Decaimentos de neutrinos induzidos por escalares e
aplicacoes a supernovas

Bruce Lehmann Sanchez Vega

Tese apresentada ao Instituto de Fisica Gleb Wataghin
como requisito para a obtencao do titulo de Mestre em
Fisica

Banca Examinadora:

Orientador: Marcelo Moraes Guzzo, DRCC/IFGW
Co-Orientador: Renata Zukanovich Funchal, FMA /IFUSP
Dr. Orlando Luis Goulart Peres, DRCC/IFGW
Dr. Juan Carlos Montero Garcia, [FT/UNESP

Departamento de Raios Césmicos e Cronologia

Universidade Estadual de Campinas

Campinas
2006



1



11



v



A mi padre, el careloco, mi madre y mi hermana, que los
amo. A Catalina, mi novia, la mujer mas espectacular
del mundo y a Sonia, una mujer sencillamente bella.



vi



“When people run around and around in
circles we say they are crazy. When planets
do it we say they are orbiting.”

Vil



viil



Agradecimentos

Aos professores Marcelo Moraes Guzzo e Renata Zukanovich Funchal por suas discusoes.

Aos professores do IFGW, especialmente a Prof. Carola Dobrigkeit Chinellato e ao Prof. Orlando
Luis Gourlart Peres por ter me apoiado em minha formacao.

Aos meus amigos da Kzona, especialmente ao Alan, Paco, Mila e Vladimir pelo apoio nos momentos
dificeis e pelos bons momentos.

Ao Alexis por sua grande amizade e por seus conselhos.

A CAPES pelo apoio financeiro.

1X






Resumo

Neste trabalho estudamos os decaimentos nao radiativos de neutrinos de Majorana, via bdsons
sem massa, no vacuo e na matéria. Os acoplamentos considerados entre os neutrinos e os bdésons
foram de tipo escalar ou pseudoescalar. Em particular estudamos os processos v; — v; + x e
v; — U; + x (onde x representa o campo escalar ou pseudoescalar). No vécuo, calculamos as
taxas efetivas na ordem mais baixa da teoria de perturbacoes usando o formalismo convencional
para neutrinos de Majorana. Calculamos estas mesmas taxas para o caso da matéria usando o
formalismo de helicidade de dois componentes introduzido em [P. Mannheim, Phys. Rev. D. 37,
1935 (1988)] para uma teoria geral (n,m), onde se tem n campos que pertencem a isodubletos de
SUL(2) (neutrinos ativos) e m campos isosingletos de SUL(2) (neutrinos estéreis).

Decaimentos de neutrinos com tempos de vida relativamentes longos podem ser provados, em
principio, através de observagoes de neutrinos reliquias de supernovas. Portanto, calculamos o fluxo
de antineutrinos 7, reliquias de supernovas que chegam a terra considerando simultaneamente as
oscilagoes e os decaimentos dos neutrinos mencionados anteriormente.
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Abstract

In this work we study nonradiative decays of Majorona neutrinos, via massless bosons, in vacuum
and matter. The considerate couplings between the neutrinos and the bosons were scalar and
pseudoscalar. In particular we study the processes v; — v; + x and v; — ; + x (where is
either scalar or pseudoscalar field). In vacuum, we calculate effective rates in the lowest order of
the perturbation theory using the conventional formalism for Majorana neutrinos. We calculate
the same rates in the matter case using the two-component helicity formalism introduced in [P.
Mannheim, Phys. Rev. D. 37, 1935 (1988)] for a general theory, where there are neutrino fields
belong to SUL(2) isodoublets (active neutrinos) and neutrino fields belong to SUL(2) isosinglets
(sterile neutrinos).

Neutrino decays of relatively long lifetimes could be proved, in principle, through of supernova
relic neutrino (SRN) observations. Therefore, we calculate the antineutrinos flux of SRN that arrive
to the Earth simultaneously considering both neutrino oscillations and the previously mentioned
neutrino decays.
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Introducao

Um nimero de experimentos atuais, os quais tém observado neutrinos atmosféricos [1-3], solares
[4-8] e neutrinos de reatores [9], tém revelado que os neutrinos tém massas diferentes de zero e
que sao misturados. Estas propriedades estao além do modelo padrao. O conhecimento aprendido
gragas a estes experimentos, diferencas de massas e angulos de mistura, nos permite considerar
outras propriedades mais exéticas dos neutrinos, tais como o momento magnético diferente de zero
[10, 11] e decaimentos de neutrinos [12-15].

Nesta dissertagao nosso principal objetivo é considerar decaimentos de neutrinos reliquias de su-
pernovas (SRN) motivados por observagdes atuais e futuras no detector Super-Kamiokande (SK)
[16]. A alternativa mais favordvel para decaimentos de neutrinos [17-20] é introduzir uma la-
grangiana de decaimento efetiva que acople os campos de neutrinos a bésons sem massa carregando
um ndmero leptonico, isto é, um campo escalar complexo ou um campo de majoron [21, 22]. A
lagrangina de interacao que consideramos nesta disertagao é

3
Lipy = Z 9iiViViX + hijiviysvjx, (1)
i.J (i#4)
onde os v’s sao campos proprios de massa de Majorana, g;; e h;; sao as constantes de acoplamento,
e x € um campo de majoron.

Os decaimentos dos neutrinos tem sido considerados como solugoes exéticas aos problemas dos
neutrinos solares ou atmosféricos [19, 23-27]. Estas solugdes nao tém sido validadas experimental-
mente, implicando que os tempos de vida devem ser suficientemente longos para nao perturbar a
atual fenomenologia dos neutrinos. Embora os resultados experimentais nao possam ser explicados
sO por decaimentos, estes podem ser subdominantes. O melhor limite atual é deduzido no con-
texto dos neutrinos solares [13], 7;/m; > 5 x 107*s/eV. De outra maneira, para que os efeitos dos
decaimentos dos neutrinos sejam observédveis em nosso universo, 7;/m; deve ser aproximadamente
7.E/m; < 1/Hy, onde Hy é a constante de Hubble, fazendo Hy = 70 Km s 'Mpc!, e tomando
E ~ O(10)MeV, entao 7;/m; < O(10")s/eV. Os dois limites anteriores implicam que muitas
décadas em 7;/m; estdo ainda abertas para pesquisas experimentais e tedricas.

A exploragao de tempos de vida relativamente longos para neutrinos, e os efeitos dos decai-
mentos, podem ser estudados através de observagoes astrofisicas e cosmoldgicas. Decaimentos de
neutrinos podem mudar profundamente o fluxo de SRN e deixar-lhe perto do limite atual superior
[16], como foi apontado em [12].

Com as motivagoes anteriores consideramos especificamente decaimentos nao radiativos via
um escalar (pseudoescalar) e seu efeito no fluxo de 7, reliquias de supernovas. Para conseguir este
objetivo, esta dissertacao esta organizada da seguinte maneira: no primeiro capitulo estudamos os
decaimentos no vacuo de neutrinos de majorona via um béson de Nambu-Goldstone calculando
as taxas de decaimento gerais para v; — v; + x e v; — U; + x [28]. No capitulo 2 resolvemos
as equacoes de campo de neutrinos de Majorana na matéria, usando o formalismo de helicidade




2 Introducao

de duas componentes introduzido em [29] para uma teoria geral (n,m), onde se tem n campos
que pertencem a isodubletos de SUL(2) (neutrinos ativos) e m campos isosingletos de SUL(2)
(neutrinos estéreis). Estas equagoes sao obtidas da lagrangiana efetiva a baixas energias. Com
a expressao geral do campo encontramos uma equagao que permite obter o espectro de energia
e as massas dos estados préprios de helicidade. Esta expressao se aplica para o caso particular
de duas geragoes. Os casos de dois neutrinos ativos e o de um neutrino ativo mais um estéril sao
tratados. Equacgoes gerais para o espectro de massa sao dadas e mostramos que no caso de neutrinos
relativisticos na matéria ordinaria este espectro coincide com o obtido do efeito Mikheyev-Smirnov-
Wolfenstein (MSW). Demonstramos que a matéria incrementa o espaco de fase disponivel para
os decaimentos entre os diferentes autoestados de helicidade e que quase todos estes decaimentos
sao permitidos. Obtemos expressoes gerais para as taxas de decaimento e para os acoplamentos
efetivos. Finalmente, este formalismo serd usado para deduzir as taxas de decaimento dos neutrinos
de Majorana no vacuo, cujo resultado, comparado com o resultado do capitulo 1, serd usado como
teste de validez e generalidade. No capitulo 3 calculamos o fluxo de antineutrinos 7, reliquias de
supernovas que chegam a terra considerando simultaneamente as oscilacoes e os decaimentos dos
neutrinos no vacuo. Este fluxo é obtido encontrando uma solucao geral da equagao de Boltzman
para a funcao de densidade de niimero de neutrinos reliquias de supernovas por unidade de energia.
Esta solugao é implementada no software Mathematica para fazer o calculo do fluxo dos neutrinos
v, reliquias de supernovas para dois casos diferentes. No primeiro sao tratados os decaimentos
para neutrinos com massas quase degeneradas e hierarquia normal. No segundo sao considerados
os decaimentos para neutrinos com hierarquia invertida e qualquer valor da massa ms. Os fluxos
obtidos sao comparados com os casos de neutrinos estaveis e de decaimento total. Finalmente se
apresentam as conclusoes desta dissertacao.



Capitulo

Decaimento de um neutrino no vacuo via um
boson de Nambu-Goldstone

1.1 Introducao

A estabilidade dos neutrinos é uma das questoes em aberto das propriedades basicas desta particula.
Se os neutrinos sao todos sem massa, eles sao absolutamente estaveis, pelo menos no vacuo; se eles
sao massivos, um neutrino mais pesado pode decair em outro mais leve emitindo particulas tais
como f6tons e bésons sem massa de Nambu-Goldstone [22, 30]. No caso das oscilagoes, a discussao
da instabilidade supoe a existéncia de pelo menos um neutrino massivo, e portanto, supoe-se que os
neutrinos sejam todos massivos, misturados e m(v;) # m(v;) se i # j (veja [31, 32] alguns trabalhos
atuais que discutem evidéncias experimentais de massa e mistura dos neutrinos). Por neutrinos
misturados se entende que os autoestados de interagao do neutrino, v,, estao relacionados com os
autoestados de massa, v;, pela seguinte relagao [33]

3
Vg = Z UniVi, o =e€, T, (1.1)

onde U é uma matriz unitéria.
Possiveis decaimentos sao

vi = Vi,
V1—>VJ+V]€+D]€, (1 2)
Vi_>yj+X7 ‘

Vi — Vi + X.

Neste capitulo serao considerados os dois tltimos tipos de decaimentos dados na equagao (1.2).
Isto é, decaimentos onde um neutrino v; decai via um bdson de Nambu-Goldstone, x, a outro
neutrino estado de massa ;. Alguns limites experimentais e tedricos atuais sobre os decaimentos
dados na equagao (1.2) podem ser encontrados em [34, 35].

Os decaimentos de neutrinos aqui devem ser sempre entendidos a partir dos estados de massa,
v;, e nao dos estados de interacao, v,, isto é, os decaimentos tais como v, — e~ + et + v, nao
podem acontecer a menos que exista uma corrente neutra efetiva que mude o sabor (o acoplamento
vy — I~ 4+ W+ sendo | # 1, onde [,I' = {e, u, 7}, ndo existe no modelo padrao). Por exemplo, o

3



4 Capitulo 1 Decaimento de um neutrino no vacuo via um biéson de Nambu-Goldstone

decaimento v, — v, + 7 significa que, no contexto de duas geracoes, a componente v, de v, decai
via 15 — 11 + 7, 0 que é permitido devido a mistura. O estado final j4 nao ¢ mais o v, mas ele
tem uma componente v, que é ortogonal a v,. Neste sentido v, pode decair em v.

Com estas motivagoes, neste capitulo se calcula as taxas de decaimento gerais no vacuo para

v; — v;+ X e v; — Uj+ x e se mostra que estas podem ser comparaveis para o caso de mg >> my
[28].

1.2 Calculo das taxas de decaimento para os casos v; —
vitxev,—vitx

Considera-se o caso em que trés sabores diferentes de neutrinos de Majorana (ver [33, 36 para
uma defini¢do do campo de neutrino de Majorana) interagem com um béson de Nambu-Goldstone,
majoron, via uma combinagao de acoplamentos tipo Yukawa e pseudoescalar, g;; e h;;. Existem
modelos nos quais estas constantes de acoplamento dependem da origem das massas, mas, neste
caso, se considera um modelo genérico onde elas sao independentes da origem da massa do neutrino
e seus valores sao limitados unicamente por experimentos.

A parte relevante da lagrangiana é

3 3

_ i m; 1 _ _ .
L= Z V; (W“aﬂ — 7) v; + B Z (gzsz'Vj + hz‘ﬂﬂ%”j) X5 (1-3>
i=1 ij (i)

onde v; ¢ um neutrino de Majorana numa notacao de quatro componentes, g;; e h;; sao as constantes
de acoplamento e x representa o campo do majoron.

Trabalhando em ordem mais baixa da teoria de perturbacao, assumindo m; > m; (i # j) e
levando em conta que o propagador dos neutrinos de Majorana tem a mesma forma que para os
neutrinos de Dirac [33], tem-se que a amplitude de decaimento, M, pode ser escrita como

Gij _ thij
7j’/j (> 55) Vi (is 8i) + =205 Dy, 85) VsVi (i Si) 5 (1.4)

M =M, + M, = 5

onde M; e My representam as amplitudes de decaimento de v; —>(V_j) +x (i # j) devidas a parte
escalar e pseudoescalar, respectivamente. p,, s, © = {i,j}, sdo os momenta e spins dos neutrinos.

O modulo ao quadrado desse elemento de matriz é dado por
|M|? = |My|” + | Ms|* + 2Re [My M), (1.5)

onde,



1.2 Cdlculo das tazas de decaimento para os casos v; — v; +x e v; — U+ X 5

G,
16mym;
= 477?;” [(pj -pi t+ mimj) (1-— 5; Si) — (pj -55) (p; - Sj)

+4 (p; - 55) (i - 8i)]
2
M = ST [ 4 ma) (1= 35 96) () = m3) (1475 9})] (1.6)
h2.
= 4man [(pj - pi —mumy) (L+s;-8;) — (pj - 53) (p; - Sj)
+4 (p; - s5) (i - 8i)]

. 9iihij e
2Re [MlMQ] = _—QT’;WJL'GM A PipSivPirSjo,
i'lby

My [* = Tr [(7; +my) (1= 75 55) @+ mi) (1= 75 54)]

como também e possuira trés valores; serd +1 se for uma permutacao par de 0123, serd —1 se

for uma permutacao fmpar de 0123, e 0 se qualquer dos indices estiverem repetidos.

~ (=) . .~
Para calcular essas expressoes para o caso v; — v +x simplesmente se usa a defini¢ao do s*

1 1— 32
sy —sh = - VP g, (17)
mf3 B
onde s’ e s} representam os spins dos estados de helicidade direito e esquerdo respectivamente.
Em unidades naturais, h = ¢ = 1, § = v, onde v ¢é a velocidade do neutrino. Usando essa
definicao de s* se chega a

p-s:p“ — D, _—
m3" g

! m] p I
guo| = —, E

mf p (1.8)
m m
m3  Ef ’
€
o o 1 1= 831 = 5
e pinSiPirsje = €7 | ———DiuPiPiADjo + PiuPirgv09o0
H IACT mimjﬁiﬁj e IAE] 5zﬁ] 1.
(1.9)
Vi=A VI
———— = DiuPiPjrgo0 — =2 PjrPjoPipguo |
mzﬁzﬁ] e J mzﬁzﬂ] IAE] H

sendo €7 anti-simétrico em qualquer par de indices, bem como o termo em colchetes é simétrico
em, ao menos, dois pares de indices, a contracao ¢ zero, logo

2Re [M, M;] = 0. (1.10)
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Assim, a equagao (1.5) fica

(M = | M + | My

= 4773?7% [(p - ps +mimy) (1 = s+ 50) + (p; - 53) (P - 55)] (1.11)
" (g mms) (14 55 50) = (g 50) i 55

4mim]~

Para calcular esta expressao para o caso de um neutrino decaindo em neutrino ou antineutrino,
serd assumido que s; = sy, e s; = £57, ja que a terminologia usual adota o estado de helicidade

negativa para o neutrino e o estado de helicidade positiva para o antineutrino. Assim

(pj - pi +mamy) (1 — ;- si) + (pj - s:) (pi - 85) =
= [(pj - 8i) (pi - 55) — (pj - i) (85 * )]

+ [pj - pi + mimg] —mim; (s; - si) ;

(1.12)

mas, neste 1ltimo termo

1 V1-05; 1 V1= 32
" [_mi@p S gw] =gt P+ L)
(1.13)
. lw,/l—ﬁf Wl 1 ~+1/1_ﬁj2E-
(7 mjﬁjp] ﬁj g mjﬁjp] pl ﬁj — L,
e portanto
(pi-s;) (p; - ;) = (pj'pi)2 _ (p]"pl)\/l_ﬁizE'_ (pj - pi) Vl_ﬁ?E,
,/1—6?\/1—@?
E,E;
A
(§]

(p; - pi)° _ (i-pi) \/1_@23_ (pj - pi) V 1_6sz

i

(P - pi) (55 5:) = mm; 3B miB; Bi Lomib, bi (1.15)
+ B (pj .pi> '

Entao, o termo

V1= BVI-5
[EiE; = pj - pil (1.16)

[(pj - 8i) (pi - 85) — (pj i) (85 - 80)] = 3.5,




1.2 Cdlculo das tazas de decaimento para os casos v; — v; +x e v; — U+ X 7

Com a defini¢ao de s; e s; se pode obter

(0; - 1) L VI-E \/1—5?]5'

S - S’i — — - Y @
’ mim; B0 m;B; Bi Tom; Bi (1.17)
JI-BVI= 7
+ :
BiB;
Assim, substituindo (1.16),(1.17) em (1.12), e essa em (1.11),
2
9ij Bi3; 1 1
M= 22 [p-pi[ - - ]wﬂ»
| 1| 4516] ( J ) mimj mimj EZE] J (1 18)
+miE]’ iji _ mgm; 1 '
iji miEj EZE] '
h2. B3 1 1
M2:i|:p.pl|: vy + 1_515
’ 2| 4626] ( J ) mimj mimj ElE] J (1 19>

+miEj ijz' _ m;m; . 1:| '

ijz- m,;Ej EZE]
Agora, p; - p; pode ser calculado no referencial, no qual o neutrino v; estd em repouso e da con-
servagao do quadrimomento (o qualquer outro referencial), tem-se

2 2
m; +m;

5 (1.20)

bj-bi =

Substituindo a equacio (1.20) em (1.18) e (1.19) chegamos & férmula geral para |M;|* e | M|

2 [mZ+m3 [ 3,6 1 1
|My|* = % [ ’ [6@ - - }4'@‘5]'
+miEj + iji _ m;mg; 11 '
iji m,-Ej EZE] ’
Rz [mZ+m3 [ 55 1 1
|M,|* = =X { d { Gib; + } — Bif)
miEj iji m;ms; .
+ - —1].
iji miEj E}EWZ

Para neutrinos ultra-relativisticos onde §; = 8; = 1 e E; >> m;, E; >> m; se pode escrever

2
M| 29 gy 2070, 70 1.23
| 4[+W@+W&] (1.23)
h2. Tm.E. m: B
My~ 4 |00 70 9f 1.24

Substituindo (1.23),(1.24) em (1.11), finalmente a amplitude de decaimento pode ser escrita como

2 2

9ij h3;
L(A4+2)+ -2 (A-2), (1.25)

My —vi+x) =22
M (vi — v +X)I" =5 5
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onde A = (m;E;)/(m;E;) + (m; E;) [ (m; E;).
Para calcular | M (v; — 7; + x)|° apenas é necessario mudar s; — —s;, e desta maneira para o
decaimento envolvendo o antineutrino as amplitudes sao

2o [mi4+m3 [ BiB; 1 1
My P = 2 { ][6@ + + }Jr@ﬂj
miEj iji m;my; 1 .
iji miEj EZE] ’
Rz [mZ+m? [ 5,3 1 1
|My* = —2 { ’ [ﬁﬁj + - ] — BB

ml-Ej iji mimj
iji miEj EZE]

Novamente, para neutrinos ultra-relativisticos onde 3; = 3; ~ 1 e E; >> m;, E; >> m; se obtem

+|.

