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RESUMO

Em geral, estudamos o fendmeno de oscilagdo de neutrinos através do formalismo
de ondas planas, que consegue, com muito sucesso, tratar os casos dos neutrinos solares, de
reatores e aceleradores. No entanto, uma descri¢do fisica mais completa deve considerar a
interpretacao do fenomeno oscilatorio usando pacotes de onda. Neste trabalho, analisamos
o formalismo das ondas planas e dos pacotes de onda na oscilagdo, tanto no vacuo quanto
na matéria. Calculamos os comprimentos de coeréncia e oscilagio para discutir a
necessidade ou ndo da utilizacdo de pacotes de onda para neutrinos solares, neutrinos de
reatores e de aceleradores, neutrinos de supernovas e neutrinos de altissima energia.

Discutimos também o mecanismo de formacdo de supernovas e o papel dos
neutrinos na dindmica de sua evolugdo. Como temos poucas informacdes sobre neutrinos
de supernova, apenas 11 eventos detectados por Kamiokande e 8 eventos pelo detector
IMB, confrontamos o formalismo de ondas planas com o formalismo de pacotes de onda
para a oscilagdo de neutrinos dentro de uma supernova de 15 massas solares, com o intuito
de saber a relevancia dos pacotes de onda e verificar se este formalismo pode fornecer
alguma informagao adicional sobre a oscilagdo de neutrinos em supernovas..



ABSTRACT

Generally, we study neutrino oscillation phenomenon using the plane wave
formalism, which successfully treats the solar neutrino case, the reactor and accelerator
cases. However, a more complete description of neutrino oscillation must consider a wave
packet approach. This work analyses both formalisms: the plane wave and the wave packet
in vacuum and matter. We have calculated the oscillation and coherence length to discuss if
wave packets are or are not necessary for solar neutrinos, reactor and accelerators
neutrinos, supernova neutrinos and ultra-high energy neutrinos.

We also have discussed the formation mechanism of supernova and the role of
neutrinos in its evolution dynamics. As we have little information about supernova
neutrinos, only 11 events detected by Kamiokande and 8 events by IMB detector, we have
confronted the plane wave formalism with the wave packet formalism of neutrino
oscillation inside a supernova with 15 solar masses, because we desire to know the
relevance of the wave packet treatment and verify if this formalism will provide any
additional information about neutrino oscillation in supernova.
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“A Unica razdo para a existéncia do tempo € evitar que
tudo aconteca de uma vez.”

Albert Einstein
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INTRODUCAO

Nossa compreensdo sobre os neutrinos mudou muito nos ultimos anos. Gragas
aos esforgos de muitos estudos sobre oscilagdo de neutrinos solares, de neutrinos
atmosféricos e também de reatores, aprendemos que um neutrino produzido como um
determinado autoestado de sabor pode ser detectado, depois de propagar uma distancia
finita, como um diferente autoestado de sabor. A interpretacdo mais simples ¢ que, como
todos os férmions carregados, os neutrinos possuem massa € que, analogamente aos quarks,
os autoestados de sabor (autoestados fracos) sao diferentes dos autoestados de massa, isto é,
neutrinos se misturam [1].

Saber as propriedades dos neutrinos de maneira profunda pode esclarecer uma
nova fisica além do conhecido Modelo Padrdo. Poderiamos pensar que, além das trés

espécies de neutrinos (v,,v,,V,), existiiam mais outros tipos de neutrinos. Se os

experimento de MiniBooNE confirmar os dados de LSND, uma nova familia de neutrinos
serd necessaria (neutrinos estéreis). Novas forcas, além daquelas conhecidas no Modelo
Padrao, sejam talvez necessarias. Mistérios da cosmologia e da astrofisica, como a origem
da matéria, a origem de elementos pesados e talvez a natureza da energia escura, poderiam
ser desvendados com a ajuda dos neutrinos. Muitas propriedades que estao sendo hoje em
dia investigadas - como o momento magnético diferente de zero dos neutrinos; neutrinos
mais pesados poderem decair em neutrinos mais leves; e o neutrino pode ser uma particula
de Dirac ou Majorana — constituem um amplo campo de pesquisa cientifica da fisica de
particulas elementares.

Talvez Pauli, nos dias de hoje, ficaria feliz em saber que sua proposi¢cdo da
existéncia de uma “particula fantasma” para salvar a conservagdo de energia seria alvo de
tanta especulacdo e estudo e que possui um potencial enorme, apesar de sua dificil
detecgdo, de desvendar grandes questionamentos que temos sobre o0 universo.



Este trabalho, no entanto, ndo cuida de tais questionamentos, mas sim se
preocupa em analisar dois tipos de formalismo, o de ondas planas e o de pacotes de ondas,
da propagacdo de neutrinos, implicando em possiveis distingdes fenomenologicas entre os
dois, em especial numa possivel diferenga entre as respectivas probabilidades de oscilacao.

Sabemos que as ondas planas na mecanica quantica ndo descrevem
completamente um sistema fisico. A probabilidade de encontrarmos uma particula descrita
através de uma onda plana ¢ infinita, algo que passa a ter um sentido um tanto quanto
abstrato. Um tratamento mais completo e mais correto se d& quando associamos a uma
particula um pacote de onda. O mesmo devemos fazer ao neutrino, que agora passard a ser
formado por uma superposicdo de pacotes de onda. Nos perguntamos: sera que o
formalismo mais completo e amplo dos pacotes de onda trard alteragdes na fisica das
oscilagdes dos neutrinos? Buscaremos esta resposta constantemente neste trabalho.

No Capitulo 1, vamos discutir os neutrinos se propagando no vacuo.
Resumimos o formalismo de oscilagdo de neutrinos em ondas planas e desenvolvemos de
maneira mais abrangente o formalismo de oscilagdo dos neutrinos em pacotes de onda,
discutindo cada termo presente na expressdo de probabilidade de oscilagdo. Comparamos o
comprimento de coeréncia e o comprimento de oscilagdo para as mais diversas situagdes
(solar, reatores, aceleradores, supernovas e neutrinos de altissima energia) para verificar a
presenca ou ndo da oscilagdo. Chamaremos atenc¢do para o caso da supernova, visto que
existem poucos dados - apenas 19 eventos - destes neutrinos detectados e queremos
verificar se nosso formalismo pode contribuir para uma melhor compreensdo sobre a
oscilagdo de neutrinos oriundos destas fontes astrofisicas. Descrevemos também o
fendmeno de alargamento (“spreading”) dos pacotes de onda, que pode manter a coeréncia
entre os autoestados de massa.

No Capitulo 2 propagaremos o neutrino na matéria, tanto na sua forma em
ondas planas como em pacotes de onda. Analisaremos as condi¢des exigidas para a
propagacao ser adiabatica. Estudaremos o caso ndo-adiabatico também. Tais regimes de
propagacao independem do formalismo que usamos, mas daremos énfase em suas dedugdes
a partir das ondas planas. Apresentaremos a propagacao adiabatica para os pacotes de onda,
mostrando as mudancas ocorridas nos comprimento de oscilagio e comprimentos de
coeréncia.

No Capitulo 3 discutiremos a fenomenologia de colapsos gravitacionais e
supernovas, destacando os dois principais modelos de explosdo de supernovas.
Realcaremos com a participa¢do dos neutrinos, encerrando a descri¢do com a observagdo e
a descricao sucinta de SN1987A.

No Capitulo 4 confrontaremos o formalismo de pacotes de onda com o
formalismo de ondas planas para a oscilagdo de neutrinos em uma supernova de 15 massas
solares, ja que as supernovas sao os unicos meios duvidosos para os quais ndo se sabe ao
certo se a oscilagdo de neutrinos ocorrerd. Usaremos os parametros conhecidos de oscilagao
solar, atmosférico e de LSND para nossa analise.

Por fim, apresentaremos as conclusdes gerais deste trabalho.

Anexados ao final, encontram-se quatro apéndices. O Apéndice A complementa
a dedugdo da expressdo de probabilidade de oscilagdo em pacotes de onda apresentada no
Capitulo 1. O Apéndice B traz as correcdes dos pacotes de onda a expressdo de



probabilidade “level crossing” quando temos propagacdes nao-adiabaticas. O Apéndice C,
que trata da influéncia da oscilacdo de neutrinos na evolugdo de um “fireball” de um
“gamma-ray burst” (GRB), descreve o trabalho paralelo realizado a esta dissertacdo,
apresentado no Exame de Qualificagdo de Mestrado (EQM). O Apéndice D traz o artigo a
ser publicado no Brazilian Journal of Physics - Proceedings of the I LAWHEP (Latin
American Workshop in High Energy Physics), ocorrido em Porto Alegre, com minha
participagdo no trabalho de Alex Bernardini e do Prof. Dr. Marcelo M. Guzzo. O artigo
trata de correcdes de segunda ordem na probabilidade de oscilagcdo usando pacotes de onda.
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CAPITULO 1

Neutrinos no Vacuo

A oscilagdo de neutrinos foi proposta por Bruno Pontecorvo no final dos anos 50
[1,2]. Sabemos que o fendmeno de oscilagdo ocorre devido a interferéncia de diferentes
neutrinos massivos, com uma diferenca de massa muito pequena entre eles, € sdo
produzidos e detectados de forma coerente. Nos ultimos anos experimentos parecem
confirmar que o fendmeno de oscilagdo ¢ a melhor explicagdo para o chamado problema do
neutrino solar [3], percebido pelo experimento de Homestake em 1968, e também para o
problema do neutrino atmosférico [4].

Em 1962, Maki, Nakagawa e Sakata [5] consideraram um primeiro modelo de
mistura para diferentes sabores de neutrinos. Em 1967, Pontecorvo propds a possibilidade
de que os neutrinos solares oscilassem [6]. Em 1969, Pontecorvo e Gribov buscaram na

oscilagdo v, - v, a possivel explicagdo para o problema do neutrino solar [7].

Na metade dos anos 70, Eliezer e Swift [8], Fritzsch e Minkowski [9], Bilenky e
Pontecorvo [10] e uma 6tima revisdo por Bilenky e Pontecorvo [11] trataram da teoria de
oscilagdo de neutrinos usando a aproximacao por ondas planas.

Em 1976, Nussinov [12] pela primeira vez considerou a propagacao de neutrinos
usando pacotes de onda. Ele também inferiu a existéncia de um comprimento de coeréncia,
acima do qual a interferéncia de diferentes neutrinos massivos ndo ¢ observada. Isto ocorre
devido a diferenca de velocidades de grupo dos diferentes neutrinos massivos, ocasionando,
por conseqiiéncia, a separagdo de seus respectivos pacotes de onda.

Em 1981, Kayser [13] apresentou as primeira discussdes detalhadas dos problemas
mecanico quanticos da oscilacdo de neutrinos, destacando a necessidade do tratamento por
pacotes de onda.

Modelos de oscilagdo de neutrinos em pacotes de onda foram desenvolvidos usando
o formalismo da mecanica quantica [14, 15, 16, 17, 18, 19, 20] e também da teoria quantica
de campos [21, 22, 23, 24, 25, 26], sendo revisados pelas referéncias [27], [28] e [29].



1.1) Ondas Planas de Neutrinos no Vacuo [30]

O neutrino do elétron, v,, € o estado produzido em um decaimento beta, sendo que

um positron também ¢ produzido. O neutrino mudnico, v, , € o estado produzido em um

decaimento de um pion z*, acompanhado por um g*. Chamamos os neutrinos
eletronicos (v, ), os neutrinos mudnicos (v, ), assim como os neutrinos taudnicos (v, ), de
“estados de sabores” de neutrinos. Mas serd que estes estados de sabores sdo particulas
fisicas ou podem ser formados por uma superposi¢cdo de diferentes particulas fisicas, por
exemplo v, e v,?

Vamos entéo, partindo da hipotese, por exemplo, que v, e v, sdo formados pela
superposi¢do das particulas fisicas v, e Vv,, analisar as conseqiiéncias fisicas deste fato.
Introduzimos a seguinte notacao

y = Ve , p :(Vlj e (1.1)
14 14

u 2

vamos considerar que o estado de sabor v'/) ¢ diferente do estado v'*’, relacionando-os da
seguinte maneira:

v =pgy® (1.2)

U é chamado de matriz de mistura. Por convencio, os estados em v e v'” sdo
ortonormais e, portanto, U deve ser unitdria. Nossa matriz de mistura ¢ 2x2, pois estamos
usando somente duas familias de neutrinos. Se incluissemos o neutrino taudnico (v,) em
v deveriamos adicionar v, em v, sendo que U seria uma matriz agora 3x3. Vamos

nos restringir aqui a apenas duas familias por questdo de simplicidade e por acharmos
suficiente para a compreensao do fendmeno por enquanto.

A equacio de evolugio temporal escrita na base v é:
.d (p) (p)
ZEV (t)=Hv'"(¢), (1.3)

em que H ¢ o Hamiltoniano, diagonal na base escolhida:

H—E‘ 0 1.4
Lo E ) (14)

com E; e E, sendo a energia dos respectivos autoestados de massa. Sabemos que
m, << E_,, para @ =12, sendo m, a massa. Para tal aproximagdo escrevemos, sendo p o

tri-momento,



2

E,=\p*+m? =|p|+ == (1.5)
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O Hamiltoniano, usando (1.5) e considerando que podemos usar a distdncia x ao
invés do tempo 7, pode ser escrito agora da seguinte maneira:

1 (m? 0 m? +m? A
H=pl+—| " =||p|l+—+—2% |-——0,, (1.6)
7 2|p(0 mj ("”' R J e

sendo que o, ¢ a matriz diagonal de Pauli € que A=m; —m;. Vamos agora escrever a
equacdo de evolucdo na base de sabores. Lembrando que

y» =ty (1.7)

teremos, na base dos sabores,

ii(U"V(-f)):HU"V(-”, (1.8)
dx

que, com algumas manipulagdes, pode ser reescrita como

iivm =UHU v, (1.9)
dx

Para dois neutrinos de Dirac

cos@ senf
U= . (1.10)
—sen@ cos@

O Hamiltoniano na base dos sabores sera dado por

(1.11)

B - UHU" = |[9| N ml+m; A (— cos 26 sen20j

+
4|l3| 4|}_5| sen26  cos260

A partir disto, deduzimos a relagdo entre o angulo diagonalizado € e os elementos
da matriz H:

tg20=#. (1.12)
sz _Hn

A solugdo da equagdo de movimento na base de sabores sera



v (x) = exp(—iHxw " (0). (1.13)

Fazendo a aproximacdo de que | [7| = F e notando que no Hamiltoniano H’ temos

um termo proporcional a matriz de mistura unitaria, o que d4 uma fase global a solugdo e
que também ndo muda o angulo de mistura, escrevemos o Hamiltoniano como:

H =2 (6. 5en26 -, c0s26). (1.14)
AE
Portanto,

, A ,
v (x) = exp[— iﬁx(qselﬂ@ — 0, cOS 29)}1/(-’ )(0) =
(1.15)
A . A (@2
=|coS—x — z(Glsen20 — 0, COS 20)sen—x v (0)
4F 4F

Considerando um feixe inicial v,, as probabilidades de transicdo e sobrevivéncia
serdo dadas, respectivamente, por:

P, (x)=|v,

V.l = senzzesen{%xj e (1.16)

B, (x)=1-P,, (x). (1.17)

1.2) Pacotes de Onda de Neutrinos no Vacuo
Em geral tratamos a oscilacdo de neutrinos da seguinte maneira [27]:

e Neutrino ¢ uma particula extremamente relativistica, isto ¢, seu momento ¢ muito
maior que sua massa.

e Um dado sabor de neutrino possui um momento bem definido que sera comum para
todos os autoestados de massa.

e Diferentes autoestados de massa possuem diferentes energias bem definidas e dadas
pelas relagdes de dispersdo de energia-momento.

e A onda do neutrino ¢ formada por uma superposi¢do de ondas planas, cada uma
correspondendo a um certo autoestado de massa.

O formalismo de ondas planas, tanto no vdcuo quanto na matéria, ¢ bem atrativo por sua
simplicidade, mas ndo d4 a completa base de compreensdo da oscilagdo de neutrinos.
Sendo nao completo o tratamento por ondas planas, poderiamos nos indagar o que esta



faltando? Nossa resposta seria com duas perguntas: e se os neutrinos nao forem
relativisticos? E quanto a coeréncia entre os autoestados de massa? A resposta para a
primeira das duas perguntas ndo serd respondida por esta dissertagdo, uma vez que existe
a necessidade de fazermos um tratamento por teoria quantica de campos. Neutrinos nao-
relativisticos podem ser produzidos em experimentos de oscilagdo se a massa de v, ou

v, se tornar maior que os limites superiores do experimento permitir.

Mas vamos, de forma mais efetiva, nos preocupar com a segunda pergunta sobre a
coeréncia dos autoestados de massa e discutir o conceito do comprimento de coeréncia e
sua importancia para o fenomeno de oscilagdo dos neutrinos. Esta andlise depende
somente de caracteristicas cinematicas da propagacdo dos pacotes de onda, sendo
satisfatoriamente satisfeita por neutrinos relativisticos usando a usual e tradicional
mecanica quantica.

Para uma analise completa da oscilagdo de neutrinos precisamos:

e A fonte de neutrino e o detector precisam ser localizados separadamente dentro de
uma regido muito maior que o comprimento de oscilagdo. O espalhamento do
momento do neutrino ¢ dado pelo principio da incerteza [13].

e A conservacdao de energia-momento no processo de produ¢do do neutrino implica
que diferentes componentes do autoestado de massa possuem momentos diferentes,
assim como energias diferentes.

e O autoestado de massa deve ser produzido e detectado coerentemente. SO € possivel
isto ocorrer se as particulas associadas aos processos de producdo e detecgdo
possuem espalhamentos energia-momento maiores que as diferencas de energia-
momento dos autoestados de massa.

e A onda de propagacdo do neutrino deverd ser uma superposi¢cdo de ondas de
autoestados de massa com coeficientes proprios dado pela amplitude dos processos
nos quais os autoestados de massa dos neutrinos sdo produzidos.

A localizagdo da fonte de neutrinos e o espalhamento do momento do neutrino — as
primeiras duas condi¢des acima citadas — implicam que a propagacdo do neutrino deve ser
descrita ndo por uma superposi¢do de ondas planas, mas sim por uma superposicdo de
pacotes de onda localizados.

Trataremos, portanto, o neutrino como uma superposicao de pacotes de onda, cada
qual representando um autoestado de massa e satisfazendo as suposicdes feitas acima, mas
sem calcular as amplitudes dos processos de interacdo pelos quais os neutrinos sao
produzidos e detectados. Assumiremos que tais pacotes de onda terdo forma gaussiana com
tamanho oy e os coeficientes de superposi¢cdo sdo dados pelos elementos da matriz de
mistura U que conectam a base de sabor fraca com a base dos autoestados de massa.

Para neutrinos relativisticos, as amplitudes dos processos de producdo e de deteccdo
podem ser aproximadas pela menor ordem das amplitudes dos neutrinos sem massa. Como
de costume, a se¢do de choque observada pode ser fatorada como um produto da
probabilidade de oscilacdo pela secdo de choque calculada a partir de neutrinos sem massa.
A probabilidade de oscilagdo depende dos elementos da matriz de mistura e da interferéncia



quanto-mecanica espago-temporal entre os autoestados de massa como conseqiiéncia da
propagacao do neutrino.

Como mostraremos mais adiante, uma das conseqiiéncias do tratamento de pacotes
de onda ¢ a existéncia de um comprimento de coeréncia para a oscilagdo de neutrinos.
Autoestados de massa de pacotes de onda propagam com diferentes velocidades,
sobrepdem-se e interferem somente por uma distancia finita. Deduzimos o comprimento de
coeréncia fazendo a média sobre o tempo na probabilidade de oscilagdo. Isto € consistente,
J& que nos experimentos o que se sabe ¢ a distdncia entre producdo e detecgdo, enquanto
que o tempo ¢ uma quantidade desconhecida.

Quando falamos em pacotes de onda se propagando no espago-tempo, devemos nos
perguntar o tamanho destes pacotes, assunto a ser discutido agora.

1.2.1) Tamanho dos pacotes de onda [27]

O tamanho de um pacote de onda, o_, ¢ determinado pela regido onde ocorre o

X
processo de produ¢do do neutrino. No caso de um plasma, o tamanho de um pacote de onda
¢ determinado pelo processo chamado de “pressure broadening” e ¢ dado por:

TZ
o =—

, 1.18
P E (1.18)

em que 7 e N sdo, respectivamente, a temperatura e a densidade do plasma. (1.18) ¢ valido
para um plasma com particulas que sdo relativisticas.

Vamos tomar como exemplo o centro solar. Nele a emissdo coerente, por exemplo
de v,, é constantemente interrompida pela interacdo eletromagnética entre as particulas que
produzem v, e as particulas da vizinhanga, que possuem um tempo de escala muito menor

que o tempo de escala de interagdo fraca. Neste caso, o ¢ dado por

(o= ! , (1.19)
v
em que / é o livre caminho médio da particula que produz v, e v ¢ sua velocidade média

térmica.
Por defini¢do, / ¢ dado por

1

l=——,
"N

(1.20)

sendo N a densidade de particulas do meio e b o pardmetro de impacto, que no campo
Coulombiano, ¢ dado por

Z,Z,e’

iTz
2 b

: (1.21)
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com Z; e Z, sendo as cargas em unidades de e das particulas que estdo interagindo.
Relacionando (1.20) e (1.21) e sabendo que e/4r=1/137 e 1MeV =5,06x10"cm™,
temos que

2

[=218x10% cm. (1.22)

272
IZZ

~ 3 .
Lembrando que 7 e N sd3o dados em MeV e cm™, respectivamente. Para uma fonte de
particulas ndo-relativistica com massa m a relagao

lmv2 :ET (1.23)
2 2
permite que escrevamos
V= 3T ) (1.24)
m

Para uma fonte de particulas relativistica, a relagao
3
E= ET +m (1.25)
permite que escrevamos
= w _ (1.26)
(3T +2m)

Para os nossos casos de interesse, vamos usar fontes de particulas onde a relagdo
(1.24) ¢ valida. Obtemos portanto

[ T
o . =—= . 1.27
PEOET (1.27)
Escrevendo (1.27) usando (1.22) e (1.24) temos
3/2
o, =1,26x10% mT cm. (1.28)

Z}Z:N

Vamos agora para diversas situagdes e meios calcular o tamanhos dos pacotes de
onda dos neutrinos usando a equacgado (1.28) acima.
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a-) neutrinos do Sol

Para v, originados no processo °‘B—‘Be+e’+v,, com T =13keV e

p= 12Og/cm3 ,
o, =315x10"cm. (1.29)

Temos também Vv, solares produzidos pela reagdio p+ p—’H +e* +v,. Este

processo ocorre a uma temperaturade 7 = 1,lkeV e p=100g / cm’ . Logo,
o, =234x10"cm. (1.30)
b-) neutrinos de supernova

Para neutrinos do centro da supernova (R <20km), temos T =10—-100Mel e

p=10"g/em® . Entdo o tamanho do pacote de onda para estes neutrinos pertence ao
intervalo

o, =4,74x10" - 1,49%x10 % cm. (1.31)
O tamanho dos pacotes de neutrinos oriundos da neutrinosfera ¢
o, =1,67x10"cm. (1.32)

Em (1.32) usamos os pardmetros 7 = 5MeV e p =10 g/cm® para o célculo.
c-) neutrinos de reatores

Neutrinos de reatores ndo sao produzidos em um plasma, portanto, devemos estimar
o, de uma maneira diferente. Vamos listar abaixo as seguintes consideracdes:
e Neutrinos de reatores sdo produzidos a partir do decaimento de um material
solido;
e O movimento dos elétrons determina a temperatura do material em questao;

e Os nacleos se movem lentamente num meio cheio de elétrons. O tempo de
emissdo coerente do decaimento deste nticleo ¢ grande;

e O elétron produzido no decaimento se move rapidamente e tem sua trajetoria
alterada devido a interacdo com o nicleo. Como conseqiiéncia, a emissao
dos produtos do decaimento ira perder coeréncia.

