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A minha avd Julia, que foi quem me ensinou a
nunca desistir de uma luta e me mostrou que
nao devemos hesitar em ajudar as pessoas

que estao mais proximas de nos.



No primeiro ou segundo dia, todos nds apontavamos para os nossos paises.
No terceiro ou quarto dia, estavamos apontando para 0s nossos continentes.
No quinto dia, s6 perceblamos uma inica Terra.

Principe sultao Bin Salmon Al-saud,

astronauta da Ardbia Saudita

Assim, sabemos sem querer saber que nos originamos deste mundo, que
todas as nossas particulas foram formadas ha 15 bilhoes de anos, que nossos
atomos de carbono se constituiram num sol anterior ao nosso, qiue nossas
moléculas nasceram na Terra e talvez tenham aqui chegado as vezes por
meteoritos. Sabemos sem querer saber que somos filhos desse cosmos, que

carrega em si nosso nascimento, nosso devir, nossa morte.
Edgar Morin,

sociélogo frances
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Resumo

Os neutrinos de altissimas energias, ou seja, com energias maiores que 10'%eV,
sao produzidos principalmente no decaimento dos pions carregados que po-
dem ser fruto, por exemplo, do decaimento de particulas superpesadas devido
a defeitos topoldgicos ou da interacao de protons, acelerados até altissimas
energias, com raios gama em objetos como Nicleos Ativos de Galaxias.

A previsao, segundo a fisica padrao, é de que menos de 1% dos neutrinos
formados nesses objetos, sejam neutrinos do tau, o que faz com que a deteccao
de neutrinos do tau aqui na Terra, em propor¢ao maior que 1% em relacao
aos outros sabores, seja um indicio de propriedades como massa ou momento
magnético para os neutrinos, resultando em fenomenos como oscilacao de
sabor.

Neste trabalho, discutimos um método de como neutrinos do tau pode-
riam ser univocamente determinados no Observatério Pierre Auger, baseado
num evento conhecido com Double Bang. Concluimos que um nimero muito
pequeno de eventos do tipo Double Bang deve ser esperado, segundo mod-
elos utilizando fisica padrao para calcular o fluxo de neutrinos. Contudo, a
deteccao de um tinico evento no Observatério Pierre Auger num intervalo de

varios anos pode ser um indicio de uma fisica além do modelo padrao.
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Abstract

The ultra high energy neutrinos, that means, neutrinos with energies bigger
than 10%%eV, are produced mainly in the decays of charged pions that can
be originated, for instance, from the decays of super massive particles due to
topological defects or from the interaction of accelerated protons up to ultra
high energies with gamma rays in objects like Active Galactic Nuclei.

The forecast, according to the standard model, is that less than 1% of the
neutrinos produced in this objects be tau neutrinos, so that the detection of
tau neutrinos here in the Earth in excess of 1% of the total with relation to
the other flavors, can indicate properties like mass or magnetic moment of
the neutrinos, resulting in phenomenon like flavor oscillation.

In this work, we discussed a method of how tau neutrinos could be unique-
ly determined with the Pierre Auger Observatory, based on a kind of event
called Double Bang. A very small number of events coming from such Double
Bangs must be waited according to the flux of neutrinos calculated by the
standard particle model. However we conclud that the detection of even a
single event of a tau neutrino in the Auger Observatory during a few years

of observation, could be a signal for a physics beyond the standard model.
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Introducao

Fisica de neutrinos com energias acima de 10!%eV, deste ponto em diante
chamados de neutrinos de altissimas energias, tem sido feita utilizando-se
detectores 6pticos colocados em tanques de agua ou gelo, construidos dentro
do mar, lagos ou abaixo do solo. Com experimentos desse tipo os neutri-
nos estao ajudando os profissionais desta area a atacar os mais importantes
problemas atuais da astronomia, astrofisica, fisica de raios cdésmicos e das
particulas elementares.

Dentre os muitos problemas que os telescépios de neutrinos de altas ener-
gias podem ajudar a investigar estao a origem dos raios césmicos, os mecanis-
mos de aceleracao das particulas emitidas pelos Nucleos Ativos de Galaxias,
Bursts de Raios Gama, Defeitos Topoldgicos, Supernovas Galécticas e até,
possivelmente, a estrutura do interior terrestre. Através da astrofisica de
neutrinos de altas energias pode-se, ainda, abrir uma nova janela ao se olhar
para o universo.

Para entendermos essa afirmacao, a Figura 1 mostra o fluxo difuso de
fétons como funcgao de sua energia e comprimento de onda, desde ondas de
radio até os raios gama de mais alta energia detectados em satélites. A regiao

de energia maior que 10 GeV', é caracterizada por um fluxo de fétons e raios

IEletronvolt (1eV = 1.6x1071J) ¢ a unidade de energia mais apropriada para a fisica



cdésmicos muito baixo, sendo que o fluxo de neutrinos nessa mesma regiao

pode ser bem maior.
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Figura 1: Fluxo (Flux) de fétons como fungao do comprimento de onda (\)
e da energia (F). Para as energias acima de 0.1TeV, também é mostrado o
fluxo dos raios césmicos [1].

Explorar essa regiao de energia com neutrinos apresenta a vantagem de

que os neutrinos, diferentemente dos fétons e raios cosmicos de altas energias,

de particulas e conseqiientemente de raios césmicos. Geralmente sdo utilizados prefixos
no lugar das poténcias de 10, onde M = 105, G = 10°, T = 10'2, P = 10'>, E = 10'% ¢
Z = 102"



podem chegar até os detectores essencialmente sem atenuacao no seu fluxo,
mesmo vindos das partes mais distantes do universo. Além disso, sua direcao
de chegada nao deve ser alterada pelos campos magnéticos galacticos e in-
tergalacticos, como acontece com os raios césmicos com energias abaixo de
1EeV [1].

Neste trabalho, estudamos a possibilidade de se detectar neutrinos através
do Observatorio Pierre Auger [2]. Os primeiros estudos ja feitos nesse sentido,
mostram que mesmo nao sendo um telescépio que foi desenhado especifica-
mente para se detectar neutrinos, o Observatério Pierre Auger possui um
potencial para tal, comparavel ou até melhor que o dos maiores tanques de
agua ou gelo construidos especialmente para a detecgao de neutrinos. Segun-
do esses estudos, o Observatério Auger pode distinguir chuveiros atmosféricos
criados por neutrinos desde que esses possuam grandes angulos de incidéncia,
ou seja, que esses chuveiros sejam quase horizontais [3]-[7]. Os detalhes serao
dados no Capitulo 1.

Fizemos algumas simula¢oes numéricas que mostram um outro método
de se detectar neutrinos no Observatorio Auger. A idéia original foi utilizada
pela primeira vez para a deteccao de neutrinos com energias da ordem de
1PeV em detectores como DUMAND ou AMANDA [8]. A idéia deste tra-
balho é que neutrinos do tau podem interagir na atmosfera, formando um
chuveiro hadronico e um tau. O tau decai formando um segundo chuveiro.
Por isso esses eventos sao chamados de eventos do tipo Double Bang. Através
dos detectores de fluorescéncia do Observatério Auger pode-se detectar esse
tipo de evento, desde que o neutrino do tau esteja dentro de um intervalo

especifico de energia e angulo de incidéencia. O desenvolvimento da idéia



de se usar o Double Bang como sinal para se detectar os neutrinos do tau
no Observatorio Auger estd no Capitulo 2, e os resultados das simulacgoes
numéricas sao mostrados no Capitulo 3.

No Capitulo 4, mostra-se que através do estudo de fontes cosmoldgicas,
pode-se observar neutrinos do elétron e do muon vindos de distancias da
ordem de 1000Mpc?. A deteccao de neutrinos do tau seria um indicio de
oscilagao de sabor dos neutrinos, ja que a previsao tedrica é de que menos
que 1% dos neutrinos de altissimas energias vindos dessas fontes, seja de
sabor tauonico [10]. Devido as distancias envolvidas®, é possivel se chegar a
sensibilidades muito melhores do que por outros métodos, para os parametros
das oscilagoes, tais como Am? = m2—m? (a diferenga das massas ao quadrado
de dois auto-estados de massa diferentes) da ordem de 10~ '7eV? [11] e o
momento magnético do neutrino da ordem de 107'%up [12].

O Capitulo 5, é dedicado a um estudo nao aprofundado, pois esse nao
era o objetivo deste trabalho, das possiveis fontes que podem acelerar os
raios cosmicos, que geram os chuveiros atmosféricos extensos de altissimas
energias aqui na terra. Dentre as fontes estudadas estao os Nicleos Ativos de
Galéxias (AGN’s) [13]-[23], Bursts de Raios Gama (GRB’s) [24]-[33], Defeitos
Topolégicos (TD’s) [34]-[39] e a préopria Radiagao Césmica de Fundo (CMBR)
[22, 40, 41] de aproximadamente 2.7K. As siglas vém do Inglés: AGN para
Active Galactic Nuclei, GRB para Gamma Ray Burst, TD para Topological
Defect e CMBR. para Cosmic Microwave Background Radiation.

2A unidade parsec (1pc & 3.26 anos luz ~ 3.086x10'%m) é a mais apropriada para se
medir distancias astronomicas.

356 para se ter uma idéia, o didmetro da Via Léictea é de aproximadamente 30kpc; os
quasares estao localizados a distancias maiores que 500Mpc, e o raio do Universo visivel é
aproximadamente 5Gpc.