M| = %ﬂ [—J - A] , (1.28)
m;m;
2 2 2
|M2|Qg@ M_A 7 (1.29)
4 m;m;
portanto nessa aproximagcao
2 2 2 2
_ gi; + hi; [mi +m;
M (v; — 7+ X)|? = 22 J{ ]—4. (1.30)
J 4 m;m;

As taxas de decaimento correspondentes sao

m;m; 2 2 1
I'vi—vj+x)= e [92 {£+2+;ln(:p)————}

167E; |77 |2 22 2a3 (1.31)
, [ 2 2 1] '
_ mim; , o o\ [T 2 1]

onde x = m;/m;. Pode ser visto de (1.31) e (1.32) que as taxas de decaimento para os dois
processos considerados sao comparaveis, independente da natureza dos acoplamentos. De fato, no
limite m; >> m; as taxas de decaimento para os dois casos sao iguais:

gin + h?j 2

> 1.
3k, (1.33)

D(wvi—vi+x)=T (1 =0+ x) =



Capitulo

Decaimento de neutrinos na matéria via um
boson de Nambu-Goldstone

2.1 Introducao

As propriedades dos neutrinos na matéria podem ser muito diferentes daquelas no vacuo. Um
fendmeno interessante muito conhecido é o efeito MSW [37, 38]. As equagoes do MSW descrevem
a evolucao dos estados de interagao dos neutrinos e sua mistura com os estados préprios da energia.
Mas elas nao contém informacao da estrutura do campo do neutrino na matéria. Esta sé se pode
achar resolvendo as equagoes efetivas de campo dos neutrinos. De outra maneira, o campo efetivo
do neutrino na matéria, em presenca de mistura, é essencial para fazer calculos realisticos de
decaimentos de neutrinos.

Portanto, neste capitulo resolvemos as equacoes de campo de neutrinos de Majorana na matéria,
usando o formalismo de helicidade de dois componentes introduzido em [29] para uma teoria geral
(n,m), onde se tem n campos que pertencem a isodubletos de SUp(2) (neutrinos ativos) e m
campos isosingletos de SUp(2) (neutrinos estéreis). Estas equagbes sdo obtidas da lagrangiana
efetiva a baixas energias. Com a expressao geral do campo se encontra uma equac¢ao que permite
obter o espectro de energia e as massas dos estados proprios de helicidade. Esta expressao se aplica
para o caso particular de duas geracoes. Os casos de dois neutrinos ativos e o de um neutrino ativo
mais um estéril sao tratados. Equacoes gerais para o espectro de massa sao dadas e se mostra que
no caso de neutrinos relativisticos na matéria ordindaria este espectro coincide com o obtido do efeito
MSW. Demonstra-se que a matéria incrementa o espacgo de fase disponivel para os decaimentos
entre os diferentes autoestados de helicidade e que quase todos estes decaimentos, por exemplo,
v; — vy, sdo possiveis para diferentes densidades de matéria, a despeito do caso do vécuo!.
Estudam-se os decaimentos de neutrinos de Majorana na matéria via dois tipos diferentes de
acoplamentos, pseudoescalar e escalar. O tipo de lagrangiana usada é genérica, isto é, independente
do modelo. Neste enfoque, as constantes de acoplamentos sao independentes da origem das massas
e unicamente sao limitadas pelos experimentos. Obtém-se expressoes gerais para as taxas de
decaimento e para os acoplamentos efetivos. Destes acoplamentos pode se ver que a despeito do
vacuo eles sao misturados, implicando que decaimentos rapidos podem acontecer, ainda que a
matriz de acoplamentos seja gerada pelo mesmo mecanismo que a matriz de massa.

Finalmente, este formalismo sera usado para deduzir as taxas de decaimento dos neutrinos de

LA este respeito ver capitulo 1
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Majorana no vacuo, cujo resultado, comparado com o resultado do capitulo 1, serd usado como
teste de validez e generalidade.

2.2 Formalismo de helicidade para campos de neutrinos na
matéria

Considera-se uma teoria geral (n,m) na qual hd n campos de neutrinos isodubletos de SU(2).,
e m campos de neutrinos isosingletos de SU(2);. Denotamos os campos de neutrinos de dois
componentes na base de interacio por ®Y com a = 1,...,n para os n campos de neutrinos
isodubletos de SU(2);, e « = n+1,..., N para os m campos de neutrinos isosingletos de SU(2),
(N =n+m).

A lagrangiana no vacuo é

1 N

N
. i - T . * *
L=>) oNi(iog—io-v)ey - 5 > (@ Mooy — o TMY ic* o)), (2.)
a=1 a,f=1

onde MY é uma matriz de massa simétrica complexa N x N que pode ser decomposta como

w w
mw = | Moy M) (2.2)
My~ My |

onde M (‘ff) e M %) sao duas matrizes de massa de Majorana simétricas complexas n X n e m X m,

respectivamente, e M(VlV)) ¢ uma matriz de massa de Dirac complexa. A matriz de massa M"W
complexa pode ser diagonalizada por uma transformacao

UMYU = MM, (2.3)

onde UTU = UUT = I ¢ MM ¢ uma matriz N x N diagonal com valores prépios reais e definidos
positivamente (M) = m,d..

Para termos uma idéia de como obter a lagrangiana (2.1), ilustraremos o caso para um unico
neutrino. O caso para N neutrinos é facilmente derivavel deste. A lagrangiana para um tnico
neutrino é

1
L= 517]\/[(7:’}/#8” - m)I/M, (24)

onde
vy = vi(z) + Vf(x), (2.5)

aqui o sub-indice M se refere ao fato que o neutrino é de Majorana e a L ao fato que estamos
tomando o campo de quiralidade esquerda.

1
L= {7V Qvy + Vg in"Ouvy, — mlpLvg + vive]} (2.6)
2.6
1, . ’ 5 %
T3 {7 O + v in" O, — mlpvp + LV}

O segundo termo de (2.6) ¢ zero, e portanto

. m._ _
L = vpin"ouvy — E[VLVS + 7%u1), (2.7)
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a equacao de campo para vy, fica
V"0, — mvf = 0. (2.8)

Os quadri-espinores v, e ¢ estio relacionados com os bi-espinores ®" por
(I)W
vy = 0 s

(2.9)
C - 2% 0
Vp =y vy = ( g2V ) )

onde 02 é a matriz de Pauli.
Substituindo (2.9) em (2.7) a lagrangiana na representagao bi-espinorial é facilmente derivavel.

L=aVi(igy—io v)dW - % {CIDWTZ'JZQ)W - @W*z’a?@W*} , (2.10)

de (2.10) se vé facilmente que para N particulas a lagrangiana toma a forma de (2.1).
Os campos de neutrinos de duas componentes na base de massa ® (a = 1,..., N) podem se
definir como

N
O = Uaa®) (2.11)
a=1

Substituindo (2.11) em (2.1) se tem para a parte cinética da lagrangiana

N
Lx =Y _ @Mi(idy—io-v)®), (2.12)

a=1
e para o termo de massa de (2.1)

N
1 | e
Lar = —5ma ) (@i‘ﬂza?cbi” — Mg pM ) . (2.13)

a=1

Portanto a lagrangiana total no vacuo na base de massa é

N
— - 1 *
L=>Y" [CI)QM(Z'@O —io V) — 5 (@34%02@34 — oMijg2pM )] . (2.14)

a=1

Da equagao (2.14) se vé que a base de massa diagonaliza o Hamiltoniano no vécuo e portanto é
correto usa-la para quantizar os campos dos neutrinos no vacuo. Os campos ®Y no vécuo sio
superposicoes dos campos de massa ®M.

A corrente leptonica carregada da lagrangiana de interacao fraca é dada por

n n N
=2 'l =23 lay Koarlt, (2.15)
a=1

a=1 a=1

onde l,r(a =1,...,n) s@o os campos leptonicos esquerdos carregados e se define por conveniéncia
K (matriz n x N) tal que Koy = Ugq pataa = 1,...,nea = 1,..., N. Esta matriz satisfaz K KT = I
mas nao KTK # I para m # 0.
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Quando o neutrino se propaga na matéria, sua energia é mudada devido as interacoes fracas
com particulas do meio. A lagrangiana efetiva na matéria é dada por

Ly =-)Y o'Vl (2.16)
a=1

onde a matriz potencial é diagonal, com V¥ = Vi + Viy e V,, = Vi para a = 2,..,n e supondo
aqui um meio rico em elétrons e nucleons. Os potenciais Vi e Vv descrevem a interagao coerente
de corrente carregada e corrente neutra dos neutrinos com a matéria. Para ver como a lagrangiana
de (2.16) chega a ter essa forma se faz

iLw,,, = (%) [e(p1)7Ver (p2)] j@—%: [Ze(p3)77er(pa)] - (2.17)

Esta é a lagrangina efetiva de interacao fraca para corrente carregada (podemos desprezar o mo-
mento do W™ no propagador em comparcao com sua massa, ja que estamos trabalhando em baixas

energias). Usando 8‘3’\%/ = G—\/g e fazendo uma transformagao de Fierz (apéndice B) se chega a
AGp _ _
L., = _W’/e(p?»)’YuVeL(p?)e(pl)’Y“eL(p4)' (2.18)

Isto da a seguinte contribuicao a lagrangiana efetiva
LWeff = _\/ﬁGFNeDeL/YOVeLu (219)

onde se calculou o espalhamento para frente e foi feita uma média sobre os campos dos elétrons
no meio. N, é a densidade do ntimero de elétrons 2. Escrevendo (2.19) na representacio de dois
componentes obtemos a equagao (2.16).

A lagrangiana efetiva na matéria na base de massa é

N

- 1 *
Lr=Y l@%(@'ao —i - V)oY — om, (@514%2@5;4 — M2 )}
R (2.20)
)
- > ey,
a,b=1
onde
N
Vi = KoV K, (2.21)
a=1

contrariamente & lagrangiana no vdcuo (2.14), que pode ser diagonalizada na base de massa ®
a lagrangiana na matéria nado pode ser diagonalizada nesta base, como se vé de (2.20). Além
disso, nao se pode falar de uma mistura adicional devido aos efeitos da matéria, ja que, como é
facilmente visto de (2.20), os termos de massa e potencial na lagrangiana nao sdo simultaneamente
diagonalizaveis. Apesar disso, as equagoes de campo podem ser resolvidas. Aplicando as equagoes
de Euler-Lagrange obtemos as seguintes equagoes de campo

N
(i — i 7 - V)M (2) + mqic @M (z) — S VMM (2) = 0, (2.22)
b=1

2Para ver uma deducdo completa dos potenciais efetivos de corrente carregada e corrente neutra dos neutrinos
em meio rico de elétrons e nucleons ver o apéndice A.
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onde a = 1,..., N. Para resolver estas equacoes de campo se expandem os campos ®(z) como
superposicoes de espinores de onda plana com helicidade definida.

oM (7) = DY [Ah p.t)+ BM(p, t)] w(D,h), (2.23)

V( 27 h=+1

onde h = £1 denota a helicidade, Agh)(ﬁ, t) e th)(ﬁ, t) a parte de freqiiéncia (+) e (—) respecti-

-
vamente, e w(P,t) sdo bi-espinores ortonormalizados que sao estados préprios da helicidade.

N
AL @, 1) = Y ol (Phay (7, e ™, (2.24)
j=1
P (h*(_ p — oy —iEMt
h(p, h)B{* (= p,t) =Y B (P)aj(p,h)e 5, (2.25)
j=1

onde (9) ' (9) ”

- . cos (5 o y_ [ —sin(g e’
vs ( apyee ) +0o=(Taty ) 20
p= (P, 0,9). P p h) sao fatores de fase, Ej(h) (j = 1,...,N) sao os valores préprios

da energia e aj(p, h) (j =1,...,N) sao os operadores que obedecem as relagoes de anticomutagao

(h)

canonica. Para achar os valores dos coeficientes ag;-)(P) e fB,; (P) para cada valor préprio de

helicidade h = %1 se substitui (2.24) e (2.25) em (2.23) e isto em (2.22). De (2.25) se tem

- (h)
B () = hn(—p, h Zﬁfw al(—p, e, (2.27)
j=1

substituindo (2.27) em (2.23)

[a(h)(P)aj(z, h)e‘iEyL)t”;';w(E, h)
j=1 h==+1 (2.28)

— % — . ~(h) . g —
+hn (D, 1) B (P)al(p, h)e™ P T w(—p, )| |

(2m)3 = = (2.29)
—hA(PYal(p, )BT (B, —h))

com o campo, escrito desta maneira, podemos calcular as seguintes relagoes

000} (v) = EY [l (Pyay(8, e 7 (5, h)

J 1 h=+1 (2.30)
* P iBMi—ip. T
RO (P)al(B. 1) ™ (B, )]
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* - iEMip T 9w
mqio?®M (x a(h) (P)al(p,h)eT 7P 7 (ig?w* (p, b))
2 J
V(2m)? j= 1h +1
(h) - EMiip T 2 kT
—hﬁaj (P)aj(p,h)e " (ic“w*(p,—h))|,
usando ia2w*(5, h) = —hw(z, —h) a equagao anterior fica

Maio?®M (z) = / \/?Z 3 [ P)al (B, h)e™ 1 T, —h)

j=1 h==£1
— . ~(h) T —
_hﬁ((l?)(P)aj(p’ h)e—zE]. t+1p-xw<p’ h)] :
- 2| (h) - —iEM™ip. T
/ Z Z o-D [aaj P)aj(p,h)e "
v (2m)? j=1 h==41

— % — i (h) 77;".5’ —
w(p,h)—i-hﬂg) (P)a}(p,h)e By t=ip w(p,—h)],

usando o - P w(P, h) = hPw(P, k) se tem

=~ C dr < ot
—i 0V @ () :/—p?, Z Z hP [Oé((j;)(P)aj(P,h)e‘ZEJ(-h)tﬂp'f

(2m) j=1 h==+1
w(P,h) — W (P)al (8, h)e™ = Fas(p, —h)|

e finalmente

N

AP <
vielw =~ [ Sy

b=1

w(P,h) = RV (PYal (9, h)e =7 T (p, —h)] .
Substituindo (2.30),(2.32),(2.34),(2.35) em (2.22) se tem

N
EPM o (P) + hPal)(P) - m.fl (P) - S" Vol (P)

a
b=1

(), T "
aj<p,h>e-”%- D5 1) ¢ (12 50— PA"(P) — mahalt)(P)
+ Y VA hBL(P) | al(p W) T (B, —h) ¢ =
b=1

-
como os w(P, h) sao linearmente independentes, esta equagao satisfaz se

(EY + 1P)al) (P) =m0 ( Z —0,

N
h h h =gl
(B = hP)B (P) = maay) (P) + 3 _ Vil (P) = 0.
b=1

(2.31)

(2.32)

(2.33)

(2.34)

(2.35)

(2.36)

(2.37)

(2.38)
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As equagoes (2. 37) (2.38) nos permitem calcular os valores préprios da energia e os valores dos

(h) (h) z Soq oF :
coeficientes oy’ (P) e f3,; (P). Também se pode ver como as solugdes sdo ortogonais se cumpre a

seguinte relacao
N
> [l (P)aly) (P) + 80 (P)S ()] = o (2.39)
a=1

Interpretando os operadores aj(p, h) e aj(p, h) como os operadores de aniquilagao e criacao, re-
spectivamente, obedecendo as regras de anticomutacao canonicas se chega ao hamiltoniano correto,
normalmente ordenado dado por

H= /dp Z Ly (B, =) + EDal (B, 1)ay(B, )] (2.40)

Para neutrinos relativisticos para os quais m, << P (a = 1,...,N) e V << P, as relagoes de
dispersao Ej(.h)2 = P2+ m§h)2 podem ser aproximadas a

(h)2
W ~ J 2.41
J 2P’ ( )
onde j=1,..,Ne m§-h)2 sao as massas efetivas quadradas na matéria. A ordem mais baixa se tem
Py = 2al(P 2.42
55 (P) = DealF(P), (2.4
© m
ay (P) = 5565 (P). (2.43)
Substituindo (2.41), (2.42) e (2.43) em (2.37) e (2.38)
(—)2 2
m; T —ms
JT ] Z ab Oéb] O, (244)
my* —m (+) - (+)
a o+ * o+
JT@U (P)+ Zvajl\:l By; " (P) =0, (2.45)
=1
onde a = 1,.., N. Da equacao (2.39) e (2.42) podemos escrever
N N2
2 [ & (P)al)(P) + (57) a§i>*<P>a£j><P>] =5 (2:46)
a=1

e aplicando a condi¢ao para neutrinos relativisticos (m, << P) obtemos

N
>l (P)aly () =6y (2.47)
a=1

Fazendo um célculo similar com (2.39) e (2.43)

iv: [(;%)2 D P)si (P )+5¢§j)*(P)ﬁ$)(P)} —
. (2.48)

NZW* )8, (P)



16 Capitulo 2 Decaimento de neutrinos na matéria via um boson de Nambu-Goldstone

De (2.47) e (2.48) se pode concluir que as N solugoes Oz(j_-)(P) e as N ﬁé}r)(P) para neutrinos

Qa

relativisticos formam matrizes N X N unitdrias. Multiplicando (2.44) por Zf\il a;;)T(P) e usando
a unitariedade de oz(_-)(P) e ﬁ(+)(P) obtemos

aj aj

N N

0= 3.3 ol (Pl (P) =0, (2.49)

i=1 b=1

( 2
mj - ma

A equacao anterior pode ser escrita em forma matricial
aIN(PYMM 2PV M) (P) = MT?(P), (2.50)

onde MM*(P) = m26, e Mé;p = mégp(P)(Sab. Fazendo um procedimento similar para (2.45) se
obtém

BN PY MM — 2PV M9 3 (P) = MB?(P). (2.51)

De (2.50) e (2.51) se deduz que na aproximagao relativistica as componentes da expansao de onda
plana do campo ®(z) misturam de uma maneira simples através das matrizes unitérias ozé;)(P)
e ﬁc(l;-’)(P). Isto leva a uma mistura simples dos estados do neutrino que ¢é a fonte das oscilagoes
dos neutrinos. Devido a mistura, que depende do momento, e de um campo, que contem uma
superposicao de um nimero infinito de componentes de momenta, nao se tem uma mistura simples

dos campos na matéria.