Tomando T = 1MelV (energia cinética do elétron), nimero de massa 4 =238 (um
dos possiveis is6topos do urdnio), p =20g/cm’ , calculamos o livre caminho médio que ¢
aproximadamente o tamanho do pacote de onda:

12



I=0. =510x10"cm. (1.33)

d-) neutrinos de aceleradores

Em neutrinos de aceleradores, o, =ct, em que ¢ ¢ um tempo tipico de escala de

interacdes fracas que produzem neutrinos nos laboratérios. Por exemplo, ¢ =107"s quando
os neutrinos sdo produtos de decaimento de 7 e K.
Logo, o tamanho dos pacotes de onda ¢

o, =1,0x10°cm. (1.34)

Na Tabela 1.1, resumimos todos os tamanhos dos pacotes e pardmetros usados para
os calculos acima apresentados nas diversas situagoes.

Experimento Pardmetros oy (cm)
Solar T=1,3keV 3,15 x107
N=7,22 x10%cm™
p =120g/cm’
T=1,1keV 2,40 x10°
N=6,02 x10%cm™
p =100g/cm’
Acelerador t=10"s 1,00 x10°
Reator T = IMeV 5,1 x10™
p =20g/cm’

A=238 (Uranio)
Supernova  [T=10—100 MeV | 4,74 x10™ - 1,49 x10™
p=10"g/cm’
N=6,02 x10*7cm>

T=5MeV 1,674 x10™°
p=10"g/cm’
N=6,02 x10*cm’

Tabela 1.1: Tamanho dos pacotes de onda

1.2.2) O formalismo de pacotes de onda no vacuo.

Para construirmos os pacotes de onda para nossos autoestados de massa, fazemos as
seguintes consideragdes:

e O problema sera tratado de maneira unidimensional, portanto podemos

negligenciar o espalhamento do momento ortogonal a direcdo de propagacao
X5

13



e Os pacotes de onda dos autoestados de massa possuem um formato
gaussiano com largura o, no espago dos momentos;

e Os pacotes gaussianos dos autoestados de massa sdo centrados ao redor do
valor médio de momento < P, >, determinado pela cinematica do processo de

producdo (conservagdo energia-momento).

Nosso pacote de onda no espago dos momentos terd a seguinte forma em sua
respectiva fun¢do de onda:

v,(p)=N2zo, | exp{— M} (1.35)

40'p

Podemos fazer a evolugdo temporal do pacote de onda no espaco das coordenadas,
que na pratica ¢ o que nos interessa. A funcdo de onda de nossos autoestados de massa sera
representada por

v, (0 = %% (p)explipx—E, 1}, (1.36)

De (1.35) e (1.36) tiramos

v (o0 =N2zo | exp{i« p,)x—(E,1))- M} . (1.37)

4o

X

Na expressao (1.37) acima, a energia <Ea> e a velocidade de grupo v, sdo dadas

por
(E,)=(p,) +m? ¢ (1.38)

y i) (1.39)

As larguras o, e 0, estdo relacionadas pela relagdo de incerteza 0,0, = 1/2.

Munido de todas as informagdes relevantes, temos agora como objetivo encontrar a
expressdo de probabilidade de conversdo de sabores neste formalismo de pacotes de onda.
Vamos fazer para a propagac¢do no vacuo, isto €, sem a presenca de um potencial efetivo de
matéria.

Consideremos inicialmente um neutrino v, (de sabor a) criado por um processo
fraco nas coordenadas x = 0 e t = 0 e detectado em x = X e no tempo ¢ = 7. Quando v,

chegaemx = X et = T, ele pode ser descrito como um estado

14



V,). (1.40)

v, (X)) = YU
O operador densidade correspondente, com p = p, = p, é dado por

PX.T) =|w, (X, DNy, (X.T)| =S U.v,

VoW, v, (X, T)U,, . (1.41)

Usando a defini¢ao (1.40) e desenvolvendo o operador densidade temos:

p(X,T)= [\/Eax ]‘1 Y ULU exp=i(E, —ENT )V, XV, | exp{— %} exl{— wj

4o

X

(1.42)

A probabilidade de encontrarmos um estado de sabor v no ponto X e no tempo 7'¢
obtida usando (1.42). Portanto,

PV, >V X,T) = Trip(X,D|v, Y, [}= (v, px, Dy,

Py, oV X, T)=

\/—6 ZU/zaU UpU o xexplil( p, )~ (p, )X —il(E, - E,))T}

. (1.43)
xexp{_ (X-v,])’ (X-vT) }

407 40°?
Na prética, sabemos a distancia X, enquanto que o tempo 7 ndo ¢ medido. Portanto,
a probabilidade em uma distancia X ¢ dada pela média temporal da expressdo (1.43). A
integracdo no tempo sera feita completando-se os quadrados na exponencial de (1.43). A
probabilidade de conversdo pode ser escrita como (sua expressdo estd deduzida por
completo no Apéndice A deste trabalho):

P, (X)= {2 |Uv”’”'|2 };UﬁaU:‘aU;},U% xepo« ) —-(p,))-(E,) —<Eb>)(v; Vs HX}

@ v, +v,
=2l X v,-v,) (&)-(E,))
Vi T T4 v 4ot +?)

Lembrando que a expressdo acima indica a probabilidade de um neutrino v, criado

(1.44)

em x = 0 ser detectado como v 5 €MX = X.

15



Vamos analisar cada termo de (1.44).

a-) Termo fator de fase: epo:« p)=(p,))- (<Ea>—<Eb>{:§ : Hx}

Este termo fornece a oscilagdo do neutrino em fun¢do da distancia X percorrida a

partir da fonte produtora.
O comprimento de oscilagdo ¢ quando o termo da exponencial acima se iguala a 2.

Pode ser escrito, portanto, como:

20 | vty (Pa)=(Ps)

Foe :\<Ea>—<Eb>\[vs+vz <Ea>—<Eb>} | (14

Para neutrinos extremamente relativisticos podemos escrever que

L= [I-Ef;:iii‘;’;i}_l=2”[«@>-<Eb>>1<<pa>—<m>ﬂ'

2\V2 2
MasE2=pz+m2—>E=p1+m—2 5p1+m2 .
p 2p

Usando a aproximacao acima para cada autoestado de massa chegamos a seguinte

expressao:
-1

1 m’ 1 m;
Ly, =27 (p,) 1+ 7= [ (po)| 1+ =75 [ () + (p,)
il g e

Se usarmos a aproximagdo FE E< pa>“=‘< pb>, entdo chegamos que finalmente o
comprimento de oscilacdo pode ser dado por:

4t (1.46)

osc Am 2

X? (Va _Vb)z}

b-) termo fator de amortecimento: expy————5——
4o v, +v,

Este termo mede a coeréncia das contribui¢cdes dos pacotes de ondas dos diferentes
autoestados de massa. O comprimento de coeréncia ¢ dado por

16



2 2
v, +v,

L
(va - vb )2

=20, (1.47)

coh

Notamos que a expressdo indica que ¢ a distdncia percorrida para que a
probabilidade caia com 1/e.

Usando as mesmas aproximagdes para o calculo do comprimento de oscilagdo e
usando (1.39), isto €, considerando neutrinos extremamente relativisticos, temos

-1
e AR N7 R NS v 7 NENL WSS
Va—"b| <Pa>_<Pb> | m? | m?
CRCI )
2
L., =220, ! _ 2o, (1.48)
m mz‘ ‘Amz‘
l-—4 —1+—2

2 2 2
4Gp ‘va +v; )

(£.)~(&,)) }

c-) termo fator exponencial: exp{—

Este termo surge devido a integracdo temporal (ver Apéndice A) e garante a
conservagdo de energia dentro da incerteza dada pelo comprimento ¢, . Notamos que este

fator ndo depende da distincia X e sua presenca significa que, se
(<Ea > - <E b>)2 Gp\/vj +v; , a integragdo temporal suprime a interferéncia dos autoestados
de massa.

O célculo de o, se dd simplesmente usando a relagdo de incerteza 0,0, = 1/2.

Vamos apresentar os mais diversos valores dos tamanhos dos pacotes de onda no espaco
dos momentos (0, ):

a-) neutrinos do Sol

Para v, originados no processo *B—*Be+e* +v,, usando (1.29), temos
_ =5
o, =3,14x10" MeV . (1.49)

Para v, solares produzidos pela reagdo p + p—>H +e* +v_, resulta em

17



o, =422x10° MeV . (1.50)

b-) neutrinos de supernova

Para neutrinos do centro da supernova, o tamanho dos pacotes no espago dos
momentos estard em um intervalo

o, =6,72-208MeV . (1.51)
O tamanho destes pacotes de neutrinos oriundos da neutrinosfera ¢
o, =0,060MeV . (1.52)
c-) neutrinos de reatores
Para o valor apresentado abaixo, usamos (1.33)) e obtivemos, portanto,
o, =190x10" MeV . (1.53)
d-) neutrinos de aceleradores
Usando o valor encontrado em (1.34), teremos
o, =987x107""MeV . (1.54)

Na Tabela 1.2, resumimos todos os tamanhos dos pacotes no espaco dos momentos
(0,) e parametros usados e apresentados também na Tabela 1.1 para os calculos acima

apresentados nas diversas situagoes.
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Experimento Pardmetros o, (MeV)

Solar T=1,3keV 3,14x10°
N=7,22x10*cm™
P =120g/cm3

T=1,1keV 4,22x10°
N=6,02x10*°cm™
P =100g/cm’
Acelerador T=10"s 9,87x107™

Reator T =1MeV 1,90x10°®
p =20g/cm’
A=238 (Uranio)
Supernova T=10 — 100 MeV 6,72 — 208
p=10"g/cm’
N=6,02x10""cm’

T=5MeV 0,060
p=10"g/cm’
N=6,02x 10 cn’

Tabela 1.2: Tamanho dos pacotes de onda no espaco dos momentos

Para sabermos se o termo exponencial ¢ efetivo, isto ¢, suprime a oscilagdo,
devemos calcular (<E a> ~ <E 5 >) Lembrando que a energia de um autoestado de massa pode
mZ

2

ser dada por E = p(l + j , fazemos

<Ea>—<Eb>E<pa>—<pb>+2an§a>—2Zn£b> EAzZ (1.55)

Apresentamos na Tabela 1.3 abaixo os valores de <Ea>—<Eb> para as situacdes

citadas. Estamos usando Am® =7,1x107eV? ¢ Am* =1,0x107 el . Para o caso solar, a

energia usada foi de 10 MeV, para aceleradores, 1 GeV e para reatores, | MeV. Para o
centro da supernova, usamos uma energia maxima de 100 MeV, e para a regido da
neutrinosfera, uma energia de 10 MeV. Os trés valores de diferenca de energia entre os
autoestados de massa, nas regides do centro e neutrinosfera da supernova, se referem, de

cima para baixo, a diferentes Am”.
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Experimento < Ea> - < Eb> (MeV)

Solar 3,65x10°"°
Acelerador 5,00x10™"
Reator 3,65x10™"
Supernova 3,65x10™"° (Am* = 7,1x107 eV ?)
(Centro)

5,00x107' (Am?* =1,0x107 eV ?)
0,5x10° (Am* =1,0x10% eV ?)
Supernova 3,55x10™"* (Am? = 7,1x107 eV'?)

(Neutrinosfera) 5,0x10"7 (Am? = 1,0x107 el ?)

5,010 (Am? =1,0x10°eV?)

Tabela 1.3: Diferencas de energia entre os autoestados de massa.

Notamos que, comparando os valores dos o, com <Ea>—<Eb>, em todas as

situagdes (<Ea> - <E b>)<< 0p1/v§ +v; . Portanto, o termo exponencial da expressio da
probabilidade pode ser negligenciado.

2
U .
d-) outros fatores: 5 2 = {Zi}

v, +v, v

a

a

o . / 2 . s ~
O primeiro fator acima, |———, € devido a integragdo temporal ¢ leva em conta o
v, +v
a b

fato de que a probabilidade média no tempo de encontrarmos um autoestado de massa do
neutrino numa distdncia X ¢ inversamente proporcional a sua velocidade. Para neutrinos
extremamente relativisticos, este termo € unitario e tem importancia nula.

2
U e

\%

O segundo fator acima mostrado, {Z }, ¢ o fator de normalizagdo, colocado

a

a'

forgcadamente [27].

1.3) Quando os neutrinos irdo oscilar?

O comprimento de oscilagdo e o comprimento de coeréncia foram dados pelas
expressoes (1.46) e (1.48), respectivamente. Podemos pensar que a distancia X percorrida
pelos neutrinos deve ser maior necessariamente que o comprimento de oscilagdo. Devemos
“dar” uma distancia para percebermos que o padrao oscilatério existe. Mas, ¢ fundamental
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que os pacotes de onda dos autoestados de massa percorram a distancia X acoplados entre
si para que a oscilagdo ocorra. Logo, o comprimento de coeréncia, que se refere ao
comprimento no qual os pacotes estdo acoplados e interferindo entre si, deve ser maior que
a distancia percorrida, que, por sua vez, deve ser maior que o comprimento de oscilagdo.
Logo, de maneira genérica, esperamos que ocorra o fendmeno de oscilagdo para

L >L . (1.56)

coh osc

Vamos verificar (1.56) para os diversos tipos de situacdo. Analisaremos a situagio
solar, de aceleradores e reatores, de neutrinos de altissima energia, e de supernovas.
Lembrando que para tal usaremos as expressdes (1.46) e (1.48) e os valores dos tamanhos
dos pacotes de onda encontrados e resumidos na Tabela 1.1.

i) No caso dos neutrinos solares, com Am” =7,1x10°el/* e energia tipica de 10

=2,44x10"km e L, =3,40x10%km. Notamos que
(1.56) ¢ satisfeito, portanto, devemos notar o padrao oscilatério dos neutrinos.

i) No caso dos neutrinos de reatores, com Am* =7,1x107eV? e 1 MeV de

=3,95%x10%km e L, =3,40x10"km . Notamos que (1.56) também

¢ satisfeito, portanto, o fendmeno de oscilagdo também devera ocorrer.
iii) Os neutrinos de aceleradores também irdo oscilar, uma vez que (1.56) ¢

respeitado. Usou-se Am’ =1,0x10”el*> e neutrinos com energia tipica de 1
GeV. L, =5,65x10%km e L, =2,48x10°km.

MeV dos neutrinos, L

coh

energia, L

coh

coh

Resumimos as informagdes obtidas acima na Tabela 1.4 logo abaixo.

Energia (MeV) | Am” (eV?) | Leoh (km) | Losc(km)
Solar 10 7,1x10” 2,44x10’ 3,40%10°
Reator 1 7,1x107 3,95x10° 3,40%10'
Acelerador 1000 1,0x10° | 5,65x10™ 2,48x10°

Tabela 1.4: comprimento de coeréncia e comprimento de oscilagio para os casos solares, de reatores e
aceleradores.

Os neutrinos de altissima energia sdo neutrinos oriundos, por exemplo, de nicleos
ativos de galaxia (AGNs), que sd3o formados por buracos negros supermassivos capazes de
profuzir fotons e raios cdsmicos altamente energéticos. Por mecanismos de Fermi, tais raios
cdsmicos podem ser acelerados até energias da ordem de TeV. Os protons podem interagir
com os fotons de “background” produzindo particulas A. Estas podem decair da seguinte
maneira:

+ 0
A oprr (1.57)
AN sn+7x’
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Os pions produzidos podem, por sua vez, decairem nos respectivos neutrinos, cuja
reacdo, por exemplo, é:

T U+, (1.58)

Pela equacdo (1.58), vemos como os neutrinos sdo produzidos nos AGNs. Usaremos
o tamanho dos pacotes de onda considerado nos aceleradores para tratar estes neutrinos de
altissima energia, ja que podemos imaginar os nucleos ativos de galdxia como aceleradores
capazes de fazer as particulas atingirem altissimas energias. Consideramos duas energias
tipicas: 10" eV e 10'® eV. Usamos também os dois valores de diferenca de massa ao
quadrado usado anteriormente. Apresentamos os resultados na Tabela 1.5 abaixo:

Energia Am” (eVz) Lcoh (cm) | Losc (cm)
107eV 7,1x10° | 7,75x10% | 3,40x10"
1,0x10° | 5,66x10%* [ 2,48x10™
10"%eV 7,1x10° | 7,75x10* | 3,40x10™
1,0x10° | 5,66x10*" | 2,48x10"

Tabela 1.5: comprimento de oscilacio e comprimento de coeréncia para o caso de neutrinos de
altissima energia.

Notamos claramente pelos valores encontrados do comprimento de coeréncia e do
comprimento de oscilagdo que os neutrinos de altissima energia parecem oscilar.

Os neutrinos de supernova, que serdo descritos no Capitulo 3, foram divididos em
duas regides tipicas: os neutrinos do “core” estelar e os neutrinos da regido da
neutrinosfera. Para o “core”, com neutrinos de energia da ordem de 100 MeV:

o Am’=71x107eV? - L, =115x10°cm e L, =3,40x10°cm;

e Am’=10x10"eV?* - L ,=843x10"cme L, =2,50x10"cm e

o Am’>=10x10%V" (diferenca de massa ao quadrado efetiva estimada na
=8,43x10*cm e L,, =2,48x107 cm.

Notamos que os valores encontrados para o comprimento de coeréncia € para o
comprimento de oscilagdo estdo muito proximos. Seria precipitado falar que os neutrinos
realmente oscilam, ja que (1.56) ndo ¢ plenamente satisfeita, principalmente para

Am* =1,0x107eV? e Am® =1,0x10%V>.
Para a neutrinosfera, usando neutrinos com valor de energia de 10 MeV:
o Am’=7]1x107eV? - L, =130x10°cm e L, =3,40x10"cm;
e Am’=10x10"eV? - L, =947x10"cm e L, =2,50x10°cm e
o Am’=10x10*elV?* (diferenca de massa ao quadrado efetiva estimada na
=947cm e L, =0,25cm.

matéria) - L

coh

coh

matéria) - L

coh
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Os valores apresentados para a neutrinosfera satisfazem a condi¢do (1.56), mas nao
em tantas ordens de grandeza acima. Consideramos que o caso da supernova deve ser
analisado com uma acuidade maior. Nao podemos, sem uma analise mais precisa, afirmar
com firmeza que os neutrinos de supernova realmente oscilam. Resumimos a situagdo das
supernovas na Tabela 1.6.

E(MeV) Amz(eVz) Lcoh(cm) | Losc(cm)
“Core” 100 7,1x10” 1,15x10° | 3,40x10°
100 1,0x107 8,43x10" | 2,50x10’
100 1,0x10° 8,43x10* | 2,48x10™
v "esfera" 10 7,1x107 1,30x10° | 3,40x10’
10 1,0x107 9,47x10" | 2,50x10°
10 1,0x10° 9,47 0,25

Tabela 1.6 — comprimento de coeréncia e comprimento de oscilacdo para o caso de supernovas

Usando as relagdes (1.46) e (1.48), obtemos o grafico abaixo, que indica que, para
neutrinos com energia acima de 30 MeV aproximadamente, os neutrinos devem oscilar. No
entanto, devemos notar que o grafico mostra que a ordem de grandeza do comprimento de
oscilagdo e do comprimento de coeréncia estd muito proxima. Portanto, seria também
precipitado falar que para neutrinos acima de 30 MeV ocorrera certamente oscilagao.

] OSC
------ Lcoh
1,2x10°
1,0x10° -
S 8.0x10" -
iel
[ =
E 6,0x10° -
e
a
E L]
S 40x10"
(@]
2.0x10" -
00 = T T T T T T T T T
0 20 40 60 80 100

Energia (MeV)

Figura 1.1 — Apresentamos o comprimento de coeréncia e o comprimento de oscilagdo em funcio da
energia em MeV.
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Pela equagdo (1.44), eliminando o termo exponencial e usando a solug¢do solar (ver
Tabela 4.1), podemos calcular a probabilidade de conversdo para os neutrinos oriundos de
supernova se propagando no vacuo (Figura 1.2). Temos que o termo de amortecimento
“mata” o padrdo oscilatdrio, indicando que os pacotes de onda dos autoestados de massa se
desacoplam. A probabilidade média mostrada de conversdo, considerando o canal
v, <>V, €energia de cerca de 100 MeV, € cerca de 0,4.

0.8 -

0.6 -

L

10 20 30 40 50 60

Figura 1.2 — o eixo y é a probabilidade e o eixo x é a distincia em Mpc para uma supernova.

L 1

Notamos que os neutrinos solares, de reatores, de aceleradores, assim como 0s
neutrinos de altissima energia, parecem todos oscilar. Os neutrinos de supernova, no vécuo,
tém sua oscilacdo congelada, porque os autoestados de massa perdem a coeréncia.

1.4) O “Spreading” dos Pacotes de Onda [27]

Nesta secdo vamos discutir os dois diferentes mecanismos que causam a separacao
dos pacotes de onda. O primeiro ¢ a separacdo dos centros dos pacotes (“splitting”),
(AX), , devido a diferenga de massa entre os autoestados de massa Vv, v, e v;. O segundo

mecanismo € o alargamento dos pacotes (“spreading”), (AX),,, que se origina da dispersdo

inicial do momento associado aos pacotes de onda. O “spread” do momento inicial ¢ uma
conseqiiéncia do principio de incerteza.
Vamos primeiro ignorar o “spread” (AX),, . Trataremos somente de (AX), . Depois

de uma distancia L, considerando dois pacotes de onda v, e v, inicialmente justapostos,

este dois pacotes irdo se separar por
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(A, =Ll v )= 17 (1.59)
onde usamos (1.38) e (1.39), além da aproximagdo ¢ = L.
Entdo, se a seguinte condi¢ao
Lam” (1.60)
2B T '

que diz se o “splitting” (AX'), € maior que o tamanho do pacote de onda o, entdo o

autoestados de massa ndo irdo mais se justapor depois de viajarem uma distancia L. Em
outras palavras, estes pacotes de onda se desacoplardo devido ao “splitting” (1.59). Se
usarmos os parametros de tamanho de pacote de onda, energia e diferenca de massa ao
quadrado das segdes anteriores, verificamos que ocorrera término da justaposi¢do dos
autoestados de massa para os neutrinos de supernova. Nao deverd ocorrer, ou seja, a
coeréncia serd mantida para neutrinos de aceleradores. No caso dos reatores, o detector
deveria estar a uma distdncia maior que /0'° cm para que os pacotes de onda se
desacoplem. Este valor ¢ maior que o didmetro terrestre, logo, o desacoplamento
(“splitting”) para reatores ndo deve ocorrer. No caso dos neutrinos solares, o

desacoplamento deve acontecer para pacotes de onda muito menores que 5,0x10°cm, o

que ndo ocorre considerando os valores apresentados na Tabela 1.1. Para neutrinos de
AGN, apesar de distancias da ordem de Mparsec, o desacoplamento dos pacotes ndo
ocorrerdo devido as altissimas energias, que sdo da ordem de 10" eV ¢ 10'* eV.

No entanto, temos que analisar o “spreading” (ou dispersdo) devido as incertezas
associadas a0 momento p. Considerando durante a propagagdo que Ap =0 ,, sabemos que

co0,z1=>0,= o' para cada pacote de onda. O “spread”, (AX) > devido ao Ap, €

dado por

Ap \m?  Lm?
(AX),, EL(—pj—’zE o (1.61)

p)p Eo,

Devemos comparar (1.59) com (1.61). Se tivermos
(AX),, <(AX); ou (1.62)
Lm;  LAm>

< , 1.63
E’c, 2E’ (1.63)

em que n_@f = (mf + mf )/ 2, os pacotes ndo serdo justapostos, portanto, irdo se desacoplar.

Notamos que tal fato independe da distancia L. A condi¢do (1.62) ¢ satisfeita para a
supernova, a ndo ser para a situacdo degenerada. Logo o “spread” devido a Ap ndo ¢ tdo
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efetivo quanto o “splitting” entre os pacotes de onda, o que implica que os pacotes chegam
desacoplados na Terra.

