelar com massa ~ 1.35-1.40 Mg
colapsa até a densidade nuclear, contendo ainda combustivel ndo-queimado em regides

mais externas.
As estrelas no limite superior do primeiro intervalo (~ 11 Me ) formam nucleos

centrais de hélio com massas 2.5 € M,/Mg < 2.8. As do segundo intervalo, My/Mg 2 2.8.
Nesses casos, as estrelas evoluem até niicleos centrais de ferro em equilibrio hidrostatico.

O colapso ¢ “disparado™ através da combina¢fio de efeitos como foto-desintegragio ¢

¥ Todos isotopos com 48 < A < 65 com excesso de neutrons maior que o *°Fe

26



captura eletronica, resultando em uma supernova especialmente brilhante devido a

tnteragdo da onde de choque com a matéria ejetada.

Um estudo detalhado da configuragio de estrelas com M > 11 Mg em estagios
avagados pode ser encontrado nas referéncias contidas em !,

A energia total emitida pela estrela, tem sua poténcia aumentada rapidamente com
sua evolugio. Isso se deve aos neutrinos, cuja emissdo € uma das parcelas principais nas
perdas de energia, tanto por processos térmicos como por interagdes fracas. A emissdo
neutrinica € proporcional a um fator de poténcia da temperatura. Como a quetma de cada
elemento € caracterizada por um forte aumento na barreira Coulombiana, temperaturas
mais elevadas sdo requeridas em cada estagio sucessivo, aumentando substancialmente a
emisséio de neutrinos.

Simultaneamente, a energia especifica por grama disponivel nas reagdes nucleares
diminui para elementos mais pesados, assim, a velocidade de queima aumenta em cada
etapa.

A Figura 2.4 mostra esse ciclo, indicando o elemento combustivel, a duragio da

queima, temperatura e densidade correspondentes a cada fase.
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3 ]

Figura 2.4: Seqiiéncia de elementos combustiveis e duragéo de cada

efapa de queima para uma estrela de 25 Mg . A evolugdo acontece
sempre pard temperaturas e densidades crescentes no micleo central.

No estagio de queima de carbono, as camadas externas da estrela j& assumiram sua

configura¢do final. Se as perdas de massa n3o incluiram o envelope de hidrogénio € a
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estrela tem uma composigdo que classifique-a na Populagdo [ do diagrama de Hertzsprung-
Russel, nesse estagio ela é tipicamente uma super-gigante vermelha.

Dentro deste contexto que temos as SN’s Tipo II tipicas, com explosdes de ~ 107 -
10°! erg.

Podemos ter uma visdo geral das propriedades dos modelos de pré-supernova, pelas
Tabela I1.1 e Figura 2.5 [*]. '

Na Tabela 1.1 vemos as massas de varios estagios da evolugdo de uma estrela
(nucleos centrais de hélio, ferro e da estrela de neutrons resultante) a partir da sua massa

na seqiiéncia principal, também, a energia da explosdo € massa total em elementos pesados

expelida. Todas as massas em unidades de Mg .

Nota-se na Tabela II.1 que a massa do niicleo central de ferro ndo tem dependéncia

monotdnica com a massa da estrela na seqiiéncia principal entre 25 e 35 Mg .Isso € devido
ao numero de vezes em que ¢ iniciada a ignigdo da camada de oxigénio nessas estrelas.
Normalmente ocorreria a queima desse elemento em duas etapas, mas nesse intervalo de

massa ocorre apenas uma, reduzindo o volume de matéria disponivel para a formagéo de

ferro.

Massa na Massa do Massa do Massa da Energiada  Massa em Elementos
Segiiéncia  Nucleo Central  Miicleo Central Estrela Explosao pesados expelidos
Pringipal de Hélio de Ferro de Neutrons (10 erg) (Z=6)

11 24 - 1.31 30 -0

12 3.1 1.31 1.26 38 0.96

15 42 1.33 1.31 2.0 1.24

20 6.2 1.70 - - 253

25 85 2.05 1.96 4.0 431

35 14 1.80 - - 9 88

50 23 2.45 - - 17.7

75 36 S BN? - 307

100 45 ~23* BN? >4.0 397

® Nunca desemvolve micleo central de ferro em equilibrig hidrastdtico
b Pulsacdo e instabilidade durante a queima de oxigénio
BN: buroco negro

Tabela 1L.1: Modelos de pré-supernovas e suas caracieristicas

A Figura 2.5 mostra a “radiografia” de uma estrela pré-supernova no inicio do

colapso. Na abcissa, temos a massa interior (massa integrada a partir do centro da estrela)
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em unidades de Mg . Na parte superior vemos o comportamento de fatores energéticos ¢

estruturais: Temperatura, densidade, emissdo total de energia (L), emissdo de neutrinos

por captura eletronica (g,) e a quantia de energta nuclear gerada (g,,c).

Como citado anteriormente, os principais processos de perdas de energia sdo a

emissdo de neutrinos e a foto-desintegragdo. Comparando as curvas g, € Ly, vemos que 0s

neutrinos respondem pela quase totalidade da energia total que escapa do nucleo central,

onde a temperatura atinge 7.62x10° K e a densidade 9.95x10° g/cm’.
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Figura 1.5: Estrutura e composi¢do de uma estrela pré-supernova com 15 M g
no instante gue a borda externa do niicleo central de ferro comega a colapsar,

Os picos em g, mostram a localizagio das camadas ativas em queima de

combustivel nuclear. As faixas hachuradas, vazias e em branco, mostram as regifies com

regime convectivo, semi-convectivo e radiativo respectivamente.
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A estrutura da pré-supernova € a massa do nicleo central de ferro podem ser
melhor estudados através da entropia por barion S.

As estrelas de maior massa evoluem com um perfil de entropia aproximadamente
constante na seqiiéncia principal. Em uma estrela na faixa de {5 Mg temos S’k ~23 (ké a

constante de Boltzmann), para 25 Mg , S/k ~ 27. Estrelas mais leves comegam com
entropias menores, como requerem as equagdes de estrutura estelar: Temperaturas baixas a
pequenas densidades. Na média, S se mantém até estagios avangados de queima, quando
entdo perdas por fotons e neutrinos a reduzem. Através de sua evolugdo, a estrela estd
submetida ao critério de estabilidade convectiva, que faz a entropia constante, ou entdo
crescer radialmente no sentido externo.

No instante em que se inicia a queima de carbono, ocorre grande transporte de
energia rumo ao exterior da estrela. No nucleo central, as perdas por emissio de neutrinos
reduzem localmente a entropia para S/k ~ 3, enquanto nas camadas externas S/k atinge ~
40, principalmente por transporte de radiagio durante a formagdo da gigante vermelha.
Figurativamente, a estrela cava um “buraco entrépico” em seu proprio centro, deslocando
a energia excedente para o envelope externo, ou mesmo irradiando-a para o espaco.

Tendo o nucleo central de ferro crescido além do limite de massa que os elétrons

degenerados podem suportar, inicia-se o colapso. Duas causas principais de instabilidade

ocorrem simultanecamente: Para estrelas de pequena massa M < 15 Mg , a captura de
elétrons pelos elementos do grupo do ferro reduz a pressdo de sustentagio (que como
vimos tém sua maior contribui¢do no gas de elétrons degenerados) e ainda emite neutrinos
que “removem” entropia do centro estelar facilitando o colapso (Fig. 2.1). A instabilidade
¢ complementada em estrelas de pequena massa pela foto-desintegragio dos niicleos do
grupo do ferro em particulas o (uma vez que energia foi gerada no processo de fusdo para
forma-los, a mesma energia deve ser agora usada para dissocia-los...), e a energia usada
vém tomada do gas eletrénico. Como a pressio é proporcional ao niimero de particulas do
meio, a contribuicdo nuclear para a pressio aumenta, porém, a parcela referente aos

elétrons é muito mais importante, e a energia tomada dali para a foto-desintegracdo

diminui a pressio eletronica. Esse mecanismo ¢ dominante em estrelas com M > 20Mg e

responsavel por um dos importantes ramos nos processos de nucleo-sintese )
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A contragio faz crescer a temperatura e a densidade, mas como parte da energia vai
para a foto-desintegragdo, o aumento de pressdo ndo acompanha o aumento das forgas
gravitacionais. Na meédia, o indice adiabatico y assume valores y < 4/3 acelerando ainda
mais o colapso. Devemos observar que a discussio feita na segdo 2.2.2, sobre a
estabilidade de um sistema em fungdo do indice adiabatico y, também ¢ valida para o
processo de colapso estelar.

Mesmo ndo atingindo o regime de queda-livre, a matéria externa pode alcangar
velocidades supersdnicas em diregéio ao nucleo central.

A etapa seguinte do processo € a explosdo, que continua sendo uma das grandes
dificuldades da astrofisica tedrica, apesar de muitos progressos alcancgados (tedricos e

computacionais) € das novas idéias que surgiram.

2.4. O colapso do niicleo central e a explosio

2.4.1. Panorama geral

Durante o colapso para altas densidades de um nacleo estelar de ferro com as
caracteristicas da Figura 2.5, grandes quantidades de energia potencial gravitacional sdo
convertidas em calor ¢ movimento mecinico. Desde o trabalho pioneiro de Baade &
Zwicky em observar sistematicamente a ocorréncia de supemnovas, }a se imagina que se
apenas uma pequena fragdo dessa energia fosse transmitida as camadas externas, seria
possivel sua ejegéo.

Nas dltimas décadas tém-se tentado construir um modelo que explique esse
“acoplamento” da energia disponivel na estrela colapsante com a maténia do envelope,
mas os resultados sdo discrepantes.

Hoyle e Fowler sugeriram nos primeiros trabalhos (década de sessenta) que
explosdes termo-nucleares fossem responsaveis pelos Tipos 1 e II de supernovas, mas
rapidamente a idéia foi abondonada para as do Tipo II. Colgate ¢ White entdio propuseram
o primeiro modelo onde o transporte de energia por ncutrinos fosse responsavel pela

explosdio. A energia térmica interna da estrela geraria neutrinos que interagiriam com as
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camadas externas provocando a explosdo. Em simulagdes desenvolvidas até o principio da
década de setenta, esse modelo apresentou falhas e resultados duvidosos.

Com o desenvolvimento de conhecimentos sobre a interagdo fraca, os calculos
foram refinados com a inclusdo de interagdes de neutrinos com nicleos pesados, via
corrente neutra, com a segio de choque acompanhando o « A,

No meio da década de setenta foram introduzidos os efeitos de aprisionamento de
neutrinos no nicleo estelar (em regides de altissima densidade), retornando as idéias de
um mecanismo de explosio puramente hidrodinimico. Também, o desenvolvimento de
equagdes de estado nucleares mostraram que nucleos em estados excitados levariam a um
centro estelar com menores temperaturas, portanto sujeito a densidades maiores e
mecanismos de aprisionamento de neutrinos mais efetivos, bem como a redugdo nas taxas
de captura eletrénica por nucleos pesados que resulta em maior probabilidade de
ocorréncia da exploséo.

Qutra idéia fundamental introduzida no inicio da década de oitenta foi a do colapso
homdlogo que resulta em um acamulo de ondas aciisticas dentro do nucleo estelar de ferro,
transformando-se em uma onda de choque que expeliria as camadas externas da estrela.

Depois verificou-se que a onda de choque € atenuada em seu caminho para o

exterior da estrela por provocar fotodesintegragao, que consome ~ 1.5x10%" erg / 0.1 M, ,
além das perdas de energia por emissdo de neutrinos.

As equagdes de estado nuclear também mostraram-se importantes nas simulagdes.
O uso de equagdes com diferentes caracteristicas influiram na ocorréncia da explosdo.

Wilson em 1985 analisou os resultados das simulagdes usando um tempo mais
longo nos calculos e verificou que apds a interrup¢do da onda de chogue, neutrinos
emitidos da regido mais interna interagiriam na regido do choque reavivando-o, € obteve
uma explosiio de pequena energia. Esse mecanismo foi chamado de “choque atrasado™
{delayed shock).

Analisaremos esses aspectos em detalhes nas segdes seguintes.

2.4.2. Condicdes inciais

O perfil da estrela pré-supernova geralmente utilizado nas simulagées segue o

obtido por Woosley ¢ Weaver'"! descrito na segdo 2.3.
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A contribui¢do dominante para a pressdo vem dos elétrons relativisticos em estado
degenerado (ver 2.2.5) e uma fragdo menor (~ 5%) da pressdo nuclear.
E bem conhecido que um gas de elétrons relativisticos com massa maior que a

massa de Chandrasekhar
Moy »5.8Y.° Mg (2.29)

tem uma configuracdo instdvel e colapsara. ¥, € o niamero de elétrons por nucleon. O
processo sO € interrompido quando a pressdo nuclear for alta o suficiente, que acontece
quando os nucleos comegam a se “tocar”.

Sdo utilizadas a simetria esférica e a aproximagdo Newtoniana para a equacio de

movimento!”! :

2
onde R ¢ a posigo de um dado elemento de massa M, , p a densidade e G a constante
gravitacional.

A pressio é dada pela equagio de estado P = P(pT,Y.), onde geralmente se
substitui a temperatura pela entropia S porque esta permanece aproximadamente constante
durante todo o colapso para cada elemento de massa. A entropia ¢ utilizada em unidades
da constante de Boltzmann £, tornando-se um numero puro da ordem S’k ~ 1.

Os cdlculos sdo realizados em coordenadas generalizadas rotuladas
convenientemente por cada elemento de massa A,. O nicleo estelar de ferro € dividido em
cascas concéntricas subdivididas em zonas, seguindo o critério de grandes zonas para
partes onde internamente ndo ocorram alteragdes significativas em p, T e Y, , e zonas
menores nas camadas mais ativas em reag¢des termonucleares.

Os intervalos de tempo de integragio das equagdes de movimento devem ser
escolhidos pequenos o suficiente para satisfazerem a condicdo de Courant | ou seja, uma

onda sonora ndo pode atravessar uma zona durante esse intervalo.
2.4.3. O colapso homélogo

Goldreich e Weber em 1980 descobriram que a parte mais interna do nucleo estelar

colapsa de maneira homologa (auto-similar), ou seja, as distribuigdes de densidade e
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temperatura sio so alteradas no tempo por um fator de escala. Yahil e Lattimer (1983)
desenvolveram um trabalho de~modo mais detalhado e quantitativo, propondo uma
equagdo de estado:

P=Kp’ (2.31)
onde y ¢ o indice adiabatico e X € fungiio da entropia e constante em posi¢do ¢ tempo,
K=K(S).

Todas as variaveis hidrodinimicas (densidades, velocidades, elementos de massa)

podem ser escritas em fungio da varidvel de similaridade X, dada por

(r-1
-J_G 2 r(—t)?

O tempo é tomado como uma grandeza negativa com o zero no wnstante final do

(2.32)

colapso. A integragiio das equagdes diferenciais é feita numericamente para valores de y
no intervalo 1.2 £ y £ 4/3 e com a condigdo de contorno que todas as grandezas
permanegam finitas no final do processo.

Os resultados do colapso homélogo podem ser vistos na Figura 2.6, que mostra as
grandezas adimensionais ¥(X) e 4(X) que sdo proporcionais a velocidade de queda de

matéria e A velocidade do som local respectivamente.

10 T Lk e LR R | T T YT rorrey T T P rrrry

Figurs 2.6: Comportamento das grandezas V(X) e A(X) na teoria de
colapso homologo. A abcissa X é proporcional a posicdo do elemento de
massa, V a velocidade de queda da matéria, A a velocidade do som local.

Vemos que V¢ proporcional 3 X (e portanto & R) dentro do nicleo central

homologo e atinge um ponto méiximo, que podemos definir como o raio do nicleo estelar
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homologo, depois diminuindo com X 2 (correspondendo a matéria em queda-livre). 4
tem derivada radial negativa, pois sendo proporcional a velocidade do som local, deve
diminuir com p (que decresce com aumento de R). Portanto a matéria interior ao nicleo
homologo atinge no maximo a velocidade do som. O valor de X que faz V=4, ¢ conhecido
como ponto sénico. Depois do ponto sénico a matéria estelar tem velocidade supersonica.

As solucdes para t > 0 sdo validas apenas para as regides externas ao choque,
porque o crescimento da pressio nuclear dentro do nucleo homologo interrrompe o
colapso total.

Como veremos adiante (se¢do 2.4.7), essas caracteristicas do colapso homologo

que permitirio a formagio de ondas de choque que podem levar a explosdo da estrela.

2.4.4. Captura eletrdnica

O sucesso da explosio depende fortemente da massa do nucleo homdiogo,
tornando importante a fragfo final de elétrons ¥, , que pode ser determinada computando-
se as taxas de captura eletronica por ndcleos pesados e nucleons no centro estelar.

A fragio de protons livres é pequena e a maior parte das capturas deve ocorrer em
nicleos com 60 < A < 80 """ | tanto por transigdes proibidas, que sdo dominantes em
densidades p ~ 10'! g/em’, como por transi¢des permitidas, que dominam em densidades
p ~ 10" g/cm®. Muitas das transi¢des em niicleos complexos ocorrem somente porque a
temperatura focal é consideravelmente alta, em tormo de 1 MeV. A captura diminui a
entropia local auxiliando o colapso.

A mudanga em temperatura e entropia € dada pela expressdo:

TdS =dQ -2 u,-dN, (2.33)
onde u é o potencial quimico para as particulas da i-ésima espécie, dN; a variagdo no seu
numero ¢ d( a variagdo na energia total do meio. Assumindo que os neutrinos podem

escapar livremente, ¢ que no processo de captura estio envolvidos apenas protons,

neutrons e elétrons temos

dN,=dN, = —dN, =-1 (2.34)

Entdo podemos escrever 2.33 como:
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TdS =dQ+ p. - fi (2.35)

onde iI = u, — {4, , e dQ aenergia média emitida em neutrinos resultantes da captura.

A média de dQ pode ser calculada por integragdo no espago dos momentos

resultando em dQ = - 5/6 4, , que substituimos em 2.35 obtendo

~

|
1dS = pte = i (2.36)

que é uma grandeza sempre negativa® , mostrando que a captura eletronica esfria o nicleo
estelar acelerando o colapso.

Todos as grandezas importantes do processo de captura eletronica estdo resumidas
na Tabela I1.2 , sendo que as médias sio ponderadas pela probabilidade de ocorréncia de

cada tipo de transigdo, e a fragdo Y, resultante ¢ ¥, = 0.36.

Processo de Captura Eletrdnica
Grandeza p Protons  Transicdes Transigbes — Média
(g/cm’) livres Permitidas  Proibidas
E, 10" 7 6 5 6
E. 10" 30 24 19 22
g 10 -1.5 0
£ 10" -5 +1

Tabela 1.2: Energias médias: E, dos neutrinos emitidos e & de
excitagdo nuclear (em MeV) no processo de captura eleironica, para duas
densidades.

2.4.5. Aprisionamento de neutrinos

A captura eletrénica poderia continuar indefinidamente, resuitando em Y, muito
pequeno ao final do colapso, caso néio ocorresse o aprisionamento de neutrinos quando a
matéria atinge grandes densidades. Pequenos valores de Y, levariam a uma pequena massa
do micleo homologo, impossibilitando a supernova, como veremos adiante (se¢io 24.7).

O aprisionamento de neutrinos foi descoberto por Freedman (1974), Mazurek
(1975) ¢ Sato (1975)['°f3' cont. em 10] o0 ocorre devido as interagdes de neutrinos com
nucleons (predominantemente neutrons) via corrente neutra favorecendo substancialmente

o espalhamento eldstico por nicleos. O caminho livre médio para essas interagoes %

* Quando a densidade atinge p ~ 10'? g/cm’® | neutrinos sio aprisionados ¢ TdS > 0.
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1ox10* [ &2 A = (2.36)
=—p::—t E;JX"+X" &, cm :

Em 2.36 p,; ¢ a densidade da matéria em unidades de 10" g/cm’, ¢,2 energia dos
neutrinos em MeV, N e 4 o nimero médio de neutrons e nucleons nos niicleos presentes,
X, e X, sdo as fragdes de nucleos pesados e nucleons respectivamente, em relagdo a4 mssa
total.

Tomando valores médios para ¢, (22 MeV, ver Tabela 11.2) temos A, = 0.4 km. O
tempo de difuso 1, ~ 1.6 ms é combinado com esse valor de A, resultando em uma
distincia de difusdo L ~ 8 km® . O raio que compreende matéria com p = 10" esta em
torno de R ~ 30 km, indicando que os neutrinos sdo incapazes de difundir-se para fora da
parte central do nucleo estelar na escala de tempo do colapso.

Introduziremos um conceito que sera largamente utilizado em todo esse trabalho: a
neutrinosfera. Definimos a neutrinosfera, como uma regido com raio determinado pelo

ponto de onde os neutrinos podem escapar livremente do interior da estrela.

Partiremos do conceito de profundidade éptica T -

dr

T(R) = _[ - (2.37)
R

O raio da neutrinosfera R, ¢ obtido tomando-se o valor de R que leva o resultado da

integral acima (R} =—§—. O valor % ¢ tomado no lugar de 1 para que se leve em conta que

0s neutrinos nio escapam radialmente, mas em um angulo qualquer com #.
Tanto a neutrinosfera quanto a regifo de aprisionamento ndo tém uma borda bem
definida, pois 1, depende da energia dos neutrinos (ver 2.36). Mas pode-se avaliar 2.37

utilizando valores médios de £, que resulta em

R,=1leg, km (2.38)
Vemos que o raio da neutrinosfera ¢ bem maior que o da regido de aprisionamento;
os neutrinos que escapam da regifio de aprisionamento s3o difundidos por espalhamento

elastico por uma grande distincia até fluirem livremente para fora da estrela.

* Em um tempo t a disténcia de difusio & L = { 1/3 cAt)"?
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2.4.6. Espalhamento neutrino-elétrons

N

Bruen e Bloodman (1985) destacaram a importancia do espalhamento de neutrinos
por elétrons e estimaram o, / G5 ~ 1/600 . o € a seglo de choque para espalhamento por
nicleos. Dado que ocorre um grande numero de espalhamentos por nucleos antes dos
neutrinos escaparem da estrela, mesmo uma frag3io pequena como essa pode responder por
grandes perdas em energia, que aceleram o colapso e aiteram a fragio Y, no interior do
niicleo estelar, afetando diretamente a possibilidade de sucesso da explosao.

As perdas se explicam porque os elétrons formam um gas altamente degenerado
(ver se¢do 2.2.5) e portanto podem apenas ganhar energia. Os neutrinos tendo sua energia
reduzida escapam mais facilmente da estrela. Na difusdo dos neutrinos entre a regido de
aprisionamento ¢ a borda da neutrinosfera, ocorrem muitas dessas colisdes com elétrons,
diminuindo €, e facilitando sua emisséo.

Essas colisBes sdo um mecanismo rapido para estabelecer equilibrio entre os
neutrinos e a matéria. Estimativas que levam em conta esse espalhamento mostram que o

déficit em Yy é de aproximadamente 2% no final do processo. Isso € um fator adverso a

explosio porque se ;ﬁ- < 0 favorece a convecgio da matéria que diminui a intensidade da

onda de choque formada pelo colapso.
Aqueles neutrinos que n3o escapam configuram gradualmente uma distribuigio de
Fermi, reduzindo o numero de espalhamentos por ndo haver mais estados disponiveis no

espago de fase.

2.4.7. Resultados do colapso

As caracteristicas do colapso homologo descritas na se¢do 2.4.3 resultam em uma
peculiar distribuiciio de velocidades da matéria rumo ao centro estelar e da velocidade do
som local.

A Figura 2.7 mostra essa distribuigdo V(R) ¢ a velocidade do som local A(R),
aproximadamente 0.2 ms depois de iniciado o colapso. Na parte mais interna da estrela
(R ~ 40 km) a matéria tem velocidade proporcional ao raio (como determina a auto-

similaridade do colapso homoélogo) e ¢ menor que a velocidade do som local. A partir de
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40 km a velocidade passa a ser proporcional 4 R ¢ ¢ supersonica. Ainda mais distante, a
velocidade da matéria ¢ menor pois sdo regides que ainda ndo receberam nenhum sinal do

colapso.

5 10 20 50 100 200 $00
Km

Figura 2.7: Velocidade V de queda da matéria e velocidade A do som
local. () ponto sonico é onde as curvas se cruzam, num raio R 25 km. O
ponto de maxima velocidade é em R ~ 40 km.

O ponto onde temos ¥ = 4 & chamado de ponto sénico. Um sinal sonoro vindo de
uma posi¢3o interna ao ponto sénico ndo pode ultrapassa-lo, pois ali a matéria tem
velocidade igual 4 da propagacio das ondas sonoras mas em senrido contrdrio no
referencial da estrela.

A colisiio da matéria externa que continua caindo sobre o nitcleo homologo cria
ondas sonoras que n3o conseguem propagar-se além do ponto sénico e ali se acumulam.

O colapso continua até densidades supranucleares (3 ou 4 vezes maior), quando os
nucleos ja se “tocam” e a densidade méxima ¢ alcangada (p~ 10" g/em® ); entdio o nicleo
estelar reage violentamente expandindo-se e as ondas sonoras acumuladas no ponto sdnico
transformam-se em ondas de choque em direcdo ao exterior. A implosdo do colapso se
reverte € transforma-se numa explosdo.

Nesse estagio a fragdo leptdnica € Y= 0.36 levando a uma massa do nicleo
homélogo My = 0.64 M, "!,

Veremos na proxima segdo (2.4.8) que a diferen¢a de massa entre o niicleo

homologo e o nicleo central de ferro da estrela determina o sucesso ou falha da explosio.
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2.4.8. O choque imediato

Apos a compressdo do nlcleo estelar 3 maxima densidade, seguida de sua reagdo
expansiva, a onda de choque propaga-se através da estrela. Um possivel cenario: a onda de
choque durante a sua propagacfio expeliria a matéria da estrela, resultando em uma
supernova. O niicleo estelar restante transforma-se em uma estrela de neutrons, que
converte sua energia potencial gravitacional em energia cinética do material expelido,
seguido de uma larga emissdo de neutrinos.

Na realidade o processo ndo € tio simples, pois verificou-se que a onda de choque é
atenuada em seu caminho para o exterior, principalmente pela dissociagdo de nticleos
pesados (~ 9 MeV por nucleon) da matéria que atravessa.

Ocorre ainda que os neutrinos encontram um caminho “aberto™ pelo choque e tem
sua emissdo aumentada, reduzindo ainda mais a energia disponivel para a explosio.

O choque € interrompido em um raio ~ 400 km e reverte o movimento para o
interior da estrela novamente.

Fica claro que o sucesso do mecanismo de choque imediato depende fortemente da
quantidade de matéria que a onda de choque deve atravessar, entre o ponto que ¢ iniciada
(ponto sénico) e o limite externo do nucleo estelar de ferro. Para que ocorra a explosdo é
necessario um grande nucleo homoélogo e um pequeno nucleo estelar de ferro.

Valores mais precisos para segbes de choque em reagdes nucleares sdo obtidos em
experimentos recentes, isso leva a diferentes massas dos elementos pesados (oxigénio €
carbono por exemplo) na estrutura da estrela pré-supernova descrita em 2.3, fazendo com
que a massa calculada do nucleo central de ferro decresga, favorecendo o mecanismo de
choque imediato.

Existe a possibilidade da onda de choque ser reavivada pelos neutrinos emitidos
pelo inicio do processo de resfriamento da estrela de neutrons recém formada, entre 0.5-
1.0 s apos a reversio do movimento.

Também ¢ relevante a sensibilidade a temperatura das fases iniciais do colapso;
temperaturas baixas, da ordem de 0.3-0.4 MeV, favorecem o choque imediato porque
haveria redugdo da captura eletrdnica durante o colapso resultando em um nicleo

homélogo maior.
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Como conclusdo, chegou-se a um valor limite para a massa do nicleo centrai de

ferro, situando seu valor maximo’em torno de 1.25 M, para que o choque imediato consiga

explodir a estrela com curvas de luminosidade que se encaixem com as observagdes. E .

interessante notar que este limite estd proximo ao limite inferior para formagio de nucleos |
I
centrais de ferro previstos pelos calcuios de evolugdo estelar (ver Tabela II1.1). Ndo parece '

provavel que um nicleo central de ferro maior que 2.0 M, venha a explodir por processos

hidrodindmicos € pelo mecanismo de choque imediato, mas nicleos menores tem uma

certa chance, caracterizando a massa de estrelas sujeitas a esse processo entre 8 < M/Mg <
15.