2.3 Calculo das massas efetivas para duas geracoes de neu-
trinos na matéria

2.3.1 Caso (2,0)

Como uma aplicac¢ao simples do formalismo da segao anterior, considera-se o caso de (n,m) = (2,0),
isto é, quando se tem dois neutrinos ativos e nenhum estéril. As matrizes de mistura K e U, e as
matrizes de interacao V" e VM sio dadas neste caso por

] cosg singe?
K=U= [ —sing cos e’ } ’ (2.52)
VW _ [ VN ‘(i)‘ VC ‘EN :| 7 (253)

(2.54)

Vy +Vocos? ¢ Ve cos ¢psin ge'd
M _ gty W N+ Vo Vo
VI = KIVER = [Vccos¢sin¢e_“5 Vn + Vosin?¢ |’
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onde Vi e Vi sdo os potenciais de corrente neutra e corrente carregada, respectivamente. O sistema
de 2N = 4 equagoes (2.37) e (2.38) pode ser escrito na forma matricial como

FP+ Vi my VA 0 [ Qay; (
M M ()
mq +P ‘/11 0 ‘/21 .
0 —ny mo +P — \/2];4 (£)
- _ (2.55)

)

_ E(i) 1j )
- (*)
)

L 25

Esta equacao permite achar os valores proprios da energia e, com isto, usando a equacao de
dispersao, as massas efetivas quadradas na matéria. Portanto, as massas sao

1 1
m®?(P) = FP(2Vy + V) + 5 [l +m3 + Vi + (Vi + Vo)?] = 5A),

1 1
m$P(P) = FP(2Vy + Vi) + 5 [m? +m2+ Vi + (Vi + Vo) + §A<i>, 250
2.56

A2 [A cos(2¢) — 2V (FP + VN)]2 +[A sin(2q§)]2
+ VEL{VE +4Va(FP + Vy) + (mgy — my)?sin®(29) — 2A cos(2¢)
+2mamy sin®(2¢) [1 — cos(20)]}

onde A = m2 —m?.

A contribuicao da matéria as massas quadradas dos neutrinos sao muito importantes em seus
decaimentos, uma vez que isto induza um incremento no espaco de fase disponivel. Isto se pode ver
na figura 2.1, onde se mostra as massas efetivas quadradas como fungoes da densidade da matéria
p. A composicao da matéria em geral nao é constante, e entdo, para ilustrar isso, fizemos uma
densidade relativa de nimero de elétrons, Y, (ver o apéndice A), e os potenciais Vy e V¢ varidveis
exponencialmente, como se mostra nas figuras 2.2(a) e 2.2(b). Da figura 2.1 se pode ver que para
altas densidades de energia, o incremento no espacgo de fase é significativo e os modos possiveis
de decaimento dependem da densidade relativa do niimeros de elétrons. Por exemplo, das figuras

2.1 e 2.2 é claro que quando Y, > 0.5 o decaimento A V§+) (o qual num meio muito denso

corresponde ao decaimento - V/S+)) ¢é possivel, mas quando Y, < 0.5 o decaimento inverso é
possivel, e, similarmente, para os outros decaimentos.

Para o caso de neutrinos relativisticos na matéria ordindria (V' << m,) se pode usar as equagoes
(2.44) e (2.45) para achar o espectro de massas dos neutrinos autoestados de massa na matéria.

Nesta aproximacao, as massas estao dadas por

1 1

mgiﬂ(p) =FP(2VN+ Vo) + §(m% + m%) B §A(i)(P)’ (2.57)
1 1 |

m$2(P) = FP2Vy + Vo) + §(m? +m3) + §A(i)(P>’

onde A@) &

A®) = \/ [A cos(20) + 2PVe]? + [Asin(2¢)]%. (2.58)
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Figura 2.1: Comportamento das massas quadradas efetivas em funcao da densidade de matéria para o

caso (2,0). A energia do neutrino é 10 MeV e os parametros do vacuo sao sin¢ = 0.1, m; = 0.1 eV,
mo = 10 eV.

O angulo de mistura na matéria esta dado por

F2PVe sin(2¢)
tan[2¢(P)] = . 2.59
an[2¢(P)] A + 2PV cos(2¢) (2.59)
As equagoes (2.57) e (2.59) coincidem com os valores calculados no efeito MSW [37-39]. Esta
aproximacao € relevante para as densidades de matéria V << P e m, << P, e em particular na
proximidade da regido de ressonancia para neutrinos relativisticos onde PV ~ m?2 << P. Veja
figura 2.3.

2.3.2 Caso (1,1)

Para o caso de duas geragoes (1, 1), isto é, quando se tem um neutrino ativo e um estéril, o célculo
das massas efetivas é similar ao caso anterior. Neste caso, tem-se V}} = Vy + Vo e V)i =0. O
sistema de 2N = 4 equagoes (2.37) e (2.38) pode ser escrito em forma matricial como

:FP+ ‘/1‘;[/03) my ‘/111‘/0¢S¢€i§ 0
my +P - VY3 0 —VCySse™
Vl‘f/C¢S¢e_i5 0 :FP+ VKVS; Mo
0 —VV CySge® Mo +P - VYS:
(P (P (260)
" ﬁ%i;(P) _p® iii(P)
a2j)(P) ’ Qg (P)
(P) )
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(a) Densidades relativas de ntimeros de elétrons Y, e de ntimero de nucleons Y,
(Yo+Y,=1).
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(b) Comportamento dos potenciais efetivos Vi (p) e Vo (p) em funcao da densidade
de matéria.

Figura 2.2: Potenciais e densidades relativas considerados.
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Figura 2.3: Comportamento das massas quadradas efetivas em funcao da densidade da matéria para o
caso (2,0). A energia do neutrino é 10 MeV e os parametros do vacuo sao sin¢ = 0.1, m; = 0.1 eV,

mo = 10 eV. Esta é a regiao de ressonancia na aproximacao MSW do caso da figura 2.1.

onde Cy = cos ¢ e Sy = sin ¢. Esta equacao permite achar os valores préprios da energia, e, usando

a equacao de dispersao, as massas efetivas quadradas na matéria. Portanto, as massas sao

1 1
m?(P) = FP(Vy + Vo) + = [m2 +m2 + (Vi + Ve)?] — A,

2 2
1 1
my P (P) = FP(Vy + Vo) + 5 [mf +m3 + (Viy + Vo)’ + 54,

A2 = [A cos(2¢) £ 2P(Viy + Ve)]? + [Asin(26))
+ (Vv + Vo) {(Vy + Vo)? FAP(Vy + Vg) + (mg — my)? sin®(2¢) — 24 cos(2¢)
+2mymy sin®(26) [1 — cos(20)]} ,
onde A = m2 —m?.
Para o caso de neutrinos relativisticos na matéria ordinaria (m, << P e V << my)

1 1
mi P (P) = FP(Vy + Vo) + 5(mi +m3) — SAB(P),

2
1 1
my P (P) = FP(Vi + Vo) + 5(mi +m3) + SA(P),

onde A

A®) = \/[A cos(2¢) + 2P(Vy + Vo)) + [Asin(2¢)]%,

e o angulo de mistura na matéria esta dado por

_ F2P(Vy + V) sin(2¢)
tan[29(P)] = A+2P(Vy + ?fc) cos(2¢)’

(2.61)

(2.62)

(2.63)

(2.64)

(2.65)

Como se vé da equagao (2.65), o angulo de mistura na matéria para este caso depende do potencial
de corrente neutra a despeito do caso anterior. Isto se deve a que um dos neutrinos nao tem
interacao com a matéria, e portanto, o termo Vy nao pode ser visto como uma simples fase comum

nas fungoes de onda dos neutrinos.
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Figura 2.4: Comportamento das massas quadradas efetivas em funcao da densidade de matéria para o
caso (1,1). A energia do neutrino é 10 MeV e os parametros do vacuo sao sin¢ = 0.1, m; = 0.1 eV,
mo = 10 eV.
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Figura 2.5: Comportamento das massas quadradas efetivas em funcao da densidade de matéria para o
caso (1,1). A energia do neutrino é 10 MeV e os parametros do vécuo sao sin¢ = 0.1, m; = 0.1 eV,
mo = 10 eV.
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Figura 2.6: Comportamento das massas quadradas efetivas em funcao da densidade da matéria para o
caso (1,1). A energia do neutrino é 10 MeV e os parametros do vécuo sao sin¢ = 0.1, m; = 0.1 eV,
me = 10 eV. A regido de ressonancia para o caso das figuras 2.4 e 2.5 é mostrada.

2.4 Decaimento majoron de neutrinos na matéria

2.4.1 Generalidades

Para N geracoes, a langrangiana de interacao que descreve o acoplamento entre os campos dos
neutrinos de Majorana na base de massa 7 (x) e o campo de um béson pseudoescalar (por exemplo
o majoron) ou um bdson escalar é

1 Pseudoescalar

(2.66)

1 Escalar

(2.67)

onde y representa o campo pseudoescalar ou escalar.

Considera-se o decaimento v\ (p;) — V](chf)<pf) + x(q), onde os v (p;) e I/J(chf)(pf) SA0 08
neutrinos de Majorana estados préprios de energia (i, f = 1,..., N) que se propagam na matéria
com quadrimomento p; = (EZ.(hi), ), pr = (E}hf ), ]77) e helicidades h;, hy, respectivamente. A
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VZ-(hi) (Pi)>

amplitude de transicao esta dada por

A= (" wpnta|- [ aonite)

2.68
2n)2E, "
onde F)ys € a energia do Escalar ou pseudoescalar e o 74; € o elemento de matriz
N
h T X hi
= 2 3 (v p) |[@2 ()20 (0) £ B2 (0)0* @ (0)| | 1" (p)),  (2.60)
a,b=1
o (+) corresponde ao béson pseudoescalar e o (—) ao escalar.
Fazendo as contracoes dos campos com os estados de neutrino se tem
N oM X
mii= 3 <2 | Fhys (Pagy (P (b, —hg)o uw(pi, b
a,b=1
+h (hy)* (hs) P T h 2 - —h
1By (Pr)ag” (P)w” (pi, hi)o™w(py, —hy) (2.70)
he)* — /=
—hzﬁbz ( AL L(lff) (Pf)wT(pf, hf)Uzw (pis —hi)
+hzﬁaz ( ) l(Jf ) (Pf)wT(Z;;v —hi)agw*(p_}, hf) P
onde o sinal acima corresponde ao caso pseudoescalar e o outro ao caso escalar.
Usando a identidade ~ ~
— ho*w*(p, —h) = iw(p, h), (2.71)

m (2.70)

=i Y S [l (Palt (R) 7 A (Pl ()
a1 (2.72)

ol (PG (P + g (PSS (P)] (b, (i, h),

onde o (=) e o (+) correspondem ao campo pseudoescalar e ao campo escalar, respectivamente.
Os elementos de matriz 74 podem ser escritos como

Tri = iges (P, Pr)w' (pg, h)w(pi, i), (2.73)

onde o acoplamento efetivo g.rs(P;, Pr) se define como

N M
Ga h )% i hg)*
s PP = 30 55 [ el )~y "l ey
a,b=1 .

hi
oy (P (P) = o (Pr) B ()

onde o (+) e o (—) correspondem ao campo pseudoescalar e ao campo escalar, respectivamente.
A taxa de decaimento é dada por
dp; _ dg
dr = (27)*6(p; — py — !

_ 19ess (P Py)|* Py

8T =

|75
(2.75)

(1 + hihgcos8)dPr,
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onde 6 ¢ o angulo entre p; e p;. Da cinematica (p? + PF =200 ppu = %)
2P, P,

Os valores extremos do espectro de energia podem ser calculados aproveitando que —1 < cosf < 1.
Substituindo cos§ = £1 e P} = E7 —m7} em (2.76) se tem

(hi) po(hyg)  (ha)2,py _, (hy)2

cosf =

(m7 4+ m3)?
4
Resolvendo esta equacao para Ey se acha que os valores extremos do espectro de energia sao

miE} — Ei(m? +m3)E; + PPm5 + = 0. (2.77)

i ; T hy)2 _
gt _ Ez(hl) + P m; " (Pfmin) EZ.(h’) - P,
fmin — (hs)2 s (278)
2 P 2
[ ; T hg)2 ‘
() EM — B my ! (Prwaa)  [E™) 4+ B
fmaz — (h:)2 (2.79)
2 1 mg 7 (B) 2

Devido a que o neutrino inicial é relativistico, o neutrino final é também relativistico na parte
superior do espectro de energia e Pfpq, pode ser aproximado a F;. Para demonstrar isso se usa a
(2.41) e (2.79)

i (hy)2
B o py B My (Prna)
fmax — Tt 4PL 4PZ

(2.80)
~ Py oY

De (2.80) podemos concluir que Pj,q, = P; na aproximagao relativistica.
Na parte inferior do espectro de energia o neutrino final pode ser nao relativistico, e portanto, em
geral, de (2.41) e (2.78) tem-se que

(hyf)2 (hy)2 hi)2
) o M Prmin) 10y (Ppmin) + " (P) 2.81)
i (R 4F,

)

No véacuo, se a razao my/m; nao é tao pequena, o neutrino final sempre é relativistico ja que (2.81)
fica

(hy)2 (hy)2
(hy) _ My ! (mein)P my ! (Pfumin) 9 89
fmin — (hs)2 : (hp)2 _ ) ( : )
mghi)z(Pi) 7
o que implica que
(hy)2

Num meio muito denso, tal como o nicleo de uma supernova, a massa efetiva quadrada do neutrino
L . hi)2 hi ~ . hi
inicial pode ser escrita como mg ) (P) ~ 2PZ-VZ<( ) (para o caso de duas geragoes os potencias V;( )

sao definidos na tabela 2.1) e portanto, (2.81) fica

(h)2(p (hs)
m szn V
oy Prow) | Vi (2.84)

(hy)

fmin
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Massa VZ-U“)
m§+)2 —VN — VC
mg_)Q VN
m;+)2 —Vy
mg_)2 Vv + Ve

.. Ry ~ . . . .
Tabela 2.1: Potenciais Vi( ) para o caso de duas geragoes de neutrinos ativos num meio muito denso.

2.4.2 Decaimentos que nao conservam a helicidade

Por simplicidade, considera-se o caso de duas geragoes de neutrinos de Majorana. As constantes
de acoplamento g.ss(P;, Py) se calculam usando (2.74). Em ordem mais baixa da aproximagao

relativistica ﬁfw_—)( ) e a(+)(P) sdo despreziveis, como se pode ver de (2.42) e (2.43). Como um

exemplo, calcula-se a constante de acoplamento para o decaimento 1/5_) — V§+) + X para o caso

pseudoescalar

gess (P Pp) = G |83 (P)aly) (P) + ol (P18, ()]
+ G =05 (Paky) () + ol (P (P
0[5 (Pl (P) — 81" (Pr)aly) (P)
+al (P85 (P) + aff (P16, ()]
~ =GB (Praty (P) — G385 (Pr)ag, (P)
— G [B37 (Paky) (P) + 81 (Paly ()]

(2.85)

Agora, substituindo os valores de az(; ) (P)e ﬁg )*(P), que sao obtidos da equagao (2.55), na equagao
(2.85), finalmente g.r(P;, Py) fica

Ger( Py, Py) = — G sin[¢\ D) (Py)] sin[o ) (P)] — G4 cos[¢<+><Pf>]cos[<z>< )(Py))e 2

2.86

~ G [sin[g) (Py)] cos[gt ) (P)] + coslgtD (Py)]sinfo ) (B)]| e, (250

as outras constantes de acoplamento sao obtidas de uma maneira similar. Pode-se mostrar facil-

mente da equagao (2.74) que a constante de acoplamento para o caso escalar tem a mesma ex-
pressao.

Para os decaimentos que nao conservam helicidade é suficiente avaliar a taxa de decaimento

na aproximacao relativistica, ver [18]. Para achar esta taxa na aproximacao relativistica se usa
(2.75),(2.76) e o fato que hihy = —1

(hi) g(hy) (hi)2 (hf)2
dT ‘geff‘2 Pf 2P1Pf—2EZ Ef +m,; (P)+mf (Pf)]

7

P, 8r P 2P, Py

(2.87)
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O termo Qth")E](chf ) na aproximacao relativistica é

| P p 1 )2 P, m(hf)2 p
QEZ-(hZ)EJ(Chf) = 2P, Py + Ffm?c(Pf) + Ffm?(Pz) + AL ( ) ! ( f)' (288>

Substituindo (2.88) na equagao (2.87) se tem

2
AU | gegs| {i {m<hi>2(m L 2(pyy By toe B

dp; 16 |\ P? | / P Pt
. h 2.89
_1m§"”2 m; £)2 ( )
2 PP PPy |
O dltimo termo, o (%)4, é desprezivel em comparagao com os outros termos que sao (%)2, e,

portanto, na aproximacao relativistica se tem

) hr)2
m§h1)2(Pi) B m; ) (Pf)

(2.90)
2P, 2P,

dU _|gess|” [Pi— Py
de & P2

2

Esta equacao é geral para o calculo da taxa de decaimento diferencial de neutrinos na matéria
na aproximacao relativistica. A taxa dos decaimentos que mudam a helicidade sao suprimidos
pela conservagdo do momento angular expressado pelo termo 1 — cosé na equacao (2.75) com
hihy = —1, mas na matéria esta supressao ¢ menor que no vicuo porque as massas efetivas
quadradas sao incrementadas pelos efeitos da matéria. Portanto, estes decaimentos na matéria sao
muito mais rapidos que no vacuo.

Para o caso particular de um meio muito denso, como o nicleo de uma supernova, onde PV >>
m?, as massas na matéria podem ser escritas como mghi)Q(Pi) = ZBVi(hi) e m;hf)z(Pf) = 2Pfo(hi),
como pode ser deduzido da equagao (2.56) (para o caso de duas geragbes os potencias thi) Sa0
definidos na tabela 2.1). Com isto, e usando (2.59), vemos que

) x—s 6O~ -0 (2:91)

Isso implica que o acoplamento efetivo pode ser considerado aproximadamente constante e a taxa
de decaimento diferencial pode ser expresso por

hi hi
dl’ _ |geff\2(Pi_Pf)<Vz‘( )_Vf( ))
de 8 P-2 ’

7

(2.92)

Integrando esta equacao entre 0 & Pryip << Pj € Pfpmae = P, encontramos a taxa de decaimento

’geff|2 (hi) (hs)
T ~ () U 2.93
16 ( 1 f )’ ( )

que concorda com [40] e com o resultado relativistico para o caso de duas geracoes em [27].
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Figura 2.7: Taxa diferencial de decaimento para V§+) — l/ff) + x, com P; = 10 MeV. Os valores dos
parametros do vacuo sdo sing = 0.1 e G} = 107%. O tempo de decaimento é 7 = 0.66 s.
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Figura 2.8: Taxa diferencial de decaimento para 1/§+) — ) + x, com P; = 10 MeV. Os valores dos

parametros do vacuo sao sing = 0.1 e G{VQI =10"%. O tempo de decaimento é 7 = 73 s.
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Todas as expressoes nesta secao sao dadas na base de massa dos neutrinos na matéria. Para
obter expresoes equivalentes na base de interagao é 1til ter uma relacao explicita entre os acopla-
mentos na base de massa e de interacio. Estes estdo relacionados por (G" = UGMUT),

|: Gee Geu :| _
Gy Guu
M cos? ¢ + G sin pe=20 (=G + GYe ) sin(2¢)
+GM sin(2¢)e +G M cos(2p)e™" (2.94)
3(=GY + Gpe®)sin(2¢) G 31n2<b—|— G2, cos ¢e‘2i5
+G12 cos(2¢)e " G5 sm(2gz§)

De (2.90) o calculo da taxa de decaimento no vacuo é direto. Para achar uma expressao
analitica usa-se que m( )(P) m? e mf (Pf) = mj. Agora, se my > my apenas os decaimentos
vo(pi, £) — v1(ps, F) + x(g) sdo permitidos. Como no vicuo, ¢ (P) = 0 o acoplamento efetivo
gess 6 uma constante igual a G3%, ver equagao (2.74). O limite de integragao mais baixo é P =
(m?2/m3)P; e a taxa de decaimento é

2 X
Gl [T [mi  om _Bmy  mi ] p
8 @Pi 2P?  2PP; 2P 2P|/

(2.95)

167 P, 2my B 2m§ B Mo my

G12 mime [ Mo m3 2my In (@)}

Como uma verificagao da validez da equagao (2.95) se pode ver que esta concorda com os resultados
obtidos nas equagoes (1.31) e (1.32), para o caso do decaimento dos neutrinos no véacuo calculado
a partir do formalismo convencional.