As figuras 1.3 e 1.4 resumem os fenomenos de desacoplamento e alargamento entre
os pacotes de onda dos autoestados de massa que compdem a onda do neutrino.

L

\ = A
o .
Fd:ﬁl ' :*“'{4}“12‘—?
(a)
A N
F-‘a-“'l i-—{d.X}ﬁp-—{i
(b) '

Figura 1.3: (a) O desacoplamento de dois pacotes de onda devido a (1.59); (b) O alargamento devido ao
principio da incerteza (1.61)

. v
= J/\
_ﬂ__
| HAX)ap|

(AX) o]

]

m LA
o] - HAX)
H{AX) 25+

(b}

Figura 1.4: (a) Condicao (1.62) satisfeita, logo ocorre o fim da coeréncia; (b) Condicio (1.62) ndo
satisfeita, portanto coeréncia mantida.
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CAPITULO 2

Neutrinos na
Mateéria

O fendmeno de oscilagdo em um meio material, como no sol ou em uma supernova,
pode ser bem diferente da oscilagio que ocorre no vacuo. Isto acontece porque as
interagdes no meio modificam as relagdes de dispersdo das particulas que viajam através
dele [1]. Relagdes de dispersao fornecem a energia de uma particula em termos de seu
momento. Logo, uma relagdo de dispersdo na matéria diferente da tradicional relagdo de
dispersdao do vacuo significa um Hamiltoniano modificado e, portanto, uma evolugdo
temporal da fun¢do de onda associada diferente. Em suma, um feixe de neutrinos viajando
através da matéria evolui de maneira diferente que o mesmo feixe viajando no vacuo.

Podemos considerar que tanto o meio solar quanto o meio de uma supernova ¢
constituido de um plasma de primeira geragdo — os neutrinos eletronicos interagem via
corrente carregada e corrente neutra, enquanto que os outros autoestados de sabor
interagem somente por corrente neutra. Do ponto de vista macroscdopico, as modificagdes
da relagcdo de dispersdo do neutrino podem ser representadas em termos de um indice de
refracdo ou de um potencial efetivo. No nivel microscopico, usando a abordagem de teoria
de campos a temperaturas e densidades finitas (ver Apéndice C), as modificacdes surgem
das corre¢des dependentes de temperatura e densidade dos diagramas de Feynmann auto-
energia do neutrino [2, 3, 4, 5]. Aqui exploraremos somente a visdo macroscopica, em que
os neutrinos a baixas energias sofrem espalhamento coerente (refracdo) descritos pelo
potencial

V =2Grne, 2.1)

em que Gr ¢ a constante de Fermi e n, ¢ a densidade eletronica do meio.
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2.1) Ondas Planas de Neutrinos na Matéria

2.1.1) Oscilagdo de Neutrinos na Matéria Uniforme

A equacdo de evolugdo na matéria é dada por
iiv(./) — [_NIV(/') , (2.2)

onde v ¢ o autoestado de sabor ¢ H ¢ o Hamiltoniano efetivo, que pode ser escrito para
duas familias de uma forma conveniente [6, 7, 8, 9, 10, 11] apresentada abaixo.

\/EGF[I’ZL’ —%nnj 0

H=H, + . . (2.3)
0 ——Grnn
V2
Na matriz (2.3) H,¢ o Hamiltoniano do vicuo e podemos escrevé-la como
~ 2+ m? ~
Aeps™tm 1o o L (2.4)
4E NG 2F
em que
~, 1(—Acos20+24 Asen28
M™=— e (2.5)
2 Asen26 Acos26
por conveniéncia definimos
A=2J2Gm.E . (2.6)

E ¢ a energia do neutrino e n.¢é a densidade de néutrons. A=Am> e 6 sio,
respectivamente, a diferenga de massa ao quadrado e o angulo de mistura no vacuo. Estes
dois ultimos pardmetros serdo alterados na matéria e irdo depender da configuracio
eletronica do meio onde os neutrinos estdo se propagando.

O angulo de mistura efetivo pode ser dado por

~

~ 2H 2
128 = _ Asen26 .
H,,—H, Acos260-4

(2.7)

0s autoestados estacionarios sao
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~

vV, =V, cosg—vﬂseng e (2.8.a)

~

Vv, = Vesen§+vﬂ cosé, (2.8.b)
com autovalores iguais a
~ 1 m,
E,=E——Gm.+—%, 2.9
a \/5 i 2E ( )

em que

m;, :%[(mlz +m; +A)$ \/(Acos2¢9—A)2 +Azsen22¢9] (2.10)

Podemos destacar alguns fatos interessantes. Consideremos o angulo de mistura do
vacuo € pequeno. Entdo, para n.—0, 8 — 6, entdo V, =v,. Em outras palavras, o

menor autoestado de massa € praticamente v, se a densidade de matéria é quase zero. Ja
~ T o~ , ) -
para ne — oo, 6 _>3’ entdo V, =v,. Isto € o que ocorre para a densidade de matéria
tendendo ao infinito, tornando o autoestado puramente v, .
Notamos por (2.7) ou pela expressao abaixo deduzida a partir de (2.7),
Nsen®26

sen’20 =
(Acos20—A) +A’sen*20’

2.11)

que quando 4 =Acos26 o angulo de mistura efetivo ¢ % e os termos da diagonal

principal em (2.5) sdo idénticos, portanto os estados v, e Vv, apresentam misturas

maximas. Este ¢ o efeito MSW [12], que nos possibilita achar pontos de densidade
eletronica onde ocorre ressonancia ( 7z ),

_ Acos26
2\2GHE

nRr

(2.12)
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2.1.2) Neutrinos na matéria ndo-uniforme

Sabemos que, no sol e em outras fontes astrofisicas como supernovas, os neutrinos
passam por regides de densidade ressonante, mas se propagando numa regido nao-
uniforme. Analogamente a equacdo (2.2), mas desprezando os termos da matriz unitaria
que ndo influenciam nos célculos da probabilidade, podemos escrever a equagdo de estados
de sabor

iiv(-” :L]\sz(.ﬂ_ (2.13)
dx 2F

Neste caso, nossa base pode ser escrita como
v =py», (2.14)

U ¢ a matriz unitaria de mistura na matéria, construida pela substituicdo de & por € na
matriz unitaria de mistura do vécuo.
A equacdo de evolucao pode ser reescrita como:

i4(grw)=Lirgre. (2.15)
dx 2E

Temos que tomar cuidado ao aplicar a derivada porque nossa matriz de mistura
muda para diferentes pontos. Entdo,

7Ly +i[iﬁjl7(") _ L iiegee (2.16)
dx dx 2F

Multiplicando a expressio acima por U’ achamos a expressio

1Ly (Lot Lo o, 2.17)
dx 2F dx

que ¢ a equagio de evolucio na base V'’ . A solugdo da equacdo acima [13] resulta em

| 4 | 4
i o] 2B de ) ) (2.18)
de\Vy) | _;d6  my (v
dx 2F
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Se — =0, V, e V, sdo autoestados estacionarios, exatamente como em um meio

uniforme. Para um meio ndo-uniforme teremos de resolver a equacdo acima e faremos para
dois casos: adiabatico e ndo-adiabatico.

2.1.2a) O caso adiabatico

~

dé :
Quando n ¢ pequeno, podemos resolver a equagdo (2.18) usando a aproximagao
X

adiabatica. Mas, antes de introduzirmos qualquer tipo de célculo, devemos nos perguntar
quando realmente ocorrerd uma propagacao adiabatica. Falar de condicdo adiabética ¢ dizer
que os termos fora da diagonal principal sdo muito menores que os termos da diagonal
principal. Logo podemos escrever que a condi¢do de adiabaticidade

ag] __ [ )
<< (2.19)
x ‘ 2F
Usando a expressao (2.7) e derivando-a em relacdo a varidvel x obtemos
46 2GiEx Asen2l dn. (2.20)

X .
dx (Acos26— A)* + N'sen’26  dx

Relacionando as duas foérmulas acima escritas, (2.19) e (2.20), e usando os
autovalores apresentados em (2.10), escrevemos a condi¢do de adiabaticidade na forma

3
jdn| __ [(Acos20— 1) + Asen*20]

2.21
| dx | 2\2E*GrAsen26 (221

Pela expressdo (2.11) escrevemos a definicdo do “pardmetro de adiabaticidade”™
usando a equagdo (2.21) acima,

(A/E) y sen’26 1
232Gr  sen’26 dne
dx

. (2.22)

y(x) =

Notamos, portanto, que a propagagado serd adiabatica se y(x)>>1.

Facamos algumas consideragdes: se a densidade ¢ alta em algum ponto, entdo
0 — 7/2, e o pardmetro de adiabaticidade é alto. Agora, se a densidade é muito baixa para
algum outro ponto de propagagdo, 6 — 6, e novamente o parametro de adiabaticidade
pode ser alto, a ndo ser que o angulo esteja proximo de 7/4. A equagdo acima mostra que a
condi¢do de adiabaticidade ¢ dificil de ser satisfeita no ponto de ressondncia, uma vez que
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sen26 é maximo nesse ponto. A referéncia [14] mostra que longe do ponto de ressonancia
a propagacdo sempre pode ser tratada adiabaticamente. Mesmo assim, podemos ter
adiabaticidade também no ponto de ressonancia. Por (2.12) sabemos os pontos onde pode

ocorrer ressonancia e tomando para tal situagdo sen26 =1 na equagdo (2.22), encontramos
o valor do parametro de adiabaticidade na ressonancia  :

2
p=lyser 20, 1 (2.23)
E cos28 |d
711’1}’19
dx

R

Se % >>1, a propagagdo sera adiabatica em qualquer lugar! Caso contrario, se & for
préoximo ou menor que um, devemos fazer uma andlise de ndo-adiabaticidade.

2.1.2b) As probabilidades no caso adiabatico [15, 16]

Vamos fazer as consideragdes para duas familias, sendo que usaremos de exemplo
0s neutrinos eletronicos e os neutrinos mudnicos.

Quando a propagagdo ¢ adiabatica, V, se mantém como V, durante toda a
propagacdo, o mesmo ocorrendo para V,. Desta maneira teremos para cada ponto uma
diferente superposigdo de V, e V, .

Usando (2.8a) e (2.8b) podemos escrever o neutrino eletronico como uma
superposi¢do dos autoestados de massa V, e V,:

v, =7 cosb, +V,senb,. (2.24)

Na formula acima, o indice “0” indica que estamos tratando do dngulo de mistura no
onto de criacdo do neutrino. Se ocorre criacdo de neutrinos eletrOnicos, existe uma
9

probabilidade cos’ 50 do neutrino ser produzido como ¥, e uma probabilidade de cos’ &

de ser detectado como v, . Isto contribui com um termo cos” 8, cos” @ para a probabilidade
e 0 p p

de sobrevivéncia numa propagacdo adiabatica. Por outro lado, o neutrino pode ser

produzido como ¥, com probabilidade sen’6,, propagar-se € ser detectado como v, com

probabilidade sen’6. Isto contribui com um termo sen’6,sen’d para a probabilidade de

sobrevivéncia numa propagacdo adiabatica. Logo a probabilidade de sobrevivéncia classica
total para propagacdo adiabatica é:

~ ~ 1 ~ 1 ~
Pviif) = cos’ 6, cos” @+ sen’G,sen’ 6 = 2 (1 +cos 26, Xl +c0s260)+ 2 (1 —c0s26, )(1 —c0s26) =

1 ~
=5 [1 +c0s 26, cos 2(9]
(2.25)
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A probabilidade de conversdo para neutrino mudnico sera

P =1~ P = %[1 — c0s28, cos26). (2.26)
Em (2.25) e (2.26), P & a probabilidade, seja de sobrevivéncia ou conversdo,
considerando propagacdo adiabatica.

As probabilidades apresentadas acima ainda estdo incompletas. Vamos escrevé-las
de uma maneira mais completa. A probabilidade de detectar v, numa distancia x a partir do

ponto de producao pode ser escrita como abaixo.

2

P = v, (x) v.0) . (2.27)

VO =3 V. )|V )V (0)]V, (0)),,(0)

24

Note que introduzimos o conjunto completo dos estados v, . Os produtos escalares
na extrema esquerda e na extrema direita fornecem os elementos da matriz de mistura nos
pontos de produgdo e deteccdo. Os elementos de matriz do produto escalar central originam
uma fase que corresponde a propagagado adiabatica dos estados v, . Esta fase ¢

exp[i jo dx'E, (x')} : (2.28)
Entao escrevemos (2.27)
B (x) = %{1 +¢08 26, c0s 20 + sen26,sen26 cosU: dx'(lj?2 —E, )}} , (2.29)

Que ¢ a expressdo para probabilidade de sobrevivéncia para um autoestado de sabor no
caso adiabatico. Vamos passar agora para o caso de ndo-adiabaticidade.

2.1.2c) O caso nao-adiabatico

Efeitos ndo-adiabaticos induzem transi¢des entre os estados vV, e V,. Ja falamos que
os efeitos ndo-adiabaticos sdo importantes nas regides onde ha ressondncia. Para outras
regides, a aproximagdo adiabatica pode ser usada. Na regido de ressonadncia, tentamos
resolver a equacdo de propagacdo de maneira exata, assumindo algumas formas
simplificadas de variagdo da densidade que podem ser aproximadamente validas para
aquela regido especifica. A partir disto, encontramos a probabilidade X nesta regido de ter
ocorrido transicao de um autoestado para o outro.

Vamos supor um neutrino eletronico produzido em um determinado ponto e que ira
sobreviver durante sua propaga¢do se as condicdes sdo adiabaticas, ou seja, ndo temos
transi¢do entre os estados V, e V,. Isto também pode ocorrer no caso ndo-adiabatico, em

que ndo ha transi¢do entre os estados V, e V, com probabilidade /-X. Por outro lado,
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podemos ter, no caso adiabatico, uma situagdo em que o neutrino eletronico se converteu
em neutrino muodnico. No entanto, pode existir conservagcdo do sabor eletronico no caso
ndo-adiabatico se tivermos transigdo entre os autoestados V, e V,.

Levando em conta todos os efeitos ndo-adiabaticos, podemos escrever a
probabilidade de sobrevivéncia do neutrino eletronico [17]:

PV

e

. =(1=X)RS" + XPLD. (2.30)

Temos de saber calcular X, que ¢ a probabilidade de transi¢do ndo-adiabatica para
dois estados. Este trabalho, feito no contexto de fisica atdmica, foi feito independentemente
por Landau [18], Zener [19] e Stiickelberg [20]. Este célculo foi aplicado para o contexto
dos neutrinos por Parke [17] e Haxton [21]. Vamos fazer isto usando uma aproximagao
semi-classica pelo método da trajetoria complexa de Landau [22]. Este método nos fornece

In X =-2Im[S, (z,,2.)+ S, (t..1,)], (2.31)

sendo S,(¢,,¢.) a agdo para o movimento do feixe de neutrino no estado V, de um tempo
inicial ¢, para o tempo de transi¢do z.. Passado o tempo de transi¢do 7., usamos a acdo no
estado Vv, até o tempo ¢, quando o neutrino sai da regido ndo-adiabatica. As partes
imaginarias da acdo permanecem inalteradas se tomarmos ¢, =¢, =¢,, sendo o tempo em
que o neutrino atravessa a regido de ressonancia. Logo,

X =-2Im|" a(E, - E,). (2.32)

Mudando a variavel de integracdo de ¢ para A, teremos

InX=—tmm([“ % (Acos@—A) +Asen28 . (2.33)
E 4 (dd/dx)

O limite inferior da integral ¢ 4, = Acos26. O limite superior A4, ¢ o valor de 4 no
ponto de transicdo. No método de Landau, este ¢ o valor de A para o qual os dois
autovalores coincidem (E, = E, ), resultando em

A. = Aexpl+2i6], (2.34)

que ¢ um numero complexo. Portanto, a integragdo da equacgdo (2.33) deve ser feita para
numeros complexos de A, justificando o porqué do método ser chamado de método das
trajetorias complexas.

Para resolvermos a integral devemos primeiro saber como A se comporta na regiao
de ressondncia. Se a variagdo ¢é linear, dA4/dx ¢é constante e podemos deixa-lo fora da

integral. Se seu valor é positivo, usamos o valor positivo do expoente de A,, sendo,
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portanto, In X negativo. Se dA/dx é negativo, usamos o expoente negativo de 4, . Para as
duas situagdes, vamos mudar a varidvel de integragdo de A para
a=(4-Acos 2(9)/ Asen26 . Agora escrevemos

A’sen*20 i Nsen’260 x
InX=—"-——""""-1 dal+a? =———" """ x| 2.35
" E|dA/dx| , m | dav1 +a E|dA/dx| , 4 (239

Relembrando que 4, = Acos26, podemos reescrever a expressao acima como:

2
nx=_2yser20, 1 % (2.36)
E cos20 |d 4
—1In4
dx R
Logo
X = exp[—% ij . (2.37)

Vale a pena lembrar que o calculo foi feito para uma variagdo linear de A. Se
tivéssemos uma variagdo exponencial proximo a regido de ressonancia, deveriamos usar
[23]

X = exp[—%(l —tgzﬁ)ij. (2.38)

No entanto, a aproximacdo linear e exponencial, na maioria dos casos, sao muito
semelhantes, ocasionando diferengas insignificantes.

2.2) Pacotes de onda de neutrinos na Matéria [24]

Desenvolvemos acima o formalismo em ondas planas para a propagacao do neutrino
na matéria envolvendo os casos adiabaticos e ndo adiabaticos. Agora, vamos fazer o
mesmo, mas usando o formalismo de pacotes de onda. Para melhor compreensdo e
entendimento, vamos repetir algumas expressoes. Além do mais estamos seguindo a
referéncia [24], que usa uma abordagem diferente, no espago das energias, para o
desenvolvimento da expressdo de probabilidade de oscilacdo na matéria para pacotes de
onda.

Vamos relembrar o Hamiltoniano efetivo para o neutrino na matéria pode ser escrito
como:

A

A= p"+m +V (G0 = f?+%m2f9_l VG, (2.39)
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em que p ¢é o operador momento, m ¢ a matriz de massa do neutrino ¢ V'(x,¢) € o potencial

sentido pelo neutrino devido a presencga do meio.
A propagagcdo dos neutrinos ¢ tradicionalmente resolvida pela equacdo de
Schrédinger, que no limite relativistico a assumindo que £>>J escrevemos:

id w(x,E) = (— E+ % + V(x)jl//(x, E)+ O(iju, E), (2.40)

sendo que 0, =9/0 .
Os respectivos autovetores da equacdo acima sdo os proprios autoestados da
matéria, enquanto que os autovalores podem ser escritos como

U (x,E)

x,Ey=E—
P.(x,E) Y

(2.41)

em que 4, (x,E) ¢ amassa efetiva do neutrino.

Se quisermos a funcdo de onda do neutrino no espaco das coordenadas se
propagando pelo tempo, devemos tomar a transformada de Fourier:

w(x,t) = % [dE expl-iEtly(x,E). (2.42)

A equacdo (2.40), para o limite adiabatico, pode ser reescrita, para um autoestado de
sabor, na matéria como

2(x,E)

0,,(x,E) =(—E+ = Jwa (%, E)=—p,(x,EW, (x, E). 2.43)

A equacdo (2.43) acima tem facil solugdo, que apresentamos abaixo:
1 X \
v, (x,t)=——|dE exp[i dx p, (x ,E)- iEt}l//a (0,F). (2.44)
L fareu ]

Notamos que na equacdo (2.44) usamos a equacdo (2.42) para escrevé-la. Como
fizemos no Capitulo 1, a fun¢do de onda do neutrino serd uma combinagdo linear dos
autoestados da matéria,

w(0,E)=) C,(E)W,(0,E). (2.45)
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No limite relativistico, C,(x,E)=U, (x,E). No entanto, para neutrinos nio tio

relativisticos fatores relacionados a conservacdo de energia devem ser levados em
consideragao.

Assumimos o mesmo formato gaussiano para os autoestados da matéria, que no
espago dos momentos pode ser escrito como.

(2.46)

4o,

(E—Ea)z]

v, (0,E) = (2702 )" exp[—

Na expressdo acima o, ¢ o tamanho do pacote de onda no espaco das energias € a
relagdo de incerteza dominante ¢ ¢,0, =1/2. O caminho para chegarmos a expressdo de

probabilidade de oscilagdo na matéria, usando o limite adiabatico, para nossos pacotes de
onda ¢ o mesmo que fizemos na se¢do 1.2 do Capitulo 1 para os pacotes de onda no vacuo.
Nao iremos aqui repetir todos os calculos para que este texto ndo se torne demasiadamente
enfadonho para o leitor. A tnica preocupacdo que temos ¢ colocar a fun¢do de onda do
neutrino no espago das coordenadas e que ela propague a medida que o tempo progrida.
Logo, substituimos (2.46) em (2.44), e o resultado desta substitui¢cdo em (2.45). Lembrando
que devemos usar a aproximagdo o, =v,0,=v,/20, - para maiores detalhes, ver

referéncia [24]. Lembrando que integramos no tempo para encontrar a probabilidade de
oscilacdo, temos que

P, ;(x) =Y U,UgU,Up, Xexp| — 27 (2.47)

x Jz_(Ea—Eb)z

x J—
Losc ()C) Lmh ()C) 862

P

Na expressao (2.47) descrita, as matrizes U s3o os elementos da matriz unitdria de
mistura agora descrita na matéria e o comprimento de oscilagdo e o comprimento de
coeréncia dependem da posi¢do e sdo escritos como

L (x)=—2x (2.48)

T [l )

2020 x 2420 2E%x
J; dxtv, (o) [ v, 0

Lcoh (x) = . (249)

O caso ndo-adiabatico para os pacotes de onda ¢ apresentado no Apéndice B deste
trabalho. Nao o colocamos aqui, porque em nenhum momento vamos nos utilizar de seu
formalismo para nossos calculos.
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CAPITULO 3

Supernova e os
Neutrinos

Em novembro de 1572, uma nova estrela, ou nova, apareceu na constelagdo de
Cassiopé¢ia e foi observada pelo notdvel Tycho Brahe, que considerou esta nova estrela
como um novo objeto na imutavel regido celestial. Este novo objeto observado ¢ chamado
hoje de supernova de Tycho. Em outubro de 1604, uma nova estrela apareceu no céu e foi
observada por Johannes Kepler, cujo modelo de disposicdo dos planetas superou o modelo
de Ptolomeu do sistema solar. Professor em Padova, Galileo Galilei observou também estas
“novas” estrelas que surgiam no céu. Alguns registros chineses do século II, sobre as
chamadas “estrelas visitantes”, que apareciam no céu repentinamente, permaneciam por um
dado tempo e sumiam repentinamente, sdo provavelmente os primeiros indicios e relatos de
supernovas.

As explosdes de supernova em nossa galdxia sdo eventos raros, sendo que a ultima
ocorrida em fevereiro de 1987 foi denominada SN1987A, advento da explosdo de uma
supergigante azul, Sanduleak -69° 202, localizada na Grande Nuvem de Magalhaes.
Entretanto, muitas supernovas sdo observadas a cada ano em outras galaxias, como a
SN1993J, que ocorreu na galaxia proxima M81. Cerca de cinco eventos de supernovas em
nossa galdxia foram registrados [1].

Afinal, qual o motivo da existéncia desses fendmenos extremamente brilhantes e
intensos? Estrelas de grande massa evoluem por dezenas de milhdes de anos queimando
seu combustivel nuclear e gerando uma pressdo de dentro para fora que contrabalanca a
forga gravitacional. Um desequilibrio dessas forgas, resultante de queimas de nucleos cada
vez menos eficientes, gera o colapso gravitacional do centro estelar, podendo ocorrer uma
explosdo. O resultado final ¢ o surgimento ou de uma estrela de néutrons ou de um buraco

42



negro. A formacgdo de nucleos pesados e seu conseqiiente espalhamento para o meio
intergalatico pos-explosdo nutre o universo para a possivel formag¢do de objetos celestes
como planetas e estruturas biologicas complexas.