Capitulo 1

Neutrinos no Observatorio
Pierre Auger

O espectro de energia dos raios césmicos [42], mostrado na Figura 1.1, chega
até a um valor superior a 100EeV, o que significa mais de oito ordens de
magnitude maior que as energias de particulas aceleradas artificialmente aqui
na Terra. Para as energias até aproximadamente 1PeV, pode-se explicar a
origem dos raios césmicos pelas fontes da nossa prépria galaxia. Explosoes de
Supernovas podem langar particulas até estas energias, sem problemas' [1].

Por outro lado, particulas carregadas com energias acima de 1EeV nao
podem estar confinadas a nossa galdxia ja que os campos magnéticos sao
muito baixos e o tamanho da galdxia é pequeno. Assim, acredita-se que as
fontes dos raios cosmicos de mais alta energia sejam quase que, certamente,
extragaldcticas [1].

Também é curioso notar que o espectro de energia esta dividido aparente-
mente em trés partes com trés leis de poténcia diferentes. A Figura 1.2 mostra

os limites dessas trés partes. A primeira, que vai até 10°GeV, coincide com

1Vide Capitulo 5.
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Figura 1.1: Espectro de energia dos raios césmicos. As setas indicam o
fluxo (Flux) integrado acima de determinada energia (Energy) com val-
ores correspondentes a 1 particula/(m?xs) para energias acima de 1TeV,
1 particula/(m?xano) acima de 10PeV, e 1 particula/(km?xano) acima de
10EeV [43].



o limite de energia das Supernovas galacticas; a segunda, que comeca em
10°GeV e vai até 10'°GeV, coincide com o Limite GZK? [41], que é discutido

em maiores detalhes na secao 1.1, e a terceira comeca em 10!°GeV mas ainda

nao se sabe até onde pode chegar.
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Figura 1.2: Fluxo (I(E)) dos raios césmicos multiplicado por um fator E7.
As setas apontam a estrutura do espectro préoximo a 1PeV, conhecido como
“joelho”, e 10EeV, o “calcanhar” [1].

A Figura 1.3 é uma ampliagao da parte de energia mais alta do espectro,
onde somente os ultimos dados do experimento AGASA [44] sao colocados.

O espectro estd multiplicado por E? de tal modo que a parte com energias

’Essa sigla é retirada dos nomes dos fisicos que primeiro investigaram esse limite,
Greisen-Zatsepin-Kuz’min.



abaixo de ~1EeV se torne plana quando visualizada no grafico. Pode-se com-

parar o que se espera de uma distribuicao uniforme de fontes cosmolégicas,

obedecendo o Limite GZK, com o que é observado.
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Figura 1.3: Regiao de mais alta energia (Energy, E) do espectro de raios
c6smicos, observado pelo experimento AGASA (circulos) e o que se esperaria
para uma distribuicao uniforme de fontes cosmoldgicas e para propagacao e
interacao padrao dos raios césmicos (linha pontilhada) [43].

O projeto do Observatério Pierre Auger [2], foi concebido justamente com
o intuito de se estudar melhor os problemas relacionados aos mecanismos de

aceleracao e a propagacgao dos raios césmicos de energia acima de 10EeV.



1.1 O Limite GZK

Para energias acima de aproximadamente 50EeV, protons da radiagao césmica
interagem com fétons da CMBR? e produzem pions secunddrios pelo proces-
sopy - A — pr® ou py - A — nrt. Essas reacoes fazem com que o
fluxo de prétons com energias acima do limite de fotoprodugao (Ej;,) dimin-
ua rapidamente com a distancia viajada. Quase que independentemente da
energia primdria [6], apés ter atravessado uma distancia menor que 100Mpc,
a energia do préton cai abaixo do limite de fotoproducao dado por [1]:

4Eye > (mi —m2) (1.1)

onde E), é a energia do proéton, € é a energia dos fé6tons da CMBR, ma é a mas-
sa da ressonancia delta (~ 1232MeV) e m, a massa do préton (~ 938MeV).

Para a energia média dos fétons da CMBR, (1073eV), obtém-se o limite
de fotoproducao Ey;,, = 7T0EeV. O comprimento de atenuacao, definido como
a distancia média percorrida por uma particula antes de interagir e ter sua
energia atenuada, pode ser estimado pela secao de choque de fotoproducao
e pela densidade da CMBR: L = (op)~! =~ 6Mpc [43].

Para nicleos mais pesados o limite é ainda mais severo. Eles sofrem fo-
todesintegracao na CMBR e radiacao infravermelha perdendo em média 3 a 4
nucleons por Mpc quando sua energia excede 20EeV até 200EeV dependendo
da densidade de fétons no infravermelho [43].

No caso dos fotons de alta energia, quando atravessam o Universo, pro-

duzem pares e*e” ao interagirem com a radiacao éptica, infravermelha, CM-

3 Cosmic Microwave Background Radiation. Vide tltimo pardgrafo do Capfitulo .



BR ou ondas de radio na condicao [1]:

4Ee > (2m,)? (1.2)

onde m, é a massa do elétron (~ 0.5MeV) e, E e € sdo as energias no centro
de massa, do féton acelerado e o da radiacao césmica, respectivamente. Por-
tanto, quando possuem energias da ordem de 1TeV, os fé6tons acelerados sao
absorvidos no background infravermelho. Com 1PeV de energia, na CMBR
e com 1EeV, nas ondas de radio.

Como pode ser visto na Figura 1.4, o comprimento de atenuacao é menor
que 10Mpc para energias entre 3x 103V e 102%eV. Neste intervalo de energia,
o Universo é opaco para fétons vindos de fontes cosmoldgicas.

Uma vez que o féton tenha produzido um par ete, esse tornard a pro-
duzir fétons via Espalhamento Compton Inverso (ECI). Esses dois processos
dominantes, a producao de pares e o ECI, sao responsaveis pela producao de
cascatas eletromagnéticas no espaco. Na Figura 1.4 vemos que o limite para
a produgao de pares com os fétons da CMBR, (Ej;,,~2x10*eV) ocorre em
distancias de até aproximadamente 10kpc enquanto que o subseqiiente ECI
de elétrons na CMBR ird ocorrer em escalas ainda menores (1kpc).

Como conseqiiéncia, os fétons de altissimas energias irao produzir, através
de colisoes sucessivas nos fotons das varias energias (ondas de radio, CMBR,
infravermelho e 6ptico), cascatas com energias cada vez menores, formando
um fluxo difuso de fétons com energias abaixo de 1TeV e um espectro com
uma lei de poteéencia.

O corte imposto pelo Limite GZK, ou seja, de que os prétons, fétons e

nicleos, para que sejam detectados com energias maiores que 50EeV, devem
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ter sua origem dentro de um raio menor que 100Mpc em torno da Terra, tem
importantes conseqiiéncias na propagacao dos raios cosmicos. Para baixas
energias, raios cosmicos sao fortemente defletidos pelos campos magnéticos
galacticos. Muitas deflexoes sucessivas resultam em uma isotropia da dire¢ao
de chegada dos raios césmicos. Mas, para altas energias, a situagao é difer-
ente. O Raio de Larmor? de um raio césmico em campos magnéticos inter-
galdticos (tipicamente ~ 107°G) é muito grande, de maneira que a deflexao

pode ser expressa por [6]:

0 ~ 0.30(LMPCZBng)/E20 (13)

onde Ly, é a distancia da fonte em Mpc, Z é a carga da particula, B,q é
a intensidade do campo magnético em nG e Ey, é a energia da particula em
unidades de 102°eV (100EeV).

Assim, um préton com energia igual a 300EeV atravessando 100Mpc em
campos magnéticos intergalacticos, sofre uma deflexao de apenas 10° em sua
direcao original. Com as distancias limitadas pelo Limite GZK, isso significa
que para as mais altas energias, as dire¢oes de chegada dos raios cosmicos
devem apontar para as suas fontes com uma precisao da ordem de graus.

Contudo, os dados experimentais nao mostram qualquer tipo de cor-
relacao entre as diregoes de chegada dos raios cosmicos de mais alta energia e
a localizacao dos objetos astrofisicos capazes de acelerar as particulas até as
energias observadas. Mesmo as dire¢oes de chegada dos eventos de mais alta
energia ja documentados (320EeV do experimento Fly’s Eye [45] e 200EeV
do AGASA [46]), ndo apontam para nenhum objeto que poderia ser a fonte

YEm unidades naturais (e = ¢ = 1), Rparmor = E/B. Vide Equagao 5.2.
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em nossa galaxia, de particulas com tais energias.

Os TD’s sao bons candidatos para explicar a origem dos raios césmicos
de mais alta energia, pois nao precisam estar associados a nenhum objeto
astrofisico visivel e assim, os raios cosmicos nao precisam estar apontando
para fontes visiveis®.

1.2 Os Neutrinos como Raios Césmicos de
Altissimas Energias

Pela discussao acima, pode-se concluir que a origem dos raios césmicos de
altissimas energias sao um verdadeiro mistério. Nenhuma fonte possivel foi
encontrada dentro do Limite GZK mas, enquanto fica dificil explicar os raios
cHésmicos de mais alta energia detectados na Terra como sendo hadrons, neu-
trinos parecem ser bons candidatos. Eles sao “imunes” ao Limite GZK,
podendo atravessar grandes distancias no Universo. Um fato interessante
é que existe um quasar (3C 147) a uma distancia de 2.2Gpc numa diregao
muito proxima da direcao de chegada medida pelo experimento Fly’s Eye
para o seu evento mais energético. Nenhum outro objeto na vizinhanga da
diregao de chegada deste evento é um candidato vidvel como fonte [6].
Existem hipoteses de que as particulas que desencadeiam os chuveiros at-
mosféricos de mais alta energia sejam ainda desconhecidas, mas os neutrinos
sao candidatos mais naturais. No caso do evento detectado pelo experimen-
to Fly’s Eye, é conveniente notar que o chuveiro nao parece ter sido gerado
por algum tipo de particula exdtica. Pelo contrario, seu desenvolvimento

longitudinal se assemelha muito ao de um chuveiro iniciado por um préton!