Para dar alguns exemplos numéricos das taxas de decaimento, as equagoes (2.90) e (2.95) podem
ser integradas para o caso de neutrinos na matéria e no vacuo, respectivamente. Fazendo isto com
os seguintes parametros: P; = 10 MeV, sing = 0.1, m; = 0.1 eV, my = 10 eV, G¥ = 1074,
G =1072, GM =107, p = 10" g/cm3, Y, = 0.3 na matéria, e para o caso do vacuo se usa
p=0g/cm?® e Y, =0. Os tempos de decaimento sao 7 = 6.3 x 107! s para a matéria (ver [18])
e 7 = 0.66 s para o vacuo, ver figura 2.7. Vemos assim que a matéria pode induzir decaimentos
rapidos que podem, por exemplo, no caso dos neutrinos vindo de uma supernova mudar fortemente
a fenomenologia dada por oscilagoes.

As taxas diferenciais e os tempos de decaimento para 1/§+) — l/f_) + x para dois conjuntos de
massas no vacto sao mostradas nas figuras 2.7 e 2.8. Estes resultados sao facilmente entendidos
da equagao (2.90), ja que a diferenga de massa quadrada é maior na figura 2.7 que no caso da
figura 2.8, e a que a taxa diferencial de decaimento é proporcional a esta diferenca, o tempo de
decaimento no primero caso é menor.

2.4.3 Decaimentos que conservam a helicidade
A taxa de decaimento diferencial nesse caso esta dada por

A0 \gess (P Py)” [2P:P; + 2B Y — mi™(P) — mi{™”(Fy)
dPy 167 P2

(2

(2.96)
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Por simplicidade, seré considerado um caso particular v5 ) (p;) — l/(_)<pf) + x(¢). Na aprox-

imacao relativistica de mais baixa ordem o acoplamento efetivo depende de

Ges(Pi, Pr) = GYA(P;, Py) + Gaa B(P, Py) + GioC (P, Py), (2.97)
AR Py) = cosfol )Py Jsinlo ()] 2 — 2k (2.99
M%W—M¢Wmm¢mﬂg¢%$ (2.99)

ctrp) ={[£55 — 55| oo Pl eoslo (Pl o

ma my | .t () () i6
— sin Py)|sin FP)le™ 5,
A el
onde o sinal de cima e de baixo correspondem ao acoplamento pseudoescalar e escalar, respectiva-
mente. Para o caso pseudoescalar, esta constante pode ser ainda mais simplificada, ja que nesta
aproximagao Py ~ P;, portanto, a equagao (2.97) fica

9es5(Fir Fyr) = Gl { {;n_; N %} COS[¢(_)(Pf)] Cos[gb(—)(pi)]e_i‘s
m Z m f (2.101)
+ [Q_PQf — 2—P11] sin[¢(—)(Pf)] Sin[¢(_)(]:’i)]ei6} 7

onde vemos que o acoplamento sé depende da constante G24.

O fato de que o acoplamento efetivo na aproximacao relativistica é suprimida para valores
grandes de P, e é divergente para valores pequenos de Py, indica que o neutrino final pode ser nao
relativistico na parte dominante do espectro de energia onde as aproximacoes feitas nas equacoes
(2.97) e (2.101) ja nao sao validas. Neste caso, é preciso usar a equagao exata (2.74).

Das equagoes (2.97),(2.98),(2.99),(2.100) pode se ver que a constante de acoplamento depende
explicitamente do momento, e portanto, nao é uma constante para o caso de um meio muito denso,
como no caso anterior, ver equacao (2.92).

Com um exemplo numérico se pode calcular o tempo de decaimento de Vé_) — l/f_) +x para um
neutrino inicial com momento P; = 10 MeV num meio com densidade p = 10 g/cm?® e Y, = 0.3,
Os valores do vdcuo sao sing = 0.1, m; = 0.1 eV, my = 10 eV, G¥ = 107*, G} = 1072 ¢
GM = 107", Para estes valores o tempo de decaimento é 7 = 2.5 x 107* s. Este tempo é obtido

integrando a equagao (2.96) usando o valor exato da constante de acoplamento dado pela equagao
(2.74).

2
. ~ ~ ~ m .
No vécuo se a razao my/m; nao for tao pequena, P, = m—gﬂ ~ P;, e portanto, o neutrino
k2

é sempre relativistico. Os angulos de mistura no vacuo ¢*) = 0. Neste caso, diferentemente do
decaimento com troca a helicidade, o acoplamento efetivo nao chega a ser uma constante e toma
o valor

2 2.102
2P, 2P; (2.102)

%WRJWZG%FmQ mﬂ,

onde os sinais (+) e (—) s@o para os casos de acoplamento pseudoescalar e escalar, respectivamente.
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Figura 2.9: Taxa diferencial de decaimento para ey 4+ x no véacuo para um acoplamento pseu-
doescalar. O momento do neutrino é P; = 10 MeV e os valores dos parametros do vacuo sao sin¢ = 0.1

e GM =107*. O tempo de decaimento é 7 = 0.69 s.

Integrando a equagao (2.96) se tem que a taxa de decaimento é

M2 2 2 3 2
_ Gy mums | my T Ay 2 (2.103)
167 P; 2my m3  2m3  my m

onde o sinal da possibilidade de cima correspondem ao caso de acoplamento pseudoescalar e o sinal
de baixo ao acoplamento escalar. Isto concorda com a equagao (1.31), deduzida pelo formalismo
usual para o vacuo.

Como um exemplo numérico, integramos a taxa de decaimento diferencial para dois conjuntos
diferentes de massas no vacuo. Os tempos de decaimento podem ser vistos nas figuras 2.9 e 2.10.
Comparando o tempo de decaimento da figura 2.9 no vacuo com o obtido para os mesmos valores
para o caso da matéria, pode-se ver que o efeito induzido pela matéria produz decaimentos mais
rapidos, e isto se deve ao incremento no espaco de fase. Mas, comparando os decrementos dos
tempos devidos aos efeitos da matéria dos decaimentos que mudam a helicidade Tyscuo — Tmatéria =
0.66 — 6.3 x 107! s e 0s que conservam a helicidade Tyscu0 — Tmatéria = 0.69 — 2.5 x 10™% s, se vé que
no primeiro caso estes sao maiores, e portanto, pode-se concluir que os decaimentos que conservam
a helicidade sao relativamente suprimidos com respeito aos que nao conservam a helicidade.
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Figura 2.10: Taxa diferencial de decaimento para - I/Y) + x no vacuo para um acoplamento
pseudoescalar. O momento do neutrino é P; = 10 MeV e os valores dos parametros do vacuo sao
sing = 0.1 e G} =107*. O tempo de decaimento é T = 95 s.
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Capitulo

Oscilacoes e decaimentos de neutrinos reliquias de
SUpernovas

3.1 Introducao

Atualmente existem dois resultados experimentais sobre neutrinos de supernovas (SN). O primeiro
é a bem conhecida observagao de neutrinos da supernova 1987A [41, 42], e o segundo é o recente
limite superior sobre o fluxo de SRN, o qual é a acumulagao de neutrinos de todas as supernovas
passadas observadas por SK [16]. Quando neutrinos da supernova 1987A foram detectados, uma
nova era de astrofisica de neutrinos comecou. Estas observacoes confirmaram que o colapso do
niicleo de uma supernova emite a maior parte de sua energia de ligacdo (=~ 10°® erg) na forma
de neutrinos, que a duragao da emissao de neutrinos ¢ de aproximadamente 10 s e que a energia
média dos neutrinos (pelo menos do 7,) é aproximadamente 15 MeV.

Existem varias areas da fisica que se beneficiarao grandemente de futuras observacoes de neu-
trinos de supernovas. Estas podem ser divididas em trés grandes categorias. A primeira é o estudo
das propriedades dos neutrinos, tais como massas, parametros de mistura, tempos de decaimentos,
etc. A segunda é o estudo das propriedades das supernovas, em particular do sinal de neutrinos
poderia ser possivel determinar as luminosidades e as energias médias de todas as trés componentes
do fluxo de neutrinos: v., 7. e v,. A ultima categoria é a localizagdo de supernovas. Usando a
distribuicao angular dos produtos do sinal de neutrinos induzidos poderia ser possivel achar a
localizagao das supernovas [43].

Neste capitulo se calculard o fluxo de antineutrinos 7, reliquias de supernovas que chegam a
terra considerando simultaneamente as oscilacoes e os decaimentos dos neutrinos. Varios estudos
sobre os fluxos de SRN e sua possivel deteccao levando em conta sé oscilagoes tem sido feitos
[44-49]. Estes efeitos também serdo considerados aqui para apreciar as diferengas com o caso de
neutrinos instéveis. Considera-se s6 decaimentos nao radiativos no vacuo em dois corpos v; — v+
(v; — 7 + x) [17], onde x é uma particula escalar (majoron) [22]. Também se considera que o
fenomeno das oscilagoes de sabor e o decaimento nao apresentam interferéncia.

A organizacao deste capitulo é a seguinte: na secao 3.2 e 3.3 se apresentam generalidades
do colapso do ntcleo de supernovas e de cosmologia bésica, respectivamente. Na secao 3.4 o
formalismo geral de oscilacoes de trés sabores de neutrinos ativos no vacuo e na matéria é tratado.
Expressoes gerais para as probabilidades de transicao sao encontradas. Também sao dados os
valores atuais das diferengas de massa (Am?2, e Am3,), e dos angulos de mistura (612, 623, 013)
de recentes experimentos [32]. As diferentes probabilidades de transigdo entre os auto-estados de
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interacao e os auto-estados de massa para neutrinos de supernovas sao escritos explicitamente para
as duas hierarquias de massas (hierarquia de massas normal (HN), Am3, > 0; e para a hierarquia
de massas invertida (HI), Am3; < 0. Na segao 3.5 se calcula o fluxo por unidade de energia do
neutrino 7, considerando sé a oscilacao de neutrinos para as duas hierarquias de massa. Na tltima
secao, 3.7, é calculado o fluxo de SRN para o caso de oscilagoes e decaimentos nao radiativos em
dois corpos via um escalar, v; — v; + x. Encontra-se uma solugao geral da equagao de Boltzman
para a funcao de densidade de niimero de neutrinos reliquias de supernovas por unidades de energia.
Esta solugao é implementada no software Mathematica para fazer o calculo do fluxo dos neutrino
U, reliquias de supernovas para dois casos diferentes. No primeiro, sao tratados os decaimentos
de neutrinos com massas quase degeneradas e hierarquia normal. No segundo, sao considerados
os decaimentos para neutrinos com hierarquia invertida e qualquer valor da massa ms. Os fluxos
obtidos sao comparados com os casos de neutrinos estaveis e de decaimento total. Para o caso de
hierarquia normal e massas quase degeneradas é encontrado que o fluxo para o caso de neutrinos
instaveis é maior que para o caso de neutrinos estaveis. A conclusao oposta é encontrada para o
caso de hierarquia invertida.

3.2 Supernovas

A evolucao das supernovas e sua subseqiiente explosao produzem a maior parte dos elementos
pesados do universo. Os humanos devem sua préopria existéncia a isto. As supernovas dao lugar a
lampejos de luz intensissimos que podem durar até varias semanas ou varios meses. Caracterizam-
se por um rapido incremento de intensidade até alcancar um maéaximo, para depois decrescer em
intensidade mais ou menos suave até desaparecer completamente.

Fundamentalmente as supernovas se originam de estrelas massivas que ja nao podem fusionar
mais seu esgotado ntcleo, e que nao podem sustentarse pela pressao do gés elétrons degenerados,
0 que as leva a contrair-se repentinamente e gerar, no processo, uma forte emissao de energia.
Também existe outro processo mais violento ainda, capaz de emitir radiacao mais intensa. Este
acontece quando uma ana branca companheira ainda ativa, adiciona massa suficiente a estrela
superando o limite de Chandrasekhar e levando a uma fusao praticamente instantanea do ntcleo
gerando assim uma explosao que expulsa da estrela quase todo o material que a formava.

As supernovas podem se classificar de acordo com as linhas de absorcao de diferentes tipos
de elementos quimicos que aparecem em seus espectros. Se seu espectro nao contém a linha de
Balmer do H é classificada como supernova de tipo I, do contrario, é classificada como supernova
de tipo II. Estes grupos principais tém subdivisoes de acordo com a presenca de outras linhas na
curva de luz. Esta divisdo é a seguinte [50]:

e Tipo I: Sem linhas de Balmer do H
— Tipo Ia: Linha de Si II a 615.0 nm

— Tipo Ib: Linha de He I a 587.6 nm
— Tipo Ic: Sem linhas de He

e Tipo II: Com linhas de Balmer do H

— Tipo II-P: Decrescimento com achatamento

— Tipo II-L: Decrescimento linear
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Figura 3.1: Curva de luz das supernovas de tipo la. Seu maximo de emisao é o mais alto de todos.
Aprecia-se perfeitamente a fase de emisao do Ni diferenciada da do Co. Quanto mais réapido decresce a
luz, menor é seu maximo.

3.2.1 Supernovas tipo Ia

As supernovas tipo Ia nao tém a linha de He, mas apresentam uma linha de Si no espectro de
emissao, veja, por exemplo, referéncia [51]. A teoria mais aceita com respeito a este tipo de
supernovas considera que estas sao o resultado do incremento de massa de uma ana branca de
carbono-oxigénio devido a uma estrela companheira, geralmente uma gigante vermelha. Isto pode
acontecer em sistemas bindrios muito proximos. Ambas estrelas tém aproximadamente a mesma
idade e suas massas sao semelhantes. Mas normalmente uma ¢ mais massiva que a outra e isto faz
que esta morra primeiro. Se a estrela tem uma massa entre 0.08 M, < M < 8M (My é a massa
do sol), esta formard uma ana branca [52]. Devido a tudo isto, é muito comum que nas etapas
finais dos sistemas bindrios se tenha uma ana branca orbitando junto a uma gigante vermelha
agonizante e com suas capas exteriores muito expandidas.

As supernovas de tipo la possuem uma curva de luz caracteristica, veja figura 3.1. Perto do
momento de luminosidade maxima, o espectro contém linhas de elementos de massa intermédia que
vao desde o O até o Ca (elementos das camadas externas da estrela). Meses depois da explosio,
estes elementos sao totalmente transparentes e a luz que domina é a que vém de elementos mais
pesados procedentes do nicleo. No méximo de emissao se concentra a luz emitida pelo *°Ni. Este
decai rediativamente em %°Co também radiativo. A luminosidade termina com a conversao de todo
0 *Co em 5°Fe.

3.2.2 Supernovas tipo Ib e Ic

Os tipos Ib e Ic nao possuem a linha do Si presente no tipo la e se acredita que correspondam a
estrelas no limite de sua extin¢ao (como as do tipo II), mas que perderam seu hidrogénio anterior-
mente, pelo que as linhas de hidrogénio nao estao presentes em seus espectros. Conhecem-se vérias
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destas supernovas em sistemas binarios e isto se deve ao fato da estrela companheira desprender
gravitacionalmente o gas das camadas mais externas da outra estrela a qual perde sua coberta sem
necessidade de ser tao massiva. Em casos extremos nao sé escapa o hidrogénio senao também o
Hélio deixando desnudo o ntucleo de carbono, este é o caso das supernovas Ic. Estas supernovas
tém um mecanismo de explosao essencialmente idéntico ao das supernovas de colapso gravitacional
tipicas, as tipo II.

3.2.3 Supernovas tipo II

As supernovas de tipo II sdo o resultado da impossibilidade de produzir energia uma vez que a
estrela alcance o equilibrio estatistico com um nicleo denso de ferro e niquel. Estes elementos ja
nao podem fusionar-se para fornecer mais energia e portanto esse ntucleo estelar inerte deixa de
se autosustentar e as camadas que estao por cima dele. A desestabilizacao definitiva da estrela
ocorre quando a massa do nucleo de ferro chega ao limite de Chandrasekhar, isto normalmente
toma s6 alguns dias. E nesse momento, quando vence a pressao que é gerada pelos elétrons
degenerados do nicleo que este sucumbe. Com o colapso do nicleo este chega a esquentar-se
entorno dos 3.000 milhoes de graus, momento em que a estrela emite fétons de tao alta energia que
até conseguem fragmentar os atomos de ferro em particulas alfa e néutrons num processo chamado
fotodesintegracao. Estas particulas sao, a sua vez, destruidas por outros fétons gerando-se assim
uma avalanche de néutrons no centro da estrela.

%Fe+y — 13*He + 4n

3.1
He+vy — 2p + 2n. (3:-1)

Estas reacoes sao endotérmicas e portanto nao ajudam a manter o nicleo estavél e este continua
colapsando-se, emitindo mais e mais néutrons. De fato, provocam um esfriamento do mesmo, o
que se traduz numa menor pressao e, portanto, numa aceleracao do processo. Os préprios atomos
de ferro captam parte do imenso fluxo de néutrons transformando-se em elementos mais pesados
num processo chamado captura de néutrons.

