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Resumo

Com este trabalho buscamos entender o fendmeno de oscilacoes de neutrinos na matéria. Para
isto, estudamos a propagacao de neutrinos em Supernovas. O estudo é feito nestes objetos
astrofisicos, pois sao produzidos neutrinos de todos os sabores quando a estrela progenitor
da Supernova é muito massiva. Além de isto, estes corpos celestes atingem densidades muito
maiores que a densidade solar. Uma razao adicional muito importante é que os neutrinos sao
mensageiros ideais e poderao ser observados antes mesmo da observacao 6ptica da explosao
de Supernova, assim eles podem fornecer informacgao sobre os processo que levam a formagao
de Supernova. Para fazer esse estudo consideramos os valores atuais dos parametros de
oscilagoes de neutrinos e um perfil de densidade para a matéria da estrela moribunda. En-
contramos que os neutrinos experimentam o efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW)
em dois regimes de densidades diferentes. A existéncia destas regides dependera da hierar-
quia nas massas dos neutrinos e se é particula/antiparticula. Encontramos que para no caso
de antineutrinos eletronicos o fluxo na Terra dependera do tipo de hierarquia e do valor do
angulo de mistura 6,3, esse angulo de mistura modificard o tipo de transicao pela zona de
ressonancia de densidades altas na Supernova. Encontramos que o nimero de eventos, para
esses antineutrinos, é diferente se a hierarquia na massa é normal ou invertida. A diferenca
¢ mais notoria se a luminosidade em neutrinos nao esta equipartida. Também encontramos
que o numero de eventos no detector Super-Kamiokande dependera do tipo de propagacao
na regiao mais interna de Supernova para hierarquia invertida e caso 613 < 1073, podemos
ter informacao sobre esses angulo de mistura caso conseguiremos diferenciar o espectro sem
oscilagao e com oscila¢ao induzido por efeito puramente adiabatico. Neste estudo nao tivemos

em conta o efeito da matéria na Terra.
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Abstract

In this work we study the behaviour of the neutrino oscillations in the matter. To do so, we
studied the propagation of neutrinos in Supernovae. The study is done on this astrophysical
objects because there are produced all flavor of neutrinos when the Supernova progenitor
star is very massive. Moreover, this celestial bodies reach much higher densities than the
solar density. An additional and very important reason to study neutrinos in Supernova is
because neutrinos are ideal messengers, thus they could be detected even before of the optical
observation of the Supernova explosion. We considered the updated oscillation parameter
values for neutrinos and a density profile of the matter in the dying star. Also, we consider
that in the neutrino propagation in a medium it is modified by the medium density, being
known as Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW) effect. The existence of regions in which the
MSW effect is very relevant will depend on the mass hierarchy of the neutrinos/antineutrinos
and if they are neutrinos or antineutrinos. We found in the case of anti electron neutrinos
that the flux in the Earth will depend on the type of hierarchy and on the value of the
mixing angle 63, that angle will modify the kind of transition in the resonance zone in the
regime of high densities in the Supernova. We calculated the number of events for those
antineutrinos and we have found that the value depend if the mass hierarchy is normal or
inverted. The difference is even more evident if the total luminosity of the neutrinos is not
equally distributed between the all neutrino flavors. Finally, we also found that the number
of events in the Super-Kamiokande detector will depend on the propagation in the Supernova
inner region for the inverted hierarchy and when the mixture angle ;3 < 1073, In this study

we will not consider the Earth’s matter effect.
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Introducao

As Supernovas (SNs) sdo explosoes estelares causadas pela morte de estrelas mais mas-
sivas que o Sol, pelo menos oito massas solares. Elas podem indicar o nascimento de um
objeto compacto tal como uma estrela de néutrons ou um buraco negro. Adicionalmente,
a propagacao pelo espago da onda de choque da explosao pode atuar como gatilho para o
nascimento de outras estrelas. Por outra parte, todos os elementos pesados que existem na
Terra foram sintetizados durante a formacao e explosao da Supernova. Entao, a vida na
Terra é em grande parte possivel devido a explosoes de estrelas massivas. Esse evento tao

extraordinario também produz neutrinos.

As Supernovas sao fontes completamente diferentes de neutrinos, comparados com as
fontes tradicionais como o Sol, os raios césmicos ao colidir na atmosfera, os aceleradores de
particulas e as usinas nucleares. A energia dos neutrinos de SNs esta entre a energia dos
neutrinos solares e neutrinos das usinas. Sao produzidos neutrinos de todos os sabores as

informacoes fornecidas por eles nao podam ser obtida com as outras fontes de neutrinos.

As oscilagoes de neutrinos sao as tinicas evidéncias de nova fisica fora do Modelo Padrao,
sem sombra de duvidas. Os dados de neutrinos Solares [1-13] mostram uma reducao dos
neutrinos comparada com o nimero esperado deles. Os neutrinos atmostéricos [14-22] apre-
sentam uma assimetria entre os neutrinos que vem de acima do horizonte com respeito aos
neutrinos que vem do outro lado da Terra. Estes problemas sao solucionados com a hipotese
que os neutrinos estao sujeitos a chamada oscilagao de sabores de neutrinos induzida pela
massa deles e adicionalmente, que os estados de sabor dos neutrinos sao combinacoes lineares
de estados de massa de neutrinos. Embora atualmente a hipdtese aceitada é a oscilacao de
neutrinos nao conhecemos a hierarquia das massas (normal ou invertida), o valor do angulo

013, e também nao a fase de violagao de CP.



Os sinais de neutrinos de SN podem revelar o tipo de hierarquia e também colocar um
limite sobre o angulo de mistura ¢;35. Por outra parte um estudo detalhado do sinal poderia
dar informacao importante sobre o mecanismo de explosao de Supernova, pois atualmente
nao conhecemos completamente os mecanismos que levam a explosao do colapso do centro

estelar de uma estrela massiva.

Os neutrinos emitidos pelo colapso do centro estelar passaram através da matéria da
estrela que nao tem sido afetada pelo inicio da explosao da estrela. Eles se propagaram
saindo da estrela passando por varias ordens de magnitude de densidades de matéria, desde a
densidade nuclear na neutrinosfera até densidades nulas no espaco interestelar. A propagacao
de um neutrino na matéria causara modificagoes dos parametros no vacuo, angulos de mistura
e as diferencas quadréticas de massa. Este efeito é devido ao potencial efetivo dos neutrinos
eletronicos na matéria. Isto levam a que as oscilagoes de neutrinos na matéria possam exibir
uma ressonancia e aumente a probabilidade de conversao comparado com a probabilidade
de neutrinos do vacuo. Este mecanismo é chamado de efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein
(MSW). Assim, o objetivo geral deste trabalho é estudar os efeitos da matéria sobre as
oscilagoes de neutrinos quando eles se propagam pela matéria externa ao centro estelar que
ja colapso. Deste objetivo desprende-se outro que tém que ver com a possibilidade que um
sinal de neutrinos de Supernova possa colocar uma um limite superior mais baixo ao angulo
de mistura 63 e sobre a determinacao da hierarquia de massa dos neutrinos. Como sao
produzidos todos os sabores dos necessitamos fazer uma descricao dos neutrinos em trés
geracoes.

Existem estudos sobre futuras detecgoes de neutrinos devidos ao colapso de estrelas
massivas. Os autores Dighe e Smirnov [23] estimaram qualitativamente os efeitos de oscilagoes
de neutrinos nas explosoes de Supernovas sobre o pico de neutronizacao, a distorcao do
espectro de energia e os efeitos da matéria da Terra. Neste trabalho se farda o mesmo estudo,

mas nao consideramos os efeitos da matéria da Terra.

Alem do efeito da Terra, foram ignorados por simplicidade varios efeitos que sao po-
tencialmente importantes para o caso de hierarquia invertida. Alguns de estes efeitos sao:
i) Efeito da onda de choque, pode causar efeitos observaveis no sinal de neutrinos ver, por

exemplo, Schirato e Fuller [24], Fogli et. Al [25,26], Tomas [27] A onda de choque também



pode causar outro efeito adicional por causa de turbuléncia ou flutuacao da densidade, ver
Fogli et. al. [28]. ii) Efeito coletivo, Recentemente foram feitos estudos varios estudos onde
mostraram que os efeitos de interacao entre neutrinos (que existe dentro da iteragao fraca
do Modelo Padrao) fora da neutrinoesfera, mas antes dos neutrinos chegarem as zonas de
ressonancia pode ter influencia muito forte para os neutrinos vindos de SN se a hierarquia for
invertida e senf;3 nao for nulo (embora possa ser muito pequeno). Ver por exemplo Duan
et al, [29-31], Fogli et, al. [32]

No Capitulo 1 se apresentara um breve estudo sobre a teoria das Supernovas. No
Capitulo 2 fizemos uma revisao de oscilagbes de neutrinos no vacuo e na matéria para o
caso de dois geragoes. Os objetivos deste capitulo sao estabelecer a notagao e os conceitos
sobre oscilacoes de neutrinos. O Capitulo 3 engloba temas como fenomenologia de neutrinos,
hierarquia de massas e oscilagoes de neutrinos no interior da estrela considerando a mistura
de trés geragoes de neutrinos. Consideramos que neutrinos e antineutrinos sao produzidos
de todos os sabores e que a hierarquia de massa dos neutrinos podera ser normal ou inver-
tida. Todo este estudo fica expressado em termos das probabilidades de transicao de um
neutrino nascido com estado de sabor « seja encontrado com estado de sabor (3 na superficie
da Supernova. Para calcular as probabilidades totais fizemos a propagacao dos estados de
massa na matéria e mostramos que esta probabilidade pode ser expressa como o produto
das probabilidades de transigao em cada zona de ressonancia. O estudo em trés geracoes de
neutrinos foi possivel ja que tivemos em conta a dominancia na diferenca quadratica de massa
dos dados de neutrinos atmosféricos sobre os dados de neutrinos solares e adicionalmente que
o angulo de mistura 6,3 é pequeno, do experimento CHOOZ [33].

No Capitulo 4 calculamos os fluxos de neutrinos na superficie da Terra e o nimero
de eventos devidos a esse fluxo. O calculo dos ntimeros de eventos foi feito somente para
antineutrinos eletronicos, pois é a reagao dominante no detector Super-Kamiokande. O fluxo
de neutrinos na Terra fica descrito em termos do fluxo inicial de neutrinos da proto-estrela
de néutrons que se esfria e esse fluxo dependera da hierarquia das massas dos neutrinos. No

Capitulo 5 estao as conclusoes.






Capitulo 1

Teoria das Supernovas

De um ponto de vista histérico, o nome de Supernovae, SNe, é devido aos astronomos
Walter Baarde e Fritz Zwicky, que nos anos de 1930 observaram objetos que apareciam su-
bitamente com um aumento repentino em luminosidade e que depois decaiam lentamente,
similar a uma nova, mas muito mais luminosas e raras. Devido a sua grande luminosidade,
comparavel a luz integrada da galaxia héspede, e suas linhas espectrais largas eles concluiram
que as SNs foram explosoes muito energéticas produzidas pela morte de estrelas massivas.
Eles sugeriram que as SNs sao o produto da emissao da enorme energia do colapso gravitaci-
onal, em particular da parte mais interior da estrela que colapsa produzindo uma estrela de
néutrons. Atualmente a mesma descricao bésica do colapso de estrelas massivas é mantida.

O destino final de estrelas massivas podera ser ou estrelas de néutrons ou buracos negros,
isto depende principalmente da massa inicial da estrela e da histéria de perdida de massa
durante sua evolugao. As classificagoes das explosoes permitem-nos fazemos aproximada-
mente uma idéia da estrela original que produziu esta explosao. Os tipos de SNs sao os

seguintes [34]:

e Tipo Ia, seu espectro nao apresentam linhas de hidrogénio, mas apenas fortes linhas de
silicio. Estao caracterizadas pela homogeneidade em suas curvas de luz. Sao observadas

em galaxias que contém estrelas velhas. Sao produzidas por explosoes termonucleares

1
)

1 As explosdes termonucleares ndo geram objetos compactos.



e Tipo Ib, caracterizadas pela auséncia de linhas de hidrogénio, auséncia de linhas de
silicio e presenga de uma forte linha de hélio. Sao observadas em regioes com estrelas

jovens,

e Tipo Ic, sem linhas de hidrogénio nem silicio e sem ou com uma linha fraca de hélio.

Também se encontra em regioes com estrelas jovens,

e Tipo II-P, apresentam linhas de hidrogénio, uma fase de plateau na curva de luz e

apresenta-se em regioes com estrelas jovens,

e Tipo II-L, também com linhas de hidrogénio e ocorrem em regioes com estrelas jovens,

mas nao apresentam uma fase de plateau.

A classificagao anterior, além de permitir-nos fazer uma descri¢ao das estrelas que produzem
cada tipo de, também permite-nos distinguir o mecanismo fisico que governa a explosao de
uma estrela. Este mecanismo é diferente em SNs tipo Ia que em SNs de tipo Ib, Ic e II. A
diferenga é observada no espectro de luz alguns meses depois que a luminosidade atinge seu
valor maximo, quando o material ejetado chega ser opticamente transparente e as regioes
mais internas chegam a ser visivel: O espectro de emissao de SN Ia é dominado por linhas
de ferro, enquanto nas SNs Ib, Ic e II mostram linhas de emissao de oxigénio e carbono.

A classificacao anterior de SNs pode entender-se através da teoria de evolucao estelar. A
evolucao das estrelas depende fortemente de suas massas. Os pontos importantes da evolucgao

estelar sao:

a) As estrelas massivas requerem grande pressao para suportar suas proprias massas pelo

tanto, sua temperatura central é maior que em estrelas menos massivas.

b) Como a barreira de Coulomb ¢ proporcional a Z2, maiores temperaturas sao requeridas

para queimar elementos mais pesados.

c) O centro da estrela evoluciona quase independentemente devido a forte gradiente entre
este e a estrela restante, mas a massa do centro incrementa-se devido as novas cinzas
da queima de elementos mais leves nas camadas exteriores ao centro, a menos que, as

envolventes sejam perdidas por algum mecanismo.
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d) O tempo de vida de uma estrela muito massiva é mais curto do que uma menos massiva,
pois estas estrelas esgotam muito rapido seu combustivel para suportar sua grande

massa.

Desde o ponto de vista da fisica de neutrinos, as SNs Ib, Ic e I sdo mais interessantes que
SNs Ia, simplesmente porque elas produzem um fluxo enorme de neutrinos de todos os tipos.
Estas SNs sao geradas pelo colapso do centro estelar de uma estrela massiva, (M 2 8 Mg,
Mg é a massa do Sol e M a massa da estrela) as quais deixam como remanescentes um objeto
compacto 2.

Quando o combustivel nuclear da estrela é esgotado no centro estrelar, o centro cheio
de cinzas contrai-se para incrementar sua temperatura e assim logra queimar estas cinzas.
As cinzas sao o novo combustivel. Este ciclo continua desde os elementos mais leves como
o H, hidrogénio, até o elemento mais estavel, Fe, ferro. A estrela desenvolve uma estrutura
como de cebola, ver painel inferior da figura (1.1), até quando se apresenta no centro um gas
degenerado de elétrons. No caso de estrelas massivas (2 8 M), quando a massa do centro
aproxima-se ou excede a massa de Chandrasekhar (~ 1.4My), a méxima massa de uma
estrela que pode ser suportada pela pressao de elétrons degenerados em numa ana branca, o
centro de O.Ne.Mg ou centro de Fe chega ser instavel devido ao déficit de pressao causado
pela captura de elétrons ou a foto-dissociacao de nicleos. O centro colapsa convertendo-se
numa SN.

A energia gravitacional liberada durante o colapso do centro pode-se estimar da seguinte

maneira
GM? GM?
AEG - _ centro centro ~ 0(1053)erg7 (11)
RFC centro Rostrola de néutrons

onde a massa do centro é 1.4Mg, e o raio é de 108cm e de 10%cm para um centro de ferro e para
uma estrela de néutrons respectivamente. A energia da explosao observada, energia cinética,
O(10%), mais energia radiacao, O(10%?), é aproximadamente de 10%! erg 3. A energia restante,

O(10°3), é emitida em neutrinos. Assim os neutrinos devem desempenham um papel muito

2De aqui em adiante o estudo é feito para SN tipo II que nés chamaremos simplesmente SN.
3 As ondas gravitacionais podem levar parte da energia liberada, mas para estrelas com centros com pouca

rotacdo esta energia ¢ da ordem de O(10°1) [35]



importante durante o colapso do centro estelar. A energia média emitida em neutrinos é 10

MeV e seu ntimero é de cerca de 10°8.

1.1 Cenario de explosoes de SN devidos ao colapso do
centro estelar

Na pratica (simulagdes) a evolugao estelar é estudada em duas etapas: Primeiramente a
estrela é seguida através de suas etapas de centros hidrostaticos junto com o queimado das
camadas externas. Para isto consideram-se as apropriadas e complexas interagoes nucleares
tendo-se em conta também, o fato que os neutrinos podem deixar a estrela sem dificuldade e
por tanto sao fontes de perdida de energia. As simulagoes param uma vez as estrelas alcangam
a etapa de pré-supernova, o centro estelar colapsa com uma velocidade que excede os 1000
km/s quando a densidade e a temperatura sdo respectivamente da ordem de 10'° g/cm? e
10" K (8.60 x 10° V). Na segunda etapa consideram-se modelos de pré-supernova (assumem
simetria esférica), os quais sdo o ponto de partida para simulagoes de SN. Estes modelos
assumem explicitamente o equilibrio estatistico nuclear (NSE do inglés), a composicao da
matéria chega ser independente das reagoes médiadas pelas interagoes eletromagnética e
forte. Sem embargo, a composicao nuclear muda dramaticamente durante o colapso a medida
que a temperatura e a densidade aumentam, pois o colapso prossegue e também, porque as
interagdes fracas ndo estdo inicialmente em equilibrio [35].

Na figura 1.1 um exemplo do modelo estelar do pré-colapso por Woosley e Weaver [36]
ao qual tem sido empregado freqiientemente como condic¢ao inicial nas simulacgoes do colapso
de carogo. O centro de ferro este rodeado por camadas de elementos leves (painel inferior da
figura 1.1). O tamanho do carogo de ferro é da ordem de 10%cm em quanto o raio da estrela
é tao grande como 10%cm. O tempo dindmico de contracdo pode-se calcular da seguinte

dr
dt?

d2r

forma m%z = —G@ onde M ~ pr? assim ~ —Gpr agora suponho que a aceleragao é

T
Tdina

, matéria caindo para o centro, entdo o tempo dinamico é da ordem de Tgina ~ 1/+/Gp.

O tempo dinamico de contracao do centro estelar, com uma densidade de 10%g cm™3, ¢é

aproximadamente de 0.12 segundos e o tempo dinamico das camadas para p ~ 10 g/cm? é

40Os neutrinos de explosoes de SN termonucleares sio emitidos com uma energia menor.
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122 segundos, assim a dinamica do caroco nao é afetada pela envolvente. Este é devido a que

a densidade diminui rapidamente nas camadas que rodeiam ao caroco, figura 1.1.

1.1.1 Comecgo do infall

Como a massa do centro estelar cresce com as cinzas do material nuclear queimado das

camadas externas ao caroco, quando a massa do centro é menor que 1.4Mg, o gas de elétrons é

3 , . . ,
/ , onde n, é a densidade de niimero de elétrons.

/

. . - . , 5

nao relativista e a pressao de elétrons é o< ne
, , . ~ . . , . 4/3

Neste caso a estrela é estavel pois a pressao gravitacional é proporcional a ne’”. Entretanto, se

a massa do centro é maior que 1.4 M), a pressao de elétrons e a pressao gravitacional estao

4/3

em equilibrio instavel, pois a pressao de elétrons é x ne Eventualmente um equilibrio

instavel sempre se movimenta em direcao a um equilibrio estavel. O centro estelar é instavel

devido a dois processos, a captura de elétrons e foto-dissociagao nuclear.

e A foto-desintegracao nuclear e a subseqiiente foto-desintegracao dos produtos levaram

a uma completa fusao inversa, com produtos p e n :
%Fe + v — 13 ‘He + 4n — 124.4MeV; v+ He — 2p + 2n. (1.2)

A medida que o caroco contrai-se nesta etapa da evolugao, a temperatura aumenta,
mas o incremento na energia interna ¢é esgotado por esta reagao endotérmica e reduze
a energia cinética pelo tanto, a pressao nao se incrementa suficiente para neutralizar o

colapso.

e A captura de elétrons ocorre quando a energia de Fermi dos elétrons excede o limiar

das reagoes, por exemplo, as reacoes
Mg +e” — *Na+ v, (1.3)

%Fe +e” — °Mn + v, (1.4)

tem uma energia limiar devia a diferenca de massa dos elementos quimicos, my,—mmg =

5.5 MeV e my, — mp. = 3.7 MeV [37]. Com o correr do tempo obtém-se nticleons
e +p—n+r.. (1.5)
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O efeito combinado da captura de elétrons e a foto-dissociagao do ferro leva a uma
diminuicao da pressao de elétrons relativisticos degenerados assim, o caro¢o nao tem suporte.
Este leva a um aumento da densidade e a temperatura, ao qual implica um aumento dos
processos de captura de elétrons, reagoes (1.3) e (1.4), e foto-dissociagao, reagao (1.2). Pelo

tanto, a pressao diminui ainda mais e o colapso do centro estelar é acelerado.

1.1.2 Aprisionamento de Neutrinos

Na etapa de colapso, somente neutrinos eletronicos, v,, sao emitidos copiosamente devido
a captura de elétrons, ver reagao (1.2). A energia média de estes neutrinos é de 10 MeV, eles
escapam livremente do centro estelar e da estrela levando consigo energia e nimero leptonico
® pois seu caminho livre médio é maior que o raio do caroco. Nesta fase os neutrinos tém
um espetro nao térmico e uma energia média crescente. A luminosidade chega os 10° erg
s~!, mas a fase de captura de elétrons dura somente 10 ms assim, energia emitida antes do
ricochetear do colapso do caroco é de 10°* erg. Como a densidade é aumentada durante
esta fase de captura, isso traz como conseqiiéncia que a partir de um valor de densidade os

neutrinos fiquem aprisionados.

A comprimento de onda Compton de um neutrino de energia E, é

hc 10MeV
A~ — =20f — 1.
E, Ofm E, ) (1.6)
enquanto que o tamanho do ntcleo 6 é
3
A
Rm’mloo = ToA% ~H|l — fm. (17)

o6

Devido ao grande comprimento dos neutrinos, comparados com o dos ntcleos, eles sao dis-
persos coerentemente pelos nicleos com a conseqiiéncia que nao acontece o processo beta
inverso, reagao inversa a de a reagao (1.5). Pelo tanto, a interacdo de corrente neutra é uma

fonte de opacidade para os v, durante o estagio de colapso.

SEstes neutrinos emitidos representam ao redor do 1% a 10% da emissdo total de neutrinos.
6 Assume-se que os ntcleos estdo feitos de A esferas cada uma com raio rg, onde ry é a longitude de onda

de Compton, h/me, do nicleo.
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O caminho livre médio dos neutrinos em dispersoes coerentes de ntucleos de ferro é

1
A, = 1.
p— (1.8)

onde ng = p/(Am,) é a densidade de ntimero de ntcleos e o4 é a segdo de choque para

dispersoes coerentes,

2
1 E
- — v A2
o4 1600<mec2>

o9 = 4G%L(m.c?)?/(m(hc)?) = 1.705 x 107 em? é a segao de choque de referéncia para in-

2
Z Z
=7+ (4 sen®*0y, — 1)Z : (1.9)

teracoes fracas e 6y é o angulo de Weinberg. A energia média do neutrino eletronico no

carogo de ferro (33Fe) pode estimar-se assim [38]

“EE’E?dE 5
b = — L. (1.10)

E, ~ -
i B2E2dE 6

O termo E?dE é o volume no espaco de momentos e E? é devido & dependéncia com a
energia da segao de choque para captura de e~ por prétons, equacao (1.9). A energia média
de neutrinos eletronicos (1.10) em termos de parametros termodinamicos do sistema, a energia

de Fermi [39], é

1 1 1

5 PYe 3 p 3 Y, 3
E,~Z(3m2=2| hec~10.3MeV . 1.11
6 ( T mu> ¢ ¢ <3 x 101%g cm—3 26/56 ( )

Entao, o caminho livre médio para neutrinos eletronicos obtém-se pondo na equagao (1.8) as

equagoes (1.9) e (1.11),

R -3
A &~ 107cm p A Y . (1.12)
3 % 1010g cm-3 56 2656

O raio do caroco é

3 Mcaro o :
Rcarogo = (_4) (113)

4T p

com Mearoco = 1.4 Mg, pelo tanto

Wl

_ 7 p
Rearogo = 2.7 % 10 cm<3 o cm—3) . (1.14)
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Comparando as equagoes (1.12) e (1.14) observa-se que a aumentar a densidade os
neutrinos niao podem escapar livremente do carogo, pois A, & p~*/3 enquanto Rearoeo o< p~ /3.
Este sugere que existe uma superficie caracteristica que determina o escape ou aprisionamento
dos neutrinos no carogo, a neutrinosfera. A posicao radial da neutrinosfera é usualmente
definida como a superficie onde a profundidade éptica,

o0
T(r, B,) = / %’ (1.15)

v

é 2/3 [40]. A neutrinosfera é a superficie radiante efetiva para neutrinos e é definida como
a superficie onde acontece a ultima interacao antes da fuga dos neutrinos da estrela. Este
superficie difere para diferentes espécies de neutrinos e depende da energia deles, equagoes
(1.8) e (1.9).

Para calcular a profundidade 6ptica trabalha-se com a equacao (1.12) além disto, como
o caminho livre médio para neutrinos eletronicos depende da densidade do centro estelar,
emprega-se uma distribui¢do de densidade para a regido externa a neutrinosfera, como [41]

1

p(r) = Hﬁ (H =3 x 10%g), (1.16)

junto com A = 56 e uma densidade critica de 10'2g cm ™3, chega-se a

2
E, 1
7(r, B,) = 5.8 x 10?cm? <1OMeV> = (1.17)

ao qual pode-se escrever como, empregando-se (1.16),

) 2
— E, p(r) ’
(r, B,) N6.1<10M6V) (10% Cm_3) . (1.18)

A posigao radial da neutrinosfera para v, para uma profundidade éptica de 2/3 é, da

equagao (1.17),

R, ~ 1.0 x 107cm ( (1.19)

)
10 MeV/*
Pelo tanto, neutrinos (neste caso eletronico) produzidos em R > R, podem escapar livre-
mente do centro estelar enquanto, aqueles produzidos em R < R, propagam-se na direcao

externa do caroco através de um caminho aleatorio induzido pela dispersao coerente.
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O tempo de difusao no carogo é [37]

3R2 P
fop = otearog0 g 4 10—1< ) 1s. 1.20
dif Ay % 1 x 102g cm—3 s (1.20)

Agora bem, o tempo dinamico do caroco é

1
~ -3 P T2
tdin ~ 4 x 10 (W) X 1s. (121)

Para densidades do caroco entre 10'' — 10'2g cm™3, o tempo dinamico do centro é
mais curto. Entao os neutrinos nao podem escapar livremente do centro estelar e ficam
aprisionados durante o colapso. Depois do aprisionamento de neutrinos a fragao leptonica,
Y, =Y. +Y,ondeY, = (n,, —ns,)/Nbarion, que é a fracdo de neutrino eletronica por barion,
é conservada quase constante durante o colapso. Uma vez os neutrinos fiquem aprisionados,
os neutrinos eletronicos chegam a ser degenerados como os elétrons e é alcangado o equilibrio

beta para interacoes fracas a densidades em volta de 10'2g cm~3.

J& logrado o equilibrio
beta, a entropia é conservada constante junto com o numero leptonico e o colapso é feito
adiabaticamente.

O aprisionamento de neutrinos também afeta a matéria no estado nuclear. Os nicleos
que capturam elétrons chegam a ser ricos em néutrons, a degeneréncia de neutrinos depois do
aprisionamento suprime estes processos de neutronizagao: conversao de prétons em néutrons
pela captura de elétrons. A causa de este é o principio de exclusao de Pauli. Conseqiiente-

mente, o neutron liberado de ntcleos ricos em néutrons é também suprimido. Pelo tanto, o

ntcleo sobrevive a temperaturas elevadas perto da densidade nuclear.

1.1.3 O Colapso Homodlogo

O colapso do centro estelar consiste de duas partes: o carogo interno que colapsa homo-
logamente e o caroco externo que infalling 7 supersonicamente. Esta estrutura é claramente
identificivel na figura 1.2 [41]. A matéria dentro do ponto sonico ® colapsa homologamente,

v o r. A matéria fora do ponto sonico cai em caida quase livre com v o 1/4/r [41]. A

"Processo de queda de um gés sobre um objeto muito compacto como uma estrela de néutrons ou um

buraco negro, conseguindo uma velocidade elevada e formando um plasma quente.
8Ponto na estrela onde a velocidade do som é igual & magnitude da velocidade infall.
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escala de tempo para o carogo externo é maior que a do caroco interno pelo tanto, o caroco
externo cai mais lento comparado com o colapso homdélogo [37]. A massa do carogo homdlogo

é aproximadamente a massa do Chandrasekhar.

Intall Velocity —

Se4+08 -

-1e+09

-1.58402

VELOCITY fomis)

-2e+09

-2 .5e+09 : : : :
0 2e+07  de+07  6e+07  Be+07  1e+08

RADIUS (em)

Figura 1.2: Velocidade infall e velocidade de som em funcao do raio para uma densidade
central de 10'2 g em™ a 15 My . A regido dentro e fora do ponto sonico corresponde
aproximadamente ao carogo interno e o carogo externo. (R = 200 km raio aproximado onde

as duas velocidades sao iguais).