5Vide Capitulo 5.
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Se a particula primdria que gerou este evento realmente for um préton, esse
certamente teve origem dentro de algumas dezenas de Mpc. Um neutrino
nao pode ser descartado, com o 1unico inconveniente de que a probabilidade
de um neutrino com energia de aproximadamente 10EeV ter interagido na
atmosfera é da ordem de 1075 se o seu angulo de incidéncia na atmosfera for
préximo da vertical[47].

Neutrinos de altissimas energias podem ser produzidos em um grande

6

numero de objetos astrofisicos®. Onde houver hadrons interagindo e pro-

duzindo pions, os neutrinos estarao entre os produtos do decaimento desses.

1.3 O Observatério Pierre Auger

Mesmo os grandes detectores de raios césmicos montados na superficie da
Terra, nao sao capazes de detectar diretamente os raios cosmicos de altissimas
energias, devido ao seu baixissimo fluxo. Eles detectam as grandes cascatas
de particulas que os raios césmicos geram na atmosfera: Os Chuveiros At-
mosféricos Extensos (CAE’s). Todos os experimentos desse tipo tém o obje-
tivo de medir tao bem quanto possivel a direcao da particula primaria que
gerou o chuveiro, sua energia e sua carga, para que se possa determinar a
sua natureza.

Existem duas técnicas principais para esse tipo de medida. Uma consiste
em espalhar detectores por uma grande area na superficie e tentar medir a
densidade e o tempo de chegada das particulas do CAE, quando esse passa
pelos detectores. E a outra, é feita estudando-se o desenvolvimento longitu-

dinal do CAE, detectando-se a luz de fluorescéncia emitida pelas moléculas

6Vide Capitulo 5.
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de nitrogénio, que sao excitadas pelas particulas secundarias do CAE.

O Observatério Auger combina as duas técnicas. Sua area total serd
de 6000km? divididos em duas partes; uma no hemisfério sul do globo ter-
restre (em Mendoza, Argentina) e a outra no hemisfério norte (em Utah,
EUA). O detector de superficie do hemisfério sul consiste em 1600 tanques
de dgua, com um espacamento de 1.5km entre eles, capazes de detectar a
radiacdo Cerenkov’ das particulas do chuveiro. O detector de fluorescéncia
serd semelhante ao do experimento Fly’s Eye. Uma vantagem de se usar as
duas técnicas ao mesmo tempo estd na possibilidade de se “cruzar” a cal-
ibracao dos dois detectores minimizando erros sistematicos. O detector de
superficie irda medir a distribuicao lateral de particulas em um chuveiro, com
a habilidade de distinguir elétrons e muons, e o detector de fluorescéncia
podera determinar o desenvolvimento longitudinal do chuveiro e a profun-
didade atmosférica do seu maximo. A profundidade do maximo é uma das
melhores informacoes para se identificar a particula que iniciou o chuveiro.

Os dois detectores poderao funcionar independentemente. Enquanto que
o detector de superficie funcionara todo o tempo, o de fluorescéncia pode
operar apenas em noites com tempo bom (limpido) e sem lua (lua nova).

Isto corresponde a aproximadamente 10% do tempo.

"A radiacdo Cerenkov é emitida quando a velocidade de uma particula é maior que a
velocidade da luz no meio que a particula estd atravessando.
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1.4 O Observatério Auger como Detector de
Neutrinos

A espessura da atmosfera é de aproximadamente 1000g/cm? (dependendo
da altitude), quando definida como x = [ pdl, de tal forma que um CAE
vertical de altissima energia, iniciado por um préton ou nicleo de ferro por
exemplo, atinge o nimero maximo de particulas quando esta proximo a su-
perficie. Para angulos zenitais maiores, ou seja, acima de 60°, a situacao
é bem diferente. Chamamos os CAE’s com tais angulos de incidéncia, de
chuveiros horizontais.

Sendo o comprimento de interacao definido como; a distancia média per-
corrida por uma particula antes de interagir com as outras particulas do meio
em que esta atravessando, a espessura vertical da atmosfera corresponde a
aproximadamente 11 comprimentos de interacao, no caso dos prétons. Mas,
a 60°, a espessura da atmosfera equivale a 2 atmosferas verticais, 3 atmos-
feras a 70° e 6 a 80°. Para um chuveiro realmente horizontal, a profundidade

2 equivalente a 400 comprimentos de interacdo

atmosférica é de 36000g/cm
dos prétons. Fica claro portanto que dificilmente um CAE de caracteristica
hadronica podera atingir o solo nestas condigoes . Os neutrinos sao as tinicas
particulas capazes de penetrar na atmosfera formando um CAE horizontal
préximo ao detector [6].

Para baixas energias, os neutrinos possuem secao de choque de interagao
muito baixa, de tal modo que eles podem passar por toda a Terra sem in-

teragir com nada. Contudo, sua secao de choque aumenta com a energia,

e um neutrino com 10EeV possui uma probabilidade de interacio ~ 107°
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2 atravessadas®. Portanto sua secio de choque de in-

para cada 1000g/cm
teracao nao é desprezivel e o neutrino de altissima energia pode interagir em
qualquer ponto ao longo de sua trajetoria. Diferentemente, um préton deve
interagir apds ter atravessado em torno de 90g/cm?, formando um chuveiro
extremamente longe do detector no caso dos chuveiros horizontais.

Um chuveiro induzido por um neutrino, tendo sido formado profunda-
mente na atmosfera, quando chega ao detector, ainda “jovem”, deve con-
ter uma componente eletromagnética, incluindo elétrons e mions. Assim, a
frente do chuveiro é mais espessa e curva (R, =10km) que nos chuveiros
que ja tiveram um espaco maior para se desenvolver. A espessura da frente
do chuveiro, que é medida pelo tempo que a distribuicao de particulas da
frente desse leva para passar pelo detector, varia consideravelmente com a
distancia ao eixo de incidéncia do chuveiro. Préximo ao eixo a espessura é
menor (~100ns) do que nas laterais (~ 1us), como pode ser visualizado na
Figura 1.5.

Por outro lado, um chuveiro horizontal iniciado por um hadron, comecando
muito acima do solo, possui sua componente eletromagnética absorvida pela
atmosfera, antes de atingir o detector e, somente mions com energias da or-
dem de 1GeV alcancam o solo. A frente do chuveiro, quando eventualmente
atinge o solo, possui a forma de um disco fino e quase plano, com um raio
de curvatura da ordem de 100km. O tempo que a frente do chuveiro demora
para passar pelo detector é muito pequeno (~50ns), mesmo longe do eixo de
incidéncia do chuveiro.

Portanto, dentre os chuveiros horizontais, a distingao entre chuveiros ini-

8Vide Equacéo 2.4.
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shower front
after 1 atm. after 3 atm.

electremagnetic.

cascade. ...

Figura 1.5: Desenvolvimento de um chuveiro horizontal. E mostrado a frente
de propagacao do chuveiro (shower front), com sua cascata eletromagnética
(eletromagnetic cascade) ap6s uma atmosfera (after 1 atm.) e os mions com
altas energias (hard muons) apés trés atmosferas (after 3 atm.) [43].

ciados proximo ou distante do detector de superficie, é possivel no Obser-
vatério Auger. Um CAE pode ser criado no topo da atmosfera por qualquer
tipo de particula primaria, enquanto que um chuveiro horizontal proximo ao
detector praticamente s6 pode ser iniciado por um neutrino.

Sendo possivel se distinguir chuveiros iniciados por neutrinos de altisimas
energias dos chuveiros iniciados por hadrons, a questao agora é qual é o
fluxo dos neutrinos de altisimas energias e se esse é grande o suficiente para
algum neutrino ser detectado no Auger. A aceitacao (ou volume fiducial), de
13000 km? sr, deste Observatério serd comparavel a dos maiores detectores
propostos especificamente para a fisica de neutrinos, cuja aceitacao esta em
torno de 6000 km? sr, mas o Auger pode detectar neutrinos num intervalo

de energia muito maior [4].
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1.5 Fluxos de Neutrinos de Altissimas
Energias

Neutrinos com energias de 1EeV sao produzidos juntamente com os raios
césmicos de mais alta energia, cuja origem ainda é motivo de muita especu-
lacao. E no caso de fontes extragalacticas, também tem-se neutrinos sendo
produzidos nas interagoes dos raios cosmicos com a CMBR. Vamos mostrar
aqui, as previsoes de fluxo de neutrinos encontradas na referéncia [4], no con-
texto do Observatério Auger. A Figura 1.6 mostra os fluxos esperados por
algumas fontes comparado com fluxo esperado de neutrinos atmosféricos.

Os primeiros modelos de producao de neutrinos em AGN assumiam acel-
eracao de particulas nos nicleos desses objetos e os resultados sao chama-
dos na Figura 1.6, de AGN-92C e AGN-95C. Contudo, existe uma classe
de AGN, os Blazares, emitindo jatos de particulas com altissimas energias
na nossa direcao. Particulas aceleradas nesses jatos podem atingir energias
bem maiores que nos modelos precedentes. E o caso do modelo chamado de
AGN-95J na Figura 1.6.