Essas incertezas nas dimensdes do niicleo central de ferro e nos pardmetros

p— "

utilizados nas simulagfes levam a resultados diferentes: Baron (1985) obteve explosdes

para estrelas entre 12 € 15 Mg usando equagdes de estado nuclear alternativas, Wilson |
(1985) usando modelos nucleares standard ndo as obteve. Brown (1985) mostrou que as i

equagdes usadas por Baron podem estar de acordo com os atuais modelos nucleares, mas

ainda ¢ um campo controverso. Para 10 M,, Hillebrandt (1982) obteve explosbes, mas

com extrema sensibilidade aos pardmetros utilizados, mas ndo foram reproduzidas por

outros grupos (Wilson, Bruen, Burrows & Lattimer, todos em 1985). Para ~ 8§ M,,
Hillebrandt (1984) obteve uma forte explosdo, Wilson & Mayle (1985) obtiveram uma
explosdo fraca e Burrows & Lattimer (1985) ndo a obtiveram (ver referéncias contidas em
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Vé-se que muito trabalho ainda € necessario para esclarecer tais dividas.

2.4.9. O choque atrasado

Com a falha da explosio imediata da supemova nas estrelas de maior massa, resta
saber 0 que acontece com os ~10° erg de energia potencial gravitacional e térmica do
niucleo central.

Grande parte dessa energia disponivel é emitida do nucleo homélogo em forma de

neutrinos no processo de formagio da estrela de neutrons: € a deleptonizacio.
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A partir da neutrinosfera os neutrinos propagam-se em linhas retas, € a grandes

valores de » sua propagagio é praticamente radial. A emissdo total de v, + v, &’

L=12x10%x R%cT* ergss (2.39)
onde ¢ ¢ a velocidade da luz, R o raio da neutrinosfera e 7 sua temperatura em MeV. Em
ordem de grandeza, L ~ 10 ergs.

Wilson em 1985, durante simulagdes para um modelo envolvendo uma estrela de

10 M, , notou caracteristicas interessantes no comportamento da matéria submetida ao
choque apds sua interrupgio. Deixando “rodar” por mais tempo seus célculos, algumas
centenas de milisegundos, obteve uma fraca explosio (4x10™ erg), mas com energia
suficiente para construir curvas de luminosidade condizentes com as observadas para
supernovas do Tipo Il

Esses calculos mostraram que os neutrinos emitidos do nucleo central podiam ser
absorvidos pela matéria compreendida entre 100 e 200 km de raio, aquecendo-a e
reavivando o choque. Acredita-se que este mecanismo seja o mais provavel pela explosdo
em casos onde falha o choque imediato.

Apos a falha do choque, forma-se a neutrinosfera em um raio de ~ 40 km em
densidades de ~ 10" g/cm® | onde os neutrinos estariam em equilibrio térmico com a
matéria 4 temperatura ~ 5 MeV. O choque interrompido, que reverteu sua diregdo,
localizaria-se externamente a neutrinosfera em ~ 100-300 km, onde a densidade é menor
(~10% e também a temperatura (~ 1.5 MeV)*. A captura por neutrons e prétons
(resultantes da dissociagio provocada previamente pelo choque) de apenas ~ 5% da
luminosidade dada em 3.39 aqueceria a matéria, resultando em sua retomada de
movimento rumo ao exterior. A regido intema a onda de choque € “transliicida” para os
neutrinos, mas mesmo 0 pequeno nimero de interagdes deposita uma quantidade de
energia por grama de matéria que ndo diminui a medida que a material € expelido
(diminuindo apenas com o fator geométrico r?). Assim a expansio ¢ instavel, ndo
atingindo o equilibrio, tornando-se explosiva.

A energia ganha na absorgdo de neutrinos por um nucleon livre a uma distancia R,

do centro estelar é

(£] - L"z (2.40)
dt/,, 4rR,
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onde o =9x10™¢,? cm®. Os calculos de Wilson resultaram em dE/dt ~50 MeV/s a 150 km
de raio, com a matéria adquirinde energia suficiente depois de 0.25 s para ser expelida da
estrela.

Nas simulagdes de Bowers & Wilson (1985), Wilson (1985) ¢ Wilson & Mayle |
(1989) (referéncias contidas em ! ) ocorreram sucessos nas explosdes. Entretanto, o
sucesso do mecanismo niio foi verificado por outros autores. Hillebrandt (1985) e Amett
(1985) (referéncias contidas em ' ) obtiveram indicagdes sobre a incerteza do mecanismo
usando codigos computacionais diferentes para o transporte de neutrinos.

As explosdes obtidas pelo choque atrasado geralmente foram pouco energéticas,
situando-se entre 0.3-0.4x10°' erg, enquanto cram esperadas explosdes da ordem de
1.0x10%' erg* .

A inclusdo de espalhamentos de neutrinos por elétrons no mecanismo, favoreceu-o
ainda mais, pois estima-se que esses espalhamentos possam ceder ~ 0.15x10°! erg extras
ao choque.

Em 1989 Wilson & Mayle incluiram a reagido de aniquitlag@o de pares de neutrinos

V+V se +e (2.41)

e obtiveram uma explosdo de aproximadamente 1.5x10°' erg.
Dessa maneira, ¢ bastante provavel que o reavivamento da onda de choque por
neutrinos, incluindo espalhamento, aniquilagéo e outros fatores ndo discutidos aqui (como
a geragio de energia por processos de nucleossintese!'” ) seja o mecanismo gerador das

explosdes de supernovas.

* De fato, a energia observada na supernova SN 1987A é estimada como no minimo 1.0x10°' erg.
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CAPITULO 3

Caracteristicas da Emissdo de Neutrinos
em Colapsos Estelares

3.1. Consideragdes gerais

Independente dos detalhes sobre o mecanismo de colapso e da explosdo de
supernovas, parece claro que no processo subseqiiente de formagdo da estrela de
neutrons, ~ 3x10” erg (correspondentes a sua energia de ligagdo) devem ser emitidos para
fora da estrela. A energia total emitida em luz e a energia cinética da matéria
expelida somam ~ 3x10°! erg , portanto o restante da energia deve ser emitida de forma
“invisivel”, seja ela neutrinos ou ondas gravitacionais. Estima-se que ondas gravitacionais
portariam no maximo ~ 1%!" desse total, logo a maior parte { ~ 99%) deve ser emitida em
forma de neutrinos'>’!

E consensual que para densidades superiores & ~ 2x10" g/em’ | a matéria ndo ¢
mais transparente a radiagdo de neutrinos. Logo, deve ser estabelecido equilibrio entre os

neutrinos € a regido central da estrela colapsante”’!. Para v.’s , a “neutrinosfera™ (ver

Capitulo 2) tem uma temperatura local que situa a energia média por neutrino em ~ 10
MeV.
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Uma vez que os v,’s € v.’s (¢ suas antiparticulas) interagem principalmente através

d . ~ . 0 . .
€ correntes neutras da interagdo Jfraca (via troca de Z°), suas respectivas neutrinosferas
devem localizar-se mais internamente no niicleo estelar, logo seus espectros de emissio

devem ser mais “quentes” € com energias médias maiores que os espectros de v, e V..
Além disso, a se¢do de choque de interagio dos neutrinos & proporcional ao quadrado da
sua energia (¢,°), fazendo com que aqueles menos energéticos também escapem de regides
mais internas da estrela.

Assim, a distribuigio de energia dos neutrinos emitidos ndo ¢ perfeitamente
térmica com uma temperatura correspondente a da neutrinosfera.

Os principais processos de producio de neutrinos durante o colapso estelar estio

resumidos na Tabela III. 1, abaixo:

“ Processo Fase
» Captura eletronica NEUTRONIZACAO: II
I e +(A,7)> v, +(A,Z-1) processo dominante na fase
b R e 3y
e +p>v,+n pré-cheque

* Aniquilagdo de pares DELEPTONIZAGAO:

et e o Vi + 7 (i =e i, T) passa a ser significativa

apenas apos o choque

— v — — wore— —
——— s — P —— —

Tabela 111.1: Processos (mais importantes) responsdveis pela producdo
dos neutrinos durante o colapso e suas fuses de ocorréncia.

O processo de neutronizagdo ocorre nas fases iniciais do colapso. O burst inicial de
V. ’s ocorre em um intervalo de tempo maximo de ~ 107 s ¥, que o toma muito pequeno
frente a escala de tempo de difusdo (da ordem de alguns segundos) que governa a emissio
da parte principal do fluxo neutrinico. Durante a neutronizagio, existem ~ 10°’ prétons no
centro da estrela colapsante que participam do processo de captura eletronica para formar
a estrela de neutrons. A energia média de cada neutrino emitido ¢ ~ 10 MeV, resultando
em ~ 10* erg a energia total emitida em radiagdo de v, !*!. Isso representa ~ 5% da energia

total emitida em forma de v’s.
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O processo de deleptonizagdo passa a ser dominante na fase pos-colapso, em que a
estrela de neutrons formada comega seu resfriamento. Aproximadamente 50% do total da
emissdo neutrinica ocorre no primeiro segundo apds o colapso, sendo que a metade
restante deve ser emitida nessa etapa de resfriamento!”’.

Nadézhyn!® ainda inclui os processos de captura de positrons, que s3o similares aos
de captura eletrdnica descritos na Tabela II1.1, com as devidas corregdes para as cargas das
particulas envolvidas e com a emisséo de antineutrinos.

A Figura 3.1 mostra regides no plano Tp onde cada processo de emiss@o neutrinica

¢ dominante,

r—arr— T — -
. e
i -~ ]
12 o - 1
— n -~ :
TN [ Plgsmons, Urca an nucleans ~ ]
E r in envirom:ngnl of ~ 1
G r Urca on nucle nuclei s b
10 F Ve 3
=t P Urca ]
Q " an nucleons
o e
0 L
-4 r
8 Plasmans,
I: p -
- qrs .
7 : Pairs
s L A A i i Fl Il A L A A 1 1,
Q5 1.0 1.5

Log(T/10°K)

Figura 3.1: Diagrama de Temperatura-Densidade mostrando os
processas predominantes de emissdo nentrinica.

Além destes processos, temos outros de menor importdncia mas que devem ser
mencionados: Desexcitagdo nuclear ¢ Bremsstrahlung de elétrons seguidos da emissdo de
pares de neutrinos (das trés espécies), conversdo de fotons y em pares neutrinicos
(processo incluido em dacaimento de plasmons) e decaimento de mésons e léptons
carregados (7, W, T).

Durante a fase de neutronizag@o ocorre um burst neutrinico, que se reflete na
estrutura temporal de emissdio como um “pico” bem distinto, que sinaliza o ingresso da
estrela em estigios mais avangados do colapso (ver proxima segdo, 3.2). Essa
caracteristica € independente dos mecanismos de explosdo.

Também ¢ esperado um comportamento oscilatorio na luminosidade neutrinica

apés o pico de neutronizagdo'”! devido a instabilidade no processo de acréscimo de matéria
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ao nucleo colapsante, que ndo ocorre de maneira continua e monotdnica. Posteriormente 4
ejeciio do envelope externo, a luminosidade deve decrescer de forma suave a medida que o
restante da energia de ligago da estrela de neutrons € liberada'?.

Também ¢ importante notar que a luminosidade média, a energia média e a energia
total emitida dos neutrinos sdo dependentes apenas das dimensdes do niucleo estelar de
ferro pré-colapso, portanto, independentes dos mecanismos de explosdo. A estrutura
temporal detalhada do burst neutrinico (por exemplo, a oscilagdo citada anteriormente), é
onde mais se refletem as particularidades destes mecanismos, implicando que a

possibilidade de reconhecimento dessa estrutura pelos detectores atuais, resultaria em

inestimaveis informagoes para esclarecimento das questdes levantadas no Capitulo 2.

3.2. A estrutura temporal e o espectro energético
do burst neutrinico

O estudo do espectro energético e das curvas de luminosidade neutrinicas ¢ feito
através de simulagdes numéricas. Varios métodos sio empregados nas simulagdes: a
resolugio direta da Equagdo de Boltzmann, o emprego de diversas aproximagdes na
simplificagdo desta equagdo, e ainda, métodos de Monte Carlo. Cada um deles tem suas
vantagens e deficiéncias, que sdo discutidas em detalhes na referéncia I8,

De modo geral, o comportamento do “gds” de neutrinos pode ser descrito pela
Equagio de Boltzmann, que para um sistema de férmions acoplados com varios

constituintes (nucleos, nucleons, elétrons,...) de uma atmosfera, com simetria esférica, €

em um sistema de coordenadas que lhe € fixo, € dada por:

3

ié d*p d'p’
3{*‘ Vf =k, plb- f)-fj(l—f Vpx (E.Q— E7Q) p +(l—f)jf 'px (1Y — E.Q) p
3.1
onde f representa a fungdo de distribuigio de neutrinos, tal que
Jropnte-
fxpty—=N (3.2)

Onde N é igual ao numero total de particulas no volume considerado, € / €

fungdo das coordenadas (x), do tempo (t) e da energia (ou do momento, p) dos neutrnos.
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Para equilibrio termodinamico local, f € escrita como:

£28

f(x,p.1) =[Tll—]-—- (3.3)

e T 741

Em (3.3), E ¢ a energia dos neutrinos, k a constante de Boltzmann; as condi¢des
locais que determinam a equagdo de estado aparecem implicitamente na temperatura T e
no potencial quimico p, dos neutrinos.

O primeiro termo no lado direito de (3.1) representa a absorg@io e emissdo de
neutrinos por nucleons livres, e 5 é fungdo de distribuigdo (similar a /') que representa
emissdo, com W, = [p - Un + M. , onde p’s sdo os potenciais quimicos para o proton,
neutron ¢ elétron respectivamente. O segundo ¢ o terceiro termos represeniam o
espalhamento de neutrinos de energia E e dire¢io Q com as particulas constituintes do
meio, resultando em neutrinos de energia E e diregio Q’, onde x, ¢ a opacidade
diferencial de espalhamento para essas interages.

As solugdes sdo determinadas para intervalos de tempo posteriores ao choque, onde
a opacidade ¢ devida apenas aos nucleons livres, elétrons e positrons, uma vez que a
maioria dos niicleos pesados foram dissociados. Isso ocorre em uma regido do centro da
estreta até bern externamente 4 neutrinosfera.

Mayle, Wilson e Schramm!® (MWS) empregaram dois métodos de simulagdo: a
integracdo direta da Equagdo de Boltzmann (EB) e uma das aproximagges mais utilizadas,
conhecida como Multigroup Flux-limited Diffusion Aproximation (MFLDA, ver
referéncial®), para investigar melhor o comportamento do espectro na regido de alta
energia, pois observaram que essa aproximagio talvez ndo descrevesse bem a emisséio
neutrinica nessa regido. A parte alta do espectro ¢ importante do ponto de vista
experimental, uma vez que essa faixa de energia deve ser responsavel pela maioria dos
eventos esperados nos detectores de neutrinos de colapso. Foram realizadas simulagdes
para estrelas na Sequéncia Principal com massa no intervalo 12 < M/ M, < 100, e com
diferentes taxas de reagfo para o processo 2C(a,7)'°0. As dimensdes dos nucleos estelares
de ferro pré-colapso sdo diretamente proporcionais as taxas de sintese de oxigénio, ¢ como

vimos na se¢do anterior, essas dimensdes € que determinam o perfil do espectro de
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emissio neutrinica. Os nlcleos estelares de ferro utilizados nos calculos estdo no
intervalo 1.31 <M /M, <2057 »
Janka e Hiitebrandt"”! (J&H) usaram uma simulagdio por método de Monte Carlo

para investigar diretamente a evolugéo radial do fluxo de neutrinos, baseada em modelos
hidrodinamicos relativisticos. Utilizaram uma estrela progenitora de 20 M, € um niicleo
estelar de ferro de 1.36 M,. Uma das técnicas utilizadas foi a de eleger um conjunto de

particulas distribuidas (~5x10°), que representassem a evolugdo localizada, e no decorrer
do colapso fossem atribuidos pesos de acordo com o tamanho da amostra que cada uma
das particulas desse conjunto estivesse representando.

Burrows, Klein ¢ Gandhi™ (BKG) fizeram um apanhado das caracteristicas de
varios métodos € modelos e realizaram cilculos montando um codigo que fosse o mais
genérico possivel,

Nadézhin e Otroshchenko!'!! (N&O) simplificaram a forma de (3.1) adotando um
modelo estacionario de propagacio dos neutrinos para as regides externas ao nucleo
colapsante (por exemplo, omitindo as derivadas temporais). Também nfo incluiram os
termos de espalhamento porque seus calculos foram feitos apenas para neutrinos (e
antineutrinos) eletrénicos, para os quais dominam os processos que envolvem absorgio. A

equacdo de transporte utilizada nesse caso ¢:

al, 1-u*or, 1,-1
R (3.4)

arr r  du 7,

onde [, é a intensidade da radiagfio de neutrinos por intervalo de energia, p = cos 6 € o
coseno do dngulo entre e a dire¢do de propagagdo dos neutrinos, /, representa o livre

caminho médio dos neutrinos para absor¢do estimulada, e I, a intensidade de radiagdo de
neutrinos em equilibrio segundo uma distribui¢io de Fermi-Dirac, que pode ser escrita

como segue em (3.5).

¥ Nas simulagdes, a dependéncia da massa do nicleo estelar de ferro niio é direta com a massa da estrela
progenitora. Por exemplo: uma estrela com 100 M, pode gerar um nucleo central de ferro com 1.85 M,,
enquanto outra de 25 M, e o triplo da taxa de sintese de oxigénio, pode gerar um micleo central de ferro com
2.05 M, . Note-se que as massas dos nucleos estelares de ferro utilizadas nas simulagdes podem superar as
massas impostas como limite para sucesso da explosio (ver Capitulo 2), mas novamente vamos ressaltar que o
burst neutrinico pode ocorrer mesmo desacompanhado da explosdo. Esse evento caracterizaria as hipotéticas

“fontes ocultas™ (hidden sources), em que o colapso estelar nio forneceria seu registro optico, outro fato que
destaca a importancia dos “telescopios™ de neutrinos.
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O
lw="75735/ (3.5)
- ¢ h
Em (3.5) f é a distribuigdo dada em (3.3).
Vamos analisar alguns resultados obtidos por esses autores com respeito as curvas

de luminosidade e aos espectros energéticos dos neutrinos de colapso.

3.2.1. Curvas de luminosidade

A Figura 3.2a mostra a curva de luminosidade (luminosidade x tempo) obtida por
MWS para os neutrinos das trés espécies, no caso de uma estrela de 25 M, A taxa
utilizada de sintese de oxigénio pré-colapso, foi a que melhor reproduziu a abundancia
final de elementos pesados na matéria estelar. E notavel o pico de luminosidade de v,’s na
fase de neutronizagdo no inicio do colapso. Por uma questdo de escala, na Figura 3.2a esse

pico foi desenhado com metade de sua altura real, para permitir a visualizagio do restante

da estrutura do burst.

n
L=
|
I

o

ra

L {10°%erg/sec)

@

Figura 3.2a: Luminosidade neutrinica vs. tempo para uma estrela progenitora
com 25 Me . Linha solida: luminosidade de neutrinos eletrénicos. Linha
tracejada:  Iluminosidade de  antineutrines  elerrdnicos.  Trago-Ponto:

luminosidade de neutrinos mudnicos. OBS.: O pico na luminosidade de v, foi
reduzido a metade por questdo de escala.
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A Figura 3.2b mostra o pico com sua dimensdo real, em uma ampliagio da escala
de tempo. Os v.’s que ddo origem ao pico inicial de luminosidade, sio produzidos
principalmente no interior da regido homologa de colapso (ver Capitulo 2). Uma vez que o
raio da regido homologa tem fraca dependéncia com o tamanho inicial do nicleo estelar de
ferro, o burst inicial pode ser considerado como independente dos modelos de colpaso.

Ainda em relagdo a Figura 3.2a, também podem ser vistas as luminosidades de V,’s
€ v,’s. As luminosidades dos v,’s e v.’s e das suas respectivas antiparticulas sdo quase
idénticas, uma vez que ambas espécies sdo produzidas termicamente por interagfio fraca
via corrente neutra.

A estrutura do burst pos-pico mostra-se mais complexa quanto maior o nicleo
estelar de ferro, pois essas estrelas apresentariam envelopes mais densos que resultam em
instabilidade no processo de queda da maténa durante o colapso.

As curvas de luminosidade
obtidas por BKG em seu modelo para

v.'s € V,’s siio mostradas na Figura 3.3,

o ! ! ! onde percebe-se uma maior uniformidade

da estrutura oscilatoria, talvez devido ao

o i i carater genérico do modelo. De forma

225 geral, esses resultados concordam muito

S 2- ’ bem com os de MWS para a forma da
- estrutura do burst.

0 0.36 0.38 0_140 0.|42 A Figura 3.4 mostra a evolugdo

t {sec) temporal das energias médias das varias
espécies de neutrinos obtidas por MWS
Figura 3.2b: O pico do burst de neutrinos eletrénicos da

fase inicial do colapso, mostrado em sua real amplimde ~ através dos dois métodos empregados
{em escala de tempo ampliada com relagdo a da Figura

3.2a). (EB e MFLDA), que apresentam boa
concordancia. As energias médias para v.’s e ¥, ’s sdo similares antes da explosdo. Depois
da explosdo a energia média dos V,’s aproxima-se da energia média dos v,’s. Isso ocorre
porque V.’s sdo emitidos e absorvidos apenas por protons. Proximo ao instante da
explosdo, a matéria na regifio da neutrinosfera foi deleptonizada (Y, ~ 0.1) fazendo com
que o fivre caminho médto dos V,’s seja similar ao dos v,’s e portanto emitidos da mesma

regido da estrela.
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Depois de alguns segundos da explosdo a energia média decresce enquanto a
protoestrela de neutrons vai resfriando. A Figura 3.5 mostra essa evolugdo a longo termo,

de acordo com os resultados de BKG.

( Figura 3.3: Curva de
a % luminosidade para v,’s e

V. s segundo BKG.

/Shock Breakoul

Figura 3.4: FEvolugdo
temporal da energia média
dos v's segundo MWS. O
indice s refere-se ao
método BE e o indice ¢ ac
método MFLDA.

Luminoxity [ 10% erga/s)

Figura 3.5: Evolugdo
temporal da energia média
" ; das wés  espécies  de
et e e meomomom neutrinos segundo BKG, a
longo termo

0 )
Time {mulliseconds)

Figura 3.3

(b}

Energy [MeV}

41 —t .
0 E 1 l L ] i l L | L | 1 -y —
04 06 08 10 (2 14 ' " " ™ Nee beconds) » - “
time [sec)
Figura 3.4 Figura 3.5
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3.2.2. Espectros de energia

ELY

Agora vamos discutir os resultados sobre o espectro energético de emissdo.
Daremos €nfase a esses resultados, porque o objetivo central desse trabatho ¢ verificar a
possibilidade do LVD extrair informagdes sobre o colapso a partir do espectro energético
medido no experimento. O espectro de emissdo ¢ o principal fator de modulagdo do perfil
do espectro a ser observado (energia média, ponto de maximo, nimero de eventos por
intervalo de energia, ...} . Outros fatores como: a distdncia da estrela colapsante, energia
total emitida e a massa total de elemento sensivel no detector, introduziriam apenas fatores
de escala nas medidas. Veremos esses aspectos no Capitulo 6. |

As Figuras 3.6a, 3.6b ¢ 3.6¢ mostram os espectros energéticos para v’s, V.’s, e v,,’s
respectivamente, obtidos por MWS com o método EB para um colapso nas mesmas

condigdes descritas em 3.2.1 em trés instantes diferentes apods seu inicio.

I T I

26 Mg model C
HRLTROR ST TING ST
wrunt gy amitied = 1.5 X 1057 ary

T T LI L}
75 My model © E
HLTION MRt ive SERICEHam k' E+ER
sneryy emitted = 1.8 X w0 "y

E+58

youid sl ai

'!
E+58 -i E458
1

E+54

sl o1

E+82 E+52

soand vosal 1iieel

b Figura 3.6: Lspectros de neuirinos para trés

! instantes diferentes. a) Fspectro de v, .
100 spacsrum . b) Espectro de V,. c) Especiro de v,,.

snergy emitted = 8.5 X 1057 arg
e 1 No espectro dos v,'s estdo combinados:
-+ V. Vee suas antiparticulas.
AL L 1 ]
E+5n0 20 “« L] L W
¢ (vav)
(c)
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Os espectros de v.’s calculados pelos métodos EB ¢ MFLDA mostraram-se
diferentes no decorrer do colapso: Para ~ 0.5 segundo, a solugdo para o codigo de fluxo
limitado apresenta um substancial aumento (entre 10% e 10° vezes) para a faixa de energia
alta (acima de 50 MeV). Ja em ~ 0.8 s, a solugdo EB resultou em um espectro mais
energético em quase toda sua extensdo (para E > 20 MeV). Entretanto, os espectros finais
integrados no tempo (t = 1.5 s), apresentaram excelente concordincia como ¢ mostrado na
Figura 3.7. A Figura 3.8 mostra a comparagio entre o espectro de v,’s obtido pela solugdo
EB comparada com espectros térmicos de Fermi-Dirac (FD), com os potenciais
quimicos p, = 0, em duas temperaturas distintas: T = 2.7 MeV e T = 3.8 MeV. Os
espectros FD foram construidos de acordo com os critérios:

* O pontos de maximo (abcissas) e os valores maximos (ordenadas) dos dois espectros
(FD e EB) foram igualados, resultando no espectro FD com T = 2.7 MeV.

* O valor maximo (ordenada) dos dois espectros (FD e EB) foram igualados, porém com
o ponto de maximo (abcissa) do espectro FD igual a energia média <E,> = 12 MeV do

espectro EB, resultando no espectro FD com T = 3.8 MeV.

E+58 T T T T p
25C .i
t=153 3 E+57 - T T T T ]
Elsctron neutring 3 o 25C 1
E+56 t=153s
I Electron rwutrine ]
E+56 — Spectra —
E+53 o ~ \\ B
- - N ~—T=3BMaV |
- ~
__!_ § E+55|- N
o —
E+50 =
| T =27 Mev
E+54 |-
E+47 .
E+idd E+53 L I

i}
€ (MaV)

£ (MsV)

Figura 3.7: Espectros de v,'s resultantes dos dois ~ Figura 3.8: Espectros térmicos FD para duas

métodos de cdlculo empregados por MWS, para  temperaturas, comparados com o espectro EB (o

1.5 s apos o colapso. Linha solida: solugdo EB.  mesmo da Figura 3.7). A curva FD com T = 2.7 MeV’

Linha tracejada: solugdo MFILIDA. fem o seu ponto de mdximo coincidente com EB. A
curva com T = 3.8 Mev, tem a mesma energia média
que LB e o mesmo valor de pico.
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Esses resultados de MWS colocam em evidéncia que o uso de um espectro
perfeitamente térmico para descrever a emissdo neutrinica em colapsos estelares pode ser
inadequado.

No trabalho de N&O realizado no inicio da década de 80, ja era indicado que o

espectro de emissdo ndo fosse perfeitamente térmico. Em seus calculos para uma estrela

com nucleo de ferro colapsante de 2 M, , foi introduzido um fator de deslocamento
energeético na luminosidade neutrinica devido a efeitos gravitacionais (redshif?).
Interessava-lhes o perfil do espectro a uma distancia “infinita” da estrela, porque esse deve

ser 0 espectro que governa o fluxo neutrinico que atinge os detectores. A atenuacio do

espectro pelo redshifi ¢ dada por:

GM
Lo(EY=L(E/B) , B=1-—— (3.6)
c°R
Foram tomados dois instantes caracteristicos nos calculos: ty = 004 s que

corresponde a0 instante posterior ao pico inicial de luminosidade, e t, = 5.1 s que
corresponde ao instante em que a estrela de neutrons Jé estaria formada e comegando seu
resfriamento. Para t; , B = 0.985, ¢ para t, , B =0.771. Os espectros para v.’s e V,’s nos

dois instantes ¢ mostrado na figura 3.9. Também na Figura 3.9 estdo superpostas curvas

obtidas por ajuste dos parimetros da funcao:

£ 3 e(—af: 2) o

£E=—— (3.7)

Ly=A4—
(£)=4 1+¢° ’ k7

onde A € uma constante a ser determinada.

PPN IR« I ey &

Figura 3.9: Espectros obtidos por N&O
para v.’se \,'s.

Curvas superiores: instante t, , (mdxima
: tuminosidade neutrinica) .