As primeiras observagdes sistemdticas de supernovas foram feitas na década de 30
através de chapas fotograficas por Baade & Zwicky, quando identificaram que 50% dos
eventos seguiam um padrdo de luminosidade consistente: crescimento rapido nas primeiras
semanas seguido de diminui¢do gradual em alguns meses. Minkowski através de medidas
espectroscopicas nao identificou a presenga de hidrogénio, classificando-as como
supernovas do tipo I. As demais, com diferentes padrdes de luminosidade e presenga de
linhas de hidrogénio, sdo atualmente classificadas como supernovas do tipo II, que serdo
objeto de nossa descrigdo.

Nas supernovas do tipo I, a explosdo ¢ deflagrada por reagdes termonucleares.
Numa and branca, constituida por C e O, sua massa ¢ acrescida por uma estrela
companheira. Portanto o sistema ¢ binario e foi descrito primeiramente por Hoyle e Fowler
na década de 60. O aumento da massa provoca o aumento da pressdo e as reacdes
termonucleares com sintese de elementos mais pesados se reiniciam de maneira abrupta e
descontrolada, ocasionando a explosdo. A referéncia [2] traz um estudo detalhado deste tipo
de supernova.

Colgate, também na década de 60, descreve o mecanismo de supernovas do tipo II.
A explosdo ¢ provocada pela formacao de uma onda de choque no centro estelar devido ao
colapso gravitacional. Os neutrinos teriam o papel de aumentar a energia dessa onda de
choque, num mecanismo descrito como “explosdo atrasada”. O colapso faz com que o
centro estelar se contraia e atinja densidades supra-nucleares, o que interrompe a
compressao. A matéria que continua sendo atraida pela forca gravitacional, que é sempre
mais intensa, “rebate” no carogo central devido a resisténcia que ali encontra e inverte seu
sentido de movimento. A energia mecanica acumulada nesse processo inicia a formacao da
onda de choque. A descompressdo repentina do caroco central fornece o impulso adicional
e decisivo ao choque, que adquire energia suficiente para desagregar e expelir de forma
explosiva as camadas mais externas da estrela. A poténcia do choque ¢ mantida com
energia extra depositada na matéria pelo fluxo de neutrinos emergentes que permaneceram
em difusdo pelo centro estelar.

3.1) Evolucao Pés-Sequéncia Principal

As estrelas sdo palcos de um confronto de duas forcas: a gravidade (de fora para
dentro), que comprime a estrela, e a de pressdo (de dentro para fora), que resiste ao
colapso. A primeira ¢ oriunda da massa da estrela, enquanto a segunda ¢ oriunda das
reacdes de fusdo nuclear, consideradas como o combustivel da estrela. As estrelas, portanto,
estdo em um estado de equilibrio hidrostatico, descrito pela equagao

dI:i(”):pg:_pGA/[z(’”)’ (3.1
r r

em que M(r) ¢ a massa interna ao raio 7, p ¢ a densidade e P(r) € a pressao.
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A primeira séria de reagdes de fusdo agrega 4 prétons formando um nicleo de He:
4p —> a+2e" +2v,, liberando aproximadamente uma energia de 7MeV/nucleon. Este

processo e os demais do ciclo p-p continuam no centro da estrela por cerca de 107 anos. Em
1942, Mério Schenberg, fisico brasileiro, e seu colega indiano, Chandrashekar, mostraram
que o Sol ndo consegue lancar mao de todo estoque de hidrogénio. O carogo de energia,
depois desses 10 bilhdes de anos, entrard em crise, exigindo outro mecanismo para que nao
haja um colapso. Neste momento, temos uma contragdo do centro estelar, dado que a
atra¢do gravitacional ndo encontra mais a oposicdo da pressdo interna. Por conseguinte, o
centro se aquece, assim como as camadas externas de matéria. O mecanismo proposto por
Helmholtz indica que ocorrera expansdo dessas camadas externas para ocorrer diminui¢do
do gradiente de temperatura. A temperatura em torno do carogo de hélio, ao crescer, inicia a
fusdo do hidrogénio remanescente (casca em volta do caroco central), enquanto que o
centro vai se aquecendo para iniciar a fusdo do hélio, que se transformara em carbono.
Depois desta transformagdo, o hélio também passard a ser queimado numa casca, s6 que
mais interna a casca de hidrogénio. No Sol, a temperatura do nticleo ndo subird o suficiente
para fundir o carbono.

As duas cascas vao se deslocando para fora, fazendo a estrela se expandir para o
chamado ramo assintdtico, em que as trajetorias evolutivas das estrelas de pequena massa
se afunilam nas proximidades dos ramos das gigantes vermelhas. As instabilidades, devidas
as camadas de queima nuclear, acabam expulsando a atmosfera da estrela, formando uma
nebulosa planetaria.

Quanto mais massiva a estrela, elementos quimicos mais pesados conseguem ser
sintetizados. Acima de 300 milhdes K, o carbono e o hélio se fundem, gerando oxigénio e
neonio. Estrelas que atingem 500 milhdes K produzem o soédio. Acima de 1 bilhdo K, a
partir do oxigénio, a estrela fabrica o fosforo, o silicio e 0 magnésio. Acima de 1,5 bilhdo
K, sdo gerados fotons energéticos que desintegram o nednio, transformando-os em oxigénio
e magnésio. A temperaturas pouco menores que 5 bilhdes K, o silicio se funde, formando
ferro. Os chamados processos r (rapidos) de fusdo ndo conseguem produzir elementos mais
pesados que o ferro. O nucleo desse elemento quimico tem alto grau de estabilidade e, ao se
fundir com outro, ao invés de gerar energia, absorve. Tal processo endotérmico
desequilibra a estrela, levando-a para o colapso. A figura 3.2 aponta o ferro como possivel
ultimo elemento da fusdo e mostra a energia de ligagcdo por nucleon em fun¢do do niimero
de massa.

Na figura 3.1 mostramos, para uma estrela de 25 Me, a duracdo da queima de cada
elemento quimico a medida que a estrela evolui, com o conseqiiente crescimento de
temperatura e densidade do centro da estrela.
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Figura 3.1: Elementos em combustio em uma estrela de 25 Mo, com a duracgio de cada etapa.
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Figura 3.2: Energia de ligaciio por nucleon em fun¢io do numero de massa [3].

Estrelas de massa pequena (0,1Me<M <1Me) ou de massa intermediaria
(1Me< M <8Mo) ndo conseguem queimar além do hélio e formam um centro de carbono-
oxigénio, terminando sua vida na forma de ana-branca. A pressdo interna diminui ja que o
combustivel termonuclear se encerra, contraindo assim a estrela. Sendo assim, a densidade
aumenta e a distancia média entre os elétrons fica proxima ao comprimento de de Broglie, o
que torna este gas de elétrons em sua forma degenerada — as particulas ndo se movem mais
livremente e o espaco de fase se restringe a estados com energias cada vez mais altas.

Lembrando que num gés degenerado de elétrons, a pressdo eletronica P, « p} o< p*’, em
que p, corresponde ao momento de Fermi. Como ji dissemos, ocorre contragdo e,

portanto, aumento de densidade. Logo, a pressdo interna aumenta, estabelecendo
novamente o equilibrio hidrostatico. A estrela permanece como um objeto muito compacto
(p/po~10*-10°, R/Re~107) e de luminosidade baixa (L/Le~10"-10°) [4].
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Estrelas com massas maiores (8Me< M < 60 Me) conseguem fundir nicleos mais
pesados, chegando a formar centros de ferro, onde temos um gas degenerado de elétrons
responsavel pela pressdo interna. A condi¢do que a distancia entre os elétrons € proxima ao

3/2

comprimento de de Broglie estabelece uma densidade critica, p, o«<m”" (m é a massa da

particula que compde o gés), acima da qual temos degenerescéncia. No final da etapa de
formagdo do ferro, o centro da estrela tem uma temperatura de cerca de 0,7 MeV e

densidade p =10 g/cm’ [8]. Nesse caso, p >> p. para os elétrons (p, =10° g/cm®),
mas ndo para os nucleons ( p, =10 g/cm’ ). Estes tiltimos continuam a constituir um gas

perfeito, com pressdo parcial P, << P,. Neste momento temos que analisar um importante

parametro astrofisico, a massa de Chandrasekhar ou limite de Chandrasekhar, que
estabelece um valor maximo de massa do centro de uma estrela que pode ser sustentada
pela pressdo interna de um gas degenerado. Ela pode ser dada por:

M, =5,78Y} Mo=1,44 Mo. (3.2)

Y. ¢ a razdo de elétrons por nucleon no interior da estrela, tendo valor tipico igual a
0,5 para as ands-brancas. Para estrelas de grande massa, com um interior de ferro, esse
valor pode assumir valores no seguinte intervalo [5]:

1,2Me<M,, <15 Mo. (3.3)

Veremos mais adiante que as estrelas no intervalo 8Me < M < 60 Mo irdo colapsar e,
como resultado final, formardo estrelas de néutron ou buracos negros.

A figura 3.3 mostra os perfis de densidade eletronica, temperatura e composicao
quimica de uma estrela de 15 Mo em funcdo de M(r)/ Mo [2], que ¢ a massa interior, isto &,
a massa contida numa regido delimitada por um raio r a partir do centro da estrela .
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Figura 3. 3: Perfil de densidade, temperatura e composicio quimica de uma estrela de 15 Mo em
funcio da massa interior M(r)/ Mo |[2].

3.2) Colapso Gravitacional

Como ja dissemos anteriormente, a formagdo de ferro no centro estelar interrompe
as reacoes de fusdo. Mesmo assim, reagdes podem continuar na fronteira com a camada de
silicio, devido as altissimas temperaturas, adicionando ainda mais ferro no centro. Se a
massa central superar o limite de Chandrasekhar, o equilibrio hidrostatico ¢ rompido. Sem
oposi¢do ao peso das camadas externas, ocorrerd o colapso gravitacional de uma maneira
implosiva. Quando se inicia o colapso, uma onda de “rarefacdo” se propaga em direcdo ao
exterior da estrela, porém com velocidade muito menor que a do colapso. Sendo assim, o
envelope permanece estatico. Dai sabe-se que € o centro estelar que colapsa, e ndo a estrela
toda.
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Mecanismos de resfriamento do centro estelar de ferro, como a neutronizagao, foto-
dissociagdo e aniquilagdo de pares vao causar a diminuicdo da pressdo interna —
esfriamento de centro estelar, devido as rea¢des endotérmicas.

3.2.1) Neutronizacdo

Em uma ana-branca, como ja comentado anteriormente, o equilibrio hidrostatico era
atingido novamente quando ocorria um aumento da pressdo eletronica P,, devido ao

aumento da densidade central, equilibrando assim a forg¢a gravitacional de colapso. No
entanto, antes que o equilibrio seja restabelecido, o aumento da densidade faz com que a
energia de Fermi atinja um valor comparavel a diferenca de massa néutron-préton
A,, =13MeV (na fase pré-colapso, Er < IMeV), possibilitando o processo de captura

eletronica ou neutronizagao:
e +p—n+v,ou (3.4)
e +(A,Z2) > (4,Z-1)+v,, (3.5

em que (A, Z) representa especialmente os nuclideos do grupo do ferro, que € o elemento
mais abundante do centro estelar. A captura reduz a concentragdo de 1éptons, uma vez que
os neutrinos escapam livremente da estrela. O escape dos neutrinos diminui a energia
disponivel e também a quantidade de férmions, aumentando o numero de estados
disponiveis no espaco de fase e reduzindo a pressao.

3.2.2) Foto-dissociagdo

Depois da queima dos nicleos mais leves, o centro estelar possui uma concentragao
maior de nucleos pesados, como ferro e niquel, tornando-se impossivel a fusdo. Tais
nucleos podem ser dissociados por fotons de alta energia, pertencentes a parte alta da
distribuicdo de Maxwell, em equilibrio termodindmico com o gas degenerado. Pode
ocorrer:

y+°Fe =13 *He+4n, (3.6)
*Ni—=™Fe+2p e (3.7)
y+>*Fe =13 *“He+2n. (3.8)

O hélio também pode foto-dissociar:

v+ “He = 2n+2p. (3.9
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Estas reagdes mostradas acima sdo endotérmicas e fazem com que o plasma volte as
condi¢cdes de nucleons e elétrons livres, absorvendo uma energia do meio comparavel a

energia liberada pelas fusdes que criaram os elementos pesados (~5x10"%erg/ g).

3.2.3) Aniquilacdo de Pares

Os fotons de mais alta energia podem criar pares elétron-pdsitron:
Y+y e +et 5V +v.. (3.10)

Os elétrons e os positrons produzidos podem, por sua vez, se aniquilar e formar um
par de neutrino-antineutrino eletronico, o que acarreta uma sensivel perda de energia pela
saida destes neutrinos do centro estelar.

Para temperaturas pouco maiores que a do limiar de produgdo elétron-pdsitron
(1,022 MeV), a energia dos fotons ¢ quase toda utilizada para a formagdo das massas das
particulas, restando pouca energia cinética. Isto equivale a subtrair energia térmica do meio
e reduzir a pressdo que balanceia a contragdo gravitacional. Em temperaturas mais
elevadas, esse processo transforma a energia de radiagdo em agitagdo térmica das
particulas, sem ocorrer reducao na pressao, o que mantém a estrela em seu equilibrio.

Acabamos de descrever os fatores que colaboram para o colapso de centro estelar. A
seguir comegamos a descricao da dindmica e de que maneira o colapso vai ocorrer.

3.3) Dinamica do colapso

O centro estelar pode ser dividido em duas regides quanto as velocidades de atragdo
da matéria: a regido homologa e a casca externa. Havendo tal divisdo, temos acimulo de
energia mecanica na fronteira entre as regides, podendo ocorrer formag¢do de ondas de
choque que podem provocar a explosao da estrela.

1) regido homologa: ¢ a parte mais interna, onde as distribuigdes de temperatura e
densidade s6 sdo alteradas por um fator de escala no colapso (auto-
similaridade). A partir desse instante, o limite de Chandrasekhar passa a ser util
para definir a fronteira da regido homologa. Vamos supor uma esfera de raio R,
com massa igual a massa de Chandrasekhar. O fendmeno de captura eletronica
reduz o valor da fracdo Ye até 0,36 [6]. Logo, por (3.2), a massa de
Chandrasekhar ¢ reduzida para 0,75 Me. Sabemos que o colapso faz com que
p(r) cresca. Portanto, o volume da esfera diminui durante o colapso. Por outro

lado, o perfil de densidade dentro da esfera ndo se modifica, isto ¢, p(r/R,) ¢é

constante, o que caracteriza a homologia do colapso nessa regido [7]. Uma
propriedade importante da regido homologa ¢ que a velocidade da matéria em
colapso € subsonica e proporcional a distancia do centro da estrela.

1) Casca externa: regido limitada internamente pela regido homdloga e
externamente pela borda do centro em colapso. A matéria ¢ atraida com
velocidade supersonica. O méximo da velocidade ¢ atingido em um raio
intermediario do centro do colapso, que ¢ um pouco maior que Rj.

49



A densidade, assim como a velocidade local do som v_, sdo fungdes decrescentes

do raio. Ponto sonico, que coincide com R, e se move em dire¢do ao centro estelar durante
o colapso, € o raio em que v=v, e demarca a fronteira entre a regido homodloga e a casca

externa.

A figura 3.4 mostra os perfis das velocidades em =/ms apds o inicio do colapso
[8], onde o ponto sdnico estd em um raio de aproximadamente 25 km. Qualquer
perturbacdo na regido homologa nio se propaga além do ponto sdnico, onde se acumula
toda a energia transportada pelas ondas sonoras.
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Figura 3.4: velocidade de queda da matéria (v) e velocidade local do som (v,) em funcio do raio da
estrela, no instante t=1ms apés o inicio do colapso [8]. O cruzamento das duas curvas é o ponto sénico,
que delimita a regido homologa do colapso.

O impacto da matéria em queda sobre o centro estelar produz variagcdes de pressao
que se propagam rumo ao exterior como ondas sonoras. No entanto, a matéria em colapso
se move em sentido contrario.

3.4) Explosao

Além da homologia, o aumento continuo da densidade no centro estelar traz
implicagdes considerdveis para a inversdo do movimento da matéria em colapso: o
aprisionamento de neutrinos e a transi¢do de fase da matéria nuclear.

3.4.1) Aprisionamento de neutrinos

Em regides onde a densidade atinge p, = 6,0x10" g/cm® | a matéria torna-se opaca

aos neutrinos, pois o livre caminho médio, cerca de 1 km, ¢ muito menor que o raio do
centro estelar, cerca de 100 km. A opacidade ¢ causada principalmente pelo espalhamento
elastico (via corrente neutra) com os nucleos presentes no meio [9]. O tempo de difusdo
supera a escala de tempo de colapso, portanto os neutrinos podem ser considerados presos
na regido central. A difusdo faz com que os processos de captura/ re-emissdo passem a
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ocorrer em taxas praticamente iguais, sendo que os neutrinos eletronicos passam a entrar
em equilibrio com os elétrons via reacao

V,+tn—e +p. 3.11)

Este equilibrio interrompe a redugdo da fragdo leptonica (Y.), que se estabiliza
proxima ao valor de 0,36. Como conseqiiéncia, também se estabiliza a pressao dos elétrons,
e pode-se determinar um limite inferior para a massa da regido homologa. Tanto a redugdo
da pressdo eletronica, quanto a determinagdo de um limite de massa inferior da regido
homologa, sdo fatores contrérios a contracao estelar.

Os neutrinos aprisionados formardao uma regido chamada neutrinosfera, que pode
ser definida como a superficie onde ocorre a ultima interagdo antes de eles escaparem. Em
outras palavras, ¢ a superficie da qual emanam os neutrinos.

O raio da neutrinosfera ¢ obtido tomando-se a profundidade optica 7(R,) =2/3 [6].

Esta profundidade ¢ calculada levando em conta a fracdo de neutrinos que escapam em um
angulo com diregdo radial. A profundidade optica ¢ dada por:

-dr 2
(R = =1 (3.12)

em que A, ¢ o livre caminho médio dos neutrinos. E importante comentar que a
neutrinosfera depende da energia dos neutrinos (A, contém a se¢do de choque para o

processo considerado), logo seu raio ndo ¢ nico. Como primeira aproximagdo, para os
neutrinos e antineutrinos eletronicos, podemos utilizar [6]

R, =11E km (13)

em que E, ¢ a energia do neutrino em MeV. Durante esta etapa do colapso, os neutrinos
possuem energia no intervalo entre 6 a 22 MeV (dependendo da regido de producdo: menor
o0 raio, maior a energia). Na regido onde p=p, , <Ev> =10MeV , o raio da neutrinosfera

serd de R, =10%km . Assim, o raio da neutrinosfera se localiza externamente a esfera de

aprisionamento, o que significa que antes do escape os neutrinos ainda difundem por longas
distdncias. Estes neutrinos aprisionados na neutrinosfera possuem um papel muito
importante para a explosdo da supernova, atuando como fontes de energia para a onda de
choque que expele a matéria estelar.

3.4.2) Transigdo de fase da matéria nuclear

Vimos que a pressdo exercida pelos niicleos ¢ bem menor que a pressdo exercida
pelos elétrons (P, << P,). Isto ocorre porque a densidade p ¢ bem inferior a densidade

nuclear, p, =2,7x10" g/em® . Quando p = p,, 0s nucleos se agregam, perdendo sua

“identidade”, constituindo um unico nicleo de dimensdes gigantescas. Temos entdo uma
transicao de fase, a matéria nuclear supera a densidade critica e se torna degenerada, o que
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acarreta um grande acréscimo em P,. A forca de repulsdo de curto alcance nucleon-nucleon
passa a prevalecer. Na equagdo de estado do plasma P =kp”, y muda de valor, uma vez
que inicialmente tinhamos um gis degenerado de elétrons relativisticos (y=4/3) e
passamos para um gas degenerado de nucleons ndo-relativisticos (y=5/3). Este

crescimento do expoente da equagdo de estado faz com que o centro estelar subitamente
enrijeca, oferecendo grande resisténcia a compressao continua. Esta resisténcia provoca um
acumulo da energia no ponto sonico, ja que mais ondas sonoras sdo produzidas, e principia
a formacao de uma onda de choque, que difere da onda sonora porque modifica o meio de
maneira “permanente” e sua velocidade ¢ supersonica.

Apesar de pequena a compressibilidade nuclear, ela ¢ ndo nula. Alguns calculos
indicam que p pode superar p, em até 50% [5]. Quando isto ocorre, o centro estelar ndo
pode ser mais comprimido, tornando-se uma barreira e rebate a contragdo, causando uma
abrupta e violenta variacdo de pressdo rumo ao exterior. Forma-se entdo uma onda de
choque que rompe o confinamento do ponto sonico e se propaga fora da estrela, revertendo
o colapso gravitacional em uma explosio de supernova.

O mecanismo que possibilita a explosdo ainda ndo ¢ claro, porém podem ser
descritos dois tipos de cendrio: a explosdo imediata, com carater puramente hidrodinamico,
em que o choque consegue expelir o envelope estelar; e a explosdo atrasada, em que o
choque perde energia na dissociacdo de nucleos da casca externa, sendo porém revitalizado
pelos neutrinos em difusdo.

3.4.3) Explosdo Imediata

A rebatida da parte homologa, apés o momento de maxima compressdo, cede
energia suficiente para que a onda de choque propague-se por toda a estrela em direcdo a
superficie, expelindo a maior parte da sua massa, resultando ou em uma estrela de néutrons
ou em um buraco negro.

Os resultados mostram que o choque dissipa sua energia dissociando niicleos em
nucleons ao passar pela matéria da casca externa. A dissociagdo do ferro, por exemplo,
requer cerca de 8,7 MeV/nucleon. Estima-se que para cada 0,1 Me de matéria dissociada
em néutrons e protons, a energia dissipada é de aproximadamente 1,7x10°' erg [10], que é
comparavel a energia cinética da matéria na explosdo da SN1987A.

A parte homologa contém cerca de 0,7 Me. Portanto, 0,5 Mo a 0,8 Me de casca
externa devem ser atravessados pelo choque com energia suficiente para ejetar o envelope
da estrela. Os protons liberados com a dissociacdo aumentam a taxa de captura eletronica,
reduzindo a pressdo. Quando o choque atinge regides p < p,, os neutrinos de captura

eletronica podem escapar livremente, levando grandes quantidades de energia.

O sucesso da explosdao imediata tem forte dependéncia com a massa total da estrela
e com a equacdo de estado da matéria nuclear. Estrelas de massa menor formam centros de
ferro de menor dimensdo. Desta maneira temos menos material a ser atravessado, com
menores perdas de energia. Equacdes de estado para compressibilidades maiores da matéria
nuclear conduzem a rebatidas mais intensas, formando ondas de choque com maior energia.

Estrelas com massa entre 8 Mo ¢ 12 Me podem ndo formar ferro, terminando a
evolucdo pré-supernova com um centro composto por oxigénio, nednio, magnésio e silicio.
Podemos ter uma explosdo também nesse caso [5] pela onda de choque, que ¢ auxiliado por
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dois fatores: a energia dissipada na dissociagdo da matéria do centro da estrela ¢ menor e
existe uma grande descontinuidade de densidade entre as camadas de carbono e hélio,
facilitando a propagacdo do choque. Existem grandes discussdes e simulagdes sobre
explosdes de estrelas desse porte [5, 11, 12].

Explosdes de estrelas com massa entre 12 Me e 16 Mo sdo discutidas por Baron,
Cooperstein e Kahana [13]. Em geral o sucesso de tais explosdes se deve a equagdes de
estado “suaves” e ao uso de centros de ferro menores [5]. Wilson [14], usando equacdes de
estado mais “conservadoras”, ndo obteve explosdes.

3.4.4) Explosao Atrasada

O modelo de Baron ef. al. falha para estrelas massas maiores que 18 Me. Por
exemplo: uma estrela de 25 Me produz um centro de ferro de 2 Me, logo o choque deve
atravessar aproximadamente 1,3 Me. Isto implica em imensas perdas de energia na
dissociagdo nuclear.