1.1.4 Ricochete do centro e formacao da onda de choque

Aproximadamente um segundo depois da instabilidade estelar, inicio do colapso, a den-
sidade no caroco interno alcanca a densidade da matéria nuclear, py. ~ 1.4%gcm™ a
densidade é estimada considerando ao ntcleo feito de A esferas de raio rg, é a longitude de
onda de Compton para o nucleonh/mc, pelo tanto, a massa do nicleo ~ Amyyceso € 0 raio
do nucleo é TOA%. A forca nuclear repulsiva e a pressao degenerada de nucleGes nao relati-
vistas para o colapso do carogo interno faz este ricochetear (bounce), pois o carogo interno
contraiu-se além da configuracao de equilibrio devido a inércia. Ao ricochetear o caroco in-
terno volta a sua configuracao de equilibrio. A pressao da onda originada no centro propaga-se
para fora do caroco e transformar-se em onda de choque perto do limite entre os carocos.

A energia inicial da onda de choque, Euoque, ¢ aproximadamente a energia de atracao do

caroco nao batido que é quase igual a massa do caroco interno que colapsa homologamente
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(Mnéo—batido ~ 1.4M®, Rnéo—batido ~ Vél“iOS x 10 km) [37]

2
GMnéo—batido

Eoque ~ ~ vérios x 10°'erg (1.22)

Rnéo— batido

1.1.5 Explosao do Caroco

O caroco interno fica num equilibrio hidrostdtico formando uma proto-estrela de néutrons
com um raio de cerca de 10 km enquanto isso, a onda de choque se propaga dentro do carogo
externo. Ela tem que superar a pressao ram ? do caroco externo que esta infall sobre o caroco
interno. Esta matéria nuclear fica quente devido ao passo da onda de choque e cai muito mais
lentamente sobre a superficie da proto-estrela de néutrons adicionando-se a ela. Pelo tanto, a
proto-estrela de néutrons esta composta de um carogo nao chocado (0 mesmo carogo interno)
e um manto chocado. O novo centro tem um raio de cerca de 10 km e uma densidade de
10*g cm ™3 e o manto fica com um raio de 100 km com uma densidade decrescente desde a

3 na superficie da proto-estrela de néutrons onde a densidade

densidade nuclear até 10°g cm™
tem uma diminui¢do abrupta [42].

O passo da onda de choque através da matéria que esta caindo enfraquece-a, pois pode
foto-dissociar os niicleos em nucledes e pelo tanto, esgotar a energia térmica(como exemplo,
processo 1.2), assim a matéria que vai ficando atrds da onda de choque que é composta de

nucledes. Simultaneamente com isto, os prétons, produzidos da foto-dissociacao, tem uma

secao de captura de elétrons maior que para ntcleos,
e +p—n + v, (1.23)

gerando uma grande quantidade de neutrinos eletronicos justo atras do frente de onda. Antes
que onda de choque chegue a neutrinosfera, densidade ~ 10*2g cm™2 , estes neutrinos néo po-
dem fugir. Este passo produziu uma sibita liberacao de neutrinos eletronicos, este é chamado
de surto de neutronizacao (ver painel superior da figura 1.3). Este surto de neutrinos (neu-
tronization burst) tem uma luminosidade de 3 x 10%%erg s™! e levam uma energia de 10%'erg ,
pois sua duracao é de centenas de segundo. Uma conseqiiéncia é que fragao eletronica, Y,,

perto do neutrinosfera cai subitamente quando a onda de choque passa através dela pelo

9Pressao causada pela forca de resisténcia ao avanco sobre um corpo que viajam através de um fluido.
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tanto, a pressao leptonica cai. Este leva a enfraquecimento da onda de choque e todo este

processo pode conduzir a matar a onda de choque. [37].
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Figura 1.3: Luminosidades e energias de quadrado-meio-raiz ,v E2 , de neutrinos como funcio
do tempo. As diferentes curvas representam deferentes modelos, a linea tracada é para uma
estrela de 13 M e a linea continua é para 40 M, .O tempo é medido desde o ricochetear de

carogo. Esta figura é da referéncia [43].

O surto de neutrinos eletronicos esta acompanhado quase simultaneamente com o sur-
gimento de neutrinos de outras espécies. Na regiao quente da proto-estrela de néutrons, a
degenerescéncia eletronica nao é maior ao qual permiti a criagao térmica de pares elétrons

positrons conduzindo a producao de antineutrinos eletronicos v, através da reagao.

et + n— p+ . (1.24)

Neutrinos muonicos e tauonicos sao produzidos também nesta época através de: aniquilagao

de pares elétron-pdsitron (et + e~ — v, + 7, ;.), bremsstrahlung de nucledo-nucleon(N +
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N - N+ N Vyr + Uyr.) € aniquilacao de neutrinos (7, +v. — v, + U,r.), ver painel
inferior da figura 1.3. Estes processos também contribuem na producao de 7, e v,. O 99%

da energia de ligacao da proto-estrela de néutrons é liberada nesta etapa.

1.1.6 Explosao imediata

Se a onda de choque enfraquecida é capaz de propaga-se com sucesso através do carogo
externo sem se apagar, realiza-se uma explosao puramente hidrodinamica num tempo de
ordem de 10 ms depois de ricochetear. Esta explosao somente tem sido bom sucedido para
estrelas com caracteristicas muito especiais. A massa da estrela para as quais esta explosao
poderia ocorrer é incerta e também depende da equagao de estado da matéria nuclear a qual

determina a energia transferida a onda de choque pelo ricochetear. [37].

1.1.7 Explosao atrasada

Se a estrela tém uma massa maior de 10 M, a onda de choque é enfraquecida e amortecida
cerca de 100 ms depois do ricochetear, a uma distancia de 200-300 km, com uma energia
tao insuficiente para chegar a camadas externa da estrela. A explosao de SN pode lograr-se
unicamente se o choque é reanimado por algum mecanismo que seja capaz de renovar a energia
do choque. O mecanismo mais aceitado é o depdsito de energia pelo fluxo de neutrinos de
todos os tipos produzidos termicamente pela proto-estrela de néutrons '°. Este mecanismo
de aquecimento por neutrinos foi descoberto pelas simulagoes de Wilson [44]. Se a onda de
choque é reanimada é produzida uma explosao de SN numa escala de tempo de 0.5 s depois
do ricochetear. Esta explosao é chamada explosao atrasada.

A quantidade de energia de atragdo gravitacional, (Ega, ~ 10° erg , equagao (1.1)),
é enorme comparada com a energia cinética tipica observada de SN (E, ~ 107! erg). Pelo
tanto, para produzir a explosao através do mecanismo de aquecimento por neutrinos, uma
pequena fragdo da energia de atragao gravitacional (~ 1%) deve-se transferir através de

neutrinos ao manto externo a proto-estrela de néutrons.

10Estudos recentes indicam que a onda de choque revivida é ajudada por a conveccdo atrds dela ao qual

conduze a uma explosao assimétrica [35].
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Se a matéria continua caindo e continua sendo foto-dissociada, muita matéria pode ser
depositada sobre o manto da proto-estrela de neutrons. Isso pode conduzir a que a pressao
degenerada de o gas de nucledes nao seja suficiente para manter a estabilidade e o caroco

colapse num buraco negro, presumivelmente sem explosao em SN.

1.2 Espectro de energia

Devido a forte dependéncia energética das interacoes dos neutrinos, nao pode ser definida
uma unica neutrinosfera para neutrinos de um sabor dado. O espectro de energia dos neutri-
nos emergentes nao é um espectro de ”corpo negro” para uma tunica superficie. Esse espectro
é interpretado como uma superposicao de espectros de Fermi-Dirac para varias neutrinosferas
definidas cada uma para uma energia dos neutrinos [37]. O espectro dos neutrinos pode ser
parametrizado de diferentes formas, entre estas escolhemos a que é parametrizado por uma

expressao como uma distribuigao de Fermi-Dirac distorcida dada pelo parametro 7, [45],

FO(E) = N £ (1.25)
o FoT3exp(E/T, —n,) + 1’

onde T, é a temperatura tipica dos neutrinos,

T, =3—4MeV, T, =5—6MeV, T, =7—9MeV, (x=pu,7), (1.26)

M ®3—5, 5, ~2.0—25 1, ~0—2. (1.27)

Na equacao (1.25), F,; esta definido por

oo} .CL’j
F, = dx, ara j inteiro 1.28
J /0 exp (r —1n,) +1 P ) (1.28)

0) . , :
e N(g ) ¢ o nitmero total de neutrinos de sabor a,

LY
) — <_(0)>, (1.29)
Eq
onde a energia dos neutrinos é (E&O)) = ﬁ:—ng e LY ¢ a luminosidade integrada e esta

relacionada com a energia total liberada na explosao da SN, Eé%, através da seguinte equacao:

0.99

L0 —
@ 6

EY. (1.30)
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Com isto se esta supondo que todos neutrinos contribuem de igual forma para a energia total
liberada. A figura (1.3) da referéncia [43] nao é para esse caso. Para os cédlculos numéricos

trabalhamos com uma energia da SN de
EY) = 1.97 x 10°°MeV, (1.31)

e para distancias de D = 10kpc = 3.09 x 10?2 cm. Com as formulas anteriores o espectro de

energia fica
L((XO) E?
Fa3T§ exXp (E/Ta - 77a> + 1.

FOE) = (1.32)

O estudo de neutrino neste trabalho esta baseada somente em supernovas tipo II, Ib
e Ic que sao produzidos devidos aos mecanismos descreveu neste capitulo, SNs devidas ao
colapso do caroco. As SN tipo Ia se acredita que sao devidas a explosoes termonucleares de
uma ana branca.

Os neutrinos que vao depois do surto de neutronizacao sao os neutrinos de interesse
para o estudo de oscilagbes de neutrinos, pois eles carregam muita o 99% da energia do
colapso da estrela. Noés concentraremos nos v, e v, e também nos neutrinos chamados v,
pois nao podemos distinguir espécies diferentes a neutrinos eletronicos por isso neutrinos nao

eletronicos serao denotados v, (x = u, T, i, T).

l Numero de eventos |

> E
2 F
S 0.04 =3
0.035—
0.03— n — 2
0.025—
0.02
0.015—
0.01—
0.005—
£ L
0 100
E [MeV]

Figura 1.4: Nimero de eventos do fluxo de neutrinos originado no esfriamento da proto-estrela

de néutrons. As duas gréaficas tém a mesma area, nimero de eventos.
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Na figura (1.4) esta desenhado o niimero de eventos que registraria u Super-Kamiokande
para um fluxo original de antineutrinos eletronicos. Nesta figura esta representada o efeito do
parametro n no fluxo de neutrinos da equagao (1.32). Note-se que se 7 aumenta o espectro fica
mais apertado,” pinched” (distorcido da distribuigdo de Fermi-Dirac), pois as duas gréficas

tém a mesma area, mas a grafica para o parametro 7 maior tém uma altura grande.

1.3 SN1987A

Em 1987 foi observada uma Supernova que estd localizada na Grande Nuvem de Ma-
galhaes (LMC), uma pequena Galdxia adjacente a Via Lactea, a uma distancia de 50 kpc.
Trés detectores registrarao eventos relacionados com esse fato. O Kamiokande-II e IMB sao
detectores de tipo Cerenkov que foram construidos originalmente para procurar o decaimento
do proton e o detector Baksan que é um telescépio cintilador subterraneo desenhado para
procurar colapsos de estrelas. O Kamiokande-II [46] reportou 11 eventos causados pelos neu-
trinos de SN1987A, IMB [47] reportarao 8 eventos e Baksan [48] reportarao 5 eventos, mas
tempo depois do 23 de Fevereiro de 1987, os resultados deles parecem marginais [37]. Outros
detectores reportaram medigoes que poderiam ser eventos de neutrinos de supernovas, mas
estes dados sao polémicos. O Kamiokande-II e IMB observarao neutrinos 7 horas antes da

observacao da Supernova. O principal canal de detecgao
UVe+p—n+tet. (1.33)

Os dados coletados estao na figura (1.5).

O Kamiokande-II observou eventos por 12.4 segundos e IMB por 5.6 segundos. A
energia média dos neutrinos estd ao redor de 20 MeV. De acordo com as simulagoes, a escala
de tempo do surto da neutronizacao é menor a 10 ms e a energia total emitida durante a
neutronizagao é de 10°! erg. O niimero esperado de espalhamento por elétrons (ve™ — ve™)
que correspondem ao surto da neutronizacao é menor que 0.1 segundo simulacoes numéricas.
Ainda que o primeiro evento de Kamiokande-II pode ser considerado como um evento de
dispersao, devido a surto da neutronizac¢ao, nao se concluiu isto por causa do pequeno niimero
esperado de eventos e da baixa estatistica. Por isto, é assumido que todos os 19 eventos da

figura (1.5) sdo devidos ao processo dado na equagao (1.33) [37].
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Figura 1.5: Neutrinos detectados de SN1987a com os detectores IMB e Kamiokande-II.

Infelizmente a baixa estatistica dos eventos observados previne-nos de estudar a evolugao
com o tempo dos neutrinos da SN1987a, mas se pode concluir que eventos com alta energia
acontecerao durante os primeiros 3 segundos e que os eventos diminuiram para tempos mai-
ores. KEsta caracteristica é considerada que corresponde ao esfriamento da proto-estrela de

néutrons [37].
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Capitulo 2

Oscilacoes de Neutrinos

Existem trés tipos de neutrinos ativos, ve,v,,v;. Eles estao associados respectivamente
aos seguintes 1éptons carregados, elétron, mion e tau. Sao produzidos através de interagoes
de corrente carregada, por exemplo, em decaimentos-(3, decaimentos de muons e taus. Sao
auto-estados da interagao fraca pelo tanto, os neutrinos v, v, V- sao chamados auto-estados
de sabor. Por outro lado, no setor dos quarks os auto-estados de sabor sao combinacgoes
lineares dos auto-estados de massa! através de uma matriz unitdria chamada de Cabbibo-
Kobayashi-Maskawa.

Existem evidéncias de oscilagao de neutrinos, e os experimentos indicam que o me-
canismo responsavel pela oscilacao seria massas e misturas de neutrinos. A oscilagao de
neutrinos é um fenomeno quantico e é gerado pela interferéncia dos estados de massa. Pelo
qual, é natural considerar aos léptons também como misturados, ou seja, um v, que é pro-
duzido pelo decaimento-£ é uma combinacao linear de auto-estados de massa, v;. Em geral,
os neutrinos sao sempre criados em auto-estados de sabor os quais nao sao auto-estados do

Hamiltoniano de propagacao livre.

2.1 Oscilagoes de Neutrinos no Vacuo

Na teoria padrao de oscilagoes de neutrinos, um neutrino com um sabor a e momento p,

criado em processos de iteragao fraca de corrente carregada, é descrito pelo estado de sabor:

10s auto-estados do Hamiltoniano livre sdo chamados auto-estados de massa
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V) = 3 Uil (2.1)

onde U ¢é a matriz unitaria de mistura para o setor de neutrinos introduzida por Maki,
Nakagawa e Sakata em 1962 2. A parametrizacio mais aceita é a adotada pelo Particle Data

Group [49], obtida através de rotagoes consecutivas,

U= Rggngng, (22)
ou explicitamente,
1 0 0 C13 0 slge_M’ C12 si2 O
U=10 ¢ 523 0 1 0 —s12 c12 0 |- (2.3)
0 —s93 co3 —813€_i¢ 0 Cc13 0 0 1

Aqui 615 é o angulo de mistura entre os auto estados de massa 1 e 2 ¢j5 = cosfs,

s192 = senfis, 013 é 0 angulo de mistura entre os auto estados de massa 1 e 3, ¢13 = cos b3,
s13 = senbs, 2, e Oo3 € 0 angulo de mistura entre os auto estados de massa 2 e 3, co3 = c0s o3,
Se3 = senbhs, totalizando trés angulos de mistura e uma fase. Da esquerda para a direita,

a primeira matriz refere-se a oscilacao v, < v,, a segunda a oscilagao v, < v, e a terceira
a Ve <> v,. Ainda, a fase ¢ é responséavel pela violagao CP para o setor leptonico, e para
facilitar os célculos, serd assumida como zero. senf;; ou cos;; sao os angulos de mistura no
Vacuo.

A ortogonalidade dos estados de neutrinos massivos,
(Vi|vj) = ;) (2.4)
e a unitariedade da matriz de mistura conduzem a que os estados de sabor sejam ortogonais,
(valvg) = dap. (2.5)

Neutrinos com um sabor definido, v,, onde « é o indice de sabor (e, i, 7), sdo produzidos

em processos de interagao fraca de corrente carregada, CC, a partir do lépton carregado [,

2Eles consideraram que a mistura era entre dois estados de sabor. Na atualidade se considera que as trés

geracoes de sabores se misturam
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transigoes [, — V,, ou junto com um antilepton carregado (criagao do par [1v,). Estes

processos sao gerados pelo Lagrangeano de integracao leptonico de corrente carregada,

cC

__L<
LL 2\/5

onde a corrente leptonico carregada é

36 L Wo+ 38, LW ). (2.6)

Mr=2 > T lw=2 Y. Y ULwr (2.7)

a =e, [, T a=e u 17 k

A expansao de Fourier dos operadores de campo em na equagao (2.6) sao:

d®p oy . T ,
_ § (h) T, (k) ip-x (h) (h) —ip-x
VkL(x) / (27T)32E = [auk (p) Uy, (p) e buk (p) Vvt (p) e :|7 (28)

d3p . .
= -_ (h) (h) —pz (h) + ,,(h) ip-T
Lo () /@mwg;hmm%@m @ 0w e 29)

pelo tanto, a corrente carregada leptonica, equacao (2.7), contem o operador a,(,z) (p)*

. . A s h
que cria neutrinos com massa my amarrado aos operadores leptonicos carregados all )(p) e

b (p)T ao qual gera transicoes [, — v, e/ou criacdao de pares [Tv*. A presenca de UZ, na

equagao (2.7) é devida a mistura de neutrinos de sabor com neutrinos de massa.

2.1.1 Oscilagoes dos neutrinos

Os estados de neutrinos massivos, |vx), sdo auto-estados do Hamiltoniano livre,

Ho|vy) = Eg|vi), (2.10)

com autovalores de energia

By =\/pi > +mi. (2.11)

A evolucao dos estados dos neutrinos massivos é devida a operador Hamiltoniano,
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i (t)) = e~ (0)), (2.12)

e a dinamica de estes estados evoluidos esta dada pela equacao de Schrodinger,

5 (0) = Hol (1), (2.13)

Agora bem, um estado de sabor definido, |v,(0)), é criado em ¢ = 0. Depois de um

tempo, t, aquele estado fica descrito por:

|va(t) Z e PR 1 (0)). (2.14)

Devido a unitariedade da matriz de mistura, a equagao (2.1) pode-se inverter e a

equagao de evolucao (2.14) fica expressada somente em estados de sabor,

valt) Z (Z Use B U ) |v3), (2.15)

pelo tanto, tem-se uma superposicao de neutrinos de diferente sabor em um tempo dife-
rente de zero. Observar que para t = 0 os estados de sabor sao estados puros.
Os coeficientes de superposigao na equacao de evolugao (2.15) indicam a probabilidade

de transicao de um neutrino de sabor o em um neutrino de sabor 3 depois de um tempo t,

Yap(t) = (vslva(t) Z e U, (2.16)

Prog(t) = [thas(t) Z e UpkUagUgy e BB, (2.17)

Para a derivagao de uma expressao mais snnples da probabilidade de oscilagao de neu-
trinos, equacao (2.17), é muito importante o fato que os neutrinos sao particulas ultra-
relativistas em experimentos de oscilacoes, pois, somente podem-se detectar neutrinos com
energias maiores a 100 KeV. Em quanto a massa dos neutrinos, pelo menos um dos neutrinos
tem uma massa aproximada de 0.05 eV (para explicar os dados de neutrinos atmosféricos ver

a figura (3.2)) e as outras massas nao podem ser maiores que uns poucos eV (para nao ter
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problemas com as observagoes de cosmologia). Assim, a energia na equagao (2.11) pode-se
aproximar a:
m2
By ~ pp + 2—pk (2.18)
Suponhamos que durante a propagacao dos neutrinos de sabor, os momentos associados
aos neutrinos de massa no pacote de onda sao quase iguais, pr >~ p; = p e, além disso, toda

a energia nesta propagacao dos neutrinos de sabor é devida a energia cinética deles, p = F,

onde E é a energia do neutrino detectado. Neste caso,

AmZ;
By — By =2, (2.19)
onde Amij é a diferenca de massa quadratica,
Amj; =mj —m. (2.20)

Experimentalmente o que é conhecido nas experiéncias de oscilacoes de neutrinos é a
distancia entre a fonte e detector, nao o tempo de propagacao. Como os neutrinos propagam-

se quase a velocidade da luz, é possivel aproximar t = L, chegando finalmente a:

Am?
Py, (L E) = ZUakUﬁkUaJUﬁjexp< L), (2.21)

7 .]

Uma forma 1til de escrever a probabilidade de oscilagao dos neutrinos, equagao (2.21),
é separar na probabilidade as contribuicoes devidas a parte real e a parte imaginaria dos

nimeros complexos envolvidos na probabilidade,

L ) (2.22)

Pl/a—ﬂlﬁ L E Z |Uak| |U5k‘2 + 2%2 kUﬁkUa]Uﬁ] exp ( B i27TL%§_C

k>j

ficando separados os termos constantes dos termos oscilatérios. A quantidade Ly € o

comprimento de oscilacao,

osc dr kB
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O comprimento de oscilagao, Ly, ¢ o comprimento nao qual a fase gerada por Amij

chega ser 2.

O quadrado da unitariedade,
> UakUsy = Gas, (2.24)
k

D NUaklP|Usk* = 605 — 2D R[ULUsUa; U] (2.25)
k

k>j

leva que a probabilidade de oscilacao seja escrita assim:

AmijL>

Prueen(LE) = bas — 43 RULUnUasUs) sen2< o

k>j

+ 23 SULURULUS) sen(

k>j

Am? L
s, ) (2.26)

2F
As probabilidades de oscilagoes entre canais diferentes, o # (3, sao chamadas de pro-

babilidades de transicao enquanto, a probabilidade entre canais iguais, « = 3, sao chamadas

probabilidades de sobrevivéncia. A probabilidade de sobrevivéncia é:

Am2 L
i, ). (2.27)

Prora( L E) = 143 Ui Uns]? sen2< .-

k>j
2.1.2 Oscilacoes dos anti-neutrinos

Os anti-neutrinos também sao produzidos em processos de interacao fraca de corrente
carregadas a partir de um antilepton carregado [} (transigoes [ — 7, ) ou junto com um
lépton carregado [, (criagao de pares [ 7,) através da agao do conjugado Hermitiano da

corrente carregada leptonica na equagao (2.7),

jV\e,TL =2 Z lar 7’ VoL = 2 Z Z Usilar, 7* ViL- (2.28)

a=e, [, T a=e u 17 k

No caso de neutrinos de Dirac, a expansao de Fourier do operador de campo de neutrino

conte o operador de criagao de anti-neutrinos com massa my, é
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d3p . .
- 7 (h) (h) —ip-x (h)t (h) ip-x
o) = [ ety 3 [0 ) e+ U0 o) ] 229
h=x+1
entao, a corrente carregada leptonica conjugada Hermitiana, equagao (2.28), produz anti-
neutrinos de sabor, 7, 0s quais sao superposicoes de anti-neutrinos massivos, 7, ponderados

por Uug.

Os anti-neutrinos de sabor « sao descritos por estados de anti-neutrinos de massa k,
7a) = > Uokl75), (2.30)
k

os quais sao anti-neutrinos de Dirac de helicidade positiva.

Como as propriedades cinematicas dos anti-neutrinos massivos sao idénticas a aquelas
dos neutrinos, a derivagdo da probabilidade de oscilagao de |[7;) — |75) ¢ similar a proba-
bilidade de oscilagao de v, — vg. A tnica diferenga é que neste caso, equacdo (2.30), os
auto-estados de sabor estao relacionados aos auto-estados de massa através do conjugado
complexo da matriz de mistura, comparar equagoes (2.1) e (2.30). Empregando esta idéia
a probabilidade de oscilagao de neutrinos, equagao (2.21), chega-se que a probabilidade de

oscilagao de anti-neutrinos é:

Am2.
Preos(LE) = > UnU3 U Usy exp (—z 2E’“L>, (2.31)
k, j
a qual pode-se reescrever assim:
. . Am?.L
Pre—os(L.E) = bas — 43 RULUnUasUs) sen2< e )
k>j
. . Am?.L

- 2;%[UakUﬁkUwUﬁj} sen( 2 ) (2.32)

A diferenga entre as probabilidades de oscilagao para os neutrinos, equagao (2.26), e
para os anti-neutrinos, equacao (2.32), é o sinal associado a parte imaginaria do produto de
quatro elementos da matriz de mistura.

As expressoes (2.26) e (2.32) sao para uma matriz de mistura geral. Como se esta

considerando que a fase de violacao de CP ¢é nula, entao a matriz de mistura U ¢é real e
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assim as equagoes (2.26) e (2.32) ficam iguais, os termos imagindrios sao nulos. Também é
necessario notar que a média sobre a distancia e/ou a energia, das equagoes (2.26) e (2.32)

cancelam os termos imaginarios.

2.1.3 Mistura de dois neutrinos

A mistura de dois neutrinos é uma aproximacao na qual unicamente dois neutrinos massivos
dos trés sao considerados. Os acoplamentos dos neutrinos com o terceiro neutrino massivo
sao negligenciaveis. O modelo efetivo de acoplamento de dois sabores de neutrinos, v, e vg,

com os estados de massa, v e 15 pode ser composto de:

e Neutrinos de sabor puro: o, =e,poua,f=e,7oua,3=pu,r.

e Combinagoes lineares de neutrinos de sabor puro: v, = v, e v3 = c,v, + c;v, com

2 2 _
¢, tc =1
e Em experimentos onde nao sao distinguiveis os neutrinos v, e vy, v, = v € Vg = 1, V7.

A matriz de mistura unitéria, equacao (2.1), para esse caso é:

cos send
U — (2.33)
— senf cosd

onde senf é o angulo de mistura no vacuo, 0 < 0 < /2 e diferenca de massa quadratica,

equagao (2.20), é:

Am? = Am3, = m3 —m?. (2.34)

Define-se v; como o mais leve dos estados de neutrinos massivos, assim que Am? é positivo.

Da equacao (2.26), a probabilidade de transigao v, — vg com « # 3

S | ) (2.35)

1
Prrs(LE) = 5 sen229[1—cos( -

ou equivalentemente,

30



Am2L>

_ 2 2
Py (L, E) = sen”20 sen <?

(a # 5). (2.36)

Para ou caso @ = f3, a probabilidade de sobrevivéncia, P, _.,,, pode-se obter da con-

servacao da probabilidade:

Am?2L
Py—vi(L,E) = 1=P, ., (L,E) = 1— sen’2f sen2< ZlnE ) (2.37)
O comprimento de oscilagao é dado por equagao (2.23),
AmE E 1eV®
L% = = 2.4 1 2.
Am? 71MeV Amz (2.38)

lembrando que i ¢ = 197.33 MeV fm, a probabilidade de transi¢ao, equagao (2.36), no
sistema de unidades MKS fica:

Am? 1GeV
1eV? E

Py—v,(L,E) = sen®20 sen2<1.27 L[km]). (2.39)

O comportamento da probabilidade de transicao na equacgao (2.39) em funcao da
distancia em quilometros, com sen?2 = 1 e para valores fixos da energia, F, e da dife-
renga quadrdtica de massa, Am? é indicado na figura (2.1), onde a abscissa representa a
distancia. A metade do comprimento de oscilacio 3, equagiao (2.38), corresponde a loca-
lizacdo da primeira depressao da probabilidade de transicao. A probabilidade de transicao é
muito pequena para L < L°¢/2 e oscila muito rapido para L > L°°/2 na escala logaritmica
da distancia.

A matriz de mistura no caso de oscilagoes de dois neutrinos, equagao (2.33), nao apre-
senta mesmo uma fase pelao qual, nao ocorre violagao de CP e T e assim as probabilidades

de transicao de neutrinos e anti-neutrinos sao iguais:

Py, (L, E) = Py, _5,(L, E), (2.40)

3Lembrar que o comprimento de oscilacdo esta definida em termos das funcdes trigonométricas senf e
cos# nao em termos dos quadrados de elas, por isso o argumento oscilatério na equagao (2.39) deve ser a

metade da equagao (2.38)
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Figura 2.1: Probabilidade de transicio de v, — v3 em fungdo da distancia Llkm]| para

sen?2 =1, E = 1GeV e Am? = 1eV2.
2.2 Oscilagoes de neutrinos na matéria

Em 1978, L. Wolfenstein [50] descobriu que a propagacdo dos neutrinos na matéria esta
sujeita a um potencial devido a espalhamento elastico coerente com as particulas do meio
(elétrons e niicleons). Estes potenciais modificam a mistura de neutrinos, equagao (2.1). O
angulo de mistura no vécuo é trocado por um angulo de mistura efetivo na matéria % ver a
parametrizacao (2.3). Dito angulo para umas densidades adequadas pode ser grande, mesmo
assim o angulo de mistura no vacuo seja pequeno. A existéncia de esse potencial também

modificara a diferenca de massa quadratica.

2.2.1 Potenciais efetivos na matéria

Existe uma assimetria no conteido de sabor dos léptons carregados que constituem a
matéria usual, pois ao contrario de elétrons, nao existem muons e taus livres na matéria
ordinaria. Esta assimetria faz com que apenas o neutrino eletronico possa interagir via

corrente carregada, CC, com os elétrons no meio pelo outro lado, todos os sabores de neutrinos

4Para ser precisos somente se modificaram dois dos trés angulos de mistura, senf;3 e senfo,
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podem interagir via corrente neutra, CN, com qualquer constituinte do meio, ver figura (2.2).

Vo Ve, Ve Yy, U

Figura 2.2: Diagramas de Feynman dos processos de espalhamento elastica que gera o po-
tencial V. Na esquerda o Diagrama de Feynman de CC cujo potencial na matéria é V.

Na direita o Diagrama de CN com potencial na matéria Voy.