Também foi considerado o modelo mais especulativo, que afirma que os
raios cosmicos de altissimas energias sao produzidos pelo decaimento de TD'’s.
Nesses modelos os fluxos dependem da razao de injecao de particulas X por
unidade de volume (usualmente denotado por p), dentre outros fatores. Dois
modelos de TD’s sao mostrados na Figura 1.6 para ilustrar o quanto o fluxo
pode variar dependendo do modelo. TD-92 possui p = 1.5 e fornece um dos
mais baixos fluxos previstos na referéncia [36], nao sofrendo nenhum vinculo

forte de dados experimentais. TD-96 possui p = 1 e o seu fluxo pode estar
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Figura 1.6: Predigao do fluxo de neutrinos (®,), em fungao da energia (E,)
para vérios modelos de fontes [4]. Ver texto.
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limitado pelos vinculos impostos pelos chuveiros horizontais induzidos por
neutrinos.

CMB-91 e CMB-93 sao as previsoes de fluxos devido a interacao dos raios
césmicos de altissimas energias vindos de fontes extragalacticas com a CMBR
e sao um resultado direto do Limite GZK.

O nidmero de eventos esperados por ano segundo a referéncia [4] em um
dos sitios do Auger estd na Tabela 1.1. MSR(R1) e GRV 95 correspondem as
secoes de choque utilizadas para o cdlculo. Podemos comparar os niimeros
desta tabela com um numero de aproximadamente 1 a 10 eventos por ano

com energias entre 0.1EeV e 10EeV, em um detector como o ICECUBE [1].

| Fontes | MRS(R1)| GRV95 | Energia(GeV) |

AGN —92C || 2.5/0.4 2/0.3 | 10° < F < 10®
AGN —95C' | 1.5/0.2 | 1.2/0.2 | 105 < E < 108
AGN —95J || 7/2.1 5.5/1.6 | 10® < E < 1010
CMB-91 || 05/0.2 | 0.4/0.1 |10° < E < 10!
CMB —93 | 0.2/0.06 |0.13/0.04 | 10® < E < 10'2

TD —92 12/4 7/24 | 10° < E < 10"

TD — 96 1.4/0.5 | 0.9/0.3 |10 < E < 102

Tabela 1.1: Numero de eventos de neutrinos por ano para diferentes fluxos e
secoes de choque. O primeiro nimero dentro das colunas MRS(R1) e GRV
95, corresponde a aceitacao calculada por uma aproximagcao geométrica, con-
siderando inclusive chuveiros cujo eixo nao passam pelo detector. O segundo
corresponde a uma simulagao (pessimista) feita por método de Monte Car-
lo. A dltima coluna mostra o intervalo de energia dos eventos esperados.
Eventos correspondentes a um dos sitios (de 3000km?) do Auger [4].

Modelos que preveem aceleracao de protons nos jatos de matéria emitidos

nas galaxias ativas como AGN-95J e alguns modelos de decaimento de TD’s
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vistos na Figura 1.6 e na Tabela 1.1, predizem fluxos de neutrinos com um
nimero de eventos mensuravel, mesmo que esses tenham sido calculados de
maneira bem pessimista, ou seja, aproximando-se sempre as estimativas de
forma que o resultado final, seja o nimero mais baixo possivel de eventos.
Para neutrinos criados em niticleos de AGN’s, como nos modelos AGN-92C e
AGN-95C, a energia estd entre 1PeV e 100PeV, sendo mais favoraveis para
serem medidos em detectores convencionais de neutrinos, com volumes de
1km®. A deteccdo de neutrinos resultantes da interacdo de raios césmicos
com a CMBR, parece ser muito dificil com o detector do projeto Auger. Em
todo caso, o Auger é suficientemente grande para servir como uma importante

ferramenta para explorar os neutrinos de altissimas energias [4].

1.6 A Proporcao de Sabor nas Fontes
Extragalacticas

Nos objetos extragalacticos como AGN’s e GRB’s, prétons (p) acelerados
interagem com fétons () gerando pions (7) que se forem carregados, ao

decairem produzem muons (x) e neutrinos (v) segundo:

p+vy— 7 +n(p)
|—> 1+ ()

— eF () + vu(vy) (1.4)

Assim, os modelos mais simples esperam uma fracao de neutrinos de sabor
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eletronico, muonico e tauénico como segue:

VetV 1V, =1:2:0 (1.5)

Mas para os modelos um pouco mais elaborados, essa razao pode mu-
dar. Para Protheroe e Szabo, por exemplo, existem duas caracteristicas

adicionais [10]:
1. fluxo de v, devido ao escape de neutrons, = v, : v, = 1: 1.75;
2. 10% do fluxo de neutrinos é devido a interacoes pp,

= VeV, v, =1:1:(0.07~0.1).

E assim teriamos uma proporcao entre os sabores dada por:

Ve v, vy =0.6:1.0:<0.01 (1.6)

Desconsiderando as caracteristicas do detector, um fluxo de v, correspon-
dente a mais de 1% do total, pode ser um indicio de novas propriedades para
os neutrinos. Estas propriedades podem ser massa, angulo de mizing e até
momento magnético. Fenomenos devidos a estas propriedades podem ser por

exemplo, as oscilagoes de sabor no vacuo, campos magnéticos e na matéria.
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Capitulo 2

O Double Bang

Vimos até aqui que o Observatério Pierre Auger possui um potencial com-
paravel ao dos maiores detectores de neutrinos de altissimas energias ja plane-
jados. Também sabemos que em fontes extragalacticas, onde provavelmente
os raios cosmicos de mais alta energia sao formados, neutrinos do elétron (v,)
e do mion (v,) sao criados, mas uma pequena fragao de neutrinos do tau (v, )
é esperada, mesmo nos modelos mais elaborados. Tanto os modelos de acel-
eracao Bottom-Up quanto os Top-Down' dificilmente produzem neutrinos do
tau. No ultimo caso, pode-se esperar que, no decaimento das particulas pe-
sadas, todos os sabores de neutrinos sejam formados em iguais proporcoes,
mas a grande maioria dos neutrinos esperados segundo estes modelos vem do
decaimento de pions?, que ndo possuem como produto neutrinos do tau.
Pode ser interessante um método para se distinguir entre os sabores dos
neutrinos para que se possa estudar esses modelos. Além disso, a deteccao
de um fluxo de v; compardvel ao de v, e v., seria um indicio e até uma

possivel confirmacao de fenomenos como oscilacao e propriedades como mo-

1Vide Capitulo 5.
2Vide por exemplo, [38].
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mento magnético para os neutrinos. O problema seria entao, como detectar

ou diferenciar os v, dos v, e v,. Temos a seguir, dois tipos de sinais propostos:

Auséncia de Absor¢ao pela Terra [11];

Acima de 1PeV, v, e v, sao absorvidos via corrente-carregada no interi-
or da Terra. Neutrinos do tau produzem léptons 7 que sempre possuem

como um dos resultados do decaimento um v, mas com menor energia.

Double Bang [8];

Neste caso um v, interage no “campo de visao” do detector criando
uma cascata de particulas e um 7 que decai formando uma segunda
cascata. Assim, espera-se obter dois sinais dentro do “campo de visao”

do detector com uma caracteristica especifica.

2.1 Auséncia de Absorcao pela Terra

No caso do estudo da auséncia de absorcao pela Terra com o Auger, os
neutrinos devem ser quase perfeitamente horizontais (dentro de ~ 2°). Eles
devem também interagir dentro de uma regiao onde a possibilidade do tau
decair dentro da area de detecgao seja grande, pois é o chuveiro formado pelo
decaimento do tau que vai ser detectado. A energia do neutrino deve estar
entre aproximadamente 0.2EeV (fluxo alto, yer ~10km) e 6EeV (intensidade
do sinal alta, yer ~300km). Para os neutrinos vindos de dngulos acima da
superficie do solo, as interacoes terao ocorrido nos Andes aproximadamente
a b0km oeste do detector, e para os eventos vindos abaixo da superficie, as

interagoes terao ocorrido no subsolo ao redor do detector. Os limites para a
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deteccao desses eventos sao bastante severos. Algumas simulagoes ja feitas
mostram que a aceitacao méaxima para estes eventos ocorre com neutrinos
de energia em torno de um pouco mais de 0.1EeV e que 80% dos neutrinos
detectados possuem angulos de incidéncia vindos de baixo do solo [43].

O limite de sensibilidade do Auger - definido como o fluxo de neutrinos
acima do qual, no minimo um evento serd observado a cada trés anos - é
mostrado na Figura 2.1 juntamente com fluxos esperados de vérias fontes.
As linhas escuras indicam a sensibilidade (de 0.3 eventos por ano) segundo
duas condicoes de trigger diferentes para neutrinos do elétron e do muon
interagindo na atmosfera. A sensibilidade para os chuveiros induzidos por

neutrinos do tau estao em vermelho.

T Auger sensitivity (0.3 events per year)
_5 / for 3 or 4 triggered stations
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o
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0.3 tau events per year energy (eV)

Figura 2.1: Comparacao dos fluxos (dI/dE) em fungao da energia (energy)
previstos para as varias fontes de neutrinos e a sensibilidade do Auger de no
minimo 1 evento a cada 3 anos [43].
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Para interacoes padrao de neutrinos na atmosfera, cada sitio do Obser-
vatério Auger possui 10km? equivalentes em dgua, ou seja, é como se o Auger
fosse um tanque de dgua com 10km?® de volume. Assim, somente os modelos
classificados como especulativos por [48] fornecem um fluxo capaz de gerar
um numero de eventos detectavel. Um chuveiro induzido por um tau, no en-
tanto, encontra um alvo equivalente a 1000km?® de dgua se tiver uma energia
de 3EeV. Caélculos ja feitos mostram que pode-se esperar da ordem de 3 a 6
eventos por ano somente de neutrinos devido a interacao dos raios cosmicos
com a CMBR [43].