O nucleo colapsa tao rapidamente que deixa um espaco de baixa densidade, quase vacuo entre
ele e o resto de material estelar. O manto, por sua parte, comeca a cair sobre o nucleo freando-se
pela imensa quantidade de fétons de altissima freqiiéncia que mantém o colopso fotodesintegrando
as camadas mais interiores da cobertura estelar. Esta destruicao de nicleos nao sé transmite
momento senao que também produz um fluxo de néutrons e protons que serao capturados pelas
camadas seguintes para formar elementos mais pesados. Simultaneamente, as densidades altissimas
que se alcancam na sopa de ions pesados e néutrons em que se converteu o niicleo super compacto da
estrela, permitem uma nova reacao. Os elétrons do nicleo estelar comecam a cair sobre os nicleos
atomicos enlacando-se com os protons para formar néutrons em um processo chamado captura de
elétrons pelo que, pouco a pouco, o ntcleo vai se convertendo em uma massa de néutrons muito
densa. Os processos de fotodesintegragao e de captura de elétrons aceleram ainda mais o colapso
da estrela, ja que, agora também a pressao de degeneracao perde forca rapidamente:

p+e —n+v,. (3.2)

Mas a captura de elétrons nao sé resulta na producao de néutrons senao também na de neu-
trinos. A captura se produz a tal razao que gera um fluxo explosivo de neutrinos que é arrastado
pelo colapso, até que se tornem um gas quantidade crescente os faz degenerar e bloquear assim a
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Figura 3.2: A primeira fase da supernova é um colapso rapido do nicleo incapaz de manter-se. Isto leva
a uma forte emissao de fétons e néutrons que sao absorvidos pelas capas interiores freando assim seu
colapso. Simultaneamente uma onda de choque de neutrinos é gerada durante a neutronizagao do ntcleo
compacto. Finalmente, a neutrinosfera se choca contra a cobertura de estrela, transmitindo seu momento,
expulsando as camadas exteriores, e produzindo a explosao da supernova.

captura de novos elétrons. Por breves instantes, os elétrons nao podem continuar combinando-se
com os prétons ja que nao ha espago de fase para os neutrinos que dai resultariam, dado que estes
estao ja degenerados. Mas isto se resolve rapidamente ja que, se produz um escape de neutri-
nos do nucleo, levando grande quantidade de energia, o que reativa as capturas e realimenta aos
frentes de onda de neutrinos que se expandem com grande rapidez. A emissao de neutrinos durara
aproximadamente uns 10 segundos. As camadas externas de material que caem sobre o nicleo se
encontram com a frente de choque dos neutrinos, também chamada neutrinosfera. Através dum
processo que nao sem entende por completo ainda, parte da energia liberada na explosao de neu-
trinos é transferida as capas externas da estrela. Acredita-se que, como se vé na férmula (3.3), os
neutrinos sao capazes de gerar fétons. Quando a onda de choque alcanca a superficie da estrela
varias horas mais tarde, ocorre um incremento massivo em sua luminosidade. Se a massa do nicleo
que colapsa é o suficientemente pequena, entre 1,5 e 2,5 massas solares, os préprios néutrons podem
frear o colapso, senao seguird contraindo-se até concentrar-se toda a matéria numa singularidade,
formando assim um buraco negro. Esta fronteira entre estrela de néutrons e buraco negro nao esta
bem definida devido a falta de entendimento dos processos de colapso de uma supernova.

Ve + e — et +e7 — 2. (3.3)

No caso das supernovas que geram estrelas de néutrons, as camadas externas provavelmente
nao chegam a se chocar com a superficie do niicleo compacto. E possivel que nem o alcancem e
antes tenham sido varridas pelo fluxo de neutrinos. Estrelas que terminam em buracos negros,
passam inicialmente pelo estdgio de estrelas de neutroes. entre tanto a cobertura possui tanta
massa e forca que grande parte desta cai sobre a estrela de néutrons fazendo que esta supere a
massa maxima de umas 2,5 massas solares, limite que também nao se conhece com certeza. Todos
os processos anterioes podem ser vistos na figura 3.2.

As supernovas de tipo Il podem dividir-se nos subtipos II-P e II-L, conforme figura 3.3. Os
tipos II-P tém um achatamento em sua curva de luz perto do maximo de intensidade enquanto
os tipos II-L possuem um decrescimo linear em sua curva de luz. Acredita-se que a causa disto
se deva as diferengas na envoltéria das estrelas. As supernovas de tipo II-P possuem uma grande
envoltoria de H que nao deixa sair a energia liberada em forma de raios gama e a liberam em
freqiiéncias mais baixas, enquanto o tipo II-L, se acredita, possuem envoltérias muito menores,
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L/Lot

Figura 3.3: Curvas de luz das SNII-P e SNII-L.

convertendo menor quantidade de energia de raios gamma em luz visivel.

As massas das estrelas que dao lugar a supernovas tipo II estao entre aproximadamente 8 M —
50M,,. Para massas maiores que este limite, os momentos finais da estrela sao implosoes completas
nas quais nada escapa ao buraco negro que se forma rapida e diretamente, engolindo tudo antes
que um s6 raio de luz possa escapar.

3.3 Algumas equacoes basicas de cosmologia

Como tem sido verificado pelas observagoes cosmolégicas, a distribuicao da matéria e da radiacao
no universo observavel é homogénea e isotropica. Isto nao garante que todo o universo seja suave,
apenas garante que pelo menos numa regiao tao grande quanto nosso presente volume Hubble
a distribucao de matéria e radiagao sejam suaves. Entao para propédsitos de descricao de nosso
volume local Hubble se pode assumir que todo o universo em boa aproximacao ¢ homogéneo e
isotrépico.

A métrica, g,,,, para um espaco espacialmente homogéneo e isotrépico é a métrica de Robertson-
Walker (RW) que pode ser escrita como [53]:

dr?

2 _ vo__ 42 2
ds —gw/dl’udl' =dt* — R (t) 1——k7”2

+7r2d0* + r?sin® 0de? | (3.4)
onde (t,7,6,¢) sdo coordenadas (chamadas coordenadas co-méveis), R(t) é o fator de escala
cdsmico, e, com uma escala apropriada, k pode tomar os valores 1, —1, 0, para espacos de constante
de curvatura espacial positiva, negativa ou zero, respectivamente. A coordenada r é adimensional,
isto é, R(t) tem dimensdes de comprimento, e r toma valores de 0 até 1 para k = +1. A co-
ordenada temporal é o tempo proprio medido por um observador no referencial co-mével, isto é,
(r,0,¢) = const.

Uma questao fundamental na cosmologia é: Que fracao do universo estd em contato causal?
Mais precisamente, para um observador com coordenadas (79, 0y, o) no referencial co-mével, para
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que valores de (7,6, ¢) poderia um sinal de luz emitido em ¢ = 0 alcan¢ar um observador no, ou
antes do tempo t? Isto pode ser calculado diretamente da equacao (3.4). Um sinal de luz satisfaz
a equacao de geodésica ds* = 0. Devido & homogeneidade do espaco, se pode escrever, sem perda
de generalidade, o = 0. Geodésicas passando por ro = 0 sao linhas com 6 e ¢ constantes, portanto
df =0 e dp = 0. Devido a isotropia do espaco, os valores 0y e ¢y podem ser quaisquer. Assim, um
sinal de luz emitida da coordenada (g, 6y, ¢g) em um tempo t = 0 alcangard o ponto 1o = 0 num
tempo t determinado por:

w1 7% &

Define-se a distancia prépria ao horizonte medido no tempo ¢, como

du(t) = R(t) /0 %. (3.6)

Se dy(t) é finita, entao nosso cone de luz é limitado por um horizonte de particulas, que é o
limite entre o universo visivel e a parte do universo para o qual os raios de luz nao nos alcancam.
Agora o movimento de uma particula nao necessariamente sem massa é dado por
dut dz®
N + F’V‘au”ﬁ =0, (3.7)
onde ut = dx*/ds é a quadrivelocidade, I'*  sao os simbolos de Christoffel (I'*, = % 101970 + Oagux
—\Jva)) € A é algum parametro afim. A quadrivelocidade pode ser expressa em termos da tri-
velocidade ordindria u! = da'/dt pela relacao familiar u” = (v,yu’), onde v = (1 — | u [?)"2 e
\ u |? = —g;ju'u?. Escolhendo o parametro A como sendo o comprimento préprio s, a componente
p =0 da equagao (3.7) fica
du®

E + Fgau'/u& =0. (38)

Para a métrica de Robertson-Walker, os unicos componentes diferentes de zero de T'Y sdo F?j =
—(R/R) gij, portanto a equacao anterior fica

1d® R —
Ldud R —o, (3.9)

finalmente, como u® = dt/ds esta equagao se reduz a |ﬂ|/ U= —R/R, que implica que | u | oc R7L.

Como p* = mu*, se vé que a magnitude do tri-momentum de uma particula propagando-se
livremente tem um deslocamento para o vermelho (redshift) que vai com R™!. Note que na equacao
(3.9) ds se cancela. Isto implica que a discussao anterior é valida para particulas sem massa, onde
ds = 0 (formalmente escolhendo outro pardmetro afim).

A luz emitida por um objeto distante pode ser entendida em mecéanica quantica como fétons
propagando-se livremente, ou classicamente como ondas planas. Na descricao da mecanica quantica,
o comprimento de onda da luz é inversamente proporcional ao momento do féton (A = h/p). Se o
momento muda, o comprimento de onda da luz deve mudar. Como demonstramos anteriormente
o momento do féton muda em proporcao a R~!. Como o comprimento de onda do féton é inversa-
mente proporcional a seu momento, o comprimento de onda no tempo ty, denotado como Ay, sera
diferente daquele no tempo t;, denotado como Ay, por

/\1 . R(tl)
N Rity): (3.10)
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Como o universo se expande, o comprimento de onda de um féton propagando-se livremente
aumenta. Isto significa que o redshift do comprimento de onda do foton é devido ao fato do
universo ter sido menor quando o féton foi emitido.

Os astronomos definem o redshift de um objeto, z, em termos da razao do comprimento de
onda detectado (Ag) e o comprimento de onda emitido (A;):

/\0 R(to)

L+2= 3= By (3.11)

Calcula-se R(t) com as equagoes de Einstein da gravidade [53, 54]:

1
R, — §gw,R — g\ = =87GNT ), (3.12)

onde R,,, guw € T, sao os tensores de Ricci, métrica e energia- momento, respectivamente.
R = ¢g"R,,. A é a constante cosmolégica e G é a constante universal de Newton. Para um
universo isotropico e homogéneo o tensor energia-momento tem a forma:

Ty = p,
0 , (3.13)
Ti] = —péf )
onde (7,7 = 1,2,3). p e p sao as densidades de energia e pressao, respectivamente. No caso onde
A é ignorada, as equacoes de Einstein sao reduzidas a

R(t) = —(4nGn/3)(p + 3p) R(1),

R(t) ’ B . 8w k (3.14)
(m) = H(l)" = ?GN/) - W;

onde se define o parametro de Hubble, H(t) = %. A equacao (3.14) também é conhecida como
a equagao de Friedmann, [53]. Desta equagao se pode deduzir a lei covariante de conservagao de
energia

p=—3H(p+p). (3.15)

Usualmente as magnitudes das densidades de massa ou da energia no universo, p, sao escritas
em termos de uma razao adimensional,

p
Q=-—, 3.16
£ (3.10
onde a densidade critica do universo, p,, isto é a densidade p para k = 0, é dada por
3H?3
(& - 9 317
e (3.17)
o valor atual desta densidade é [30]
PV =10.54 x h*keV cm?, (3.18)

onde h é uma fragdo sem dimensoes do valor presente da constante de Hubble Hy em 100 Km
s~! Mpc~!. Este valor ainda nao é conhecido com exatidao. Mas se sabe que seu valor estd no
intervalo entre 0.5 — 1.0.
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3.4 Oscilagoes de neutrinos de supernova

Os diferentes sabores de neutrinos podem oscilar entre seu ponto de produgao, no nicleo da
supernova, até que chegam ao detector. Primeiro, quando eles atravessam as camadas externas
do ntcleo estelar, depois, no meio entre a estrela e a terra, que se pode considerar como vacuo,
e finalmente, quando eles chegam na terra atravessando o manto e/ou nicleo terrestre antes que
sejam detectados.

Nesta secao se considera o caso de oscilagoes de sabor de trés tipos de neutrinos ativos estaveis.
Nas ultimas duas décadas muitos trabalhos tém sido dedicados ao estudo da fenomenologia de
oscilagdo de neutrinos vindo de uma supernova [44-46, 55, 56]. Alguns destes resultados serao
resumidos a seguir.

3.4.1 Formalismo geral

Neutrinos sao produzidos e detectados como auto-estados de interacao fraca v, (o = e, u, 7).
Sabe-se que os estados de sabor nao diagonalizam a matriz de massa, e que depois de que eles sao
produzidos se propagam como auto-estados de massa v; (i = 1,2,3). Os estados de interagao e os
de massas estao relacionados por uma transformacao unitaria:

vw=U vy, (3.19)

—

onde V= (Ve, U, v2)T, V= (11,1, 13)T, e a matriz U, definida como [39]

U= eXp(iegg)w)F exp(i@lg)\5) exp(i912)\2)

C12Ch3 C135412 Sis 2
is —is is —is —is (3.20)
= —023512¢ - 5235130126' 0230126 T 5235135126 ‘ 5230136 . ,
5235126"S - 0235130126726 —5230126“S — 02351351267”5 02301367”5

onde se tem usado a notagao Cj; = cosb;; e S;; = sinf;;. As \'s sao as matrizes de Gell-Mann que
correspondem as matrizes de spin 1 de SO(3). Assim

1 0 0

exp(’i923)\7) = 0 COS 923 sin 023 y (321)
| 0 —sinfy; cosfys |

cosths 0 sinég |

exp(i913>\5) = 0 1 0 s (322)

| — sin 913 0 cos 913 ]

cosfiy  sinfs 0]
eXp(i@lg/\2> = —sin 912 COS 912 0 s (323)
0 0 1

e I' é dado por

1
F=]0¢€% 0 |. (3.24)
0 .
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Figura 3.4: Massas quadradas dos trés neutrinos autoestados de massa como fungao de potencial.

A propagacao de neutrinos ultra-relativisticos na matéria obedece aproximadamente a uma
equagao de movimento tipo Schrodinger (veja apéndice C para maiores detalhes).

d Ve 1 ) Ve
za Uy _ﬁM ZM
! ! 3.25
] m: 0 0 A 00 Ve (3:25)
=5 Ul 0 m2 0 |U+|0 00 v |,
0 0 mj 0 00 v,

onde A = 2V F para neutrino, e A — —A, U — U* para antineutrino. Assume-se m3 > m3 > m?.

Para o caso dum potencial constante, as funcoes e os valores préprios de M? podem ser calcu-
lados de forma analitica [57], mas como a equagao é ciibica, as implicagoes fisicas nao sao faceis de
ver. Por esta razao se fazem solugoes aproximadas cujo significado fisico é transparente. Pode-se
obter uma idéia da solugao da figura 3.4, onde os estados de massa estao em fungao do potencial A.
Este é um caso representativo de pequena mistura e com hierarquia de massa no vacuo. Vé-se duas
regioes de ressonancia. A ressonancia baixa ocorre em A &~ m3 e a ressonancia alta em A ~ m3
(se my é desprezivel). Pode-se calcular solugbes aproximadas perto das regides de ressonancia [58].
Para estudar a ressonancia baixa, podemos rodar M2 por exp(—013A5)I'T exp(—013)\5) para obter
a matriz de massa transformada

[ ACuw, +24C5,  ASw, ASp.
M? = 5 ASQ@12 X+ A02012 0 ) (326)
ASa,, 0 2(m3 + ASQZB)

onde X = m3 + m}, A = m3 — m?, Co,, = cos20;3, etc. Perto da ressonancia, A ~ A o termo
ASs,, pode ser tratado como uma perturbagao se é pequeno comparado com m3 — ¥.. Neste caso
M? pode ser quebrado em uma matriz que descreve um neutrino desacoplado e uma submatriz
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2 x 2. Os valores proprios sao

Mo = { (T4 ACE,) + [(ACE, = ACu,) + (AS.)7] "} /2.

(3.27)
)\3 = m% + ASG%)
e o angulo de mistura na matéria
. oam 1/2
$in 2075 = ASp,/ [(ACZ. — ACap,)? + (ASap,)?] 7). (3.28)

Das equagoes (3.26),(3.27),(3.28) se vé que os estados proprios de sabor estao relacionados aos
estados proprios de massa na matéria por

Vo= Y UN", i=+-,3, (3.29)
com
U™ = exp(iba3)]" exp(ify3) exp(i07). (3.30)
A posicao da ressonancia é dado por
ACS = ACsy,,. (3.31)

No caso da ressonancia alta, com A ~ m2, ¢ mais conveniente rodar a base de sabor por

FT exp(—i6’23/\7),

- 1 ACQQB -+ 2m§5‘§13 + 2A A529120913 (m% — A/2)S2013
M? == A529120913 Y+ A02912 —ASQQIQSQIS , (332)
(M?? - A/2>S2913 _ASQ9125913 ASgL; + 2m306215

onde A = (X — ACy,,). Agora o termo ASsyy,, pode ser tratado como uma perturbagao. Na ordem
zero em ASq,/2m2, M? toma a forma de um neutrino desacoplado e dois neutrinos acoplados.
Os valores préprios sao

At = ((m3+A/2+ A)

{4 = Can 3 — A/2)]" + [(m3 — A/2)5,]°} ) /2, (33
As = (5 + ACh,,) /2,

e o angulo de mistura é
Sin 207 = (m2 — A/2) S0,/ { [A = Cag,y(m2 — AJ2)]” + [(m2 — A/2)Sap,, ] } . (3.34)
Portanto os auto-estados de massa estao relacionados com os estados de sabor por

Vo= Woj', j=—2,4, (3.35)
J

com

W = exp(iflazA7)T" exp(i075As). (3.36)
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A ressonancia alta se encontra em
A = Cyg,,(m3 — A/2). (3.37)

Este formalismo aproximado assume que existam duas ressonancias separadas e calcula as massas e
os angulos de mistura perto das ressonancias em fungao de A. A validade desta suposi¢ao depende
dos valores dos angulos de mistura e das massas no vacuo, ja que eles sao os que determinam a
localizagao e a largura das ressonancias.

Quando a densidade do meio nao é constante, um grau de liberdade é adicionado. Da equacao
(3.25) se pode deduzir uma equagao para os auto-estados de massa

47 1 i 0 0 5 "
i— | |=|==|0 w2 0 |+U™ZU"|w |, (3.38)
dt 2K 2 ot

V3 0 0 M3 V3

onde p?, u3 e p3 sao os valores préprios de M? na equagao (3.25). Como se pode ver, os auto-estados
de massa ja nao diagonalizam o hamiltoniano efetivo, portanto eles nao sao mais auto-estados de
propagacao.

A aproximacdo adiabética consiste em ignorar por completo os termos (U™)T(dU™/dt). Esta
aproximagao recebe corregoes perto das ressonancias. Na ressonancia baixa, d67s/dt é fortemente
incrementada, e ocorrem cruzamentos entre os niveis 1 e 2. Na ressonancia alta, df73/dt é forte-
mente incrementada, portanto ocorrem cruzamentos entre os niveis 2 e 3. Nesta aproximacao, a
propagacao dos estados serd como estados de massa, exceto préximo as ressonancias (pontos de
cruzamento) onde um estado v; pode ir a um estado v;. A probabilidade de um estado v; ir a um
estado v;, P(v; — v;), é chamada probabilidade de salto. Se denotara a probabilidade de salto na
ressonancia baixa como Py, e na ressonancia alta como Pp. Existem muitas expressoes para estas
probabilidades na literatura, ver [58].

3.4.2 Probabilidade de Transicao

Num processo nao adiabético a amplitude de transicdo, A(v, — v3,t), estda dada por
Ava = vg,t) = (va(t) [Va(to))
= > (W) [va(t) (valt) [(tre)) (o(tar) ve(tre))
a,b,c,de, f (339)

(ve(tre) [va(trn)) (va(tru) [Ve(tri) ) (Ve(trir) [v4(to))

{vg(to) [valto)) ,
onde tg;, € o tempo onde ocorre a ressonancia baixa, e o try, € o tempo onde ocorre a ressonancia
alta. Os sub-indices « e 3 indicam estados de sabor e os sub-indices a, b, ¢, d, e, f indicam estados
de massa.