Um possivel modelo que explicaria a explosdo destas estrelas mais massivas ¢ o
modelo da explosdo atrasada. Ele se baseia na possibilidade que, algumas centenas de ms
apos a rebatida, o choque seja reativado por neutrinos emitidos da recém formada e ainda
quente estrela de néutrons. O choque diminui a densidade da matéria por onde passa,
facilitando a difusdo dos neutrinos da regido homologa. O fluxo de neutrinos vindo de
regides mais quentes desagrega nucleos em nucleons. O aumento do niimero de particulas
com alta energia cinética faz crescer a pressdo P, e aquece a matéria, revigorando o choque
[5]. E importante observar que a dissociagdo, que tinha um papel de amortecer o choque,
agora tem um papel inverso. O motivo ¢ que na fase de amortecimento, a energia de
dissociag¢do era absorvida pelo proprio choque. Agora, nesse modelo, a energia ¢ cedida
pelos neutrinos que se difundem na regido de aprisionamento.

O fluxo de neutrinos, nessa fase, ¢ gerado no interior da neutrinosfera por
aniquilagdo de pares:

e +et sV _+v_ . (3.14)
A maior fracdo da energia depositada (80% [15]) vem dos processos de absorcao:

V,+n—>e +pe (3.15)
V.+p—e +n. (3.16)

O fluxo emergente tem como componente dominante os neutrinos eletronicos de
captura (3.4) e (3.5), copiosamente produzidos na regido homoéloga durante sua fase de
compressdao. Adicionalmente, visto que a captura provoca a neutronizacdo da matéria, a
reagdo (3.15) acima descrita ¢ mais freqiiente, e espera-se que no fluxo emitido pela estrela

(E,)< <Ef> .

Temos também uma menor contribui¢do, com participagdo também dos neutrinos
muonicos e tadnicos, oriundos do espalhamento com nucleons ou elétrons (positrons) [16]:
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Vﬁ{p}Wﬁ{p}
" "o (3.17)
e

A poténcia por grama de matéria estelar absorvida do fluxo de neutrinos ¢ dada por
[15]:

. 2
9E _ gL —(TmJ aT’c|-2& (3.18)

dm 4R’ \ T, " lgxs’

em que o indice m refere-se ao elemento de matéria e v refere-se a neutrinosfera. R ¢ a
distancia do centro e T ¢ a temperatura em MeV. K(T,)=A4,/p ¢é o coeficiente de absorgdo
de neutrinos (cm”/g) para uma dada temperatura da neutrinosfera. L, é a luminosidade do
fluxo de v, +v, (=4x10"erg/s). O primeiro termo da expressio (3.18) se refere ao
ganho de energia a distdncia R; o segundo termo descreve a emissdo de neutrinos de
captura a temperatura T, sendo que a grandeza a7’ ¢ a densidade de energia dos neutrinos

na captura.

Quando o primeiro termo € maior que o segundo, temos um ganho de energia. Isto
ocorre para um raio com cerca de 150 km, chamado de “ponto de bifurcacao”. Nessa regido
a probabilidade de absor¢do de neutrinos, proporcional a densidade, ¢ consideravel e pode
chegar a 10°. J4 a temperatura da matéria ¢ baixa, em torno de alguns MeV, para que a
propria emissdo seja desprezada. A poténcia cedida pelos neutrinos para cada nucleon ¢
E =50MeV .s™", suficiente para revitalizar o choque ap6s aproximadamente 250 ms [6].

A luminosidade dos neutrinos é elevada (L, =107 erg/s) e existe grande fluxo.

Apesar da secdo de choque ser muito baixa, isto é, em cerca de 5% dos neutrinos que
interagem com a matéria, a energia depositada seria suficiente para reavivar o choque [2].
Ocorrendo o aquecimento, a pressdo cresce consideravelmente e empurra a matéria
estelar para o exterior. O choque pode avancar pelo manto até chegar a regides com baixa
densidade, provocando a explosdo. A massa interna ao ponto de bifurca¢do colapsa, esfria

lentamente por cerca de 20 s através da difusdo e emissdo de v e v_, dando origem ao

objeto remanescente: uma estrela de néutrons com raio aproximadamente de 10 km, massa
proxima a massa de Chandrashekar e baixa concentragdo leptonica (¥, =Y, =0,04), ja que

os neutrinos foram emitidos em quase sua totalidade. A estrela de néutrons pode sofrer
mais um colapso e se transformar em um buraco negro.

Wilson, com o mecanismo de atraso, obteve explosdes para estrelas entre 25 e 50
Mo [14]. Fatores como convecgdo, a rotagdo da estrela e quebras na simetria esférica devem
ser considerados nos mecanismos de explosdo. A convecgdo, por exemplo, parece reforgar
que o mecanismo de atraso ¢ mais eficaz para explicar o fendmeno da explosdo. Janka [16]
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obteve resultados interessantes sobre o modelo de atraso incluindo a quebra da simetria
esférica. Bethe mostrou que os dados de SN1987A sdo mais consistentes com o modelo de
explosdo atrasada [30].

3.5) Neutrinos de colapsos estelares

Independente do mecanismo de explosdo, a formagdo da estrela de néutrons requer
liberagdo de uma grande quantidade de energia gravitacional, que ¢ dada por:

2 2
Ag —A];[—JE(2—4)><1053erg. (3.19)
0 N

e =

Os indices 0 e N da expressdo acima se referem, respectivamente, ao raio inicial da
estrela e ao raio da estrela de néutrons.
Observacdes de supernova mostram que a radiagdo de fotons soma

aproximadamente 10¥erg e a energia cinética da matéria ejetada aproximadamente

10> erg [17]. Uma grande fragdo, “invisivel” por assim dizer, deve ser emitida pelos
neutrinos ou ondas gravitacionais. Estima-se que as ondas gravitacionais portariam no
maximo 1% desse total [18]. Portanto, 99% da energia liberada devem ser carregadas pelos
neutrinos.

Temos trés momentos ou estagios da emissdo de neutrinos em supernovas: i) o flash
inicial (do disparo inicial até irrup¢ao do choque); ii) pulsagdo intermediaria (periodo entre
o amortecimento do choque e a explosdo, com acréscimo de matéria a regido homodloga);
iil) o resfriamento final (da proestrela de néutrons recém formada).

1. flash neutrinico: comegando o colapso, a captura eletronica produz v,, que podem
escapar livremente até o momento do aprisionamento. Tais v, vdo ser usados no

processo de neutronizagdo da matéria do centro estelar. Durante a implosdo, de
duracdo média de 5 ms, sdo liberados =2x10%'erg em v, com energia média
e

<E> =15MeV e luminosidade L, =4x10> erg/s. Ocorre a irrupgdo da onda de

choque, que ao se propagar, aquece a matéria e dissocia os nucleos. Como resultado
mais neutrinos eletronicos sdo produzidos ja que mais elétrons sdo capturados pelos
protons livres. Ao mesmo tempo, ocorre uma distribuigdo térmica de todos os tipos
de neutrinos com temperaturas de alguns MeV. Os espectros mudam para cada
espécie de neutrino porque apresentam diferentes livres caminhos médios.
Neutrinos mudnicos e tadnicos interagem somente por corrente neutra, uma vez que
a temperatura ndo ¢ suficiente para produzir mions e taos. Isto gera uma menor
secdo de choque e, portanto, um espectro de temperaturas (e energias)
caracteristicas mais altas. Quando o choque atinge a neutrinosfera, todos estes

neutrinos escapam em aproximadamente 5 ms. Cerca de 10°'erg sdo emitidos com

os v, de captura, enquanto que os v, , carregam 0,5x10°' erg, resultando nas

ur

seguintes luminosidades: L,=2x10"erg/s e L,,=10"erg/s.
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L, =6x10” erg/s é o valor de pico da luminosidade para o neutrino eletronico,
somada as contribui¢des de implosdo e irrupgao.

pulsagdo: depois de 10 a 30 ms, o choque ¢ interrompido e a matéria retoma o
movimento para o centro estelar (acréscimo). As neutrinosferas também se
contraem em dire¢do ao centro, devido a diminui¢do da espessura da matéria interna
ao ponto de bifurcagdo, o que aumenta a temperatura desta regido e a energia dos
neutrinos. Durante o acréscimo, a instabilidade do centro estelar causa pulsagdo da
luminosidade, interrompida com a retomada da poténcia do choque e o sucesso da
explosdo. A identificagdo dessa estrutura na curva de luminosidade pelos
telescopios de neutrinos ¢ fundamental para determinar o mecanismo de explosao,
sendo que o mecanismo de pulsagdo s6 acontece para a explosdo do tipo atrasada.
No momento da explosdo o manto ¢ expelido e ocorre um aumento muito rapido na
luminosidade e na energia média.

resfriamento: até o instante da explosdo, a quantidade de energia liberada
(3—5x10%erg) representa apenas 10-20% da energia de formacdo da estrela de
néutron. A fracdo mais significativa ¢ liberada apos explosdo, com a deleptonizagdo
e resfriamento da estrela de néutrons. Nesta etapa todos os tipos de neutrinos sofrem
espalhamento e somente os neutrinos eletronicos sdo absorvidos. O livre caminho
médio dos neutrinos eletronicos ¢ de 0,1-1m e ¢ dez vezes maior para os neutrinos
mudnicos e tadnicos. A duragdo do resfriamento ¢ controlada pela escala de tempo
de difusdo dos neutrinos, estimada entre 10 e 100 s. No final da etapa de
resfriamento, em algumas dezenas de segundo, a protoestrela de néutrons torna-se
transparente aos neutrinos e sua luminosidade se acaba.
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Figura 3.5: (a) Luminosidade e energia média dos neutrinos durante o primeiro segundo apos irrupciao
do choque e (b) luminosidade e energia média dos neutrinos durante a explosiao da supernova [19].

A energia total emitida pelos neutrinos nas duas primeiras etapas, denominadas por
muitos autores de “burst” de neutroniza¢io [20,21], é de aproximadamente 10”erg. O
fluxo correspondente a estas duas etapas ¢ pequeno e composto praticamente por neutrinos
eletronicos. A fase de resfriamento totaliza 90% da energia emitida na forma de neutrinos
de todos os sabores. A figura 3.5(a) mostra a luminosidade e a energia média para todos os
sabores de neutrinos no primeiro segundo apds irrup¢dao do choque, enquanto que a figura
3.5(b) mostra o comportamento da luminosidade e da energia média dos neutrinos durante a
explosdo da supernova.

3.6) SN1987A

Fizemos até entdo uma descricdo da formagdo e do mecanismo de explosdo de
supernovas do tipo II. O panorama desses tipos de supernova foi confirmado pela deteccao
de neutrinos da explosdo de uma supernova na Grande Nuvem de Magalhdes, a SN1987A,
que fica a uma distancia de 51,8 kpc da Terra. Foi a primeira vez que se detectaram
neutrinos de uma fonte galactica diferente do Sol. Vale a pena lembrar que existe outra
classe de supernovas classificadas como tipo 1. Acredita-se que estas sdo formadas a partir
da captura de massa por uma estrela de um sistema binario.

O “burst” de neutrinos da SN1987A foi detectado pelos experimentos Kamiokande-
I, com 11 eventos [22], e IMB, com 8 eventos [23], ambos usando a técnica por luz

Cherenkov na 4gua, sendo sensiveis aos e* das seguintes reagdes:
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V.+p—oe+ne (3.20)
V. +e =V _+e ,x=e, iu,T (e antiparticulas). (3.21)

A reagdo (3.20) acima possui uma secdo de choque duas ordens de grandeza maior
que a reacdo (3.21), portanto, admite-se que os eventos de Kamiokande-II e IMB tenham
sido produzidos pela reacao (3.20). Ainda consistente com a reacdo (3.20), a distribuicao
angular dos eventos ¢ quase isotropica. Os elétrons da reagdo (3.21) sdo espalhados
primordialmente na mesma dire¢do que os neutrinos incidentes.

A figura abaixo mostra a seqiliéncia temporal e a energia dos eventos de SN1987A
registrado nos detectores de Kamiokande-II e IMB [10]. Além destes dois detectores,
usando a técnica de cintilador, Baksan [24] detectou 6 eventos e LSD [25] detectou 5
eventos. Este ultimo apresenta algumas controvérsias por ter detectado os eventos muito
anteriormente a0 Kamiokande-II e ao IMB (4h e 42min) e por ter achado um valor de

energia total muito alto (E, =2 —4x10>erg ) e incomum para o colapso.
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Figura 3.6: Seqiiéncia temporal e energia dos eventos da SN1987A nos detectores de Kamiokande-II e
IMB [10].

Para explicar as anomalias observadas pelo experimento LSD, Haxton [26] propde
que um “burst” rico em neutrinos muodnicos e pobre em neutrinos eletronicos e
antineutrinos eletronicos produziria interagdes mediadas por corrente neutra no carbono do
cintilador, enquanto que nos experimento por luz Cherenkov haveria alta sensibilidade
somente para os neutrinos eletronicos. A discrepancia temporal ¢ explicada por Rujula [27]
através de um “burst” duplo. Um primeiro sinal do colapso da formagdo da estrela de
néutrons, que apos algumas horas colapsa em um buraco negro, dando origem ao segundo
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sinal. Essa hipotese pode ser descartada se houver um pulsar como remanescente de
SN1987A.

A duracdo do “burst” (Ar =12s) € consistente com a ordem de grandeza estimada
para o tempo de difusdo dos neutrinos na estrela de néutrons (1-10s) [10]. No entanto, para
a distribui¢do temporal dos eventos, os dados de K-II apresentam um intervalo silencioso
de 7,3 s entre o sétimo e o nono evento. Alguns autores especularam modelos de
resfriamento com ocorréncia de dois pulsos de neutrinos, porém ¢ mais provavel que esta
lacuna tenha origem estatistica, pois esse tipo de comportamento aparece com razoavel
freqiiéncia em simulagdes feitas com dados esparsos [6].

Lattimer e Yahill [28], considerando a emissdo como termicamente perfeita,
obtiveram os valores da tabela abaixo:

Parametro K-I1 IMB K-II + IMB

By, 9 1 (63 13))x10™ | (45 1750)x10™ | (48 T5)x10”

Ty (MeV) 2,8+04 42+1,0 3,7£0,4

Tabela 3.1 — Resultados [37] de Kamiokande-II e IMB

Se admitirmos eqiiiparticdo de energia entre os neutrinos, o resultado da andlise de
Lattimer e Yabhill leva ao seguinte valor para a energia total:

E =(2,7-38)x10%erg, (3.22)

que estd de acordo com a expressao (3.19).
O namero de eventos N, pela intera¢do nos detectores ¢ dado por [29]:

N, =L AL (o)n,,

" 2n (E,) 4D’ (323

em que n ¢ o numero de familias de neutrinos, AE ¢ a energia de formagao da estrela de
néutrons dada em (3.19), f, =1 ¢ a fracdo de energia do “burst” de neutronizagdo, D ¢ a

distdncia Terra-SN e n, € o nimero de protons-alvo no detector. A se¢do de choque média

<O'> ¢ dada por:
(0)=9,75x107(E, /10MeV ) cm”. (3.24)

Usando AE =3x10" erg e uma energia média dos neutrinos da ordem de 10 MeV,
as estimativas para os nimeros de eventos calculados a partir de (3.23) sdo:

K-II: N, =12-14 eventos e (3.25)
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IMB: N =16-18 eventos. (3.26)

A estimativa para K-II ¢ muito boa. No entanto para IMB temos o dobro do
observado (8 eventos), porque a secdo de choque (3.24) ¢ feita sobre todo o espectro de
emissdo, ndo levando em conta o corte em energia imposto pelo limiar de detecgdo (20
MeV). O efeito do corte ¢ menor na estimativa para K-II devido ao seu limiar mais baixo (7
MeV).

Temos um numero relativamente pequeno de dados sobre SN1987A. No entanto,
esta pequena quantidade de dados fornece varias caracteristicas gerais sobre este evento
astrofisico tdo complexo. Pelos dados de supernova podemos ter informagdes, por exemplo,
sobre a hierarquia dos neutrinos, sobre acoplamentos de neutrinos com majorons, neutrinos
instaveis e sobre o valor do elemento da matriz de mistura U;;. Experimentos, como o de
AMANDA, se preparam para detectar neutrinos de uma futura explosao de supernova para
que a quantidade de dados aumente e mais informagdes serdo trazidas sobre a fisica dos
neutrinos.
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CAPITULO 4

Ondas Planas versus
Pacotes de Onda

No Capitulo 1 concluimos que os neutrinos de supernova apresentam uma pequena
diferenca entre o comprimento de oscilagdo e o comprimento de coeréncia no vacuo, o que
nos leva a inferir se o fenomeno de oscilagdo ocorrera ou ndo. A pergunta que colocamos
agora ¢ se os neutrinos de supernova irdo oscilar dentro da matéria da estrela em pré-
colapso. Outra pergunta ¢ se o formalismo de pacotes de onda ird introduzir diferencas
significativas na oscilagdo destes neutrinos em relagdo ao formalismo de ondas planas. Para
responder a tais perguntas nos valemos do formalismo lan¢ado e discutido no Capitulo 2.

Mas antes de tudo, devemos saber qual ¢ o perfil da supernova com que estamos
trabalhando. Saber o perfil ¢ saber como a densidade de matéria em fungdo da distancia
radial ao centro da estrela esta distribuida. E saber qual é a composi¢io de elementos
quimicos que a formam. De posse destas informacdes, somos capazes de extrair a
densidade eletronica da supernova para diversos pontos. Qual o motivo de saber a
densidade eletronica? A resposta € simples: o potencial efetivo sentido pelo neutrino em um
meio depende da densidade eletronica (expressdo (2.1)). E com esse potencial que seremos
capazes de calcular as probabilidades de conversdo dos neutrinos para os mais diversos
casos. Além do mais, a densidade eletronica conhecida e calculada nos permite saber se a
propagacao do neutrino ¢ adiabatica ou nao.

Concluimos entdo que ter conhecimento sobre a densidade eletronica nos permite
fazer a andlise que nos propusemos.

4.1) A densidade eletrénica da supernova

Como descrevemos no Capitulo 3, a formacao de uma supernova ¢ um assunto bem
complexo e envolve mudangas de composicao quimica e formagdes de novos elementos em
varios instantes de sua evolu¢do. Nao levaremos em consideracdo as mudangas temporais
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que ocorrem em tal estrela, mas sim seu estdgio pré-explosdo, j4 com toda sintese de
elementos realizada e estando a um passo da explosdo. Usaremos uma supernova de 15
massas solares como modelo, cujos dados foram gentilmente fornecidos pelo professor Stan
Woosley e podem ser encontrados no site www.supersci.org. A tabela de dados apresenta
uma quantidade diversificada de dados, mas estamos interessados apenas na distancia radial
(cm), na densidade de matéria (g/cm’) e na composicio quimica, com as respectivas
porcentagens dos isdtopos de cada elemento quimico num dado raio. Dessa maneira, somos
capazes de calcular a densidade eletronica num dado raio.

Tendo estes pontos de densidade eletronica para os diversos valores de distancia
radial, buscamos uma fun¢do analitica que se ajuste da melhor maneira possivel a estes
pontos. Usamos dois tipos de ajuste: um visual, em que olhando para os pontos inferimos
um formato de curva; o outro realizado pelo programa Mathematica. Abaixo mostramos os
pontos de densidade eletronica em funcdo da distancia radial, com as duas curvas de ajuste
em vermelho e verde.

40 5
m  Dados
35 - Ajuste 1
- Ajuste 2
30

Log(n)

15

1 S ——
0 500 1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000

Distancia Radial (r/r)
Figura 4.1 — Densidade eletronica em funcio do raio.

A curva em vermelho ¢ o ajuste de curva realizado “manualmente”, sendo sua
funcdo densidade eletronica (n,) dada por:

log(n, )= 25,50 (r/r, )" 4.1

A curva em verde ¢ o ajuste realizado ‘“automaticamente” pelo programa
Mathematica. Sua funcdo densidade eletronica é:

log(n,)=27,73x(r/r,) """, (4.2)
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. A . , 3 . , . 4
Lembrando que a densidade eletronica esta em cm™ e o raio ro € igual a 10" km. O
melhor ajuste entre as duas curvas foi a verde. Portanto, usaremos a fungdo

log(ne):25,50><(r/r0 )%™ para a densidade eletronica da supernova que estamos
trabalhando.

4.2) A andlise da adiabaticidade na supernova

Na secdo anterior, encontramos uma fung¢do para a densidade eletronica da
supernova, que sera usada para calcular se a propagacdo do neutrino nessa regido serd ou
ndo adiabética, com o auxilio do “pardmetro de adiabaticidade”, que foi discutido no
Capitulo 2. Relembramos dele abaixo:

(AJE)  sen*20 1
X———=X
2\J2Gr  sen’26 dne
dx

¥(x) = . (2.22)

Vamos tentar encontrar se existem regides de ressonincia na propagaciao de
neutrino em uma supernova de 15 massas solares. Devemos lembrar que as densidades
eletronicas para ressonancia (expressao (2.12)) podem ser calculadas usando a seguinte
expressao:

_ Acos26

=—. 2.12
2\/§GFE ( )

nRr

Notamos que a densidade eletronica de ressondncia ocorre para valores de
parametros conhecidos no vacuo, como a diferenca de massa ao quadrado (A), o angulo de
mistura () e a energia £ do neutrino.

As recentes analises de dados de SNO [1] combinados com os resultados do
experimento de reator de KamLAND [2] nos fornecem os seguintes valores:

6,0x107elV? < A<1,0x10*el? e 0.8 < sen26 < 0.98 , com 99% de nivel de confianga. O

melhor ajuste para tais parametros resulta em sen20 = 0.83 e A=7,1x10"el .

Usando os valores citados anteriormente de melhor ajuste da solugdo solar, o valor
da densidade eletronica de ressondncia para neutrinos com energia £ em Mel sera:

ne :Mcm_3. (4.3)
E(MeV)
Para neutrinos de supernova com 5 Mel de energia, teremos n, = 3,12x10%cm™ .
J& para neutrinos com 40 MeV de energia, a densidade de ressonancia serd
n, =3,89x10* cm™.
A colaboragcdo SuperKamiokande [3] recentemente divulgou os resultados dos
parametros de oscilacdo para os neutrinos atmosféricos com 90% de nivel de confianga:
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1,9x107elV? <A<3,0x107elV? e 09<sen’20<10, com o melhor ajuste

A=25x10"elV* e sen’260=0,9. Usando estes pardmetros calculamos a densidade
eletronica de ressondncia em fungdo da energia do neutrino em MeV”

_31x107

= Wcm (44)

4

Para neutrinos com 5 MeV de energia, teremos 7, = 6,22x10°°cm™ . Para neutrinos

de 40 MeV, a densidade eletronica ressonante serd n, = 7,78%x10% cm™.
Os parametros calculados por LSND combinados com KARMEN [4] sdo, para 90%
de nivel de confianga, 0,45eV? <A<leV? e 2,0x107° <sen’260<7,0x107°. O melhor

ajuste fornece A=0,5¢V> e sen20=0,07. Usando-os para o cilculo da densidade
eletronica de ressonancia em fungdo da energia do neutrino em Mel temos

_1,96x10*°

= EMeV) cm 4.5)

U

Para 5 MeV e 40 MeV de energia teremos, respectivamente, n, = 3,93x10% cem™ e
ny =4,91x10% cm™.

O resumo da descrigdo acima estd na Tabela 4.1, que indica os melhores ajustes para
a diferenca de massa ao quadrado e o angulo de mistura para os experimentos solar,

atmosférico e LSND. A tabela também mostra os respectivos valores de densidade
eletronica para as regides de ressonancia.