¢ Curvas inferiores: instante t,, (espectro
& 0 20 10 Fr) S0 E, MeV da estrela de neutrons ainda quente). X
Linha tracejada: Ajuste com a fungdo

(3.7).

-tttk bt

log [L/(USH ceg - Mev ™'« see ™))
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A funcdo L(E) dada em (3.7) mostrou-se uma aproximagdo analitica simpies e
eficiente na descricio do espectro como pode-se ver na Figura 3.9. O termo gaussiano
resulta em uma redugdo na parte alta do espectro, que foi introduzido para reproduzir essa
caracteristica observada no espectro simulado. Essa redugdo na intensidade da radiagdo
neutrinica de alta energia é atribuida por N&O a forte absorgio dos neutrinos pelas
camadas externas da estrela, principalmente em t, , quando ainda existe acréscimo de
matéria ao niicleo colapsante™ Ja em t, , o acréscimo de matéria € cessado e o espectro
aproxima-se mais do espectro térmico FD, com uma pequena redugfo na parte alta.

A Tabela I11.2 mostra os valores obtidos por N&O para o coeficiente o do termo
gaussiano de absorgio e para a temperatura de emissio T, no ajuste mostrado na Figura 3.9
para v.’s ¢ v ’s. Também sdo incluidos os valores das energias médias <E,> dos neutrinos

nos dois espectros.

Espécie o T ] <E,>

neutrinica (MeV) (MeV)
Ve 5.09x107 3.59 10.9 I

v 2.38x107 4.62 12.6

Tabela [1L.2: Pardmetros da aproximagdo (3. 7) para os especiros de v,'s
¢ 'V, 's emitidos pela estrela de neutrons Jormada pelo colapso, segundo
cdlculo de N&O.

Seguindo um caminho contrario ao de BKG, que “pingaram” caracteristicas
favoraveis dos modelos de varios grupos para resolver as equagdes de transporte com o
meétodo mais genérico possivel, J&H optaram por evitar as incertezas de um codigo
analitico ou semi-analitico usando um tratamento de Monte Carlo'”! para acompanhar a
evolucdo do fluxo neutrinico durante o colapso. A andlise de seus resultados quanto ao
espectro foi feita em outro artigo (ver referéncia !'?! ), onde os resultados da simulagdio sio
confrontados com espectros FD e também com o espectro modificado (3.7) proposto por
N&O. A evolugio neutrinica foi investigada em dois instantes: t, = 12 ms e fa = 315 ms,
correspondentes aos instantes pés-pico e pré-explosdio respectivamente, segundo BKG (ver

Figura 3.3).

R/r~ 5.5, onde R é o raio com matéria sendo acrescida e r o raio do nicleo colapsante.
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As Figuras 3.10a-d mostram os espectros obtidos (linhas solidas), espectros
térmicos FD construidos para reproduzir as densidades de energia e de particulas (linhas
tracejadas), e ajustes feitos com distribui¢io FD (linhas pontilhadas); sendo: 3.10a o
espectro para v.’s no instante t; , 3.10b para v,’semt;, 3.10c para V\’semt;,e 3.10d
parav,’semt.

O espectro FD construido, resultou ser proximo de um espectro de corpo-negro
(com p, ~ 0), e o espectro ajustado resultou em uma degenerescéncia efetiva (u, = 0). Os
valores para os parimetros T, , p € <E,>, dos espectros ajustados estdo na Tabela I11.3.

Note-se gue em todos os casos o espectro simulado é mais estreito em torno do
pico que a distribuigdo aproximadamente térmica de FD (espectros construidos, linhas
tracejadas), ocorrendo supressdo tanto na parte baixa como na alta do espectro. A
diminuigfio na parte baixa € explicada por dois fatores: a emissio por tnteragdes fracas via
correntes carregadas (troca de W* ) é proporcional a E.*, tornando o espago de fase para

pequenas energias pouco populado, além do desacoplamento com a matéria tornar-se facil,
entdo os neutrinos de menor energia escapam livremente para fora da estrela. Quanto a
parte alta, o espectro € atenuado porque a seg¢io de choque € proporcional a E,’, fazendo

crescer a opacidade (resultado similar ao de N&QO).
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Figuras 3.10 a-d: Fspectros obtidos por Monte Carlo por J&H. Linhas solidas: resuitados das
simulagdes. Linhas iracejadas: espectras I'D  consiruidos para reproduzir densidades de
energia e particulas. Linhas pontithadas: Ajuste usando distribui¢do FD com u, =0.
a)v.'semi), b) ve'semts, ¢/ V.'semty e d) v,'sem ;.
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As Figuras 3.11a-c mostram os ajustes feitos com um espectro ndo-térmico, como
sugerido por N&O na equagdo (37). Para o espectro de v,’s no instante t, ndo foi possivel
0 ajuste; temos: 3.11a o espectro para v.’semt, 3.11b para V,’semt,, e 3.11c para

b
vysemt,.

*E- |
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*E-1
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energy (MeV)  eE2

L

Figuras 3.11 a-c: Especiros obtidos por Monte Carlo por J&H. Linhas solidas: resultados das
simulacGes. Linhas pontithadas: Ajuste usando distribuicdo ndo-térmica (ver equagdo (3.7) ).
alv.semit,, b) Vy’semit; e ¢c) v,'sem1;.

Nas Figuras 3.11a-c vemos que o ajuste com um espectro ndo-térmico resulta em
uma excelente descrigiio da emissdo neutrinica. Os valores para os pardmetros espectrais
T, , a e <E,>, estdo listados naTabela II[.3. Entretanto, J&H levantam algumas questdes:
o parimetro a mostrou-se extremamente sensivel a pequenas variagdes provocadas por
flutuagdes estatisticas em todos os momentos da distribuigdo obtida (<E,>, <E,>, <E,*>,
a dispersdo, ...). Além disso, as temperaturas obtidas para as neutrinosferas (ver Tabela

II1.3) sdo altas e além de explicagdes fisicas razoaveis, talvez passiveis de uma outra

intrepetagio.
’I Espécie n T, <E,>, a Ty« <E,>q
neutrinica (MeV) (MeV) (MeV) (MeV)
Vv, emt; 5410 1.811 9.528 - - -
v, emt; 3.504 1.930 8.149 2.654 12.769 B.147
V. emt; 3.443 3.426 14.366 1.868 19.244 14.356
v, emt; 2419 4.585 17.221 0.138 8.855 17.223

Tabela IL3: Pardmetros obtidos por J&H''!! ajustando os espectros
obtidos por Monte Carlo. Indice 1 : ajuste de espectro FD com potencial
quimico p = 0. Indice a : ajuste de especiro ndo-térmico (ver equagdo

(3.7) ).

5%



Quanto aos v,;'s, seu potencial quimico é uniforme e pequeno através do perfil da
estrela, e seu acoplamento (médio) com a matéria ¢ muito menor que o da espécie
eletronica. Os processos a que sdo submetidos ao escaparem da estrela (espalhamentos
com léptons, aniquilagdo e absorgdo), segundo I&H, descreveriam um cendrio mais
adequado para explicar uma distribui¢do como (3.7) do que o caso da propagacio de v,’s.

Para o redshifi em caso de observagio a longa distincia, J&H estimam o desvio em

~ 3% do valor da energia de emissiio na estrela.
3.3. Conclusio

Nas se¢des anteriores foram discutidos os resultados obtidos por varios autores com
relagdo ao comportamento esperado da radiagdo neutrinica emitida em colapsos estelares.

Podemos separar dois aspectos importantes:

I. A estrutura temporal do hurst: Ligada fortemente com os detalhes do mecanismo de
explosio.

2. O espectro energético: Ligado fortemente com o perfil das grandezas fisicas que
descrevem a estrutura estelar.

O objetivo final desse trabalho ¢ analisar a possibilidade de determinagido do
espectro de emissdio de neutrinos de colapsos estelares, baseada no sinal que se espera
observar no experimento LVD.

Assim, faremos um resumo das principais caracteristicas descritas na secdo 3.2.

Em geral, a aproximagio mais utilizada para descrigio da emissio ¢ a de um

espectro de Fermi-Dirac!/®'®!%!3141.

a _ E? _E _H 38
diE ey TTar e T up (3.8)

Onde dN/dE ¢ o nimero de neutrinos emitidos com energia entre Ee E+dE e A &
uma constante de normalizagdo. Os neutrinos sdo emitidos em diferentes regides da estrela
(logo, em diferentes temperaturas), portanto um espectro de corpo-negro (u = 0) é uma

aproximacio que deve ser usada cautelosamente.

60



Resultados de simulagdes evidenciam esse comportamento ndo perfeitamente
térmico do espectro, pois observam-se redugdes nas partes de baixa ¢ alta energia das
simulagdes. Para reproduzir essa caracteristica, podem ser utilizados valores de pH#0em
no espectro FD dado por (3.8).

Alternativamente, o espectro pode ser modificado! 121315161 com a introdugdo de

um termo gaussiano de absorgio e fazendo u = 0, que resulta em:

dN AEze_“x E 10
av _ £ e =
dE et +1 k7 (3.9)

onde a € o coeficiente que controla a intensidade da opacidade a radiagfo neutrinica.

Os valores exatos dos paridmetros espectrais podem diferir nos resultados dos
diversos trabalhos analisados. Por exemplo, o coeficiente de absorgdo o levou a excelentes
ajustes para os espectros simulados (N&O e J&H), mas em um dos casos (J&H) o ajuste
“desbalanceou” a temperatura, elevando-a em excesso (ver se¢do 3.2). O potencial
quimico p € situado no intervalo 1.2 < p < 3.0 no modelo de BKG, enquanto J&H
encontraram valores de p ~ 3.

Maior consenso é exibido pelos valores das temperaturas dos espectros e das
energias medias. As temperaturas razodveis parecem ficar proximas a T ~ 3 MeV e as
energias meédias proximas a <E,> ~ 10 MeV.

Emfim, uma outra questio que deve ser levantada, ¢ que € muito debatida, € a
reparticio da energia emitida em neutrinos entre os componentes das trés espécies. Essa
divisdo é importante para a previsio do numero de eventos a serem registrados nos
experimentos. Como visto na se¢dio 3.1, o hurst de Ve de neutronizagdio deve carregar ~ 5%
da energia total. O principal da emissdo (~95% da energia total) deve ser repartida ou em
partes iguais (segundo Burrows!'”! ), ou metade para a especie eletronica (v's e V,’s) e
metade para as outras espécies (segundo Schramm, Mayle e Wilson™!). Outra abordagem,
€ que o fluxo seja igual para as trés especies neutrinicas, assim a divisio da energia
dependeria do namero de particulas produzidas de cada espécie!'®). Parece razoavel do
ponto de vista experimental, supor uma equiparticdo de energia entre as trés espécies, de

forma que ndo se fagam previsdes e estimativas de medidas muito dependentes de

qualquer modelo em particular.
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CAPITULO 4|

Panorama Atual da Astronomia Neutrinica

4.1. A “rede” internacional de detectores

A conexdo entre explosdes de supernovas, a “morte” de estrelas de grande massa ¢
bursts neutrinicos foi confirmada com a supernova SN 1987A pelos experimentos

Baksan'! (ex-U.R.S.S.), IMB"! (Irvine-Michigan-Brookhaven colaboration, E.U.A.), K1e!

(Kamiokande I, Japdo) e LSDM" (Liquid Scintillation Detector, Italia). Inumeras t
controvérsias "™ foram geradas com relagfo a estrutura temporal do burst ou sobre o E
espectro energético observado por esses experimentos, mas as caracteristicas gerais sobre '
o total da energia emitida em neutrinos, duragio do burst e a parcela de v,’s no fluxo total I
mostraram-se consistentes com os modelos desenvolvidos na década de oitenta. |
Entretanto esses modelos ndo tiveram importantes aspectos identificados nas 1
poucas dezenas de eventos coletados nos experimentos, como: detalhes do choque,
convecciio e acréscimo de matéria, a explosdo e o resfriamento lento da estrela de
neutrons. Além do mais, ndo houve registros de neutrinos de outra espécie que ndo a
eletrdnica, apesar das previsdes de que os v, ‘s e v’s ( ¢ sua antiparticulas) portariam ~ 2/3

de toda a energia de formagfo da estrela de neutrons.
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Em uma séric de decisGes independentes, esta se formando uma “rede”
internacional em trés continentes {Ameérica, Asia ¢ Europa) de detectores de grande massa,
subterrdneos ou subaquaticos, de neutrinos. Coletivamente, a sensibilidade que se
estabelece para detec¢do de neutrinos de supernova nio tem precedentes, ¢ permite uma
previsdo para a ordem de grandeza do nitimero total de eventos em 10°.

Individualmente ou de maneira coordenada, estes detectores poderdo suprir
informagdes temporais, energéticas, direcionais, e sobre a natureza intrinseca dos neutrinos
e o seu papel, em colapsos na nossa Galdxia ou ainda nas duas Nuvens de Magalhies.

Juntando-se aos detectores listados acima, no principio da década de noventa
entrou em operagfio o LVD (Large Volume Detector, Laboratorio del Gran Sasso - Italia,
ver Capitulo 4). Ainda temos: SNO (Sudbury Neutrino Observatory, Canada), MACRO
(Monopole, Astrophysics and Cosmic-Ray Observatory, Laboratorio del Gran Sasso -
Italia), ¢ em fase de projeto ou constru¢do existem: SNBO (Supernova Neutrino Burst
Observatory - E.U.A.), ICARUS (Imaging of Cosmic And Rare Underground Signals,
Laboratorio del Gran Sasso - Itilia), Borexino (Laboratorio del Gran Sasso - [talia),
CalTech Scintillator (E.U.A), JULIA (Joint Underwater Laboratory and Institute for
Astrophysics, E.U.A.), o detector radio-quimico de Homestake baseado em 1271 e muitos
outros!™'%.

A Tabela V.1 traz uma sinopse das caracteristicas de alguns detectores € uma
estimativa grosseira do namero de eventos esperados para um colapso estelar no centro

galactico. Essa estimativa pode ser feita de maneira simples, pela formula:

M
NV:UVFNA?NT (41)

onde N, ¢ o numero de eventos esperados, o, a segio de choque dos neutrinos, F € o fluxo
integrado no tempo (numero de particulas / m?), Ns o nimero de Avogadro, M e A so a
massa total ¢ o peso molecular do elemento sensivel do detector, e Ny o numero de
particulas-alvo por molécula, que nessa estimativa foi usado o nimero de protons .

Nas proximas se¢des faremos uma descricdo das diferentes caracteristicas de
alguns detectores de relevancia dentro deste cenario que se estabelece na astronomia
néutrinica. Descreveremos os diferentes processos de detecgdo em que se baseiam, 0s
pontos fortes e fracos de cada um, e como essas diferengas podem ser usadas para uma

descrigdo mais completa dos fendmenos revelados pela observagio de neutrinos.



Nimero de Resolucﬁ

Detector Técnica Massa total Composicio Profundidade  Limiar
(ton) (mwe) (MeV) eventos
LVD C 1800 Cioflss 3100-4000 5-7 650 e. t (a?)
MACRO C 1000 CH, 3100-4000 10 340 et
Barexino C 1760 (BO)(OCHs)s 3100-4000 4.7 320 el
Baksan C 330 Alcool 850 10 100 e !
LSND C 200 CH, ? 5 70 e !
CalTech C 1000 ? ? 2.8 ? e !
IMB3 Ck 8000 H,0O 1570 10 2100 e ta
Kamickande [l Ck 3000 H,0 2700 7 800 e la
SNO Ck 1600/1000 H,0/D0 6000 5 530/300 e af’)
ICARUS Dc 3600 “Ar 3100-4000 5 120 el a
Homestake *'C] Rq 610 CyCly 4200 0.81 5 -
Homestake '*'I Rq 1000 Nal 4200 0.78 25 -
Baksan *’Cl Ry 3000 C;Cly 5000 0.81 25 -
SNBO EG 100 000 CaCO, ? ? 10 000 !
JULIA EG 40 000 H,0 . 10 000 et u

* mwe: meters of water equivalent

Tabela IV.1: Cracteristicas dos detectores de neutrinos de supernova. No item Técnica: (7 -
Cintilador, Ck - Cerenkov, Dc - Drift Chamber, Rq - Radio-quimico, EG - detectores projetados
para astronomia neutrinica Extra-Galdctica. Em Resolucdo: e é energia, t é tempo e a dgulo

(direcdo). (s itens incertos (?) referem-se a defectores ainda em projeto.

O detector IMB3 é a versdio aperfeigoada de IMB, com maior massa € menor

limiar. O detector KII devera ser aperfeigoado até o final da década (Super Kamiokande) e

sua massa aumentada para ~ 40 kton.

!

4.2. Métodos e caracteristicas de alguns detectores

A viabilidade de detectores de neutrinos cosmicos esta ligada a uma série minima

de requisttos:

1. Grande massa, como conseqiiéncia direta da pequena se¢do de choque dos neutrinos

com a matéria.

pequeno “ruido” na faixa de 10-100 MeV.

empregado na constru¢io do experimento (ex.: U, Th, K, ...).
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. Blindagem contra a radiagdo césmica, com pelo menos 1000 mwe, proporcionando

. Pequenas proporgdes de elementos radioativos na rocha circundante e no material



Quanto ao primeiro item, resulta que os detectores devem ser constituidos por

materiais econdmicos (devido as.grandes massas), ¢ com grandes se¢des de choque para

neutrinos. Dessa maneira, tém-se dado preferéncia para materiais abundantes em protons,

tais como H,O e cintiladores baseados em cadeias de carbono e hidrogénio (C,H,,), com

os quais a interagdo é via a reagdo de grande segio de choque: v, + p->n+e’. Também

sdo usados isGtopos como: 71, %Ar, T e ''B que tém grandes segdes de choque para

v.’s. O experimento SNO optou pelo uso de agua-pesada (D,0) para conseguir grande

sensibilidade na detecgio dos neutrinos das trés espécies via reagdo de “quebra” do

deutério, v, +d >n+p+e’ (i=¢, 1, 1)

T 1 T |
10000 ¢ == 4
o v d i vid
;51000 - TS .
-§ 100 | 4
E T
S 10 L . A
1 L L L
0 10 20 30 40 S0

Energy (MeV)

Figura 4.1: Se¢do de choque (em 107 em’) vs. energia
(Mel) de v's de supernovas com protons, elétrons e
dentorons.
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Figura 4.2: Se¢do de choque {em 1 0" cm’) vs. energia
{MeV) de v's de supernovas com 2c 190, 0, YAr e
k)

ClL
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As Figuras 4.1 e 4.2 mostram
graficos com as se¢des de choque de
neutrinos com os principais canais de
detecgio dos experimentos da Tabela
IV.1.

Vamos estimar  algumas
dimensdes usando (4.1) e ordens de
grandeza das quantidades envolvidas.
Por exemplo: se quisermos ~ 100
eventos baseados na  reagdo
v, +p—>n+e’, devemos tomar A
~ 14 para cintiladores tipo CH; , Nt
= 2 {apenas os protons do
hidrogénio), uma média para o, de
10" em™, e F ~ 10" em? para um
colapso no centro galactico, resulta
em M ~ 1 kton, que corresponde ao
volume de um cubo com ~ 10 m de
lado.

O segundo item faz com que
os experimentos sejam montados em
galerias

grandes subterrineas;

especialmente construidas para esse




propdsito, ou entdo aproveitando-se saldes de minas desativadas. Também existem os
experimentos realizados em grandes profundidades de dgua, seja no mar ou em grandes
lagos.

O ultimo item da lista € importante, embora ndo crucial, porque a radiagdo natural
mantem-se abaixo de ~ 9.0 MeV, e espera-se que neutrinos de supernovas estejam no
intervalo de 10-30 MeV. Entretanto, limiares baixos de detecgdo, menores que 10 MeV,
resolveriam melhor o espectro energético, e portanto € desejavel um ambiente com baixa
atividade de radiagdo natural.

Além de material, massa e profundidade, um telescépio de neutrinos deve ter uma
eletronica de aquisicdo com buffers capazes de gerenciar grandes freqiiéncias de eventos
(da ordem de kHz), pequeno tempo morto { < 1 ms), precisio temporal relativa e absoluta,
boa resolugido energetica, baixos custos de manutengido, ¢ grande eficiéncia em tempo de
operacao.

Ainda, deveria haver uma coordenagio entre as diversas colaboragdes de forma a
evitar superposi¢do de periodos inativos (devidos a manutengdio, por exemplo) entre os
experimentos, para que houvesse garantia de constante observagio.

Nas proximas se¢des faremos uma breve descri¢do das técnicas listadas na Tabela

IV.1, de forma a confronta-las em seus aspectos bons e ruins.

4.2.1. Detectores Cerenkov

Os detectores Cerenkov de neutrinos, sdo compostos por um grande volume de
dgua limpida constantemente monitorado por uma “malha” de fotomultiplicadoras, que
detectam o cone caracteristico de luz Cerenkov emitido por e* resultantes da interagio dos
neutrinos na agua. As energias sdo inferidas pela integragio da luz Cerenkov coletada, € o
padrdo geométrico das fotomultiplicadoras disparadas pode permitir a reconstrucdo da
diregdo do evento, um dos aspectos mais importantes dessa técnica.

As principais interagdes s30:

1. V.+poarn+e’
2. Espalhamento elastico de neutrinos por elétrons

3. Reagbes via corrente carregada, que transmutam o oxigénio em ferro ou nitrogénio,

seguidas da emissdo de ¢ ou e’
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Devido a grande dispersdo na direciio e energia dos €” secundarios, a resolugio
angular atingida ¢ de ~ 10°-30 " e"energética de ~ 10%.

Um fator adverso nos detectores Cerenkov € o limiar de detec¢do, muitas vezes
comprometido pelo nivel de ruido e outras restri¢des da propria técnica, como o limiar
energético de produgio da luz Cerenkov. Atualmente foram reduzidos para ~ 10 MeV, mas
a eficiéncia acima do limiar ndo € 100%, em KII atinge 50% no limiar ¢ alcanga 90% em
15 MeV"*!. IMB atingia 60% em torno de 40 MeV, e a curva de eficiéncia para IMB3 ainda
ndo foi publicada.

Outra adversidade ¢ a pequena sensibilidade aos v,’s € v;’s, com pequena resposta

as interagdes por correntes neutras.

4.2.2. Detectores Cerenkov de Agua-pesada

Por enquanto, apenas a colaboragio SNO indica usar essa técnica. O detector esta
em fase de constru¢io em Sudbury (Ontario - Canadd), e consistira de 1 kton de agua-
pesada circundada por uma camada de 4 m de H;O (~ 1.6 kton). A vantagem da técnica
esta na grande sensibilidade para detecgdo de v,’s e v.’s através das reagdes de quebra do
deutério (por corrente neutra):

l. vi+d>n+p+y
2. vi+d-on+p+ v Etimiar = 2.2 MeV, em ambas as reagoes.

Sera adicionado a agua-pesada 2.5 ton de NaCl. Os neutrons das reagdes |. e 2.
acima, sdo capturados pelo (I, provocando a emissio de gamas ( T E, ~ 8.6 McV) que
formam cascatas de pares e* , que finalmente produzem o cone de luz Cerenkov.
Entretanto, a energia e a dire¢io do neutrino dessas reagdes ndo podem ser determinadas.
O instante do evento pode ser determinado, mas medidas para curtos intervalos temporais
ficam comprometidas, porque a captura dos neutrons leva ~ 5 ms.

Outras reagdes ainda sio possiveis no deutério (por corrente carregada):

3. vv+dopt+tp+e
4 P, +don+n+e’

Esses processos sao identificados por coincidéncia entre dois sinais: a luz Cerenkov

R + . PR B . B ~ ~ .
produzida pelos €” € a captura do neutron. A coincidéncia indica a reagiio 4. , a auséncia
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do neutron indica a reagdo 3. Novamente temos para essas reagdes o longo tempo morto
provocado pelo processo de captara neutrénica, que além disso pode ser confundido com
as capturas das reagdes 1. e 2. , mas em 3. e 4. € possivel determinar a energia e direcio

dos e* produzidos.

4.2.3. Detectores a cintilador

A técnica de identificagdo de interagSes de neutrinos em cintiladores sera descrita
com detalhes no Capitulo 5. Seus aspectos mais importantes serdo resumidos:

1. A luz coletada nas fotomultiplicadoras € proporcional a energia depositada pelas
particulas interagentes, permitindo que a energta total do evento seja medida.

2. Medidas temporais sio feitas com grande precisdo (por respostas rapidas do cintilador).

3. Maior abundéncia de prétons-alvo por molécula (por exemplo, CgH;, vs. H,O).

4. A grande eficiéncia na produgdo de luz acarreta em limiares mais baixos em relacdo a
técnica Cerenkov.

5. A identificagdo de v,’s € muito boa pela reagdo v, + p —>n+e’, que tem grande
secdo de choque. A identificagio ¢ feita pela coincidéncia dos sinais do ¢” com o v
emitido pela captura do # (em ~ 200 ps).

Nas Figuras 4.1 e 4.2 podemos ver que as se¢des de choque para interagdes de
neutrinos com o carbono do cintilador (via corrente neutra) € ~ 10 vezes menor que com o
deutério, resultando em menor sensibilidade aos v,’s e v.’s, porém, existe a boa assinatura
do processo:

v +2 Co v+ Ct, BCT S Cry (E, =1511 MelV).

O “agrupamento” esperado de eventos em torno de 15.11 MeV, indica sua grande
utilidade na identificagiio de v,’s e v,’s.

A principio, a determinagiio da dire¢do do evento nfo é possivel em cintiladores,
embora exista a possibilidade de uso de técnicas auxiliares (tubos streamer ou tempo-de-

v00} para rastrear as particulas carregadas envolvidas na interagfo.
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4.2.4. Outros detectores

Os detectores a cintilador e Cerenkov, sdo sem dovida os de técnica mais bem
desenvolvida e testada, mas outras concepgdes em projetos para detecgdo de neutrinos
surgiram na ultima década.

O experimento ICARUS (em fase de projeto) é uma gigantesca drifi-chamber com
3.6 kton de puro OAT liquido. Sua mator sensibilidade ¢ para a detecgdo de v.’s através da
reac¢do:

v.+4roYK +e7, YK K vy (Ey =5 MeV)

Sua caracteristica mais positiva ¢ a grande possibilidade de resolugdo do pico
inicial de v.’s de neutronizagio do colapso, além de permitir reconstrugio da dire¢do dos
eventos.

Os detectores radio-quimicos da tabela IV.1 baselam-se em reagbes de
transmuta¢iio quimica do elemento sensivel por absorgdo de neutrinos, onde os produtos
sdo posteriormente separados, e suas quantidades indicam a taxa de ocorréncia de eventos,
da onde infere-se o fluxo neutrinico. Apesar de serem projetados para estudo de neutrinos
solares, um burst de colapso ocorrido no centro galactico poderia produzir um sinal
1dentificavel nesses detectores.

Os detectores de bursts eﬁtra-galécticos como SNBO e JULIA serdo importantes na
determinagdio das possiveis massas dos v,’s e v,’s porque as distincias que abrangem sdo
grandes (~ 4 Mpc). A colaboragdio JULIA projeta um denso array de fotomultiplicadoras
submerso a mais de 4 km de profundidade no oceano, usando a propria agua do mar como
elemento sensivel na produgdo de luz Cerenkov. A colaboragdo SNBO pretende incrustrar
inameros detetores de neutrons (BF;) na rocha de uma montanha (CaCQO;) com o intuito de
detectar especificamente v,,’s e v.’s através da reago v; +{A4,Z) > (A~ 1LZ)+n+v/,

onde o Ca € sugerido para “A” .

4.3. Conclusio

Cada técnica descrita tem seus pontos fortes e fracos. Vimos que os detectores

Cerenkov podem determinar as diregdes dos eventos, mas com limiares altos (quando

70




baixos, sio pouco eficientes); ja os cintiladores tem pequena resolugdio espacial, porém
excelente resolu¢dio energética e, temporal, com limiares mais baixos que os detectores
Cerenkov. A Figura 4.3 mostra as curvas de eficiéncia para os experimentos LsD!!
(cintilador) ¢ Kamiokande 11 (Cerenkov). Os detetores Cerenkov “convencionais” {que
usam H,0) tem pouca sensibilidade para detecgdio de v,’s e v,’s, enquanto o detector
Cerenkov de agua-pesada ¢ bem sensivel, mas sua pequena resolugdo temporal degradaria

a curva de luminosidade neutrinica de um burst de colapso.