Além de isto, para energias envolvidas menores que a massa dos bdsons de gauge W e
Z, as quais sao da ordem de 100 GeV, o propagador de estes bosons no espaco de momentos
pode-se aproximar ao inverso da sua massa ao quadrado. Pelo tanto, as linhas internas, ver
a figura (2.2), que representam os bésons de gauge nos diagramas de Feynman de processos
a baixa energia, sao pontuais. No caso de processos de CC, esta contracao leva na interacao

efetiva de quatro férmions,

cc Grp + .
‘C((sfe )(93) = —EJIT/WJV(}L’ (2.41)
com
Gr g9’
- 9 (2.42)
V2 8m3,
gw = Te(x)?(1—7°)e(x). (2.43)

Se considerara que os neutrinos eletronicos se propagaram através de um meio ho-
mogeéneo e isotropico e interagem com um gas de elétrons nao polarizados através de CC. O
potencial efetivo de CC, V¢, calcula-se a partir do Hamiltoniano efetivo de CC associado ao

Lagrangeano efetivo (2.41) [42],
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M (2) = @’ (1= )@@l = "))l (2.44)

Para separar as contribui¢oes dos neutrinos dos elétrons, aplica-se a transformacao de

Fierz para interagoes V' — A, Lagrangeano efetivo (2.41):

LV, Uy, Uy, Uy) = LYV ATy, Uy, Uy, Uy), (2.45)

com ao qual o Hamiltoniano efetivo (2.44) fica reescrito assim:

M (x) = %[Z(m)v”(l — P (@)][e(x)y,(1 — 7)e(x)]. (2.46)

A média do Hamiltoniano efetivo sobre um ensemble de elétrons do meio é dado por:

HEO @) = (= we)] [ ¢ (B.T)
x5 3 (e e N1~ A (a)le (e o)) (247

onde f(FE.,T) é a distribuigao estatistica dos elétrons. Como ao espalhamento é coerente,
a matéria fica sem mudancas entao, o momento e as helicidades dos estados de elétrons sao
idénticos antes e depois da interagao. Por simplicidade, os estados dos elétrons consideram-se

normalizados em num volume finito [42],

_ 1
‘6 (pe7he)> = 2E V aghe)T(pe>|0> (248)

Os campos e as relagoes de anti-comutagao para uma normalizacao em um volume finito

Sa0:
ZOEEDIET DY [a("’(p)u(")(p)e 4 M (p)o™ (p)e |, (2.49)
7 h=+1

{a™(p),a™ T ("} = M (p),b" (D)} = 2BV S5 0nn- (2.50)

A distribuicao estatistica dos elétrons com energia F, que também depende da tempera-

tura da matéria, esta normaliza a
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/d3pef(Ee,T) =n,V, (2.51)

onde a quantidade n.V é o nimero total de elétrons do meio.

A média das helicidades dos elementos da matriz dos elétrons é

3 3 (e (1 =Pl b)) = L, (252)

ficando a equagao (2.47) assim:

HEO (x) = ZE = v(x) [ / d?’pef(Ee,T)%:(l — )| (). (2.53)

Para fazer a integral na relacao (2.53), tem-se em conta que a funcao de distribuigao é

uma funcao par, seu relacao de dispersao depende do momento quadratico p?, entao ,

/d?’pef(Ee, T)%(l — 75) = neV'YO[l - '75]
dnV (19" (1-7")

2.54
5 g 5 (2.54)
Finalmente, o Hamiltoniano efetivo meio sobre a matéria eletronica fica:
e () = Vo Zer(@)7 ver (), (2.55)
onde o potencial de corrente carregada este dado por:
Voo = V2Gpn,. (2.56)

O célculo do potencial de corrente neutra, Voy, para a propagacao de neutrinos em
um médio com densidade de férmions, ny, é feito de forma semelhante ao calculo de Vee.

Partindo do Lagrangeano efetivo de interagoes fracas de corrente neutra a baixa energia,

Gp . |
EifCeN) () = _TZJZM.]Zuv (2.57)

o Hamiltoniano efetivo de corrente neutra fica, depois de fazer uma transformacao de Fierz

(veja equagao (2.45)),
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HO@) = 92 S (- P a@) Y F@leh - dd)f@) (258)
f

a=e,u,T

onde g{; e gf; sao os acoplamentos dos neutrinos de sabor a a os férmions, f. Por causa da
neutralidade da matéria os potenciais de corrente neutra dos protons e elétrons cancelam-se,
pois se espera igual densidade de niimero de prétons e elétrons. Assim, os néutrons sao os
unicos que contribuiam ao potencial da CN, ficando a média sobre o Hamiltoniano efetivo,

equacao (2.58), como

1
Ve = —5\/§Gan, (2.59)

onde os acoplamentos vetoriais para o néutron sao: gy = ¢4 = —1/2 Assim, o Hamilto-

niano efetivo meio para interacao de CN dos neutrinos com a matéria é:

Heelz) = Vox Y Tar(2)7Var(2). (2.60)

a=e,U,T

O Hamiltoniano potencial efetivo para neutrinos que interajam coerentemente com
a matéria em um ambiente astrofisico de baixa densidade e temperatura é, compactando

equagoes (2.55) e (2.60):

HE (@)= D Va Tan(@)7 var (@), (2.61)
Oé—eyl/«ﬂ'
com os potenciais
1
Va = Vccéae + VCN = \/EGF <n65ae - inn> . (262)

Para compreender o significado fisico dos potenciais V,,, se calcula a energia potencial de

um neutrino de sabor a que se propaga através da matéria,

Ve = (T ((0), b)) /d?’a:H—efe(I)lvva(@% h)) (2.63)

onde os neutrinos sao considerados pacotes de ondas (WP) de momento meio (p) e heli-

cidade h,
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d3p

WP .

v, Jh) = | ——————=o(p, Vo(p, h)). 2.64

A ) = [ G tlF 0l ) (2.64)
Fazendo a expansao de Fourier dos campos de neutrinos na equagao (2.63), mas traba-

lhando somente com os operadores de criagao e expressando também os estados de neutrinos

em termos de operadores de criagao atuando sobre ou vacuo, chega-se a que a energia poten-

cial do neutrino de Dirac pode-se escrever assim:

1 d3 )
v = 3V [ SEI0G ) P "0~ 9l o). (2.65)

O produto matricial presente em na equagao (2.65) pode expressar-se como um trago:

a0 [0 =) [20)] = Tefulen 017l w)

= Tl -] (2.66)

i

Os projetores tém a seguinte propriedade

(mz-n: 4 ) (1 +2’75<?/h) _u® (Z;)T(p)’ (2.67)

onde s} é o vetor de polarizagao:

sl = h(%, %%). (2.68)

Usando a equagao (2.67) na equacdo (2.66) e tendo em conta as propriedades do traco e

o quadri-vetor dado na equagao (2.68), se chega a que o produto matricial fica:
b (P (1= 77)ul) (p) = 2(E — h|)). (2.69)

Para neutrinos ultra-relativisticos

— 4F para h= -1
ul (P (1= 77)ull) (p) ~ (2.70)
o« para h= 41,
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entdo, existe uma forte supressao na energia potencial de neutrinos de mao direita (h = +1)

ultra-relativisticos:

2
+) oy M [ 1 2.71
v v, <E2> (2.71)

onde (1/E?) é a média de 1/E? sobre a distribuigao de momento do pacote de onda, equacio
(2.65). Da normalizacao da distribuicdo de momentos, a energia potencial de neutrinos de

mao esquerda (h = —1)ultra-relativisticos é dado por:

Vo)~V (2.72)

a

Assim, V,, é a energia potencial de neutrinos de mao esquerda ultra-relativisticos de sabor «
que se propaga através do meio.

Para o caso de anti-neutrinos, emprega-se o seguinte pacote de onda

(@1 = [ Gt ) 273

A energia potencial de um anti-neutrinos de sabor a é

1

3 -
W = =3V [ SHI6G. 0D 010 - ) (274)

com

‘> para h=-—1

vl (P)7° (1 = ") (p) = 2(E + b)) ~ (2.75)

4F para h=+1.
No caso de anti-neutrinos ultra-relativisticos e h = +1 a energia potencial de ditos neutrinos
é:

v~y (2.76)

Pelo tanto, a energia potencial de anti-neutrinos de Dirac de mao direita é de oposto sinal
de neutrinos de mao esquerda . No limite ultra-relativista, os anti-neutrinos de mao esquerda
sao fortemente suprimidos.

Neste estudo estamos considerando que ndo existem mtions na neutrinosfera 5 por
conseqiiéncia, o potencial efetivo associado a interacao coerente entre os léptons de segunda

geragao ¢ nulo, V,, = 0. De igual forma para os neutrinos tauonicos, V; = 0. Na regiao de

SPara temperaturas entre 6 MeV e 8 MeV a concentracdo de mions é mais pequena que 1% [23].
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densidades muito maiores, p ~ 107 —10%, as correcoes radioativas das interacoes fracas chegam
a ser importantes. Estas correcoes sao devidas a diferenca de massa dos lépton carregados
e 7 . Assim, um potencial de interacdo surgem entre os neutrinos v, e v,, V,, [23,51] . Esse

potencial também nao vai ser tido em conta em nosso estudo.

2.3 Evolucao dos estados de sabor

Nesta secao se estudard a evolugao dos neutrinos e anti-neutrinos na matéria. Para elos se
calculara a amplitude dos neutrinos na matéria e se esquematizara o algoritmo, para mistura
de dois neutrinos, que se empregar para o calculo da probabilidade de transicao de v na
matéria. Também se fard uma descricao do efeito da propagacao nao-adiabatica de v sobre

as oscilacoes de neutrinos.

2.3.1 O caso de neutrinos

Consideremos um neutrino de méo esquerda ultra-relativista com sabor a (o = e, i, 7) €

momento p. Esse neutrino é descrito pelo estado de sabor
Vo) = Usilvi). (2.77)
k
Suponha-se que o Hamiltoniano total na matéria é separavel
H ="Ho+ Hy, (2.78)

onde os estados de neutrinos massivos |vy), com momento p, sao estados préprios do Hamil-

toniano no vacuo Ho, equacao (2.10),

H0|l/k> = Ek|l/k> com Ek = \/]52 + mz, (279)

e os estados de sabor sao estados préprios do Hamiltoniano de interacao H; ,
HI‘Va> = Va‘Va>7 (280)

com V,, o potencial efetivo que sente o neutrino de sabor de mao esquerda ultra-relativista,

dado pela equagao(2.62).
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Na descricao de Schrédinger, um estado de neutrino com sabor inicial « obedece a
equacao de evolucao

d
i) = Hla()  com  |ra(0)) = [va). (2.81)

A amplitude de transicao v, — vz depois de um tempo ¢ é dado assim:

Yap(t) = Wslva(t)),  com  ¢as(0) = dag. (2.82)

Pelo tanto, a probabilidade que um neutrino nascido em ¢ = 0 como estado de sabor « seja

encontrado como estado de sabor 3 depois de um tempo t é

Py (t) = [as(t)]*. (2.83)

Para achar a evolugao da amplitude de transigdo de sabor, expressarao (2.82), multi-
pliquemos a equagao de evolugao dos estados, equagao (2.81), por um conjunto completo de

estados de sabor 3

i% Y wshwslva() =D lvs) (vs| Hlva (D)) (2.84)

B B
Uma vez feito este, empregando as equagoes (2.77)-(2.80) e (2.82) chegamos a:

d
iawaﬁ(t> = Z (Z UﬁkEkU;k + 5ﬁnVﬁ>¢an(t)a (285)
n k

onde se fatora a amplitude 1), ().

Para neutrinos ultra-relativisticos, se sabe que
my

E,~F
k +2E7

p~FE, to~uo, (2.86)

onde = é a distancia fonte-detector. Com essas aproximagoes, a equagao (2.85) fica uma

equacao de evolugao no espago
2

d
i%%zﬁ(x) — (]9 + % + VNc)lbaﬁ(SC)

2
+ Z (Z Usk Azn;kl ok T 5665nevcc> Yan (). (2.87)
n k

Utilizamos a equagio (2.62), adicionei e diminui um termo m?, podendo escrever em termos

da diferenca de massa quadrada, equagao (2.20),

AmZ; =m; —m}. (2.88)
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Na expressao (2.87), nos separamos o termo (p + m?/2E + Vy.)tbas(x) ao qual é irre-

levante para o calculo da probabilidade, pois é uma fase comum para todos as sabores

waﬁ Z (ZUM S Uy + G Voo ) Yan (1) (2.89)

ao qual deixa ver que a equacgao de evolucao da amplitude na matéria depende da diferenca

de massa quadratica e da energia, Am?2,/2E. A equagao (2.89) ¢ uma equagao matricial

d
W, = HpU,, 2.90
de Hr ( )

onde Hr é a matriz Hamiltoniana na base de sabor dada assim

1
MUY + A 2.91
Hp = 2E(U U'+A). (2.91)

No caso de mistura de trés neutrinos termos que

Vae 0 0 0 Ace 0 0
Uo | tho | M*=f0 AmZ 0 [, A=| 0 0 0], (2.92)
Yar 0 0 Amd 0 00
onde
Acc =2EVce. (2.93)

A forma da matriz potencial A 6 simplesmente reflexa o fato que somente os neutrinos
eletronicos, v,, interagem com a matéria. A matriz Hr é uma matriz hermitiana no caso que

a matriz de mistura, U, seja real.

2.3.2 O caso de anti-neutrinos

Neste caso, a mistura dos estados de sabor dos anti-neutrinos com os estados de anti-

neutrinos massivos é dada por os elementos matriciais Uy
= Z Uak| k) (2.94)
k

O potencial de interacdo com a matéria é dado pela equagdo (2.76) assim, a equacdo de

valores proprios para um antineutrino de mao direita de sabor « é

Hi|va) = —Val|Ua). (2.95)

6No texto de fard referéncia a Acc como potencial efetivo Voo
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Fazendo os mesmo passos que se fizeram para o calculo da amplitude de transicao de
um neutrino de estado |v,) em um neutrino de estado |v3) depois de um tempo ¢, chega-se

a que a amplitude de transicao para anti-neutrinos é:
Am; -
%5 Z ( Z Usn—p kl Ui 5ﬁe5nchc> Van (). (2.96)

Se a matriz Hp na equacao (2.91) é real, a equagdo de evolucdo da amplitude de
transigao de estados de sabor para o caso de anti-neutrinos, equagao (2.96), tem a mesma
forma que para o caso de neutrinos, equagao (2.89), mas com a diferenca que o potencial na

matéria dos anti-neutrinos é negativo. Reescrevendo a equagao (2.96)

Ao
com
70— 4 (UMRUT 4 A
Hp = - (UMEUT + ). (2.98)

Para o caso de mistura de trés anti-neutrinos termos que:

Vae 0 0 0 Ace 00
To=|do, | -M*=|0 2am2 0o [, A=| 0 00 (2.99)
Var 0 0 Amd 0 00
onde
Ace = —2EVee = —Ace. (2.100)

A conseqiiéncia que o potencial efetivo na matéria seja devido somente aos v, ou 7,
equagoes (2.93) e (2.100) é que o Hamiltoniano efetivo na base de sabor, equagao (2.91) ou

equacao (2.98), comute com a rotacao Ry3 da parametrizacao (2.2) da matriz de mistura U:
[Hr,Rys] = 0, (2.101)
pois

Pelo tanto se pode definir uma amplitude de transicao na matéria que nao modifica o problema
fisico de estudo,

U, =Ry U,,. (2.103)
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Assim a equagao de evolugao da amplitude de transi¢ao, equacao (3.21), fica

d ~ ~ ~
z'%\lfa =Hp¥,, (2.104)
com
. 1
HF - ﬁ(R13R12M2RJ{2RJ{3 + A) (2105)

A nao modificacao do problema de interesse implica que o angulo de mistura no vacuo
associado com a rotacao Ry3 nao é alterado pelos efeitos de matéria que experimentam os
neutrinos durante sua propagacao na matéria, esta caracteristica é independente da fase
CP. Os outros angulos de mistura sofreram modificacbes na matéria. O angulo de mistura

sen?20,3 ¢ determinado pelos experimentos de oscilacoes de neutrinos atmosféricos.

2.3.3 Mistura de dois sabores

Se estudara brevemente as oscilacoes na matéria para o caso de mistura de dois neutrinos,
digamos v, e v,, com o fim de apresentar a linguagem e esbogar o plano de trabalho para o
calculo da probabilidade de transi¢ao de v.

A equagao de evolucdo para dois neutrinos, ver o caso geral na equagao (2.90), assu-

mindo a matriz de mistura U dada na equagao (2.33), é

d [ Ve 1 [ AmZ; sen?0 + Ace AmZ, senfcosf\ [ e
L _ L (2.106)
dx Vep 2B\ Am2, senf cos 6 Am3, cos® 0 VYep
1 [Amg + Acc 0 Yee N
4E O Am%l + AC’C weu
1 [ —Am2 cos20 + A Am2, sen26 e
L 21 ce 21 (G (2.107)
AE Am3, sen26 Am3; cos20 — Ao | \ ey

O primeiro termo na equagao (2.107) é uma fase global e nao é relevante para calculos de
probabilidade. Como dito antes, a probabilidade de oscilagao nao depende de fases globais,

apenas de fases relativas. Portanto podemos usar a equagao a seguir para a evolucao dos

neutrinos
d ee 1 [ —Am2 cos20+ A Am3, sen20 ce
4 (0 _ 21 cc 21 (0 . (2.108)
dx Yep 4B AmZ, sen26 Am3; cos20 — Ao | \ ey
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A probabilidade de transicao v, — v, é

Py, (1) = [then()]?, (2.109)

e a probabilidade de sobrevivéncia de v, é
P (1) = [thee(@)]* = 1 — Py, (@). (2.110)

A matriz

—Am2, cos20 + A Am3, sen20
Hp = = e = , (2.111)
Am?2, sen20 Am2, cos20 — Acc

é possivel diagonalizar através de uma transformacao unitaria
UL HrUn = HY,. (2.112)
Se a matriz unitaria, Uy, é dada pela forma

cos vy (x senv
Up = m(@) m(@) , (2.113)
— senvys(x)  cosvy ()

seus elementos, os angulos de mistura efetivos na matéria, estao dados por

tan 20
tan 2vy = ———-—, (2.114)
Am%l cos 20
que é a condi¢ao para diagonalizar a matriz Hr dada na equagao (2.111).
Esta equacao do angulo de mistura v,;, pode ser escrita como
Am?cos 20 — Ace
cos2up(z) = AmZ, (2.115)
Am? sen20
2 = — 2.116
sen2vy; () Am?, ( )
onde Delta m3,, que ¢ a diferenga de massas efetiva na matéria, dada por
Am3, = \/(Amgl 0820 — Acc)? + (Am3; sen26)2. (2.117)

Com a diagonalizacao feita pela rotagao do angulo vy, dada na equacao (2.115) e (2.116) a

matriz H¢, pode ser escrita na forma

L.
HY, = Edl&g(—Am?M, Am3)) (2.118)
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O angulo de mistura efetivo na matéria, equagao (2.114), é infinito quando
AE. = Am3, cos 20, (2.119)

pelao qual, a diferenga de massa quadratica na matéria, equagao (2.117), alcanca o valor

minimo naquele ponto

Am3,| = Am3, sen20 (2.120)
R

e o angulo de mistura é maximo sen2vy;(x) = 1, equacao (2.116). Esta condigao é chamada
de ressonancia e depende da diferenca de massas Am?, da energia e do nimero de elétrons por
unidade de volume, n. que o neutrino percorre, ver as expressoes (2.93) e (2.62). Podemos
escrever o niumero de elétrons por unidade de volume, n, em termos da densidade de matéria
e da proporcao de elétrons do meio:

my

=n TN 2.121
pEney ( )

onde Y, 7 é a fragao de elétrons do meio e my é a massa do nicleon. Assim, como Am3,
depende da densidade, implica que Am32, depende da posi¢iao e pelo tanto, a condi¢ao de
ressonancia, equacao (2.119) também depende da posicdo. A densidade onde acontece a
ressonancia ¢ a chamada densidade ressonante, pg.

A ressonancia, equagao (2.119), acontece quando
2V2G p Enf = Am?2, cos 26, (2.123)

ou
_ Amj cos20my 1

PR = \/§E GFQ—)/;’

E necessario notar que o efeito do potencial efetivo na matéria Acc é modificar o angulo

(2.124)

de mistura, equacao (2.114), e a diferenga de massa quadratica (2.117).

A transformacao

7pee ¢61

v, =Uy®d, com V¥, = , o, = , (2.125)
weu ¢e2
"A fracdo de elétrons é
__ M
Y, = No N, (2.122)

onde N, e N,, é o ntimero de prétons e néutrons.



onde as quantidades ¢.; sao amplitudes de um neutrino massivo efetivo na matéria, v,

diagonaliza a matriz Hamiltoniana efetiva na equacao (2.111) e permite escrever a equagao

de evolugao, equagao (2.108), na base @,

. —Am? —AFEidvy, /dx .
L (Pr) Z L M m/ vl (2.126)
dr \ ¢, )  AE \4Eidvy /dx Am2, bed
Os termos proporcionais a dvyy/dz, em (2.126), surgem de
av, AUy do,
_ [y [ ] 2.12
el e L (2.127)
e podem-se calcular a partir das expressoes (2.115) e (2.116),
d’UM 1 SQDQUM dACC
== . 2.128
de 2 Am3, dz ( )
Se a densidade na matéria é constante, entao
dA d
2V2GrEn, = Acc = cons = g T (2.129)
dx dx
pelo tanto, a equagao de evolugao da amplitude (2.126) fica
e 1 —Am? 0 e
4 {0 M e (2.130)

d!)ﬁ' ¢e2 N 4E O Am?\/[ ¢e2

que implica que as evolucoes das amplitudes dos neutrinos massivos efetivos na matéria estao

desacopladas e portanto com probabilidade de transi¢ao, equagao (2.109)

Am?, :C)

P, () = sen22 (
—v,(T) = sen“2vys sen 1B

(2.131)

Esta probabilidade se pode comparar com a probabilidade de transicao de dos neutrinos no
vécuo, equacao (2.39) assim, o angulo de mistura e a diferenga quadratica de massa sao
substituidas por valores efetivos na matéria. Pode-se definir o comprimento de oscilacao na

matéria como, ver equagao (2.38),
Jose _ AT E
M — T a5
Am?,

O efeito dos termos proporcionais a dv™ /dx que estao fora da diagonal principal na equacao

(2.132)

de evolucdo (2.126) é gerar transigoes entre vi? e v)M. Tais transi¢es podem ser negli-

genciaveis se os termos fora da diagonal principal sao muito pequenos comparados com a
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diferenca entre os termos da diagonal principal. Para quantificar a importancia de tais
transicoes ¢ util introduzir o parametro de adiabaticidade,

__Amiy (Amj,)
" 4FE|dvy/dx|  2E sen2vy|dAce/dx|

¥ (2.133)

Se v >> 1 em todos os pontos da trajetéria dos neutrinos, a evolugao é chamada de adiabatica
ao qual quer dizer que transigoes entre v e v3 sio negligencidveis, ver figura (2.3) a). Esse
é o0 caso mais simples, pois implica que cada amplitude ¢.; evolui independentemente e o

efeito da evolucao fica registrado como um fator de fase:

x 2 /
$e1 = exp [Z/O A%E(I)dx/}@l(()), (2.134)
T 2 !
G2 = exp[—z’ /0 A%E(I)dx’}@z(o). (2.135)

A evolugao é nao-adiabatica quando os termos fora da diagonal principal na equacao de
evolugio (2.126) geram transicoes entre v e v | ver figura (2.3) b) . A evolucio serd mais
nao-adiabética quando menor é o valor do parametro v, equagao (2.133), v < 1. Em geral
o ponto aonde ~ for minimo e portanto aonde as transicoes entre v e v} sio méximas,
nao é o mesmo ponto aonde ocorre a ressonancia, Se as seguintes condigoes se aplicam, a
densidade na matéria depende linearmente da posicao, angulo de mistura no vacuo pequeno,
e a diferenca quadratica de massas é pequena, entao nestes casos o ponto de maxima violagao
da adiabaticidade MVA é o mesmo ponto da condigao de ressonancia [42] assim, v | < 1.

As transigoes i — v podem ser caracterizadas por uma probabilidade chamada,
probabilidade de cruzamento, Po. Para um processo adiabatico, Po = 0, o caso Po =1 é
chamado processo extremamente nao-adiabatico.

A mistura na matéria de dois neutrinos pode ser escrita como, da equagao (2.125),

lve) = cosvp(x)|vd) 4+ sen|vd?) (2.136)

v,y = — senvy(x) )y + cos |va?). (2.137)

Em uma estrela os neutrinos sao produzidos em regiao de densidades altas, p — oo. Neste
regime os angulos de mistura efetivos na matéria, equagoes (2.116) e (2.115), tém como

valores limites
cos2vpy(x) = —1 e sen2upy(z) -0 ou cosvy(zr) —0 e senvy(x) — 1. (2.138)
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Figura 2.3: Figuras de cruzamento para o caso adiabatico e nao-adiabaticamente. Um neu-
trino de tipo v, é criado praticamente como vy, se a propagacao ¢ adiabaticamente através
da zona de ressonancia saird da matéria como um neutrino de tipo v, sempre e quando o
angulo de mistura no vacuo seja pequeno, (figura a). Se a propagacao é nao-adiabaticamente
através da zona de ressonancia, saird como v, destruindo-se a conversao que ¢é devida a zona

de ressonancia, figura b).

Para o regime de densidades pequenas ou nulas (vacuo), p — 0, os angulos de mistura efetivos

na matéria correspondem aos angulos de mistura no vacuo,
cos2vys(x) — cos20 e sen2up(xr) — sen2f. (2.139)

A propagagao na estrela é feita através de estados de massa na matéria, ver a equacao (2.126).

Estes estados estao descritos pela seguinte mistura:
\I/fw> = cosuy(2)|ve) — senvp(z)|v,) (2.140)
vy = senwvy(x)|ve) + cos v ()| ) (2.141)

Um v, criado na zona de densidades altas é criado como v, e um v, como v,

pelas expressoes (2.136) e (2.138). A evolugao dos estados de massa na matéria na zona de

ressonancia ¢ feito

e adiabaticamente = v |gp > 1 = Po = 0. Se considerarmos o angulo de mistura no
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vacuo pequeno, as equagoes (2.140) e (2.141) ficam

i) = ) = |we) (2.142)

") = lv2) =w). (2.143)
Assim, um neutrino criado como v, no centro da estrela sai como v, figura (2.3) a).

e nio-adiabaticamente = 7 |g < 1 = Pz = 1. Os estados iniciais sdo dados pelas

equagoes (2.140) e (2.141) junto com a condigao (2.138),

ve) = [n") (2.144)

vy = "), (2.145)

Como a transicio pela zona de ressonancia é nao-adiabdtica = |v37) < [vM), os estados

iniciam ficam

ve) = ") = Ivi") (2.146)

) = ) — ). (2.147)

Quando os neutrinos cheguem ao vacuo e considerando angulo de mistura pequeno, as

equagoes (2.140) e (2.141) junto com a condicao (2.139), conduzem a:

ve) = ln') = ") = |ve) (2.148)

) = ") = ') = [v). (2.149)
Pelo tanto, um processo nao-adiabatico suprime a oscilagao de neutrinos.

Nas figuras (2.3) também se vé que a diferenga de massa quadrética efetiva na matéria,

Am?, alcanca seu valor minimo na ressonancia.
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Capitulo 3

Oscilacoes de neutrinos nas supernovas

No capitulo anterior estudo-se de forma geral as oscilagdoes de neutrinos no vacuo e na
matéria. Agora neste capitulo se vai aplicar aquele estudo para o caso de neutrinos propagando-
se pelos remanescente de uma estrela. Para isto se consideram os valores atuais dos parametros,

sen20;; e A%m;; com 4,5 = 1,2, 3, que expli imentos d ilacoes d tri

ij ij ,J 2,3, q plicam os experimentos de oscilagoes de neutrinos.
Devido a que as SN alcancam densidades muito superiores a densidades presentes no sol ou
na Terra pode-se por limites ao parametro menos conhecido, sen26;3. Esses limites depen-
deram se os neutrinos se propagam adiabaticamente ou nao-adiabaticamente pela zona de

ressonancia.

O estudo comecara com as implicacoes dos valores dos parametros Am?j. Depois se
calculara as probabilidades de transicao por separado de cada regime de densidades e final-
mente se mostrara que a probabilidade do problema como um todo se pode expressar como

a multiplicagao das probabilidades para cada regime sem termos de interferéncia
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3.1 Fenomenologia

Os experimentos de neutrinos solares ! [1,52], de neutrinos atmosféricos [18] e de reatores
[53] requerem de uma conversao entre diferentes tipos de sabores (oscilagdo de neutrinos).
Esse efeito é devido que os neutrinos tém massa diferente de zero. O cendrio de oscilagoes de
neutrinos somente requer de duas diferengas quadrdtica de massa distintas , Am2 e Am3,,,
para explicar os dados de neutrinos solares e atmosféricos. O caso mais simples que se ajusta a
estes duas diferencas quadratica de massa é através do esquema de mistura de trés neutrinos,
nao qual as componentes de mao esquerda dos campos de neutrinos sao uma combinag¢ao

linear de componentes de campos de mao esquerda de trés neutrinos de massa my:

3
Vol = Z UokViL- (3.1)
k=1

Das anadlises globais dos dados de oscilagoes de neutrinos solares e atmosféricos os

valores das diferengas quadratica de massa apresentadas no PDG [49] sao:

AmZ = (8.0 £0.3) x 107%eV? (3.2)

Ami,,, = (1.9 —3.0) x 10 %eV2 (3.3)
Pelo geral se trabalha com a seguinte definigao:

AmZ = Am3, (3.4)

Amig = |Amg| ~ |Amg,| (3.5)

Em experimentos de neutrinos atmosféricos o fluxo de neutrinos de diferentes sabores é

medido através da deteccao dos léptons carregados produzidos nas colisoes neutrino-nucleon

v4+n—1" +p, m+p—Ilt+n (I=eu,7). (3.6)

1 As oscilacoes de neutrinos solares explicam o problema de neutrinos solares que é o déficit de v, do sol
com respeito ao predito pelo modelo standard do Sol. Esse déficit foi descoberto com o experimento de
Homestake, confirmado com Kamiokande, GALLEX/GNO, SAGE, Super-Kamiokande e solucionado através

de oscilagoes de sabor com SNO.
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Nos experimentos de neutrinos atmosféricos e de aceleradores, a evidéncia de oscilagao vem
basicamente da redugao do nuiimero de muons devido que a probabilidade de sobrevivéncia
dos neutrinos muonicos é menor do que 1. A probabilidade de sobrevivéncia independem
do sinal da diferenca quadratica de massas atmosférica, um exemplo desta probabilidade é a

seguinte equacao

Qﬁﬁ) (3.7)

Py, — Vu)efe =1 —4|Uu*(1 — |Upsl*) sen2< 1E

A probabilidade que dependem do sinal da diferenga quadratica de massas, é a probabilidade
de conversao

Am§1L>

Pmﬁﬂ@mzqmﬂmgﬁ%ﬁ( (3.8)

que induziria excesso de eventos para eventos eletronicos a energias acima de 1 GeV. Esta
probabilidade tem uma limite superior devido ao limite superior sobre a amplitude sen(26;3).
Recentes estudos indicam que existe uma preferéncia para hierarquia normal devido ao ex-
cesso de eventos para energias de neutrinos abaixo de 1 GeV, mas esta indicacao nao é
estatiscamente significante. O sinal da equagao (3.5) indicara o tipo de hierarquia de massa
dos estados de massa, hierarquia é normal se m; < my < mg ou invertida se mg < my; < mso,
ver figura 3.2.