A (eV?)|sen28| ng para 5 MeV em cm™ | ng para 40 MeV em cm™
Solar 7,1x10° | 0,83 3,12x102% 3,89x10%*
Atmosférico| 2,5x10° | 0,95 6,22x10%° 7,78x10%°
LSND 0,5 | 0,07 3,93x10% 4,91x108

Tabela 4.1: melhor ajuste dos parimetros para os experimentos solar, atmosférico e LSND com os
valores de densidade eletrénica na ressonincia para S MeV e 40 MeV.

Acabamos de encontrar os valores de densidade eletronica para os quais temos
ressonancia. Tendo os valores de densidade eletronica da ressonancia para os parametros
solares, atmosféricos e de LSND, podemos saber em que regido da supernova esta
ocorrendo, ou seja, em que ponto (raio) existe ressonancia. Se o parametro de
adiabaticidade na ressonancia for muito maior que um, podemos concluir que a propagacao
sera adiabatica em todo lugar. Usando a formula (2.23), que se refere ao valor do parametro
de adiabaticidade na ressonancia, e os dados fornecidos na referéncia [5], concluimos que,
para a propagacdo dos neutrinos nesse meio com densidade eletronica dada por (4.2),
teremos adiabaticidade.

Logo, para os calculos das probabilidades usaremos (2.29) para o tratamento em
ondas planas e (2.47) para o tratamento em pacotes de onda. Usaremos os mesmos
parametros e energias apresentadas na Tabela 4.1.

66



4.3) Probabilidades

Vamos apresentar as probabilidades de sobrevivéncia. Lembrando que a
probabilidade de sobrevivéncia para pacotes de onda ¢ dada por um menos a probabilidade
de conversdo, que ¢ dado pela equacdo (2.47), enquanto que (2.29) ja é a probabilidade de
sobrevivéncia para ondas planas.

4.3.1a) O caso solar para neutrinos com energia de 5 MeV

A Figura 4.2 abaixo apresenta as probabilidades de sobrevivéncia. Vale a pena
lembrar que o eixo x representa o logaritmo na base 10 da distdncia radial medido em
termos de um valor multiplo de um raio ro igual a 10000 km. A curva em preto ¢ para ondas
planas e a curva pontilhada ¢ para pacotes de onda. Notamos que a medida que o neutrino
se propaga, ndo temos mais diferengas entre os dois “tipos” de probabilidade.

—— Ondas Planas
T | N Pacote

0,4

Probabilidade de Sobrevivéncia

0,24

00

T T v T T
0 1 2 3 4 5

Log(r/r)

Figura 4.2: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos com 5 MeV (caso solar).

Mostramos também o comprimento de oscilagdo e o comprimento de coeréncia
calculados, respectivamente, por (2.48) e (2.49), na Figura 4.3, em que L, ¢ igual a 10000
km. Notamos que rapidamente o comprimento de oscilagdo supera o comprimento de
coeréncia, o que significa que a coeréncia entre os autoestados de massa ¢ perdida
rapidamente. Isto ocasiona o congelamento da oscilagdo dos neutrinos, como podemos ver
na Figura 4.2. Vimos que para termos oscilacdo € necessario que a condicdo (1.56) seja
satisfeita, o que ndo acontece neste caso.
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Figura 4.3: Comprimento de Oscilacio (preto) e Comprimento de coeréncia (pontilhado) para
neutrinos com S MeV (caso solar).

4.3.1b) O caso solar para neutrinos com 40 MeV de energia

A Figura 4.4 apresenta a probabilidade de sobrevivéncia e a Figura 4.5 mostra os
comprimentos de oscilagdo e comprimentos de coeréncia. A mesma andlise feita na se¢do
4.3.1a pode ser feita uma vez que os pacotes de onda ndo introduzem diferenca na
probabilidade e também ocorre um congelamento na oscila¢do, j4 que o comprimento de
oscilacdo supera o comprimento de coeréncia rapidamente.
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Figura 4.4: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos de 40 MeV (caso solar).
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Figura 4.5: Comprimento de oscilaciio (preto) e comprimento de coeréncia (pontilhado) para neutrinos
de 40 MeV (caso solar).

O padrao exibido no caso solar seré repetido para os casos atmosféricos e de LSND,
que iremos mostrar nas segoes 4.3.2a, 4.3.2b, 4.3.3a, 4.3.3b. Parece que os pacotes de onda
ndo trazem nenhuma informagdo nova para as probabilidades em nenhuma das situagdes
mostradas, isto ¢, o formalismo de ondas planas parece ser suficiente para descrever a
oscilagdo de neutrinos dentro de uma supernova. Vale lembrar que a coeréncia ¢ perdida
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rapidamente e, portanto, os autoestados de massa se desacoplam, ocasionando o
congelamento da oscilagdo.

4.3.2a) O caso atmosférico para neutrinos com 5 MeV de energia
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Figura 4.6: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos de 5 MeV (caso atmosférico).
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Figura 4.7: Comprimento de Oscilacio (preto) e Comprimento de coeréncia (pontilhado) para
neutrinos de 5 MeV (caso atmosférico).
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4.3.2b) O caso atmosférico para neutrinos com 40 MeV de energia
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Figura 4.8: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos de 40 MeV (caso atmosférico).
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Figura 4.9: Comprimento de Oscilacio (preto) e Comprimento de coeréncia (pontilhado) para
neutrinos de 40 MeV (caso atmosférico).
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4.3.3a) O caso LSND para neutrinos com 5 MeV de energia

Neste caso, houve coincidéncia completa das probabilidades, como vemos na Figura
4.10 abaixo:

Ondas Planas
10 ------Pacotes

0,8

0,6+

0,4

Probabilidade de Sobrevivéncia

0,21

0,0

0 1 2 3 4 5

Log(r/r)

Figura 4.10: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos de 5 MeV (caso LSND).
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Figura 4.11: Comprimento de Oscilacio (preto) e Comprimento de coeréncia (pontilhado) para
neutrinos de 5 MeV (caso LSND).
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4.3.3b) O caso LSND para neutrinos com 40 MeV de energia
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Figura 4.12: Probabilidade de sobrevivéncia em ondas planas (preto) e pacotes de onda (pontilhado)
para neutrinos de 40 MeV (caso LSND).
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neutrinos de 40 MeV (caso LSND).
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Notamos que em nenhum dos casos apresentados houve diferenca entre a
probabilidade de sobrevivéncia entre ondas planas e pacotes de onda. Verificamos também
a presenca de uma probabilidade que fica constante, uma vez que em todos os casos 0
comprimento de oscilagdo ¢ maior que o comprimento de coeréncia.
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CONCLUSOES

Discutimos neste trabalho a oscilagdo de neutrinos em pacotes de onda,
identificando as principais diferencas em relagdo ao formalismo de ondas planas.
Procuramos identificar em que situagdes os pacotes de onda eram necessarios € o Unico
caso que nos dava indicio de uma possivel necessidade eram os neutrinos de supernova. E
neste contexto que resumimos as principais conclusdes deste trabalho.

O formalismo de pacotes de onda introduz na expressdo de probabilidade de
conversao um termo de amortecimento e outro termo exponencial. O termo
de amortecimento apresenta grande importancia ja que traz consigo a
coeréncia entre os autoestados de massa. O termo exponencial, de acordo
com nossos calculos, pode ser desprezado, pelo menos em primeira
aproximacao;

Para neutrinos solares, neutrinos de reatores e aceleradores e neutrinos de
altissima energia, oriundos de AGNs por exemplo, verificamos que o
comprimento de coeréncia ¢ sempre muito maior que o comprimento de
oscilagio. E de se esperar que a oscilagdo ocorra, sendo, portanto, o
formalismo de ondas planas suficiente para tratar o fendmeno de oscilagdo
de neutrinos.

Os neutrinos de supernova, como vimos no Capitulo 1, apresentavam,
principalmente para os neutrinos oriundos do ‘“core”, um comprimento de
coeréncia muito proéximo ao comprimento de oscilagdo. Levando em conta
que o tamanho dos pacotes de onda para supernova assume algum dos
valores apresentados no intervalo de (1.31), inferimos que os pacotes de
onda poderiam trazer alguma diferenca em relagdo a probabilidade calculada
por ondas planas. Verificamos que, durante a propagagdo no vacuo, a
probabilidade congela (Figura 1.1), o que significa que existe o
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desacoplamento dos autoestados de massa, encerrando a coeréncia entre
eles. Na matéria, usando uma supernova de 15 massas solares, com os dados
fornecidos pelo professor Stan Woosley, notamos que, usando as solugdes
solar, atmosférica e de LSND, a probabilidade de conversdo em pacotes de
onda acaba sendo igual a de ondas planas. Isto significa que nido temos
necessidade do uso de pacotes de onda na propagagdo dos neutrinos dentro
da supernova. Notamos também, que a coeréncia ¢ perdida rapidamente, isto
¢, 0os neutrinos se propagam como autoestados de massa sem interferéncia
mutua. Defendemos a idéia de que o formalismo de pacotes de onda ndo
introduz nenhuma diferenca significativa para o fendmeno de oscilagcdo de
neutrinos.

E importante destacar que usamos um formalismo para apenas duas familias.
Talvez, usando-se um Hamiltoniano que envolva trés familias na equag¢do de evolugao,
podemos ter alguma diferenga significativa. No entanto, isto ¢ algo que necessita ser
verificado com maior cuidado.

77



APENDICE A

Deducao da
Probabilidade em
Pacotes de Onda
(Vacuo)

A expressao (1.44) do Capitulo 1 ¢ deduzida a partir da expressdo (1.43) tomando

sua média temporal.

Vamos relembrar (1.43):
P(v, 5V X,T)= \/_0' ZU&,UWU&U xexplil(p, )~ (p, )X —il(E, —E, )}

Xexp{_ (X-v, 1)’ _(X-yT) }

40 4o

X X

Tomando o argumento da segunda exponencial, temos:

2 2
— (X ;‘;/-;T) _ (X V};T) :_4;2 {2X2 _ZTX(Va +Vb)+T2(VZ +V§)}, (Al)

4o

Rearranjando os termos das exponenciais podemos escrevé-las como:
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2

exp{i« p.)—{p, )X - ii: g }exp{—i(<Ea>—<Eb>)r - 4‘172 Forxe, +v)+ 1202 + vj)]} .

X

X

(A.2)

2
Chamando 4 = exp{i (< P, > — < pb>) - i 5 }, reescrevemos (A.2) como
o

X

Aepog : (v2 +v2)+ T[i(<Ea>—<Eb>)— 2X () 4y, )ﬂ} (A3)

Vamos completar quadrados na expressao (A.3), usando uma variavel o que iremos
descobrir. Devemos notar o seguinte:

2

2
(2; (v2 +v; )1/2 +0{j = 4To-2 (v2 +v§)+ a’ + 225

X X

(vj+vj)l/20(.

(A4)

Usando (A.3)

(A.5)

Agora, com (A.5), podemos reescrever (A.3) como:

2

2
Chamando C = Aexp{ﬁ{i((Eﬁ—(Eb >)— 4;(2 (va +v, )} }, resolveremos a
a b X

integral no tempo de (A.6) para achar a probabilidade.
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c| epo 22 X (v2+v2)" +L)m(z‘(<Ea>—<Eb>)— - )ﬂz}dr (A7)

2 2 2
(va +v, 40,

Facamos uma troca de variavel, chamando

I (vg+v;)1/2+L(z-(<Ea>_<Eb>)_ 2X (va+vb)j.

20): (Vj + V}f )1/2 40):
(A.8)
2
Portanto d7 = Ll/zdu
(v2 +v7)

Voltando a resolver a integral (A.7) com as mudancas de varidvel (A.8) feitas,
temos que

20, 5 C2o,
C.[exp(—uz )mdu = \/;m .
a b a b

(A.9)

Agrupando os termos temos e desenvolvendo quadrados temos que — aqui
retomamos a expressao atribuida a constante C:

2

%, { (£~ (8, + 2 (0, +v,F —2i(E) ~(£,) 25 v, +v, )}— 2

2 2 4 2
v, +v, 160 4o 4o

+iX((p.)~(p))=
__(E)-(&)) x° [(va _vb)z:I+i{(<pa>—<pb>)—(<Ea>—<Eb>{v; hakz. j}X.(A.lO)

X

2(. 2 2) 2 2 2
46p(va+vb) 4o | v, +v, v +v,

Portanto, tomando (A.10) e voltando a expressdo (1.43) usando (A.10) e
normalizando, chegamos a (1.44):

2
|Utxa'|

Paeﬂ(X)Z{; |
2 { x: (va—vb>2_(<Ea>—<Eh>>2}

40‘f vj + v,f 40‘2 (vj + v,f)

2 2
v, tv,

S0sitaxenl (n-(o)-(e) (e[ 5% o
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APENDICE B

A solucao nao-
adiabatica para
pacotes de onda

No Capitulo 2 descrevemos a propagacdo do neutrino na matéria de maneira
adiabatica. Como discutido anteriormente, a densidade de matéria pode mudar tdo
rapidamente que os autoestados da matéria podem se “misturar”, ocorrendo transi¢des entre
eles — propagacdo ndo-adiabdtica. Vamos buscar uma solucdo formal para a equacdo de
movimento para dois sabores escrita abaixo [1, 2, 3, 4, 5]

A(x)

= —i6;,(x)
ia{w‘(x’E)J: g (%(X’E)J, (B.1)
l/jz(xaE) le,;()C) % l/jz(xaE)

em que A ¢ a diferenca de massa ao quadrado na matéria, 6 (x)=9.0, (x), 6,(x) éo
angulo de mistura na matéria. Lembramos que a condigdo adiabatica ocorre quando o termo
8, (x)| << A(x).

Sabemos que os “level crossings” sdo causados pelos termos ndo-diagonais i€ (x) da

ndo-diagonal ¢ muito menor que o termo diagonal, resultando em 4F

matriz quadrada em (B.1). Muitos autores ja discutiram o calculo das probabilidades “level
crossing” para alguns perfis especificos de densidade eletronica. Para tal veja artigos [1-
19]. As suposigdes feitas sdo: neutrino ¢ relativistico; a densidade ¢ pequena o suficiente,
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isto &, |G. N (x)| << E; e esta densidade N(x) ndo dever mudar consideravelmente em um

comprimento de escala comparavel ao comprimento de onda de De Broglie do neutrino.
A equacdo (B.1) pode ser resolvida usando as defini¢cdes das fungdes de onda w(x),

em que omitimos a dependéncia da energia por simplicidade. Entdo,
v, (x) 11 1Ya(x)
= : B.2
(l//z (X)J \/E (_ 1 J(% (X)J 2
De (B.1) e (B.2), escrevemos
z‘8{¢1 (X)J _ ( *0 B(X)J(@ (X)J ’ (B.3)
9, (x) B (x) 0 9, (x)

A
em que a fun¢do B(x)=- 4(;)

—i8 (x) (sendo B"(x) o complexo conjugado).

A solugdo da equagdo (B.3) ¢ obtida depois de algum esforco:

¢ (x)=CE_(B,B")+C,Z,(B,B")

. ., (B.4)
¢z(x):C1E_(B ,B)—C23+(B ,B)
em que C; e C; sdo constantes e
Ei(Y,Z)EliiIY—ijZ$ijYijY+ijZijZi—..., (B.5)

sendo por exemplo |Y|Z|Y = " dx Y(x,) " dx Z(x,) " dx Y(x,). A equagdo (B.2) nos da
%o 1 1 o 2 2 o 3 3

como solucao

V(6 E) = Sy, (3. EXE_(B.B )+ E_(B', B) —~ ', (x,. EXE. (BB ). (B, B)
21 21 (B.6)
l/jz(xaE) :EWI(XO’E)(E—(B*aB)_E—(BaB*))+El//2(x0’E)(E+(BaB*)+E+(B*aB))

A equacdo acima, por simples substituicdo em (B.1), permite-nos concluir que ¢
solugdo da equacdo (B.1). Esta solugdo se aplica a qualquer densidade, no entanto, ¢ muito
formal e ndo muito pratica para os célculos. Vamos verificar tal solugdo para dois casos
bem especificos.

. . Z(x) .
No limite adiabatico, B(x) = T = B (x) e portanto,
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(5 E) =9 (i EYE (B, B) =y (3, ) exp(z’ I ax Ag} , B.7)

assim como

w,(x,E)=v,(x,,E) exp(— i j dx’%J . (B.8)

No limite extremo ndo-adiabdtico, por outro lado, B(x) =—i8/ (x) = —B (x) (na
regido de ressonancia). Entdo,

V(6 E) =0, (o, E1+ [ B[ B+.)~w, (. Ei[ B+i[ B[ B[ B+.) e (B

Vo (. E) =y, (. ENi[ B+i[ B[ B[ B+ )4y, (x, N1+ [ B[ B+.).  (B.10)

Vamos assumir que 8, (x) muda abruptamente de 7/2 para € (dngulo de mistura
do vacuo) na ressonancia, isto &,

X ~_: _z
LOB = 1[9 2}, (B.11)

se xy ¢ antes (depois) da ressonancia. Logo,

T w
Y (x, E) =y,(x, E) 005[9 _Ej ¥, (x, E)Sen[e - Eja

(B.12)
¥,(x,E)=y,(x, ,E)Sen[e - %j +¥,(x, E) 005[9 - gj
Colocando v, (x,,E) =0,¥,(x,,E) =1, a probabilidade “level crossing” é:
2 2 T 2
W\ (x,E)|" = sen [9—5j =cos’ 6 [3]. (B.13)

B.1) Probabilidades “Level Crossing” e os Pacotes de
Onda

Nesta se¢do vamos apresentar os resultados na probabilidade “level crossing”
verificando a contribuicdo dos pacotes de onda.
Considere um neutrino que se propaga inicialmente como ¥, (¥,(x,,£)=0) e tem

a forma gaussiana usual descrita abaixo:
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l//z(xO,E):Nexp{—w}, (B.14)

em que N = (270> )_1/4.
Da equagdo (B.6), temos que

2
v By=—expl - ETE) vy e (B.15)
2 | 4o, |
v = Yo - B i o By, (B.16)
2 | 4o} |

sendo que f(x,x,,E) e h(x,x,,E) sdo as expansoes respectivas da equagdo (B.6).
Portanto,

_ N . _(E_Ez)z
v, (x,t)= —2mjdEexp{ iEt ol }f(x,xo,E). (B.17)

E

(E_Ez)2

E

Podemos definir exp{— }f(x,xo,E) = g(x,x,,E). Logo,

N .
v (x,1)= —Eg(xo,x, 1), (B.18)

sendo que ¢ ¢ a transformada de Fourier de g. A probabilidade “level crossing” é

|l//1 ()C, t)

2 .
, mas integramos sobre o tempo, temos:

N’ N’
w0l = [y (ool == [ “= [ dEgCnxof

g(x,x,,1) (B.19)

onde usamos a identidade de Parseval. Podemos expressar a probabilidade “level crossing”
para os pacotes de onda usando a probabilidade de ondas planas, P (E) = %| f(x,x,, E )|2.

Entao,

P.(E,,0)= |‘//1 (x)|2 = NZJ’dEexp{— %}Pk (E), (B.20)
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onde P_(E,,0.) ¢ a probabilidade “level crossing” generalizada que leva em conta o
tamanho do pacote de onda no espacgo das energias.

O efeito dos pacotes de onda nessa probabilidade pode ser visto melhor fazendo-se a
expansdao de P (E) em série. Assumindo o, pequeno, pegamos os termos de ordem

menor, a equagdo (B.20) resulta (E, — E)

0l IRE)

P(E.0;) = P(E)+ ol (B.21)

Notamos na expressdo acima que o formalismo de pacotes de onda introduz uma
corregdo na probabilidade “level crossing”. Se sabemos a expressdo em ondas planas,
podemos saber a corre¢do em pacotes de onda.
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APENDICE C

Neutrinos em um
“fireball” de um
“Gamma-ray Burst”

Gamma Ray Bursts” (GRB) sdo explosdes curtas e ndo-térmicas de fotons de baixa
energia (100keV-1MeV) e liberam cerca de 10°'-10°% ergs de energia em poucos segundos,
sendo portanto os objetos mais luminosos do universo. Observagdes indicam que os GRBs
se originam de fontes cosmoldgicas [veja 8, entretanto 9] e que os principais candidatos sao
a fusdo de uma estrela de néutrons com outra estrela de néutrons (NS-NS), bindrias buraco
negro ¢ estrela de néutrons (BH-NS), modelos de hipernova/colapso envolvendo estrelas
progenitoras massivas [10, 11, 12, 13, 14, 15]. Observacdes recentes de GRB030329 sdo
mais favordveis aos modelos de colapso para iniciar o GRB [16]. Em quase todos os
modelos, a energia gravitacional ¢ liberada quase toda na forma de par neutrino-
antineutrino, radiagcdo gravitacional e uma pequena fracdo ¢ responsavel para iniciar o
GRB.

Provavelmente, tais eventos s3o originados quando algumas massas solares
colapsam ao redor do raio de Schwarzschild [1]. Depois disto, uma fracdo da energia
gravitacional liberada com o colapso ¢ depositada num volume um pouco maior que o
horizonte do raio onde ocorreu tal colapso. Este volume com alta concentracdo de energia ¢
chamada de “termed fireball” e sua evolucdo foi explorada por [2]. Este volume ¢
constituido basicamente por um plasma formado por barions - principalmente protons e
néutrons em quantidades iguais [6,7], porém relativamente pequenas, sendo a expansao
seria newtoniana, o que ndo corresponde as observacdes atuais -, fotons, elétrons e
positrons, termalizados numa temperatura entre 3MeV e 10MeV. Os fotons do “fireball”
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estdo presos a regido devido a grande profundidade 6ptica, da ordem de 10", escapando
somente quando a profundidade Optica atinge o valor unitério.

O “fireball” se expande de maneira relativistica com um fator de Lorentz
I'=100-1000, e o “burst”, segundo consideracdes fenomenoldgicas, pode ocorrer pela
dissipacdo da energia cinética do “fireball” em expansdo (veja [17] para revisdo). As
condigdes fisicas na regido de dissipacdo implicam que [18] os protons devem ser
acelerados (mecanismo de Fermi) a energias maiores que 10*° V. Ainda mais, o espectro e
o fluxo dos raios cosmicos com energia acima de 10" eV sdo consistentes com aqueles
esperados pela aceleragdo dos protons de GRBs cosmologicos [19].

C.1) Producao de Neutrinos

A producdo de neutrinos em um “fireball” pode ocorrer de uma maneira direta e de
uma maneira indireta através do decaimento de pions produzidos no meio. Vamos comegar
nossa descricdo através da producdo de neutrinos de maneira direta, cujos principais
processos sao:

® Processo foto-neutrino: e’ + Y= e+ v, +V_i;
e Processo de plasma: y —V,+V,;

® Aniquilagdo de pares: e~ +e* =V, +V_i;

e Captura eletrénica: e +p - n+V,;

e Captura positrénica: e* +n— p+V,.

Os ultimos dois processos constituem o nao-degenerado processo URCA, que € o
processo dominante para baixas densidades nuclednicas.
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Figura C.1 - [3] Emissividade do neutrino no plasma em fun¢io da temperatura. As linhas pontilhadas
indicam as contribuicées individuais e a linha cheia mostra a emissividade total. Foi usado uma

densidade bariénica de 10* g xcm ™.

Notamos pela figura C.1 que a emissividade O dos processos foto-neutrino e de
plasma ¢ bem menor que a emissividade da aniquilacdo de pares elétron-positron. Esta
ultima, comparada com o processo URCA, que depende da densidade barionica e também
possui um comportamento diferente ao da aniquilagdo frente a mudancas de temperatura,
pelo grafico acima, sera considerada como processo dominante.

Expressamos a taxa de criagdo de neutrino em termos do pardmetro y , que pode ser

expresso em termos de 7,, o tempo de escala de “cooling” e ¢,, o tempo de escala de
expansao, como

X=- (C.1)
te
em que,
Qbie (C.2)
Vo
Q:E. (C.3)
C

&9



E ¢ energia, V' e R sdo, respectivamente, o volume e o raio do “fireball” e ¢, ¢ a velocidade
do som no “fireball”. O pardmetro de taxa de criagdo ndo considera a transparéncia dos
neutrinos do plasma, que deve ser considerado se ¢ levado em conta o mecanismo de
“cooling” dos neutrinos.