I B e S e e S S
. 680 ¢

.-/'f Kamiokands _. ~— —
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-
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Figura 4.3: Curvas de eficiéncia para os detectores LSI (cintilador)
Kamiokande [I(Cerenkov). Vemos que a eficiéncia de deteccdo no
cintilador sobe muito mais rdpido que na dgua.

QOu seja, cada um dos experimentos fornece um “angulo de visdo™ diferente do
burst neutrinico de colapsos estelares. Espera-se que a analise global de seus diversos
resultados, forne¢a as informagdes detalhadas sobre os mecanismos de colapso e explosio
de supernovas.

A Figura 4.4 mostra a distnbuicdo em energia esperada dos eventos em trés
diferentes detectores (LVD, Kli, e SNO) para um colapso no centro da galaxia € com a
emissio neutrinica descrita pelo modelo genérico de Burrows, Klein e Gandhi'”!
(comentado no Capitulo 3). O pico pronunciado na curva do LVD ¢ devido a deteccdio dos

v's de 15.11 MeV da reago de corrente neutra no carbono.
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Figura 4.4: Numero esperado de comagens por Me}’ nos detectores L.VD,
KII e SNO para o modelo genérico de colapso de BKG! a uma distdncia
de 10 kPc {~ centro da galdxia).

Vemos pela Figura 4.4 e pelos totais da Tabela V.1, que a estatistica que sera
alcancada sera muito superior aquela da detecgio da SN 1987A (~ 30 eventos). A
comunidade “subterrinea” de fisicos nunca esteve tdo aparelhada para a investigagdo de
colapsos estelares, e se contarmos com a “colaboragdo” das estrelas da nossa galaxia, a

astronomia neutrinica tem uma brilhante perspectiva para a proxima década.
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CAPITULO 5

O Experimento LLVD

5.1. Introducio

O experimento LVvD!" (Large Volume Detector) ¢ um dos experimentos em
funcionamento no laboratério subterrineo do Gran Sasso (Italia), sendo uma natural
ampliagio do experimento LSD'! (Liquid Scintilattion Detector) que funciona desde 1984
no tunel do Monte Bianco, na fronteira italo-francesa.

O Laboratorio do Gran Sasso esta localizado a cerca de 120 km a leste de Roma
(Figura 5.1), é composto por trés galerias subterrineas (Figura 5.2} que estdo
aproximadamente na metade do tunel de 12 km que atravessa o macico do Gran Sasso.
Conta ainda com um laboratério externo na entrada oeste do tinel e um experimento de
Chuveiros Atmosféricos Extensos , 0 EAS-TOP, montado no platé de Campo Imperatore
(~2000 m de altitude), quase na vertical com as galerias subterraneas.

O complexo subterrneo se encontra a uma altitude média de 900 m . A espessura
média de rocha sobre o laboratdrio é de 1300 m (equivalente a 3500 hg/cm’ de rocha
standard ou 3600 m.w.e.) , constituida principalmente por CaCO; com densidade média p
~2.6 glem’.
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Figura 5.2: Planta do complexo sublerrdneo

O experimento LVD, localizado na parte norte da sala A, tem como principal
objetivo a detecgdio do burst neutrinico emitido em colapsos gravitacionais estelares na

nossa palaxia ou nas duas Nuvens de Magalhdes, mas também oferece outras

possibilidades de pesquisa como veremos na se¢do 5.6 .
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5.2. Descricdo e caracteristicas do experimento

O LVD ¢ composto por tanques de ago inoxidavel de dimensdes 1.0x1.0x1.5 m’
preenchidos com cintilador liquido (C,H;u42 , <n> = 9.6, com p = 0.8 g/cm’), tempo de
resposta de 5 ns, comprimento de atenuagdo > 15 m (A = 420 nm), adicionado de ativador
POP (1 g/) e deslocador de comprimento de onda POPOP (0.03 g/1). Os tanques tém suas
paredes internas recobertas com mylar aluminizado para reflexdo de fuz!’!

Em sua configuragio final, o experimento terd 1520 tanques, resultando em uma
massa ativa de ~ 1.8 kton.

O principal canal de detecgdo de neutrinos é a reagdo (5.1):

Fe-l-p—-)»n+e)r (5.1)

n+p—>D+y (E,=2.23 MeV) (5.2)

A luz emitida pelo cintilador devido a interagdo das particulas produzidas em (5.1)
¢ detectada por trés fotomultiplicadoras FEU-49B, com didmetro do fotocatodo ¢ = 15 cm
e contato optico com o cintilador através de uma janela de plexiglass ; para uma energia
depositada no cintilador de 1 MeV a luz produzida no fotocatodo gera ~ 15 fotoelétrons.

A Figura 5.3 mostra o esquema de um tanque e do acoplamento optico das

fotomultiplicadoras.
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Figura 5.3: Esquema de wm fanque com cintilador liquido do LVD. No
detalhe (em corte): O contato optico da fotomultiplicadora pela janela de
plexigiass.
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Cada grupo de oito tanques (duas fileiras de quatro) € colocado em uma estrutura |
de ferro chamada porta-tanque, cuja base e uma das laterais s3o cobertas por médulos de
tubos streamer para detecgio € tracejamento de particulas carregadas com excelente

resolugiio angular (Figura 5.4).

Figura 5.4: Detalhe da estrutura do LVD, mostrando os porta-tangues e
o posicionamento dos modulos de tubos streamer.

Uma estrutura maior chamada de torre, comporta os porta-tanques em sete planos
com cinco porta-tanques cada, e um oitavo plano com apenas trés deles (centralizados)
porque o formato da galeria impede a colocagfio dos outros dois. A Figura 5.5 mostra a
secgiio-reta de uma torre € a Figura 5.6 uma visdo geral do experimento.

Uma torre completa esta em funcionamento desde junho de 1992, e a primeira
metade da segunda torre entrou em operagio em margo de 1994. O experimento completo
sera composto de cinco torres. Os resultados da fase de operagio com a primeira torre

A . 3
podem ser encontrados na referéncia 1)

77




Figura 5.5: Secgdo reta de uma torre, onde sdo vistos os sete planos com
Cinco porta-tanques, e 0 0ilavo com apenas 1reés.
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Figura 5.6: Visdo geral da estrutura do experimento VD) completo com
as cinco forres
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Os numeros totais de componentes e principais caracteristicas do experimento

estdo listados na Tabela V.1. "
Dimensfes (M) ..o 13.11 x 3930x11.96
Niimero de tanques .........ccccceeceeeeviiieievirieeersreenncneeeeee. 1520
Nimero de tanques intermos ...........oceeeeveeerimmeeernrccreeenenens 972
Nimero de fotomultiplicadoras ..., 4560
Nuamero de tubos streamer ............ccoccvivivcvrcecceceee. 20000
Massa de cintilador (ton) ... 1824
Massa central (tON) ........ccoooeiiiriiriiiirrreee e 1166
Namero de protons ivies ........ccoooeveiiieiiinieicne e 1.7 x 10* lI
Numero de elétrons ...........ccooocoreeiinneeenecee e 6.3 x 102
Niimero de nitcleos de "2C  ........ooovvevvviierererereennns 7.6 x 10
Aceitincia (m2 1 o I USRS PPPTRR ~ 5500
Limiar energético (MeV) ........coiiiiiiinniieecceee e e ~4

Resolugdio energética ...........cocooiiiiiceicieenennn,
Resolugdo espacial de tracking (mrad)

Tabela V.1: Numeros de componentes e caracteristicas do experimento LVD.

Na Tabela V.1, “massa central” significa a massa total de cintilador nos tanques
internos (sem contato direto com a parede da galeria).

O piso sob as torres ¢ blindado com ferro e parafina de borax para reduzir o ruido
de fundo devido a radiagio natural da rocha.

Os resultados da blindagem podem ser vistos na Figura 5.7, que ¢ um grafico da
média de contagens para E > 1.5 MeV ¢ E > 7 MeV em fungio da poSiqﬁo do tanque. A
posi¢do indica o nivel da torre em que se encontra o tanque (1 = piso, 8 = teto).

A razio Mc/Mt = 0.6 (M é a massa central, My € a massa total de cintilador)
permite que o experimento tenha mais de 1 kton de cintilador em condigdo de limiar
energético de detecgdo inferior aos tanques externos, onde o sinal produzido pelo fundo

radioativo da rocha ndo deve ser desprezado.
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Figura 5.7: Média da freqiténcia de contagens para > 1.5 MeV e E=7 MeV
para tangues localizados em diferentes niveis, do piso (1) até o telo 3.

5.3. Interacdes de neutrinos com o cintilador

A Tabela V.2 traz a relag@o dos canais de interagdo de neutrinos com o cintilador.
Uma discussio mais detalhada sobre cada um desses processos, como as se¢des de choque,

limiares energéticos e numero de eventos esperados, serd feita no Capitulo 6.

e —————— A ———— A —————————————

InteragBes por Corrente Carregada Interagdes por Corrente Neutra l

_ N 1p0” Covniomin _ _
® V,+p—oe +n @ Vi) T € > Ve ur)te
w\,),.n ESontu
® v,+Co"N+e O Ry t€ = Ve te
— . "
3 v,+2C>"B+e ® v(egy,,)+‘2(,~—>”C + Vie.t)

@ V(P’ﬂ‘,)#zC—}”C' + R pur)

i ———————— Y ——————
————

Tabela V.2: Principais canais de interagdo de neutrinos no LvD

Como dissemos antes (segdo 5.2), o principal canal de detec¢do € a interacio @, e
da qual se espera o maior numero de eventos, porque ela tem uma das maiores quantidades

de particulas alvo (ver Tabela V.1)ea maior segdo de choque.
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As caracteristicas do cintilador, que revelam também os y, possibilitam a detecgio

de ambos os produtos da interagiio-® pelos processos:
et +e” =2y (5.3a)
n+p—o>D+y (5.3b)

Para detecgdo de (5.3a) além da energia cinética do positron, torna-se disponivel a
energia extra cedida pelos gamas da aniquilagéo.

Em (5.3b), o tempo transcorrido entre a emissdo € & captura do neutron (apos sua
termalizagio) tem distribuigio exponencial com constante de decaimento t ~ 200 ps. Oy
emitido pela captura neutrdnica tem energia bem definida e vale E, = 22 MeV. A
eletronica de sinal foi projetada (e usada com sucesso no experimento LSD) para
identificagfo desses dois produtos (¢* e ), fornecendo uma boa assinatura da interacgo.

A reacdo ® de espalhamento eldstico de v, com ¢ produz um menor namero de
eventos (ver Capitulo 5) mas permite estudar a dindmica do colapso, uma vez que em sua
fase inicial (neutronizagdo) a quase totalidade dos neutrinos emitidos sdo v, .

As demais interagBes, que envolvem o carbono (@, @, ® ¢ @), também tém uma
boa assinatura. Em @ e @ 0 ¢ ¢ 0 ¢ emitidos tém energia ¢ tempo de emissdo com
distribuigdes bem conhecidas; em ® e @ a desexcitagio do carbono ocorre com a emissdo
de um y com FE,= 15.11 MeV em 90% dos casos, tornando a identificagdo dessas
interagdes muito precisa. '

Uma importante propriedade do LVD ¢ essa possibilidade de detecgdo dos
neutrinos por diversos canais. Isso permite um estudo mais cuidadoso das caracteristicas
energéticas do burst de neutrinos de colapsos estelares. As se¢Oes de choque das interagdes
da Tabela V.2 tém diferentes dependéncias com a energia do neutrino incidente, entdo a
relacdio entre o mimero de eventos produzidos em cada canal (e seus espectros de energia)

podem detalhar informag@es sobre o espectro de emissdo neutrinica.
5.4. A eletronica de aquisicdo de dados

O design da eletronica de aquisigdo de dados dos tanques detectores foi elaborado
com base na experiéncia adquirida no experimento LSD, incorporando novas tecnologias ¢

dispositivos.
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A eletronica é construida de maneira modular para acomodar os 4560 canais do
experimento LVD. Dois madulos da eletrénica, C-175 (discriminador) e C-176 (ADC e
TDC)* , foram especialmente projetados para detecgdo dos sinais dos ¢' e dos y (das
posteriores capturas neutrénicas) que ocorrem como produtos da interagdo de ¥, com p do
cintilador (interagiio @ da Tabela V.2}.

A detecgiio baseia-se em dois fatores: Os y tem energia fixa £, =22 MeV e o
tempo de emissdo do y tem distribuigio exponencial com t ~ 200 ps. O frigger em cada
tanque ¢ dado pela coincidéncia tripla de sinais das fotomultiplicadoras (dentro de um
intervalo de 100 ns). O sinal é amplificado e discriminado em dois limiares diferentes, um
limiar alto (HET, high energy threshold ) € um limiar baixo (LET, low energy threshold ).
O HET, que pode ser ajustado entre 2 ¢ 10 MeV, é normalmente posto entre 4 < HET <6
MeV de acordo com a posigdo relativa do tanque no experimento (os tanques internos tém
um limiar mais baixo, pois estio submetidos a niveis menores de radiagdo de fundo). O
LET pode ser ajustado a partir de ~ 0.7 MeV e ¢ posicionado em ~ 0.8 MeV.

Cada discriminador C-175 tem oito canais com tripla entrada, comportando
portanto 1 porta-tanque completo. Os HET ¢ LET de cada canal sdo programaveis (via
CAMAC), bem como a unidade logica de coincidéncia de cada canal, que produz um flag
de distingdo entre os eventos HET (F = 1) e LET (F =0).

Se o sinal de coincidéncia ultrapassar o nivel do HET, ¢ disparado o trigger geral
do experimento, e um gate de 1ms (51) € aberto. Durante esse tempo, o limiar baixo (LET)
¢ habilitado para permitir o registro dos y s de 2.2 MeV da captura neutronica. A

eficiéncia de detecgfio do ¥ de captura foi medida com auxilio de uma fonte de neutrons'")

E

no caso 22Cf. Uma amostra de >

Cf ¢ colocada em uma capsula envolvida por um
dispositivo detector de semicondutor de silicio. Cada fissdo do B2Cf emite em média 3.7
neutrons (além de »'s). A capsula é mergulhada no tanque ¢ o sinal dos neutrons da fisséo
dado pelo detector da capsula habilita o LET . As contagens obtidas com o detector da
capsula sdo comparadas com as contagens de 2.2 MeV obtidas no tanque do LVD. Os
resultados desse procedimento associados a simulagdes colocam a eficiéncia de detecgdo

do yde captura neutronica em ~ 60% 1431

* ADC: Analogic to Digital Converter: Circuito integrador de pulsos analogicos, com saida numérica (em tipo
inteiro) proporcional a energia depositada pelas particulas no cintilador.

TDC: Time to Digital Converter: Circuito para medidas de intervalos temporais, com saida numérica (em
tipo inteiro) proporcional a duragdo do intervajo.
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A técnica de operagiio em limiar duplo permite que a detecgdo da interacio ( v,,p)
com baixo ruido de fundo, pois o-LET ¢ habilitado por curtos intervalos de tempo apos o
trigger dado pelo HET.

O sinal de /rigger geral (coincidéncia tripla em HET de qualquer canal do médulo)
provoca um pulso na saida General OR do modulo. Uma entrada Trigger /N habilita o
LET (segundo a l6gica de coincidéncia programada) sem a condigio de frigger em HET.
Essa entrada ¢ utilizada para coleta de dados de limiar baixo quando o trigger em limiar
alto foi dado por outro tanque. Essa caracteristica permite o estudo de eventos cujos
produtos da interagdo “escapem” para tanques vizinhos. Saidas logicas de coincidéncias
em HET e LET sdo disponiveis para que as contagens nos tanques sejam continuamente
monitoradas, para controle da estabilidade do experimento.

Na figura 5.8 temos um esquema do circuito para um canal do médulo C-175.
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Figura 5.8: Isquema de funcionamento do modulo C-175, para um
canal.

Os trés sinais analégicos das fotomultiplicadoras s&o somados em um mixer linear
¢ enviados para o modulo C-176 (ADC-TDC) para medidas de energia e distribui¢do
temporal dos eventos.

O C-176 foi projetado para funcionar acoplado ao C-175. Ele tem 8 canais com
tripla entrada (uma analdgica, duas digitais). O pulso enviado pelo trigger do C-175
ingressa em uma das entradas logicas (denominada Gate), habilitando duas operagdes: o
inicio da integragdo dos pulsos na entrada analogica (para determinagio de sua carga), ¢ a
leitura da outra entrada légica que contém o Flag de reconhecimento de eventos em HET

ou LET. Também ¢ disparado um contador interno ligado a um clock (40 Mhz, dindmica
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de 28 bits) que fornece informagdes para determinagao da distribui¢io temporal dos pulsos
de cada evento, com resolugdo de 12.5 ns. O uso de um clock externo, comum a varios C-
176, permite a sincronizagdo dos contadores dos canais de diferentes médulos atraves da
entrada denominada Sync.

Todos esses dados (carga, flag e tempo) sdo armazenados em um buffer tipo FIFO
com autonomia de 1024 eventos.

A carga da entrada analdgica ¢ determinada por dois ADC’s, ADC1 e ADC2, com
escalas diferentes. O ADC1 satura em 224 pC e tem quatro regides distintas de linearidade,
enquanto o ADC?2 satura em 1008 pC e tem duas regides de linearidade. A primeira regido
de linearidade do ADC1 vai de 0 a 15.75 pC, com 0.25 pC /contagem. Esse parimetro €
duplicado a cada regifio consecutiva (Tabela IIL3). A vantagem do uso de regides de
linearidade diferentes esta na determinagfio de cargas muito pequenas (da ordem nC) sem

perda de precisio (64/q ~ constante, onde G, € o erro na medida da carga q).

—— —— —— — —
—

ADC  Intervalo E-e pC/ co:t;gem Err; relativo i Interv;lo de
linearidade (%) __carga (LE)
| 1 025 15 T 01575
ADC 2 05 1 16.5+48
FI ] 3 1 0.8 49 + 112
4 2 0.8 114 + 240
ADC 1 4 0.8 244 = 496
lJ 2 2 8 0.8 504 + 1008 J‘

Tabela V.3: Regides de linearidade do modulo C-176
A Figura 5.9 mostra uma curva de linearidade tipica do modulo C-176.
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Figura 5.9: Curva de linearidade tipica do ADC do modulo C-176
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O sistema de aquisi¢do ainda conta com os seguintes modulos:

e C-205: ADC lento. Usadd em eventos raros que envolvem grandes energias,
como interagdes hadrdnicas. O sinal de entrada é o de um dinodo
intermediario das fotomultiplicadoras.

o (C-257: Contador com 16 canais de entrada, 24 bits, usado nas medidas de
freqiiéncia de contagens de limiar baixo dos tanques.
o C.221: DAC (Digital to Analogic Converter). Usado na geragdio de diferengas

de potencial que sdo uitlizadas na construgio das curvas de linearidade
dos ADC’s

A eletronica de aquisi¢do dos tanques, divide cada torre em quatro partes (quartos-
de-torre). A divisdo da torre em quatro partes tem motivos puramente técnicos. Um sinal
dado pelo trigger de HET em um tanque qualquer, ocasiona a abertura do gate que habiiita
a aquisicio em LET e a posterior leitura do buffer de registro (FIFO) do quarto-de-torre

correspondente.

O esquema da eletronica de aquisigdo para cada quarto-de-torre é mostrado na
Figura 5.10.

|
R I Fan{ Resst
. O | 4 out| c1m
it o b g“i .-
tiai Fan f Ou
'}i n Out e Syme.
{8 u c 178
1.2 cotel—y it
o Test
™ F
ow Tr.in an —
Cotd Cut — — ‘;}
=
K =
vt} o E Fan | —
In
t — p Trigger Out
1
E =
{7 fon °I‘" Counts Lth/Hth
nh ——g—
- il —
Clear n Cleor 203
l/l
Tt Gaw :g.z:
P2
i3 Out
i} Gete J
Tast

Figura 5.10: Esquema da eletronica de aquisi¢do de dados para cada
quarto-de-torre.
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Além da eletronica responsavel pelo controle e checagem dos eventos nos tanques,
existe outro circuito, de carater globalizador, que gerencia toda uma torre. O esquema de

funcionamento desse Gltimo estagio da aquisi¢io de dados do LVD ¢ apresentado na

Figura 5.11.
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Figura 5.11: Esquema do iiltimo estagio da eletronica na aquisi¢io de
dados de cada forre do LVD.

Os eventos sdo gerados segundo a programagio (via CAMAC) de duas unidades

logicas C-85.

O primeiro médulo C-85 recebe os sinais de rrigger dos quartos-de-torre e do clock

externo de sincronizacio. Ele também determina o pattern’ do evento.

¥ Registro padronizado de caracterizagio do evento. Contém informag@es sobre a torre em que foi gerado,

quarto-de-torre, tipo de limiar (HET ou LET), tipo de leitura (monitoramento ou néo) e sistema detecgdo que
gerou o frigger (cintiladores ou tubos streamer)
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O segundo modulo C-85 pode ser programado para leitura dos dados em trés 1
modos: apenas os tubos streamer, apenas os tanques com cintilador ou ambos os sistemas. |
Esse modulo também provoca a leitura do pattern, o frigger geral de aquisigfo dos tanques
e a determinagio do tempo absoluto do evento. O relogio do experimento ¢ controlado

pelo sinal oficial de tempo padréio da Italia, baseado em um relégio atdmico do IEN e

transmitido para todo pais.
Entre a chegada do frigger enviado pelos tanques e a leitura do buffer (FIFO) com |
os dados, ¢ inserido um atraso de 1 ms que faz com que a leitura somente seja iniciada |

apoOs o armazenamento completo do evento no buffer.

5.5. Calibraciio em energia

As curvas de linearidade dos modulos ADC sdo construidas com o uso do DAC,
citado na secfio anterior, mas deve-se encontrar o fator de conversio da escala em umdade

de carga (pC) para unidade de energia (MeV), que é a medida de interesse. Os pontos de

referéncia utilizados na calibragdo séo as energias do y de captura neutrdnica (baixa

energia) € do pico do espectro de muons (alta energia).

5.5.1. Ponto de baixa energia

Como ja dissemos, apds a captura do neutron (interagdo (5.2)) € emitido um y de
energia E, = 2.23 MeV. Os neutrons utilizados para a calibragdo sdo provenientes de uma
fonte de 2°2Cf de baixa atividade ( ~ 6 ev./min) que emite em média 3.7 neutrons por fissdo
além de v's.

A determinagiio do ponto de 2.23 MeV para a calibragio foi feita com a coleta de
dados na presenca da fonte de Cf (mergulhada no tanque), com o rrigger de aquisigio dado
pelo sinal do ¥ que acompanha a fissio, gerado no detector de silicio da capsula de Cf. Os
pulsos em limiar baixo desta medida permitem a construgiio do espectro energético do y de
2.23 MeV somado ao espectro de fundo. O espectro devido ao fundo ¢ determinado em
outra séric de medidas, onde usa-se como irigger (frigger assincrono) qualquer evento que

ocorra em outro tanque do mesmo quarto-de-torre do tanque em que se faz as medidas
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com o Cf. O resultado pode ser visto na Figura 5.12, onde sdo mostrados o espectro apenas
de fundo (regido hachurada) € o &spectro do y de 2.23 MeV triggerado pelo B3CE. O ponto

de 2.23 MeV ¢ determinado pelo valor de pico da diferenga dos dois espectros.
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Figura 5.12: Especiro de energia dos y's de 2.23 MeV produzidos pela
captura neutrénica no cintilador comparado com o especiro de fundo
(hachurado). O pico corresponde a energia de 2.23 MeV.

5.5.2. Ponto de alta energia

O espectro esperado de muons LVD foi obtido através de simulagio™ onde foram
levados em conta a geometria dos tanques, a distribui¢do angular de muons no local e a
distribuicio de Landau para perdas de emergia (envolvendo particulas carregadas em
processos de ionizagdo). O espectro obtido com a simulacdo € mostrado na Figura 5.13. O
valor da energia que corresponde ao pico € E, = (175 £ 5) MeV.

A identificagiio de muons nos dados experimentais ¢ feita através da selegio de
eventos de limiar alto (flag F = 1) em tanques diferentes e separados por um intervalo At <
250 ns. A partir dos eventos selecionados, ¢ construido o espectro energético, ainda em
escala de contagens de ADC. A Figura 5.14 mostra esse espectro, com o pico de muons
indicado, e a associagdio imediata do canal de ADC correspondente com o valor E, = 175

MeV.
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Figura 5.13: Espectro simulado para mions no LVD. O valor de pico é
E, =175 +5 MeV.
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Figura 5.14: Espectro obtido com eventos selecionados como muions.
Critério: trigger em HET em tanques difereries com At < 250 ns.

5.6. Possibilidades de pesquisa com o LVD

O possibilidade de ocorréncia de dois colapsos estelares na galaxia em um
intervalo menor que 10 anos é reduzida. Assim, um importante critério “pratico” em
experimentos subterrineos é a capacidade de realizagiio de investigagdes cientificas em

diferentes campos. Enfatizamos que o principal objetivo do LVD ¢ a detecgiio de neutrinos
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de colapsos estelares. Entretanto, o experimento oferece possibilidade de pesquisas em

diversos ramos da fisica. A seguirfaremos um breve relato de tais temas.
5.6.1. Neutrinos solares

O estudo do fluxo de neutrinos provenientes do Sol tem particular interesse por
tratar-se de um dos mais intrigantes problemas da fisica atualmente. O fluxo medido
resulta em ~ 1/3 do previsto por modelos tedricos de reages nucleares no Sol (SSM,
Standard Solar Model ). Esse fluxo tem sido investigado ostensivamente por varios
experimentos dedicados, tendo destaque especial o experimento pioneiro de R. Davis'” em
uma mina desativada da Morton-Thiokol em Homestake (USA), baseado em um método
radio-quimico. O experiemento consiste em determinar a taxa de transmutag3o de atomos
de *’Cl em atomos de *’Ar que ocorrem devido a absor¢io de neutrinos eletrénicos. Em
mais de 15 anos de medidas, o fluxo observado foi de 2.1 £ 0.3 SNU? enquanto o SSM
prevé 7.8 + 1.5 SNU. Muitas hipoteses foram formuladas para solucionar essa
discrepancia, modificando ou os modelos estelares ou as propriedades dos neutrinos.

Medidas precisas da radioatividade natural presente na galeria (devido a rocha e ao
material de constru¢do do LVD) permitirio estabelecer a possibilidade de detecgdo de
neutrinos solares através de interagdes de espalhamento elastico com elétrons (interagio @
da Tabela V.2). A diferenga de experimentos como o de Davis, em que o fluxo ¢ integrado
em periodos de trés meses, ¢ a possibilidade de medidas em tempo real, que permite
estudos de eventuais correlacdes entre o fluxo de neutrinos solares, intensidade de raios
cosmicos (medida pelo EAS-TOP) ¢ a atividade solar. Espera-se ~ 3 eventos por dia,

dependendo do limiar minimo que se possa atingir sem elevar o ruido de fundo.

5.6.2. Astronomia neutrinica de altas energias

As fontes puntuais de neutrinos de altas energias (E, > 1 GeV), como
remanescentes de supernovas jovens, sistemas binarios (também emissoras de raios-X e 1)

podem ser observados no LVD através da interagio:

T $NU: Solar Neutrino Unit - 1 SNU ¢ definida como o nimero de capturas de v, por segundo em um alvo
de 107 atomos.
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v+ N> p+ X (5.4)

O fluxo de neutrinos dessas fontes pode ser estudado pelas medidas da diregdo de
muons produzidos nas interagdes dos neutrinos com a rocha que circunda o experimento.

As fontes localizadas no hemisfério sul (LMC X-4, Centauro X-3 e o Centro
Galactico entre outras) sdo favorecidas porque o fundo de u‘s atmosféricos ¢

completamente suprimido nesta diregéo.

5.6.3. Fisica de neutrinos

O LVD também pode ser utilizado como instrumento de estudo para determinagio
de propriedades dos neutrinos.

A massa neutrinica dos diferentes sabores (e, p e 1) podera ser estimada em caso de
colapso estelar, porque a distribuicio temporal dos eventos serd alargada, uma vez que
diferentes massas implicam em diferentes tempos de percurso entre a estrela colapsante e
o detector (quanto maior a massa, maior o tempo), nesse caso o efeito ainda ¢ reforcado
pela diferenga que as curvas de luminosidade dos neutrinos de diferentes sabores
apresentam durante o colapso (ver Capitulo 3). A correlagio com o possivel sinal de
antenas gravitacionais também permite esse estudo pois existe um “atraso” entre o tempo
de chegada de um sinal que propaga-se com velocidade c e a detecgdo de particulas com
massa que percorrem a mesma distdncia. As interagdes por corrente neutra sobre o
carbono do cintilador (interagdes ® e @ da Tabela V.2) ocorrem também com os v, € v,
podendo fornecer uma precisa assinatura do “atraso” (devido a suas diferentes massas).