A parametrizacido da matriz de mistura U na equacao (3.1) é dada na equacao (2.3),
U = RosR13R15. (3.9)

Temos trés angulos de mistura que devem ser determinados pelos experimentos de oscilagoes.
Posto que os experimentos atuais nao sao sensiveis a fase de violacao de CP, ¢, dita fase
foi assumida como zero. O angulo de mistura senf;3 nao esta completamente determinado,

somente se conhece o limite superior dado pelo experimento de CHOOZ [33]
sen?(203) < 0.19 com C.L. = 90%, (3.10)

C.L. indica o nivel de confianca. Os outros dois parametros sao determinados nos experi-

mentos de neutrinos solares e de reatores

sen”(2615) = 0.86+0 53 (3.11)
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e nos experimentos de neutrinos atmosféricos e de aceleradores
sen”(20q3) > 0.92. (3.12)

Assim, o cendrio de conversao de trés neutrinos esta regido por cinco parametros, os

quais estao determinados pelos experimentos de oscilagoes: trés angulos de mistura ( sen(26;3),
. Yo 2 2 .

sen(26,2), sen(20,3)) e duas diferencas quadratica de massa (AmX,,,, Amg ) cujos valores

estao dados nas expressoes (3.10)-(3.12) e (3.2) (3.3).

3.2 Hierarquia

Dos valores dos parametros de oscilagao apresentados nas expressoes (3.2) e (3.3) se conclui
que

Am3, < |Amj,). (3.13)

Esta desigualdade nas diferencas quadratica de massa indica que existe uma escala dominante
nas Amg;. Posto que Amg; é m? —mj, para cumprir a relagio (3.13) deve existir uma
hierarquia nas massas dos estados de massa dos neutrinos, como é mostrado na figura (3.2).
Chama-se de hierarquia normal, representado na figura (3.2)-a), quando Am2, < AmZ,,
ou seja, quando m; < my < msz. A hierarquia invertida é para o caso de Am3, < Am
conduzindo ms < m; < ma.
De experimentos de oscilacoes de neutrinos nao podemos determinar a massa dos neu-
trinos, mas é possivel expressar as massas dos neutrinos como uma fungao de um parametro
nao conhecido. Esse parametro pode ser o valor da massa mais leve, ao qual é m; no caso

da hierarquia normal e mg para hierarquia inversa. No esquema de hierarquia normal temos

ms = mi—+ Am3 =mi+ AmZ, (3.14)
mi = mi+Am3 =mi+ Ama,, (3.15)
e no esquema inverso
mi = m3— Amj, =m3+ Ami.,, (3.16)
ms = mi+ Ami =mj+ Ami,, + Am?. (3.17)
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Figura 3.1: Os dois esquemas distintos permitidos pela hierarquia Am3, < |Am3,|. Na
figura a) se a hierarquia de massa é normal, Am2; > 0, e em b) se a hierarquia de massa ¢

invertida, Am3, < 0.

Nas figuras (3.2) mostramos os valores das trés massas dos neutrinos em fun¢ao da massa

do estado mais leve para os dois tipos de esquemas. Se a massa do neutrino mais leve é maior
10_2 V s . ’ ld- . . d . . A .

que m, > eV é 1mpossivel distinguir entre os dois esquemas pois as tres massas seriam

quase-degeneradas. Por outra parte, se a massa do neutrino mais leve é m,, < 1072 eV, os

dois tipos de esquemas seriam distinguiveis e pelo tanto existe uma hierarquia nas massas.

Hierarquia normal seria o caso de

my < mg <mz (que inclui o caso my <K my <K m3), (3.18)
e o caso de hierarquia invertida é

ms < my < ms (que inclui o caso mg K my ~ my). (3.19)

Assim, no caso de hierarquia invertida as massas m; e my podem ser quase-degeneradas
pois sua separagao esta dada pela diferenca da escala solar, Am?2(Am3,). Por outra parte,
independente da hierarquia nas massas, as figuras (3.2) apontam que ao menos dois massas

tem valores maiores & 8 x 1073 eV .
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Figura 3.2: Valores das massas dos neutrinos como uma funcao da massa mais leve, m; para
o caso de hierarquia normal e ms para hierarquia inversa. A dupla linha indica a incerteza

no valor das massas [42].

3.3 Oscilagoes de neutrinos no interior da estrela para

hierarquia normal

Nesta secao se calculara as probabilidades, de um neutrino produzido como estado de
sabor a dentro da neutrinosfera, seja convertido em um neutrino de estado de massa na
superficie da estrela, Plzof}jk (). Calcular-se-4 a probabilidade de conversao a estados de
massa, pois os pacotes de onda dos estados de massa nao interferem entre eles mesmos se a
distancia percorrida pelos ditos estados de massa durante sua propagacao no espaco é maior

que longitude de coeréncia. Em primeiro lugar se estudara o célculo da probabilidade de

conversao para o caso de neutrinos e na seguinte subsecgao o caso dos anti-neutrinos.
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3.3.1 Probabilidade de conversao, caso neutrinos

A probabilidade de conversao de neutrinos na matéria é dada pela norma da amplitude ao
quadrado, equacao (2.83),
Py () = [Yap(2)]*. (3.20)
A evolucao da amplitude de probabilidade através da matéria é dada pela equacao (2.90)

d
—W, = VU 21
Zdl' [} 7_{F ay (3 )

onde os elementos de esta equacao matricial sao

_ 1 27771
He = 5 (UMPUT + &), (3.22)
Yae 0 0 0 Ace 0 0
Vo= [po, [ - M*=]0 Am2, 0 |, A=| 0 o0 0], (3.23)
7pon— 0 0 Amgl O 0 0
_ _ B Yo\ /Gr
Aco = 2EVoe = 2V2EGn, = ﬂE(ﬁ> (m—N) p. (3.24)

Conforme vimos na secao (2.3.3), o efeito do potencial é modificar os angulos de mistura
e massas de neutrinos. Entao como exemplo iremos mostrarmos os autovalores da equagao
(3.22), para os valores do melhor ajuste das diferenga quadratica de massas, equagoes (3.2) e
(3.3), e angulos de mistura, equacoes (3.10-3.12), e usando densidades tipicas de supernovas.
Para hierarquia normal, temos que os autovalores sdo dados na Fig. (3.3)

Devido ao fato que Am3; > AmZ, a figura (3.3) apresenta duas regides onde os au-
tovalores alcancam uma aproximacao minima, veremos que em boa aproximacao cada uma
de estas ressonancias esta associada a um dos angulos de mistura no vacuo. Estes regioes
sao bem identificiveis e distanciadas uma da outra porque Am3, > Am3, e 613 é pequeno.
Ocorrem para valores de densidades ,n. 2, muito diferentes. De agora em diante estes regimes

de densidades se chamaram p” e p’, onde p* (p > 2000 gr cm~?) indica regime de densidades

2Como vimos na equacdo (2.121) a densidade e o niimero de elétrons, n., estdo relacionadas,
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Figura 3.3: Digrama de cruzamento para hierarquia normal para £ = 10MeV. Na figura
estao representadas as evolugoes dos valores proprios do Hamiltoniano efetivo na base de

sabor, equagao (3.22). As evolugoes sao dadas em funcao da densidade, equagao (3.24).

altas e p& (p < 2000 gr cm=3) é para densidades baixas 3. Iremos ver que podemos resolver o
problema como se fosse dois problemas de sistemas de dois neutrinos, um para cada regiao.
Em cada uma de estas regioes acontecera uma mistura de dois neutrinos, comparar a figura
(3.3) com a figura (2.3) a), e o terceiro neutrino se propagara livremente através de esta
regiao. Devido a relagao (2.123), espera-se que as regides de ressonancia ocorram quando

2
ACC’ 0.8 Amij .

3.3.2 Densidades Altas

O estudo de um fenoémeno fisico comeca com isolar os efeitos principais, os quais sao os
repousaveis em grande parte pelo fenomeno de estudo, dos efeitos secundarios. Quando os
fenomenos principais tem sido bem compreendidos, se comeca com explicar os detalhes finos

do sistema de estudo para isto se inclui as partes negligenciadas. O objetivo do estudo de

30s neutrinos vao a ser criados em regides onde a densidade é enorme, p > p > pt.
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propagacao de neutrinos na matéria é compreender esse fendomeno como um tudo, assim
estamos interessados nos efeitos principais.

A equagao de evolugao (2.104) pode-se escrever como:

d ~ ~ ~
z%xya = H%V, + HLY,, (3.25)

onde os Hamiltonianos efetivos na base de sabor H% e H%, representam respectivamente uma

matriz ndo-perturbativa e perturbativa do Hamiltoniano (2.105),

X Am? s + Ace(x) 0 AmZ sizci3
H = oF 0 Am3, 3, 0 (3.26)
Am3,s13¢13 0 Am32,c3,
| Am%1$%2013 Am%lslgclgclg —Am%1$13013$%2
Hy = BY5 Am3, $15¢12C13 0 —Am3,S12¢12513 | - (3.27)

2 2 2 2 .2 2
—Am21813013812 _Am21512012513 A7n21$13“312

Tendo em conta que Am?Z, é pequeno comparado com AmZ, e também que senf;; é muito
21 31
pequeno comparado com outros angulos de mistura, os efeitos principais sao devidos a matriz

(3.26) pelo tanto, a equagao (3.25) sera escrita como

. X Am? st + Acco(x) 0 AmZ, sizci3
AmZ, s13¢13 0 AmZ,c3,

que ¢ a equacao de evolucao da amplitude no caso de neutrinos propagando-se em um médio
super denso e donde a hierarquia de massa dos neutrinos é normal.

Quere-se que a matriz de massa, equagao (3.26), fique organizada descendentemente
na diagonal principal, isto é, o primeiro elemento da diagonal principal estara associado a
diferenca quadratica de massa menor, em este caso Am3; cos? 65, ver a figura (3.3). Consi-

deremos a equacio (3.28) mas multiplicada pela matriz identidade, TTT = 1,

i%i}a = T'THOTI T, (3.29)
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onde

. Am3, 3, 0 0
HY. = ﬁ’]IW-{OF']I‘T = 0 Am3 st + Aco(x) Am3isizas | - (3.30)
0 Am3; s13¢13 Am3, iy

Para que se cumpra a equacao (3.30), a matriz unitaria T deve ser

010
T=|1 0 of. (3.31)
0 01

entao, para chegar a equagao (3.30) a partir da equagao (3.28) é preciso definir

v, =T, (3.32)

com isto, a equagao de evolugdo da amplitude, equagao (3.28), fica

d ~ o~ o~
i—W, = HLU,, 3.33
A equacao (3.33) é uma equacao diferencial de primeira ordem acoplada de tipo Schrédin-
ger. Para obter uma solugao analitica aproximada se considerara uma transformagao que
diagonaliza o Hamiltoniano efetivo, equagao (3.30). Esse tipo de transformacao permitira
compreender qualitativamente aspectos fisicos de esse problema, a propagacao dos neutrinos

no remanescente de uma estrela. Defina-se a seguinte transformagao unitaria,

U, = U, (3.34)
com
1 0 0
Ul =0 cosoM(z) senvM(z) |- (3.35)
0 — senvM(z) cosvi(x)

O subscrito 1-3 no angulo v indica a modificagio do angulo de mistura senf;3 devido a

efeitos de matéria. Assim, a matriz (3.30) fica diagonal:

UMIHOUM = 7, (3.36)
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onde

AM? 0 0
1
Hu = 3F 0 AM?3(x) 0 (3.37)
0 0 AM2(x)
com

AM?* = AmZ cos® by (3.38)

1
AM2(2) = 5 |Amd + Aco(w) — A (@) (3.39)

1
AME(2) = 3 [Amgl + Apo(z) + Amfwgl(x)} (3.40)
Ami,q, (z) = \/(Am§1 cos 2013 — Acc())? + (Ami, sen26:3)2, (3.41)

onde m3,,, () ¢ diferenga quadratica de massa efetiva. A matriz (3.41) é matriz Hamiltoniana
efetiva na base de massa na matéria que corresponde ao caso de trés neutrinos da matriz
(2.118).

O angulo de mistura dado na equagao (3.35) diagonaliza a matriz (3.30) se ele cumpre

com

tan 2913
tan 204 () = e (3.42)
1 - Amgl cos 26013

Essa relacao apresenta uma ressonancia quando o potencial efetivo na matéria cumpre a
condicao

AL = Am2, cos 20,3, (3.43)

que implica que tan2v} = oo, ou seja, as amplitudes das oscilagoes dos neutrinos que se

propagam na matéria sao méaximas. A ressonancia corresponde a uma densidade de

#_ RN _ Am?Z, cos 20,3 (mN> (0.5)
Pr=Tey, V2E \Gp/\Y. )

e a diferenga quadrética de massa efetiva na matéria, m?3,; |r dada na equagao (3.41), cal-

(3.44)

culada na zona de ressonancia fica:
Am3 s |r = Am3, sen26;3. (3.45)

O comprimento de oscilagdo na matéria, equagao (2.132), fica

4T B
LY = ———. 4
31 Am?wgl (3 6)
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O comprimento de oscilagao calculada na ressonancia, equacao (3.43), é

AnE LY

Lirle = Am3, sen20;3  sen26;3 (347)
onde LJ* é o comprimento de oscilagdo no vacuo dado na equagao (2.38).
O Hamiltoniano efetivo dada pela equagao (3.30), pode ser escrito como:
- Am3, ZEACC(SC)l N
(3.48)
2Am3 ¢ty — (Am3, + Ace(z)) 0 0
0 —AmZ, cos 2013 + Acc () Am3, sen26;3
0 Am?, sen20;3 AmZ, cos2013 — Aco(x)

O primeiro termo da equacao (3.48) nao é relevante para o calculo da probabilidade, pois ele
corresponde a uma fase global na amplitude. O segundo termo da equagao (3.48) o elemento
(1,1) da matriz, nao é afetado pela existéncia de uma ressonancia na regiao de densidades
altas, equagao (3.43). Por outra parte, os seguintes elementos da diagonal principal serao
nulos na regiao de ressonancia. Este leva a uma possibilidade de uma transicao total entre os
dois estados de sabor na regiao onde existe a ressonancia, ou seja , existe uma probabilidade
de conversao total na regiao de ressonancia para a propagacao de neutrinos na matéria na
qual os angulos de mistura na matéria sao maximos e a diferenca quadratica de massa é
minima. Esse fendmeno foi descoberto por Mikheev e Smirnov [50,54,55] e é chamado efeito
MSW (Mikheev, Smirnov, Wolfenstein).
A transformagao (3.34) implica que a equagao de evolucao (3.33) fique

b () AM? 0 0 Go1 ()
z’% Paz(z) | = % 0 AM2 () —i2B0 || go(2) | (3.49)
Gas(2) 0 2BTER AMI(z) | \pas()
onde d”%m(x) é a variagao da evolucao do angulo efetivo de mistura na matéria e as quantidades

®q; sao as amplitudes para a propagacao de estados de massa na matéria, |ij\4 ). Esta equacéo
diferencial acoplada tem uma solucao simples se os termos fora da diagonal do bloco 2 x 2
sao nulos ou pequenos comparados com os termos da diagonal principal. Estes tipos de

solugoes sao chamados de evolugoes adiabaticas e as amplitudes dos neutrinos massivos na
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matéria estao desacopladas. Para estudar em que casos se apresentam esses comportamentos,

a equacao (3.42) pode ser escrita assim:

AmZ, sen26;3

sen20M (z 3.50
13( ) Am%u:ﬂ(x) ( )
Am? 2015 — A
cos 204 (2) = 31 CZSm2 18 o) co(®) (3.51)
M31

onde Am?,;, () é dada na equagdo (3.41). Derivando (3.51) com respeito & z e substituindo

em (3.50), obtivemos
dviz(x) 1 sen2vM(x) dAcc(z)

dx 2Am2,, (x) dr

(3.52)

As transicoes entre os estados de massa na matéria, I/JM — v, sdo quantificadas pelo

parametro de adiabaticidade, equagao (2.133):

= Amips () _ (Amip (2))?
"~ 4E|dviz(z)/dz|  2F sen2vi(x)|dAcc(x)/dx|’

(3.53)

entao se v > 1 temos transicoes adiabdticas e se v < 1 as transicoes sao nao-adiabdticas,
ver as figuras (2.3).
Neste estudo da conversao de neutrinos dentro da estrela se usara o seguinte perfil de

densidade da estrela,

3
plx) = 10130<¥) g-cm™? (3.54)

onde C =~ 1 — 15. Para densidades entre 1g - cm™3 e 10°g - cm ™

a expressao (3.54) descreve
com boa aproximacao a distribuicao de matéria durante os segundos que dura a emissao de
neutrinos do surto . Para p < 1g-cm™3 a forma exata do perfil depende dos detalhes da
evolucdo da estrela, sua composigdo quimica, a rotacao, etc. [56].

Nas figuras (3.4) e (3.5) sdo mostradas as dependéncias do parametro de adiabaticidade,
equagao (3.53), com a distancia percorrida pelos neutrinos dentro da estrela, quando esta

apresenta um perfil de matéria dado pela expressao (3.54), e a energia deles é de 5 MeV ou

50 MeV. Observa-se que:

i Para energias pequenas, de 5 MeV, v somente serd menor que a unidade se sen?26,5 <
0.025 para o caso de C' = 1, figuras (3.4) a). Para C' = 15, figuras (3.5) a), sen?26;3 <
0.025.
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Figura 3.4: A dependéncia do parametro de adiabaticidade v¥ | equacao (3.53), com a
distancia desde a neutrinosfera para diferentes energia e angulos de mistura ¢;3. A figura a)
sdo para neutrinos com uma energia de 5 MeV enquanto que a figura b) os neutrinos tem

uma energia de 50 MeV. Usou-se Am2, = 2.5 x 1073 eV? e com C = 1 na equacio (3.54).

ii Para neutrinos com energias grandes, 50 MeV, v < 1se C =1 e sen? 26,35 < 0.1. Para
o caso de C' = 15, figuras (3.5) b), o angulo de mistura deve ser maior para que exista a

propagacao nao-adiabatica pela zona de ressonancia.

iii A medida que a energia aumenta o ponto de MVA, ao qual é calculado na zona de
ressonancia, vai-se transladando para regioes afastados do centro da estrela e o sen?20;5

pode ser maior para que exista a propagacao nao-adiabatica.

iv O efeito do parametro C, da equacao (3.54), é fazer que a propagacao dos neutrinos fica

mais adiabatica a medida que ele aumenta.

O ponto de ressonancia pode-se calcular a partir das equagoes (3.44) e (3.54):

25x107%V? E 1
Am? 10MeV cos 2613

1/3
o = [C ] x 14434 km (3.55)
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Figura 3.5: A dependéncia do parametro de adiabaticidade v¥ | equacao (3.53), com a
distancia para diferentes energia e angulos de mistura 613 e C' = 15. A figura a) sdo para

neutrinos com uma energia de 5 MeV enquanto que a figura b) os neutrinos tem uma energia
de 50 MeV.

e nas figuras (3.4) e (3.5) estao os valores dos pontos de ressonancia para os valores utilizados
em aquelas figuras.

Nas figuras (3.6) e (3.7) esta desenhada a dependéncia dos angulos de mistura efetivo na
matéria, equagoes (3.50) e (3.51), com respeito a energia dos neutrinos, as figuras a) sao para
o caso de neutrinos com 5 MeV e as figuras b) para o caso de 50 MeV, a densidade do meio e
a variacao do parametro nao conhecido sen26,3. O efeito da variacao da energia é mudar o
regime de densidade onde ocorre a ressonancia e a largura da zona de ressonancia. O efeito
devido a variacao do angulo de mistura no vacuo, sen26,3, é deslocar um pouco a zona de
ressonancia, e os ditos efeitos vao a estar mais confinados a uma regiao pequena ao redor da
densidade de ressonancia, p¥, & medida que o dngulo de mistura no vacuo vai ficando menor.
Observe-se também que a medida que a densidade vai diminuendo o angulo de mistura efetivo

na matéria vai aproximando-se ao valor no vacuo, esses valores estao representados por linhas

65
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Figura 3.6: Nestas figuras se apresentam as dependéncias dos angulos efetivos dos neutrinos
na matéria em fungao da densidade de matéria. A figura a) é para o caso de 5 MeV e a
b) para o caso de 50 MeV. Cada figura é feita para diferentes valores do angulo no vécuo

sen26s.

horizontais, e a medida que a densidade vai ficando maior dito angulo vai aproximando-se a
zero. Este quer dizer que os neutrinos ndo estao misturados nas regices de produgao, p > p¥,

onde p¥ é dada pela expressao (3.44)

Am3,  10MeV 3

P =3.33 x 1032 105 B 2013 g - cm”

(3.56)

Pode-se definir uma largura ao redor da zona de ressonancia partir da altura do angulo
de mistura na matéria, por exemplo, 1/2, [57]. O potencial efetivo, Acc que satisfaca a

condi¢io sen2vM(r) =1/2 é:
Aco(z) = Am32, (cos 2015 £ /3 sen26;3), (3.57)
assim, o potencial fica no intervalo
AAce = 2V/3 sen2613Amy, . (3.58)
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Figura 3.7: O comportamento de cos2v{4 em funcio da densidade e para valores diferentes
de energia e e sen26i3. O efeito da variagao energia sobre o angulo de mistura efetivo na

matéria é fazer a variacao mais forte a medida a medida que a energia aumenta.

Reescrevendo a equagao (3.58)

ou
AA
Agp =—5 (3.60)

| dACC |

O quociente da equacao anterior pode ser calculado se é calculado na zona de ressonancia,

d dAcc\ dn. dlnn,
iy } :( ) = Am?, cos 205522 | 3.61
dz” “Clg dn. / dx MTt31 €05 2013 dr IR ( )
Finalmente, a largura da zona de ressonancia, equagao (3.60) é
2v/3 tan 20
Azgp = W_ (3.62)
|% In Ne | R

Desta equacao se pode ver que a largura da zona de ressonancia depende proporcionalmente
do angulo de mistura e inversamente proporcional com a energia, para este caso ver a equagao

(3.44).
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O parametro adiabético 7, calculado na ressonancia, equagao (3.43), pode ser escrito
em termos do comprimento de oscilagao na matéria (3.47) e da largura da zona de ressonancia

(3.62),

N Am?Z 4, () _ Am?2, sen?20,3
r A4E|dvs(x)/dz|lr  2E cos260y3|dInn.(z)/dx|r
27 tan 26,3 Azg

. 3.63
LycldInn(z)/dx| g . L%se (3.63)

Quando o comprimento de oscilagao na regiao de ressonancia é igual o maior que a largura
da regido de ressonancia o parametro adiabdtico calculado na ressonancia, v é menor que a
unidade. Como conseqiiéncia, pode existir uma probabilidade de transi¢ao (ou level-crossing)
entre estados de massa na matéria, ver a figura (2.3b)).

O parametro adiabatico yH calculado na ressonancia, na probabilidade de cruzamento

(3.66), pode ser escrito em termos de uma densidade critica, «,

10MeV 2/3
H _
YR = (a i ) , (3.64)
com
Am? 1 2
=17x10°CV? (——3L 20,5)° . 3.65
“ 8 <2.5 X 10—3eV2>( sen201s) (cos 2913> ( )

Para chegar a equagao (3.64) se utilizou a equacao (3.53), o perfil da densidade na estrela

dado pela equacao (3.54) e ponto de ressonancia, equagao (3.55).

A probabilidade de cruzamento que quantifica o grau de transicao entre v — IJJM estd

dada por [45, 58]

u SP(=3VHF) — exp(= 37K o)
1 —exp(—57x m)

Processos adiabdticos implicam que PH = 0 ou seja nao ocorrem transicoes entre estados de
massas na matéria, v; - v; ou de forma equivalente v; — v;. O caso de P¥ =1 é chamado
processo extremamente nao adiabatico e neste caso ocorrem transicoes entre os estados de
massa na matéria, v; — v;. O valor do parametro F', na equagao (3.66), depende do perfil
de densidade eletronica, para o caso de n, o r™ se tem
1/n—1 1/2

, L (tan 260;;)*™, (3.67)
m=0 m m
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onde n a expoente do perfil de densidade considerado, da equacdo (3.54), n = —3 e

1/n—1 B (1/n—1)!
om  (1/n—1-2m)!1(2m)V
1/2 . . me_Jm-i-l

uy

2 om (2m — D« _
m = dp = ——————, m=o=1
J, /0 ( seng)“"d¢ o)l 2 com 0

(3.68)

Na tabela (3.1) estdo os valores calculados de F' para alguns angulos de mistura sen®26;3.

sen®26,3 | F
0.19 0.91
0.1 0.95
0.05 0.98

0.025 | 0.99

Tabela 3.1: Valores do parametro F' para p o< 273.

A medida que o angulo de mistura se vai aproximando a zero, o parametro [’ aproxima-se a

14

A dependéncia de PH com a energia se mostra na figura (3.8). O comportamento da

probabilidade de cruzamento pode ser dividido em trés regides [23]:

e Aregido I onde PH ~ (. Nesta regidao a conversao de neutrinos ¢ puramente adiabética.

e Na regiao III a probabilidade de cruzamento é aproximadamente a unidade, como

conseqiiéncia existe uma forte violacao da adiabaticidade.

e Na regido II PH incrementa-se com a energia dos neutrinos. Esta regido se estende por

quase trés ordens de grandeza ao qual é muito maior que o espectro de energia tipico

de neutrinos de SN (5 MeV a 50 MeV).

4Para o caso extremamente nao-adiabatico, v/ < 1, a probabilidade de cruzamento, equacao (3.66) se

aproxima a cos? 613 em vez de 1.
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Figura 3.8: Dependéncia da probabilidade de cruzamento,PH equagdo (3.66) na figura cha-
mada Py, com a energia para um perfil de densidade p o< 72 e onde E,, = E,,(Am, sen20)
é uma energia critica. As linhas tracejadas sao para o caso de um perfil de densidade solar,

p x e~ % Figura 2 de Dighe e Smirnov [23].

Para saber a que regiao (Regiao I, Regiao II ou Regiao III) correspondem os parametro
Am?,,. e sen?20;3, fizemos curvas do nivel para P7 = 0.1 e P¥ = 0.9 e energias de 5
MeV e 50 MeV | ver as figuras (3.9). A figura (3.9) a) é para C=1 e a figura (3.9) b) é
para C=15 do parametro da equacdo (3.54). As linhas horizontais representam os limites
Am?,,., equagdo (3.3). As linhas em diagonal representam as curvas de contorno de PJ.
Cada uma de estas linhas em diagonal foi desenhada para energias de 5 MeV e de 50 MeV.
Pontos & esquerda de P = 0.9 representam transigoes altamente nao adiabdticas, e pontos
a direita de PZ = 0.1 representam transigoes adiabdticas. O ponto de intersecgao das linhas

perpendiculares ¢ um ponto de referencia e corresponde a valores de sen?260;5 = 1.0 x 10~*

e Am?,, = 2.5 x 1072 eV? que chamaremos de P.

Os contornos de P = 0.1 e P = 0.9 divide a figura (3.9) em trés regioes as quais

correspondem as regioes da figura (3.8):

I E a”regiao adiabatica” e fica em cima do contorno P# = 0.1. Aqui acontece a conversao

de sabor, pois a condicao de adiabaticidade é satisfeita.
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II E a "regido de transicio”, fica entre os contornos PH¥ = 0.1 e P¥ = 0.9. Nesta regiao a
adiabaticidade é parcialmente quebrada e as transi¢oes nao sao completas. Esta regiao

se estende por mais de uma ordem de grandeza no angulo de mistura sen®20;s.

III E a "regidao nao adiabética”, fica abaixo dos contornos P = 0.9. A conversdo dos

neutrinos é parcialmente ausente.

O efeito da ressonancia sobe os neutrinos de diferentes energias se pode apreciar nas
figuras (3.9) a) e (3.9) b). O aumento na energia no espectro de neutrinos produz que os eles
atravessem a zona de ressonancia adiabaticamente ou nao adiabaticamente ou um processo
intermediario. Todo isto dependera do valor do angulo de mistura no vacuo. Por exemplo,
se sen?20y3 = 1 x 107, ver a figura (3.9) b), e os neutrinos tem uma energia de 5MeV
(50 MeV), eles cruzam a regiao de ressonancia adiabaticamente (quebrando parcialmente a
adiabaticidade), pois P ~ 0.1 (PH ~ 0.9). O efeito do parametro C' do perfil de densidade
da estrela, equagao (3.54), é deslocar todas as regides no espago de parametros Am?, —
sen?20,5 para a esquerda. Assim, as linhas de contorno passaram a regiao na incerteza de
Am?,,, para valores menores de sen?20;3 se C' muda de 1 para 15.