Considerando somente a emissividade da aniquilagdo de pares escrevemos:

0 =3,6x107(T;,)  ergxs™ xem™. (C.4)
Logo a taxa de criagdo de neutrinos sera dada por:
2 =37x107 g7 (E) " (R, ;). (C.5)
Neutrinos também podem ser produzidos pelo decaimento de pions carregados:
T- —u- +Z —e +V_e+Vﬂ +Z

Para 7% ¢ s6 tomarmos o conjugado de carga da rea¢do acima. Tais pions sdo
oriundos de dois processos:
Yy+n—>p+7w-

¢ Producao foto-pion: .

Yy+p—>n+7m

n+p—>p+p+n-
e (Colisao N-N: p=pTp
p+p—on+p+a’

A secdo de choque da produgdo de pions por colisdes nucleon-nucleon
(0=3%x10"°cm?*) ¢ maior que a do processo foto-pidnico (o =10"*cm?), no entanto a
densidade de fotons no plasma € quase que quatro ordens de magnitude maior. Logo, o
processo de produgdo foto-pion ¢ dominante na produgdo de pions. A producdo foto-pion
pode criar um “burst” de neutrinos com energia de 10'* eV (mecanismos de aceleragdo de
Fermi). A colisio N-N pode gerar neutrinos com 30 GeV de energia. Aqui nao
consideraremos os neutrinos produzidos pelos pions.

Os neutrinos produzidos terdo uma energia média tipica entre SMeV e 20MeV e o
meio é inicialmente opaco aos neutrinos de todos os sabores. A medida que o “fireball”
evolui, os neutrinos podem ser distribuidos em trés regides: a regido I contém neutrinos de
todos os sabores; a regido II contém apenas neutrinos eletronicos, sendo transparente aos
neutrinos mudnicos e taudnicos; na regido III todos os neutrinos ja estdo desacoplados. Os
neutrinos produzidos podem escapar também em regides onde a taxa de produgdo ¢ alta e a
profundidade otica ¢ pequena — menor que um. Logo, neutrinos escapam por “bursts” de
desacoplamento do “fireball” e também por emissao continua.

Vamos descrever algumas propriedades gerais de um “fireball” a seguir.
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C.2) Propriedades do “fireball”

Em um equilibrio termodindmico, a densidade de energia (£/V ) e a temperatura (T)
sdo relacionados por, para um volume V,

£ .
< = gal*, C.6
;=8 (C.6)

em que a ¢ a constante de radiacdo e g ¢ um fator que depende da composicao do sistema.
Para as trés regides comentadas de neutrinos temos que:

43
& _g
G = (%)
8
22
g _?

Assumindo uma configuragdo esférica, a temperatura do plasma pode ser expressa
em termos da energia e do raio.

)" :%(esz \R,,)". (C.8)

para T =T, x10" K, e =€, %107 erg e R = Ry x10%° cm .

Os valores iniciais de temperatura, densidade de energia e raio, representados com
um asterisco sao:

£, =10"erg, (C.9)
R. =10%cm e (C.10)
T.=2,1x10"K =17,9/k, MeV , (C.11)

sendo k, a constante de Boltzmann.

Usando os valores iniciais dado por (C.9), (C.10) e (C.11), temos que y, =0,16. Os
neutrinos sdo criados relativamente rapidos em comparacdo com o tempo de escala de
expansdo. Aqui consideramos que a criagdo da quantidade de antineutrinos e neutrinos ¢
igual, uma vez que consideramos uma simetria inicial entre eles.

Como a temperatura ¢ maior que as tipicas energias de ligacdo, os nucleos estdo
quebrados em seus nucleons. Estima-se que deve existir 10 TeV de energia disponivel para
estes barions, conseqiientemente a densidade baridonica maxima ¢
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Ny = 4,7x10" cm™, (C.12)

que ¢ o valor de referéncia para os célculos. Isto implica que a densidade de massa
baridnica é p,.=9,4x10"gxcm™, o que corresponde a uma massa baridnica total em

torno de 6,2x107° massas solares contidas num volume inicial V.
Devido a neutralidade de carga global, a razdo de protons em relagdo aos néutrons
pode ser escrita em termos da fra¢do eletronica Y, . Desta maneira,

ng=n,+n,e (C.13)
n,=Yn,=An,=n_—-n_. (C.14)

An,¢é denominado densidade eletronica de rede.

Sabendo que 7. >>m,c’, os elétrons e positrons sio extremamente relativisticos
(E = pc). A densidade eletronica de rede e a densidade combinada elétron-positron
n,=n_+n_. podem ser expressas, sendo 4, o potencial quimico, por

1 2 e
An, =5y (k,T) pet 5 s (C.15)
3
n, =037 (1;;;) +0(u, ). (C.16)

Por definigdo, Y, <1, entdo An, < n,. Temos um limite superior para a densidade
eletronica de rede e, por conseguinte, para o potencial quimico. Sabemos a densidade
baridnica, portanto, , /k,T. =2x10™ << 1. Logo,

n_,=n.,=14x10"cm™, (C.17)

Nosso “fireball” possui uma pequena quantidade baridnica (n,; <<n,) e também
possui um pequeno potencial quimico (An, << n,). Isto implica que os elétrons e os
positrons sdo ndo-degenerados.

C.3) A Propagacao dos Neutrinos

Os neutrinos se propagam no plasma do “fireball”’, onde a assimetria particula-
antiparticula ¢ muito pequena ou quase zero, que também ¢é o caso, por exemplo, do
Universo primordial. Nestes casos, a relagdo de dispersdo se modifica e, portanto, o
potencial efetivo deve ser alterado, pois correcdes finitas de temperatura devem ser
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consideradas [4, 20, 21, 22]. Estas corre¢oes surgem a partir dos termos dependentes do
momento nos propagadores bosonicos nos diagramas de auto-energia.

Neutrinos eletronicos interagem tanto por corrente carregada quanto por corrente
neutra, enquanto que os neutrinos taudnicos € muonicos interagem somente por corrente
neutra. Até primeira ordem, o potencial efetivo sentido pelos neutrinos ¢ proporcional a
diferenca entre o numero de particulas e antiparticulas. Se um sistema apresenta um niimero
igual de particulas e antiparticulas, o termo de primeira ordem some. Por outro lado, o
préximo termo de contribuigdo (proporcional a 1/M*, em que M ¢é a massa do propagador
bosonico) ¢ proporcional a soma do nimero de densidade de particulas e antiparticulas.

Os neutrinos na regido de plasma podem sofrer absor¢do e processo de
espalhamento, resumidos a seguir:

e Espalhamento elétron (pdsitron)-neutrino: v, +e* =V, +e";
e Espalhamento nucleon-neutrino: v, + N =V, + N ;
e (Captura elétron-neutrino: v, +n —>e +p;

e Captura elétron-antineutrino: v, + p > n+e".

Para as condi¢des iniciais, (C.9), (C.10) e (C.11), o comprimento de livre caminho
médio (mfp) ¢ determinado pelo espalhamento elétron (positron)-neutrino, como
verificamos pela figura C.2 abaixo:

]GE[] y .

106 § RN

A (em)

10¢ 10t 101 1012 108
T (K)

Figura C.2 — [3] Comprimento de livre caminho médio (cm) dos neutrinos eletronicos em funcio da

temperatura em K. A linha pontilhada representa as contribui¢ées individuais, enquanto que a cheia
representa o mpf total.
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Figura C.3 — [3] Comprimento de livre caminho médio (cm) dos neutrinos muénicos e taudnicos em
funcio da temperatura em K. A linha pontilhada representa as contribuicdes individuais, enquanto que
a cheia representa o mpf total.

O livre caminho médio (4) é importante para o célculo da profundidade Optica, que
¢ dada por 7= R/ A, sendo R o comprimento de escala. Sempre que a profundidade dptica é

igual a 1, entdo ocorre desacoplamento instantdneo de algum sabor de neutrino do plasma.
Enquanto o valor da profundidade oOptica for maior que um, dizemos que este plasma ¢
opaco aos neutrinos.

A possui diferentes valores para o neutrino eletronico e para os outros neutrinos,
uma vez que o primeiro também interage por corrente carregada, mas ¢ o0 mesmo para os
neutrinos e antineutrinos de mesmo sabor, j4 que a quantidade de elétrons ¢ igual a de
positrons. Logo, o desacoplamento de neutrinos e antineutrinos ird ocorrer a0 mesmo
tempo. A para os neutrinos eletronicos e para os neutrinos mudnicos ou taudnicos ¢ dado
por, respectivamente,

A9 =37x10%(T,) cm, (C.18)

A4 =1,6x107(T, )" cm . (C.19)

Usando os valores de g = g, para encontrar a profundidade optica para os neutrinos
mudnicos e taudnicos, na regido I, e g =g, para encontrar a profundidade 6ptica para os

neutrinos eletronicos, temos:

7@ =54x(e, )4 (R, )4, (C.20)
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T =7,4% (852 )% (R6,5 )_1%1 . (C.21)

Para as condigdes iniciais, 7“*” > 1, portanto a “fireball” é opaca aos neutrinos de
todos os sabores.

A figura C.4 é um espago de parametros que mostras as trés regioes de plasma,
mostrando as profundidades Opticas e a taxa de criacdo de neutrinos. A linha sélida mostra
os contornos ¥, =1, x, =1, x, =1, 79 =1 e t“" =1; as linhas pontilhadas sdo as
isotérmicas. O * denota os pontos de valor inicial dado pelas equagdes (C.9), (C.10),
(C.11). A trajetoria construida de “0” até “4” corresponde a evolugdo hidrodinamica do
“fireball”. Nao estamos aqui interessados na regido de buracos negros indicada.

log R (cm)

- 1']'-"]]'15] rarent
6.5 1

e Opagm
transparént "

6.3 |

-

N i
T DM

log &£ (erg)

Figura C.4 — [3] Grafico de espago de paridmetros que mostra as trés fases do plasma.

C.4) A evolucao do “fireball”

Enquanto os componentes do plasma estdo fortemente acoplados, isto ¢, o
comprimento de interagdo ¢ muito menor que o tamanho do sistema, o plasma pode ser
descrito como uma esfera homogénea em equilibrio termodindmico com uma tUnica
temperatura. O plasma ird expandir, de maneira adiabatica, por pressdo de radiacao,
convertendo esta energia em energia cinética dos barions. Vamos assumir que a evolucao
do “fireball” ¢ um processo reversivel, isto €, a entropia se conserva, a relagdo raio-
temperatura ¢ dada por
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g(RTY =g,(R,T,) = const., (C.22)

sendo que a energia radiativa e a entropia sdo dadas, respectivamente, por

e :47” 9aR’T* ¢ (C.23)
S = 167” ga(RTY . (C.24)

Enquanto ndo houver mudanga na composi¢ao do plasma podemos escrever:

(eR) = (EORO )= const. e (C.25)
£_% _ const. . (C.26)
T T,

Se ocorrer aniquilacdo, a relagdo temperatura-energia ird se manter ja que a entropia
se conserva. Esta s6 diminui quando ocorre algum desacoplamento. Da relacao (C.22),
notamos que a relagdo durante o desacoplamento pode ser dada por:

RT =R,T,. (C.27)

Agora vamos discutir o que ocorre com a evolugdo do “fireball” com energia inicial
genérica £, ¢ tamanho R,. A medida que ocorrem expansdo e esfriamento do “fireball”,

ele ird de opaco a transparente para os neutrinos, que ¢ quando os neutrinos se desacoplam
do plasma.

Além dos “bursts” de neutrinos, também ha emissdo continua onde a taxa de criagdo
¢ suficientemente alta e o plasma ¢ transparente para os neutrinos.

Partindo do ponto “0” da figura C.4, o plasma expande ao longo de (eR)= (80R0)

até atingir o contorno 7” =1, numa temperatura menor, préxima a 10,3 MeV. Podemos
achar o valor da energia radiativa e da temperatura antes de ocorrer o desacoplamento
usando (C.22):

11/16
b

eV =0.61(9RY) (C.28)

~1/16

TV =1.26(e2RY) (C.29)

A temperatura de 10,3 MeV permanecerd com esse valor durante o primeiro “burst”
de neutrinos mudnicos e taudnicos, o que corresponde ao trecho do ponto “1” até “2” na
figura C.4.
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Para o “burst” de neutrinos eletrdnicos, 7 =1 (ponto “3” até o *“4”),
imediatamente antes, temos:

)11/16 .

£ =0,28(e VR (C.30)

)—1/16

T =0.87(RY (C.31)

Usando os valores iniciais, temos que a temperatura antes do desacoplamento dos
neutrinos eletronicos serd 7,4 MeV.

Durante o primeiro “burst”, de neutrinos mudnicos e taudnicos, ocorre uma
diminui¢do da energia do “fireball” de cerca de 36%. Para o segundo “burst”, de neutrinos
eletronicos, ocorre uma diminuigao de cerca de 21%.

Podemos questionar se ocorrer oscilagdo de neutrinos ird ou ndo influenciar a

evolugdo do “fireball”. Abaixo discutimos resumidamente a oscilagdo de neutrinos num
“fireball”.

C.5) A Oscilagao de neutrinos

Discutimos na se¢do C.3 que o potencial efetivo devera ser modificado devido a
assimetria pequena do meio. Em um plasma relativistico, ndo-degenerado de elétrons,
protons e néutrons, o potencial efetivo sentido pelo neutrino eletronico ¢é [4,21]:

V, =2G.N, Le—(@J L 22 e (C.32)
‘ s ) M,

o potencial efetivo para os neutrinos muonicos e taudnicos ¢ dado por

Vvu,r = \/EGFNVLﬂ,T’ (C.33)
em que
— 1 2 1 2 Ln
L = 5+2sen 6, |L,+ 5—2sen 0, |L, - 5 e (C.34)
1 ) L,
Lye=| -5+ 2sen'0y (L, —L)——" (C.35)

A assimetria da particula ¢ definida como

[ =—e % (C.36)
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sendo N, a densidade de fotons e € dada por

N, = %5(3)#. (C.37)
T

Para antineutrinos, o potencial efetivo deve ser dado pela mudanga L, — —L, .
Tal trabalho so ir4 considerar a oscilagdo de neutrinos para duas familias, usando os
parmetros solares, para os canais V, <>V, € V. <>V, cujos potenciais efetivos sdo

dados, respectivamente, por:
v =393x10"272 (L, —8,18x107°T2, ), (C.38)
v =393x10"272 (- L, —8,18x107°T2 ). (C.39)

Para diferentes valores de assimetria mostramos a figura C.5 (neutrinos) e figura
C.6( antineutrinos) que indicam o valor do potencial em fun¢do da temperatura do
“fireball”.

L g
4xlo 7

2xlo 7
Zwlo

1xlo

E— T (Meif)
a 5 & 7 g 2 10

Figura C.5: Neutrino - Potencial em fun¢do da temperatura para varias assimetrias

(M)

T (M)
0

—1ap7 13

—zanld

-zan”3

—gagTld

-5anT?

-6 LR "

Figura C.6: Antineutrino — Potencial em funcido da temperatura para varias assimetrias (1,5%10-4;
; ;5 1,0x10-6)
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A probabilidade de conversao ¢ dada por

N'sen’?2
Py = 2520 [ﬁj , (C.40)
w 2
com
= (V = Acos26)* + Asen’26 (C.41)
2
sendo A = . Para o célculo da probabilidade aproximamos x = ¢ .

Os pardmetros solares usados foramAm® =7,1x107elV?,sen26 =0,83. Nossa

expressdo de probabilidade de conversdo depende da energia do neutrino, da temperatura,
do angulo de mistura no vacuo, da diferenca de massa ao quadrado e da assimetria matéria-

antimatéria. Esta Gltima possui um valor minimo (L™ =4,47x107°R;’T,;,) € um valor

méximo (L™ = 4.47x107 R.’T,;., ) que dependem do raio e da temperatura do “fireball”.

Para a regido completamente opaca a todos os sabores de neutrinos, para qualquer
valor de assimetria entre 0 maximo e o minimo, as probabilidades de conversdo sdo muito
pequenas. Portanto, podemos dizer que ndo esperamos que ocorra oscilacdo de neutrinos na
regido do ponto “0” até o ponto “1” da figura C.4. O mesmo ocorre para a regido onde
somente os neutrinos eletronicos estdo opacos. A probabilidade de conversao nesta regido —
ponto “2” até ponto “3” da figura C.4 — parece ser insignificante para afetar qualquer tipo
de evolucdo do “fireball”. Probabilidade significante teremos somente quando a
temperatura atingir o valor de 3 MeV e para uma assimetria de cerca de 107, com neutrinos
de energia 5 MeV, como mostramos na figura C. 7 abaixo:

1

z.x10’ 5.x10' 1.x10' z_x10f 5. =10 1.x107

Figura C.7 — Probabilidade de oscilagio para os parimetros solares, com T=3MeV, L=10" ¢ E=5MeV.
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A conclusdo ¢ simples: notamos que, para pardmetros solares e considerando o
canal v, <>V, ocorrerd oscilagdo somente depois dos desacoplamentos dos neutrinos, isto

¢, quando o “fireball” ¢ transparente aos mesmos. Isto significa que a oscilacdo ndo afetard
de maneira significativa a evolugdo do “fireball”. Vale lembrar também que a conversao
mais significativa ocorre quando os neutrinos possuem baixas energias, como 5 MeV.

Na figura C.8, logo abaixo, mostramos as regides onde a ressonancia pode ocorrer.

0.00001

810 °F

L ? L L L

1 2 5 10 20 50 100

Figura C. 8- Regides de ressonincia (parametros solar e neutrinos). Eixo x é temperatura em MeV e o
eixo y é a assimetria L,.

Se considerarmos a conversdo no canal v, <>V , usando os pardmetros

atmosféricos, a probabilidade média de conversdo sera 0,5. No entanto, esta contribui¢ao
ndo afetara a evolugdo do “fireball”, uma vez que os neutrinos mudnicos e taudnicos sao 0s
primeiros a escapar e a conversao ocorre entre estes sabores. Creio que tal conversao nao
afetara a evolucdo em qualquer momento, ja que para tal, deveriamos ter a formacdo de
neutrinos eletronicos a partir dos dois outros sabores. Além do mais, o numero total de
neutrinos mudnicos e taudnicos ndo se alterard e isto ndo afetard o “burst”, uma vez que
eles saem ao mesmo tempo do plasma.

Considerando agora a conversdo no canal V. ¢<>V,, temos que para a primeira
regido ndo existe conversao significativa. Para a segunda regido, ndo temos probabilidade
de conversdo significativa para os antineutrinos. Isto significa que a evolucao do “fireball”
ndo sofrera influéncia da oscilacdo dos antineutrinos também. Abaixo mostramos a
probabilidade mais efetiva encontrada para quando j& tivermos transparéncia em nosso
plasma.
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Figura C. 9— Probabilidade de oscilacio para antineutrinos usando solucio solar e também L=107,
T=3MeV e E=5MeV.

Aqui mostramos as regides de ressondncia para o canal V. <>V

-6

2710 °r
-47107%F
-6°107°F

-8° 10 °}

L L L L L

2 5 10 20 50 100

—-0.00001

Figura C.10 - Regides de ressonincia (parimetros solar e antineutrinos). Eixo x é temperatura em MeV
e 0 eixo y é a assimetria L..

Concluimos que a solu¢do solar ndo modifica a evolucdo do “fireball”, ja que
conversdes significativas s6 ocorrem quando o plasma fica transparente aos neutrinos.

Podemos testar os pardmetros de LSND (Am* =0,5¢V> e sen26 =0,07) para o
canal v, <>v,. A figura C.11 apresenta uma probabilidade de conversdo de cerca de 5%

na eminéncia do primeiro “burst” de neutrinos. Isto poderia transformar neutrinos muonicos
em eletronicos que ainda estdo opacos no plasma do “fireball”, diminuindo a quantidade de
energia sendo liberada no “burst” dos neutrinos mudnicos e taudnicos. A questdo a se
colocar se isto seria ou ndo significativo para a evolugao.
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Figura C.11 — Probabilidade de conversio usando os parametros de LSND. T=10,3MeV, E=5MeV e

Le=1,0.10".
As figuras C.12, C.13 e C.14 mostram a probabilidade de conversdo para a regido
entre os pontos ‘“2” e “3” da figura C.4. Notamos que esta conversdo ocorre para neutrinos

mudnicos que ja estdo transparentes ao plasma do “fireball”.

Frob.

0.af
0.z
0.2
0.1
o .

L 1 h s sem
zown? S.oxin! L_ox1lo' z_ox10" Sowin' 1. w107

Figura C.12 — Probabilidade de conversio usando os parametros de LSND. Le=1,0.10'5, T=9,4MeV e
E=5 MeV.
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Figura C.13 — Probabilidade de conversio usando os parametros de LSND. Le=2,0.10'5, T=8,4 MeV e
E=5MeV.
Frokb .
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Figura C.14 — Probabilidade de conversio usando os parametros de LSND. Le=1,0x10'5, T=7,4MeV,

E=10MeV.

Abaixo mostramos um exemplo de probabilidade de conversdo significativa apos o
segundo “burst”, quando temos transparéncia a todos os tipos de neutrinos.
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Figura C.15 - Probabilidade de conversio usando os parametros de LSND. Le=1,0x10'4, T=3,0MeV,
E=15MeV.

Para a oscilagdo de antineutrinos, no canal v, — V., usando a solugdo LSND,

parece que ndo ocorre conversdo efetiva em nenhuma das regides, nem quando ha
transparéncia para os neutrinos.
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We report about an analytic study imalving the infermediare wave-packet formalism for quantifying some
seeond-order modifications which appear in the neulrine two-lavor conversion formula In particular, we point
oul a residual Ume-dependent phase which, coupled with the spreading/slippage cllects, can subtly modily
the neutring oscillation parameters and limits. Such sccond-order effects are usually ignored in the relativistic
wave-packel treatment, but they present an evident dependence on the propagation regime so that some small
modifications to the oscillation pattern, even in the ultra-relativistic limit, can be quantified. These modihcations
are implemented in the confront with the neutrine oscillation parameter ranges (mass-squared difference Am?
and the mixing-angle &) obtained fmom some reactor experiments and, generically speaking, it parallels the
recent experimental porposes which concern with higher precision parameter me:
show that the effectiveness of a more accurate delermination of Ane® and 8 depends on the wave-packel width

urements. To conclude, we

a and on the averaged propagaling energy Mlux £ which still correspond o open variables for some classes of

experiments.

PACS numbers: (3.65.Pm, 14.60.Pg

Keyword: Wave Packets - Flaver Oscillation - Neutrino

L INTRODUCTION

In the last years, the quantum mechanics of neutrino oscil-
lations [1-3] has experienced much progress on the theoreti-
cal front [4], not only in phenomenoclogical pursuit of a more
refined Aavor conversion formula [5-7], but also in efforts to
give the theory a formal structure within quantum field for-
malism [8-11]. From the point of view of a first quantized
theory and in the context of vacuum oscillations, as a first
analysis, the probability that neutrinos originally created as
a Va flavor-eigenstate with averaged energy E oscillates into a
v Alavor-eigenstate over a distance L is given by

Ami?

4E

Plve wﬁzr.}:%sjf(:e}sim[ ] (e, i=1) (I

where we have assumed that the main aspects of the oscilla-
tion phenomena can be understood by studying the simple-
minded two-flavor problem constructed in terms of the W, (x)
and V.(x) plane-wave mass-eigenstates with the two-flavor
mixing angle represented by 8 and the mass-squared differ-
ence given by Am. As appointed by the D. Groom PDG
review [12], although this equation is frequently quoted and
used in Monte Carlo calculations, the wave function is badly
behaved for reasons larger than about one, where it oscillates

more and more rapidly in the interval between sin{28) = 0 and
.'lrJl:."rJ_

sin (28) = {P) as the arzument increases. Moreover, it
is difficult to relate this function to the exclusion curves de-
scribed in the literature [12].