A oscilag@o de neutrinos também pode ser estudada em experimentos subterrineos
como o LVD. Usa-se como alvo uma casca estérica da rocha que envolve o laboratorio. Os
u's produzidos pela interagdo (5.4) podem atravessar ou “parar” dentro do detector
dependendo de suas energias. Uma diminui¢io do fluxo de muons nas diregoes horizontais
ou anti-verticais com respeito as previsdes tedricas indicariam a possibilidade do
fendmeno de oscilagdo. Os calculos realizados® mostram que a sensibilidade do LVD na
determinacdo dos parimetros da oscilagio atinge Am* ~ 1.3x10™ (eV)* para dngulo de

mixing maximo e (sen’0)ma = 0.81 para valores grandes de Am’,
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5.6.4. Decaimento do préton

L

A teoria supersimétrica {SUSY) prevé como principal canal de decaimento do
proton o processo:

po>K+v (5.5)

K' > u +v {(5.6)

com a constante de decaimento para o processo (5.5) 1> 1.5x10”" anos. O g por sua vez

decai em um ¢* e um par de neutrinos. A dindmica e energias envolvidas no processo dio

uma excelente assinatura; sdo trés eventos de energia precisa separadas de intervalos de

tempo precisos. Deve-se detectar o K* com energia Ex' ~ 105 MeV, depois de um atraso

de ~ 15 ns o u* com energia E," ~ 152 MeV, e finalmente de pois de um atraso de 2.2 ps

deve ser detectado o processo de decaimento do ™ (1" — e’ + v, + ¥, ). Com a massa

interna do LVD completo (5 torres) espera-se atingir o limite inferior para a constante de

tempo 1, > 10*? anos deste canal de decaimento, apos um ano aproximadamente de coleta

de dados!"!.
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CAPITULO 6

Caracterizacio do espectro de emissio
de neutrinos de colapsos estelares

6.1. Introducio

Como vimos no Capitulo 4, ainda existem pontos importantes do processo de
colapso que ndo foram esclarecidos com a detecgio dos neutrinos emitidos pela SN
1987A. Apenas as caracteristicas gerais sobre a energia envolvida foram confrontadas com
as previsdes tedricas !, mesmo porque um estudo mais detalhado seria impossivel
devido ao pequeno nimero de eventos que foram observados. Também vimos que as
estimativas para o niimero total de eventos esperados nos experimentos atuais, dentre eles
0 LVD, alcangam uma estatistica melhor.

Nesse capitulo analisaremos a viabilidade do experimento LVD em obter
informagdes detalhadas sobre o espectro de emissdo de neutrinos de colapsos estelares. O
conhecimento desse espectro ¢ importante porque a partir dele poderemos inferir as
condigdes fisicas em que os neutrinos foram produzidos € emitidos, auxiliando no
esclarecimento dos mecanismos de evolugio estelar aos quais estdo relacionados.

O espectro dos neutrinos derectados pelo experimento ¢ modulado por diversos

fatores, sendo os mais importantes: o espectro de emissdo na estrela colapsante, ¢ a segdo
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de choque dos neutrinos com o material cintilador. Sdo também importantes, mas de }
origem instrumental: a curva de eficiéncia do experimento, o limiar de detecglo e a
resolugio nas medidas de energia. Qutros itens como a distancia da estrela colapsante e as
dimensdes do detector, introduzem apenas fatores de escala, fazendo com que sejam

importantes do ponto de vista estatistico, uma vez que alteram o nimero fotal de eventos

esperados, mas ndo a sua distribuicdo em energia.
Sendo que as se¢des de choque das interagbes envolvidas sio estudadas em |
laboratério e as variagdes instrumentais podem ser determinadas, espera-se decompor o
espectro observado, identificando as modulagbes provocadas por esses fatores e
caracterizar o espectro dos neutrinos emitidos no colapso.
A possibilidade de caracterizagiio do espectro energético da emissdo neutrinica foi

investigada por dois métodos diversos:

1. Estudo analitico:
Foi determinada a dependéncia de duas grandezas com o espectro de emissio:

1.a) A energia média dos neutrinos revelados pelo principal canal de detecgdo

do LVD: V,+ponte.

1.b) A razio N/ Np, onde N, é o niimero de eventos esperados de neutrinos ‘
sobre o carbono (via corrente neutra) e Np o nimero de eventos esperados ‘
sobre os protons.

2. Simulagdes:
Foram simulados espectros energéticos esperados no LVD, e posteriormente

submetidos a teste estatistico de hipotese.

Partiremos do calculo do nimero de eventos esperados no LVD para um colapso
localizado na nossa galaxia. Esse cilculo e os elementos nele envolvidos constituirdo a

base para o desenvolvimento dos dois métodos de caracterizagdo empregados.

6.2. Calculo do nimero de eventos esperados no LVD

No Capitulo 4, fizemos uma estimativa do numero de eventos esperados no LVD e

em outros experimentos através da formula (4.1) que ¢ uma aproximacio que utiliza
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apenas ordens de grandeza e valores médios das variaveis envolvidas.

Um calculo mais refinado e que permite uma ligagdo entre o sinal observado e sua
origem, € baseado em um formalismo que redne tanto as caracteristicas do detector quanto
as que descrevem o burst neutrinico do colapso.

Podemos calcular o nimero esperado de eventos N, , para uma determinada
interagdo com segdo de choque o (com e* produzidos), em forma diferencial, através da
formula;

do(l, ,E,)

= L (V" E,)) ————— (E,)S(—t"-At) dt'dtdE, dE, )
dNoy =3 o7 Lol Ey) —— =5 2 () 8 ) E (6.1

onde N, ¢ o niumero de alvos para a interagio especifica, R ¢ a distincia entre a estrela

z

colapsante e a Terra, L, ¢ a luminosidade diferencial (em nimero de neutrinos), 4% é a

£

secdo de choque diferencial para um neutrino de energia E, criar um e (ou ¢*) com
energia E, , g(E.) € a eficiéncia de detec¢do do € (ou e+) , t’ € o tempo da fonte de emiss3o,
t € o tempo do detector (com o tempo de percurso 4 velocidade da luz, R/c, subtraido) e At
¢ 0 atraso devido a possivel massa dos neutrinos. A equagdo (6.1) pode ser empregada para
cada combinagio especifica entre processo/espécie neutrinica. Também, com as corregdes
adequadas, podemos usi-la para processos que envolvem neutrons ou fotons secundarios.
Podemos integrar (6.1) sobre variaveis que se desejam eliminar e obter varias quantidades

que constituem o sinal observado no detector, como: i‘g’_ ddN , ... No nosso caso, estamos
t tdE ..

interessados no numero total de eventos N, e sua dependéncia com a emissédo neutrinica.
Entdo, podemos integrar (6.1) sobre todas as vardveis temporais ¢ sobre a energia dos

produtos, restando a integral (6.2) para ser avaliada:

Emax

dN o
.[ op O e(E) dE (6.2)

E th

— Nlar
4z R?

NEV

onde f:% € o espectro de emissdo de neutrinos. Para o limite de integragiio inferior Ey, ,

seleciona-se entre a energia limiar do processo considerado e a energia limiar de detecgdo
do experimento (a maior delas); o limite superior E,,, é a energia de corte, acima da qual
o fluxo de neutrinos pode ser desprezado (o espectro tende a zero assintoticamente, como

veremos na se¢io 6.2.2).
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Vamos agora detalhar cada um dos termos envolvidos em (6.2) e as

parametrizagdes utilizadas na avaliagio desta integral.
6.2.1. O termo N,/ 4nR’*

O termo constante que precede a integral em (6.2} é composto por dois fatores: no
numerador temos o numero de particulas-alvo N, para cada interagio especifica e no
denominador temos o fator geométrico 4zR? , Que corresponde a area da esfera com raio
igual a distancia da estrela colapsante.

O numero Ny, , pode ser calculado pela férmula:

Nig = Npot X Ny x N, (6.3)

Em (6.3) Npo € 0 niamero de moles de cintilador contidos na massa considerada
nos calculos (por exemplo, para todo o LVD a massa ¢ ~ 1.8 kton, para apenas uma torre a
massa é ~ 0.36 kton), N, € o nimero de Avogadro ¢ N, é o nimero de particulas-alvo por
molécula de cintilador (por exemplo, para interagdes sobre prétons livres, temos N, = 22,
que corresponde ao niimero de dtomos de hidrogénio por molécula).

O fator geométrico introduz uma diluigio no fluxo de neutrinos integrado no tempo
(nimero de neutrinos/unidade de area). A dilui¢8io aumenta com a distancia, por exemplo:
um colapso na grande Nuvem de Magalhdes (R ~ 50 kPc) teria um fluxo de neutrinos
correspondente a 4% do fluxo provocado por um colapso nas imediagSes do centro da

nossa Galaxia (R ~ 10 kPc¢).
6.2.2. O espectro de emissiio neutrinica

O espectro de emissdo neutrinica % (nimero de neutrinos com energta entre E e

E+dE) ¢ o termo que mais nos interessa em (6.2), uma vez que as informagdes que
pretendemos extrair dos dados do experimento estiio relacionadas a ele.

As caracteristicas esperadas para a emissio neutrinica foram vistas com detalhes no
Capitulo 3. Relembraremos os aspectos mais importantes com relagéio as caracteristicas

energéticas:
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1. A emissdo pode ser descrita por um espectro ndo-térmico ou um espectro de Fermi-

Dirac (FD) dados por (6.4) e (6.5) respectivamente:

——=A——y— (6.4)
* e(ﬁ) +1
dN E?

= Ao (6.5)
=TT

Nas equagdes (6.4) e (6.5), A € uma constante de normalizagdo (que sera discutida
em detalhe), £ a energia dos neutrinos, 7 a temperatura espectral (usualmente associada a
temperatura da neutrinosfera) . Vimos que, de forma geral, os espectros previstos para a
emissdo neutrinica sdo baseados na distribuigdo de Fermi-Dirac, embora ndo de corpo-
negro, exigindo a introdugdo de parametros de modificagio. O espectro (6.4) contém o
termo gaussiano de atenuagio para valores altos da energia dos neutrinos, com a
intensidade controlada pelo fator de absor¢do a , e serd denominado Espectro Standard
(ES). O espectro (6.5) contém o potencial quimico p, , responsavel pela suposta
degenerescéncia do gas neutrinico, entdo passaremos a nos referir a esse espectro como
Espectro Degenerado (ED).
2. A energia total emitida em forma de neutrinos € estimada em Ergr ~ 3.0x10% erg.
3. Admite-se que Etor seja igualmente repartida entre as tré€s espécies de neutrinos e suas

antiparticulas.

Doravante usaremos algumas simplificagdes nesses espectros: trabatharemos em
unidades em que a constante de Boltzmann € & =1 e as temperaturas T dadas em MeV;

faremos quando necessario a substituigdo de variaveis

x=" (6.6)

¢ adotaremos o potencial quimico adimensional u dado por:

p=t: (6.7)
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Por questdio de simplicidade, quando precisarmos nos referir ao termo de
modificagZo do espectro FD de corpo-negro de forma genérica (ou seja, tanto o quanto p),
sera usado o simbolo §.

Portanto, nos especiros ES e ED temos trés pardmetros que os determinam
unicamente: 4, 7' e # . Vamos analisar a influéncia € o significado de cada um desses
parametros.

Antes, devemos introduzir uma notagdo para algumas integrais que serdo utilizadas:
JiT = fx"S,- (x) dx s ne N, i=12 (6.8)
0
—? 1

’ SZ =

e

S, = (6.9)

e* +1 e A 41

Vemos pela forma das fungdes S que o indice / refere-se aos tipos espectrais, i = 1
para ES e i =2 para ED*.

A constante de normalizagdo A € determinada adotando-se como condigio de

dN

contorno Eror. Uma vez que == — ¢ o niamero de neutrinos emitidos com energia entre E ¢

E+dE, podemos escrever:

aD

= — 610
Eror = IEdEdE (6.10)

Assim, uma vez fixado um par de valores (T,B) para o espectro que se deseja
normalizar, deve-se avaliar a integral (6.10) determinando o valor correspondente para A.
Podemos explicitar A em (6.10) e fazer a substituig¢io (6.6), que resulta:

_ Eror
R

(6.11)

A temperatura T influencia diretamente na energia média <E> do espectro de
emissdo. O uso do parimetro $ modifica a relagéo entre a energia média dos neutrinos
emitidos e a temperatura.!'*!. Para estudar a relagdio entre a energia média e a temperatura

com as variagdes de B, devemos calcular a razio:

3
<Es> = 728 (6.12)

Ji2(B)

* No caso partitcular em que i = 2, J," = F", onde F" sdo as integrais de Fermi.
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Fixada a temperatura , as integrais J;" tornam-se fungdes apenas de B, J;" = J," (B).

Por exemplo, para § =0 (espéctro de corpo-negro), temos que J|" = J;", resultando

<E>=3.15T para os dois tipos espectrais. O comportamento da razio JRBY = <E>IT ¢

JHB)
mostrado nas Figuras 6.1 ¢ 6.2, onde B =« ¢ p = | respectivamente.
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Figura 6.1: Comporiamento da razdo < E>T vs. pardmetro a (ES).
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Figura 6.2: Comportamento da razdo ~E= T vs. pardmetro u (ED).
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Vemos nas Figuras 6.1 € 6.2 que o comportamento da razio <E>/T ¢ inverso para
os dois tipos de espectro, ela cresce com p e decresce com a, indicando que a energia
meédia pode ser uma ferramenta 1til no reconhecimento das caracteristicas da emissdo, pois
espera-se que essa diferenga de comportamento tenha reflexos no espectro a ser observado.

A influéncia do parametro T nos espectros pode ser vista nas Figuras 6.3 e 6.4.
Nessas figuras temos graficos para as temperaturas T =30, T=40e T = 5.0 MeV de
espectros com P = 0 (FD perfeitamente térmicos). Em ambos os casos, a constante 4 foi
determinada para Eror = 3.0x10” erg , ¢ admitida sua equiparti¢io entre as espécies
neutrinicas. A diferenga das duas figuras ¢ apenas a escala das ordenadas, em 6.3 a escala
¢ linear ¢ em 6.4 logaritmica. As duas escalas foram usadas para facilitar a visualizagio
das diferengas dos espectros com a temperatura em diferentes regides de energia. Vemos
que com o aumento de T, o ponto de maximo € deslocado para energias mais altas, mas
com sua intensidade reduzida (Figura 6.3). Por outro lado, a intensidade da parte alta do
espectro aumenta com T (Figura 6.4). Como conseqiiéncia a energia média <E> cresce

com a temperatura T.

Figura 6.3: Especiros com
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2 WY T S Mev ;
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SP.STD.) T- 30E=1 ALFA- O

O pardmetro 3 € importante na descri¢io da parte de alta energia desse espectro

(ver se¢@o 3.3.2). Sua influéncia pode ser vista nas Figuras 6.5 e 6.6. Na Figuras 6.5 temos
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espectros ES com a = 0.00, 0.02 e 0.04, e na Figuras 6.6 espectros ED com 1 =0.0,2.0¢

4.0. Em ambos os casos a teperatyra € T = 3.0 MeV.

Figura 6.5: FEspectros ES
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Para o ES vemos que o aumento de o reduz a intensidade da parte alta do espectro,
concentrando-a em tomo do pico, reduzindo <E> (ver também Figura 6.1). Isto ocorre
porque os neutrinos mais energéticos sdo submetidos a uma maior absor¢do nas regides
externas a neutrinosfera, dado que a se¢do de choque cresce com a energia.

No caso do ED, o potencial quimico u reflete o desequilibrio térmico entre os
neutrinos e a matéria onde foram emitidos, vemos que com o crescimento de | o pico
desloca-se para energias mais altas ¢ também torna-se mais largo, resultando em um
sensivel aumento em <E> (ver também Figura 6.2).

Devemos observar que o comportamento dos espectros com T fixo e B variando, ¢
similar para qualquer valor de T. O mesmo vale para B fixo ¢ T variando. Os valores de T
e P adotados na construgiio dos graficos acima sdo arbitrarios. O intervalo escolhido de

variagio dos dois pardmetros (T e ) nos calculos sera detalhado na se¢éo 6.2.5.
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6.2.3. Descri¢iio das se¢des de choque
e outras caracteristicas das interacoes

Nessa segdo analisaremos o termo o{E) em (6.2), que ¢ a segdo de choque para
cada um dos processos de interagdo dos neutrinos com o cintilador do LVD. A Tabeia V.2
(Capitulo 5) traz uma lista dessas interagdes. De forma a tornar mais completa a descrigdo
de cada interagéo, serdo descritas outras caracteristicas importantes, como: a energia limiar
dos neutrinos para produgdo de secundarios com energia suficiente para que sejam
detectados, as caracteristicas do sinal observado ¢ o numero de particulas-alvo no LVD
completo.

Existem outras interagdes fora do cintilador, por exemplo, na rocha que circunda o
experimento ou na estrutura de ferro das torres, que produzem secundarios que podem ser

observados. Entretanto, essas interagdes ndo serdo discutidas nesse trabalho.

a) Absorcéo de v,:

Vv,+p—ante' (6.13)

Este processo ¢ o de maior contribuigio no total de eventos que se espera de
neutrinos de colapsos estelares. A parte principal da eletrénica de aquisicdo de dados do
LVD foi projetada para detecco dessa interagdio, como vimos no Capitulo 5. Essa

*? Qs eventos esperados por

interagdo também ¢ conhecida como “decaimento-3 inverso
esse canal devem ocorrer principalmente na fase de resfriamento da estrela de neutrons
neo-nata.

A intera¢do ocorre pela troca de um boson virtual intermediario W™, que no caso de
pequenos momentos transferidos q, q2 <L sz , podemos aproxima-la por uma interagao
pontual de acoplamento de quatro férmions” (teoria original de E. Fermi para o
decaimento-p, de 1935). Em unidades que #i = ¢ - 1, a se¢do de choque ¢ dada por:
J(Vep—>ne+)=9i|mzi (6.14)
/4 Vivy
onde G ¢ a constante de Fermi , G = 1.16x10” GeV?, [Mi 2 é o quadrado do elemento de

matriz que liga os estados iniciais e finats, envolvendo integragdo sobre spins e dire¢oes

-3 . - . .
Essa denominagio vem do decaimento-P3 nuclear (ou de neutrons livres): n —+ p+e' + 7,
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das particulas envolvidas, v; e v¢ sfio as velocidades relativas das particulas nos estados
iniciais e finais (v; = v; ~ ¢) e p.£ o valor do momento do CMS' referente ao ne ao e”.
Devido 4 conservagiio de energia e momento, o ultimo termo em (6.14) pode ser
substituido pela energia E do neutrino incidente. Estamos tratando de uma transi¢do mista,
envolvendo as contribuiges de Fermi (AJ = 0) com Mg” = 1, e a de Gamow-Teller (Af = 1)
com o fator de multiplicidade para os spins Mg;> = 3, entdo podemos escrever:

GiE? 4G E?

Mp? + Mgt == (6.15)

olV,p—>ne’ )=

Porém, nos cdlculos para o numero de eventos esperados, serd utilizada uma
formula que descreve melhor os dados experimentais de interagdes de neutrinos com

cintiladores'®!, que é:

o(V, p—>nety=945x 107 (E - 1293)J(F - 1293) —=m,? cm®  (6.16)

onde m, ¢ a massa do elétron, ¢ tanto E quanto m, devem ser escritos em MeV.

A energia de limiar para a interagio é 1.8 MeV, que € a soma da massa do € com
Am,, (diferenga de massa entre o neutron e o proton). Essa energia seria suficiente apenas
para criar os produtos dessa interagdo com energias cinéticas T = 0. Porém, uma particula
carregada deve depositar pelo menos S MeV de energia no cintilador para que seja
disparado o irigger. Considerando a aniquilagiio do e*, tomam-se disponiveis 1.022 MeV

(2 m,). Devemos satistazer duas relagdes:
Ep=Am,+FE, , T.+E,=5MeV (6.17)

onde E, € a energia do neutrino necessaria para produzir um e’ com energia E, , T, e E,
s3o a energia cinética do ¢’ ¢ a energia cedida na sua aniquilagdo. Desprezando a energia
cinética do neutron produzido, resulta em E;, = 5.8 MeV.

Essa reagfio € esperada nos protons livres, ou seja, sobre os 22 prétons dos dtomos
de hidrogénio de cada molécula do cintilador. Usando (6.3) obtemos o nimero NP, de

prétons-alvo para o LVD completo:

NP, = 1.7 x 10* (6.18)

Y CMS: Center of Momenta System.
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b) Espalhamento elastico:

vite > viye , Vi+e - Vite i=e u,r (6.19)

O espalhamento elastico com e ocorre com todas as espécies neutrinicas, por
corrente neutra com 0s v,’s € v.’s, ¢ por correntes neutra ¢ carregada com os v.’s. Essa
interagdo com v.’s é um importante canal de revelagio do pico de neutronizagio da fase
inicial do colapso.

A teoria eletro-fraca descreve a segdo de choque diferencial (no sistema do
laboratério) para o espathamento de v.’s (e suas antiparticulas) com ¢ s via corrente
carregada através das formulas'®!:

do(ve) Gs
dy oz

(6.20)

da(Ve) Gis _
& - (1-° (6.21)

Ns equagdes (6.20) e (6.21), y é a raziio entre a energia do elétron espalhado € a
energia do neutrino incidente, ¢ s = 2m.E + m,’. A energia do elétron espalhado se
distribui em um espectro continuo ¢ ¢ dependente do dngulo com que ¢é emitido (em
relagdo a direcdo do neutrino incidente).

Vamos agora analisar a se¢io de choque diferencial dos espalhamentos entre

neutrinos (das trés espécies) e elétrons por corrente neutra, o{CN). Podemos escrever:

do(CN) _ 2Gm,IZ
dy -

[g.> +gz° (1-1)°] (6.22)

onde os coeficientes g; e gg sdo as constantes de acoplamento levogira e dextrogira de
férmions com o Z’. Na Tabela VI.1 abaixo, listamos os valores dos acoplamentos para

cada tipo de neutrino.

espalhamento 2 gr
v,e v, e Vot+senOy sen’Ow
i V.es V. e sen’By Yotsen By
V,e—> v, e “Yotsen®Oy sen By
V,e>v, e sen’By -Yytsen* Oy

Tabela V1.1: 'alores das constanies de acoplamento entre v's e elétrons
na fecria eletro-fraca (modelo GWS).
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Na Tabela VL1, 8y € o dngulo de mixing (dngulo de Weinberg), e através de dados
de aceleradores foi obtido o vator By, = 28.7° (sen’0y = 0.23)" Ainda com relagdo a
Tabela VL1, os valores para v, (e antiparticula) serfio usados também para a espécie v..

Avaliando as integrais sobre as energias dos elétrons espalhados, substituindo os

valores numéricos das constantes, obtemos as formulas para as segdes de choque de

espalhamento
o(v,es v, e) =0948x 10" E cm’ (6.23)
c(V,e> v, ¢) =0397x10" E com’ (6.24)
g(vye>v,e) =0156x 10" E cm’ (6.25)
6(V,e>v,e)=0133x10" E cm’ {6.26)

Devemos lembrar que as férmulas acima sdo validas para m, << E , e com E dada
em MeV.

A energia de ligag@o dos elétrons com os atomos das moléculas sdo algumas ordens
de grandeza menor que a energta tipica dos neutrinos de colapso (MeV), portanto podemos
considerar a energia limiar da reagfo igual a do experimento, Ey, = 5 MeV.

Considerando todos elétrons de cada molécula do cintilador (82 no total), obtemos

o namero N°,; de elétrons-alvo no LVD completo:

N =6.3 x 10% (6.27)

Comparamos as se¢Ges de choque de espalhamento com a de absorgio de
antineutrinos nos protons no grafico da Figura 6.7. De fato, podemos ver que a segdo de
choque para absor¢Zo é pelo menos 100 vezes maior para energias do neutrino incidente
E > 10 MeV. E claro que isso acarreta em um pequeno nimero de eventos esperados no
canal de espathamento, cuja importincia estd em revelar o burst de v, da fase de
neutronizagio. No caso particular do LVD, esta interagdo indica sua utilidade para revelar
a estrutura da curva de luminosidade neutrinica, apenas para colapsos que ocorram em

distdncias menores que a do centro galactico.
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Figura 6.7: Secdes de chogue para os processos: absorgio de
antineutrinos por protons (linha solida) e espalhamento eldstico em
elétrons (a, b, ¢, d).

¢) Interagdes de neutrinos no '*C

Uma das vantagens em se usar alvos nucleares na detecgio de neutrinos de origem
cosmica, ¢ que podemos identificar vérios tipos de interagdes dos neutrinos. Temos
particular interesse na detecgdo dos processos mediados por corrente neutra. A taxa de
ocorréncia de eventos de corrente neutra ndo ¢ afetada pela possibilidade de oscilacdo de
neutrinos'™ . além disso, usando-a como referéncia na comparagio com os processos de
corrente carregada, pode-se obter informagdes sobre o fenémeno de oscilagdo. Essa
mesma comparagdo também pode fornecer informagdes sobre o fluxo neutrinico de cada
espécie.

A energia de limiar das reagdes sobre o carbono (~ 15 MeV) sdo altas para que
sejam aplicadas no estudo de neutrinos solares, mas sio pequenas o suficiente para
viabilizar medidas do fluxo de neutrinos de colapsos estelares, principalmente das espécies
mudnica e taudnica, que tem energia média ~ 25 Me V!

A viabilidade do uso do "’C como alvo nuclear em detectores a cintilador ¢

dependente de estimativas confiaveis das secdes de choque para processos relevantes.
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As segdes de choque de neutrinos com naicleos de carbono que usaremos, foram
calculadas por M. Fukugita et al'"! através de um modelo chamado EPT (flementary
Particle Treatment) que permite a determinagdo das amplitudes de transicio M de forma
independente do modelo nuclear adotado. O uso deste tratamento ainda ¢ limitado para
transicdes fortemente permitidas com AJ = +1, que ¢ suficiente dentro dos propositos
praticos em analisar as interagdes por corrente neutra no carbono de cintiladores (que se
enquadra nesse tipo de transigdo).

Descreveremos o uso do '*C como alvo nuclear, as se¢des de choque e o sinal
produzido pelas interagdes por correnie neutra (excitagio nuclear: 2C - 'C" ) e por

corrente carregada (transigdes: '°C — "N ¢ '’C > “B).

c.1 ) Interacdes por Corrente Carregada (CC):

Os processos mediados por CC resultam em modificagdo do namero atdmico Z do
nicleo final e portanto também na sua massa. Isso implica em uma energia minima do
neutrino incidente E, para que ocorra a reagio. Essa energia sera determinada em cada

caso.
c.1.3) v.+2C et +B  (AJ=1) (6.28)
Nessa reacdo temos AZ = -1, entdo podemos escrever.