Somente o Auger pode detectar este tipo de evento. Acima de 0.1EeV a
Terra nao ¢é transparente para os neutrinos e os neutrinos do tau e do muon
sofrem interacoes sucessivas via corrente-carregada que reduzem suas energias
abaixo de 10PeV, misturando o sinal do que seria um neutrino de altissima
energia com os numerosos sinais dos neutrinos de energia mais baixa [11].
Portanto, a méaxima distancia que os neutrinos devem atravessar em meio ao
solo ou rochas é em torno de 100km para que o nimero de interacoes permita
um lépton tau escapar com energia acima de 0.1EeV. Somente neutrinos hor-
izontais interagindo nas montanhas ou no subsolo préoximos ao observatorio
permitem isso [43].

Acima de 5EeV, o decaimento do tau ocorre a mais de 250km do ponto
da sua criacao, por isso a regiao de energia para que chuveiros formados pelo
dacaimento do tau sejam detectados em um detector com ~ 50km de lado

estd entre 0.1EeV e 5EeV.
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Figura 2.2: Esquema de um evento do tipo Double Bang ocorrendo em um
detector de neutrinos. Para um neutrino com energia da ordem de 1PeV,
as cascatas formadas podem ser vistas por um detector como DUMAND ou
AMANDA. Os pontos indicam os mddulos, com as fotomultiplicadoras do
detector, e os circulos indicam o nimero de fétons detectados [8].

2.2 Double Bang

O Double Bang foi proposto inicialmente para detectores do tipo DUMAND,
onde a energia dos neutrinos deveria estar em torno de 1PeV para que os dois
chuveiros se formassem dentro do detector [8]. Um evento dessa natureza
pode ser visto na Figura 2.2.

DUMAND, cujo projeto ja foi rejeitado, faz parte de uma primeira geracao
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de detectores, utilizando técnicas desenvolvidas para se atuar em um grande
volume de dgua, a uma profundidade da ordem de 1km dentro do oceano. Is-
so é feito para se eliminar ruidos devido aos mions da radiagao césmica, que
sao criados na atmosfera. Sua dimensao seria da ordem de 100m. A segunda
geracao de grandes detectores de neutrinos de altas energias é composta por
detectores como AMANDA [49], construido no polo sul e Baikal (NT200) [50],
em operacao no Lago Baikal, Sibéria. Foram esses detectores que mostraram
a possibilidade de se construir telescopios de grandes areas para se fazer as-
tronomia com neutrinos de altas energias. A proxima geracao de detectores
¢ composta por uma extensao do AMANDA, NESTOR [51], ANTARES [52]
e ICECUBE [53], que devem possuir volumes efetivos da ordem de 0.1km?
ou maior, capazes de detectar neutrinos de fontes extragalacticas.

Voltando a Figura 2.2, a esquerda e abaixo, temos um chuveiro criado por
um neutrino do tau, que interagindo via corrente-carregada com um quark,
gerou um chuveiro de caracteristica hadronica. O traco indica a trajetdria
do tau e no topo da Figura, a direita, esta o segundo chuveiro devido ao
decaimento do lépton tau. O nimero de fétons detectados por cada segmento
foi 10 : 5 x 105 : 2 x 10,

Desde que a massa do tau é de ~1.8GeV, um lépton tau de 1.8PeV e
ct (aproximadamente a distancia percorrida antes de decair, no referencial
préprio, ja que a velocidade da particula é préxima a da luz) igual a 91pm,
deve andar uma distancia de aproximadamente 90m no detector. Por isso
um detector com tamanho dessa ordem é necessario.

Vamos estudar agora a possibilidade de se observar eventos do tipo Double

Bang através do Observatério Auger utilizando o detector de fluorescéncia, e
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nao mais o detector de superficie, cujo todas as analises foram direcionadas

até aqui.

2.2.1 A Geometria do Detector

Basicamente, o que foi considerado para determinar se um evento do tipo
Double Bang pode ser detectado foi a geometria obedecida pelo detector
de fluorescéncia, que estd esquematizada na Figura 2.3. Como é mostrado
nessa figura, consideramos apenas os casos em que os chuveiros se afastam
do detector, pois quando o seu eixo de incidéncia é tal que os chuveiros se
aproximam, uma grande quantidade de luz Cerenkov chega até o detector
juntamente com a luz de fluorescéncia, impedindo uma andlise precisa dos
dados [54].

O campo de visao do detector de fluorescéncia, estard compreendido entre
os angulos préximos da horizontal (~ 2°) e 30°. Considerando o detector que
deverd ficar no centro do observatério, o campo de visao engloba um raio de
30km em torno desse. Assim, poderemos determinar quais sao os angulos 6
passiveis de deteccao e a partir de que altura h os chuveiros entram no campo

de visao do detector.

2.2.2 A Cinematica do Double Bang

Na Figura 2.2, a luz da primeira cascata é o que vai medir a energia trans-
ferida ao quark, definida como E;. A energia medida pelos f6tons detectados
vindos do tau e da cascata formada pelo seu decaimento, nos dd a energia E;
do tau com excecao daquela carregada pelos neutrinos vindos do decaimento

desse. Assim, Ep = Fy+ E, é aproximadamente a energia inicial do neutrino
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Figura 2.3: Geometria obedecida pelo detector de fluorescéncia para que um
evento seja detectado. O valor de h indica a altura a partir da qual um
evento pode ser detectado. A varidvel w mostra a distancia, medida no eixo
de incidéncia do chuveiro, percorrida pelos dois chuveiros dentro do campo de
deteccao. Ambos os valores, de h e de w, dependem do angulo de incidéncia
do chuveiro.
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do tau. Também definimos a fracao da energia inicial do neutrino transferida
ao quark como y = E;/Er, que deve ser praticamente igual para neutrinos
e anti-neutrinos.

Em uma interacdo via corrente-carregada, (y) é ~ 0.25 para energias da
ordem de 1PeV [9]. Chamando a energia do neutrino inicial de E, (~ E7),
entao temos (E)) ~ 1E,, sobrando 75% da energia para o tau, ou (E;) &
%EV. No decaimento subseqiiente do tau, a energia F, depositada serd de
2

2(E;) quando o decaimento é de natureza hadronica (o

aproximadamente z

que acontece ~ 64% das vezes). Portanto, B, ~ 2 x 3E, = 1E, e assim,
a razao média entre a energia depositada no segundo bang e no primeiro é
dada por Fy/E; ~ 2. Essa é uma caracteristica desse tipo de evento que
pode ser levada em conta para eliminar ruidos de fundo [8].

No caso do Auger, como as energias sao mais altas, temos algumas mu-
dancas em relagao aos valores calculados para os detectores como DUMAND.
Primeiro porque acima de 0.1EeV (y) ~ 0.2 [9] e segundo, porque a distancia
percorrida pelo tau no referencial do observador (o nosso referencial) varia
linearmente com a energia.

Agora, (Ey) ~ tE, e (E») ~ 2(E,;) = 22E, = £E, e a relacao entre £,
e Ey é dada por:

E, $E, 8

15V — 2~ 267 2.1
E. 1B, 3 (2.1)

com a distancia que o tau viaja no nosso referencial antes de decair igual a:

L = yct (2.2)
onde v = E/m em unidades naturais (¢ = 1), t é o tempo de vida média do
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tau e ¢ é a velocidade da luz, sendo que o produto ct é aproximadamente a
distancia percorrida pelo tau no referencial préprio, ja que para altissimas

energias a velocidade da particula é ~ c.

2.3 O Numero de Eventos

O fator mais importante na andlise da possibilidade de se detectar Double
Bang’s com os detectores de fluorescencia do Auger, é o nimero de eventos

esperados por ano. Este nimero é calculado pela equacao:

Emal)
Noventos = / [,(E) x Ax T xQx YT x Py x 5] dE (2.3)

Emin

onde,

e Foin e Eqe a0 os limites de energia para o neutrino primario, tal que

seja possivel se detectar o Double Bang.

®,(F) = fluxo total de neutrinos emitidos na fonte, por unidade de

energia, area, tempo e angulo sélido;

e A = area de deteccao;

T = periodo de deteccao;

2 = porcao de angulo sélido que o detector pode observar do céu, para

os eventos do tipo Double Bang;

e T = fracao do tempo na qual o detector de fluorescéncia podera fun-

cionar;
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e P, = probabilidade de interacao do neutrino na atmosfera;

e Y = eficiéncia do detector para uma determinada energia. No caso,

deve ser levado em conta a energia do primeiro bang.

Para calcular o nimero de eventos com essa equacao, vamos usar os fluxos
(®,) dados pelos modelos comentados na segao 1.5, referéncias [14, 36, 38|.
A area de deteccao é calculada considerando que o detector de fluorescéncia
do Auger enxerga chuveiros num raio de até 30km de distancia, portanto
A = 7mr? ~ 2827km? ~ 2.8 x 10°m?. O periodo T de deteccao considerado
serd de lano = 31.5x10% e o tempo dentro desse periodo que o detector
val estar funcionando corresponde a 10% do total, como foi visto na secao
1.3, ou seja, T = 0.1. O angulo sdélido 2, o intervalo de integragao sobre a
energia (Epin,Emae) € a eficiéncia 3 serao mostrados logo apds os resultados
das simulacoes no Capitulo 3 pois dependem destes, e a probabilidade de
interagdo de um neutrino na atmosfera (P,;), veremos mais detalhadamente
nos proximos paragrafos.