E possivel estimar os valor do angulo de mistura sen?26,5 se fosse possivel observar
neutrinos de SN. Se os neutrinos viajam através da zona de ressonancia, que fica a em

densidades altas, adiabaticamente o angulo de mistura no vacuo teria um limite inferior de
sen?2015 > 1 x 1073, da figura (3.9) a). (3.69)

Se os neutrinos viajam por dita zona nao-adiabaticamente, entao o angulo teria um limite

superior de

sen’2015 < 1 x 107°,  da figura (3.9) b). (3.70)

3.3.3 Calculo da probabilidade

Se calculard as probabilidades de transigao e sobrevivéncia no caso hipotético que somente
existe-se uma regiao de ressonancia na SN e esta somente exista na zona de ressonancia alta.

Para computar a probabilidade de transi¢ao de neutrinos, equacao (3.20), nos temos feito a
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seguintes transformacoes na amplitude:

Yas(y) = (U1 (1)]5pPap(y) (3.71)

U5 ()]s = Ras)aw TH UL (1)) (3.72)

e onde cada uma das matrizes da equacdo anterior estdo dadas nas equagoes (3.9), (3.31) e
(3.37). Para chegar a equagao (3.71) se trabalho com o Hamiltoniano efetivo nao-pertubativa,
expressao (3.26). A evolugao da amplitude de transigao QSOAg,(y) esta dada pela equagao (3.49).

Sabemos que a probabilidade de cruzamento, equacao (3.66), é calculada na zona de

ressonancia, rg, € pode apresentar as seguintes situagoes

e Se v <1 ou > 0.9 os neutrinos se propagaram nao-adiabaticamente por esta
Se Y| < 1ou P¥ > 0.9 tri propag ao-adiabati te p t

zona.
e Se vz > 1 ou PH < 0.1 os neutrinos se propagaram adiabaticamente por esta zona.

J& em outras regides da estrela, p # p PH < 1, pois v é maior que a unidade, ver as
figuras (3.4) e (3.5). Assim, em outras regioes, no regime de altas densidades, os neutrinos
vao-se propagar adiabaticamente.

Para regides onde v > 1, a equacao diferencial (3.49) é uma equacido de evolucao

adiabatica:
d (bal (y) 1 AM2 0 0 ¢a1 (y)
Gy | P | =5 | 0 AME) 0 Pa2(y) | - (3.73)
Pa3(y) 0 0 AMI(y)) \das(v)

As solugdes sao do tipo:

M(y) = dak(a") exp [—z’ /j/ )\j2(E:E )dx'} para j=1,2,3 (3.74)
M= AM? (3.75)

N (y) = AMZ2(y) (3.76)

N (y) = AM(y). (3.77)



A condicao inicial ¢}(2') se obtém de avaliar (3.71) no ponto inicial,

Yas (') = das = [Uxi(a")]spdip (7). (3.78)
dag(a") = [Uir(@"); = (U5 (1) ] Tra[Rhla- (3.79)

Na probabilidade (3.20),
Py, (W) = Was®)]* = [{vs () lva(v))?, (3.80)

somara-se sobre todos os estados intermedidrios na propagacao de neutrinos na amplitude de

transicao.

(s(@)|va(y) =Y _(wa@) | (a+Ayf) ! (v + Ay vl (yi = Ayf) (v (v —Ayf) va(y))
ab
(3.81)
onde yH é a posigao da ressonancia para densidades altas e AyH é o comprimento da zona

de ressonancia e a soma é sobre os estados de massa.

Defina-se a amplitude de transicao dos neutrinos através da zona de ressonancia como:
Gay = (n(yr + Ayr)lvalys — Ayg)). (3.82)

O ultimo termo na equagao (3.81) é a equacao (3.74)

N (@)

(valull — Ayt valv)) = 2 0l — Auf) = [UFa) o exp [~ / Aele)

zt

da'| (3.83)

Para calcular o primeiro termo da expressao (3.81) faremos uso da expressao (3.71) e da

solucdo da amplitude de transigao para o caso adiabético, equagao (3.74),

sl + 8 = htmesn [~ [ 2] s

yg—l—Ayg 2F

Para o calculo do quadrado da amplitude de propagacao dos neutrinos na regiao de

densidades altas de uma SN, se vai a considera que:

i A largura da zona de ressonancia é desprezivel, Ay — 0.
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ii Devido a que nao conhecemos o ponto de producao dos neutrinos se tirara a média da
probabilidade de transi¢ao para diferentes posicoes na neutrinosfera. A conseqiiéncia de
isto é que as fases se anularam pois elas variam rapidamente para distancias menores que

o comprimento de oscilagao dos neutrinos.

iii Sabemos que a propagacao na regiao de densidades altas dois estados participam na
conversao, os mais pesados, e o estado mais leve se propaga livremente, ver figura (3.3),

pelo tanto transicoes entre estados pesados e leves nao sao possiveis

Gra]? = |Ghs|* = 0. (3.85)

iv Para que a probabilidade se conserve é necessario definir o quadrado das amplitudes de

transicao na zona de ressonancia como

Gul” = 1 (3.86)
|Gos? = |Gss)*=1—PH (3.87)
|Ggol? = |Gos* = PH. (3.88)

Com isto, a probabilidade média que uma neutrinos nascido na neutrinosfera como estado

de sabor « seja encontrado como estado de sabor 3 na superficie da SN é

(PE_, () = S |0l U5 ]| +

J=1

- PH|lWsl’ - [0l UL - Uik} 689

onde [U(z%)] é matriz de mistura na matéria dada pela equagao (3.72) e é calculada no ponto
de producao de neutrinos, 2 e no ponto de deteccao, y. Assim, a média sobre a probabilidade
de transicao de neutrinos, equagao (3.89), depende somente do valor do angulo de mistura

na matéria no inicio e no fim.

As médias das probabilidades, equacao (3.89), para as transigoes entre diferentes estados
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de sabor sao

r1 1

(P, (y) = 5 + (5 — PH) cos 20 (2%) cos 2vi3 (y) |, (3.90)
(P, () = [1= (P, (y))] sen’ti, (3.91)
(P, ) = 1= (P, (9))] cos® bus, (3.92)
(P ) = [1= (P, (9)] sen®as = (P, (9). (3.93)
<Pfi_wu (y)) = cos*Oys + (P, _,. (y)) sen*fys, (3.94)
(PVI;(_WT (y)) = [1 + (Po—w. (y)>] cos? O3 sen?fs, (3.95)
(P = (L= (PI,(0)] cos? b = (P (1), (3.96)
(PE_ @) = [15 (Po )] 08?25 sons = (P (), (3.97)
(P,f_%(y» = sen’fys + (P,,_,.(y)) cos® fas (3.98)

onde cos 20 (y) e P estao dados nas equagoes (3.51) e (3.66). Estas probabilidades mostram
explicitamente que o angulo de mistura senf,3 nao é modificado pelos efeitos da matéria.
Nas figuras (3.10) se apresenta a média da probabilidade de sobrevivéncia de neu-
trinos eletronicos em fungao da energia e para diferentes angulos de mistura 6,3 e valores
do parametro C. Estas figuras correspondem ao caso hipotético que somente existe-se uma
regiao de ressonancia na SN e que fica na regiao de densidades altas. A linha cheia representa
a propagacao adiabatica dos neutrinos através da zona de ressonancia. Como ja vimos, neste
caso o angulo de mistura fica na regiao I da figura (3.9). A conseqiiéncia de isto é que os v,
chegaram a superficie da estrela com uma probabilidade pequena pois, eles oscilaram a outros
estados de sabor. Para uma propagacao nao-adiabatica, que esta indicado pelas linha pontu-
ado, os neutrinos eletronicos chegam a superficie da estrela com uma probabilidade maxima
indicando que, o efeito da propagagao nao-adiabatica através da zona de ressonancia é des-
truir as oscilagoes dos neutrinos. Comparando as figuras (3.10) a) e (3.10) b) se percebe que
o efeito do parametro C' no perfil de densidades na equagao (3.54) é diminuir a probabilidade
de sobrevivéncia dos v, de energia "pequena”’. Nas figuras (3.11) esta desenhada a variagao

de PH com a energia, para valores diferentes do angulo de mistura sen?26;3 e do parametro
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C' do perfil de densidade de matéria na SN, equacao (3.54). Observe-se que o comportamento

das probabilidades de transicao é devida somente a probabilidade de cruzamento,
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Figura 3.9: Curvas de contorno da probabilidade de cruzamento PH em fungao dos
parametros de oscilagoes de neutrinos Am?,,, e sen?26;3. A figura a) é para C=1 e a figura
b) é para C=15 do parametro da equagao (3.54). As linhas cheias representam os contornos
das probabilidades de cruzamento para energias de 5 MeV. Pontos & esquerda de P = 0.9 re-
presentam transi¢oes altamente nao adiabdticas, e pontos a direita de P = 0.1 representam
transicoes adiabaticas. As linhas tracejadas correspondem os contornos da probabilidade
de cruzamento para energias de 15MeV. As linhas horizontais representam os limites nas
diferenca quadrética de massa atmosférica, equacao (3.3). P é um ponto de referencia e

corresponde a valores de sen?20;3 = 1.0 x 107% e Am?%,, = 2.5 x 1072 eV?.
7



(9]
1]

—
(9]
1]

—
o

>° :\
Im P T e
o o iaintini i o F o
L ’.-"—_- T T
107" 10
- i sin%(26,,) = 1.35x1073 |
0 I I IEE R sin’(26,,) = 1.0x 1074, Il
1072 1072
o o -2 —6
: S R n%(26,,) = 1.0x 1075 Il
- sin%(26,,) = 1.35x107 | : sin(26,5) = 1.0<10
A R sin’(20,,) = 1.0x 1074, II
1073 10°F
A sin®(26,;) = 1.0x 10751 .
I a) I b)
o b b b b b b b i Iy o bbb b b b b i
5 10 15 20 25 30 35 40 45 50 5 10 15 20 25 30 35 40 45 50
E [MeV] E [MeV]

Figura 3.10: Desenho da probabilidade de sobrevivéncia de um neutrino eletronico na regiao
de densidades altas se a deteccao fosse na superficie da estrela, para um raio de R = 23 X
10° km. A figura a) é para o caso de C' =1 e a figura b) para C' = 15. As figuras estdo em

funcao da energia dos neutrinos e sao para diferentes angulos de mistura 6,3.
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Figura 3.11: Dependéncia de PZ com a energia, o angulo de mistura sen®26;3 e o parametro
C' da equagao (3.54). A figura a) é para C = 1 e a figura b) é para C = 15, os casos extremos

do parametro C
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3.3.4 Densidades Baixas

Para o caso de densidades baixas, espera-se que o potencial efetivo na ressonancia seja da
ordem de diferenca quadratica de massa da escala solar, Acc ~ Am3,, ver a figura (3.3) e

equacao (2.119). Para esse fim, partimos da equagao de evolugao (2.104)

d ~ -~
i—Vo = HpVa, (3.99)
com
~ 1
Hp = ﬁ(RBRHM?RLRIg +A). (3.100)

Ao igual que no caso de densidades altas, se identificara a Hamiltoniano efetivo na base de
sabor relevante para estas ordens de densidades. Seguidamente se definiram umas séries de
matrizes que transformaram a amplitude de evolucao, \AI}Q e diagonalizara a 7:2%

No regime de densidades altas o angulo de mistura sen26;3 é modificado e sua de-
pendéncia com a distancia ® se pode observar na figura (3.12). Observa-se que no caso de
distancias grandes ou densidades pequenas o angulo efetivo na matéria, sen2vi4 é o angulo
de mistura no vacuo, sen26,3, dado pela linha horizontal tracejado na figura. Assim, para
o caso de densidades baixas o angulo de mistura no vacuo nao apresenta modificacoes devi-
das a interacao coerente dos neutrinos com a matéria. Por conseguinte, as modificagoes ao
angulo de mistura sen26f;5 nao estardao suprimidas, ver a equagao (3.27), e agora serao as
dominantes.

Consideremos a seguinte transformagao sobre amplitude de transi¢ao v,

U, =Rz, (3.101)
com a qual a equagao (3.99) fica:
d = AN
Vo =Hp¥, 3.102
"z T ( )
com
-~ 1
Hr = = (RpM°Rl, + RAR;3). (3.103)

2K

5A figura (3.12) e a figura (3.6) sdo figuras da mesma funcio, equagio (3.50) e apresentam o mesmo
comportamento, a diferenca esta em que a figura (3.12) esta em termos da distancia e a figura (3.6) em
termos da densidade. Neste trabalha a distancia e as densidades estao relacionadas pelo perfil de densidade

do tipo p ox 73, equacdo (3.54).
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Figura 3.12: Comportamento do angulo de mistura sen26;3 com a distancia.

Esta vez o Hamiltoniano efetivo na base de sabor , Hp, pode ser dividir assim:

2 2 2 2

7_{F = Am%l S12C12 Am%l C12 0 +
0 0 Am3,
0 0 Acc(x)slgclg
+ 0 0 0 . (3.104)

Acc(z)sizcis 0 Acc(z)siy

O primeiro termo na equacao (3.104) é o termo dominante e o segundo termo é a perturbagao,
pois senfj3 < 1 e Acc(x) ~ Am2,, a qual nao vai ser considerada, pelo tanto a equacao de

evolugao da amplitude é

~

U, =H

]

)

d
a . 3.105
I (3.105)
com
Acc(z)3y + Am3,s3y Am3 siacia 0

Am%lslgcm Am%lclg 0 (3106)

0 0 Am3,

L)
I

F
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Neste caso temos que o estado mais pesado propaga-se livremente enquanto que os estados
mais leves se misturaram, ver a parte esquerda da figura (3.3). Desta vez nao vamos a
organizar a matriz (3.106), pois o elemento matricial mais pesado esta relacionada ao estado
mais pesado de acordo a hierarquia normal.

Definimos a seguinte matriz unitaria

cosvid  senvid 0
Uy (z) = | — senvM  cosovl 0 (3.107)
0 0 1

que diagonaliza a matriz (3.106). O dngulo de mistura efetivo na matéria, v}, para densidades

baixas ¢é igual a
tan 2912

M __
tan 2vy, = T Acc@ s (3.108)
Am%l cos 2012
ou
Am} 201, — A 20
cos 2v (1) = 21 008 “1z2 5 cc €08 Ui (3.109)
Amiry
Am? 20
sen2vM (y) = 221 SN2 (3.110)

2
Amiyo,

onde Am3,,; ¢ a diferenga quadrética de massa efetiva na matéria para densidades baixas e

é descrita pela funcao

Am3,, = \/(Amgl 08 2012 — Acc cos? 013)% + (Am3, sen2615)2. (3.111)

O angulo na matéria, equacao (3.108), alcanga seu valor méximo na ressonancia quando
o potencial efetivo é

Acc|rcos? 013 = Am3, cos 20, (3.112)

ou a quando a densidade na matéria é de

2
S )

para este fim usaram-se as equagoes (3.24) e (2.121). Como o parametro sen26;, se conhece

p (3.113)

bem, a posicao da ressonancia somente vai depender da energia e a ressonancia vai ir ficando
mais longe da neutrinosfera a medida que a energia aumenta. A diferenca quadratica de

massa na matéria, equagao (3.111) alcanga seu valor minimo na ressonancia,
2 2
Amiyg | r = Ama, sen26s. (3.114)

82



Para o calculo da probabilidade em densidades baixas (3.20),

Py (@) = [Yap(@)* = [(vs()|va)?, (3.115)

considerou-se a seguinte transformacao na amplitude de transicao

Yap(r) = Uiz (2)]gpop (@) (3.116)

[Unt(@)]gp = RasRus]or (U ()] xcp, (3.117)

onde a matriz Rog é devida & simetria do problema, ver a equagao (2.101), Ry3 é a rotagao
feita para estudar o comportamento dos neutrinos a densidades baixas e a matriz [U{Y ()],
é definida para diagonalizar a matriz (3.106). Lembrar que a matriz (3.106) esta associada
ao termo principal da equagao diferencial (3.102).

A probabilidade de transi¢ao na regiao de densidades baixas, equagao (3.115), pode-se

M

calcular se a amplitude dos neutrinos massivos v, na matéria, gb%,(x), é solucao da seguinte

equacao de evolucao da amplitude

doM (1) Me(z)  —4Bidv}/dx 0

dog(r) 1 »

e = 15 | ABidvis/dx A () 0 | ¢hi(x) (3.118)
0 0 A

onde M (z), M) (z) e AL sdao os autovalores da matriz (3.106),

M(x) = Acgecos® b3 + Ama, — Ami oy (2) (3.119)
MNo(z) = Acccos® i3 + Ama, + Am3y,, (7) (3.120)
Ny = 2Amj,. (3.121)

A variacao do angulo de mistura efetivo na matéria é dv’f /dx

dviy(x)  cos®by3 sen2vfy dAcc
dv 2 Ami,, dr

(3.122)

M

A quantificagao das transigoes entre os estados de massa na matéria, v;* — v dadas

pelo parametro de adiabaticidade, equagao (2.133), para o regime de densidades baixas fica:

L Ami o (2) _ (Amiyy (2))?
4E|dvys(z)/dx|  2F sen2vi(x) cos? 013|dAcc(x)/dx|

5 (3.123)
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Se o termo proporcional a dv /dx é maior ou igual que a diferenca dos termos da diagonal
principal, ou é equivalentemente v* < 1, existe uma probabilidade de transicio entre os
estados de massa efetivos na matéria. Outrossim, se é menor que eles, v* > 1, os estados
de massa efetivos nao pulam a outros estados, portanto a probabilidade de transicao é nula
ou pequena. A probabilidade de cruzamento, a equagao (3.66), para o caso de densidades

baixas é

exp(—5VEEF) — exp(— 57k wmzry)
PCl: :P£(9127Am%270137p7E> = 12_exp(_£,yL 2F ) =
2 'R sen2019

, (3.124)

onde vk é o parametro de adiabaticidade calculado na zona de ressonancia, equacao (3.112).
Para um perfil de densidade de p < 73, equacao (3.54) o parametro F esta dada na equagao

(3.67) com valor de

F=0.12 (3.125)

para o angulo de mistura sen?26;5 = 0.86, dado segao (3.1).

No caso de densidades baixas, os estados de massa efetivos na matéria se propagam
adiabaticamente pela zona de ressonancia. Isto se pode ver nas figuras (3.13), onde se grafico
o comportamento do parametro de adiabaticidade v*, dado pela equacao (3.123), em funcio
do raio da estrela. Tivemos em conta as energias dos neutrinos e o caso relevante do parametro
C, C =1, pois v ~ 2. Esta figura foi ampliada na zona onde ocorre o minimo de v*. Em
todas as zonas por onde passam os neutrinos o parametro de adiabaticidade é maior que
um. Isto implica que os neutrinos se propagam adiabaticamente na regiao de densidades
baixas. Assim, os elementos proporcionais a dvif/dz na equacdo de evolucio (3.118) sdo
muito pequenos comparados com os termos da diagonal e pelo tanto, a probabilidade de
cruzamento é nula, P% = (0. Também se pode ver com mais clareza, que no caso da figura
(3.4), que v nao alcangam o valor minimo no ponto de ressonancia, indicados nas figuras
como z%.

Pelo o fato que a figura (3.13) b) este proxima a um, se calculara a probabilidade de
transicao tendo em conta a existéncia de uma zona de ressonancia na regiao de densidades

baixas. Para isto se considerara que os neutrinos saem da regiao de densidades altas com um

estado de sabor definido, v,, e chegam a superficie da estrela com sabor . A probabilidade
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Figura 3.13: Parametro de adiabaticidade em funcao do raio da estrela. A figura a) é para

energias de 5 MeV e C' = 1 enquanto que a figura b) é para energias de 50 MeV e C' = 1.

de transicao é

Py (%) = [(vs(x)|va) . (3.126)

va—vg

Ao igual que no caso de densidades altas, se terd em conta todos os estados inter-

medidrios na propagac¢ao dos neutrinos na SN para calcular as probabilidades de transigao:
(@) va) = S (vs(@) vy (wh+ Aak)) (i (h+ Axh) v (wh— Aak)) (n(h—Axk)lva) (3.127)
ab

onde 2% é posi¢do da zona de ressonancia e Ark é a largura da zona de ressonancia. Os

termos de propagacio adiabatica, (v,(2% — Azk)|v,), sdo as solugdes & equagao de evolugao

1M (0 M@y 0 0

Ay, (v 1

Z#:E 0 Mo(z) 0 |oh(z) (3.128)
0 0 A

e os termos (vp(zh + Azk)|v,(xh — Azk)) sdo as amplitudes de cruzamento na regiao de
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ressonancia e vao a definir-se em termos de P%, equagao (3.124),
(p(ah + Axk) v, (ah — Azk)) = LE . (3.129)

As solugoes da equagao (3.128) sdo da forma

. AR ,
gb%(z) = qﬁ%(yl) exp [—z / ]2E d:)s] para j=1,2,3 (3.130)
yl

onde qb%(y’) ¢ a condicao inicial. Neste caso a condi¢ao inicial nao ¢é tirada da amplitude de
transi¢ao para o caso de densidades baixas, equacao (3.116)%. Nos consideramos como estado

inicial o estado final da regiao de densidades altas

a3 (") = (U1 ()] = Ras]are [UY3 ()1, (3.131)

da equagao (3.71). O ponto y* é um ponto longe da ressonancia para densidades altas, p < p&
ouy > yH. A justificativa para fazer esta escolha é mais matematica que fisica, pois facilitara
os calculos que serao feitos na secao seguinte aonde se vai a calcular a probabilidade total de
um neutrino criado na neutrinosfera chegue a superficie da SN como um neutrino de estado
de massa definido. Além de isto, espera-se que exista uma continuidade, em uma regiao
intermedidria entre as zonas de ressonancia, pk < p < pf entre os autovalores e os angulos
de mistura calculados neste trabalho.

De novo, a média sobre o ponto de ”producao” dos neutrinos conduz a que os termos
de interferéncia podem-se considerar nulos e a probabilidade de transicao para densidades
baixas ¢ igual a,

(Pl (@) = Y LGP IUR () aa U ()] (3.132)
ab

Para calcular esta probabilidade é preciso fazer as seguintes definigoes:

e Devido a que o estado mais pesado se propaga livremente pela zona de ressonancia de
densidades baixas, ver a equagao de evolugao (3.118) e figura (3.3), ele ndo experimenta

de conversao a outros tipos de neutrinos nesta zona assim:

|LE|* = 03 (3.133)

6Lembrar que no caso de neutrinos propagando-se na regido de densidades altas a condicdo inicial da
equacao de evolugao adiabdtica, equagao (3.73), foi obtida da amplitude de transigdo para densidades altas,

ver a equagao (3.78).
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e Como a probabilidade deve-se conservar,
|ILE)? = |L%]?= Pt (3.134)
ILE)? = |L&|P=1- PL. (3.135)

Assim, as probabilidades de um neutrino de um sabor «, depois de atravessar a zona de

ressonancia de densidades baixas, chegue a superficie da estrela como um neutrino de sabor

0 é:
(Pris()) = E IR s +
—PC{HUM@W U @leal VB — UG Nel}. (3.136)

Para o caso de v, temos

Ve—Ve

1 1 .
(PE_ (z)) = §{3 — cos 26,3 — 8(5 — PCL> cos 20 () cos? vi4 (y') cos? O3 +

— cos 2v14 (y))[1 — 3 cos 2913]} (3.137)

1 .
<P,feqyu (x)) = 1{ (1 + sen®6y3 cos® 913> — cos 2vi1 (") (1 — 3 sen®f3 cos® 913) +
1
— (5 — PCL) [cos 207 () ( cos? 013 + cos 2031 + sen2913]>
+2 sen 20 (x) senfi3 sen 26’23] [1 — cos 221%(@/’)]} (3.138)

(P, ()

1
16 {5 + cos 2013 + cos 2053(1 + cos 2613) +

— cos 2vi1 (y") (1 -3 [cos 2013 + cos 2093(1 + cos 26’13)]> +

—2 (% — PCL) <cos 201 () [{1 — cos 2uia (y)} x

X{1 4 cos 263 — cos 20y3(3 — cos 2913)}] +

—4 sen 20 () [1 — cos 2U13(yi)} senf3 sen 2923>} (3.139)

Na figura (3.14) se apresenta a dependéncia das probabilidades de transi¢ao dos neutrinos
eletronicos com a energia. Devido a que neste regime de densidades, p < p¥, os neutrinos
cruzam a zona de ressonancia adiabaticamente, os neutrinos experimentam oscilagoes na
matéria devido ao efeito MSW. Nao existe dependéncia com a energia, pois a probabilidade

de cruzamento para densidades baixas, P%, é nula.
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Figura 3.14: Dependéncia com a energia das probabilidades dos v, para densidades baixas.

Para este regime de densidades acontecem oscilagoes de neutrinos eletronicos.

3.3.5 Avaliagao dos resultados

A validade das equagoes (3.28), para o caso de densidades altas, (3.105), e para o caso de
densidades baixas, dependera de que tao bom tem sido as consideragoes que conduzem a estas
equacoes. Uma possivel maneira de avaliar é através dos autovalores. Nods comparamos os
autovalores dos Hamiltonianos efetivos das equagoes referidas 14 em cima, com os autovalores
do problema sem ninguém tipo de aproximagao, equagao (3.21). Para isto desenhamos o
comportamento dos autovalores com as densidades, ver figuras (3.15) e (3.16). Na figura
(3.15) se compara os autovalores para o caso de densidades altas, dadas nas equagoes (3.38
- 3.41). As linhas tracejadas representam os autovalores j& desenhados na figura (3.3). A
figura (3.16) sao para os autovalores de densidade baixa, equagoes (3.119 - 3.121). Devido
ao bom comportamento dos autovalores do problema aproximado, nos concluimos que as
transformagoes definidas na equagao (3.72) sao apropriadas para descrever a probabilidades
de transicao somente na regiao de densidades altas e a transformagao (3.117) descreve bem

as probabilidades de transicao na regiao de densidades abaixas.
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Figura 3.16: Comparacao entre os autovalores para densidades baixas na aproximagao
Am3, < Am?,, equagoes(3.119 - 3.121), e os autovalores para os problemas gerais, dados na

figura (3.3) e representados neste caso por linhas tracejadas.
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3.4 Probabilidade total

Em vez de considerar o analise do problema da propagacao de neutrinos no remanescente da
estrela separadamente, estudo de densidades altas e densidades baixas, agora se vai a estudar
o problema como um todo. Vamos a calcular a probabilidade de um neutrino nascido na
neutrinosfera como estado de sabor «a chegue a superficie como um neutrino de sabor (3. Para
isto se vai a considerar a transformacao dada na equacao (3.71) para o caso de densidades
altas. No caso de densidades baixas vamos a considerar a transformacao dada na equacao
(3.116).

A probabilidade total de um neutrino nascido com sabor a na neutrinosfera chegue a

superficie da estrela com sabor 3 é

Py, = lvs(@)va) . (3.140)

Vo —”’ﬁ -

Somando sobre todos os estados de massa na matéria, a amplitude de transicao fica escrita

assim:

(p(@)lva) = Y (ws(@)lwy (xf + Axp)) vy (h + Aak) ) (af — Ack)) ©

abed
(! (xf — Ag)lvy (i + Dyp)) vy (yr + Ayg)va' (vr — Ayg)) ©
W' (v — Ayg)|va) (3.141)

onde os indices a,b, ¢, d sao indices de estados de massa, Ark é a largura da zona de res-
sonancia para densidades baixas, r% ¢ o ponto de ressonancia, Ay é a largura da zona de
ressonancia para densidades altas e yX é o ponto de ressonancia de densidades altas. Os
seguintes brackets da amplitude de transicao equivalem a:

vie=Bvit Al (')

(va' (i — Ayi)va) = (Ui (2")aa exp [—z‘ / | da| (3.142)
k—AzL \H/ 4 _

(Wi (xf — Axg) ) (v + Ayg)) = deexp [—z‘ / A (3.143)
y{{—l—Ayg 2E i
» e )\L l.l R

ool oy + Ack)) = (U @laaesp [~ [ s (3.144)
xﬁ—i— :(:IL? -

onde os elementos matriciais [Uf (y)]aa € [UF(x)]as estao dadas respectivamente nas equagoes

(3.72) e (3.117), os autovalores para o caso de densidades altas, )\f , estao dados nas equacoes
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(3.75 - 3.77) e os autovalores A} para o caso de densidades baixas estao dados nas equacoes
(3.119 - 3.121). Para a propagacao através das zonas de ressonancia fizemos a seguintes

definicoes:
(W (ah + A M (2h — Azk)) = Leg (3.145)
(' (v + Dyp)lva' (yr — Dyr)) = G (3.146)

Negligenciando as larguras das zonas de ressonancia e computando a média sobre os

pontos inicias de producao de neutrinos na neutrinosfera a probabilidade total média fica:

(Lo (@) = DU (@)as P Loal* G I [U7 (2)]eal* (3.147)

abc

Para que a probabilidade se conserve é preciso definir:

|Lsil* = 0si (3.148)

|Lul® = |Lypl*=1- Pk (3.149)

[Loa|* = [Luo|? = P& (3.150)
e

Gul* = ou (3.151)

|Goof* = |Gas* =1 PY (3.152)

Gsal® = |Gas]? = PY (3.153)

onde P% e PY sao as probabilidades de cruzamento e estio dadas respectivamente nas
equagoes (3.66) e (3.124). Assim, a probabilidade que um estado de sabor [ chegue a su-

perficie da SN quando um neutrino de sabor « ¢é criado na neutrinosfera sao:

(Pl B)) = U@ U0 +
—PCL{HUM(:::)w 0 @]sal {108 Ve — 1082Vl +

— Pk @)l = UK @)l IV @aal? = [0S (sl } +
—PEPE{ Uk @)l = Uk (@))ael? U8 @)aal? — U8 (@)]asl? ) (3.154)

As probabilidades médias nas equagoes (3.154) dependem somente do ponto inicial,

dado por ¢, e do ponto final, dado por x. Nestes extremos opostos os angulos de mistura
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efetivos na matéria tem valores distintos, mas conhecidos. Para obter esses valores é preciso
ter em conta que o ponto inicial corresponde ao caso de densidades muito grandes, p > p

e do ponto final corresponde ao caso de densidades nulas, o vacuo. Assim, se

e p— o0 = cos20M(z') - —1 = cosvil — 0 e senvM — 1 (ver as equacdes (3.50) e
(3.51) )

e p— 0 = cos2v4(x) — cos20ip e sen2vM(z) — sen20;5 (ver as equagdes (3.109) e
(3.110) ),

com isto a média da probabilidade de sobrevivéncia de um neutrino eletronico é 7:

1 1
PT (2, E)) = ={2—PH|1+4(=— PL) cos26:5cos® 13| +
Ve—Ve C 2 C

1
—(2 - 3PH) cos2913}. (3.155)

sin%(26,,) = 1.35x10°7°

fffff sin%(26,,) = 1.0x107*

sin%(26,) = 1.0x107°

sin®(26,;) = 1.35x10°°

fffff sin*(26,,) = 1.0x107*

10°F sin®(26,;) = 1.0x10°° 10°F /

L a) - b)
|||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||“||| IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
5 10 15 20 25 30 35 40 45 50 5 10 15 20 25 30 35 40 45 50

E [MeV] E [MeV]

Figura 3.17: Comportamento da probabilidade (PL_,, (z, E)) em funcdo da energia dos neu-

trinos para diferentes valores do angulo de mistura 6,3 e para diferentes perfiles de densidades

dados na equagao (3.54), a) para C' = 1, b) para C' = 15.