Na aproximacao relativistica e supondo que todos os auto-estados de massa tém o mesmo
momento se tem:

(vs(to) | valto)) = Usy(to),

(s(t) | valt)) = Usa(t), (3.40)

() ) ) ) ) ) ) o)) = g oo (i [ By ), @

to
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portanto A(v, — vg,t) fica

A( Vo — I/g, Z Uga tg exp ( /t Ea(t/)dt/) <Va(tRL) | Vb(tRL)> <Vb(tRH) | Vc(tRH» .

a,b,c
(3.42)
De (3.42) a probabilidade de transigao é facilmente calculavel:

2

P( Vo — I/ﬁ, ZUga to exp ( /t Ea(t/)dt/> <Va(tRL) | Vb(tRL» <Vb(tRH) | Vc(tRH»

= Y a0 Unrlto) xp ( 535000)) ()|t
a,b,c,de, f
(va(tre) | ve(tre))” (Ws(tru) | ve(tru)) (Ve(trm) | vi(tra))™,
(3.43)

onde 0 (t) é
t
5(t) = [ (a(e) - e ar, (3.44)
to
os 11;(t)? sao valores préprios da matriz M? da equagao (3.25) no tempo t. Para ver o significado
fisico da equagao (3.43), podemos escrever lha como

P(va — v, 1) = > [Usa(t)* Uz (t0)|* |(va(trr) | ve(tre))* [(ve(tre) | ve(trn))|®

a,b,c

+ ) Usa®Uz(t0)Usa(t) Uas(to) (Va(trr) | vb(tre)) (va(tee) | ve(trr))”
a#d.b#e,c£f
(wp(trm) | ve(tri)) (Ve(tru) | vi(trm))” exp <2E5< ))
(3.45)
O primeiro termo da equagao (3.45) é a probabilidade cldssica de transicado dum estado de sabor
« a um estado de sabor 3. O segundo termo é um termo oscilante. A média deste termo sobre
todo o espaco percorrido pelos neutrinos desde o nucleo da supernova até a terra é zero. Os

termos | (va(tr) | vs(tro))|” € |(vo(trr) | ve(tra))|” sdo as probabilidades de salto P, e Py definidas
anteriormente, respectivamente. Entao a probabilidade usada na nossa discusao sera

P(va — vpt) = 3 Upa O Uz (t0)  Prat P (3.46)
a,b,c

onde

Pr.ap = [(Va(trL) | Vb(tRL)>|2a

i (3.47)
Prrpe = [(vp(tru) | ve(trm))|”-

3.4.3 Angulos de mistura e diferengas quadradas de massa. Limites e
valores experimentais

Os estudos de oscilagao de neutrinos solares, atmosféricos, de reatores e de aceleradores tem per-
mitido medir alguns dos seus angulos de mistura e diferencas de massas. Uma analise recente
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destes resultados experimentais [32], permite chegar aos seguintes valores os quais correspondem
aos melhores ajustes

Ami, =m3 —m3 =2 7.2 x 10 %eV?,

|£AmM3,| = |£(m3 —m3)| = 2.0 x 107%eV?,

3.48
Sil’l2 912 = 029, ( )
SiIl2 923 = 0.50.
Para o limite superior (em 30)
sin® 015 < 0.067. (3.49)

Da equagao (3.48) e (3.49) se vé que Am?, << |Am3,| favorecendo assim & chamada hipGtese
hierdrquica [59]. Com isto o espectro de massa pode ser parametrizado como

Am?, Am?
(o ) = 2+ (22, S0

o

,+ \Am§3|> : (3.50)

O valor m, fixa a escala absoluta das massas (ainda nao é conhecido). O sinal mais corresponde ao
caso chamado de hierarquia normal, e o sinal menos ao caso chamado hierarquia invertida. Devido
a pequenez de sin?#;5 e da hierarquia de massas a dinamica se pode reduzir aproximadamente
a dois subsistemas de dois neutrinos dominados pelos valores da densidade de matéria perto da
ressonancia alta e baixa como se mostrou na se¢ao 3.1.1. Portanto, o espaco de parametros, Ss,,
necessarios para descrever as oscilagoes de neutrinos de supernovas sao

Sgl, ~ L2y & HQV = (Am%Q, 912, ‘/COS2 013) & (Am%S, 913, V) s (351)

onde V' é potencial da matéria na respectiva ressonancia, ver a secao 3.3.4 . No caso desta tese é
o potencial de corrente carregada V. Defina-se o niimero de onda de oscilagao ”baixa” como

kp = Ami,/2E, (3.52)
e o numero de onda de oscilacao "alta” como

ki = |Am3,| /2E. (3.53)

3.4.4 Regioes de ressonancia

Neutrinos vindo do nticleo de uma supernova atravessam densidades de matéria entre 10° g/cm?
a quase 0. Neste percurso, os neutrinos podem atravessar duas regioes de ressonancia. Devido aos
valores atuais dos parametros de mistura, estas se encontram localizadas em:

e Ressonancia alta: corresponde a conversao no estado de massa 3. Segundo as equagoes
(3.37), (3.48) e (3.49) esta estd localizada em:

2EVo(pl®) = Ami, cos 20;3, (3.54)
onde p® é a densidade de materia na ressonancia alta.

e Ressonancia baixa: corresponde a transicoes entre os estados de massa mais leves. Segundo
as equagoes (3.31), (3.48) e (3.49) esta estd localizada em:

2EVe(p%%) = Ami, cos 2012, (3.55)

onde p7°® é a densidade de materia na ressonancia baixa.
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Neutrinos Antineutrinos
141 %) V3 171 772 Dg
Ve PHPL PH(l—PL) (1—PH) 176 1 0 0
i (1 - PL) PL 0 DN 0 1 0
Vr (1_PH>PL (1_PH)(1_PL) PH v, 0 0 1

Tabela 3.1: Probabilidades de transicdo para neutrinos e antineutrinos com hierarquia normal (HN).

Neutrinos Antineutrinos
1 Vo V3 1z Vo U3
Ve 0 PL (1—PL) Ve PH 0 (1—PH)
v, 0 (1 — PL) PL Dlt 0 B 1 _O
UV, 1 0 0 UV, (]_ — PH> 0 PH

Tabela 3.2: Probabilidades de transi¢cao para neutrinos e antineutrinos com hierarquia invertida (HI).

Como Am?, > 0 a ressonancia baixa s6 acontecerd no canal do neutrino (e nao do antineutrino).
Por outro lado, a ressonancia alta afetard aos neutrinos ou aos antineutrinos de acordo com a
hierarquia de massas:

e Para hierarquia normal (Am3;) > 0 a ressonancia alta afetard os neutrinos,

e Para hierarquia invertida (Am3;) < 0 a ressonancia alta afetard os antineutrinos.

3.4.5 Probabilidades de salto

Para os valores de (Am?,,sin” f;5) dados na equacao (3.48) e (3.49) se pode ver que na ressonancia
baixa a aproximagao adiabética ¢é vélida, [55], isto é, P, = 0.

O caso de ressonancia alta nao é tao simples. Em geral, a probabilidade de salto Py depende
da forma de V' [32]. Esta dependéncia desaparece no caso limite de transi¢oes adiabaticas (Py = 0)
e de transigoes fortemente nao adiabdaticas, (Py = 1) as quais correspondem aproximadamente a
sin? 63 >> 1072 e sin? 613 << 1079, respectivamente [60]. Neste estudo, por simplicidade, serdao
considerados unicamente os dois valores extremos desta probabilidade, isto é Py = {0, 1}.

3.4.6 Probabilidades de transicao para neutrinos de supernovas

Para levar em conta as oscilagoes de sabor nos célculos dos fluxos de 7., vindo das reliquias de
supernovas, ¢ util ter explicitamente as probabilidades de transicao entre os estados de sabor e os
estados de massa. Nas tabelas 3.1 e 3.2 mostramos essas probabilidades.

3.5 Fluxos de neutrinos reliquias de supernovas com os-
cilacoes

Nesta secao se calculard a densidade do nimero de antineutrinos eletronicos por intervalo de
energia, ny (F), vindo de todas as supernovas passadas, também chamado fluxo de neutrinos
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reliquias de supernovas (SRN), levando em conta apenas as oscilagoes de sabor.

3.5.1 Formulacao do calculo do fluxo

A presente densidade de antineutrinos 7; (ou neutrinos v;), auto-estados de massa, vindo de todas
as supernovas passadas, cuja energia esta no intervalo entre £ e F 4+ dFE, emitida com redshift z
e z + dz, é dada por [61]

dt| . dNy, (14 2)E)

dz dFE
dt dNg, (14 2)E)

1|9 dE

dz

dng (E) = Ren(2)(1 + 2)° X (14 2)dE(1+2)7°

(3.56)

= Rgn(2) (1+2)dE,

onde o fator (1 + 2)? é devido a expansdo do universo. Rgy(z) é a taxa de formagao das super-
novas, por unidade de tempo e volume comével, (ver segao 3.3 para uma defini¢ao de coordenadas
coméveis). dNy, /dE é o nimero de antineutrinos 7; (ou neutrinos v;) por supernova emitidos por
unidade de energia FE. A equagao de Friedmann (3.14) permite calcular a relagao entre ¢ e z como
segue:

dz
- (14 2)H(2) = —(1 4 2)Hor/(1 + Qur2)(1 + 2)2 — Qu (22 + 22), (3.57)
onde Q) e Q, sdo parametros cosmolégicos definidos na equagao (3.16). Adotaremos aqui os
valores €2); = 0.3 e Q) =0.7.

Pode-se obter facilmente o fluxo da densidade do nimero de antineutrinos 7; (ou neutrinos v;)
detectados atualmente por unidade de energia, dF;,/dE, da equagao (3.56) usando a rela¢ao simples

dFy,/dE = c¢[dng, /dE](ja que se estao supondo neutrinos ultra-relativisticos com velocidades ~ ¢):

dF}, Fmaz ]
L — —R Y, (E(1 dz, 3.58
T g e+ ) (3.58)
Zmaz € 0 redshift onde comegam os colapsos das supernovas, consideramos z,,, = 5 [61]. Também
definimos aqui Y, (E(1 + 2)) como:

AN, (E(1+ 2))

Vo (B(L+2) = =" . (3.59)

3.5.2 Taxa de formacao de supernovas

Estudos da taxa de formagao de estrelas (SFR) em fungao do redshift tém sido realizados [62—
64]. Observagoes coésmicas do SFR podem ser, hoje em dia, feitas até um redshift z ~ 4, mas
ainda alguns detalhes sao controversos. Espera-se que a taxa de formacao de supernovas seja
proporcional a SFR, j4 que o tempo de vida de progenitores de supernovas é menor que a escala
de tempo cosmologica.

O modelo usado aqui, figura 3.5, estd dado pela seguinte expressao [65]:

exp(3.4z)
45 + exp(3.8z2)

onde hgs = Hy/65 km st Mpc™3. A equagao (3.60) é valida para uma cosmologia Einstein-de
Sitter (2a7,24) = (1,0). Para uma diferente cosmologia se tem que aplicar um fator de correcao

Ron(2) = 0.0122 x 0.3hg; yr~Mpc 3, (3.60)

[(1+ 2)2(1 + Qurz) — Qa(22 + 22)]%
(1+2)2 '

RSN — RSN (361)
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Figura 3.5: Taxa de formacao de supernovas em fungao do redshift.

E importante ver que devido & correcdo feita na equacao (3.61), o fluxo de neutrinos (3.58) nao
depende dos parametros cosmologicos 2, e €24.

3.5.3 Fatores Y,

Usaremos aqui a parametrizagao para Y, (E) utilizada na referéncia [66]:

Y, (E) =

Ey  (a+ 1)@+ {E o (@ DE/E), 502
(E), '

X X —
6(E), Tla+1) E) (E),
onde E}, é a energia total de ligacao que sera considerada igual a 3 x 10°® erg para todos os estados
de sabor dos neutrinos relevantes na neutrinosfera (v = v, 7, v,). (E), é a energia média do
neutrino v, o é um parametro espectral e I' é a fungao gama de Euler. Consideraremos aqui:
(B),, . (E), ,(E),)=(12,1518) MeV,

ve 3.63
Y (3.63)

que sao valores permitidos pelas simulagoes numéricas [66].

Esta hierarquia no espectro de energia dos neutrinos na neutrinoesferas pode ser entendida
da seguinte maneira. Os neutrinos v, (r = p,7) tém unicamente interagoes de corrente neutra,
portanto seu caminho livre meio é mais longo que dos outros neutrinos, e assim sua temperatura
de desacoplamento é maior, e portanto, sua energia média também é maior. Ambos v, e 7, tem
interacoes de corrente carregada. Mas, como as estrelas contém mais néutrons que prétons, o
caminho livre médio de v, e mais curto do que o caminho livre madio do 7., portanto, a energia
do 7, sera maior.

Na figura 3.6 mostramos as fungoes Y, (F), Y5, (F) e Y, (E) para os parametros anteriormente

escolhidos. Supomos que Y, =Y, =Y, =Y; =Y, .

3.5.4 Fluxo de 7, reliquias de supernovas

O caso de interesse neste estudo ¢é o calculo do fluxo de 7, reliquias de supernovas. A deteccao de
v, é relativamente facil ja que quase todos os detectores tém prétons livres que podem ser usados
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Figura 3.6: Fatores Y, para os diferentes sabores de neutrinos em fungao da energia. Aqui a dependéncia
do redshift nao foi levada em conta.

na reagao 7, +p — et +mn com uma grande se¢ao de choque. Esta secao de choque é bem conhecida
[67, 68]. Desprezando a energia de recuo do néutron ~ (E2/M,), podemos simplesmente relacionar

a energia do poésitron, Ee(o), com a energia do neutrino, F,:
EY=FE,—A, A=M,— M,=1293MeV. (3.64)

A secao de choque diferencial nesta ordem (M, — oo) é

(0)
( do ) _ % [(fg + 392) + (f2 _ 92) U{go) cos 0] EéO)p20)7

dcosf
2 2
- @ (1+AR),

(3.65)

onde as constantes de acoplamentos vetorial e pseudo-vectorial sao f = 1, g = 1.26, respectiva-
mente. Aﬁl ~ 0.024 representa as corregoes radiativas internas. Integrando sobre os angulos se
obtém a sec¢ao de choque total (ver figura 3.7),

(3.66)

: EOp)
0% = 6o(f2 + 3¢) EVp© = 0.0952

1 MeV?

Expressoes para a sec@o transversal de ordem 1/M,, nao serao usadas, mas podem ser encontradas
em [68].

Para determinar o fluxo de 7, que chegam a terra tendo em conta as oscilagoes na matéria (desde
a neutrinoesfera até sair da supernova) e no vicuo (desde a saida da supernova até o detector,
ja que os efeitos da matéria da terra nao vao ser considerados aqui) é necessério ter uma relac¢ao
explicita entre os estados de massa, v;, e os estados de interagao, v,. Das equagoes (3.46) e (3.47)
se pode deduzir esta relacao:

Y, =Y Py|um Y., (3.67)
J

onde P;; s@o as respectivas probabilidades de salto. Usando as equacoes (3.20) (com § = 0), (3.28),
(3.34), e a informagao nas tabelas 3.1 e 3.2 na equagao (3.67) se pode obter a tabela 3.3.
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Figura 3.7: Secao de choque total em ordem zero de 1/M,, ol ., para o processo 7, +p — et +n.
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Tabela 3.3: Fatores Y, para os quatro cenarios de 3v possiveis .
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Desprezando os efeitos da matéria na terra o fluxo de qualquer tipo de neutrino ou antineutrino
autoestados de interagao vindo de todas as supernovas passadas, ®;_ (F) = dF;,_ /dFE é dado por:

0, (E) = Z |Uni| ®5,(E), (3.68)

onde &, (F) = dFy,/dE, se calcula como na equacgao (3.58). Para nosso caso de interesse, antineu-
trinos 7., a equagao (3.68) fica

®,, (E) = cos? 013 cos® 015, (E) + cos® 013 sin” 0158, (E) + sin® 0139, (E), (3.69)
e como sin” f3 é muito pequeno, ver equacio (3.48) e (3.49),
@178 (E) = COS2 012(1),71 (E) + SiIl2 012(1),72 (E) (370)

Na figura 3.8 mostramos o resultado do célculo do fluxo de neutrinos v, reliquias de supernovas
para o caso de trés geragoes de neutrinos com oscilagoes como fungao da energia do neutrino. Os
casos para as diferentes hierarquias sao apresentados. O caso para a hierarquia normal, HN, inde-
pendente do valor da probabilidade de salto (Pg), e o caso de hierarquia invertida, HI, com Py = 1
coincidem. O valor para o caso de hierarquia invertida com Py = 0 é facilmente distinguivel. Para
ver explicitamente o anteriormente dito, se pode usar as equagoes (3.58) e (3.70) para obter, para
o caso de hierarquia normal

®,, (E) = /0 " de B (2)Raw(2) [eos? 01Yy (B(1 4 2)) + sin® 012Y, (E(L+2))] . (3.71)

e

e para o caso de hierarquia invertida

B, (E) = /0 T e HO () Ran(2) ¢

{cos® 12 [PuYy, (E(1+ 2)) + (1 — Py)Y,, (E(1 + 2))] +sin*615Y,, (E(1 + 2)) } .
(3.72)

Das equagoes (3.71) e (3.72) se vé facilmente que os casos de HN e de HI com Py = 1 coincidem,
e que o fluxo para o caso de HI com Py = 0 é menor que os dois casos anteriores.

Na figura 3.9 mostramos a taxa absoluta de pdsitrons que devem ser observados por unidade
de MeV e por quilo tonelada de agua em um ano (kT yr), como fungao da energia verdadeira do
positron. Neste estudo nao especificamos um detector em particular. Para obter a figura 3.9 foi
feito o seguinte:

O (Bur) = K X 0\9)(Eut) X ®p, (Bt + 1.293), (3.73)

onde K é a constante de conversao de unidades e é igual a 2.114 x 10*! [s kKT™! yr7']. E+ é a
energia do pdésitron.

3.6 Fluxos de neutrinos reliquias de supernovas com os-
cilacoes e decaimentos

Nesta secao o fluxo de neutrinos reliquias de supernovas sera calculado levando em conta oscilacoes
de sabor e decaimentos. Consideram-se 7;/m; (onde os 7; sdo tempos de decaimentos genéricos),
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Figura 3.8: Fluxo de v, reliquias de supernovas em presenca de oscilagoes de sabor de trés familias de
neutrinos sem decaimentos. Mostram-se as duas hierarquias de massas possiveis. O resultado para a
hierarquia normal é independente da probabilidade Ppy.

muito maiores que o limite dado em [13], (7;/m; > 5 x 107* s/eV). Desta maneira, as oscilagoes
de sabor ocorrem na matéria, e chegam a ser incoerentes, antes que os efeitos por decaimento
cheguem a ser significantes. Portanto, podemos desprezar os termos de interferéncia entre estes
dois fenémenos [15].

Serao considerados aqui apenas no vacuo, ver capitulo 1. Decaimentos na matéria, capitulo 2,
serao ignorados aqui.