Vamos considerar que a atmosfera da Terra tenha aproximadamente
6 x 10%* moléculas para cada grama de matéria. Esta hipitese é razodvel
pois a atmosfera é formada por 80% de nitrogénio. Mas 15g de N, corre-
sponde a aproximadamente 6 x 10?* x 30 nucleons e portanto, 1g de Ny, que
é a molécula mais abundante na atmosfera, possui aproximadamente 10%*
nucleons.

Numa profundidade de 1000g/cm?, teremos entao um ntimero (Nr) aprox-
imado de 10%* x 1000 nucleons por cm?. Como as secoes de choque de um

neutrino e um anti-neutrino sao quase iguais, e com energia de aproximada-
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mente 1EeV podem ser extrapoladas para 1073%cm?, teremos (0,) X Ny =
1072 cm? x 10"em™2 = 107°.

A probabilidade de interacao é dada por,

Py =1—¢ PN % (0,) x Np =107° (2.4)

para cada 1000g/cm? de atmosfera atravessada, independentemente de ser
um neutrino ou um anti-neutrino.

No préximo Capitulo mostramos os resultados das simulagoes dos Double
Bang’s feitas primeiramente com a parametrizacao de Gaisser-Hillas e depois

utilizando-se o programa CORSIKA de simulacao de CAE’s.
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Capitulo 3

Resultados

O primeiro método utilizado para verificar a possibilidade de se detectar o
Double Bang com o detector de fluorescéncia do Auger foi com a parametrizacao
de Gaisser-Hillas [55]. Foi-nos indicado posteriormente que essa parametrizacao
nao atendia nossas necessidades e comecamos a fazer simulacoes numéricas
de CAE’s com o programa CORSIKA [56]-[60]. Esse programa foi feito orig-
inalmente para o experimento Kascade, mas vem sofrendo adaptacoes para

sua utilizagao na regiao de altas energias do Auger.

3.1 A Parametrizacao de Gaisser-Hillas

A Equacao 3.1 mostra a funcao introduzida por T. K. Gaisser e M. Hillas co-
mo uma simples parametrizacao analitica de chuveiros verticais de altissimas

energias,

X Xmaz /A
) exp(Xmaz — X)/A (3.1)

N(X) = Npaz |
( ) <Xma:v

onde, X é a profundidade atmosférica (em g/cm?), Ny ¢ 0 nlimero maximo

de particulas no desenvolvimento do chuveiro, X,,., é a profundidade onde
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ocorre N, e A é um parametro de comprimento, que pode ser interpretado
como o livre caminho médio da particula primaria do chuveiro. Um chu-
veiro hadronico, vertical, de altissima energia é muito bem ajustado por esta
parametrizagao utilizando A = 70g/cm? [56].

As Figuras 3.1 e 3.2 mostram o desenvolvimento de Double Bang’s com
a energia do neutrino primdrio de 1EeV. O eixo vertical mostra o nimero de

2. Foi uti-

particulas e o horizontal, a profundidade da atmosfera em g/cm
lizada a parametrizacao de Gaisser-Hillas, impondo-se a altitude da primeira
interacao na atmosfera, e que o segundo chuveiro se iniciasse apos a distancia
que o 7, com uma energia proxima de 1EeV, percorre antes de decair e ini-
cia-lo.

Nestas figuras podemos ver como é o desenvolvimento longitudinal, ou
seja, o nimero de particulas em funcao da profundidade na atmosfera, de
um evento do tipo Double Bang com a profundidade atmosférica medida no
eixo do chuveiro. Para um angulo de 45°, o Auger estd a uma profundidade de
aproximadamente 1250g/cm? e para 70°, a profundidade é ~2600g/cm?. No
grafico a direita e acima na Figura 3.2, podemos ver um exemplo bem claro
de como deve ser o desenvolvimento longitudinal de um Double Bang. Nesse
caso, ainda falta verificar se o campo de visao do detector ird enxergar os dois
maximos, pois o primeiro maximo pode ter ocorrido em uma profundidade
que o detector ainda nao alcanca.

As criticas a esse método vieram pela forma como é determinado o maximo
(Xmaz) do chuveiro e também porque para angulos grandes, ou seja, maiores
que ~ 60°, o perfil longitudinal de um CAE, aparentemente nao se enquadra

bem a Equacao 3.1. O maximo foi determinado por uma equacao linear com
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Figura 3.1: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm? para uma inclinagao de 45°, segundo a parametrizagao
de Gaisser-Hillas. As altitudes da primeira interacao sao de 31, 33, 35, 38,
40 e 45km da esquerda para a direita e de cima para baixo.
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Figura 3.2: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm? para uma inclinagao de 70°, segundo a parametrizagao
de Gaisser-Hillas. As altitudes da primeira interacao sao de 16, 20, 24 e 28km
da esquerda para a direita e de cima para baixo.
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a energia, do tipo X,,.. = a X Energia + b, a e b sendo constantes.

O proximo passo foi verificar se existiam programas que simulassem chu-
veiros iniciados por neutrinos, mas o que se encontrou é que eles podem
considerar apenas neutrinos do elétron e do muon no desenvolvimento do
chuveiro, e nao podem considerar como particula primaria, nenhum sabor de

neutrino.

3.2 Simulacoes com o CORSIKA

A maneira mais viavel de simular o Double Bang, foi através da simulagao
de chuveiros cujos protons sao as particulas primarias. Em principio, nao
é possivel se distinguir um CAE iniciado por um préton de um iniciado
por um neutrino somente pelo seu desenvolvimento longitudinal, ou pelos
parametros como X,,.,. As caracteristicas que podem nos dizer se um CAE
foi criado por um neutrino, vem por exemplo, do Double Bang ou do que foi
discutido nas Secoes 1.4 e 2.1. Por isso, acreditamos que chuveiros simulados
com as particulas primarias sendo prétons, podem nos ajudar a investigar a
possibilidade do Double Bang, pelo menos em uma primeira analise. Nao faria
mais parte do escopo deste projeto, fazer implementacoes em programas de
simulacao para que esses considerassem neutrinos como particulas primarias.
Essa nao parece ser uma tarefa trivial.

Primeiramente, utilizamos a versao 5.62 do CORSIKA. Essa versao, disponivel
até entao, simulava chuveiros com angulos de inclinagao de até 60°, con-
siderando a atmosfera da Terra plana. Para angulos maiores, a aproximagao
de que a Terra é plana, nao é mais véalida e somente a recente versao 6.00

pode simular chuveiros com angulos de incidéncia préximos de 90°. A versao
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mais recente, também possui algumas adaptacoes nos modelos de interagao
utilizados para a regiao de energias em que o Observatorio Pierre Auger vai
trabalhar.

Os graficos das Figuras 3.3 e 3.4 foram feitos utilizando-se a versao 5.62.
Temos Double Bang’s simulados com a energia do neutrino primério igual
a 0.5EeV e 1EeV. O porqué dessas energias é bem simples: i) Energias
menores do que 0.5EeV, geram um primeiro bang com energia menor que
0.1EeV, que esta abaixo de um limite de eficiéncia aceitavel para o detector
de fluorescéncia, considerado aqui como sendo de 10%. ii) Energias acima
de 1EeV proporcionam uma vida média para o tau no nosso referencial, que
gera os dois bangs muito longe um do outro (yer ~ 40.4km) em comparagao
com o campo de visao do detector, que pode ser visto na Figura 2.3. Os
angulos de incidencia sao de 60, 45 e 30 graus e, 60, 55 e 50 graus para cada
energia respectivamente. As Tabelas 3.1 e 3.2 sintetizam essas informagoes .

Com a versao 6.00, utilizamos as mesmas energais, mas angulos de in-
cidéncia iguais a 45, 55, 65 e 75 graus. Ver Tabelas 3.3 e 3.4.