7 As outras probabilidades estdo no apéndice A
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Nas figuras (3.17) esta desenhada o comportamento em fungao da energia da proba-
bilidade média de um neutrino eletronico chegar a superficie da estrela se o neutrino criado
na neutrinosfera é v., equacao (3.155). Tivemos em conta os diferentes valores do angulo de
mistura 613 para as diferentes regioes presentes na figura (3.9)%. Também tivemos em conta
o efeito de mudar o parametro C' no perfil de densidade dado na equagao (3.54), isto este
representado nas figuras a) e b) da figura (3.17). E importante lembrar que os neutrinos
propagaram-se sempre adiabaticamente pela zona de ressonancia de densidades baixas, pois

vl > 1, ver as figuras (3.13). Observando as figuras (3.17) se conclui o seguinte:

e Propagacoes adiabaticas pelas duas zonas de ressonancia, ver a linha cheia, poderia
interpretar-se como uma unica propagacao adiabatica por uma zona de ressonancia
efetiva onde muitos v, oscilam a outros estados de sabor. Lembrar que propagacoes
adiabdticas pelas zonas de ressonancia implicam oscilacoes dos estados de sabor dos
neutrinos assim. No caso limite de P = 0, nao chegaram & superficie da estrela

neutrinos eletronicos produzidos durante o esfriamento da estrela, ver a linha cheia.

e O caso de uma propagacao nao-adiabatico pela zona de ressonancia de densidades altas,
ver as linhas pontilhadas, implica que os neutrinos nao oscilaram a outros estados de
sabor em esta regiao da estrela, pelo qual o cruzamento adiabatico pela regiao de
ressonancia de densidades baixas conduzira a oscilagoes dos estados de sabor. Pelo
tanto, podemos interpretar isto como uma propagacao adiabatica por uma tnica zona
de ressonancia e esta zona de ressonancia esta na regiao de densidades baixas. Observar
que as linhas pontilhadas na figuras (3.17) tém uma probabilidade média ao redor de

30%.

e Para neutrinos eletronicos com energia maior sua probabilidade de sobrevivéncia au-

menta.

e Se o parametro C' no perfil de densidade, ver a equagao (3.54), aumenta a probabilidade

de sobrevivéncia diminui.

80 tipo de cruzamento pela zona de ressonancia de densidades altas dependerd do angulo de mistura, 6,3 :
se sen®20;3 = 1.35 x 1072 o cruzamento é adiabético, se sen?20;3 = 1.0 x 10~* a adiabaticidade é rompida

parcialmente e se sen®26;3 = 1.0 x 1075 0 cruzamento é ndo-adiabético.
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No caso de 013 = 0, a probabilidade total média de sobrevivéncia de um neutrino
eletronico, a equagao (3.155), se reduz ao caso da probabilidade média de sobrevivéncia de
um neutrino eletronico para o caso de mistura de dois neutrinos, ver a formula (9.95) da

referencia [42],

1 1

(PT_, (2)) = 5{1 - 2(5 . Pg) 6082912}. (3.156)

Pode-se mostrar que as probabilidades totais, dadas na equagao (3.154), podem ser

expressa em termos das probabilidades para densidades altas e para densidades baixas:

(Prmy (@) = (P, (2)) ® (P, (2)) (3.157)

va—vg Vo —Vnp vp—rg

onde <PVIi—>Vn (x)) e <PVL7,—>V5 (x)) estao dados nas equagoes (3.89) e (3.136). Para poder fazer
isto consideramos que o neutrino que sai da regiao de ressonancia alta é o mesmo neutrino
que entra na regidao de densidades baixas, isto implica que |[UH(y/)],al®> = |[UE(y")]p]?
Também tivemos em conta que o angulo de mistura 6,3 é pequeno de forma tal que sen?f;5 =

senfi3 ~ 0. Devido a isto fizemos a seguinte definicao
S U@ e PO ) = b (3.158)
U

Esta fatoracao exata da dinamica da conversao dos neutrinos é devida as aproximagoes feitas
no estudo de propagacao de neutrinos nas SN, pontualmente esta fatoracao tem que ver com a
existéncia da hierarquia nas diferencas quadrética das massas dos neutrinos, Am?,,, > Am2,
ver figura (3.3) e que 613 é pequeno. A existéncia da fatoragao da dinamica de conversao dos
neutrinos leva concluir que as transicoes nas duas regioes de ressonancia podem ser consi-
deradas independentemente e cada transicao corresponde a um problema de dois neutrinos
com o terceiro propagando-se livremente. Para um estudo que leva em conta estes valores

pequenos ver as referéncias [59, 60].
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3.5 Oscilagoes de antineutrinos no interior da estrela
para hierarquia normal

Como vimos na secao (2.3.2), para o caso de antineutrinos o potencial efetivo na matéria
é de sinal oposto ao potencial efetivo dos neutrinos, equagao (2.100). Para desemvolver o

estudo deste caso, analisaremos os autovalores do Hamiltoniano dado na equagao (2.105) para

o caso de Acc = —Acc. Estes autovalores estao desenhados na figura (3.18). Neste caso as
4 .
o 2] 1
=4 I
x|
N> 0 I
2@ L
= ]
5
-6000 -4000 -2000 0 2000 4000 6000
g
pl—l
cm?®

Figura 3.18: Variacao dos autovalores com a densidade para o caso de antineutrinos.

zonas de ressonancia acontecem quando a densidade matematica é negativa, ao qual nao tem
relevancia fisica. Este mesmo resultado pode ser obtido do estudo feito nas segoes (3.3.2) e
(3.3.4) para a propagagao de neutrinos (particulas) na SN. Para este fim, somente é preciso
trocar o sinal do potencial efetivo nas equacoes das ressonancias, para densidades altas a
ressonancia é indicada na equagao (3.42) e, para densidades baixas a equagao da ressonancia
é (3.108).

Devido a que a zona "ressonancia” para ”densidades negativas” baixas acontece perto
de p = 0, que representa a superficie da estrela, espera-se que os antineutrinos experimentem

algum tipo de efeito devido a sua aproximacao a superficie da estrela. Assim, vamos a estudar
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os possiveis efeitos sobre os antineutrinos quando consideramos a zona de ressonancia para
densidades baixas dos neutrinos, mas para o caso do um potencial efetivo na matéria negativo.
O angulo efetivo na matéria v} para o caso de antineutrinos é dado pelas seguintes

relagoes trigonométricas

_ Am3, cos 201, + Ace cos® Oy

cos 20M (z) = A (3.159)
Ami ()
— Am? 20
sen2vM (x) = el Wt (3.160)
12 5
Ami g ()

onde Am?,,,(x) é a diferenga quadratica de massa efetiva na matéria para densidades baixas

no caso de antineutrinos e hierarquia normal, é descrita pela funcao

Ami,, (z) = \/(Amgl cos 2012 + Acc cos? 013)% + (Am3; sen26;2)2. (3.161)

A matriz de mistura efetiva na matéria entre estados de sabor e estados de massa na
matéria é

[UF (2)]5p = [RosRus) g [U ()], (3.162)

a matriz que representa as modificagoes do angulo de mistura 6,5 devido a efeitos de matéria,

T @l ¢ B

M M

cosvyy  senvyy 0
(UM ()] = | — senv  cosvi 0 (3.163)
0 0 1

A probabilidade de cruzamento é

= _ exp(—%v_ﬁF) - exﬂ_%%ﬁ%) (3.164)
¢ L—ep(~ T mms)
com
- A2 (x) (Am3y (2))? (3.165)

AE|dvis(z)/dz| Ik - 2E sen20M () cos? Oy3|dAcc(x) ) dx| 'R
Esse parametro de adiabaticidade, equacao (3.165), tem a mesma estrutura que a equagao
(3.123). O parametro é calculado no ponto de ressonancia, por defini¢do, mas no caso de
antineutrinos essa condi¢ao nao é satisfeita, acontece na regiao de densidades matemaéticas

negativas. Nos consideramos ainda assim dito ponto nao fisico.
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Para este caso, a probabilidade total de transicao de um antineutrino nascido com
estado de sabor a na neutrinosfera chegue a superficie da estrela com um antineutrinos
com estado de sabor (5 é a mesma probabilidade de transicao dos neutrinos para o caso de
densidades baixas, mas, com o potencial efetivo na matéria trocado de sinal, ver a equagao

(3.136),
(Pron(a)) = Ol Tl +
—Pé{|[%<x>]m|2 TG @ TG e P~ [T Vel (3.166)

Para

o ' = p—00=cos20M(21) = 1e sen20M(2') — 0= cosvM (z') = 1e senvM (i) =0

o 2= p— 0= cosvM(x) =cosby e senvii(z) = senbs,

podem-se determinar todas as probabilidades de transi¢coes dos antineutrinos. No apéndice
B estao listadas todas as probabilidades. A probabilidade média de sobrevivéncia de anti-

neutrinos eletronicos é

<P3;_We( ) = 16{9 + 16(5 — PL> cos 20,5 cost 015 +

— o8 26013(4 — 3cos26013) — 3 sen22913}. (3.167)

Também neste caso a probabilidade de cruzamento para densidades baixas é nula, pois a
regiao onde acontece a ressonancia nao é fisicamente acessivel. Por isto, esta probabilidade
nao varia com o espectro de energia dos neutrinos. Para os valores sen®20, = 0.86 e

cos 2013 = 1 esta probabilidade de sobrevivéncia tem um limite de

(P _;.(2)) = cos® 15 = 0,69. (3.168)

Esse resultado indica que nao todos os antineutrinos eletronicos produzidos na etapa de
esfriamento da proto-estrela de néutrons chegam a superficie da estrela. Este é um efeito
devido as mudancas que experimenta do angulo de mistura efetivo na matéria enquanto que
os neutrinos viajam pela matéria.

O fato que (P,Z _5(x)) nao varie com o perfil de densidade, o parametro C' da equagao
(3.54), indica que os antineutrinos nao fornecem informacao sobre o perfil de densidade do

remanescente da estrela para o caso de hierarquia normal.
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3.6 Oscilagoes de neutrinos no interior da estrela para
hierarquia invertida

O caso de hierarquia invertida corresponde ao caso de Am2, < 0 e pelo tanto, m,, > m,, >
m,,. Para estudar este caso calculamos os autovalores do Hamiltoniano efetivo dado na

equagao (3.22), veja a figura (3.19). De analise desta figura podemos concluir que:

_37\---....‘l....l“‘.l...‘i
-500 0 500 1000 1500 2000
g

—|

Pl
cm?

Figura 3.19: Autovalores do Hamiltoniano efetivo (3.22) para o caso de hierarquia invertida.

e cxiste somente uma zona de ressonancia e estd na regiao de densidades baixas,
e a ressonancia acontecerd se Acc o< Am?, comparar com a figura (3.3),

e o0 autovalor associado ao estado mais leve se propagara livremente. Para o caso de

hierarquia invertida é o estado vs,
e 0 autovalor do estado mais pesado deve ser o estado v».

Isto nos leva a concluir que a descrigao feita para o caso de neutrinos propagando-se na regiao
de densidades baixas, segao (3.3.4), se ajusta a esta descrigao. A unica modificagdo que tem

ser feita é ter em conta que agora estamos trabalhando com hierarquia invertida, Am2; < 0.
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As modificagoes dos angulos de mistura devido aos efeitos do potencial efetivo dos

neutrinos estao dados por

Am3, cos 201, — Acc cos? O3

2 (1
AmM(21)

cos 2013 () = (3.169)

AmZ, sen26;,

)

sen2via () = A
M21

(3.170)

2 (I) 4 . 1 ”» : - . .
onde Am M(21) é a diferenca quadratica de massa efetiva na matéria para densidades baixas e

hierarquia invertida,

Am?w(;l) = \/(Amgl o8 2612 — Acc cos? 013)% + (Am3, sen26;5)?. (3.171)

estas sdo as mesmas expressoes dadas nas equagoes (3.109-3.111).
A probabilidade de cruzamento esta dada na equacao (3.124),
pL _ exp(— VRF) eXp(‘%VJL{#%).

¢ _ _n L F
1 eXp( 27R sen2912)

(3.172)

A propagacao pela tnica zona de ressonancia existente para neutrinos com hierarquia in-
vertida é também feito de forma adiabatica, v5 > 1, ver a figura (3.13), como no caso de
hierarquia normal.

A média da probabilidade total de transicao pela tnica zona de ressonancia esta dada
na equagao (3.132), mas deve-se mudar a condigao inicial que se usou naquele caso especifico.
em lugar de [Uf(y")]aa se tem que trabalhar com [UL(2%)],,. Com isto, e as condigdes para

a conservagao da probabilidade, equagoes (3.135-3.133), a probabilidade média total fica

(P ( Z\ Un(2)]ai *I[Ung (2] * +
—PC{HUme UG @leo {0 e = UVl (3.173)
Os valores dos angulos de mistura nos pontos inicial, ¢, e final z, sdo:

e ' corresponde a p — 0o = cosvis(z') =0 e senvis(z') =1,

e 1z corresponde a p — 0 = cos2vM (1) = cos 2015 e sen2v(z) = sen26,.
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A probabilidade total de sobrevivéncia de um v, para o caso de hierarquia invertida é

1 1 —
<PI;€—>176 (x)) = E{Q — 16(5 — Pg) cos 20,5 cost 015 +

—c0s2013(4 — 3 cos26y3) — 3 sen22913}. (3.174)

Como a transicao pela zona de ressonancia é adiabatica, facilmente se pode calcular a por-

centagem de v, que chegam a superficie da estrela:

(PT_ (x)) = sen®@j, = 0.31, (3.175)

Ve—Ve

para sen?20;, = 0.86 e cos 20,5 = 1. Assim, se produzem oscilacoes de neutrinos eletronicos
a outros sabores quando eles passam pela zona de ressonancia adiabaticamente, mas como
a zona de ressonancia fica perto da superficie da estrela, ver a figura (3.19), os neutrinos
eletronicos nao conseguem passar por toda a zona de ressonancia. Este explicaria o porque
sobrevivem muito neutrinos eletronicos no caso de hierarquia inversa. Todas as probabilidades

de transi¢oes para o caso de neutrinos e hierarquia inversa estao no apéndice (C).

3.7 Oscilagoes de antineutrinos no interior da estrela
para hierarquia invertida

Para estudar este caso desenhamos os autovalores do Hamiltoniano efetivo da equagao (3.22)

para Am3, < 0 e Acc = —Acc, veja a figura (3.20). Observa-se que:

e existe uma zona de ressonancia para densidades altas e estd zona esta governada pela

escala atmosférica, Am?,, |

e cxiste uma zona de ressonancia perto de p = 0, mas para densidades negativas. Isto
regime nao tem sentido fisico, mas vamos a estudar o efeito sobre os parametros efetivos

dos neutrinos a medida que eles se aproximam & superficie da estrela,

e 0 estado mais pesado se propaga livremente na regiao de densidades altas. Para hie-

rarquia invertida o estado mais pesado € s,

e 0 estado mais leve se propaga livremente na regiao de densidades baixas. Para hierar-

quia invertida o estado mais leve é 3.
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Figura 3.20: Autovalores do Hamiltoniano efetivo (3.22) para o caso de antineutrinos e

hierarquia invertida.

A descricao feita para o caso de neutrinos e hierarquia normal, segao (3.3), se ajusta a estes

casos, mas ¢é preciso levar em consideragao as caracteristicas préprias de esta propagacao.

3.7.1 Densidades Altas

Considerando que a hierarquia é inversa e que estamos estudando a propagacao dos anti-
neutrinos, nao é preciso definir a rotagao dada na equagao (3.32), pois a equagao de evolugao
da amplitude, equagao (3.28), esta na forma adequada para descrever a evolucao da ampli-
tude de antineutrinos no caso de hierarquia inversa, ou seja, o estado mais pesado deve estar

associado a 1% e o efeito MSW é entre os outros estados, compare-se a figura (3.20) para o

101



caso de densidades altas com a seguinte equagao de evolucao.

; ' —|Am3, |13 — Acc(x) 0 —|Am3, |s13¢13
i%\pa = 5F 0 Am3, ci, 0 U,. (3.176)
—|Am3, |s13¢13 0 —|Am3,; |cis

A matriz que diagonaliza a matriz Hamiltoniano efetiva para este caso é

cosvM(z) 0 senvM(x)
Eﬂgrzz 0 1 0 . (3.177)

— senvM(z) 0 cosvd(x)
As equagoes que descrevem as modificagoes ao angulo de mistura no vacuo e a diferenca
quadrética de massa, respectivamente as equagoes (3.50, 3.51) e (3.41), sao:
— Am? 20
sen20M (z) = % (3.178)
Amiysy (@)
cos 20M (z) = Amg, %+ Aco(2) (3.179)
2 (1
AmMgl) (x)

Ami(z) = \/(|Am§1\cos2913—Acc(x))2+(|Am§1\sen2913)2. (3.180)

A matriz de mistura que relaciona os estados de sabor com os estados de massa na matéria é

(U1 ()]s = [Ras] p[UTE (1) ]k (3.181)

e relacao entre as amplitudes de transicao é

V() = (U3 ()02 (v)- (3.182)
O parametro de adiabaticidade fica 0 mesmo, comparar com a equagao (3.53):
T G (Amig) (1))
AE|dvis(z)/dz|  2E sen20M (z)|dAcc(z)/dz|

pelo tanto, os analises feitos das figuras (3.4), (3.5) e (3.9) continuam sendo validas

(3.183)

3.7.2 Densidades Baixas

Para este caso a regiao de ressonancia nao ¢é fisicamente acessivel, mas estudaremos os efeitos
que poda induzir sobre os parametros dos antineutrinos quando a densidades é proxima de

Zero.
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Para o caso de antineutrinos e hierarquia invertida, o Hamiltoniano efetivo da equacao
(3.106) tem a estrutura requerida: o estado mais leve, 173, se propaga livremente e os outros

estados experimentam o efeito MSW. Compare-se a figura (3.20) como o seguinte Hamilto-

niano efetivo no caso de densidades baixas:

Am%lclg Am%lslgcm 0
7:{0 = Am%lslgclg —Acc(l’)C%g + Am%lsfz 0 (3184)

Assim, a matriz de mistura efetiva na matéria entre estados de sabor e estados de massa na

matéria é
[UE (2)]5p = RosRus) 5k [UH (2)]kp, (3.185)

a matriz que representa as modificagoes do angulo de mistura 6,5 devido a efeitos de matéria,

U5 ()]1p, €
cosvis  senvid 0
(UM ()] = | — senvi  cosvM 0 (3.186)
0 0 1
O angulo efetivo na matéria v é
—7 Am? 2601, + A 20
cos 201 (z) — Mj, COS 12 zt) cc cos” 013 (3.187)
Ay (x)
(3.188)

— Am?3 20
sen2vit(z) = %
Amiypy (2)

com a diferenca quadratica de massa efetiva na matéria para densidades baixas no caso de

antineutrinos e hierarquia invertida
Am: D (z) = \/(Amgl 08 2012 + Acc cos? 013)% + (Am3, sen26;2)2. (3.189)

A probabilidade de cruzamento é

L n L F
—  exp(—% —exp(—5%
PL = (Z57iF) W_L( 2 I ) (3.190)
1—- eXp(_E,}/R son2€12)
com

L
AL — " — _ :
% 4E|dvs(r)/dx| 2B sen2vi () cos? Oy3|dAcc () /dz|
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3.7.3 Probabilidade Total

A probabilidade total tem a mesma forma que a probabilidade total para o caso de neutrinos
e hierarquia normal, equagao (3.147),
(PL_5,(x)) = D UL (0)ap P Loa*| G [UF (7)ol * (3.192)
abe
Desta vez, as probabilidades de cruzamento na ressonancia para densidades altas, |G|?, tem

atribuicoes diferentes:

|Gail® = 0 (3.193)
Gul> = |Gss*=1-PF (3.194)
Gai|* = |Gus|* =Pl (3.195)

para as probabilidades de cruzamento na ressonancia para densidades baixas tem a mesma

forma das expressoes (3.148-3.150)

|Lsil* = 0 (3.196)
L[> = |Lyp>=1-PL (3.197)
L2 = |Lyo* = PE. (3.198)

Com isto, a probabilidade média total para o caso de antineutrinos e hierarquia inversa,

equagao(3.192), ficam:

< ua—wB Z| UL ﬁa| | UH(xZ)]aaP

—PCL{HUJ\LAI)]M\ ~ 1T @Nsel? H TN P = [T @) e +
—PE{ |05 @) = 1105 @)asl? H TN * = [T @) s} +
—PERI{|UF ()] — 105 @Nsal? H{ITT @t 2 = [T @]} (3:199)

Os valores dos angulos de mistura efetivo na matéria para os casos de z’ e z sao

e p — 00 = cos2v(z') — —1 e sen2vM(2') — 0 pelao qual senvM(z%) — 1 e

cos vif(xt) — 0

o p— 0= cos2vM(z) — cos 205 e sen2v (z) — sen26;,.
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A Probabilidade de sobrevivéncia dos antineutrinos eletronicos para o caso de hierarquia
invertida é:
T 1 B 1 51 2
(Pr_ 5. () = 1{2 — P [1 - 4(5 + Pc) cos 2015 cos® O3] +
—(2 — 3PF) cos 2913}. (3.200)

O comportamento de esta probabilidade com a energia dos neutrinos esta dada na figura

(3.21). Da figura (3.21) de pode concluir a seguinte:

P'(v,
Ty
Pi(ve— V)

T

10 —— sin%(20,,) = 1.35x107°

————— sin®(26,,) = 1.0x107*

I s 2 -6
sin?(26,,) = 1.35x10° Sin(26,5) =1.0<10

2|
10 103

fffff sin®(26, ) = 1.0x107*

sin?(26,,) = 1.0x10°

-3
10 10-3:_

a)
b b b b b b b b Iy

5 10 15 20 25 30 35 40 45 50
E [MeV]

A b)
Lol bbb b b b b by

5 10 15 20 25 30 35 40 45 50
E [MeV]

Figura 3.21: Probabilidade de sobrevivéncia dos 7, para hierarquia inversa

e Para qualquer dos trés tipos de propagagao (adiabatica ou nao-adiabético ou violagao
parcial da adiabaticidade) na regiao de densidades altas, se observa oscilagdo de 7.
Pelo tanto, o sistema se comporta como si propaga-se adiabaticamente por uma tunica

regiao de ressonancia efetiva.

e Esta propagacao tem um grau de adiabaticidade que dependera do tipo de propagacao
na regiao de densidades altas. O caso mais adiabdtico é quando os 7, se propagam
adiabaticamente pela zona de ressonancia de densidades altas, o caso menos adiabatico,
na propagagao pela zona de ressonancia efetiva, corresponde ao caso de uma propagagao

nao-adiabatico pela zona de ressonancia de densidades altas.
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e A Probabilidade de sobrevivéncia aumenta com a energia e diminui com o parametro

C.

As probabilidades médias de transicao para os outros tipos de transicoes estao no apéndice

(D).

3.8 Conclusoes parciais

e O angulo de mistura #,3 desempenha um papel preponderante na propagacao dos neutri-

nos no remanescente de uma estrela, pois modificara o tipo de propagacao dos neutrinos
na regiao de densidades altas. Esta propagacao pode ser adiabatica ou nao-adiabatico

ou uma propagacao que viola parcialmente a adiabaticidade.

A existéncia de duas zonas de ressonancia bem diferenciaveis é devido & hierarquia
nas diferengas quadréticas das massas, Am?,, > Am?2. Isto conduza a que se poda

estudar cada zona de ressonancia independentemente.

A presencia das zonas de ressonancia na SN dependera do tipo de hierarquia nas massas

dos neutrinos e do potencial efetivo dos neutrinos eletrénicos (ou antineutrinos).

As probabilidades de sobrevivéncia dos v, ou 7, dependera fortemente de #;3 e a hie-

rarquia nas massas dos neutrinos.

As probabilidades em os caso de v, para hierarquia normal e v, para hierarquia inver-
tida aumentam com a energia e diminuem ao aumentar o parametro C' do perfil de

densidades considerado neste estudo.

As probabilidades médias de sobrevivéncia para o caso de hierarquia invertida para os
nu. e v, sao maiores que as probabilidades de sobrevivéncia para aqueles neutrinos no

caso de hierarquia normal. Isto é devido a presenca das zonas de ressonancia.
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Capitulo 4
Fluxo de neutrinos nos detectores

No capitulo 3 calculamos a probabilidade total de transicao para um neutrino na proto-
estrela de néutrons com estado de sabor «, v,, chegar a superficie da SN com um estado de
sabor (3, v3. Para fazer isto consideramos que a propagacao na matéria é através de todos os
estados de massa na matéria, M. Este tipo de consideracdo nos leva ao efeito MSW. Este
efeito sugere que os angulos de mistura no vacuo e as diferengas quadraticas das massas dos
estados de massa vao a experimentar modificagoes na matéria. Estas modificacoes sao devidas
ao potencial efetivo de interagao dos neutrinos eletronicos (ou antineutrinos eletronicos) com a
matéria. Outra caracteristica do efeito MSW é que existe uma probabilidade de cruzamento
entre estados de massa na matéria onde as diferencas quadraticas de massas na matéria
atingem o valor minimo, a zona de ressonancia. Estes dois feitos sao a caracteristica principal
do MSW e modificam bastante a probabilidade de oscilagao dos neutrinos.

Um ponto importante no calculo da probabilidade total de transicao de neutrinos é
a hierarquia nas diferengas quadratica de massas que existe nos experimentos de oscilagoes
de neutrinos, Am?,,, > AmZ e UZ < 1. Esta hierarquia faz com que existam duas zonas
de ressonancia nas SN. Estas zonas de ressonancia estao bem diferenciadas, pois ocorrem
para regimes de densidades bem diferentes. Assim, a hierarquia nas diferencas quadratica
de massa levam a existéncia de duas zonas de ressonancia e uma hierarquia nas densidades.
Se a esse fato lhe acrescentamos o caso que nao temos conhecimento do ponto de producao
dos neutrinos na proto-estrela de néutrons, pelo tanto temos que calcular a média da pro-

babilidade e a probabilidade média total de transicoes de neutrinos pode ser fatorada em
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duas probabilidades. Cada um de esses fatores corresponderia a um problema fisico ideal e
independente do outro para cada uma das zonas de ressonancia.

Neste capitulo calcularemos o fluxo de neutrinos na Terra. Para isto aproveitaremos
que a probabilidade média total na SN pode ser expressa como o produto de probabilidades
independentes. Com o objetivo de ilustrar isto fizemos um diagrama didatico no calculo do
fluxo de estados de massa na superficie da SN, pois a propagacao desde a superficie da SN
a Terra é mais simples se é feita em termos de estados de massa, com a suposicao que os
estados de massa se propagam independestes no vacuo. Nao estudamos os efeitos de matéria

devidos a Terra.

4.1 Calculo didatico das probabilidades médias

As probabilidades médias totais dadas nas equagoes (3.154), (3.166), (3.173) e (3.199)
podem ser calculadas simplesmente através de um diagrama do tipo dado na figura (4.1).
Este diagrama é para o caso de neutrinos propagando-se por a SN e a hierarquia das massas

dos estados de massa é normal. Para poder construir esses diagramas é preciso de:

e Ter em conta a existéncia de uma ou de duas zonas de ressonancia, p¥ e/ou pk. Este

depende do tipo de hierarquia e do tipo de particula, particula ou antiparticula.

e Projetar os estados de sabor nos estados de massa na matéria, a matriz de projecao é

do tipo [U3 ()]s,

e Conhecer quais estados de massa na matéria participam nas zonas de ressonancia e

quais propagam-se livremente, ver figuras (3.3), (3.18), (3.19) e (3.20),

e Atribuir uma probabilidade de cruzamento, Pg, aos estados de massa que participam
nas zonas de ressonancia. A probabilidade de houver transicao de estados de massa é

Ps e de nao houver transicao é 1 — Fg.