E,+ N(A,Z)=N(4,Z-D+m, +T, (6.29)

onde E, ¢ a energia do neutrino, T, € a energia cinética do e emitido € N(A,Z) ¢ a massa

nuclear, calculada a partir da massa atdémica M(A,Z) por:
N(A,7ZY= M(A,Z)— Zm, + B; (6.30)
onde B, ¢ a energia de ligagdo eletronica. Substituindo (6.30) em {6.29) temos:
E,>AM+2m, , AM=M(A,Z-1)-M(A,Z) {6.31)

Em (6.31) foi desprezado o termo AB; = Bz, - By, ¢ fizemos T, = 0 . Usando o
valor de unidade de massa atdomica 1 um.a. = 931.5016 MeV, temos que AM = 13.37

MeV. Logo, para ocorrer a rea¢io devemos ter E, > 1439 MeV.
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O e' emitido sera detectado desde tenha uma energia E, > 5 MeV. Como na
interagdo (6.13), o y resultante da aniquilagio do e” também ¢ visivel, cedendo E,=1.022 F

MeV. Portanto a energia limiar do neutrino para que o e” seja detectado ¢

Ew= E,+5MeV-E, = 18.37 MeV (6.32)

A tdentificagdo desse sinal pode ser feita através de coincidéncia temporal devido a
dinimica do processo: O '’B ¢ instavel e decai emitindo um € . A constante de decaimento
do processo € t=20.4 ms; o espectro de energia do e” emitido tem energia maxima E,, =

13.4 MeV e valor médio <E,.> =45 MeV.

c.1.h) v+ 2C e+ N (AV=1) (6.33)

Podemos calcular a energia de limiar da reagdo (6.33) da mesma maneira que

fizemos para a reagio (6.28), mas agora AZ =+1. Nesse caso temos

E,+N(A,Z)=N(AZ+D+m, + T, (6.34)

O resultado para essa reagio é

L,>AM , AM=M(A,Z+1)- M(4,2) {6.35)

Substituindo os valores numeéricos, temos que a energia limiar para a interagio
(6.33) ¢ Ey, = 17.34 MeV. Para que o ¢ seja detectado devemos ter E, > 5 MeV, mas nesse
caso ndo ocorre a aniquilagdo, ndo estando disponivel a energia do y, entdo a energia
limiar € superior a do processo anterior e vale E;, = 22.34 MeV. Analogamente ao caso
anterior, o reconhecimento dessa interagiio € feito pelas suas caracteristicas dindmicas: O

decaimento B* do >N ocorre com t = 11.0 ms ¢ 0 e” emitido tem espectro com B, = 15.4

MeV e <E.>=5.0 MeV.

Portanto, essas duas interagdes fornecem uma boa assinatura para detecgio de v, e
v, através de um par de sinais com energias e intervalos de tempo facilmente

identificaveis em um unico tanque.
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¢.2 ) Interacdes por Corrente Neutra (CN):

c.2.a) v+20 o v+ PCt (A=) (6.36)
¢.2.b) v+20 5 v (A= (6.37)
Em ambas as interacdes (6.36) e (6.37) os atomos de '’C sdio excitados por
espalhamento inelastico com os neutrinos. A excitagio ocorre por transigio fortemente-
permitida para o estado J = +1. O modo dominante (90%) de desexcitagiio desse estado é
com a emissdo de um y com energia E, = 15.11 MeV. Dado que ndo existem variagdes nas

massas dos produtos, a energia ltmiar desse processo € Ey, = 15.11 MeV.

Para todas as interagdes no '°C analisadas, nio existe uma expressdo analitica que
descreve a dependéncia da se¢fio de choque com a energia, como as equagdes (6.16) e
(6.23) a (6.26). Os calculos de Fukugita et al. foram realizados para valores especificos de
energia em um intervalo 16 < E < 100 MeV. Os valores encontrados para as se¢des de
choque nesse intervalo de energta, das quatro interagdes que descrevemos, estio listados
na Tabela VI.2.

Para avaliar a integral {6.2), no lugar do termo o(E) do integrando foi utilizada uma
rotina de interpolagéio para cada subconjunto de 4 valores consecutivos da Tabela VI.2.
Essa técnica mostrou-se melhor que o uso de ajustes de curva (com polindmios até grau 7,
por exemplo), que para baixas energias (E < 24 MeV) ndo representaram bem o
comportamento obtido nos calculos de Fukujita et al. Podemos ver a dependéncia com a
energia das quatro segdes de choque analisadas, nos graficos da Figuras 6.8 para os
processos de CC, e da Figura 6.9 para os processos de CN, que foram feitos com os pontos
da Tabela VIL.2.

Finalizando, para todas as quatro interagdes (6.28), (6.33), (6.36) e (6.37) sobre o

2C, o namero total N€,,; de nucleos-alvo no LVD completo é:

N = 7.7 x 107" (6.38)
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Ev [2(,( v, V')IE(,' 12(,( v, l:,_’)]2(-,‘ IZ(‘( V,L’_)lzN IZ(‘( F,€+)Izﬁ
(MeV) x107™* cm’ x107? cm? x10% cm’ x10%% ¢m’

16 0.010 0.0095 - 0.086
18 0.106 0.099 0.036 0327
20 0.302 0.27% 0.287 0.711
22 0599 0.547 0.772 1.23
24 0.994 0.896 1.49 1.87
26 1.4% 1.32 2.44 2.62
28 207 1.82 3.62 348
30 274 2.38 5.03 442
35 478 403 9.47 710
40 7.26 595 15.1 10.1

45 101 8.03 21.8 13.2
50 13.1 10.2 292 16.4
60 19.5 14.4 45.2 222
70 254 179 608 27.0
80 302 207 742 30.5
90 337 22.5 842 328
100 358 236 90.6 _ 342

Tabela VI.2: Se¢des de choque para interagées de neutrinos com 0'’C para transi¢ées fortemente-

permitidas: et E, = 15.11 Mel, ’N (estado Jundamental) e 1’B (estado fundamental).
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Figura 6.8: Grdfico das se¢bes de choque para as interagies de
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6.2.4. A curva de eficiéncia ¢(E)

A eficiéncia de detecgfio dos secundarios produzidos nas interagdes dos neutrinos
com o cintilador, ndo ¢ 100% para energias superiores ao limiar de detecgdio. Existem
flutuagdes provocadas pelos médulos da eletrdnica (por exemplo, jitter na discriminagéo
do sinal), efeitos devidos a geometria dos tanques!''!, perdas no processo de coleta de luz e

12

flutuagdes estatisticas no fotocatodo''“, e ainda possibilidade de fuga dos secundarios para

tanques vizinhos a0 que ocorreu a interagdo resultando em “mascaramento” do evento
devido as perdas de energia!'?).

A curva de eficiéncia &(E) do LVD nido foi determinada, estando ainda em fase de
andlise de dados.

Dada a similaridade entre os experimentos LVD e LSD!I™" * €3l egpera_se que a
curva de cficiéncia do LVD seja bem parecida com a do LSD. O experimento LSD teve a
sua curva de eficiéncia determinada experimentalmente, € é mostrada na Figura 4.3 do
Capitulo 4.

Para efeito de célculo, adotaremos nesse trabalho £(E) = 1, ou seja a eficiéncia

como 100%. Essa condigdo € representada por uma fungio degrau centrada na energia de




limiar do experimento Ey, = 5.0 MeV (Figura 6.10). Essa aproximagio pode resultar em
uma sobreestimativa para o numero de eventos esperados, que ndo deve ultrapassar [5%
do total.

A curva g(E) também ¢ importante na normaliza¢io dos dados que possibilita o

confronto de resultados de experimentos com técnicas e caracteristicas diversas.

Effciency

Encrgy (Met)

Figura 6.10: uncdo degrau que descreve g) = 1.

6.2.5. A parametrizacio do calculo

Nessa se¢do dicreveremos os valores escolhidos para todos os pardmetros

envolvidos na avaliagfio 1ntegral (6.2).

a) A distdncia R do colapso

A distancia R do colapso foi fixada em

R = 10 kPe¢ = 3.08x10%? cm (6.39)

que € uma distdncia ~ 18% maior que a do centro galactico, Reg ~ 8.5 kP¢. Aproximando a
nossa galaxia por um disco com raio Riog = 8.5 kPc¢, e situando a Terra na borda do disco,
o uso de R = 10 kPc cobre uma area correspondente a 51.25% da area da galaxia (Figura

6.11).
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posicda relativa da Terra (T) ao
L ) Cemtra Galactico (CG). O circnlo
B Vol S represemta o disco galdctico com
T R-85 kPc. A drea hachurada

\ T correspondendo ao  setor de um
e R circulo de raio R-10 kPc com a
e T Ierra em sen ceniro, abrangendo ~
51% da drea total do disco.

\
1 '@ : e ¢T Figura 6.11: Desenho mostrando a
oo .
/
/

b) Energia total de emissfio neutrinica

A energia total emitida pela radiagdo neutrinica, Eqgr , € um dos consensos dos
modelos tedricos e foi confrontada com dados da SN 1987A com boa concordancia' """, A
energia total ¢ relacionada diretamente com a energia de ligagfio para a formagio da
estrela de neutrons, portanto depende da massa total da estrela progenitora e da massa final
do niicleo estelar de Fe. As estimativas teoricas cobrem o intervalo 107 < Ejor £ 10%
[9.14

erg

Em nossos calculos Eqor foi fixada em

Eror=3.0x 107 erg=3.1 x 10°* MeV (6.40)

Essa energia é considerada como um valor tipico em varias publicaqﬁes”o'ls"ﬁ‘]7].
Como vimos no Capitulo 3, sera admitida a equiparticdo de Eyor entre todas as espécies
neutrinicas, que € uma hipdtese razoavel para que os calculos ndo levem a resultados com
forte dependéncia de modelos particulares. Assim, para cada espécie neulrinica

adotaremos o valor
Efor=50x10%erg=52x10"MeV , i=16 (6.41)

O indice i abrange as trés espécies neutrinicas e suas antiparticulas.
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O valor dado em (6.41) que deve ser usado na equagdo (6.11) para o calculo da
constante de normalizagdo A , wma vez que os espectros ES e ED utilizados no calculo do

numero de eventos devem ser especificados para cada tipo de neutrino.

¢) Limites de integracio

Na descri¢do das interagdes (segdo 6.2.3) podemos ver que todas elas tém energia
de limar superior ou igual ao limiar de detegdo do LVD. Portanto o limite inferior de
integragdo em (6.2) deve ser igualado aos valores E,, dados na se¢io 6.3.2, de acordo com
o tipo de interagdo que se deseja avaliar.

O himite superior foi fixado em 150 MeV, porque acima dessa energia a
intensidade do espectro de emissdo (e portanto, do fluxo neutrinico que deve atingir a
Terra) pode ser desprezada. na Figura 6.3 vemos que a intensidade do espectro tende a
zero assintoticamente com o aumento da energia. Como exemplo numérico, se avaliarmos
a integral de ES ou ED entre as energias 100 e 150 MeV, com B =0 e T = 3.0 MeV,
encontramos uma fragdo correspondente a 3.0x10'° % do resultado da mesma integral
entre 0 ¢ 150 MeV. Ou seja, podemos usar o valor 150 MeV no limite superior com uma

excelente margem de seguranga, mesmo para espectros mais energéticos.

d) Parametros espectrais T e
Antes de discutirmos um intervalo de variagdo para T, vamos estabelecer a relagio

entre os valores das temperaturas das neutrinosferas de cada espécie neutrinica. Diferentes

[10,16.17)

autores aproximam essa relagdo por

27, =T, =T, (6.41)

Vu

que tambeém € valida para os antineutrinos. O valor maior de T para as neutrinosferas dos
Vi 'S € devido a sua emissdo ocorrer em regides mais internas da estrela, portanto com

uma temperatura mais elevada.  Aqui devemos fazer um comentario quanto aos ¥,’s: sua
neutrinosfera tem uma temperatura certamente maior que a dos v.’s , embora nio exista
uma estimativa unanime. Nadézhyn e Otroshchenko!™ avaliam 7 5, ! Tv, =129, ja Janka
¢ Hillebrandt!" avaliam essa relagfio em 1.78. Na segfo 6.2.3, vimos que as fun¢des o(E)
dos processos de detecgdo de v.’s sio pequenas em relagdo a o(E) dos v,’s, entdo a

porcentagem esperada para os canais de v,’s sobre o total de eventos é pequena. Se
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usarmos 7,, =75, , mesmo dentro da parametrizagdo mais favoravel, a fragiio de eventos
gerados por v,’s estaria em torno de 2% do total de eventos gerados por ¥, s

Entéo adotaremos a seguinte relagdo entre as temperaturas:

27, =21, =T, (6.42)

Ve Vu.r

d.1) Espectro Standard

Para esse espectro, 8 = «. O intervalo escolhido para variacio de q, foi:

000 £ a < 0.05 (6.43)

A variagiio para a temperatura da neutrinosfera das espécies eletronicas foi feita no

intervalo:

20 < Ty, < 50 MeV (6.44)

Seguindo a discussio precedente, a temperatura para as demais espécies foi variada
no intervalo:

40 < T,

Yu.r

< 10.0 MeV (6.45)

que também € valido para suas antiparticulas.

No trabalho em que Nadézhyn e Otroshchenko!' introduziram o uso do corte
gaussiano no espectro de emissdo devido a absor¢do, foram analisadas apenas as espécies
eletronicas, tendo sido desprezado o espalhamento nas equagdes de transporte utilizadas,
que consideraram ser importante na emissdo de neutrinos das outras familias leptdnicas.
Em uma analise genérica, Bethe e Wilson!" consideram que a absorgio pode ser
desprezada para v,’s e v,’s , sugerindo que para essas espécies o espectro seja mais
proximo ao de corpo-negro, ou seja, o = 0. Contrariamente, Janka e Hillebrandt!"! apontam
que um espectro com o # 0 seria mais adequado para descrever a emissdo de v,’s € v,’s
(ver se¢do 3.2.2). Seguindo o carater genérico da analise de Bethe e Wilson, adotaremos

para a emissdo de v,'s e v.’s, 0 espectro coma =0 .

d.2) Espectro Degenerado

Para esse espectro, = p. O intervalo escolhido para variacdo de p foi:

00 < p < 160 (6.46)
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A variagio para a temperatura da neutrinosfera das espécies neutrinicas foi feita

nos intervalos:
05 < T%,,, £ 35 MeV (6.47)

1.0 < T < 70 MeV (6.48)

"#.I‘

O uso de temperaturas menores na descrigdo do espectro degenerado ¢ ligada ao
comportamento da energia média dos neutrinos emitidos. Como vimos na se¢do 6.2.2, o
uso do potencial quimico 1 # 0 desloca para energias mais altas e alarga o pico do
espectro, fazendo que <E> cresga rapidamente com o aumento de p. Como exemplo, para

u=16.0e 75,= 6.0 MeV, <E>=74.72 MeV que ¢ um valor inaceitavelmente alto dentro

de qualquer modelo de descrigdo da emissdo neutrinica. Portanto, para valores altos de p, €

razoavel considerar apenas baixas temperaturas nos espectros.

A escolha de tais intervalos de variagdes paramétricas, foi feita com o objetivo de
cobrirmos grande parte dos modelos propostos na ultima década para colapsos estelares € a
emissdo de neutrinos que o acompanha (ver Capitulo 3). A inten¢iio é que ndo seja
previlegiado nenhum modelo especifico, resultando em uma abordagern mais genérica

possivel. Estes intervalos cobrem inclusive modelos ndo-standard 201

em que sdo
consideradas efeitos como a rotagiio da estrela de neutrons e a possibilidade de um burst

duplo® .

6.2.6. Resultados

Nas paginas seguintes apresentamos os resultados do calculo do nimero de eventos
esperados no LVD, para todas as interagdes de neutrinos com o cinttlador discutidas na
secdo 6.2.3, e com a parametrizagio descrita na se¢do 6.2.4.

Algumas informagdes adicionais foram incluidas na listagem, sob os codigos:

e FLUX: niimero de neutrinos/cm” que devem atingir a Terra.

e <E>: energia meédia do espectro de emissdo

* . - =
O primeiro na formagio da estrela de neutrons, € o segundo, na sua evolugdo para um buraco-negro.
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Os canais de detecgdo so indicados pelos codigos:

» FP: v pon+e’

¢ SCee: vite o v,+e |, 1=e,u,rT
e SC_ane: V,+e =V, +e , i=epu,rt
e CnC": vi+2C o vt

e CanC’: V,+"2C - w i

e CaN: v,+2C o e+ 12N

e CanB: v+20C 5 et + 2B

s RAT_C FP: (CnC’ + CanC’)/FP

OBSERVACAO: O calculo foi realizado para 1 kton de cintilador por razées praticas.

Para obten¢io do niimero de eventos correspondentes a outra massa qualquer, basta multiplicar os resultados.

LA AR RS RS RS R R TSR TR A AR iR ALl
EEE TR EE RS EIT RS ER RS R R SRR RS S A R0 A AR R A0 X2 L LA I
1 1 7> NUMBER OF EXPECTED EVENTS PER KTON (LvD) * *
* + - FLUX *
s + 7" AVARMGE ENERGY OF NEUTRINOS T
* SEw SRR PR RSN LR AR R LR R TR R R R dl il )
LA R AR R RIS AN R RN A i R o d il 2l

* SUPERNOVA DISTANCE (FIXED) R= 10 KPC = 3,0BE+22 cm

* CHANNELS: " 1. [antijni(e} + p => @+ + N
2. ni(l) + @a- -> ni(l) + e-
3. tanti}nl(1)+ a=- ~-> (antiini(l) + &~
4. ni{iy + € =-» ni{i) + C*
5. tanti)ni(i) + C -»> {anti)niq(l) +« C*
6. nife) « C -» a- + N
Y+ C

7. tantiinlie -> 8+ + B
OBS: nl{i}: e.mu.tau types
* TOTAL ENERGY EMITTED IN THE EXPLOSION:
ETOT= J.0E+5) erg = 1,872440E+459 MeV
FOR EACH nu FLAVOUR: ETOT*{1/6) = J,120730E+58 WeV
* NUTRINGS FLAVOURS: &, tu & tau AND antl_e. antl_mw & antl_tau

SPECTRAM TYPES:

2) STANDARD: (WI'TH GAUSSIAN CUT-OFF)

3] DEGENERATED GAS: (WITH CHEMICAL POTENCIAL}
PARMMETER= M

-

INTEGRATION LIMITS FOR SPECTRA NORMALIZATION:
OBS: Integration over X. X=E/T

INF: 0.00 SUP: 150.00
* INTEGRATION LIMITS FOR DIFERENT CHANNELS TO EVALUATE WUM. EXPECTED EVENTS:

1) FREE PROTCHNS: {capture anti_e-typa)

ETH_P: 5.80 MeV EMAX: 150.00 Mav

2) ELASTIC SCCATERING: (i,anti_i-types)

ETH_SC: - 5.00 MeV EMAX: 150,00 MeV

3) CARBON EXCITATION : (i,antl_l-types)

ETHCEX: -~ 15.11 MeV EMAX: 150.00 MeV

4} CARBON TRANS. C-N : (capture e-LyDpe)

ETHCNN: ~ 22.34 MeV EMAX: 150.00 MaV

5) CARBON TRANS. C-B : {capture antl_e-typa)
ETHCNB: - 18.40 MeV EMAX: 150.00 MeV
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6.2.7. Andlise dos resuitados

™

Comentaremos o comportamento dos resultados listados na se¢fio precedente, onde
foram mostrados o niimero de eventos esperados em cada canal de detecgiio, o fluxo total

de neutrinos na Terra e a energia média de emissdio para cada par de parametros (T, B).

a} Espectro Standard (ES)

Para esse espectro, vemos nos resultados obtidos que com aumento de o ocorre
uma diminuigio da energia média® e um aumento do fluxo total. Tais conseqiincias tém
uma, origem comum, que é o tipo de normalizagfio adotada para o calculo da constante 4
(segdo 6.2.2), onde a condigdo de contorno é a energia total de emissdo neutrinica Eqoy .
Com o crescimento de o, temos uma redug¢do na intensidade do espectro na parte de alta
energia; uma vez que Erqr € constante, o reflexo imediato é um aumento no nimero total
de neutrinos emitidos, porém com menor energia.

O sinal sobre os protons livres mostra-se fortemente dependente dos valores de T e
a. Como a segfio de choque do canal FP ¢ proporcional 4 E,%, o aumento de o acarreta em
diminuigio desse sinal, como vemos na Figura 6.12a, que € a superficie determinada pelo
nimero de eventos do canal FP sobre o plano To. A Figura 6.12b mostra curvas de nivel

(FP constante) para FP = 100, 150, 200, 250 e 300 eventos/kton.

o

.08
0.07
0.06
.05
0.04
0.03

1 liiI[IIi]llllfllifl[l[]'lTF_!l_E

0.02

c.01
0

l]l]l

2

0 (a) (b)
SPC STD9 Numb.Ev. — Protons (T,olfg) SPC STDY Numb.Ev. — Protons (T,aifa)

Figuras 6.12a-b: (a): Superficie determinada pelo nimero de eventos em

protons livres (FF) sobre o plano Tea. (b): Curvas de nivel para FP= 100,
130, 200, 250 e 300 evenios.

* Ver também Figura 6.5.
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Situando os resultados em relagdo aos valores dos pardmetros espectrais nos
modelos teoricos, podemos verificar que com os valores determinados por Nadézhyn e
Otroshchenko!™ para o ES de v,’s (T = 45 MeV, o = 0.02), encontramos ~ 308
eventos/kton sobre protons livres.

Vamos analisar o sinal sobre os demais canais de detecgio.

O sinal produzido pelas interagdes via CC (canais: CnN,CanB) ¢ claramente fraco,
talvez podendo ser identificado para temperaturas T > 4.5 MeV, onde somados, produzem
uma dezena de eventos.

O sinal dos canais de espalhamento elastico (SC e, SC_ane) que ocorrem com as
trés familias leptonicas, também & fraco , e somados produzem um sinal com ~ 5% do total
de eventos sobre os protons, na parametrizagio mais favoravel (T = 5.0 MeV, o = 0).

Quanto as interagdes produzidas via CN (canais: CnC*, CanC*), devemos observar
que sdo também produtos de v,,; . Na listagem, os resultados mostrados j& englobam essas
duas familias leptonicas, que produzem a maior contribui¢do para o total de eventos nesses
canais. Na parametrizagio mais favoravel a familia eletronica contribui com 11% do total
de eventos sobre o *C via CN. Vemos que a soma dos eventos desses canais produz um
bom sinal mesmo para baixas temperaturas. Os niimeros mostrados na listagem ja estio
corrigidos pelo fato da emissdo do y de 15.11 MeV na desexcitacdo do '*C ocorrer em 90%
dos casos.

Na listagem tambeém fica evidenciada a sensibilidade da grandeza RAT C_FP com
o pardmetro o, RAT C FP = N¢/Np , onde N¢ é o numero total de eventos nos canais
CnC* e CanC* produzidos pelos neutrinos €, p, T, € Np é 0 niimero de eventos no canal
FP. Pela hipotese adotada que o = O para os v, . ’s , nio ocorre atenuagio no espectro
dessas espécies neutrinicas, enquanto se aumentarmos q, o espectro ¥,’s é atenuado na
parte alta, diminuindo o numero de eventos em FP, fazendo crescer a razio RAT C_FP.
Isso indica a utilidade de RAT_C_FP na caracterizagfio do espectro de emissio.

E interessante observar que no trabalho de Mayle, Wilson e Schramm!'®! o espectro
para os v, . ¢ bem mais intenso para E > 30 MeV que o de V,’s, o que produziria um

aumento em RAT_C_FP , reforgando ainda mais o argumento acima.
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b) Espectro Degenerado (ED)

A presenga do potencial quimico | no espectro, que assinala a existéncia de um
desequilibrio nas reagdes que produzem os neutrinos, reduz a temperatura efetiva de
emissdo, acarretando em espectros menos intensos € com maior dispersdo energgética. Os
resultados obtidos com a suposi¢do de que o espectro de emissdo é decorrente de um gas
neutrinico degenerado, apresentam analogias ao caso anterior, mas também apresenta
diferengas notaveis.

A diferenga mais importante € novamente decorrente do critério de normalizagio
utilizado. O aumento de p acarreta em um rapido aumento na energia média de emissdo,
devido a grande dispersdio na energia do espectro degenerado, reduzindo o fluxo total de
neutrinos. Portanto, de um modo geral, o sinal esperado no LVD (em todos os canais de
interagéo)} € menor que no caso anterior. Entretanto existem pares de valores (T, p) que
produzem um numero de eventos comparaveis aos obtidos para o espectro standard. Com
o aumento de p, a parte alta do espectro torna-se mais intensa devido a grande dispersdo
em energia* , compensando a diminuigio do fluxo total pelo crescimento da se¢do de
choque dos neutrinos. Por exemplo, se utilizarmos os parametros espectrais do modelo de
Janka e Hillebrandt!'! (T = 3.5 MeV, p = 4.0), 0 nimero de eventos no canal FP é ~ 365.

Para esse espectro também € prevista uma redugdio na emissdo dos neutrinos das
familias mudnicas e taudnicas devido a diminuigdio da temperatura. O reflexo dessa
redugdio é que em baixas temperaturas ( ~ 1 MeV) o sinal sobre o '2C pode ser considerado
nulo. Isso altera o comportamento da razio RAT C_FP, novamente indicando sua
utilidade no processo de caracterizagio do espectro de emissio.

Na Figura 6.13a temos a superficie determinada pelo numero de eventos do canal
FP sobre o plano Tu. A Figura 6.13b mostra curvas de nivel (FP constante) para FP = 100,
150, 200, 250 e 300 eventos/kton.

Vemos na Figura 6.13a regides no plano Tp com um grande numero de eventos
(Ney > 400), apesar do comentdrio anterior sobre o sinal resultante de um espectro
degenerado ser menos intenso que o sinal devido ao espectro standard. Lembramos que
devem ser considerados apenas os resultados de pequenas temperaturas no caso de valores
grandes de pu. Como referéncia, podemos usar o valor da energia média <E>, considerando

apenas os espectros com um par de pardmetros (T,pu), cuja <E> seja menor que 20 MeV

* ver Figura 6.6
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(para a familia eletronica). Esse valor é ainda duas vezes maior que o das estimativas
tedricas, que situam-na em ~ 10 MeV "' A Fisura 6.14 mostra a curva de nivel no
plano Tu com <E> = 20 MeV. A regifio que deve ser considerada nos resultados estd

abaixo dessa curva. Os resultados para pares (T, p) na regidio acima dessa curva, devem ser

vistos como ilustrativos apenas.

516
£,
1000 -7 . -
800 - 12 -
600 10 |
400 = 8 -
200 6 -
a |-
2
0 C

2 1

0 () | T o
SPC DGNY Numb.Ev. — Protens (T,mu) SPC DGN9 Numb.Ev. — Protens {T,mu)

Figuras 6.13a-b: (q): Superficie determinada pelo mimero de eventos em
protons livres (FP) sobre o plano Ty (b): Curvas de nivel para FP= 100,
130, 200, 250 e 300 .eventos.

5 16
£
14
12

10
20 MeV

o]
IllITEilIIIII!IIIIIi}IIIII\|1IJI

C N b,

T (MeV)
Av.Energy {emission) (T,mu)

Figura 6.14: Curva de nivel para <E> = 20 MeV no plano Ty Os
resultados obtidos devem ser considerados para valores de (I, y} na
regido abaixo dessa curva.
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¢) Conclusdes

Fica clara a grande capacidade do experimento LVD em detectar o burst neutrinico
de colapsos estelares. O numero de eventos esperados para um colapso nas vizinhangas do
centro da nossa galaxia ¢ de algumas centenas, mesmo para espectros de emissdo com
grande atenuagdo ou baixas temperaturas. Em caso de colapso nas Nuvens de Magalhies
(R ~ 50 kPc) ainda assim terfamos algumas dezenas de eventos, que & comparivel a soma
de todos os eventos registrados em diferentes detectores para SN 1987A.

Como ja havia sido indicado na se¢do 6.2.2, os resultados mostram que a variagdo
da energia média dos espectros de emissdo tem grande influéncia sobre o numero de
eventos esperados em todos os canais de detecgio. Vimos que existe uma grande diferenga
ne comportamento da energia meédia de emissdo dos dois espectros estudados. Essa
grandeza certamente provoca variagdes no espectro energético que deve ser observado no
LVD.

O fato das interagdes via CN sobre o '*C serem produzidas por neutrtnos de todas
as familias leptonicas, aumenta a relevincia desse sinal (que ¢ inconfundivel devido a
energia precisa do y de desexcitagio) por dois motivos: ele fornece uma boa estatistica
para que possa ser utilizado no estudo das propriedades dos neutrinos das diferentes
espécies, além disso, vimos que a razio RAT C_FP mostrou-se bastante sensivel as
variagbes paramétricas, podendo ser utilizada como mais uma informacfo na

caracterizago do espectro de emissio, que sera discutido na se¢do seguinte.

6.3. Os métodos de caracterizacio do espectro de emissio

Verificada a boa estatistica que pode ser alcancada com os resultados do
experimento LVD, devemos agora investigar a viabilidade do experimento em caracterizar
o espectro de emissdo a partir dos dados gerados pela detecgdo do burst.