Observando os eventos com angulo de incidéncia até aproximadamente
45° e energia 0.5EeV, podemos perceber que os chuveiros do Double Bang
podem se superpor de forma a aparentar um tunico chuveiro. Mesmo assim,
acreditamos que estes eventos possam ser caracterizados como Double Bang’s,
nao sendo confundidos com CAE’s ordindrios, porque o nimero maximo de
particulas nessa soma analisado juntamente com o desenvolvimento longitu-

dinal do chuveiro, nao se assemelham ao de um CAE comum.
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Figura 3.3: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm? para inclinagoes de 30, 45° e 60° de cima para baixo.
A energia do neutrino primério é de 0.5EeV.
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Desenvto. Long. Double Bang
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Figura 3.4: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm? para inclinagoes de 50, 55° e 60° de cima para baixo.
A energia do neutrino primério é de 1EeV.
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| 0 [[1%int. [ yercosf [ 2% int. || B [ A (g/em?) | w |

307 || 27.5 17.5 10 13 168 15
45° | 24.3 14.3 10 11 230 15.6
60° | 20.1 10.1 10 8.7 327 17.4

Tabela 3.1: Tabela dos parametros utilizados na simulacao com a versao
5.62 do CORSIKA e energia do neutrino primério de 0.5EeV. O angulo 6
mede a inclinacao do eixo de incidéncia do chuveiro, 1¢ int. é a altitude da
primeira interacao, yer cosf é a projecao no eixo vertical, da distancia que
o tau percorre antes de decair, 2% int. é a altitude em que o tau decai. h e
w estao relacionados a geometria do detector. As unidades sao em km, com
excecao de onde estd especificado.

| 0 [ 1°int. [ yercosf [ 2°int. | A [h(g/em?) | w |

20° 31 26 3 10.3 257 16
257 || 28.2 23.2 5 9.5 290 16.6
60° || 25.2 20.2 5 8.7 327 17.4

Tabela 3.2: Tabela dos parametros utilizados na simulacao com a versao 5.62
do CORSIKA e energia do neutrino primario de 1EeV. O angulo # mede a
inclinacao do eixo de incidéncia do chuveiro, 1% int. é a altitude da primeira
interacao, ycr cosf é a projecao no eixo vertical, da distancia que o tau
percorre antes de decair, 2% int. é a altitude em que o tau decai. h e w estao
relacionados a geometria do detector. As unidades sao em km, com excecao
de onde estd especificado.
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Figura 3.5: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm?, simulados com a versio 6.00 do CORSIKA, para
inclinacoes de 45°, 55°, 65 e 75° da esquerda para a direita, de cima para
baixo. A energia do neutrino priméario é de 0.5EeV.
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Figura 3.6: Graficos do nimero de particulas em funcao da profundidade
atmosférica em g/cm?, simulados com a versio 6.00 do CORSIKA, para
inclinacoes de 45°, 55°, 65 e 75° da esquerda para a direita, de cima para
baixo. A energia do neutrino priméario é de 1EeV.
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| 0 [[1%int. [ yercosf [ 2% int. || B | h (g/em?) | w |

45° | 24.3 14.3 10 11 231 15.6
25 || 19.6 11.6 8 9.5 291 16.6
65% || 15.5 8.5 7 7.7 377 18.2
75° || 10.2 5.2 5 2.5 015 21.3

Tabela 3.3: Tabela dos parametros utilizados na simulacao com a versao
6.00 do CORSIKA e energia do neutrino primério de 0.5EeV. O angulo 6
mede a inclinacao do eixo de incidéncia do chuveiro, 1* int. é a altitude da
primeira interacao, yer cosf é a projecao no eixo vertical, da distancia que
o tau percorre antes de decair, 2% int. é a altitude em que o tau decai. h e
w estao relacionados a geometria do detector. As unidades sao em km, com
excecao de onde estd especificado.

| 0 [[1%int. [ yercosf [ 2% int. | B | h (g/em?) | w |

45° | 33.6 28.6 Y 11 231 15.6
25% || 28.2 23.2 Y 9.5 291 16.6
65° || 22.1 17.1 5 7.7 377 18.2
75 || 13.5 10.5 3 2.5 015 21.3

Tabela 3.4: Tabela dos parametros utilizados na simulacao com a versao 6.00
do CORSIKA e energia do neutrino primario de 1EeV. O angulo # mede a
inclinacao do eixo de incidéncia do chuveiro, 1% int. é a altitude da primeira
interacao, ycr cosf é a projecao no eixo vertical, da distancia que o tau
percorre antes de decair, 2* int. é a altitude em que o tau decai. h e w estao
relacionados a geometria do detector. As unidades sao em km, com excecao
de onde estd especificado.
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3.3 Numero de Eventos e Conclusoes

Com relacao ao desenvolvimento longitudinal do nimero de particulas de um
evento do tipo Double Bang, pode-se dizer que esse tipo de evento, possui
potencial para ser visualizado pelo detector de fluorescéncia do Observatério
Pierre Auger. Levando em consideracao a geometria basica que deve ser
obedecida para um evento ser detectado, que pode ser vista na Figura 2.3,
vimos que é possivel eventos do tipo Double Bang ocorrerem dentro do campo
de visao desse Observatorio.

A andlise dos graficos da secao anterior, mostra que no caso de energias
iguais a 0.5EeV para o neutrino primario, os angulos passiveis de detecgao
estao entre 55° e 75° o que proporciona um angulo sélido 2 de aproxi-
madamente 2 esferorradianos. Pelos resultados da secao 2.2.2, a energia do
primeiro bang ¢é 0.1EeV e, por ser menor que a do segundo, usamos essa en-
ergia para considerar a eficiéncia ¥ do detector, que é de aproximadamente
10% nesse caso [61].

Para a energia do neutrino primario de 1EeV, o angulo sélido compreende
angulos entre 55° e 65° sendo que €2 é igual a 1 esferorradiano aproximada-
mente. A energia do primeiro bang é 0.2EeV, com uma eficiéncia de deteccao
Y =20%.

Escolhemos assim, os limites de integracao entre 0.5EeV e 1EeV. Também
consideremos o produto ¥ x ) constante ao longo do intervalo de integracao,
ja que no limite inferior, ¥ x Q = 0.1 x 2 = 0.2 e no superior, ¥ x ) =
0.2x1=0.2

Como P;,; é de aproximadamente 10° para cada 1000g/cn’12 e a primeira
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interagao deve ocorrer em altitudes de 100g/cm? em média, vamos considerar
Py = 1075, Usando os fluxos de neutrinos dados nas referéncias [14, 36, 38],
que sao os trés maiores fluxos da Figura 1.6, calculamos o nimero de eventos
que podem ser esperados por ano em um dos sitios do Auger utilizando a
Equacao 2.3. No calculo da Equacao 2.3, o produto AXT xQ2x T X Pjp; X % é
considerado constante e integramos apenas ®,(E)dE. Modelos encontrados
em outras referencias, fornecem fluxos baixos para serem detectados pelo
Observatorio Auger nesta faixa de energia (ver Figura 1.6).

A Tabela 3.5 mostra o nimero de eventos calculados de acordo com cada
modelo para as energias dos neutrinos primarios entre 0.5EeV e 1EeV. O
nimero de eventos foi calculado multiplicando-se o resultado da Equacao
2.3 por 0.01, que é a maxima fracao de neutrinos do tau esperada, sem

considerarmos efeitos “nao padrao” como oscilagoes de sabor, por exemplo.

| p | Modelos [ @, (GeV 'm s 'sr ) | Neyentosano ! |
0

TD - 92 4.30 x 10 277 8 x 1072

05| TD-92 1.05 x 107 5E 158 1073
AGN -95J [ 9.90 x 103 E~2 2 x 1071

1 TD - 92 2.00 x 1079F~13 5x107°
1.5| TD-92 7.90 x 107113 2x107°
1 TD - 96 7.08 x 10" *E 24 107

Tabela 3.5: Tabela com os resultados finais: Nimero de eventos multiplicado
por 0.01, correspondente a fracao esperada de neutrinos do tau.

De acordo com os resultados obtidos, somente o modelo TD - 92 pode
gerar um fluxo de neutrinos suficientemente alto para que se tenha uma
estatistica razoavel de eventos do tipo Double Bang detectados pelo Obser-

vatério Pierre Auger. Lembrando que o limite de sensibilidade é considerado
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como 0.3 eventos por ano, apenas o parametro p = 0 nesse modelo, fornece
um fluxo proximo ao limite minimo para se ter uma boa estatistica de Double
Bang’s durante o tempo de funcionamento previsto para o observatério. O
parametro p = 0 ¢ utilizado nos modelos para cordas coésmicas supercondu-
toras, mas segundo a referéncia [38], cordas césmicas supercondutoras sao

bastante improvaveis.
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Capitulo 4

Estudando Oscilacoes de
Neutrinos Através de Fontes
Extragalacticas

Neutrinos possuem massas diferentes de zero? Se a resposta for afirmativa,
que tipo de particulas - Dirac ou Majorana - sdo os neutrinos? As respostas
a questoes desse tipo, fundamentais na fisica de neutrinos, talvez possam ser
respondidas pelo Auger se ele detectar neutrinos do tau.

Massas diferentes de zero e outras caracteristicas como angulo de mis-
tura (mizing) aparecem naturalmente em variagoes da teoria de interagao
eletrofraca padrao de Glashow-Salam-Weinberg [62]. Essa teoria, apesar de
muito bem sucedida fenomenologicamente, de um ponto de vista tedrico
parece incompleta. A descoberta de efeitos associados a massa diferente
de zero para os neutrinos, pode ter grandes conseqiiéncias na busca pelos
caminhos para se ir além do modelo padrao.

Um dos mais interessantes efeitos que surgem no caso dos neutrinos pos-

suirem massas diferentes de zero, é a oscilacao. As oscilagoes de neutrinos
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foram consideradas pela primeira vez por Pontecorvo quando apenas um tipo
de neutrino era conhecido [63]. Muito antes do problema do neutrino solar
ter sido proposto em 1980, Pontecorvo apontou que possiveis efeitos de os-
cilagao deveriam ser levados em conta na interpretacao dos experimentos com
neutrinos solares.

Com relacao a esses experimentos, o fluxo de neutrinos detectados pelo
experimento de Homestake [64] aparentemente mostra uma anticorrelagao
com as atividades solares, ou seja, quanto maior a atividade no Sol, menor é
o fluxo de neutrinos detectados. Se essa anticorrelacao for verdadeira a ex-
plicagao mais razoavel para o problema dos neutrinos solares pode envolver
momento magnético para os neutrinos. Isso, porque as atividades solares
estao associadas aos campos magnéticos no Sol. Se os campos magnéticos
sao grandes, a atividade solar é alta. Entao, os neutrinos formados nas
reacoes nucleares no interior do Sol que sio neutrinos de “mao-esquerda”?,
podem sofrer uma precessao de spin pela interacao do seu suposto momento
magnético diferente de zero com os campos magnéticos solares. Essa pre-
cessao, pode torna-los neutrinos de “mao-direita”, que nao sofrem interacao
e portanto nao podem ser detectados explicando o déficit no fluxo. Quanto
maior a atividade solar, menor o fluxo detectado de neutrinos.