3.6.1 Solucao da equacao de Boltzmann

A equagao de evolugao da fungao de distribuicao do espaco de fase de uma particula, f(p*,z*),
para o caso de neutrinos, esta dada por

L[f] =Clf], (3.74)

onde C' é o chamado operador de colisao e L é o chamado operador de Liouville, [53]. O operador
de Liouville relativistico é

- ) 0
L[f] = [Pa% — rgvpﬂgﬂ@] f. (3.75)

onde I'j, sao os simbolos de Christoffel. Para a métrica dada em 3.3 fungao de distribuigao do

espago de fase é homogénea e isotrépica: f = f(] P |2,t), ou equivalentemente f(F,t). Portanto,
o operador de Liouville fica

& R —,0
Esi— gl P55

~

Lf(E,1)] = f (3.76)
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Figura 3.9: Espectro de energia do pésitron produzido na reagao . +p — n+e™, para o caso de neutrinos
sem decaimentos.

-
Para neutrinos relativisticos que sao considerados neste capitulo, a energia E ~ | P |, portanto, o
operador de Liouville finalmente pode ser escrito como

LIf(E,1)] = [E% - H(t)EQa%} 7, (3.77)

onde se usou a defini¢do de H(t), equagao (3.14). Entao a equagao de Boltzmann para a fungao
de distribucao no espaco de fase é

O HWE | f(E.0) = Clf(E.1) (3.78)
ot 1)) T T '

A densidade de nimero de neutrinos reliquias de supernova por unidade de energia estd rela-
cionada com a fungao f(FE,t) por [53]

RS
0
onde o fator R3/R3 é devido & expansao do universo. Substituindo a equagio (3.79) em (3.78)
obtemos
R} 0 0

wER o HWEgp —H (t>} ®,,(E,t) = C[@,,(E,1)]. (3.80)

O operador de colisao que consideramos aqui serd [49]:

3 .
Cld,, (B, )] = 0| _ i

LR | npte B0t > @ilB D) + Ren(D)Ya(B) | - (3.81)

m;>m;
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Substituindo a equagao (3.81) em (3.80)

9 H(t)Ea% - H(t)} o, (B,t) = —:ééyi(E,t) + 3 gu(B.t) + Rsn ()Y, (E).  (3.82)

m;>myg

O primeiro termo do lado direito da equagao (3.82) leva em conta os decaimentos do neutrino v; em
outros neutrinos mais leves; 7; é o tempo de decaimento no referencial de repouso do neutrino v;.
O segundo termo da direita leva em conta o incremento do niimero de neutrinos v; a decaimentos
de neutrinos mais pesados neste estado. Este pode ser escrito como

m; & dE/ ’
qji = B]zT_J/ Fol (I)uj (E 7t)wji<E/> E)? (383)
J JO

onde Bj; ¢ o razao de ramificagao do proceso v; — v; definido como

onde I'; é a taxa de decaimento total, e I'(v; — 1;) é a taxa de decaimento parcial do neutrino v;
em v;. 1j; ¢ o espectro de energia do decaimento, isto é, a probabilidade do neutrino v;(E;) decair
em v;(E;),

Y(E',E) = Probv;(E;) — vi(E;)]. (3.85)

O dltimo termo leva em conta a emissao do neutrino r; no tempo t por todas as supernovas
passadas. Rgy(t) e Y,,(E) sao definidos da mesma maneira que na se¢ao 3.5.

A equagao (3.82) é realmente um conjunto de equagdes, uma para cada tipo de neutrino. Este
conjunto de equacoes sao de primeira ordem nas derivadas com respeito ao tempo e a energia.
Uma forma de simplificar estas equagoes ¢ eliminar alguma das derivadas, (0/0t ou 0/0FE) usando
umas novas variaveis. Para ver quais sdo as novas coordenadas, A = A(t, F) e € = €(t, E), que
permitem simplificar a equacao (3.82) se procede da seguinte maneira: Os dois primeiros termos
da equagao (3.82) em fungao das novas coordenadas se podem expressar como

0 0 OXN O  0Oe 0 oXN 0  0Oe 0
[a - H“)Ea—E] - {aa T g HWE {a—Eﬁ * 8_E8_H
1)) oX] 0 Oe Oe | 0
A equagdo (3.86) é simétrica na duas novas coordenadas, A e €. Portanto ¢ indiferente qual das

derivadas se elimina. Para eliminar uma das duas se tem que igualar o termo entre colchetes a
zero. Por preferéncia serd eliminada a derivada 0/0e.

Oe Oe

(3.86)

Para encontrar a solu¢ao mais geral da equagao (3.87), a funcao €(¢, E) pode ser escrita como
e(t,E) = A(t)B(E). (3.88)

Substituindo (3.88) em (3.87)

= Cl (§ —_— = Cl, (389)
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onde C) é a constante de separagao de varidveis. Portanto, de (3.89) se tem

t Gy
e(t,E) = C [E exp ( / H(t’)dt’)] | (3.90)
onde C' é uma constante arbitraria. Mas
H(t) = —=. (3.91)

Portanto,
t
/ H()dt' = In R(t). (3.92)

De (3.92), a equagcao (3.90) fica
e(t,E) = C[ER(#)“". (3.93)

Esta é a forma mais geral da coordenada € para que a equagao (3.82) nédo tenha a derivada 9/0e.
Podemos ver facilmente que se a C; = 1 e C' = 1/Ry a coordenada e fica
ER(t)  FE

Ry — 1+2(t)

€(t,E) = (3.94)

onde z(t) é o redshift definido em (3.11) e Ry é o raio atual do universo.

A coordenada A é arbitraria. Mas, da equacao (3.86), se pode ver que se obtém uma simpli-
ficagdo a mais escolhendo A = A(t), ja que nesta caso OA/OE = 0.

A equagao (3.82) espressa nestas novas coordenadas, A e €, toma a seguinte forma:

__—H()\)} D, (e,\) = — L ~®,, (€ A) + > gii(e,A) + Rsn (VYo (6).  (3.95)

(1+2(N\) et
onde I'; = 1/7;.

A equacao (3.95) é de primeira ordem, portanto se pode solucionar de uma maneira geral
usando um fator integrante. Mas primeiro, é bom espresséd-la da seguinte maneira

dA 0D, (€, \) I'im; -
ET — [ ()\) — m} (I)yi(E, /\) = F(E,/\), (3.96)
onde
F(e,\)= > (e, ) + Rsn(NY, (e). (3.97)

m;>m;

A equagao (3.96) tem uma solugao da forma

By, (€, 1) = exp (/:% [H(X)/— (1&%} dX) «
/:O ax {exp (— /0A % {H(X') - %} dX’) F'(e, X)} + C(e),

onde A = d\/dt, F'(e,\) = F(e, \)/\ e C(€) é uma funcio arbitraria.

(3.98)
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A é uma fungao arbitraria do tempo, ¢, mas para poder realizar as integrais em (3.98) explicita-
mente, se tem que escolher uma forma particular de A(¢). Ao mesmo tempo, essa forma particular
de A(t), tem que permitir o cdlculo da fungao ®,,(e, A) em termos de variaveis fisicas disponiveis
atualmente. A forma adequada para A(t) é facilmente vista da equagao (3.97), ja que a funcao
Rgy é dada atualmente em funcdo da varidvel de redshift, z. Portanto A(t) pode depender do
tempo, t, através de z, isto é A = A(z). Por simplicidade se escolhe A = z.

1 F,L i # "o _ " _ ”
@Vi(e,z):1+zexp< :I/H(z) '142) de)x
0

[rafirren (28 s v e s,
Pule?) = 5 i L OXP (Fi:lin(Z)) X
/z dz {(1 +2 ) exp (—Finin(z')) F(e, z’)} +C(o), (3.100)

Entao a fungao ®,, (e, z) em termos de € e z é
1 > dz —I'im; / /
, = — — 3.102
o) =1 | T {exp [ () n(z))] Fle,z >} +C(,  (3102)

voltando a varidvel E, a equagao (3.102) fica,

1 > qz 1+ 2 / 1+ 2
o, (B, z) = : BT R v, (E
(E2) =1 . H(Z) m;_%( 1+ 2 Z)+ sn(z) ( 1+z) 8

oxp | D (5 <)) | + e

A funcao C(F) ainda continua arbitraria. O valor desta fungdo pode ser encontrado tendo em
vista que a equagdo (3.103) para z = 0 e I'; = 0 deve ser igual a equacao (3.58). Neste caso g;; = 0,
como se pode ver da equagao (3.83). Portanto, se vé que C'(F) = 0. Entao finalmente se tem que
D, (c,2) é

1 * qz 1+ 2 / 1+ 2
o, (E,2) = : A E , Y, (E
(E2) =1 . H(Z) 2 9 ( 1+ 2 Z)+RSN<Z) ( 1+z>

(3.103)

m;>m;

exp [_FmT(HZ) (n(zl) - n(2)>] :

Esta equacao é valida para um espectro de massa genérico m;, uma taxa de decaimento I';, e um
espectro de energia v, ., (F, E'). Os efeitos de oscilacoes de sabor estdo incluidos nos Y, da
mesma maneira como para o caso em que apenas oscilagoes foram considerados na secao 3.5.

Da equacdo (3.104), se vé que 1/H(z') cancela os efeitos dos parametros cosmolégicos, Qy e
Qa, de Rgn(z), mas estes efeitos ndo sdo cancelados com os outros termos da equacio (3.104).
Portanto, para o caso de oscilagoes com decaimentos, o fluxo de neutrinos de reliquias de supernovas
depende dos parametros cosmoldgicos.

(3.104)
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3.7 Aplicacoes

Nesta secao se aplicam os resultados gerais obtidos na secao 3.6 para decaimentos de neutrinos via
um majoron no vacuo. Algumas simplificacoes serao feitas para fazer a analise independente do
modelo e para que os efeitos devidos aos decaimentos sejam ressaltados.

3.7.1 Decaimentos para trés familias de neutrinos com hierarquia nor-
mal e massas quase degeneradas

Neste cenario a hierarquia de massa é normal, Am3, > 0, e as massas quadradas sao consideradas
bem maiores maiores que as suas diferengas quadradas de massas, m? >> Am3;, Am2,. As fungoes
V;i(E;, E;) definidas na equacao (3.85), que representam a probabilidade por unidade de energia

que ocorra o processo v;( E;) —>(1;j) (E;)+x, se podem calcular das equagoes (1.31) e (1.32) deduzidas
no capitulo 1 ou das equagoes (2.95) e (2.103) deduzidas no capitulo 2. Por comodidade, serao
repetidas aqui (86 para o acoplamento escalar):

mlm] 2 2 1
'y —vj+x) = 16757 {2 +2+— ln( ) 3 ng] : (3.105)
B mim; o | T 2 1
Plvi = v+ x) = {55 % |5~ ;@) — 55 (3.106)

onde x = m;/m; e g;; ¢ a constante de acoplamento escalar.
No limite quando m; — m;, mas mantendo a diferenca Am?j =m? — m? # 0, as equagoes
(3.105) e (3.106) sao iguais a

r( ) = i Ay 3.107)
Y VX = (65 aE, 3
¢ 3
2 02 Am?2.
_ 9i; My m;
Para o caso de m?(m3) >> Am?; a equagao (3.108) é

Portanto, para este caso a1 (12(FE2) — 1(E1)) = 0. A outra fungao v (1e(E2) — vi(Er)) é
diferente de zero, como se vé da equacao (3.107), e por simplicidade pode ser tomada igual a

o1 (12(Es) — 11(E1)) = §(Ey — Ey). (3.110)

A equacao (3.110) também pode ser justificada percebendo que se ms &~ m; o neutrino filho,
vy, deve ter quase a mesma energia que o neutrino pai e portanto é natural que a probabilidade
por unidade de energia, 1, seja dada por uma funcao 6 de Dirac. Portanto, para o contexto de
neutrinos 7, reliquias de supernovas so serao considerados os decaimentos U3 — ;9 € Uy — ;.
Para usar a solu¢ao da equacgao (3.104) para o caso do fluxo de neutrinos 7, ainda falta definir
os valores das Bj;. Por simplicidade se supoe que B(v3 — i) = B(s — 1) = 1/2. Como o
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Figura 3.10: Fluxo de neutrinos 7, reliquias de supernovas para trés neutrinos com hierarquia de massa
normal e massas quase degeneradas, isto é, m? >> Am%3, Am2,.
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Figura 3.11: Espectro de energia do pésitron produzido na reacao v, +p — n + e™, para trés neutrinos
com hierarquia de massa de normal e massas quase degeneradas, isto é, m? >> Am§3, Am%Q.
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decaimento v, — 7y estd proibido, B(vs — ) = 0, e portanto, B(vs — ;) = 1. Também as
razoes dos tempos de decaimento com respeito as masas, 7;/m;, serdo consideradas iguais, isto é,
To/Mmo = T3/m3 = T/m.

Na figura 3.10 mostramos o fluxo de neutrinos 7, reliquias de supernovas por unidade de energia
para o caso discutido nesta segao. Para 7;,/m; = 7 x 10'° s/eV, o fluxo é quase ~ 1.5 vezes maior
que para o caso em que s6 ha oscilagdo (sem decaimentos), discutido na segao 3.6. O caso de
decaimento completo é ainda maior. Isto é entendido da seguinte maneira: no estado final todos
os neutrinos decairam no neutrino v, que ¢ absolutamente estavel, portanto a funcao final Y, ¢
composta da componente inicial, Y;, = Y;,_, e das componentes provenientes dos decaimentos dos
outros dois tipos de neutrinos, 7, e 3, 0os quais contribuem com Yz, + Yy, =Y, +Y, =2Y, (ver
tabela 3.3). Portanto, o fluxo final de 7, que estd dado por (3.70), é proporcional a cos?® 65 vezes
a densidade final de 7y, isto é, cos? 015Y;, + 2 cos? 61,Y,, , que comparado ao caso de s6 oscilacoes,
onde o fluxo é proporcional a cos? 015Y;, + sin® 012Y,,, ¢ maior. Na figura 3.11 se mostra o espectro
de energia do pdsitron produzido na reacao v, +p — n + e* para o caso tratado aqui.

Pode-se concluir que no caso considerado nesta secao, é possivel obter fluxos de neutrinos 7,
maiores do que no caso usual de oscilagoes. Em particular, se o decaimento for total o fluxo chega
a ser quase 2 vezes maior que para o caso de oscilagoes.

3.7.2 Decaimentos para trés familias de neutrinos com hierarquia in-
vertida

Neste cendrio a hierarquia de massa é invertida, Am3, < 0. Também, se assume que B(y — 1) =
1/2 = B(ry — 1) sdo fixas, e que a razoes 7 /my e To/my sdo iguais, isto é, 71 /my = 7o/mg = 7/m.
Com estas suposicoes, unicamente o decaimento v, — 1y é relevante para o fluxo de neutrinos v,.

Para o neutrino (1), fazemos as mesmas suposigoes da se¢ao anterior de que o decaimento
Uy — vy (vg — 1) é proibido. Os decaimentos em neutrino vs (Vg — U3, vy — Vs, U] — U3, V) — U3)
sao despreziveis para o calculo do fluxo de neutrinos 7., ja que eles sdo proporcionais a sin® 63,
que é muito pequeno e nao foi considerado na equagao (3.70).

Neste cenario, o valor da massa do neutrino 3, ms, nao é relevante no calculo do fluxo do
neutrino 7., ja que o efeito produzido por esta é abrir ou fechar os decaimentos vy — 3, 1y — I3,
que j4 mencionamos, contribuem proporcionalmente a sin’ ;5.

Na figura 3.12, mostramos o fluxo de neutrinos 7, reliquias de supernovas para o caso de uma
hierarquia de massa invertida, e qualquer valor de ms. Desta figura se vé que o caso de decaimento
total neste cendrio é trivial, j& que quando isto ocorre, todos os neutrinos instaveis (i, 7, Vs,
v1) decaem em 3 totalmente estavel, que na aproximacao feita na equagao (3.48) e (3.49), nao
contribui ao fluxo do neutrino 7,, e portanto, o fluxo final de neutrino 7, é zero. Apresentam-se os
fluxos para um decaimento parcial, com 7/m = 10'° s/eV, que a despeito do caso da segao 3.7.1,
depende do valor da probabilidade Pgy. Na figura 3.12, mostramos os casos para com Py =1 e
Py = 0. Como se pode ver, o fluxo nesses casos sao menores que os fluxos sem decaimentos. Na
figura 3.13 se mostra o espectro de energia do pésitron produzido na reacao v, +p — n +e™ para
o caso tratado aqui .

Em conclusao, neste cendario e na aproximacao de sin ;3 muito pequeno, o fluxo do neutrino
V., ¢ suprimido pelos decaimentos, chegando a ser zero para o caso de decaimento total.
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Espectro de energia do v,
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Figura 3.12: Fluxo de neutrinos 7, reliquias de supernovas para o caso de uma hierarquia invertida de
massa, € uma massa ms qualquer.
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Figura 3.13: Espectro de energia do pésitron produzido na reacao v, +p — n + e™, para trés neutrinos
com hierarquia de massa de normal e massas quase degeneradas, isto é, mf >> Amgg, Am?,, para o caso
de uma hierarquia de massa invertida, e uma massa mg qualquer.
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Capitulo

Conclusoes

Nesta dissertacao, estudamos os decaimentos nao radiativos de neutrinos de Majorana, via bésons
sem massa, no vacuo e na matéria. Os acoplamentos considerados entre os neutrinos e os bésons
foram de tipo escalar ou pseudoescalar. Em particular estudamos os processos v; — vj + x e
v; — U+ x (onde x representa o campo escalar ou pseudoescalar).

No vacuo, calculamos as taxas efetivas na ordem mais baixa da teoria de perturbagoes usando o
formalismo convencional para neutrinos de Majorana. Mostramos que as taxas de decaimento para
os dois processos considerados sao comparaveis, independentemente da natureza dos acoplamentos.
Para o caso particular de m; >> m; (onde m, representa a massa do neutrino x) demonstramos
que as taxas de decaimentos para os dois processos sao iguais. Também estudamos estas taxas de
decaimento no caso limite quando m; — m;, mas mantendo a diferenca Amg; = m7 —m7 # 0,
concluindo que o processo v; — v; + x € proibido.

Na matéria, resolvemos as equacoes de campo de neutrinos de Majorana, usando o formalismo
de helicidade de dois componentes introduzido em [29] para uma teoria geral (n, m), onde se tem n
campos que pertencem a dubletos de SUL(2) (neutrinos ativos) e m campos isosingletos de SUL(2)
(neutrinos estéreis). Estas equagoes sao obtidas da lagrangiana efetiva a baixas energias. Com
estas expressoes gerais, calculamos as taxas de decaimentos para todos os casos possiveis, isto é,
decaimentos que conservam e que nao conservam a helicidade. A despeito do vacuo, na matéria,
encontramos duas profundas mudancas. A primeira mudanca se deve ao fato de que na matéria,
as massas quadradas dos neutrinos sao altamente incrementadas, o que conduz a um maior espago
de fase disponivel para os decaimentos, permitindo assim, decaimentos que nao sao possiveis no
vacuo. Para mostrar este fenomeno, usamos o formalismo geral para encontrar o espectro de mas-
sas quadradas para o caso de dois neutrinos de Majorana, especificamente dois neutrinos ativos ou
um neutrino ativo e um neutrino estéril. Também mostramos que para o caso de neutrinos rela-
tivisticos na matéria ordindria (V' < m << P, V << P) as expressoes para as massas quadradas
coincidem com aquelas calculadas do efeito MSW. A segunda mudanga ocorre devido ao fato dos
acoplamentos serem misturados, o que implica que decaimentos rapidos sao possiveis, inclusive no
caso da matriz de acoplamentos na base de massa seja diagonal. Mostramos esse fenomeno para al-
guns casos particulares onde comparamos os tempos de decaimento na matéria com os respectivos
tempos no vacuo. Observamos um decréscimo consideravel nos tempos de decaimento na matéria.
Adicionalmente, usamos este formalismo para deduzir as taxas de decaimento dos neutrinos de
Majorana no vacuo e comparamos os resultados com aqueles obtidos no formalismo convencional
(no vacuo) o que de certa forma foi usado como teste de validez e generalidade.