In fact, the inrermediate wave-packet (WP) approach [13]
eliminates the most controversial points rising up with the

*Electronic adidress: = lexeslzfs, aniczans
"Electronmic address: guzzofis

b B
*Electronic address: £oc

standard plane-wave (PW) formalism [14, 15] since wave-
packets describing propagating mass-eigenstates guarantee
the existence of a coherence length [13]. avoid the ambiguous
approximations in the PW derivation of the phase difference
[16] and, under particular conditions of minimal slippage, re-
covers the oscillation probability given by the standard PW
weatment. Reporting to an analytical study [17], we look for
improving the procedure for obtaining the two-flavor oscilla-
tion parameter exclusion region boundary for a generic class
of oscillation experiments. By knowing that the emergence of
neutrino physics is fueled by such a recent growth in quality
and quantity of experimental data, our main purpose in this
manuscript is discussing how much the determination of mix-
ing parameters and mass-differences can be improved in the
context of the wave-packet phenomenological analysis and,
eventually, suggest a perspective of improvement on bounds
on 8,, before experiments designed specifically for this pa-
rameter start. The first step of our study, which is presented in
section II, concerns with the analytical derivation of a favor
conversion formula where a gaussian momentum distribution
and a power series expansion of the energy up to the second-
order terms are introduced for obtaining analytically inte-
grable probabilities. Adopting a strictly peaked momentum
distribution to construct each mass-eigenstate wave-packet al-
lows us to analytically quantify these rising-up second-order
corrections.  The understanding of physical aspects carried
by neutrino two-flaver oscillation parameters and limits is
presented in section III, where we suggest a more accurate
method for determining the mass-squared difference Am® and
the mixing-angle 8 which are constrained by the experimental
input parameters. In section [V, a phenomenological compar-
ison allows as to confront the second-order WP modifications
with the predicted PW results for several classes of experi-
ments. We draw our conclusions in section V.
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1. INTERMEDIATE WAVE-PACKETS WITH
SECOND-ORDER CORRECTIONS

The time evolution of flavor wave-packets can be described
by the state vector

Oz, = @iz, joos By 4 afz, ) sinBv:
= [du{z, 0 )cos™ 84 iz, ) sin’ 8] vo
[z} =i {z.0)] cos BsinBvp
Dot 2,02 8) Vo + Pl .12 8) v, 2
with flavor and mass-eigenstate indices as previously defined.

The probability of finding a flavor state v, at the instant ¢ is
equal to the integrated hquared modulus D]PTJ'LE.' v coefficient

!;injlﬁ:l{] [N'I'{J‘}}, (3)

P{vg =+ vgit) :f:f: [o a_

where INT{i) represents the mass-eigenstate interference term
given by

INT{t) = Re [E;q:;“(:,ﬂ]@[:,a]]. )

Let us consider mass-eigenstate wave-packets given by

4(z0) = (r)"

at time ¢ = (0, where { = 1, 2. The wave functions which de-
scribe their time evolution are

o) = [ 2

:lp[p___p,}cxp[ rF[ tip, ._], (&)

[ ?] exp [ip ], (5)

where Fj[fl = (p_f+mf]é_ and olp-p) =
(27[0")}33(1:1 [—c‘vﬁ”]_—“] In order to obtain the oscilla-

tion probability, we can calculate the interference term Inv1(1)
by solving the following integral

‘,‘.JL'

exp [%]f do; & ( p-p) exp [~ 1AE 1], o

where we have changed the z-integration into a p.-integration
and introduced the quantities Ap=p,_p,, p, = %[p, + p.) and

Py Jplpz-paexp [~ iAEp 1] =

AE, = E'r[,f_]-Er[:J The oscillation term is bounded by the expo-
nential function of @ Ap at any instant of time. Under this con-
dition we could never observe a pure flavor-eigenstate. Be-
sides, oscillations are considerably suppressed if aAp > 1. A
necessary condition to observe oscillations is that a Ap < 1.
This constraint can also be expressed by 8p 3 Ap where 8p
is the momentum uncertainty of the particle. The overlap be-
tween the momentum distributions is indeed relevant only for
8p % Ap. Consequently, without loss of generality, we can
assume

tdp,
]Nr{.l]:fc’e-{f %W'{;},-;}O}lcxp[ iﬂEMJ']}. (8)
[n the literature. this equation is often obtained by assuming

two mass-eigenstate wave-packets described by the same mo-
mentum distribution centered around the averaze momentum

Brazilian Journal of Physics, vol. | no. 77, 22772722227, 2006

P = p.. This simplifying hypothesis also guarantees insiania-
neows creation of a pure flavor eigenstate v, at t = 0 [16]. [n

fact, for f (z,0) = ¢-(z,0) we get from Eq. (2)

1

i (z,0,8) = (%) ) c.tp[ E] exp[ip.z]

and {y(z,0,8) = 0. In order to obtain an expression for §,(z,1)
by analytically solving the integral in Eq. (&) we firstly rewrite
the energy Fr[,'] as

EY =E [1 | ‘”F‘”] = E[l46,(0,42v))}, )

where E, = (m’ +p0:|L, v, = £ and g, = &5 Meanwhile,
the integral in Eq. (6) can be ana.l'_}nmﬁy hD]\de only if we

consider terms up to order 67 in a power series expansion con-
veniently truncated as

"y
Y i
(100
By solving the integral {8) with the approximation (10) and
performing some mathematical manipulations, we obtain

Fp: [] o, 4 —(I \}l] b ofa)) = E 4 g6 4

InT(t) = Bun(r) x Oscir), (11}

where we have factored the time-vanishing bound of the inter-
ference term given by
. sy b (Avi)?

B =[l+8F e e ] 12

Nor) = (L4 8rr)] pr[ R SI"{I}]} (12}

and the time-oscillating character of the flavor conversion for-
mula given by

0sc(1) = Re {exp[—iAEt — iE1)]} = cos [AE T+ G1)],

1 n Avie
Se{t)=—Al —— | = 13
e} o? (F ) P a 4

alpi  BF) .
Iy [I+SI'![J)|]1 (14

where

and

)= |ilj arctan [Sp{i]]

with p =1 — [3+(4)] &, aF = £~ EO) and F =
v'E, E.. The time-dependent quantities S#(t) and @{t) carry
the second-order corrections and, consequently, the spreading
effect to the oscillation probability formula.

If AE < E, the parameter p is limited b}' the interval [1, —2]
and it assumes the zero value when -* 7z 5. Therefore, by con-
sidering increasing values of p,, from non-relativistic (MR} to
ultra-relativistic {UR) propagation regimes, and fixing ié—

e
the time derivatives of Sp(r) and ©(1) have their signals in-

verted when 'tré reaches the value =|1. The slippage between
the mass-eigenstate wave-packets is quantified by the vanish-
ing behavior of BuD(i). The NR limit is obtained by setting
p*=1and p, = 0in Eq. (12). In the same way, the UR limit

is obtained by setting p* = 4 and p, = E. In fact, the minima]
influence due to second-order corrections occurs when ~& =] -;

(pa0).
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The oscillating function Osc{r) of the interference term
Irr(e) differs from the srandand oscillating term, cos[AF (],
by the presence of the additional phase ®(r) which is essen-
tially a second-order correction. The modifications introduced
by the additional phase ®(r) are presented in Fig. | where we
have compared the time-behavior of Osc(r) to cos [AFE 1] for
different propagation regimes.

Plane Waee
.

iy
e
ey
s

BT =0l
Fa ik c]
E =0
B =duah
E =00

Oset)

AAANN
A

o

AE#In
FIG. 1: The time-behavior of Osc{i] compared with the standard
plane-wave cscillation given by cos[AF 1] for different propagation
regimes. The additional phase @) changes the oscillating character
after some time of propagation. The minimal deviation occurs For
}L'El: R % which is represented by a solid line superposing the planc-
WING CASC.

o

AKt/m

FICGL. 2: Flaver conversion probability time dependence oblained with
the introduction of second-order corrections in the serics expansion
of the energy Tor a strictly peaked momentum distribution (0 (a]]).
Here again we have uscd af = 10.

By superposing the effects of BnD(r) and the oscillating
character Osc{t), we immediately obtain the flavor oscillation
probability which is explicitly given by

g
Plve — vgst] s Hm—j[_a) { 1-]14 !~'s|=2[r]|]_ﬁ

(avi)®

¥ exp [ m] cos [AF 4 BI{J]]} (153

and illustrated in Fig. 2. By comparing with the PW predic-
tions, depending on the propagation regime, the additional
time-dependent phase AD(r) = AFr+ (1) produces a de-
lay/advance in the local maxima of flavor detection. Phe-
nomenologically, we shall demonstrate that such modifica-
tions allow us to guantify small corrections to the averaged
values of neutrino oscillation parameters, i. e. the mixing-
angle and the mass-squared difference. Essentially, it depends
on the product of the wave-packet width a by the averaged
energy .

1. UNDERSTANDING TWO-FLAVOR OSCILLATION
PARAMETERS AND LIMITS

From a practical point of view, we have to establish the in-
pui experimental parameters as being the detector from source
distance [.,, the neutrino energy distribution F and the appear-
ance {disappearance) probability {P). In addition, to make
clear the initial proposition, it is instructive to redefine some
parameters which shall carry the main physical information in
the oscillation formula, i. e.

1 L, b, Pu
b= ———— = — = d uv= =3 16
T WEAE T af " E e

with F previously defined. For real experiments, £ and [,
can have some spread due to various effects. but in a subset
of these experiments, there is a well-defined value of b, about
which the events distribute [12]. Following the same approach
we have adopted while we were analyzing the parameter p
in Eq. (13), if AE < F, which is perfectly acceptable from
the experimental point of view, we can write £ = /EF, =
1(E, + E.) so that an effective PW flavor conversion formula
can be obtained from Eq. (1} as

sin” (28} : -
T“ cos 2y Aed]} . (1T)

(Phew = P{va = vpilo) =

Performing some analogous substitutions, the interference
terms of Eq. (11} which explicitly appears in the WP favor
conversion formula of Eg. (15) can be read in terms of the
above rewritten parameters

Ban(L) = |1 |s|-=[ao}]'5cxp[ M} (18)

14 50°(h,)

Osc(l,) = cos[2b,Amr + Bk )], (19
Sp(l) = —p ﬁ Am® (200
i ' e -

and

21

b)) = %:.utun [S7(b,)] B 5"—“’0]] ,

38, p° [1+ 8¢ (bu)]

with p & 1 — 317, Attempting to the rate & = 8, /b, = (a £)"!
which carries the relevant information concerning with the
wave-packet width and the averaged energy flux, if it is was
sufficiently large (@ 3 1) so that we could ignore the second-
order corrections of Eq. (9), the probability only with the lead-
ing terms could be read as

{F}'wm = Hi”::EEB:I {]

cos [2b, Am”] exp [ 2B vAm™) ]}, (22)
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which, in the particular case of an UR propagation (v = 1), is
taken as a reference in the confront with experimental data
[12]. By the way, despite the relevant dependence on the
propagation regime (V). once we are interested in some real-
istic physical situations, the following analysis will be limited
to the UR propagation regime corresponding to the effective
neutrino energy of the current flavor oscillation experiments.

Strictly speaking, most results in the neutrino mixing list-
ings are presented as Am® limits (or ranges) for sin*(28) = |
. and sin*(28) limits (or ranges) for larze Am®. Toeether,
they summarize the most of the information contained in the
usual Am® % sin®(28) plots which provide the parameter ex-
clusion region boundary in the experiments’ papers. Thus,
we can compare the PW and WP resolutions by enumerating
some relevant aspects which can be observed from the curve
Am® x sin® (28] (see the Fig. 4 in the next section):

13 In both PW and WP cases, for large Am® the fast
oscillations are completely washed out respectively by the
plane-wave resolution or by the smearing out behavior due to
the mass-eigenstate wave-packet decoherence. Consequently
sin® {28) = 2{P} in this limit.

2) For PW calculations the maximum excursion of the
curve to the left occurs at Am® = /26, when sin® (28) = {P}.
When the WP Eq. (22) is used such a maximal point occurs
at the solution of the transcendental equation —20° Anr b, =
tan [2Am® by) which can be approximately given by Amr =
m/2h,(1+ 0(o7)), but we know that the second-order terms
{6") are not being considered. If we had taken into ac-
count the second-order corrections in the WP analysis, the
maximal value would have been accurately given by Am® =
T2k, (1+ 267+ 0{a")), consequently, a little smaller value
than the PW solution.

3) By qualitatively assuming the well-established phe-
nomenological constraints which set Am® < | when
sin’(28) = 1, we can reconstruct the nearly straight-line seg-
ment at the bottom of the curve by expanding the probability
expressions up to order O{{Am®)*} so that we can obtain the
generic solution

b, sin (28) 1/ F, (o)

where we have F..[0) = | for the PW limit, F,, (o) =
| + o for the WP treatment with first-order corrections and
Fo.(0) = 1 +26°+ %L‘n“ for the WP treatment with second-
order corrections. Eventually, if one had abandoned the an-
alytic calculations and had taken into account higher order
terms in the power series expansion of Eqg. (10), there would
have been some minor corrections to the o term in F,... We
discard such minor corrections by assuming F,..(6) = | + 207
which, in fact, is the correct approximation when we are con-
sidering the energy expansion up to second-order terms and
sufficient for comparing the approximations in the Fig. 3. We
emphasize that we must consider the second-order term in
the series expansion in the Eq. (10} since the modifications
emerge with &°. In the toy model constructions presented in
[12] the values of & = 0.23 and @ = 0.3 are used for plotting
the curve Am® x sin” (26). From an immediate analysis of the
Eq. (23) with WP2 approximation we can conclude that more

A (23

A’
|
|
|
|
|

PRy
Wel
15 W2

L1 S——

05+

0o o1 02 003 04 05 06 07 08
=8, /b,

FIG. 3: Relative corrections to the An® value (oblained with the
PW analysis) by assuming the WP treatments with first {(WP1) and
second-order {WP2) corrections in the encrgy expansion. We nor-
malize the result by dividing Am® by Vir) here obviously

e the result by dividing Aw® by g=grss where obviously
APhewe = (Phoes = (Plwe = (P) is oblained from the experimental
results. For instance, by following the WP treatment with second-
order corrections, the correction o the phenomenalogical parameter
Ao’ corresponds o a diminution of approximately 1% of the An®
PW value when & 2 0,100 (af == 10}, 10% when o2 0.342{aF 2 3)
and 20% when & 22 0.530(af = 1.9).

accurate values of Ans’ are constrict to be diminished by ap-
proximately 8% of the value computed with the PW approxi-
martion.

1V, PHENOMENOLOGICAL CONSTRAINTS TO
REACTOR EXPERIMENTS - EXTENSION TO SOLAR AND
SUPERNOVA NEUTRINOS

The first hints that neutrino oscillations actually occur were
serendipitously obtained through early studies of solar neu-
trinos [19] and neutrinos produced in the atmosphere by cos-
mic rays [20, 21]. More recently, nuclear reactors and particle
accelerators have constituted another source of neutrinos uti-
lized for accurate measurements of flavor oscillation parame-
ters and limits. Reactor neutrino experiments correspond es-
sentially to an electron-antineutrino ¥, disappearance experi-
ment where, generically speaking, one looks for the attenua-
tion of the initial neutrino flavor-eigenstate Vo beam in transit
to a detector, where the vy is measured. In contrast to the
detection of even a few wrong-flavor (Vp] neutrinos establish-
ing mixing in an appearance experiment, the disappearance
of a few right-flavor (V) neutrinos goes unobserved because
of statistical Auctuations [12]. For this reason, disappear-
ance experiments usually cannot establish small-probabilities
(sin*(28) < 1). Besides, they can fall into several situations
[12] into which we do not intend to go deep.

By following the purpose of a comparative phenomenclogi-
cal study, we take into account the experimental data from the
Palo Verde [22] and KamLAND [23] experiments by means of
which exclusion plots in the plane Am’ x sin (28) can be elab-
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orated. The Palo Verde experiment [22] consists in a disap-
pearance search for V. oscillations at 0.75 — 0.89 &m distance
from the Palo Verde reactors. As consequence of the exper-
imental analysis we assume the input parameter (P} < 0.084
and the averazed energy F set in the interval 3.5 — 4.2 MeV.
The KamLAND collaboration [23] observes reactor ¥, dis-
appearance at ~ |80 k&m baseline to various Japanese nuclear
power reactors. This is the lower limit on the mass difference
spread unlike all other disappearance experiments [23] and
the observation is consistent with neutrino oscillations, with
mass-difference and mixing angle parameters in the Large
Mixing Angle Solution region of the solar neutrino problem.
In this case, we assume the input parameter (P) > 0.2 with the
reactor V. energy spectrum smaller than 8 MeV and an analy-
sis threshold of 2.6 MeV where the experiment sensitive Anr
range is set down to [07°¢V* [23]. The important point we
atternpt in the Fig. 4 is the comparative modifications due to
second-order corrections, 1. e. we are not setting extremely
accurate input (experimental) parameters but we are setting a
more accurate procedure for obtaining the output parameter
{Am® and 8) ranges and limits.

F BOFHAM 01
r [Palis Verde]
r Excluded
01 | l
0,01 |
E -
P E i
- e,
= 1Ea |
rE E
= L
1E4
E FOGUCTH a8
E (Kl ANTH
E Excluded o
1E-5 B
i i n PR | i S T A
0,01 0.1 1
.-r:'.n:[.':‘s’_l

FIG. 4: MNeutrino oscillation pammeter ranges cxcluded by two
experiments:  the Palo Verde reactor disappearance experiment
(BOEHM 013 and the positive signal from the KamLAND collabo-
ration (EGUCHI 03). We process the inpul paramelers by [ollowing
the WP treatment with first and second-order corrections (W1 and
W2 where we have assumed the wave-packel parameter & ~ (1,342
which leads 1o a 10% correction to the value of An® oblained with
the PW approximation.  The parameter ranges simultancously al-
lowed by both experiments arc represented by the sor filled arca. The
second-order corrections introduce aecwrare modifications o the os-
cillation paramcter rmanges. The neaver is & o 1, the mone relevant is
the contribution due to higher arder terms in the Eq. (107 for deter-
mining such accurate limits.

The analysis of solar neutrino [19, 24] measurements in-
volves considerable input from solar physics and the nuclear
physics involved in the extensive chain of reactions that to-
oether are termed “Standard Solar Model™ (SSM) [25]. Since
the predicted flux of solar neutrinos from SSM is very well-
established [25] we know that the low energy p — p neutrinos
are the most abundant and, since they arise from reactions that
are responsible for most of the energy output of the sun, the
predicted flux of these neutrinos is constrained very precisely
(£2%) by the solar luminosity. The same is not true for higher
energy neutrinos for which the flux is less certain due to uncer-
tainties in the nuclear and solar physics required to compute
them. In fact. the true frontier for solar neutrino experiments
is the real-time. spectral measurement of the flux of neutrinos
below 0.4 MeV produced by p — p reactions. Measurements
of the p — p flux to an accuracy comparable to the accuracy
of the S5M calculation will significantly improve the preci-
sion of the mixing angle [26, 27]. Therefore, an accurate phe-
nomenological analysis for obtaining small modifications to
the oscillation parameters, as we have illustrated in the Fig. 4,
can be really pertinent. In this context, the experimental chal-
lenge is to achieve low background at low energy threshold.
In spite of the higher energy neutrinos being more accessible
experimentally, the corrections to the wave-packet formalism
can be physically relevant for p— p neutrinos with energy dis-
tributed around an averaged value of £ & 10— 100keV. Fol-
lowing some standard procedure [31] for calculating the neu-
trino flux wave-packet width a for p — p solar reactions, we
obtain a = 10-"" — 10-%m = 0.5 — 50 (keV)-!. Such an inter-
val sets a very particular range for the @ parameter comprised
by the interval 5- 10 — 0.2 for £ = 0.01 — 0.4 MeV which
introduces the possibility for WP second-order corrections es-
tablish some not ignoble modifications for the pp neutrino os-
cillation parameter limits.

Turning back to the confront between the PW and the WP
formalism, once we had precise values for the input param-
eters (P}, I, and F.we could determine the effectiveness of
the first/second-order corrections in determining Am? for any
class of neutrino oscillation experiment. For instance, the flux
of atmospheric neutrinos produced by collisions of cosmic
rays (which are mostly protons) with the upper atmosphere is
measured by experiments prepared for abserving v, ¢+ v, and
V. ¢+ V, conversions. [n particular, SuperKamiokande [21]
and MACRO [20] measurements also work on the v, ++ v;
conversion. The neutrino energies range about from 0.1 GeV
to 100G eV which constrains the relevance of WP effects to an
wave-packet width a ~ 107" m. The accelerators experiments
[28-30] cover a higher variety of neutrino flavor conversions
where the neutrino energy flux stays around | — 10GeV the
limitations to the wave-packet width a are analogous which
makes the WP second-order corrections, as a first analysis,
completely irrelevant.

The most prominent contribution from the above discussion
in determining the oscillation parameters and limits can come
with the analysis of supernova neutrinos which, however, are

not yet solidly established by the experimental data. Neutrinos
from SN1987A in the Large Magellanic Cloud were detected
by Kamiokande and IMB detectors - only 19 events. Nowa-
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days. SuperKamickande, SNO, LVD, ICARUS, IceCube are
expected to detect events from the next galactic supernova and
improve the statistics, providing new information on neutrino
properties and supernova. The main problem in studying neu-
trinos oscillation from supernova is the spectral and tempo-
ral evolution of the neutrino burst. In a supernova, the size
of the wave packet is determined by the region of produc-
tion (plasma), due to a process known as pressure broaden-
ing, which depends on the temperature. the plasma density,
the mean free path of the neutrino producing particle and its
mean termal velocity [31]. Neutrinos from supernova core
with 100MeV energy have a wave packet size varying from
~ 5-107""m to ~ 107" m which leads to a wave-packet pa-
rameter aF comprised by the interval 0.25 — 5 for which the
second-order corrections can be relevant if af > 1. There
also are [0 MeV neutrinos, from neutrinosphere, with a wave
packet size of approximately 10-%m with aF == 50.

V. CONCLUSION

We have reported about the intermediate WP prescription
for quantifying the corresponding effects in determining the
corrections to the Am® x sin® (28] curve for two reactor exper-
iments [22, 23]. We have observed that the oscillation param-
eter range deviation from the PW values depends effectively
on the product between the wave-packet width a and the aver-
aged energy flux £ which characterizes the detection process.
The importance of the second-order corrections which come
from the WP construction can also be relevant in the frame-
work of three-neutrine mixing. It is well diffused that the next
question which can be approached experimentally is that of

¢3 mixing. A consequence of a non-zero /., matrix element
will be a small appearance of v, in a bean of v,;: for the par-
ticular case where Anrr, < Am, (experimental data), and for
Ey ~ LAmZ , ignoring matter effects, we can find [31]

Plvg = \I'Ij'..f.}l = =in” (281 sin” (8=} sin® [m”j__;] . (24

This expression illustrates that 8, manifests itself in the am-
plitude of an oscillation with 2-3 like parameters. By assum-
ing an intermediate wave-packet analysis, fine-funing correc-
tions can eventually be relevant. Experimentally, since the
modulation may be parts per thousand or smaller, one needs
both good statistics and low background data. For instance
the KamLAND experiment will significantly reduce the al-
lowed region for Am}, and sin(26,.) relative to the present
results, where the second-order wave-packet corrections can
appear as an additional ingredient for accurately applying the
phenomenological analysis. At the same time, the next ma-
jor goal for the reactor neutrino program will be to attempt
a measurement of sin® (26,,). It can be shown that the reac-
tor experiments have the potential to determine 8,; without
ambiguity from CP violation or matter effects (by assuming
the necessary statistical precision which requires large reac-
tor power and large detector size). With reasonable system-
atic errors (<0 1%) the sensitivity is supposed to reach about
sin(28,,) = 0.01 —0.02[3] and an accurate method of analy-
sis, maybe in the wave packet framework, can be required.
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