Vamos a mostrar de forma parcial como calcular a probabilidade média total, por
exemplo, a probabilidade dada pela equacao (3.154). Da figura (4.1) consideremos o estado

de massa v, linhas superiores (amarelas) no diagrama. Este estado se propaga livremente
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Neutrinos e Hierarquia Normal
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Figura 4.1: Esquema de transi¢oes de neutrinos na SN para hierarquia normal. Os estados
de sabores inicial e final estdao dentro dos circulos. As caixas representam os estados de
propagacao na matéria. As linhas pontilhadas ou pontilhadas com flechas indicam propagacao
livre na matéria ou na zona de ressonancia. As linhas com flecha indica transi¢oes entre

estados de matéria nas zonas de ressonancia.

pela regido de ressonancia de densidades altas, pf. J4 na regido de ressonancia de densidades
baixas, pk, ele tem uma probabilidade 1 — PL de continuar sendo estado v (a flecha cheia
horizontal amarela) ou uma probabilidade de P% de pular ao estado 147 (a flecha tracejada
diagonal amarela). Pelo tanto, a contribuigao & probabilidade média total a transi¢ao v, — vg

da projecdo do um estado v, em um estado v é:

03 @) [Ui ()1 [*(1 = PE) + PENU (2o [*[Un1 (2)] 2/ (4.1)

onde |[Uf(x%)]41]? indica a porcentagem inicial de estados v no estado inicial v, a porcen-

tagem de estados v} que chegam 4 superficie da SN como estado final vy é |[U(x)]az|? .
Considerando a propagacao dos outros estados de matéria se chega a expressao (3.154). Fa-
zendo um estudo andlogo para os outros tipos de casos (antineutrinos, hierarquia invertida)

se consegue mostrar as equacgoes (3.166), (3.173) e (3.199).
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4.2 Fluxos para hierarquia normal

Para calcular os fluxos de neutrinos de SN na superficie da Terra fizemos o mesmo estudo
feito por Dighe e Smirnov [23]. Esse estudo esta baseada no conhecimento da fungao que
descreve o fluxo inicial de neutrinos de SN. ! Eles fazem o estudo através do estados de massa
na matéria, pois consideraram que os estados de massa no vacuo nao vao interferir entre eles.
Por esta razao também calculamos os fluxos de neutrinos na Terra em termos de estados de

massa.

4.2.1 Fluxos de neutrinos na superficie da estrela

Na SN os estados de sabor e de massa estao relacionados pela matriz de mistura na matéria.
Para o caso de neutrinos e hierarquia normal esta relacao pode ser obtida da transformacao

dada na equagao (3.71):

W) = cosfoslv,) — senfos|v.) (4.2)
") = cosvis(z)|ve) — senvis(z) senfos|v,) — senvis (z) cosbas|v,) (4.3)
") = senvs(z)|ve) + cos vy () senfas|v,) + cos vy () cos Oaz|vy). (4.4)

Os neutrinos sao criados em regioes de densidades muito altas, p > p2 > pk pelo
tanto, todos os angulos de mistura na matéria sao totalmente suprimidos, considere-se o caso

de p — oo nas expressoes (3.50) e (3.51). Assim, as equagdes (4.2 - 4.4) se reduzem a:

) = cosbaslv,) — senfo|v,) (4.5)
[13") = — senfos|v,) — cos fos|v,) (4.6)
vs') = Ive). (4.7)

Como os neutrinos nao eletronicos (v, v;, 7, 7;) tém o mesmo potencial de interacdo de

IEste fato ¢ discutivel, pois dita afirmacio somente tem suporte desde ponto de vista computacional. Deve
quedar claro que todas estas simulagoes levam em conta muita da fisica que conhecemos das dreas da fisica
nuclear, fisica da relatividade, etc. O problema esta que nos nao temos o conhecimento de um sistema tao

complexo que envolve muitas areas da fisica como é a evolugao e morte de uma estrela supermassiva.
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corrente neutra fizemos a seguinte definicao:

lvy) = cosbas|y,) — senbos|v;) (4.8)

lve) = —cosbas|y,) — senbas|y;). (4.9)

Por conseguinte, os estados de sabor, v, VL V., coincidem com os estados de massa na matéria:

) T

") = lvw) (4.10)
') = v (4.11)
) = |we). (4.12)

Seguindo a notagao da referencia [23], denotaremos o fluxo por F' 2. Denotaremos os
neutrinos nao eletronicos por v, e seus fluxos por F,. O fluxo inicial é indicado por F°, para
os estados de massa F2 com i = 1,2,3 e para estados de sabor F? com a = e, z, assim os

fluxos originais sao

F) = F (4.13)
F) = F (4.14)
F) = F (4.15)

O fluxo dos estados de massa v}

na superficie da estrela vai ser denotado por Fj.

Vamos a calcular o fluxo de estados de massa na superficie da estrela. A dinamica
de transigoes de estados de massa na matéria esta dado na figura (4.1). Como estamos
considerando estados de massa nao consideramos as projecoes de estados de sabor a estados

de massa, os elementos [Uif(z)].

e As contribuicoes ao fluxo final de |[v}) sdo :
— Fluxos iniciais de estados |v}M) = |v.) contribuem com
(1—PLF? (4.16)
— Fluxos iniciais de estados [3?) = |v,/) contribuem com

(1—PHPLFY (4.17)

2A dependéncia com a distancia do fluxo serd indicada de forma explicita
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— Fluxos iniciais de estados |v!) = |v.) contribuem com

PCPGF,

O fluxo total na superficie da SN de fluxos de |v1/) é a soma das contribuigoes inicias

Fy = PAPEFY + (1~ PUPE) Y.
e As contribuigoes ao fluxo final de |v37) sdo :
— Fluxos iniciais de estados |[vM) = |v/) contribuem com
PEF,
— Fluxos iniciais de estados [14") = |v,/) contribuem com
(1— P = PEF,
— Fluxos iniciais de estados |v!) = |v,) contribuem com
PH (- P
O fluxo total na superficie da SN de fluxos de |v37) é a soma das contribuigoes
B =P (1= PE)FL+ (1- BY) (1- PE)RD.
e As contribuigdes ao fluxo final de |[2) sdo :
— Fluxos iniciais de estados |[v}) = |v,./) contribuem com
nula
— Fluxos iniciais de estados [137) = |v,/) contribuem com
PHF?
— Fluxos iniciais de estados |[v3') = |v.) contribuem com
(1 - PEF
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O fluxo total na superficie da SN de fluxos de |v31) é a soma das contribuigoes
Fy =P (1— P FY + PUFY, (4.26)

Os fluxos dos trés estados de massa na superficie, equagoes (4.19), (4.23) e (4.26),

podem ser compactados em uma tinica expressao:
Fi=a;F°+(1—a)F’ (4.27)

com

ap = PHPL ay=PH(1-PL), a3=(1-PH). (4.28)

4.2.2 Fluxo de neutrinos na superficie da Terra

Devido a divergéncia dos pacotes de onda dos estados de massa de neutrinos, vamos a supor
que qualquer coeréncia entre os estados de massa é perdida no percorrido total a Terra. Pelo
tanto, os fluxos dados pela equagao (4.27) sao os mesmos fluxos que chegam a superficie da
Terra. Os processos de producao e deteccao de neutrinos sao através de estados de sabor,
portanto é necessario expressar o fluxo final na superficie da Terra em termos de estados de
sabor.

Cada estado de sabor dos neutrinos é uma superposicao linear de estados de massa. Os
coeficientes de esta superposicao representam a porcentagem de contetido de cada estado de
massa no estado de sabor. Assim, cada fluxo de estados de massa final contribuirda com uma

porcentagem ao fluxo final de estado de sabor. Para v,, o fluxo neto na Terra de v,, F,, é
3
Fe = Z |Uei|2F;'> (429)

onde U,; sao os elementos da matriz de mistura no vacuo, equacao, 2.3, e F; sao os fluxos na
superficie da SN, ver a equagdo (4.27). J& que Y, |U.i|* = 1, o fluxo de neutrinos eletrénicos
poder ser escrever como

F.=pF+(1-pF (4.30)

onde p se interpreta como probabilidade total de sobrevivéncia de um v, e esta expressada em

termos da probabilidade de cruzamento tanto da zona de ressonancia para densidades altas,
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P, como da probabilidade de cruzamento na zona de ressonancia de densidades baixas, P%.

Esta probabilidade total de sobrevivéncia é dada por:
3
P = Z |Ue,-|2a,- (431)

com a; dada na equagao (4.28).

O fluxo total na Terra dos estados v, v, pode ser calculado aproveitando a conservagao
do fluxo. O fluxo inicial produzido é F? + 2F? e o fluxo que chega a Terra é F, + F, + F;,
assim, deve-se cumprir que

F'+2F)=F,+F,+F,. (4.32)

Aproveitando a equagao (4.30), o fluxo dos estados v, v, é
Fot Fo= (- p)F0 + (14 p)FY, (433)

onde a suposicao é que experimentalmente nao se pode diferenciar um neutrino muonico de

um neutrino taudnico, o(v,p) = o(v,p).

4.2.3 Fluxos de antineutrinos na superficie da estrela

Para o caso de hierarquia normal, os antineutrinos apresentam uma zona de ressonancia, ver
a figura (3.18), no regime de densidades baixas. Pelo qual, os fluxos na superficie da estrela
ficam em termos somente da probabilidade de cruzamento P—CL Para calcular estes fluxos
finais temos que conhecer os fluxos inicias. Neste trabalho, esses fluxos inicias sao expressos
em termos dos estados de massa na matéria, pois os estados de sabor inicias coincidem como
os estados de massa ja que os angulos de mistura na matéria sao suprimidos no regime de

densidades muito altas. Para determinar esta relagdo, na matriz de mistura na matéria,

equacao (3.162), consideramos que se p — oo, pelo qual cosv =1 e Cos@ =1 e assim

obtemos

) = |ve) (4.34)
7') = o) (4.35)
7 = =), (4.36)



o qual indica que os fluxos originais sao:

B, = F?
Fy, = F}
F) = F

(4.37)
(4.38)
(4.39)

Para calcular os fluxo de antineutrinos de estados de massa na superficie da SN temos

que considerar as contribuicoes de cada fluxo original no fluxo final de estados de massa na

superficie da SN.
e As contribuicoes ao fluxo final de |7}) sdo :

— Fluxos iniciais de estados |7M) = |7.) contribuem com
(1- PR
— Fluxos iniciais de estados |73") = |7,/) contribuem com
PLF]
— Fluxos iniciais de estados |73?) = |7,/) contribuem com
nula

Y e

O fluxo total na superficie de |
Fy = (1 — PE)F* + PEFY.
e As contribuicdes ao fluxo final de |#!) sdo :
— Fluxos iniciais de estados |7}) = |7.) contribuem com
PEFY
— Fluxos iniciais de estados |73") = |7,/) contribuem com
(1- PR
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— Fluxos iniciais de estados |73?) = |7,/) contribuem com

nula

O fluxo total na superficie de |)™ é

Fy = PLF? + (1 - PLF. (4.45)

e As contribuigoes ao fluxo final de |7}7) sdo somente devidas a |7,+) e o fluxo na superficie

é 0 mesmo fluxo inicial.

O fluxo total na superficie de |3)™ é

Fy=F°. (4.46)
Os fluxos dos trés estados de massa na superficie, equagoes (4.42), (4.42) e (4.42),
podem ser compacta-dos em uma tnica expressao:

F=a,F)+(1—a,)F? (4.47)

com

a=(1-PL), G=P; a;=0. (4.48)

4.2.4 Fluxo de antineutrinos na superficie da Terra

O fluxo de antineutrinos eletronicos no detector é dado por

3

F. =) |UslF, (4.49)

(2

ou em termos da probabilidade total de sobrevivéncia de antineutrinos eletronicos, p,
F, =pF)+ (1 —p)F) (4.50)

com

p= (1= Ph)|Ual* + PE|Ue/*. (4.51)

Da conservacao do fluxo se pode calcular o fluxo de v, e v; na Terra:
F?+2F) = F,+F,+F; (4.52)
Fi+F = (1-p)F+ (1+p)F. (4.53)
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O fluxo total na Terra de neutrinos nao-eletronicos (v, v-, 7, 7;-), equagoes (4.33) e

(4.53), é:

AF, = F,+F, +F,+F;: (4.54)
= (1-pF+(1+pF+ (1 —p)F+ (1+p)Fy (4.55)
= 1-pF2+(1—-p)F2+2+p+pF,. (4.56)

Novamente supomos que as secoes de espalhamento do todas as espécies de neutrinos nao
eletronicos sao iguais.

As equagoes (4.30), (4.50) e (4.56) podem ser sintetizadas em uma forma matricial:

E, P 0 1—p F?
F; | = 0 D 1—-p FY (4.57)
AF, l—p 1-p (2+p+p)) \F7

Calculemos os valores da probabilidade total de sobrevivéncia de neutrinos (antineu-
trinos), p (p) para casos limites nas regides I, II e III da figura (3.9). Observemos que estas
probabilidades estao em termos do dos elementos da matriz mistura U,; e das probabilidades
de cruzamento Pc. Na parametrizacao de PDG [49], a matriz de mistura é expressa em

termos dos angulos de mistura, para nosso caso os elementos U,; sao:
U, = cosOipcosbis U = senbipcosbis Uy = senbs. (4.58)
No caso que 613 seja nulo ou muito pequeno
Ug = cosbly Ug = senfy U,z =0. (4.59)
Das equagoes (4.31) e (4.28), p poder ser escrito como
p = |Ua*P'PE + |UeaPPE(1 = PE) + |Ues(1 = PZ) (4.60)

e p, equagao (4.51), fica
p=(1—PE)|Ual®+ PEUI. (4.61)
Como todas as transigoes pela zona de ressonancia baixa sio feitas adiabaticamente, P% = 0,

as equagoes anteriores ficam

12

|Uea* P + [Ues (1 — P2 (4.62)

]5 = |Uel|2- (463)
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Com estas probabilidades totais de sobrevivéncia podemos fazer as seguintes analises:

1

Regiao I : para valores do angulo de mistura sen?20;3 > 1 x 1073 a probabilidade de
cruzamento ¢ P =~ 0 pelo qual a propagacio pela ressonancia é adiabatica. ver as curvas

de nivel na figura (3.9), assim temos que

p = |Usl” (4.64)
p = |Ual? = cos® 0o, (4.65)
e os fluxos ficam:
F. ~ Usl"F) + (1= |Us])F, =~ F, (4.66)
F, =~ cos’0uF° + sen(,F? (4.67)
4F, =~ F°+ sen®0,FY + (2 + cos® 0, F° (4.68)

Por conseguinte,

e O fluxo de v, na Terra esta relacionado ao fluxo de neutrinos nao-eletronicos produ-

zidos na SN.
e O fluxo de 7, é uma composicao de fluxos originais de 7, e neutrinos nao-eletronicos

e O fluxo de neutrinos nao-eletronicos v, é uma composicao de fluxos originais de 7, e

neutrinos nao-eletronicos

Regido II : para valores do angulo de mistura ;3 tal que a probabilidade de transicio P
este no intervalo (0.1 —0.9) nas curvas de nivel da figura (3.9), as probabilidades totais de

sobrevivéncia de v, e v, ficam

12

P sen’0, PE + |Ugs|*(1 — P (4.69)

p = cos?ly. (4.70)
Os Fluxos na Terra sao
F, ~ sen’0oPHF?+ (1 — sen*(,PH)F?
F, ~ cos’0oF) + sen®(o F?

4F, (1 — sen0o, PENF? 4+ sen®0,F2 + (3 — sen®0, + sen®0, PH)FY . (4.71)

Q

Por conseguinte,
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e No fluxo de v, a informacao do fluxo original de v, pode estar suprimida, dependera
do valor de P#. O fluxo na Terra de v, também leva informacao dos fluxos originais

de neutrinos nao-eletronicos .
e O fluxo de 7, é uma composicao de fluxos originais de 7, e neutrinos nao-eletronicos
e O fluxo de neutrinos nao-eletronicos v, é uma composicao de fluxos originais de 7, e

neutrinos nao-eletronicos

3 Regiao III : para valores do angulo de mistura 63 tal que P75 ~ 1 nas curvas de nivel da
figura (3.9), existe violagdo maxima da adiabaticidade, temos que as probabilidades totais

de sobrevivéncia de v, e r, ficam

12

sen®f, (4.72)

p = cos’ly. (4.73)
e os fluxos na Terra sao

F, =~ sen’0uF° + cos® 0, F?
F, =~ cos’0oF> + sen*(,F?
4F, =~ cos® O, F? + sen’0,F) + 3F) . (4.74)

e Por conseguinte todos os trés espectros sao compostos e levaram informacao dos fluxos

de neutrinos originais.

4.3 Fluxos para hierarquia invertida

Neste caso os estados de massa |v1) e |vg) sdo os mais pesados e degenerados, ver a figura

(3.2) -b). O estado |v3) é mais leve.

4.3.1 Fluxos de neutrinos na superficie da estrela

Para a regiao de produgao de neutrinos consideramos p — co na matriz de mistura dada
pela equacao (3.117). Os neutrinos para esta hierarquia somente tém uma regiao de res-

sonancia e ela esta na regiao de densidades baixas, ver a figura (3.19). Assim, no local de
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produgao dos neutrinos os angulos de mistura na matéria sao

M

cos vy = 0,

pelo qual os estados iniciais sao:

onde utilizamos as defini¢oes dadas nas equagoes (4.8) e (4.9).

senvy, =1, cosbhz=1 e

)= =)
2') = lve)
N = o)

senfi3 =0

(4.75)

(4.76)
(4.77)
(4.78)

Ao igual que no caso de hierarquia normal, para a calcular as contribuicoes a cada de

estado massa final consideramos o diagrama da dinamica das transicoes. Para este caso de

hierarquia invertida e neutrinos o diagrama estd dado na figura (4.2).

Estados iniciais

Neutrinos e Hierarquia Invertida

Estados finai

Propagacdao P

Figura 4.2: Diagrama da dinamica das transi¢oes para o caso de neutrinos e hierarquia

invertida.

e As contribuices ao fluxo final de |[v}) sdo :
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— Fluxos iniciais de estados [{!) = |v,/) contribuem com
(1— PLF? (4.79)

— Fluxos iniciais de estados |4!) = |v,) contribuem com
PLFO (4.80)

— Fluxos iniciais de estados |v2!) = |v.) contribuem com

nula

O fluxo total na superficie de [v1) ¢
P =P5FY+ (1 - PHE? (4.81)
e As contribuigoes ao fluxo final de |v37) sdo :

— Fluxos iniciais de estados [v}') = |v,/) contribuem com
PLF? (4.82)

— Fluxos iniciais de estados |v4!) = |v.) contribuem com
(1— PHF? (4.83)

— Fluxos iniciais de estados |v3?) = |v,/) contribuem com

nula

O fluxo total na superficie de |v3%) é
Fy=(01—PYHF® + PLF? (4.84)
e As contribuigdes ao fluxo final de |[2) sdo :
— Fluxos iniciais de estados [}') = |v,/) contribuem com

nula
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— Fluxos iniciais de estados |v4!) = |v.) contribuem com

nula

— Fluxos iniciais de estados |v2!) = |v.) contribuem com
F? (4.85)
O fluxo total na superficie de |v37) ¢
Fy=F,. (4.86)
As expressoes (4.81), (4.84) e (4.86) podem ser escritas em forma compacta
F=a;F)+(1—a;)F) (4.87)

com

ay=P5 ay=(1-PL) e az=0. (4.88)

4.3.2 Fluxo de neutrinos na superficie da Terra

Os fluxos na Terra dos estados de sabor podem ser calculados levando em conta a por-
centagem que cada estado de massa contribui em cada estado de sabor. Para o caso de

Ve
3
Fe = Z |Uei|2ﬂ- (489)

para os F; dados na equacao (4.87). Estes fluxos podem ser expressos em termos das proba-

bilidades total de sobrevivéncia dos neutrinos eletronicos, p,
F. = pF? + (1 - p) F? (4.90)
onde
p = PelUal® + (1 - PE)|Uef. (4.91)

Para calcular os fluxos na Terra de neutrinos nao-eletronicos se aproveitara a con-

servacao do fluxo:

F.+F,+F =F+2F (4.92)

assim,

F,+F,=(1-p)F+ (1+p)F. (4.93)
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4.3.3 Fluxos de antineutrinos na superficie da estrela

Para calcular os estados de massa iniciais consideremos a matriz de mistura dada na equacao

(3.181) e p — o0o. A supressao dos angulos de mistura nos leva a conclusao que

7" = o) (4.94)

7'y = |w) (4.95)

") = |7, (4.96)
pelo qual, fluxos originais sao:

F = F (4.97)

= F° (4.98)

F) = F (4.99)

Para calcular os fluxo de antineutrinos de estados de massa na superficie da SN temos
que considerar as contribuigdes de cada fluxo original. Considere-se o diagrama de cruzamento

dado na figura (4.3).

e As contribuigoes ao fluxo final de |7}) sdo :

— Fluxos iniciais de estados |7M) = |7,/) contribuem com
(1= P5)(1 = P, (4.100)

— Fluxos iniciais de estados |73") = |v,/) contribuem com
PLFY (4.101)

— Fluxos iniciais de estados |7}!) = |7.) contribuem com
P —PHF? (4.102)

O fluxo total na superficie de |1) ¢

By = PE(1 - FE)F® + (1 - FE(1 - TE)FY. (4.103)
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Antineutrinos e Hierarquia Invertida

Estados iniciais

Estados finais

ey o =
N
M N M
vV, N <V,
~ 4
4
S 4
/, I
’ . S
= R Q
Mo —= M
1 4 1
R — >
So 4
\\ 4
'
~
70N
4 ‘:
— L TN > —
M , M
V; | /= Vs
----------- =
oo a pL
R Propagacao

——0=(1-k
----> (B)

HouL)

—— HouL

Figura 4.3: Diagrama da dinamica das transicoes para o caso de antineutrinos e hierarquia

invertida.

e As contribuigoes ao fluxo final de |737) sdo :

— Fluxos iniciais de estados |7M) = |7+) contribuem com

PE(1— PH)F,

— Fluxos iniciais de estados |73") = |7,/) contribuem com

(1 PA)E]

— Fluxos iniciais de estados |#!) = |7,) contribuem com

PHPLF?

O fluxo total na superficie de |737) ¢

Fy = PHPLF) + (1 — PHPEH)F,.

e As contribuigdes ao fluxo final de |7) sao :
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— Fluxos iniciais de estados |7M) = |7,/) contribuem com
H 170
PC Fx

— Fluxos iniciais de estados |73") = |7,/) contribuem com

nula
— Fluxos iniciais de estados |7!) = |7.) contribuem com
(1 - PR
O fluxo total na superficie de |737) ¢
Fy = (1— PH)F? + PIPEFY.

As expressoes (4.103) , (4.107) e (4.110) se podem compactar em

Fi=aqF)+ (1 —a)Fy,

e

com

ar=PE(1—PE), ay=PEPE ¢ az=(1-PF).

4.3.4 Fluxo de antineutrinos na superficie da Terra
Os fluxos na Terra de antineutrinos sao
Fe = pF + (1 - p)Fy,
Fi+F-=(1-p)F)+ (1+p)FY.

onde

p=PE(L = PE)U + PIPEUSI + (1 — PI)|Uas .

(4.108)

(4.109)

(4.110)

(4.111)

(4.112)

(4.113)

(4.114)

(4.115)

O fluxo total na Terra de neutrinos nao-eletrénicos (v, V-, 7, V,) para hierarquia in-

vertida, equagoes (4.93) e (4.114), é:

4F:c = FM“‘FT‘l‘Fg‘l‘Fi—
= 1-pF+(1—-p)F2+(2+p+pF,.
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De igual forma que para o caso de hierarquia normal, as equacoes (4.90), (4.113) e

(4.117) podem ser sintetizadas em uma forma matricial:

E, P 0 1—p F?
F. | = 0 D 1—p FY (4.118)
AF, l—p 1=p (2+p+p)) \F}

Novamente calcularemos os valores da probabilidade total de sobrevivencia de neutrinos
(antineutrinos), p (p) e os fluxos na Terra para casos limites nas regioes I, II e III da figura
(3.9), mas agora para hierarquia invertida. Como os neutrinos (antineutrinos) cruzam a regiao
de densidades baixas adiabaticamente, P = P—CL = 0, a probabilidade total de sobrevivéncia

de neutrinos (antineutrinos) eletronicos, equagoes (4.91) e (4.115), ficam
p = |Usl® = sen®d (4.119)
p = PHUal® + (1= P|Usl* = cos® 6o P+ (1 = PE)|Ues” (4.120)

1 Regido I : para valores do angulo de mistura 63 tal que PH ~ 0, propagacio adiabética,

a probabilidade total de sobrevivéncia de neutrinos/antineutrino fica

p = sen’f, (4.121)
p = |Uesl? (4.122)
e os fluxos sao:
F, =~ sen’0uF° + cos® 0, F? (4.123)
F, ~ |UslPF2+ (1 - |Us)FY =~ F? (4.124)
4F, =~ cos’ O, F) + F? + (2 + sen®0,)F? (4.125)

Por conseguinte,

e O fluxo de v, é uma composicao de fluxos originais de 7, e neutrinos nao-eletronicos

e O fluxo de 7, leva informacao dos neutrinos nao eletronicos produzidos na neutrinos-

fera,

e O fluxo de neutrinos nao-eletronicos v, é uma composicao de fluxos originais de 7, e

de neutrinos nao-eletronicos
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2 Regido II : para valores do angulo de mistura 63 tal que 0.1 < P} < 0.9 nas curvas de
nivel dada na figura (3.9)
p = sen’f, (4.126)
p = cos?0oPH + (1 — PH)|Us|> =~ cos? 6, PH. (4.127)
Os fluxos sao
F, ~ sen’0oF" + cos® 0, F?
Fy ~ cos®0,PEFY + (1 — cos? 0, PH)F?
4F, = cos® O F° + (1 — cos® QQP—g)Fg + (2 + sen®fg + cos® QQP—CI?)FQ? . (4.128)

Por conseguinte,

e O fluxo de v, é uma composicao de fluxos originais de v, e neutrinos nao-eletronicos

e A informacao que leva o fluxo final de 7, de um fluxo original de 7, pode estar
suprimida, isto dependera do valor de P—g O fluxo final de 7, também leva formagao

dos neutrinos nao-eletronicos .

e O fluxo de neutrinos nao-eletronicos v, é uma composicao de fluxos originais de 7, e

de v,

3 Regiao III : para valores do angulo de mistura #;3 tal que exista violacdo maxima da
adiabaticidade, PH = 1, a probabilidade total de sobrevivéncia de neutrinos eletrénicos ou

antineutrinos eletronicos é

I

sen?d, (4.129)
p = cos? . (4.130)
Os fluxos sao
F, =~ sen’0uF° + cos® 0, F?
F, =~ cos®0,F) + sen®0,F?
4F, =~ cos® O, F? + sen’0,F) + 3F . (4.131)
e Por conseguinte todos os trés espectros sao compostos, levam informacao de todos os

neutrinos e sdo os mesmos que para hierarquia normal, ver a equagao (4.74).
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4.4 Numero de eventos

Para medir os efeitos das oscilacoes de neutrinos sobre os neutrinos de Supernova é ne-
cessario medir o nimero de eventos. Para isto vamos a supor que o Super-Kamikande tem
uma eficiéncia do 100% em detectar neutrinos de todas energias. O Super-Kamiokande é um
detector Cherenkov com 50 kton de agua. A quantidade de dgua destinada para medigoes de
neutrinos de SN é de 32 kton de agua. Os eventos devidos a antineutrinos eletronicos serao

os detectados majoritariamente através do canal, [61],
Uo+p—n+te’. (4.132)

O numero de eventos esta dada pela seguinte expressao

FL

W’ (4.133)

N = NT/dEU(ﬁep)

onde D é a distancia SN-Terra, consideremos 10kpc, F; é o fluxo de antineutrinos eletronicos
sobre a Terra. O fluxo que chega & Terra de antineutrinos eletronicos é F? /4w D?. o(7.p)
¢ a secao de espalhamento e Np é o numero de particulas alvo, para o caso de neutrinos
de SN o alvo sao os prétons presentes no detector Super-Kamiokande e o numero deles é
aproximadamente de 5.34 x 1032 prétons.

Para a secao de espalhamento consideramos o ajusta dado no trabalho de Strumia e

Vissani [62],

U(Pep) ~ 10—430m2 \/(E . A)Q . mg(E o A)E—O.O7056+0.02018 In £—0.0019531n® E (4134)

onde F ¢é a energia dos neutrinos em MeV, m, é a massa do eletron e A ¢é a diferenca entre
as massas dos nucleones, A =m,, —m, ~ 1.293 MeV.

Das expressoes (4.57) ou (4.118) a forma dos fluxos antineutrinos eletrénicos, F; é
F,=pF)+ (1-p)F,. (4.135)
Para o caso de hierarquia normal a probabilidade total de sobrevivéncia de vz tem o valor de
P = |Uet|? = cos® 015 = cos® O, (4.136)
da equagao (4.63), e para o caso de hierarquia invertida
P = |Usl”+ (cos® 0o — |Uss|) P, (4.137)
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da equagao (4.120). O espectro de neutrinos originais, ng esta dada na equagao (1.32).
Neste trabalho consideramos que as incertezas na identificacao de um evento devido a

neutrinos de SNs sao do tipo vV N onde N é o ntimero de eventos calculado.

4.4.1 Numero de eventos para hierarquia normal

O fluxo de antineutrinos eletronicos na Terra é

Fy = cos? 015 FY + sen?65F?. (4.138)
| Numero de eventos I 0
e R F2 N=~2237
2100— e
= | — F. N=2601
80? q
: F2 N~ 3350
60?
40:— .
i ,
Zﬂj 7,'
0; 2 e ‘thj‘}}iii‘}ﬂ}l"}]}}j‘l{}i‘ ‘|
20 40 60 80 100
E [MeV]

Figura 4.4: Numero de eventos do fluxo de antineutrinos eletronicos que chegam a Terra, o
fluxo esta dada na equagao (4.138) e a luminosidade foi igualmente divida entre os neutrinos
ver a equacao (1.30). A linha tracejada é para o caso de um fluxo puro de antineutrinos
eletronicos com parametro 7; = 2 e T = 5 MeV. A linha cheia é para o caso de um fluxo de
antineutrinos eletronicos frios, ;. = 2, T- =5 MeV e n, = 0, T, = 7 MeV. A linha pontilhada
é para o caso de um fluxo de antineutrinos eletronicos quentes n; = 3, 7. = 6 MeV e n, = 2,

T, =9 MeV.

Na figura (4.4) estao desenhados o nimero de eventos para um fluxo de antineutrinos

eletronicos que chega a Terra. A linha tracejada é para o caso que no houvesse oscilacao de
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neutrinos. A linha cheia é para um fluxo de neutrinos eletronicos frios mas com oscilagao e
a linha pontilhada é para o caso de um fluxo quente. Para todos esses casos, a luminosidade
foi igualmente divida entre os neutrinos ver a equacao (1.30). Da figura podemos concluir

que:
e 0 efeito das oscilagoes é aumentar o niimero de eventos e fazer o espectro menos pinched,

e para energias baixas o numero de eventos é dominado por o fluxo de antineutrinos

eletronicos frios, Féf ,

e para energias altas o nimero de eventos é dominado por o fluxo de antineutrinos

eletronicos quentes, F2.