A primeira etapa ¢ identificar a ocorréncia do burst dentro dos dados que sdo
gerados continuamente no experimento. A tdentificagio ¢ feita comparando-se a
freqii€ncia observada de eventos com a freqiiéncia esperada de uma distribuicio

poissoniana, que caracteriza o ruido de fundo. O burst ¢ identificado por um aumento
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sibito e muito grande na fregiiéncia dos eventos registrados pelo exper}mento. Sdo feitas
analises estatisticas que possibilitam determinar a probabilidade de ocorréncia puramente
casual de clusters de eventos com multiplicidade m dentro de intervalos de tempo At
(chamada de freqéncia de imitagio), estabelecendo limites de comparagio com as
probabilidades de ocorréncia de clusters, de mesma multiplicidade e duragdio, encontrados
nos dados experimentais®",

Como exemplo, mostramos alguns resultados obtidos na analise de ~ 570 000
eventos detectados pela primeira torre do experimento, entre junho e agosto de 1992 U721
A Figura 6.15 mostra um grafico com a distribui¢io de clusters observados (de varias
multiplicidades) em fungfo da sua duragfio, comparados com o esperado devido ao ruido
poissoniano. A excelente concordéncia justifica o uso de uma distribui¢io poissoniana na
descrigdo do ruido de fundo. Na Figura 6.16, os pontos distribuidos representam 0s
clusters observados em fun¢io de At e m, as linhas cheias definem duragio e
multiplicidade de clusters com probabilidades 10 ¢ 10" de ocorréncia casual no periodo
de-um ano, e a linha pontilhada define a probabilidade de uma ocorréncia casual em 60
dias (periodo coberto pelos dados analisados); ainda é mostrado o intervalo de
multiplicidade esperado para uma supernova a 20 kPc. Neste grafico, um burss de colapso
- produziria um cluster de eventos localizado acima dessas linhas. Nenhum c{uster foi

caracterizado como resultante de colapso estelar nessa amostra de dados.

number of clusters
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Figara 6.15: DistribuicBes de “clusters” de Figura 6.16: Distribuicdo dos "cluster;s"
diferentes -multiplicidades (m), comparadas analisados. As curvas correpondem a 07 ¢
com as respectivas distribuigées de Poisson 107 alarmes falsos por ano; e I em 60 dias.
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Apos a identificagdio do sinal de colapso, os eventos que o constituem devem ser
analisados em energia e tempo (relativo e absoluto), obtendo-se a curva de luminosidade e
o0 espectro da emissdo neutrinica.

A discussdo que segue, € sobre os métodos que devem ser empregados no estudo do
espectro construido com os eventos do burst detectado. Como visto na introdugéio desse
Capitulo, serdo utilizadas duas abordagens diferentes: primeiro faremos um estudo
puramente analitico, relacionando caracteristicas dos espectros ES (6.4) e ED (6.5) e suas
influéncias no sinal esperado; posteriormente serdo mostradas simulagSes para os
espectros esperados no experimento devidos a esses dois tipos de emissdo, sobre as quais

foi aplicado um teste estatistico de hipotese.

6.3.1. Método Analitico

A caracterizagio do espectro de emissdo, pode ser feita se identificarmos a
dependéncia do sinal no experimento com a variagio em seus parimetros. E desejavel
portanto, que as grandezas mensurdveis a serem utilizadas na caracteriza¢io apresentem
grande sensibilidade as variagdes nos parimetros da emissdo, e além disso, que as
interagdes envolvidas tenham boas assinaturas, para que sua identificagio seja precisa.
Esse altimo fator orienta para o uso dos canais* que fomnecem a melhor assinatura e o

maior numero de eventos:

e FP: V,+p-—sn+e’ (6.49)
*» CnC*: vi+2C > v+ 3" (6.50)
e CanC*: v.+2C o g2’ (6.51)

Na se¢do 6.2.2 descrevemos o comportamento geral dos dois tipos de emissio que
temos considerado (ES (6.4) e ED (6.5)). Desse comportamento, podemos observar que
para uma mesma lemperatura, 0s pardmetro o e y provocam modificagdes contrarias no
espectro. Enquanto o aumento de o reduz a energia média, concentrando a intensidade em
torno do pico que € deslocado para energias mais baixas, o aumento de p diminui a

intensidade do pico, porém deslocando-o para energias mais altas ¢ aumentando a

* Serdo mantidos os cadigos da segdo 6.2.6 para referéncia aos canais de interacio.
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dispersdo, como consequéncia a energia média também cresce. Essa vartagio da energia
meédia na emissdo modifica a energia média dos espectros que devem ser medidos no
LVD. Por conveni€ncia, passaremos a denominar Si; o0 espectro de emissio, € por S yp 0
espectro esperado no experimento.

Essa andlise ¢ diferente para o caso em que variamos também a temperatura. Para B
fixo, vimos que um aumento na temperatura torna o espectro mais intenso em sua parte
alta e também reduz a intensidade do pico, efeito semelhante ao provocado pela variagio
de p, com T fixo. Ou seja, poderemos nos deparar com ambigiiidades no reconhecimento
de Sg.

Vamos analisar quantitativamente as energias médias de Sg ¢ Spyp , verificar as
possiveis ambigiiidades entre os dois tipos diferentes de emissdo e também a possibilidade
de elimina-las.

Podemos calcular a energia média de emissdo <E> através da equagdo (6.12), e a
energia meédia dos neutrinos detectados pode ser calculada com auxilio da integral (6.2),
como mostraremos mais a frente. Antes faremos uma observagdio importante sobre esta
integral: a variavel de integragdo em (6.2) ¢ a energia dos neutrinos incidentes no
experimento. A avaliagio de (6.2) resulta no numero total de eventos para um determinado

canal de interagdo, logo, o integrando de (6.2) € o espectro diferencial de energia que deve

ser observado no LVD, Siyp = d—JJFQL devido a emissdio descrita por S; = i;lﬂ Entdo
temos:
Syp = Noss _ . 4N E)&'(E) (6.52)
up =" =G gp o) ek :

Em (6.52) o fator C absorve todos os termos constantes do integrando de (6.2) e
£’(E) ¢ a multiplicagdo da eficiéncia do experimento £(E) por uma fungo degrau, centrada
na energia de limiar da interagdo considerada, e com altura 1. O termo £°(E) provoca um
corte em Spvp , estabelecendo uma energia minima para esse espectro, determinada pelo
maior valor selecionado entre o limiar de detecgdo € o limiar da interagio. Na se¢fio 6.2.3,
vimos que os canais de interagdio que estamos considerando tém limiares de energia
maiores que o limiar do experimento. Em 6.2.4 foi descrita £(E), que nesse trabalho foi
fixada em g(E) = 1, para E = 5 MeV. Portanto, temos para esse caso em particular: £’(E) =

I, para E > E,, , sendo Ey, a energia limiar da interacdo considerada.
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Agora temos os elementos necessarios para avaliar a energia média <E; y;,> do

espectro esperado no experimento:

an

_[x-’s,-(x) o(x) £'(x) dx
< i=12  (6.53)

o 1 H

J'sz,-(x) o(x) £'(x) dx

o

< E’LI'D >= T

Em (6.53) o indice i refere-se ao tipo de espectro, i =1 para ESei=2 para ED, foi
utilizada a substitui¢do de varidveis (6.6) e as fun¢des S; sdo dadas em (6.9).

As Figuras 6.17a-d e 6.18a-d ilustram os resultados para os calculos de <E> e
<E'Lyp>. A emissiio estudada ¢ de V,’s € 0 espectro no experimento ¢ do canal FP.

A Figura 6.17a ¢ a superficie determinada pelos valores da energia média de
emissdo, <E>, no plano Ta; a Figura 6.17b é a superficie determinada pelos valores da
energia média no experimento, <Epyp>, no mesmo plano.

A forma dessas superficies ¢ semelhante, sendo a unica diferenca notavel, o seu
intervalo de variagfo. Na regifio estudada do plano Ta, o intervalo de variagdo de <E, yp>
cobre valores maiores de energia que <E>. Isso se explica pelo corte provocado por £°(E),
deslocando o espectro Sy yp para energias mais altas que Sp. Além disso, a fungio o(E) que
cresce com E2, multiplica os integrandos em (6.53). Os integrandos de J." em (6.12) nédo
contém esse termo, resultando em valores menores. A diferenca entre as duas energias
médias pode ser melhor visualizada nas Figuras 6.17c e 6.17d, que sdo curvas de nivel das
superficies 6.17a (para 5.0 < <E> < [5.0 MeV) € 6.17b (para 10.0 £ <E, y;,> < 20.0 MeV)
respectivamente.

As Figuras 6.18a-d sdo andlogas as Figuras 6.17a-d, porém no plano Tu. A anilise
sobre a diferenga do intervalo de variagio das energias médias continua valida para o caso
do espectro degenerado. A maior proximidade entre as curvas de nivel, confirma o rapido
crescimento da energia média com o aumento de p, descrito anteriormente. O gradiente de
<Ervn> aponta para temperaturas maiores nos dois tipos de espectro de emissdo, mas tem
sentido contrario com relagio a o € a p. Para o espectro standard o gradiente é em sentido
de menores valores de o, enquanto para o espectro degenerado ele aponta para maiores

valores de .
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Apesar dessas diferengas no comportamento de <E| yp> em fungiio do espectro de
emissdo, ainda temos as ambigilidades previstas. Por exemplo, na Figura 6.17d, vemos que
para <E_ vp> = 10.0 MeV, a temperatura varia entre 2.0 ¢ ~ 2.8 MeV, e a entre 0.02 ¢ 0.08.
Ja no plano Ty, para o mesmo valor <E;yp> = 10.0 MeV, temos T entre 0.5 ¢ ~ 1.6 MeV
€ u em todo seu intervalo de variagio.

Podemos resolver essas ambigiiidades na caracteriza¢do, se combinarmos as
informagdes obtidas através da energia média dos eventos esperados no canal FP, com
outra grandeza mensuravel produzida pelos canais escolhidos como bons caracterizadores:
FP, CaC* e CanC*.

Na secdo 6.2.7 vimos que o comportamento diferente das energias médias de
emissdo, provoca alteragdes no fluxo neutrinico total que deve atingir a Terra. O fluxo
deve crescer diretamente com o e inversamente com p. Também vimos que essas
mudangas no fluxo provocadas pelo parimetro B variam a grandeza RAT C FP, que é
razido entre a intensidade do sinal obtida nos canais TNC e FP, onde TNC passard a
designar conjuntamente os canais de interagio de neutrinos via corrente neutra sobre o '’C
(CnC* + CanC*). Entfio usaremos:

N¢

RAT C_FP=—+- 6.54
CPP=3F (6.54)

Onde N¢ € o total de eventos esperados no canal TCN e Np ¢ o total de eventos
esperados no canal FP.

Também na segéio 2.6.7, concluimos que RAT_C_FP deve crescer com a, pois esse
parimetro atua apenas sobre o espectro de V,’s, diminuindo o sinal no canat FP, enquanto
o sinal no canal TCN ndo ¢ alterado. Quanto ao espectro degenerado, vimos que o
potencial quimtco reduziria a intensidade de emissio de v, .’s , porque a temperatura de
emissdo € menor, anulando o sinal em TCN para temperaturas menores que | MeV.
Entretanto, para os dois espectros, com B fixo e aumentando a temperatura, o sinal em
TCN deve aumentar devido ao crescimento da energia meédia, e assim a razfio RAT C _FP
também cresce.

As Figuras 6.19a-d mostram os resultados da variagio de RAT C_FP para os dois
tipos de espectro de emissdio. 6.19a e 6.19b sdo as superficies determinadas pelos valores

de RAT _C FP sobre os planos Ta e Tu respectivamente. Em 6.19¢, as curvas a-g sio
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curvas de nivel da superficie 6.19a, para RAT_C FP=0.10, 0:12, 0.14, 0.16, 018,020 ¢

|
|

0.22. Em 6.19d, as curvas a-e sio as curvas de nivel da superficie 6.19d, para RAT C FP |
=0.05, 0.075, 0.10,0.125 ¢ 0.15.
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A superficie 6.19b mostra um decréscimo apés atingir um valor maximo. Esse
decréscimo € responsavel pelas duas pequenas curvas no canto superior direito da Figura
6.19d, pois a superficie retorna aos niveis das curvas d e e. Esse comportamento pode ser
desconsiderado em nossas analises, visto que ocorre na regido excluida do plano Tp
(Figura 6.14).

A primeira indicac¢do dada por RAT_C_FP para caracteriza¢do da emissdo, é seu
intervalo de variagdo, diferente nos planos Ta € Tu. Em To seu menor valor corresponde &
~ 0.07 (Figura 6.19a), estabelecendo um limite em RAT _C FP, pois se medirmos essa
razio com um valor inferior a 0.07, poderemos atribuir a emisso ao espectro degenerado.
No plano T encontramos um limite superior para RAT_C_FP, em ~ 0.20 (Figura 6.19b),
pois valores superiores a esse estariam na regiio excluida. Ou seja, para valores de
RAT_C_FP > 0.20, poderemos atribuir a emissdo ao espectro standard, pois nesse caso
RAT_C_FP pode atingir até ~ 0.26 (Figura 6.19a).

Mesmo existindo um intervalo coincidente de variagdo de RAT C_FP para os dois
tipos de emissdo, 0.07 < RAT_C FP < 0.20, a distingdo pode ser feita se combinarmos
RAT C FP com <E;y1y>.

Fixando um valor de RAT C FP, especificamos uma tnica curva de nivel nos
planos Ta e Tn. Essa curva de nivel pode ser sobreposta as curvas de nivel de <E; yp> dos
planos correspondentes, determinando um unico intervalo de variagio em <E_yp> que
corresponde a regido coberta pela curva de RAT _C FP que foi escolhida. A distingio entre
os dois tipos de emissdo torna-se possivel, porque verificamos que para um valor fixo de
RAT_C_FP, com 0.07 < RAT_C_FP < 0.20, os intervalos determinados para varia¢do de
<Ervp> nos planos Ta e Ty, sdo excludentes. Existem algumas regides delicadas,
principalmente para valores de 0.16 < RAT C FP < 0.20, onde os intervalos de variagdo
de <E_yp> sio proximos para os dois tipos de emiss@o. Por exemplo, no plano Ta, o
intervalo de 0.16 < RAT C FP < 0.20, determina um intervalo 200 < <E,yp> <21.0
MeV, enquanto no plano Tp esse mesmo intervalo determina 18.0 £ <E;yp> <20.0 MeV.
Essa regifes devem ser analisadas cuidadosamente.

De qualquer forma, nos resultados experimentais ndo devera ocorrer um par de
valores ( <E;vp>, RAT_C_FP ) que seja comum a esses dois tipos de emissdo estudadas.

Existem valores de <E yp> € RAT _C FP que sdo possiveis para os dois espectros de
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emissdo, mas isoladamente. Os dois valores tomados conjuntamente devem permitir a
disting@o entre os tipos de emisséo.

Como exemplo, se transportarmos a curva d da Figura 6.19d, que corresponde a
RAT_C_FP = 0.125, para o plano Tu da Figura 6.18d, essa curva cai sobre a regido de
<Eivp> > 15.0 MeV. Se tomarmos a curva b da Figura 6.19c que corresponde a
RAT C_FP=0.12, ¢ a transportarmos para o plano Ta da Figura 6.18c, essa curva cai na
regido de energia média <E; y;y> < 15.0 MeV.

Uma vez feita a distingdo entre os dois tipos de emissdo, resta determinarmos
dentro do tipo de espectro identificado, os pardmetros T e B que o descrevem.

Novamente podemos utilizar as curvas de nivel das superficies determinadas por
<Epvp> e RAT _C FP.

Vemos que no plano Te (Figuras 6.17d ¢ 6.19¢) as inclinagdes destas curvas sdo
inversas. Assim, uma curva para um valor especifico de RAT C FP é cortada em um
unico ponto por uma curva de valor especifico de <E yp>. O ponto comum a essas duas
curvas tem coordenadas (T,a), que definem os pardmetros do espectro de emissdo. Por
exemplo, para <E, yp> = 12.5 MeV e RAT C FP = 0.10, temos o ponto comum em T =
2.4 ¢ o = 0.008. Verificando a identificagdo do tipo de espectro, a regido determinada no
plano Tp para RAT C_FP = 0.10, corresponde a <E yp> > 14.0 MeV, excluindo essa
possibilidade de emissio.

No plano Tu, o comportamento das curvas de <E;yp> e RAT C FP € bem
parecido, mas ndo igual. Apesar das diferengas entre as curvas ndo serem tio claras como
no plano Ta, a caracterizagdo também ¢é possivel. Por exemplo, se tomarmos um valor de
<ELyp> = 17.5 MeV e RAT_C_FP = 0.15, encontramos T = 2.33 MeV e p = 6.9.
Novamente, verificando a identificagiio do espectro, no plano Ta, a curva de nivel para
RAT_C_FP = 0.15, determina energias médias no experimento <E, yp> < 11.0 MeV,
excluindo essa possibilidade de emissio.

Como comentario final, devemos deixar claro que nessa analise feita sobre
grandezas que esperamos medir no LVD, fizemos a suposi¢do de um experimento ideal, e
ndo levamos em conta as flutuagdes estatisticas nas grandezas analisadas. Porém, o
objetivo desse trabalho ¢ mostrar alguns métodos encontrados para a caracterizagdo do
burst neutrinico com o experimento LVD, e néo a precisio que deve ser alcangada nessa

caracterizagio.
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6.3.2. Simulagdes de espectros esperados no LVD

De forma a complementar a discussdo feita na segdo precedente, descreveremos
uma outra abordagem que foi utilizada para o estudo da caracterizagio da emissdo
neutrinica de colapsos estelares com o LVD.

Foram simulados espectros de energia para eventos no canal FP, baseados nos
resultados da se¢lio 6.2.6. As caracteristicas do experimento consideradas nas simulagGes
foram: suas dimensdes, composigio quimica do cintilador e a flutuagdes em medidas de
energia. A emissdio utilizada para gerar os eventos na simulag3o, foi baseada nos dois
espectros que temos estudado: ES e ED.

Os espectros que resultaram das simulagdes foram submetidos ao teste estatistico
de hipotese, conhecido como teste de Kolmogorov-Smimmov, que confronta uma dada
amostra de dados experimentais com qualquer hipotese feita sobre o tipo de distribui¢do
estatistica que tenha gerado esses dados.

Essa abordagem, introduz flutuagdes experimentais e estatisticas nos resultados
esperados, ao contrario da se¢do anterior, onde estudamos casos ideais de grandezas que
devem ser medidas pelo experimento.

Em 6.3.1, vimos que o integrando da equagdo (6.2) fornece a fungdo S vp, que é o

espectro de energia previsto dos neutrinos de colapso no experimento LVD:

dN 5ps dN
= = EY e'(E 6.55
Sup e C T o(L) e'(E) ( )

Esse espectro descreve um caso ideal, sob os pontos de vista experimental ¢
estatistico. Em {6.55) admitimos a eficiéncia de detec¢do em 100% (¢’(E) = 1), e uma
perfeita resolugdo na determinagio da .energia dos neutrinos, desprovida de erros
instrumentais. Quanto ao aspecto estatistico, para obtermos experimentalmente um
espectro como o descrito em (6.55), seria necessario um grande actmulo de medidas de
bursts idénticos de colapso, cujos resultados tenderiam assintdticamente para Syyp dado
pela formula acima.

No caso de um colapso detectado pelo LVD, ¢ dbvio que as medidas seriam

afetadas por erros instrumentais. Também ocorreriam flutuagdes estatisticas que
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dependem fortemente do numero de eventos esperados, ou seja, quanto maior o nitmero de
eventos produzidos por um burst , menor a incerteza contida nos resultados.

Nos espectros simulados, foram introduzidas as flutua¢des experimentais de acordo
com resultados medidos no LVD. As flutuacdes estatisticas foram inseridas em fungdo do
namero de eventos no canal FP, calculado na seqiio 6.2.6. Vamos descrever os principais
procedimentos adotados na simulagio.

Usamos S;yp dado em (6.55) como base para a simulagfio. Dado que essa formula
descreve o caso ideal do espectro esperado no experimento, podemos admitir que a
distribuigio de eventos em energia que deve ser observada, segue uma distribui¢io de
probabilidade determinada por (6.55) desde que devidamente normalizada para a unidade.

Entio fazemos:

@

_[K SpuplE) dE = | (6.56)
0

onde K € a constante de normalizagfio. Com K calculado pela condigdo acima, obtemos
uma fung¢dio de densidade de probabilidade, que determina a probabilidade P(E,) que um

evento seja produzido com energia By, 0 < E, < oo
P(Ey)=KS,p(FEy) (6.57)

De (6.2) e (6.52) vemos que K = N,, "' , onde N,, é o nitmero total de eventos
esperados no canal de interagiio estudado.

A simulag@io foi feita para os espectros ES e ED (num total de 105 espectros
simulados), dentro dos intervalos de variagdo dos pardmetros descritos em 6.2.5. Para cada
par de valores (T, B), ¢ calculado o namero total de eventos esperados por esse tipo
emisso, N... Logo, o espectro de energia no LVD, ¢ dado pela distribuigdo em energia de
um total de N., eventos, com probabilidades dada por (6.57).

Portanto, para cada emissdo neutrinica descrita por um par de parimetros (T,B),
foram determinados de forma aleatoria, n valores de energia, n = N, , segundo uma
distribui¢3o de probabilidades dada por (6.57). Feito o sorteio para o valor da energia do i-
ésimo evento, E; 1= 1,N,,, a esse valor deve ser adicionada a flutuagdo em energia devido
a0 aparato instrumental do LVD. Através de simulagdes, foi estudada a resposta dos

detectores que compde o experimento, levando-se em consideragdo os processos de
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producdo de luz no cintilador ¢ a nfo uniformidade na coleta dessa luz pelas
fotomultiplicadoras (devido a.. configuragio geométrica dos mddulos detectores).
Experimentalmente, foi estudada a estatistica na produgdo de fotoelétrons, que geram o
pulso analégico que vai para os ADC’s. A flutuagio provocada por esses fatores, tem

distribuicdo gaussiana, com a dispersdo parametrizada por '*:

0

235,
= J(+01E .
o4 E (1+ d) (6.58)

onde E4 € a energia depositada pela particula no cinttlador.

Assim, a flutuagio instrumental na energia € obtida pela adigdo deum AEem E; . O
valor de AE € determinado de forma aleatoria segundo uma distribuigfio de probabilidade
gaussiana centrada em zero, com o dado por (6.58), onde no lugar de E4 usamos o valor
obtido previamente para E; .

As Figuras de 6.20a-d até 6.25a-d mostram alguns dos espectros simulados
(histogramas), comparade com o0s respectivos espectros “ideais” esperados (linhas
tracejadas).

Nas Figuras 6.20a-d até 6.22a-d, sdo mostrados espectros simulados para uma
emissdo do tipo ES, com parimetro T = 3.0, 4.0 e 5.0 MeV . As letras a-d referem-se ao
parametro o = 0.00, 0.02, 0.04 e 0.08. Nas Figuras 6.23a-d até 6.25a-d, sdo mostrados
espectros simulados para uma emissdo do tipo ED, com parametro T = 1.0, 2.0 e 3.0 MeV.
As letras a-d referem-se ao pardmetro n=0.0, 2.0, 4.0 ¢ 8.0.

Com os 105 espectros obtidos nas simulagdes, calculamos a dispersdo das energias
médias desses espectros, <E >, em relagdo aos espectros esperados, <E;yy> . O
resultado obtido foi

O-< Esim>

=002 6.59
<Epp> ( )

Esse resultado confirma a viabilidade do uso do método analitico para
caracterizagio do espectro de emissdo, descrito em 6.3.1. O método exige boa precisdo na
determinagdo da energia média do espectro observado. A dispersdo calculada de 2% para
essa medida (de acordo com as hipoteses adotadas na simulagio), permite o uso do método
por exclusdo de intervalos, porque sdio poucos 0s ¢asos em que a separag&o entre os limites

dos intervalos comparados ¢ dessa ordem de grandeza.

144



» F s ] I 3 Ene N

Sk | 0 F sk
175 F 175 F
3 i 3 -
S 15 & S 15 £
125 | 125 F
10 F 10 F
75 £/ 75 |
s b s |
25 F ( 25 F

0:!I'Fl[tlrl|!1tl S LT 0[:1r_||!11||||||'f'-1-41|_1

0 10 20 30 40 0 10 20 30 40

a MeV) (b) MeV)

T~ 30E—1 A%.F)A— o:—:g T— 30E—-1 ALFA- 205—%

3 OF P 0] 3225 F P

= 18 F [y was| = £ Meon 10,39

} E = AMS 4.350 Tn\ 20 & RUS 3318
A 5175 E
o 14 — Q -
RT3 s e
0 E 125 F
s B 10 |
6 | 75 E
s B 5 F
2 & . 25

O:Illl1lllln\‘l-mjt|ll Otllll¥llllt‘l-_lll‘ll|l

0 10 20 30 40 c 10 20 30 40

{c) MeV d MeV

T- 30E—-1 ALFA- 40!-:—{& ) T— 30E—1 AI(.F:)'-\— BOE—ES )

Figura 6.20a-d: Histogramas: Espectros simulados de energia para eventos do
canal FP, com emissio dada pelo espectro standard, para T = 3.0 MeV. Linhas
fracejadas: Espectros esperados.

(@ a=0.00. (b)) o =0.02. (¢ )a=0.04. (d) &= 0.08,

145



Counts/MeV
S
N
n

- N
oo a

125

N
ha
n

Counts/MeV
N
o

F ;] 104Ga0 | > F ] 104020

= Enhi:a 320 g = Eau;::‘es 1 égg

é :i:?s :?1'5; } 20 o 7.542

3 €175 F

= 3 -

E S 15 &

3 12.5 £

3 10 £

3 75 |

s b

= 25 B X

El s d I!I!I Il!lll' L1t 3 ’H]‘I[]-I-I“ . U :llfllrllll]rllll 1 ‘n‘[“-l-l-.l [].[1

0 10 20 30 40 50 o] 10 20 30 40 50
(a MeV) - (B) MeV)

T— 40E-1 ALF)A— OE—E.% T— 40E—-1 ALFA-~ ZOEfg

= i0a04D | > L [3] TOA080

= Enteies 253 g n :Z‘n.!;:s ‘31::

- RS, 8084 ‘;,\ 25 I~ RNS 288

E = »

- 3 -

3 S 20

= »

3 15 F

= 10

s |

El [ 'I 1 l 111 ' I 1t ‘l 11T Lj. 1.1 11 0 E_l |

D 10 20 30 40 50 ¢ 10 20 30 40 50

(c)

c MeV d MeV
T— 40E--1 ALFA- 4-0E;Eg ) T- 40E-1% AI(_F;?\- BOEEE'! )

Figura 6.21a-d: Histogramas: Espectros simulados de errergia para eventos do
canal FP, com emissdo dada pelo especiro standard, para T = 4.0 MeV. Linhas
tracejadas: Espectros esperados.

@ a=0.00. &) a=002 (c)a=0.04 (d) a=0.08

146




% = o el B Ent e
< 20 & o] = 25 Pt
n - n o
€175 B T o
3 ~ =3 I
S 15 S 20 ¢
10 ;— u
75 | 10
5 F N
- E : 5 |
2.5 g— . - \”
0:11,:||e1|r||1|||||r|1'=|| 0—||,1|||||i1|1f|1|||:| <
. © 10 20 30 40 50 0 10 20 30 40 50
Q MeaV . b MeV
T— 50E—1 As_F)A— OE—% ) T- BOE—1 Al(_F)A— ZOE—Eg )
3 BF ) Bpns b T E
= - ee] 22.5 E Keon 17.10
";,.. - 5.878 "a. 20 = kNS 8238
€ 20 = =
3 [ 317.5 |
Q - (&) -t
15 | 15 E
- 125 E
10 ] 10 ;—
- ; 7.5 ;—
o : 25 E 3
0”II;ﬂ‘lllll'i‘llll!ll‘l‘ﬂ-&Jt 0:11||'||3|||||||H-|-‘li_1_|||
0 10 20 30 40 50 0 10 20 30 40 50
{c) MeV) d MeV
T— 50E—1 ALFA— 40E—E& T- 50E-1 Ai(.!"_))ﬁ— BUE—% )

PEET

Figura 6.22a-d: Histogramas: Espectros simuiados de energia para eventos do
canal I'P, com emissdo dada pelo espectro standard, para T = 5.0 MeV. Linhas
rracejadas: Espectro esperados.

(@ a=0.00. () a=002 (c)a = 0.04, (d) a = 0.08.