Decaimentos de neutrinos com tempos de vida relevantes podem ser provados, em principio,
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através de observagoes de neutrinos reliquias de supernovas, portanto, nesta dissertacao, calculamos
o fluxo de antineutrinos 7, reliquias de supernovas que chegam a terra considerando simultanea-
mente as oscilagoes e os decaimentos dos neutrinos estudados anteriormente. Para o calculo deste
fluxo s6 consideramos decaimentos de neutrinos no vacuo. Primeiro, calculamos o fluxo de 7,
reliquias de supernovas levando em conta as oscilagoes de neutrinos para os dois tipos de hierar-
quia de massas possiveis atualmente, hierarquia de massa normal e invertida. Depois, incluimos os
efeitos dos decaimentos de neutrinos no fluxo resolvendo as equacoes de Boltzmann para a funcao
de densidade de neutrinos reliquias de supernovas por unidades de energia. Implementamos esta
solugao no software Mathematica para dois casos diferentes. No primeiro, tratamos os decaimentos
de neutrinos com massas quase degeneradas e hierarquia normal. No segundo, consideramos os de-
caimentos para neutrinos com hierarquia invertida e qualquer valor da massa ms. Comparamos os
fluxos obtidos com os casos de neutrinos estaveis e de decaimento total. Para o caso de hierarquia
normal e massas quase degeneradas foi encontrado que o fluxo para o caso de neutrinos instaveis
¢ maior que para o caso de neutrinos estdaveis. A conclusao oposta foi encontrada para o caso de
hierarquia invertida.

Em nosso célculo do fluxo, nao consideramos os efeitos da matéria da terra, nem o efeito
dos detectores atuais e futuros, tais como, o Super-kamiokande, SNO [69], KamLand [70], Hyper-
Kamiokande [71]. Outro importante efeito a ser incluido s@o os efeitos de decaimentos de neutrinos
na matéria (estudados no capitulo 2 desta dissertagad), que podem alterar profundamente o fluxo
aqui calculado. Todos estes efeitos podem ser considerados em futuros trabalhos.



Apéndice

Potenciais efetivos induzidos na matéria

A.1 (Generalidades do modelo padrao das interacoes fracas

Os neutrinos sao férmions que nao tem interagoes fortes nem eletromagnéticas. Na linguagem da
teoria de grupos, eles sao singletos de SU(3)¢ X U (1) gar. Os neutrinos ativos tem interagoes fracas,
isto é, eles nao sao singletos de SU(2).. No modelo padrao de interagoes fracas hé trés neutrinos
ativos. Estes estao organizados em trés dubletos leptonicos.

Ll = ( V;LL ) ; (= €U, T, <A1)

aqui e, i , 7, sao os autoestados leptonicos carregados. Os trés neutrinos estados préprios de
interagdo, ve, v, vy, estao associados com os anteriores léptons carregados de SU(2);. Como os
neutrinos nao se acoplam diretamente com o féton, a lagrangina da interacao fraca envolvendo
neutrinos pode se escrever como [52],

Ly = i—W(j(+)W“ —i—j(_)W“T) + Z'g—Wj(Z)Z“7 (A.2)

onde gy € a constante de acoplamento das interacgoes fracas. A corrente neutra ji pode ser escrita
como

jfLZ) - 2(3'53) — sin® Oy ). (A.3)

Escrevendo explicitamente as correntes fracas para o caso da primeira familia de léptons se tem

jlg+) = Ve,LVuL = Eﬂe’m(l - 75)@
j(_) = éL’YHV&L = §ée7u<1 - 75)”67
j[(LZ) = De,L’YuVe,L - éL,YueL + 2 Sin2 Qwé’)’;ﬂ (A4)

1 1_
= _V67u(1 — Y5)Ve — 567/1(1 —5)e

\)

+ 25sin? Owey,e.
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A lagrangiana na equagao (A.2) conduz ao seguinte hamiltoniano efetivo definido através da matriz
S até segunda ordemem gy

(‘i)z/ 4 74 aw aw
S=>"7 [ itrd T o ut _IW (Z)Zu
5 xd'y [[2\/5( W jOWr) 4 cosew H\/E
(A.5)
T O i IV ) / I
(‘]“ L )+ 2(3080 s (@

onde TV...] denota o produto temporalmente ordenado. Aplicando o teorema de Wick e deixando
sO aquelas contracoes que tem dois campos de elétrons e dois campos de neutrinos sem contrair, o
hamiltoniano efetivo fica

2

2
9 . (= g
Heff = 477‘:;”/ (](—Hu];g )+hC) + W‘]( iz jlsz), (A6)

onde se tem aproximado os propagadores dos bésons W e Z abaixas energias, isto é para ¢> < m?
e ¢> <m?, da seguinte maneira

2
vt 9w — quql//mw ~ v
WHWYT = —4 F—mZ = mz (A.7)
2
v v mz ~ v
q- —m; m;

O Hamiltoniano efetivo, (A.6), se pode escrever de outra maneira usando as seguintes relagdes

9 Gr 2 2 2
Sm?Z = 7 e myy =mycos” Oy, (A.9)

onde G ¢ a constante de Fermi. Por tanto usando essas duas relacoes se tem que o hamiltoniano
efetivo se pode escrever como

G G
—L(2§P15C) 4 hee) + == O, (A.10)

H.rr =
If \/5 \/§

A.2 Potencial efetivo induzido na matéria

Quando um neutrino se propaga na matéria, suas propriedades sao modificadas pela interagao das
particulas no meio, resultando mudancas coerentes ou incoerentes. Com mudangas coerentes o
meio permanece o mesmo, permitindo a interferéncia das funcoes de onda do neutrino esalhado e
nao espalhado. O requerimento de coeréncia é que o estado final e inicial no meio permanecem
exatamente os mesmos. Qualquer mudanca nos estados poderia produzir ondas incoerentes que
poderiam nao interferir com as ondas nao espalhadas [72]. A preservacao da coeréncia gera uma
energia potencial adicional V;, = Vy ¢ + Vy y. Isto é determinado pelo espalhamento eldstico para
frente devido a interagdo de corrente neutra (V; x) e de corrente carregada (V) com as particulas
no meio, como foi primeiro discutido por Wolfenstein [37]. A seguir calcularei o potencial efetivo
V. devido aos elétrons no meio.
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A.2.1 Potencial efetivo de corrente carregada devido aos elétrons no
meio

O hamiltoniano efetivo de corrente carregada devido aos elétrons na matéria é [73]

G
g ==L [ By, f(E.,T

x ((e(pe) e(@)7u(1 = 75)ve(@)Ve(2)7(1 — 5 )e(z)| e(pe))) »

onde f(E,,T) é a distribuigao de elétrons com energia F, num meio homogéneo e isotropico com
temperatura 7' (no referencial de repouso do meio). A condi¢do de coeréncia é implementada
escolhendo o mesmo momento para os elétrons iniciais e finais. Fazendo uma transformacao de
Fierz (ver Apéndice B), a equagao (A.11) fica

H =75 @ (1 = w)()

(A.12)
x /dgpe F(Ee,T) {{e(pe) [€(x)7(1 = y5)e(x)] e(pe))) -

Expandindo os campos dos elétrons em ondas parciais e fazendo as diversas contragoes com os
estados iniciais e finais se tem

(e(per ) [e@)(1 = 15)e(@)] e(per ) = €7 (01, (pe) (1 = 75)us(po)] 0) €

= ()11 — (). (8-13)

Agora supondo que o meio tem igual nimero de elétrons com spin i% esta equacao fica

s (Pe) V(1 — 75)us(pe))

—~

((e(pe) (). (1 = s )e(x)| e(pe))) =

= Ne;p6) Zﬂs(pe>7,u(1 - 75)713(]76)

_ Nelpd) Do alp) Dl =)o (4 14
Ne;pe) (%2—+_E,Zne>ba7ﬂ<1 _ 75)(117

= Negpe)Tr[p/e;_ETEVM(l —5)]-

O trago ¢ facilmente calculdvel

Tr[(p, + me)vu(1 = 5)] = Trlplyu] + meTr[y,] — Tyl vs]
— meTr[y,7s) (A.15)

= 4pey.

Finalmente se chega a

((e(pe) [E(x)7u(1 = 75 )e(x)] e(pe))) = Nelg“7 (A.16)
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onde N, é a densidade de nimero de elétrons. Substituindo isto na equagao (A.12)

HE) = 35 701~ 5)wila) [ e S(E TN, (A7)
HY = Epe F(Ep T)ru(2) L2 (1~ 1) (a), (A18)

f E.

mas devido & isotropia do meio, [ d®p f(E,T)p. = 0 e & normalizagao da fungao [ d’p f(E,T) =1,
a integral pode ser escrita como

“De pL
/dgpe f(Ep,T)’VE i /d3pe F(E, T)}° — ’VE ] =10, (A.19)
Com isto o hamiltoniano finalmente fica
. G
& = L (2)7°(1 = y5)ve (). (A.20)

V2

Deste hamiltoniano se pode calcular o potencial induzido pelos elétrons no meio. Isto se faz da

seguinte forma
VC = <Ve Ve >

_ Gﬁe < / @ 2 (pe)y (1 — 75w ()

d>x H(Ce)

1 - 75) 8(pe)

(A.21)

*(pe)y v’ (pe)

dx 20T (pe)u’ (pe)

- f GFNE.

Este é potencial induzido de corrente carregada para os v, devido aos elétrons no meio.

A.2.2 Potencial efectivo de corrente neutra devido aos elétrons no
meio

O hamiltoniano efetivo de corrente neutra para os v, devido aos elétrons no meio é

(e) G(F
N =00 &’pe f(E.,T) (A.22)

<<e Pe) ‘I/e ), (1 — v5)ve(z)e(x)[y*(1 — v5) — 4 sin? Gwv“]e(m” e(pe)>> )

O hamiltoniano efetivo neutro da equacao (A.22) tem duas partes. A primeira

) Gr [ 3
W) @pe J(Eer) (A.23)

X ((e(pe) Pe(®)7u(1 = 75)ve(x)e()7" (1 = y5)e(x)] e(pe)))
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ja foi calculada na secao anterior e seu resultado com a diferenca de um fator de —% é a equacao
(A.20).

A segunda parte do Hamiltoniano se calcula da seguinte maneira

Gr
H = 45in20 —/d3 . f(E,
N2 W2\/§ P f( 7T)

X ((e(pe) [Ve (@) 1u(1 = 75 )ve(w)e(x)y e(x)] e(pe)))

(A.24)
.2 Gr 3
= 4sin QWZ_\/i/d De f(Eer)
X 7@ (L = 18)ve() ({e(pe) [e(@)re o) e(pe))
O elemento de matriz é igual a
(et etae(o)l lpel)y = o1 (P52 ) 4] = 2%, (.2

Fazendo calculos similares aos da se¢ao anterior se obtém finalmente para a segunda parte e para
o hamiltoniano total, obtemos as seguintes expressoes

H)\(z) = G;gusw O T ()70 (1 — ~5)ve (), (A.26)
HO () = _GeN (1 — 4sin® ) 7 ()70 (1 — v5)ve(). (A.27)

22

VN = <1/e /d?’xH](\?)

_GFNe
V2

Para o potencial efetivo de corrente neutra devido aos nucleons podemos fazer um calculo analogo.

O potencial induzido é

(1 — 4sin’ Oyy).

A.2.3 Potenciais efetivos para v, e v, em diferentes meios

Os potenciais efetivos que v, e 7, sentem em diferentes meios sao listados na tabela A.1.
E comum expressar os potenciais Vo e Vy devido aos elétrons e aos néutrons no meio da seguinte
maneira:

Vo = V2GpN. 2 7.6 Y, pus eV,

1 N (A.29)
—EGFNn = 38 Yn P14 eV,

onde N, e N, sao a densidades do numero de elétrons e néutrons no meio, Y, e Y, sao suas
densidades relativas, isto é, Y, = N./(N. + N,) e pi4 é a densidade medida em unidades de
10 g/cm3.

VN =
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Meio Vo Vi
e”ee” | £vV2Gp(N, — Np) :|:\/L§GF(Ne — No)(1 — 4sin® Oyy)
ptep 0 +55Gr(N, — Np)(1 — 4sin® Oy )
nen 0 $%§GF(NH — N;)
Ve e 1, 0 +2v/2Gp(N,, — Ny,)
Vir € Uyr 0 +2v/2GF(N,, — Ny,)
e-ep +v/2GpN, 0
e, n,p +v/2Gp N, :F\%GFNH

Tabela A.1: Potenciais efetivos para v, e 7, em diferentes meios. O sinal superior (inferior) se refere ao
Ve(De). N, denota a densidade do nimero da particula do tipo z.



Apéndice B

Transtformacao de Fierz

O produto de duas formas bilineares, ul'u, se pode reordenar da seguinte maneira

(uJ‘ wy) (3T Puy) ZC Ulr ug) (s us), (B.1)

com C45 dado por

1
cab = ETr[FAFDFBFCL (B.2)

onde I'" (i = A, B, C, D) podem ser qualquer uma das seguintes matrizes 4 x 4: {1,i7,, 0", 7,
Y5}

e Demostragao

Como as matrizes I'4, (I' =1, iV, 0", VY5, 75) formam uma base para as matrizes 4 x 4 o produto
de duas formas bilineares podem se escrever como

(ol yuan) (sl Spisa) = > CEP(al Cug) (3T )
C.D

- = ABTC 1nD (B.3)
= (U1qU2pUscUaa) Z Coplaal'e-
c,D
Da equagao B.3 se vé
Tale =) Céplala. (B.4)
C.D
Multiplicando a equagao B.4 por T'¥ T'Y e somando sobre a, b, ¢, d se tem
Z FA chrglrda = Z Z ABF dFdarg)Fbca (B.5)
a,b,c,d a,b,c,d C,D
Tr[ATFTPT?) = Y CART[TOTH T[T T, (B.6)
C,.D
da propriedade Tr[['AT'Z] = 4642 (onde 647 é o delta de Kronecker) se chega finalmente a
1
CaB = —Tr[14TPT?1r7). (B.7)
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Apéndice

Equacao de evolucao de neutrinos na matéria

Os neutrinos podem ter massas de Dirac ou de Majorana [33], mas na propagagao dos neutrinos
ultra-relativisticos a estrutura completa do spin nao é testada [39]. A interacdo fraca acopla
unicamente as componentes de mao esquerda do campo dos neutrinos. Para particulas ultra-
relativisticas, a conservacao da quiralidade, que é exata para particulas sem massa € uma boa
aproximacao pois as corregoes sao da ordem (m/FE). Assim, para neutrinos com E >> m, a
propagacao da componente de mao esquerda é a unica relevante. Por tanto, assumindo um termo
de massa de Dirac, a equacao de evolugao para dois tipos de neutrinos ativos é

(10" — Vg’yO)VLg —mvre =0,, (C.1)

10, VR — mupy = 0, (C.2)

onde ¢ = {e,x}, Vrr)e = %(1 + v5)ve, Vo = Vo + Vy € o potencial induzido pela matéria para
neutrinos eletronicos e V, = V, + Vi é o potencial induzido para os outros sabores de neutrinos.
O célculo destes potenciais a abaixas energias encontra-se no apéndice A. No modelo padrao o
potencial de corrente neutra é o mesmo para todas as familias de neutrinos.

Para eliminar a estrutura do spin das equagoes (C.1) e (C.2), multiplicamos por J,7“

(iauaa’yurya - ’ya/yoaa‘/ﬂ)VL,K - m/yaaaVR,f = Oa

(25[7#7 + Y 7#]a,uaa -7 VOaaW)VL,E - m7a8 VRe = O, (C 3)
(1g"*0,,00 — ’yo‘fyo(%Vg)l/L,g — my,0%vgy =0,
i0"Ouvr e — YV 0 Vv e — M0 vRe = 0,

e se as variagoes da densidade dos elétrons sao pequenas em comparacao a escala do comprimento

de onda de Broglie, Wlanvf << 1 podemos fazer a aproximacao 10"V, ~ iV,0". Adicionalmente,

para neutrinos relativisticos e pequenos potencias, temos que
Y 0a(Vivre) = 77 Vibavr e
= Ve(Y°90 +~'9:)7 i (C.4)
=V’ (7°00 — 7' 0i)vie.
Como E >> m, podemos desprezar o termo de massa (m — 0) na equacao de Dirac para obter

“Op — =0,
(7 m)”L,e (0‘5)

090 —~ j
vy 0 Vpe = —WzaiVL,b
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e substituindo (C.5) em (C.4) obtemos
Vi’ (1% — v 0, v ~ 2Vi0ovr g (C.6)
Utilizando a equagao (C.6) na equagao de movimento (C.3) ficamos com
100, vy 0 — 2Vi0ovp o — mya0%vrye = 0. (C.7)

Para deixar a equagao (C.7) somente em termos de vz, usamos (C.2), obtendo assim a equagao
de movimento neutrinos de mao esquerda

(8“8“ + 22%8{) + m2)1/L,4 = 0. (08)

Para obter a equagdo para os neutrinos de mao direita usamos a equagao (C.2) e (C.5) em
(C.1) obtendo

(107" — Viy®) 0y vRe — M VR = 0,
0,0"vp o + Vi (8,7 )ry + mPvre = 0,
0,0"vRr e +m*vre + VY’ (007" + 07 )vre = 0,
(00, +m*) g, =0,

que é uma equacao do tipo Klein-Gordon.
Supondo um tri-momento comum para os estados préprios de massa o termo 0'9; da equacao
(C.8) pode ser eliminado ji que s6 corresponde a um termo proporcional a matriz identidade e

portanto pode ser interpretado como uma fase global da funcao de onda. Portanto as equacoes
(C.8) e (C.9) ficam finalmente

((9080 + 22‘/580 -+ mQ)Vng = 0,

C.10
(8080 + mQ)VRj =0. ( )

Expressando v, o como e *#t |up ), vgy como e *#! |ug ) e substituindo na equagao (C.10) se obtém

1E0y ’VL75> = (2V,E + m2) |VL7€> )

C.11
(—ZE@O + m2) |VR75> =0. ( )

Na base de interacao, onde o potencial é diagonal, se tem para dois sabores de neutrinos, a equacao
s ) b ) s
para a propagac¢ao dos neutrinos na matéria

d o,
@E o) = ﬁM Ve, (C.12)
2
2 my 0 t A6+AN 0
M_U(0 m%>U+< 0 A+ Ay ) (C.13)

onde U é a transformacao unitaria entre as bases de sabor e de massa. Ay ({ =e,z) é 2V, cE e
Ay é 2VyE (para antineutrinos A — —A e U — U*). Esta equagao foi deduzida pela primeira vez
na referécia [37]. Para ver uma demonstracao usando o formalismo da teoria quéantica de campos
veja [29].
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