Agora consideremos o caso no qual os neutrinos saem da estrela com luminosidades
diferentes, ou seja, a eqiiiparti¢ao da luminosidade é violada, nao é valida a equagao (1.30).

Neste caso as consideramos que existe uma rela¢ao entre as luminosidades [63]
L,, = Bys.Ls. = By, Lz, (4.139)

onde 1 < 3, S1lel<p, <2 Sea eqiiipartigao é perfeita temos que 35, = 3,, = 1.
Como os neutrinos se levam o 99% da energia total da estrela, se cumpre que depois de 10 s,

que o tempo em que dura esfriar-se a proto-estrela de néutrons,
Esy x099=1L, + Ly, +4L,, (4.140)

onde Fgy ¢é energia total liberada pela SN. Nés trabalhamos com (;, = 1.1 e 3,, = 2. Com

isto obtivemos

L, =~ 4.9 x10°®MeV (4.141)
Ly, =~ 4.5x10°MeV (4.142)
L, =~ 2.5 x10°®MeV (4.143)

Na figura (4.5) este calculado o niimero de eventos para o caso de violagao da eqiiipartigao.
O primeiro que se aprecia ao compara esta figura com a figura no caso de uma eqiiparticao da

luminosidade, ver a figura (4.4), é o aumento do nimero de eventos no caso de nao oscila¢ao
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Figura 4.5: Numero de eventos do fluxo de antineutrinos eletronicos que chegam a Terra para
uma violagao da eqiiiparticao da luminosidade entre os neutrinos. A linha tracejada é para o
caso de um fluxo puro de antineutrinos eletronicos com parametros n; = 2 e T- = 5MeV. A
linha cheia é para o caso de um fluxo de antineutrinos eletronicos frios, n; = 2, T; = 5MeV
en, =0, T, = TMeV. A linha pontilhada é para o caso de um fluxo de antineutrinos

eletronicos quentes n; = 3, T; = 6MeV en, =2, T: = 9MeV.

de neutrinos (curva tracejada) e para um fluxo quente (linhas pontilhadas) e uma diminuicao
do numero de eventos para o caso de um fluxo frio (linhas cheias). O numero de eventos para
o caso de um espectro quente tem maior numero de ventos. O espectro de baixas energias é
dominado por o fluxo de antineutrinos eletronicos frios, a linha cheia, e o espectro de energias

altas sao dominados por o fluxo de antineutrinos eletronicos quentes, a linha pontilhada.

4.4.2 Numero de eventos para hierarquia invertida
O fluxo de antineutrinos eletronicos na Terra é
F, = sen®013F? + cos® 013 F) + [C082 010 — sen2913} [Fep — Fg?] ?g (4.144)

Para este caso, a zona de ressonancia de densidades altas para antineutrinos e hierar-

quia invertida pode ser cruzada adiabaticamente, nao adiabaticamente ou a adiabaticidade
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é violada parcialmente. Isto vai depender do valor do angulo de mistura #;3 e da energia.
Comecaremos calculando o niimero de eventos para o caso de hierarquia invertida, propagacao
adiabdtica ( sen?26;3 = 0.01), a luminosidade esta eqiiipartida entre todos os neutrinos pro-
duzidos na etapa de esfriamento da proto-estrela de néutrons e o fluxo de antineutrinos

eletronicos que chega a superficie da Terra esta dado na equagao (4.144).

| NUmero de eventos paraC =1 |

T I 0 ~
=T F'' N~ 2766
80:— g
I F? N= 3591
60| e
a0 .
-
0; | ‘ AHH5}3‘13‘}:@1}}11}]{;m,‘) |
20 40 60 80 00

E [MeV]

Figura 4.6: Numero de eventos de antineutrinos eletronicos para hierarquia invertida e com
luminosidade dos neutrinos equipartida. Os parametros de estas figuras estao nas figuras

anteriores, por exemplo figura (4.5).

Da figura (4.6) podemos concluir que:

o efeito de oscilagoes de neutrinos é aumentar o numero de eventos,

e 0 espectro para energias baixas esta dominada por um fluxo de antineutrinos eletronicos

frios, linha cheia,

o espectro para energias altas esta dominada por um fluxo quente, linhas pontilhadas,

nao existe dependéncia do parametro C' do perfil de densidade pois a propagacao pela

zona de ressonancia é adiabdtica.
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Figura 4.7: Numero de eventos para o caso quando a adiabaticidade é violada parcialmente
e também este desenhado dependeéncia com o parametro C' do perfil de densidade dado pela

equacao (3.54).

Na figura (4.7) est@ao o nimero de eventos para o caso quando a adiabaticidade é violada
parcialmente no caso de sen?20;5 = 1 x 10~*. Também nesta figura esta a dependéncia do
numero de eventos com o parametro C' do perfil de densidade dado pela equagao (3.54).
Assim, o nimero de eventos pode ser considerado que é independente do parametro C' para
o caso da equiparticao da luminosidade. O comportamento das figuras é o mesmo que nos
casos anteriores.

O caso de uma propagacao nao adiabatica pela zona de densidades altas para antineu-
trinos eletronicos e hierarquia invertida, nao reviste de nenhum novidade com respeito as
figuras (4.6) e (4.7).

Para saber se o caso de eqiiiparticao da luminosidade fornece informacao sobre o angulo
de mistura 6,3, comparamos os trés tipos de propagacao na regiao de densidades altas, ver
a figura (4.8). Desta figura concluimos que nao é possivel identificar que tipo de transi¢ao
acontece na regiao de densidades altas e pelo tanto nao podemos fazer uma estimativa do
angulo de mistura #,3 para um fluxo de antineutrinos eletronicos quando a luminosidade dos

neutrinos de Supernova é igualmente distribuida entre todos os neutrinos.
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Nuamero de eventos para hierarquia invertida e equiparticdo da luminosidade I
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Figura 4.8: Figura que mostra os nimeros de eventos para diferentes tipos de transigoes pela

regiao de ressonancia alta, no caso que a luminosidade seja equipartida.

Agora passemos a estudar o caso que a luminosidade dos neutrinos nao seja igualmente
distribuida, violacao da eqiiiparticao, entre os neutrinos que sao produzidos durante o esfria-
mento da proto-estrela de néutrons. Para isto calculemos o ntimero de eventos considerando
que as luminosidades dadas nas equacoes (4.141-4.143). Para o caso de sen?20;3 = 1 x 1072,
propagacao adiabatica pela regiao de densidades altas, o niimero de eventos se comporta de
forma parecida que a figura (4.5).

Para o caso de sen®20;5 = 1 x 107*, implica violacao parcial da adiabaticidade, o
ntimero de eventos esta desenhado na figura (4.9). Observe-se que é quase impossivel identi-
ficar o valor do parametro C' da equagao (3.54). Observe-se também que nao sao acessiveis
variagoes no numero de ventos devidos a variacoes do parametro C.

A figura (4.10) representa o nimero de eventos para os diferentes tipos de transi¢oes
pela regiao de densidades altas quando fluxo na Terra é de antineutrinos eletronicos e a
hierarquia é invertida e a luminosidade nao este equipartida. Analisando o numero de ventos

para esse caso concluimos que:
e ¢ possivel identificar o tipo de transicao pela regiao de densidades altas,

e ¢ possivel estimar o intervalo do angulo de mistura 6;3.
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Figura 4.9: Comparacao entre diferentes valores do parametro C' no caso que a adiabaticidade

seja parcialmente violada e que a luminosidade dos neutrinos nao seja equipartida.
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Numero de eventos para hierarquia invertida e Nao equiparticéo da luminosidade

Figura 4.10: Figura que compara o numero de eventos para os diferentes tipos de transicoes
pela zona de ressonancia de densidades altas quando a hierarquia € inversa, a luminosidades

dos neutrinos nao é equipartida .

eletronicos.

Todos estes resultados depende da resolugao nas energias do Super-Kamiokande.
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4.5 Conclusoes parciais

Do estudo de esta secao concluimos que:

e ¢ possivel expressar os fluxos de neutrinos de SN na Terra em termos dos fluxos originais

que saem da etapa de esfriamento da proto-estrela de néutrons,

e 0s fluxos sao escritos em termos da probabilidade de total de sobrevivéncia de neutrinos

eletronicos e/ou antineutrinos eletronicos.

e o0 fluxo de neutrinos apresenta umas caracteristicas que sao devidas ao tipo de pro-

pagacao pela regiao de densidades altas é a hierarquia nas massas:

— para hierarquia normal os fluxos de antineutrinos eletronicos e de neutrinos nao

eletronicos na Terra é um fluxo composto, ver a se¢ao (4.2.4),

— para hierarquia normal os fluxos de neutrinos eletronicos podem levar informagao
sobre o fluxo original de neutrinos nao eletronicos, isto depende do valor de 6,3,

ver a se¢ao (4.2.4),

— para hierarquia de massas invertida o fluxo na Terra de neutrinos eletronico e de
neutrinos nao eletronicos é um fluxo sem importa o valor do angulo 6,3, ver a se¢ao

(4.3.4),

— para hierarquia invertida o fluxo de antineutrinos eletronicos pode levar informagao
do fluxo original de neutrinos nao eletronicos, elo dependera do valor do angulo

de mistura , ver a segao (4.3.4),

e as caracteristicas nos fluxos de neutrinos e dos antineutrinos podem indicar o tipo de

hierarquia de massa,

e existe mais informagao fisica sobre neutrinos e caracteristicas dos fluxos de neutrinos
da SN se a luminosidade dos neutrinos nao é eqiiipartida, pois possivelmente poda-se
por limites mais fortes ao angulo de mistura ;3 se a hierarquia de massas ¢ invertida e
possivelmente ter informacao acerca do perfil de densidades das capas externas a proto-
estrela de néutrons, mas esta possibilidade é muito improvavel devido as incertezas

experimentais e as aproximagoes consideradas.
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Capitulo 5

Conclusoes

Este estudo de propagacao de neutrinos em um médio cuja densidade varia monotonamente,
neste caso as Supernovas, esta baseada na fenomenologia conhecida hoje sobre os parametros
de oscilacao de neutrinos. Esta fenomenologia indica que existe uma diferenca quadratica de
massa dominante , Am?%,,, > Am?, e que o angulo de mistura 63 ¢ muito pequeno. Estes
fatos nés permite calcular de uma forma aproximada o fluxo de neutrinos de supernovas na
Terra e o nimero de eventos de neutrinos eletronicos no detector Super-Kamiokande. Assim,

as conclusoes que obtivemos sao:

e Podem existir duas regides de ressonancia independentes entre se em médios cuja den-
sidade decresce monotonamente. A existéncia de estas zonas independentes de res-
sonancia é um reflexo de que Am?,, > Am? e 613 < 1 além de isto, a existéncia das
zonas de ressonancia dependera do tipo de hierarquia de massas de neutrinos e de se a

particula que se propaga € neutrino ou antineutrino.

e O problema de oscilagoes de trés sabores neutrinos em um médio como uma Supernova,
pode ser dividido em dois problemas de oscilagoes de dois sabores de neutrinos onde o

terceiro sabor se propagara livremente na ressonancia.

e O angulo de mistura 6;3 desempenha uma papel chave no tipo de propagacao dos
neutrinos na regiao de ressonancia para densidades altas. Pois ele vai determinar si a
transicao pela zona de ressonancia é feita adiabaticamente ou nao adiabaticamente ou

parcialmente adiabatica.
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E possivel expressar a probabilidade total de transicio, de um neutrino « nascido na
etapa de esfriamento da proto-estrela de néutrons chegar 4 superficie como um neutrino
de sabor (3, em termos do produto de probabilidades independentes de cada regiao de
ressonancia. Neste caso consideramos que os termos a quadrado no angulo de mistura

f13 podem ser despreziveis.

Devido aos efeitos de matéria, que vao a suprimir os angulos de mistura, os estados
de sabor iniciais dos neutrinos sao os mesmos estados de massa na matéria. Para isto
consideramos que todos os neutrinos nao eletronicos interagem somente através de pro-
cessos de corrente neutra com a matéria pelo qual podemos considerar a estes neutrinos
como uma Unica particula que chamamos v,. Isto e com o fato que os detectores atuais
nao detectam neutrinos nao eletronicos, nés conduziu a que podamos reunir o fluxo de

neutrinos nao eletronicos em uma sola expressao,

Devido & fatoracao da probabilidade, é possivel expressar o fluxo de neutrinos na su-
perficie da Terra em termos dos fluxos iniciais de neutrinos, assim podemos considerar
fluxos originais de diferentes formas analiticas e fazer o andlises de como as oscilagoes

afetam o numero de eventos.

O tipo de hierarquia das massas dos neutrinos podera ser revelada pelo fluxo de neu-

trinos eletronicos ou antineutrinos eletronicos.

Existe mais informacao fisica sobre as caracteristicas dos neutrinos e dos fluxos de
neutrinos da SN se a luminosidade dos neutrinos nao é eqiipartida. Pois dado o caso
que a hierarquia de massas seja invertida, é possivel ter informacao acerca do perfil
de densidades nas camadas externas a proto-estrela de néutrons. Também é possivel
por limites mais robustos sobre o angulo de mistura ;3. Esta informacgao somente sera
acessivel se os erros experimentais sao pequenos que permitam ver as caracteristicas de

estes parametros.
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Apendice A

Probabilidade total média para

neutrinos

1 1
(PL_, (z,E)) = 1{2 . [1 + 4(5 — PCL> cos 2015 cos? 913] +

—(2 — 3P cos 2913}. (A.1)

1
<P,quu (x,E)) = §{2 + P+ (=2 + 3P cos[20a3] + 2(2 — 3P cos[26,3] sen[fa3) +
PH(1—2Pk) cos[2912]{1 + 3 cos[2093] + 2 cos[26,3] sen[6’23]2} +
—4PH (1 + 2P%) sen[20;5] sen[:;] sen[zezg]} (A.2)
1
(PL_, (v,E)) = 5{2 + P+ PH(1 — 2P%) cos[2(015 — 013)] cos[fas]? +

+2(2 — 3Pg> COS[2913] 008[923]2 + Pg(l — QPCL) COS[2(912 + 913)] X
x cos[fo3]? + (2 — 3P cos[2043] + PH (1 — 2P%) cos[2015] x
X (1 — 3 cos[26023]) +

+4PH(1 — 2PL) sen[2615] sen[fis] sen[zezg]} (A.3)
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(P (z,F)) = 1{2 + P — PH cos[2053) 4+ 2(—1 + 2P%) cos[20;5] cos[f3]* x

Vy—ve ]
X [ — P+ (—2+ Pl cos[2923]} +

+ cos[26,3) {2 — 6P sen[923]2}} (A.4)

(P (2,E)) = i{m + P — 4(—1+ PX) cos[20a3] + 3P cos[46y3] +

Yu—vn 32

—8¢08[2013] sen[fs]? — 2(—1 + 2PL) cos[20,] [ Y
+(—2+ PH) cos[2923]} {1 + 3 cos[2643] + 2 cos[26,3] sen[923]2} +
+8{3Pg cos[26013] sen[fo3]* + (=1 + 2PL) [ —PH+

+(=2+ PH) 008[2923]} sen[2612] sen[f;3] sen[2923]}} (A.5)

1
(v, E)) = 5{12 — 5P 4 (=4 + 3Pk cos[2013] + 8P cos[2043] +

—8 cos[f13]? cos[2093] — 2(—1 + 2P%) cos[26,] [ - P+
+(=2+ P cos[2923]] {2 cos[f13)* + (=3 + cos[2013]) cos[2923]} +

(P,

vy—vr

—6PH cos[f13)? cos[46a3] — 8(—1 4 2PL) [ — PH +

+(=2+ PH) 008[2923]] sen[2612] sen[f13] sen[2923]} (A.6)

(P,

Vr—Ve

1

(x,E)) = §{2 + PH + cos[2913]{2 —6PH 008[923]2} + PH cos[2043] +
—2(—1 + 2P%) cos[2015] cos[0r3]? [Pg +
+(=2+ P 003[2923])}
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b, (x,E) = 31—2{12 — 5P + 4 cos[2043] — 8P cos[20,3] +
+ c0s[2013](—4 + 3PH + 4 cos[20y3)) +
~2(1 — 2PE) cos[201] (P — (2 — P cos[zegg]){z cos[f1s]? +
+(3 — cos[2643]) cos[2923]} +
—6PZ cos[f3)? cos[40a3] + 8(1 — 2P%) x

X [Pg —(2-PH cos[2923]} sen[26,2] sen|f;s] sen[2923]} (A.8)

pPr_, (z,E)) = 3—12{12 + P — 4cos[203] + 4P cos[2643] +
—2(1 —2P%) cos[2912]{1 + 2 cos|[26,3] cos[f3]? — 3 cos[2923]} X
x (P — (2 — PX) cos[203)) +
+4 cos[2613] cos[fo3]*(—2 + 3PL + 3Pk cos[2043)) +
+3PH cos[46ys] — 8(1 — 2PF) [Pg —(2— Pl x

X cos[2923]] sen[26,5] sen|f;s] sen[2923]} (A.9)
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Apeéendice B

Probabilidade total média para

antineutrinos
(PE_, (z)) = 11—6{9 + 16(% - P—£> cos 205 cos™ 015 +
— c0s 2013(4 — 3 cos 26013) cos 2013 — 3 sen22913}. (B.1)
(Pl _y (z) = 1_16 cos[913]2{10 — 6 cos[26013] + 3 cos[2(b13 — Oa3)] — 2 cos[203] +

+3cos[2(br3 + ba3)] + 2(—1 + 2PL) cos[2912]{1 + 3 cos[26023] +

+2 cos[26,3] sen[923]2} +

+8(1 — 2PL) sen[20,5] sen6:3] sen[2923]} (B.2)
<PI;Z;—>DT ([L’)) = 1_16 COS[913]2{10 ) COS[2913] — 3COS[2(913 — 923)] +

+2(—1+ 2PE) cos[26’12]{1 + 2 cos[2613] cos[fas]* — 3 cos[26’23]} +
+2 c0os[2093] — 3 cos[2(013 + Oa3)] +
+8(—1 + 2PL) sen[26;5] sen[6;3] sen[2923]} (B.3)
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1
(PL_sn (@) = coslfia]*{5 = cos[202s] — 6 cos[261s] sen(fi]” +
+(—142P%) 008[2912]{1 + 3 cos[26a3] +

+2 c0s[20,5] sen[923]2}} (B.4)

P, (x)) = %6{118 + 3008[2(01s — 2045)] — 4 cos[2(01 — O13)] + 8 cos[20r5] +
+18 cos[46013] — 4 cos[2(012 + 013)] + 3 cos[2(612 + 26013)] +

432 cos[f13]%(1 — 3 cos[26013]) cos[20a3] + 48 cos[f13]* cos[40,3] +

+2 008[2912]{25 — 50PL + 8P cos[2015] — 6PL cos[46y3] +

—16(1 — 2PEL) cos|[f13]*(—3 + cos[26013]) cos[260a3] +

+2(1 — 2PL)(—3 + cos[26;3))? cos[4923]}

—64(1 — 2PL) cos[f3]? sen[2015] sen[fys] sen[2053] +

+8(1 — 2PL) sen[261,](—7 sen[0y5] + sen[30;5)) sen[4923]} (B.5)
1
PIo @) = 3= {82 +2(3 + cos[2019]) cos[401] — 80 cos[2615] sen[f1a]? +

—2{24 cos|f13]* cos[46y3] + 008[2912]{13 — 26PL + 40Pk cos[2613] +
+2P cos[4813] +2(1 — 2P5) (=3 + cos[283])? cos[464] | +

—4(1 — 2PE) sen[2912]{8 cos[f1s]? sen[frs] sen[20n3] +

(7 sen[f13] — sen[360,3]) sen[46y] } }} (B.6)

(PE_; (z)) = 2008[913]2{5 — 6 cos[263] 005[923]2 +(-1+ 2P_CL) COS[2912]{1 +

42 cos[2013] cos[fs]* — 3 008[2923]} + 008[2923]} (B.7)
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(Pl _;.(x) = %8{41 + (3 + cos[2015]) cos[40;3] — 24 cos[f13]* cos[403] +
— cos[2912]{13 — 26PL + 40Pk cos[2015] + 2Pk cos[46:3] +
—2(—1 + 2PE)(—3 + cos[2013))? cos[4923]} — 40 cos[26y3] sen[f5]? +
+4(—1+ 2Pk) sen[2912]{8 cos[f13]? sen[f3] sen[20y3] +

+(=7 sen[f13] + sen[360:3]) sen[4923]}} (B.8)

(x)) = %{118 + 3c0s[2(012 — 2013)] — 4 cos[2(012 — 013)] + 8 cos[26013] + 18 cos[4613] +

—4¢c08[2(012 + 013)] + 3 cos[2(012 + 2013)] + 32 cos[f13])*(—1 + 3 cos[2613]) cos[203] +

<Pg:—_"7‘r
+48 cos[f13]* cos[40y3] + 2 cos[2615] {25 — 50PL + 8PL cos[2013] — 6 PE cos[46,5] +
—16(—1 + 2PE) cos[fy3)* (=3 + cos[2013]) cos[205] — 2(—1 + 2PL) (=3 +
+ cos[2613])? cos[4923]} + 64(1 — 2PL) cos|[f13]? sen[2615] sen[fys] sen[263] +

—8(—1 + 2P%) sen[2012](—7 sen[fy3] + sen[36;3)) sen[4923]} (B.9)
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Apéndice C

Probabilidade média total para

neutrinos e hierarquia inversa

(PL_, (z)) = 11_6{9 — 8(1 — 2PL) cos[2615] cos[f13]* — 4 cos[20,3] +
+3 Cos[4913]}. (C.1)
1
(Pl:‘:qyu (x)) = 16 cos[013]? <10 — 6.cos[2013] + 3 cos[2(013 — Oa3)] — 2 cos[2023] +
+3cos[2(013 + Oa3)] + 2(1 — 2P%) cos[26;5)]
X (1 + 3 cos[26023] + 2 cos[26;3] sen[923]2> +
—8(1 — 2PL) sen[26,5] sen[f;3] sen[2923]> (C.2)
1
(PL_, (@) = ¢ cosffs)” (10 — 6c0s[26013] — 3cos[2(B1 — Oag)] +

+2(1 — 2PL) cos[261,] (1 + 2 cos[2613] cos[fas]* — 3 Cos[26’23]> +
+2 c08[2023] — 3 cos[2(013 + O23)] +
+8(1 — 2P%) sen[26,5] sen[f;] sen[2923]> (C.3)
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Vp—le

(P,
Py, ()
(P, (@

(P,

Vr—Ve

)

(x))

(x)) = —é 008[913]2< — 5+ c0s[203] + 6 cos[2013] sen[fo3]* +

—(1 — 2P%) cos[2614] (1 + 3 cos[26a3] +
+2 cos[2014] sen[923]2>) (C.4)

21% <118 — 3cos[2(012 — 2013)] + 4 cos[2(612 — 613)] + 8 cos[2613] +
+18 cos[4613] + 4 cos[2(b12 + b13)] — 3 cos[2(012 + 2013)] +

+32 cos[f13]*(1 — 3 cos[2013]) cos[20a3] + 48 cos[f13]* cos[403] +

+2 COS[2912]< — 25 + 50PL — 8Pk cos[2613] + 6P cos[46,3] +

+16(1 — 2P%) cos[f13)*(—3 + cos[2013]) cos[203) +

—2(1 — 2PE)(—3 + cos[20:5))? 008[4923]> +

+64(1 — 2P%) cos[f13]? sen[2015] sen[f;3] sen[2043] +

—8(1 — 2P%) sen[205](—7 sen[f3] + sen[36;3]) sen[4923]) (C.5)

L <41 — 40 cos[f12)? cos[2013] — (=3 + cos[2015]) cos[46;3] +

128
—24 cosf3]* cos[40s3] + cos[20;2] <13 — 26 PL + 40Pk cos[20,3] +
+2P% cos[dfy3] + 2(1 — 2P5)(—3 + cos[26;3])? 008[4923]> +

—4(1 — 2Pk) sen[26),] <8 cos[f13]? sen[f13] sen[20a3] +

(7 sen[fis] — sen[361s]) sen[4923])> (C.6)
= % cos[013]? (5 — 6 cos[20;3] cos[fas]? +
+(1 — 2P%) cos[2615] (1 + 2 cos[263] cos[fo3]* — 3 cos[2923]) +
+ 008[2923]> (C.7)
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3;_%(1'» = %8 (41 — 40 cos[f12)? cos[26013] — (=3 + cos[2012]) cos[46;3] +

—24 cos|fh3])* cos[45] + cos[2015)] (13 — 26P% + 40PE cos[20,5] +
2Pk cos[481s] +2(1 — 2P)(=3 + cos[2613])? cosfdfs] ) +

44(1 — 2PL) sen[261] (8 cos[813]? sen[fs] sen[2623] +

—(7 sen[fh3] — sen[3613]) sen[4923]>> (C.8)

(x)) = % (118 — 3c08[2(012 — 2013)] + 4 cos[2(612 — 013)] + 8 cos[2613] +

+18 cos[4013] + 4 cos[2(012 + 613)] — 3 cos[2(b12 + 2613)] +

P,
+32 cos[f13]3(—1 + 3 cos[20:3]) cos[20a3] + 48 cos|[f3]* cos[46a3] +
+2 c0s[2615] < — 25 + 50P% — 8Pk cos[2613] + 6P cos[40,3] +
—16(1 — 2PL) cos[013]*(—3 + cos[2013]) cos[2023) +
—2(1 — 2P%) (=3 + cos[26,3])* cos[4923]> +
—64(1 — 2P%) cos|f13)? sen[2615] sen[13] sen[26a3] +
+8(1 — 2PL) sen[2615)(7 sen[f13] — sen[36013]) sen[4923]) (C.9)
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Apendice D

Probabilidade média total para

antineutrinos e hierarquia inversa

1 — 1 —
<P177;—>z7€(x)> = 1{2_Pg|:1—4<§+PCL)COS29120082913 +

—(2 - 3PH) cos 2913}. (D.1)

- 1 S S S
(P,;’;_)Du(x» = §{2 + PH + (=2 + 3Pl cos[2023] 4+ 2(2 — 3PZ) cos[2613] sen[fa3)? +
—PH(1 + 2PL) cos[261,)] { 1 + 3 cos|2643] + 2 cos[26,3] sen[Qgg]z} +

+4PH(1 + 2PL) sen[2645] sen[f13] sen[2923]} (D.2)

Pl o)) = {2+ P8 - PEO+2PE) cosl2(fra — 0us)] cosltl? +
+2(2 — 3PH) cos[2613] cos[fas]® +
—PH(1 + 2PL) cos[2(612 4 013)] cos[bas)® +
+(2 — 3PH) cos[203] + PH (1 + 2PL) cos[2615)(—1 + 3 cos[2643]) +

—4PH (1 4 2PL) sen[26;5] sen[f;5] sen[2923]} (D.3)
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(Pl _5(x) = %{2 + PH PH cos[2023] + 2 cos[20;5] cos[f;3)? (— H(1+ QPL)
+(—=2+ PH +2(2 + PX)PEL) cos[2043]) +
cos[2913]{2 — 6PH sen[923]2}} (D.4)
- 1 _ _
(PT_, (x)) = 32{12 + PF — 4(—1 + PF) cos[20a] + 3P cos[40z;]

—8 cos[2013] sen[fas]? — 2 cos[2050](—PH (1 + 2PE)

—(2—-PF — 22+ PH)PL) co [2%]){1 + 3cos[20s5] +

2 cos[2015] sen|fa] } 4{6P c08[2013] sen[fag]" +

+ sen[2015] sen[f13](—2PH (1 4 2PL) sen[2043] +

+(=2+ PH +2(2+ PEPE) sen[4923])}} (D.5)

]_ -
@) = = {12 — 5PF + cos[20,3] {3Pg 8 cos[923]2} — 4cos[204] +

—2c0s[2015) (—PH (1 + 2PE) + (=2 + P + 2(2 + PH)PE) cos[20,3]) x
X {2 cos[013)* + (—3 + cos[2613)) cos[26’23]} + 2{4P—g cos[2043] +
—3PH cos[fhs]” cos[dbas) + (P + 2P PE — (-2 + PH +

(F7,

Uy—ur

2(2 + PH)PE) cos[20y3)) sen[201] sen[f13] sen[20;] }} (D.6)

1 _ _ _
§{2 + PH + cos[2913]{2 — 6PH cos[6’23]2} + PH cos[26093] +

—2 c0s[26;5] cos|fys)?(PH + 2PH PL

+(=2+ PT + 202+ PIPE) cos[zezg])} (D.7)

(PF,—5.(x))
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1 _ _ _
(P _;, () 5{12 — 5P + 4 cos[2043] — 8P cos[203] — 6 P cos[3)? cos[403] +

+ 008[2913]{313—5{ -8 sen[923]2} + 2c08[2010) (PY + 2PH PE + (=2 +
+PH 422+ PH)PL) cos[2923]){1 + 3 cos[20a3] + 2 cos|263] sen[923]2}
—8(PH + 2PHPL + (-2 +

+PH + 2(2 + PH)PL) cos[263]) sen[26;5] sen[6;3] sen[2923]} (D.8)

1 _
(PE_, (x)) = 5{12 + PH — 4 cos[2043] +
+4PH c0s[26043] + 4 cos[2015] cos[fas]2(—2 + 3PH + 3PH cos[26,3))

+2 cos[2912]{1 + 2 cos[2013] cos[fas)* — 3 cos[2923]} X
X(PY + 2PIPE + (=2 + P + 2(2 + PH)Pk) cos[26]) +
+3PH cos[463) + 8 (P—é{ + 2PHPE — (2 — P 4

—2(2+ P—é{)P—CL) 008[2923]) sen[2612] sen[f;3] sen[2923]}
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