147



Counts/Mev

Counts/MeV

—
M

(o]

o

F ] IED' ] :nmgg % = [m 367007
- Airies = l‘; Entrics 25
e n E — n
- e i R 1 e ferd
- € 7B :.
[ 3 - 1
: ek I
3 s £ |
- 4 E ':
3 3 F ]
5 26 N
2 "| 1 E 3,
C 3t Y ST R 0 E_1 1 TR | | I S
0 10 20 30 0 10 20 30
(o MeV E(MeV)
T- 10E-1 24U~ O-E( ) T— 10E-1 RdU—- 2
- o ] 922.5 F e
L Wean 16781 = = 9.300
- RMS 1.9%9 \“~'~ 0 é— 2.148
C 5175 £
- Q -
- © 15 B
- 125 E
C 10 &
- 75 £
[ 5 _—
r . 25
e le o | r“”_l ' P R R 0 L L4
o 10 20 30 G 30
MeV MeV
- 10E-1 2JU 4 H ) E( )

Figara 6.23a-d: Hrstogramas Espectros simulados de energla para eventos do
canal FP, com emissdo dada pelo especiro degenerado, para T = 10 MeV.
Linhas fracejaclas: Espectros esperados.

(@ g = 0.00.(B) yp= 2.0. (c }ys = 4.0. (d) s = 8.0.

148




Counts/MeV

[¥] 202000
I Entries 121
- Mean 1154
- RMS 4.726
E 1?1‘1 T L—L i
0 20 30
(a E(MeV)
T— 20E-1 RJIU -0
- l a 207004
o Enirien 181
- 13.00
- 40880
0

Counts/MeV

Counts/MeV

[~}
o

18
16
14
12
10

QO N D

35
30
25
20
15

0 202002
E Entries 140
— Mean 1149
» 3.9B1
2 Cote-0,
Y 10 20 30
b MeV)
T— 20E— ‘l( EAU- 2 X
- 202008
:
0 10 20 30

d HMev
T— 20E—1( ZlU— B ( )

Figura 6.24a-d: Histogramas: Espectros simulados de energia para eventos do
canal FP, com emissdo dada pelo espectro degenerado, para T = 2.0 MeV.

Lirhas tracejadas: Especiros esperados

(@ =000 () u= 20 (c)u=40 (d =80

149



Counts /MeV

12.5
10
7.5

2.5

Counts/MeV
u
on

o Wn

Counts /MeV

Counts/MeV

] 103000

£olrins 223

- 18,27

- 65834

5 1l "{: Lo 1y sy b
0 10 20 30 40

aQ MeV)

T— 30E—1 A1_I>)A— OE—%

= * 0 F03064

- Entries 305

il Maary 18.83

- RAMS 8151

E i by | ] ! | | ;'I"FH;']TL
0 10 20 30 40

c
T~ 30E—-T( ZAU— 4

HMeV)

25

20

15

10

40
35
30
25
20
15
10

o

C 3] 203002
— Enlries 243
[ Weon 16.81
[ .28
- Lt ‘u b g by ﬂ%u’h-af
0 10 20 30 40
b MeV
T- 30E—1( zJU— 2 H )
I [+ 203008
o Entries 63
;_:— :ﬁ' 25,39
3 Y. L1l N e N
4] 10 20 30 40

d
T— 30E—1( zAU— 8

HMeV)

Figura 6.25a-d: Histogramas: Espectros simulados de energia para eventos do
canal I'P, com emissdo dada pelo espectro degenerado, para T = 3.0 MeV.

Linhas tracejadas: Espectros esperados.

(@) 5= 0.00. (b} p=~ 2.0. (¢ )t = 4.0. (d) u = 8.0.

150



6.3.3. O teste de Kolmogorov-Smirnov

tu

Os resultados das simula¢des podem ser analisados através de métodos estatisticos,
chamados de “testes de hipotese”. Os testes de hipétese sdo aplicados aos casos em que é
necessario fazer uma afirmagdo sobre um parimetro desconhecido de uma distribuigiio de
probabilidade, baseada em amostras de uma variavel aleatoria.

Em vez de procurar-se uma estimativa do parimetro, em alguns casos ¢
conveniente admitir um valor hipotético para ele e, depois, utilizar a informacdo obtida de
uma amostra para confirmar ou rejeitar esse valor hipotético.

Denominamos a hipotese feita, como Hy , ou hipdtese bdsica.

Devemos observar, que ndo existe uma solugfio exata, ou um teste perfeito, para
confirmagdo de Hy. A obtengiio de informagdes a partir de uma amostra experimental, ndo
leva a resultados absolutos com respeito 4 Hy. Entdo, os testes de hipdtese niio nos
conduzem sempre 4 decisdo certa, mas um bom teste nos conduzira a decisdio correta “na

maiorira das vezes” (%],

Vamos ser mais precisos. Existem fundamentalmente dois tipos de erro que
podemos cometer. Poderemos rejeitar Hy quando, de fato, H, for verdadeira; ou
alternattvamente, poderemos aceitar Hy quando , de fato, H, for falsa.

Esses tipos de erro sdo denominados:

Erro tipo I: Rejeitar Hy quando Hy for verdadeira.
Erro tipo H: Aceitar Hy quando Hy for falsa.

Vamos esclarecer que esses erros ndo podem ser completamente evitados, mas
existem testes que mantém relativamente pequena a probabilidade de cometé-los.

Um desses testes € o teste de Kolmogorov-Smirmov, que é um procedimento que
testa a forma de uma distribui¢@o de probabilidades, e se temos uma fungiio parametrizada
que descreva bem essa forma, entdio testaremos também seus pardmetros. De forma
abreviada, passaremos a denominar este teste como “teste KS”.

O teste KS pode ser aplicado ao seguinte caso'”

Suponhamos que temos interesse em saber se uma variavel aleatéria X tem uma
distribuigdo de probabilidade, cuja fungdo de distribuigio acumulada representaremos por

F(x), seja F,(x) a fungio de distribui¢do acumulada empirica desta variavel aleatoria obtida
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a base de uma amostra de tamanho # retirada da populagdo da varidvel em estudo. O

procedimento para o teste da hipotese:

Hy : A fungdo de distribuigiio acumulada da variavel aleatoria X é F(x)
contra

H, ! A fungdo de distribui¢do acumulada da variavel aleatoria X nio é F(x)

, € fetto segundo Kolmogorov e Smirnov, baseado na estatistica

D, = sup

Fy(x)— F(x) (6.60)
-~m< X< +0

A estatistica D, tem , assintoticamente (grandes amostras), distribuicdo conhecida,

isto ¢, a probabilidade que D, seja maior que um de seus valores D°, vale:

P(D, 2D%)=1-K(4p) (6.61)
onde
Ao=yn D, e K(i)= D (- 2K (6.62)
f=—a0

Se o valor D" tomado pela estatistica D, numa amostra de tamanho » for tal que:
1-K(Ag) > & (6.63)

onde & ¢ o nivel de significincia do teste, aceita-se H, . Caso contrario, rejeita-se H, .

A interpretagfio do nivel de significincia nesse caso, é relacionado ao Erro tipo L.
Aqui a interpretagdo de & , ¢ a probabilidade que temos de rejeitar Hy € aceitar H, , quando
H, € verdadeira, ou ainda, temos uma nivel de confianga dado por (1 - &).

O teste de Hy contra H; pode ser feito através de outra estatistica que tem
distribuigio ¥* . No entanto, é possivel demonstrar que o teste KS ¢ mais poderoso quando
comparado com o teste tradicional que utiliza a distribui¢iio * ; uma das caracteristicas
do teste KS, que o torna mais poderoso, € que a sua estatistica é baseada na fungéo de

_distribuigfio acumulada, ou seja, o teste compara toda a estrutura da distribuigio empirica
de valores da variavel aleatéria, enquanto o teste baseado em xz ¢ feito de forma
“diferencial” , comparando os valores ponto a ponto, de maneira isolada!**!.

Fizemos uso do teste KS, como método de caracterizagiio do espectro de emissio

de neutrinos de colapso com o LVD. A aplicagfo do teste foi feita de modo a confrontar os

espectros obtidos por simulagio (a nossa distribuigiio “empirica”) com a distribui¢io de
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probabilidade dada por (6.57). Os parimetros que modulam essa distribuicio de
probabilidade sfio os mesmos pardmetros que descrevem a emissao neutrinica: T e .

Para cada par de valores especificos (Ty , o) , tomamos a sua correspondente
simulagdo do espectro de energia, S, . O teste foi aplicado sobre o espectro S, que
selecionamos, confrontando-o com a distribuigio de probabilidade, dada por (6.57), em
que variamos os valores dos pardmetros T e 8 dentro da regido completa do plano T que
temos estudado até agora. Nesse caso especifico, temos: Hy = Hy (T, B).

Uma vez que sabemos os pardmetros espectrais de emissdo, Ty e By , que deram
origem ao espectro simulado, podemos compara-los com os parimetros que resultam
em H, (T, B) como hipdtese aceita pelo teste KS. O objetivo da aplicagio do teste dessa
maneira, € saber com qual intensidade as flutuagdes introduzidas na simulagdo
descaracterizam o espectro energético esperado no experimento, analisando os possiveis
valores de T e B que aprovam H, (T, B) no teste. Essa analise é feita com base na
possibilidade do Erro tipo 11, de forma parcial ou total.

Caso ndo ocorra o Emro tipo Il, e o teste aceite Hy (T , Bo), as flutuagBes ndo
descaracterizam fortemente o espectro medido, e indica que poderemos identificar a
emissdo, descrita pelos pardmetros Ty € By , com nivel de confianga (1 - &).

No Erro tipo 1I parcial, o teste aceita hipoteses Hy (T, B), com T = Ty efou p = By,
mas também aceita H, (T, , BQ), cujos parimetros sabemos que originaram o espectro
testado. Isso indicaria que as flutuagdes nfo impossibilitam a caracterizagio da emissio,
mas a identificagiio dos seus pardmetros seria incerta, na propor¢io direta do nimero de
pares “falsos” aceitos.

O Erro tipo I total, seria o teste aceitar hipoteses Hy (T, B), com T # T, e/ou p =
Bg , € ndo aceitar Hy (T, , By), indicando uma forte descaracterizag@o do espectro que deve
ser observado no experimento devido as flutua¢des introduzidas.

Ainda seria possivel a completa impossibilidade de caracterizagio, que seria a

rejeigdo pelo teste KS de Hy (T, B) V (T, B).

Com a estimativa feita anteriormente de "Ei {(6.59) , podemos prever que a
<pb>

completa descaracterizagdo do espectro observado € muito improvavel.
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O teste KS foi aplicado aos espectros simulados, com a emissdo dada pelo espectro

standard, para os pardmetros: -
e To=(20+n)MeV , n=0,123.

e o =0.0

O nivel de significancia fixado, foi:
o £=0.05

As distribui¢des de probabilidade usadas no confronto das simulag@es, que sdo as
hipoteses Hy que estamos testando, foram obtidas de (6.57), com Spyp, (ver formula {6.52))
dado pelo espectro standard. Assim temos Hy (T,a), com os pardmetros T e o assumindo
os valores:
. T=20+05n)MeV , n=001,..6.
e a=(0.00+001lm) , m=0,1,...8. _

Os eventos nas simulagdes foram distribuidos em intervalos de energia AE = 1
MeV, num total de 100 intervalos , com 0.0 < E < 100.0 MeV. A fungio empirica de

distribuigdo acumulada, j4 normalizada, € Fy,, (AE, ) , dada por:

k

AL
Fro(AE )= 3 AL
i=1

S, 1<k<100 L ke |N (6.64)

onde N, é o nimero total de eventos do espectro simulado que estamos testando, e N(AE,
) € 0 nimero de eventos no -ésimo intervalo de energia cujo limite superior ¢ AE, .

A fungfo hipotética de distribuigiio acumulada F(AE, ), ¢ dada pela integral:

ABR
1
F(AE) = v J.SLVD(E) dE _ (6.65)
v 0

| Agora calculamos D, :

‘DNEV = Sup |FNL’V(AEk) - F(AEIC )I ? k= 1325“':100 (666)

agora temos todos os elementos necessarios para a finalizagdo do teste. Basta calcular A ,
fazendo Ay = (N, . D))'? . Os valores de K(Ao) sdo tabelados e foram obtidos na
referéncial®),

Vamos mostrar alguns dos resultados obtidos, para Ty = 3.0 MeV e o = 0.00, ¢

para To = 4.0 MeV e a; = 0.00. Esses valores ndo devem vistos como especiais, eles sdo
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utilizados apenas como exemplo, pois os resultados obtidos para as outras temperaturas T,

sdo analogos. Antes, vamos definir a grandeza Al utilizada no calculo de Dyev » € que sera
de grande utilidade na analise dos resultados:

Al= | Frey (AFy) - F(AEy) | (6.67)

Vemos que Al é simplesmente a diferenca (em modulo) entre as fungbes, empirica

e hipétética, de distribuigio acumulada, avaliadas com o limite superior dado por AE, ,

representando a discrepéncia entre os dados experimentais ¢ a hipotese adotada para sua

descrigio.

a) Tg=3.0MeV , o =0.0

Na Figura 6.26, mostramos o plano Ta, onde as intersecgdes das linhas tracejadas
representam as Hy (T,a), ou seja, as hipoteses testadas. Os pontos assinalam os pares H, |
que resultaram em hipoteses aceitas no teste KS, aplicado sobre a simulagfo gerada pelos

parimetros T0'= 30MeVeo,=0.0.

o8 T T T T Tl
e @
e o e e e
s e s S
Y SRS S R S S
B T S e s e =
B e e S et s
0,00 - orrer o @

’ i i i 1
2,0 2,5 3,0 35 40 4,5 5,0

T (MeV)

Figura 6.26: Plano Ta, onde as intersecgdes das linhas tracejadas,
representam as H; (T,q) testadas. Os pontos assinalam as Hy (T, @)
aceitas no teste KS, quando aplicado sobre espectro simulado com os
pardmetros: To=3.0MeVe a, =0.0.

155



Vemos pela figura 6.26 que o teste KS aceitou a hipétese correta, Hy (T, o ), mas
também aceitou H, para valores diferentes dos que geraram os dados simulados. Ou seja,
temos o caso de Erro tipo 11 de forma parcial.

Podemos de imediato concluir que as flutuagdes consideradas na simulagdo,
provocam uma certa descaracterizacdo no espectro que deve ser observado no LVD, que
entretanto, ndo deve ser tomada como um efeito “forte”, pois a hipotese correta também
fo1 aceita.

De forma a selecionar dentre todos as Hy (T, &) aceitas, aguela que representa a
melhor hipotese, vamos investigar o comportamento da grandeza Al definida em (6.67). A
Figura 6.27 mostra a varia¢do de Al com o limite superior de integragio, AE; , das fungdes
de distribui¢io acumulada, F(AE, )} e Fyne (AEy). A linha cheia ¢ a vaniagio de Al
para Hy (T , 0y ), a linha tracejada para H, (3.0, 0.01) e a linha pontilhada para H, (3.0,
0.02).

0,08 = .

0,06
3 0,04

0,02

0,00

0 10 20 30 40 50 60

Figura 6.27: Variacdo de Al com o limite superior de integracdo de
F{AE, ). Linha cheia: Hy(T;, ay). Linha tracejada: H, (3.0, 0.61). linha
pontithada: H,(3.0, 0.02).

Na figura 6.27, vemos que os valores maximos de Al para H, (To , o ), sdo bem

menores que os valores maximos de Al das outras hipoteses H (T, @) aceitas e mostradas
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nesse grafico. Os valores maximos de Al para as outras H, (T, o) aceitas, e que nio
aparecem no grafico, sio maiores ainda.

Também fica claro na Figura 6.27, que podemos localizar dentro do intervalo de
variagdo de AE, , as regides de maior discrepincia entre a distribuigdo hipotética ¢
empirica. Por exemplo, a hipotese H, (3.0, 0.01) tem as maiores amplitudes de Al,
localizadas em 10.0 < AE, = 20.0 MeV, indicando que nesse intervalo os pontos
experimentais estdo mais distantes do comportamento esperado. Para AE; > 20.0 MeV os
valores de Al diminuem, atingindo niveis até menores que os da hipotese Hy (T, , oy ),
mostrando que nessa regiio a hipotese descreve bem o comportamento dos dados
experimentais. De qualquer forma, deve-se considerar todo o intervalo de varia¢io de AE,
, onde o comportamento de Al para a hipotese Hy (T, , ) comparado com o das outras
hipéteses, Hy (3.0, 0.01) e Hy (3.0, 0.02), indica que Hy (Ty, ag ) € a hipétese que apresenta
menor discrepancia em rela¢do aos dados experimentais.

Assim, por esses critérios, podemos selecionar dentre todas Ho aceitas no teste KS,
a hipétese Hy (To, oy) como a melhor, considerando-a como a distribuigiio de

probabilidades que mais se aproxima da distribuigio empirica testada.

a)To=40MeV , o =00

Para esse par de valores, To= 4.0 MeV e o, = 0.0, os resultados sio anilogos aos
obtidos no caso anterior. A Figura 6.28 mostra os valores de T e o que definem as H, (T,
o) aceitas no teste KS. A Figura 6.29 mostra as varia¢des de Al com AE, , onde outra vez,
mostramos apenas os trés casos com as menores amplitudes de Al

Toda a analise feita no caso anterior pode ser aplicada a esse caso. Na figura 6.28
vemos que hipoteses diferentes de Hy (T, , o ) também foram aceitas pelo teste KS, e na
Figura 6.29 vemos que as amplitudes de Al em todo intervalo de variag@o de AE, ,
novamente permitem selecionar Hy (T, , &y ) como a melhor hipotese. Apesar dos pontos
de amplitude maxima, nesse caso, apresentarem semelhangas para Hy (T, , o ) € Hy (4.5,
0.02), (com Al ~ 0.04) , uma analise sobre todo o intervalo de variagdo de AE, , mostra
que a maior discrepancia de Hy (T, , o ) esta concentrada no intervalo 12.0 < AE, =
33.0 MeV , enquanto que para H, (4.5, 0.02), a maior discrepancia cobre o intervalo 17.0

< AE, = 53.0 MeV; assim, o menor intervalo, representa a melhor escolha.
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Figura 6.28: Plano Ta, onde as intersecgdes das linhas tracejadas

representam as Hy (T,a) testadas. Os pomtos assinalam as Hy (T,0)
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Figura 6.29: Voriagdo de Al com o limite superior de integragdo de
F{AE} ). Linha cheia: Hy(Ty, ap). Linha tracejada: Hy (4.5, 0.01). linha

pontilhada: Hy(4.5, 0.02).
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Como dissemos anteriormente, os resultados para as diversas H, (T, , o ) testadas
sdo analogos, e passiveis das mesmas andlises que fizemos nos dois casos mostrados como
exemplo.

E interessante notar o comportamento no plano Tw , das hipdteses Hy (T , o) que

sdo aceitas pelo teste KS. Nio existe nenhuma Hy (T, o) aceita paraT<T, ,Va ParaT=

Ty , a inica hipotese aceita é Hy (T, , o ). O Erro tipo I comega a ocorrer para T > Ty,
quando o teste passa a aceitar Ho(T, ) com T>T, e ot > a .

Vemos que quanto maior a temperatura, maior deve ser a. para que H, (T, o) seja
tomada como uma boa hipotese. Isso se explica pela dependéncia do espectro de emissio
com vartagdes de T e . |

Na se¢do 6.2.2, mostramos que o aumento da temperatura reduz a intensidade do
pico de emissdo, porém o torna mais largo ¢ também o desloca para maiores valores de
energia. J& o crescimento de o produz um efeito exatamente contrario, aumentando a
intensidade do pico de emissdo, porém o torna mais estreito ¢ deslocado para energias
menores. Assim, o crescimento simultdneo de T e a, “cancela” os efeitos que cada
pardmetro, separadamente, provoca sobre a emissdo; resultando em espectros cujas
diferengas sio pequenas.

As flutuacSes inseridas na simulagdo, fazem com que essas pequenas diferencas
nio sejam reconhecidas a partir dos dados experimentais, diminuindo a precisio com que
0s parametros da emiss3o podem ser ident{ﬁcados; gerando o Erro tipo 1l de forma parcial
nos resultados do teste KS. Entretanto, mostramos que ¢ possivel selecionar uma

“melhor” hipdtese dentre todas aceitas pelo teste.
6.3.4. Comentirios finais e perspectivas

No método analitico, verificamos que a resposta do experimento as variagdes nos
pardmetros da emissdo de neutrinos de colapso, possibilita que seja identificado o tipo de
espectro energetico, dentre os modelos propostos pelas teorias, dos neutrinos que devem
atingir o experimento. O método também permite a determinaciio dos valores dos

parametros espectrais. Enfatizamos que o método analitico foi desenvolvido para
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condi¢des ideais de detecgdo. E claro que nas condicées reais em que as medidas sdo
feitas, existem imprecisdes que deverio ser levadas em conta no seu uso.

A determinagiio dos pardmetros espectrais através do método analitico, nesse
trabalho, foi feita de modo visual, através da comparagdo dos graficos com as curvas de
nivel das superficies de energia média esperada e da razio RAT C_FP.

E claro que essa analise, em sua aplicagdio pratica, deve ser feita através de
métodos numérnicos, que envolve a solugdo de um sistema montado com as equacdes (6.2)
e (6.53). Nesse calculo, d6bviamente, devem ser inseridos os fatores experimentais que
determinam a resolugéo do LVD para essas medidas, a saber: a eficiéncia de detecciio das
interagdes de neutrinos, com os protons livres (dos atomos de hidrogénio) e com os dtomos
de carbono; e também a resolugdo das medidas de energia, fornecidas pelos ADC’s. A
influéncia dos fatores de resolu¢do experimental nos resultados, pode ser obtida através
das técnicas usuais de propagagdo de erros.

A elaboragdo de rotinas de calculo numérico, para a solugdo desse sistema
especifico de equagdes, onde serdo incluidas os fatores de resolugdo do LVD, é uma das
atividades futuras que resultaram desse trabalho.

Nas simulagdes de espectros esperados no experimento, para eventos de interagio
de 7,’s sobre os protons livres do cintilador, obtivemos uma estimativa da dispersdo nas
medidas de energia média desses espectros. O resultado obtido de ~ 2%, mostra que as
flutuagdes estatisticas e experimentais consideradas nas simulagdes, ndo comprometem o
uso do método analitico.

A aplicagdo do teste de Kolmogorov-Smirnov sobre os dados simulados, também
mostrou que as flutuagdes inseridas ndo descaracterizam os dados experimentais, de tal
forma que sejam “perdidas”as informagdes que podemos retirar desses dados. Ao
contrario, o teste indicou como a melhor hipétese de descrigio dos dados experimentais
(stmulados), a distribuigdo de probabilidade descrita pelos mesmos parimetros da emissio
usada na geragdo dos dados na simulagdo, com um nivel de confianga de 95% de ndo
cometermos o Erro tipo 1.

O nivel de significancia § merece um comentario mais detalhado. Ao diminuirmos
o valor de £, estamos reduzindo a probabilidade de ocorréncia do Erro tipo I, ou seja, do
teste rejeitar uma hipdtese verdadeira, mas por outro lado, estamos aumentando a

probabilidade de ocorréncia do Erro tipo I, ou seja, do teste aceitar uma hipotese falsa.
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Portanto, deve ser estudado um intervalo adequado de variagio de & para a aplicacgio do
teste, de modo que seja reduzida.ao maximo as probabilidades de ocorréncia dos Erros tipo
I'e Il A teoria estatistica fornece essa possibilidade, através da determinagio de uma
fun¢io chamada Fungdo Caracteristica de Operacdol??!. O estudo dessa fungio no caso
particular do LVD € outra das atividades que devem ser desenvolvidas, como consequéncia

desse trabalho.
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CAPITULO 7

Conclusio

Nesse trabalho, foram estudados métodos que possibilitam o reconhecimento das
caracteristicas energéticas da emissio de neutrinos de colapsos estelares, baseados nas
propriedades do experimento LVD.

A possibilidade de detecgdo de neutrinos em diferentes canais de intera¢do com o
cintilador, forneceu subsidios para a identificagdo do espectro de emissdo.

Os principais canais estudados foram:

1. FP: V.+p—o>n+e'
2. CnC’: v+12C > vi+ 2’
3. CanC’: v +2C o 7+t

As estimativas para o nimero de eventos nesses canais, mostram a grande capacidade
do experimento em monitorar toda a Galaxia na ocorréncia de um burst neutrinico devido a
um colapso gravitacional estelar.

Foi mostrado no Capitulo 6, que o sinal produzido por esses canais tem diferentes

caracteristicas, que combinadas, permitem a distingdo entre os modelos adotados para
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descrever a emissdo neutrica do colapso. Essa ¢ a base do método analitico descrito naquele
capitulo.

O método analitico se utiliza da grandeza N¢ / Np , onde N¢ é o niimero de eventos
produzidos por interagdo de neutrinos via corrente neutra sobre os atomos de carbono, e Np ¢
0 numero de eventos produzidos por captura neutrinica nos protons do hidrogénio. Nesses
dois processos, as segdes de choque tém diferente dependéncia com a energia dos neutrinos
incidentes, portanto, variagdes no espectro de emissio, provocam variagdes na razio N¢ / Np.

Mostramos que essa razdo pode revelar de maneira direta o tipo de espectro de
emissdo, mas existem casos ambiguos, ou seja, essa grandeza resulta igual para determinados
parametros dos dois modelos de emissdo considerados. A ambigiiidade pode ser removida
com a combinagdo da informagdo fornecida pela razdo Nc/ Np , com a informacio fornecida
peto comportamento da energia média do espectro esperado no experimento, <E; y> .

Mostramos que para um mesmo valor de N¢ / Np , os valores possiveis de <E yp>
decorrentes dos dois tipos de emissdo, situam-se em intervalos diferentes, ou seja, a
combinacdo das duas grandezas, Nc/ Np e <Epyp> , permite distingiiir o tipo de emissdio a
qual estdo associadas.

Em uma abordagem diferente para estudar a caracterizagio da emissdo neutrinica,
foram simulados espectros de energia esperados no experimento, para as interagdes de
neutrinos sobre os protons do hidrogénio.

Nas simulagdes foram introduzidas flutuagdes estatisticas e experimentais. Os
resultados mostraram que essas flutuagdes causam uma dispersdo de ~ 2% na energia média
dos espectros que devem ser medidos, em relag8o a energia média esperada. Esse resultado
confirma a possibilidade de uso do método analitico na caracterizagdo da emissdo neutrinica,
pois a grandeza mais “delicada” nesse método, é a energia média do espectro esperado no
experimento. Uma vez que a estimativa da precisfio dessa medida ¢ boa, 0 método pode ser
usado com seguranca.

Sobre os espectros simulados, foi aplicado o teste de hipotese de Kolmogorov-
Smimov, no intuito de averiguarmos a intensidade com que as flutuagdes introduzidas
descaracterizariam os espectros de energia no experimento. Como resultado, o teste aceitou a

hipotese correta, mas também aceitou outras que sabiamos serem falsas.
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Foi adotado um procedimento para escolha da melhor entre as hipoteses aceitas,
baseado na discrepincia entre a cﬁstn’buicﬁo empirica e a distribuigdo hipotética, que ¢
fornecida quantitativamente pelo proprio teste. O resultado desse procedimento indicou a
hipotese correta como a melhor, mostrando que podemos diminuir a probabilidade de
cometer o Erro tipo I, ou seja, aceitar hipoteses que néo sdo verdadeiras, no uso desse teste.

Podemos concluir a partir dos resultados do teste KS, que o niimero de eventos que
devem ser produzidos no VD para um colapso até o centro galactico, é grande o suficiente
para que as flutuagdes estatisticas nas medidas, ndo descaracterizem o espectro de energia
que deve ser medido. Também as flutuagdes experimentais, com respeito as medidas de
energia, ndo provocam a descaracterizagdo desse espectro.

Dessa forma, mostramos que o experimento LVD oferece ndio so a possibilidade de
detec¢do de bursts de neutrinos de colapsos, mas também permite a identificacdo dos
parimetros que descrevem a emissdo neutrinica de colapsos gravitacionais estalares na nossa
Galaxia. Essa tdenttficagdo ¢ possivel devido a sensibilidade constatada na sua resposta a
variagdes no espectro de emissdo dos neutrinos.

Os pardmetros do espectro de emissdo dos neutrinos, estio fortemente ligados aos
mecanismos de colapso e explosdo de supernovas. Assim, a identificagio desses parimetros
fornece valiosas informagdes sobre esses mecanismos, que poderiam eliminar muitas duvidas
que ainda temos com relagdo a evolugdo estelar. Isto faz com que o experimento LVD seja

uma das mais poderosas ferramentas de investigagio astrofisica, atualmente em operagio.
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