Neste Capitulo, veremos como os efeitos provocados por um possivel mo-
mento magnético para os neutrinos, podem ser estudados observando-se neu-

trinos formados em fontes cosmoldgicas distantes.

1Os termos “mao-esquerda” e “mao-direita” referem-se & quiralidade de uma particula
que é definida como a projecao do spin da particula, na direcdo do momento linear da
mesma.
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4.1 Oscilagoes de Sabor Induzidas por Mo-
mento Magnético

Supondo que os neutrinos tenham momento magnético nao nulo (p, # 0),
entao ao passarem por um campo magnético, estarao sujeitos a uma precessao
de spin. Se p, for suficientemente grande pode provocar uma mudanca na
helicidade do neutrino. Além disso, dependendo do termo de massa no la-
grangeano, os neutrinos poderao ser particulas de Dirac ou de Majorana, e
uma mudanca na helicidade desses provoca alteracao de sabor, de maneiras

distintas:

1. Se forem particulas de Dirac
VL, (ativo) — VR (estérﬂ)

= Mudanca no fluxo total medido; pois a mudanca de helicidade nesse
caso, simplesmente muda um neutrino de mao-esquerda (padrao) para
um neutrino de mao-direita que nao sofre qualquer interacao, nao po-

dendo ser detectado e alterando, portanto, a medida do fluxo total.

2. Se forem particulas de Majorana
Nip, (ativo) — Njg (i # j) = vip (ativo)
= Mudanca na composicao do fluxo; que ocorre porque o neutrino sofre
uma mudanca de helicidade juntamente com uma conjugacao de carga,
transformando um neutrino de mao-esquerda de um determinado sabor

em um anti-neutrino de mao-direita, que também é detectavel, mas com

sabor diferente do original.
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Nos paragrafos anteriores, i,7 = e, 4,7 e L, R designam a helicidade do
neutrino. L para neutrinos de mao-esquerda (Left-handed) e R para neutrinos
de mao-direita (Right-handed). O superindice ¢ indica a operagao conjugagao
de carga e identifica um anti-neutrino.

E possivel que mudancas na helicidade do neutrino, induzidas pelo pu,
afetem a intensidade e/ou composicao do fluxo medido dos neutrinos. Mas
é claro que outros fenomenos ainda podem causar o mesmo efeito, tais como
oscilagoes no vicuo (com angulos de mizing # 0) ou oscilagbes devido a
efeitos de matéria (MSW).

Resolvendo a equacao de evolucao temporal encontrada nas referéncias

[12] e [65], por exemplo:

; Dy, :L m?  2EuB Yl (4.1)
Urr 2F \ 2EuB mj ViR '

pode-se determinar a probabilidade de conversao de um estado de mao-

esquerda (v,) em um estado de mao-direita (v¢) por:

1
(4EpB)° 2 2 (Am>2 :
P, o ()= sen B x 4.2
L TR( ) (4E/,LB)2+Am2 (:U’ ) + 4E ( )
onde, F' = energia do neutrino, ;1 = momento magnético de transi¢do (a nao
ser quando for sub-indice que designa sabor mué6nico), B = campo magnético
intergalactico, Am = m2 — m? e x = distancia de propagacao .
Analisando a Equacao 4.2, observamos que ela é composta basicamente

de dois termos: um termo de oscilacao e a sua amplitude, sendo que essa é

dada por ( (UBuB)” Observando melhor o termo de amplitude, vemos que

4EuB)Y2+Am?”

a probabilidade de conversao pode ser considerada eficiente quando Am <
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4F B, pois se Am ~ 4FEuB, a amplitude da probabilidade de conversao
chega a 1/2 e se Am > 4FEuB, chega a zero, tornando impossivel a conversao
de sabor.

Nas Figuras de 4.1 até 4.4, consideramos o caso de uma fonte extra-
galdctica a uma distancia x = 1000Mpc emitindo neutrinos com energia

E = 1EeV. Consideramos também, um campo magnético intergaldctico

B = 10nG.

“_14 . P ‘_13

10 10
Am [eV’]

Figura 4.1: Gréfico da variacao de probabilidade de conversao de sa-
bor do neutrino (P,,,,) em funcdo de Am. Consideramos um momento
magnético para o neutrino sendo de z = 107'%up. Os outros parametros sao:
x = 1000Mpc, £ = 1EeV e B = 10nG.

O Gréfico da Figura 4.1 mostra que para os parametros utilizados para
uma fonte extragaldctica e o momento magnético do neutrino de 10715, a

probabilidade de conversao de sabor comeca a ser significativa com Am ~
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10~"*eV2. Para valores de Am maiores que 10~ 3eV? a probabilidade é muito

pequena.

1.0

0.0 5 ‘ ‘1‘(‘)-‘16 - ‘1‘0-‘15

i

Figura 4.2: Grafico da variacao de probabilidade de conversao de sabor do

neutrino (P,,,,) em funcdo do momento magnético (u) deste. Considerou-se

aqui, Am = 10~3eV?. Os outros parametros sao: z = 1000Mpc, E = 1EeV
e B = 10nG.

No Gréfico da Figura 4.2, vemos que com Am = 10 eV?, a prob-
abilidade de conversao se torna muito pequena para valores de momento
magnético u < 10794 5. E bom lembrar de que nesta anélise estamos con-
siderando apenas a amplitude de probabilidade, sem olhar para o termo de
oscilagao. Se este for o caso, mesmo com o valor de p sendo maior que
10 %5, proporcionando uma amplitude de probabilidade nao desprezivel,
se tivermos p ~ 9 x 10 *up, por exemplo, nao temos probabilidade de

oscilacdo pois o argumento do sen?, é nulo.
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Figura 4.3: Valores de Am e u, caso a probabilidade de conversao de sabor
do neutrino seja de 1%. Os outros parametros sao: £ = 1000Mpc, F = 1EeV
e B = 10nG.
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E interessante estudarmos quais os valores que Am e p podem admitir

para uma determinada probabilidade de conversao de sabor. Podemos obser-

var no grafico da Figura 4.3, os valores que estes parametros podem possuir

no caso de uma probabilidade de 1%.

Am [10™ eV’]
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Figura 4.4: Valores de Am e p para probabilidades de conversao de sabor
de 1% (preto) e 10% (vermelho). Os outros parametros sao: x = 1000Mpc,
E =1EeV e B = 10nG.

Na Figura 4.4, fizemos a comparacao das probabilidades de 1% e 10%.

Assim, podemos perceber que os valores de Am podem ser menores e os do

momento magnético p maiores, quanto maior for a probabilidade de con-

versao.

De uma maneira mais realista, temos que considerar o espectro de energia

dos neutrinos. A Figura 4.5, mostra que na verdade, nao se tem faixas bem
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definidas para os parametros de oscilagao , mas sim, uma regiao possivel.
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Figura 4.5: Grafico dos valores de Am e p para uma fonte extragalactica
emitindo neutrinos com energias entre 0.1EeV e 1EeV. Os outros parametros
sao: x = 1000Mpc, F = 1EeV e B = 10nG.

Se, no futuro, conseguirmos medir a razao entre os sabores dos neutrinos
e virmos que ¢ de aproximadamente v, : v, : v, = 1: 2 :< 0.01, confirmando
o modelo segundo Protheroe e Szabo, que espera uma pequena porcao de
neutrinos do tau provindos de fontes extragalacticas, entao seus momentos
magnéticos e Am’s vao estar excluidos da regiao cinza do Gréfico da Figura

4.5, e assim teremos limites para seus valores.
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4.2 Conclusao

Com o estudo de fontes extragalacticas como AGN’s e GRB’s pode-se chegar
a pu ~ 107%up sendo que a astroffsica “tradicional” possui como limite
p < 1.4 x107"2up [12]. Basta que o fluxo observado de neutrinos do tau seja
menor que 1% do total e que se conheca os outros parametros de oscilacao,
como pode ser visto no Gréfico da Figura 4.2.

Observando-se o Grafico da Figura 4.1, vemos que um dos resultados da
Equacao 4.2 é de que a probabilidade de conversao de sabor é eficiente quando
Am < 107eV2, quando a probabilidade é maior que 60%?2. Assim, pode-se
dizer que o limite para o momento magnético do neutrino, de p < 107165,
sé pode ser alcancado caso Am < 10~ eV?2.

Talvez isso possa ser melhor visualizado pelo Gréfico da Figura 4.5. Nela
vemos que se, por exemplo, Am < 1073eV2, como um fluxo de neutrinos do
tau menor que ~ 1% exclui a regiao cinza do Grafico, entao pu <~ 10" up.
Consideramos um valor de Am ~ 10~3eV? pois neste caso a fonte possui
energias de até 0.1EeV, nao uma energia fixa de 1EeV como nos casos ante-

riores.

2A probabilidade aqui ndo é préxima de 100%, por causa dos outros pardmetros uti-
lizados ndo permitindo que o valor do sen? seja igual a 1.
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Capitulo 5

AGN’s, GRB’s, TD’s e outras
fontes

A compreensao dos fenomenos que podem acelerar os raios césmicos de
altissimas energias [66]-[69] é ainda limitada, podendo-se distinguir entre
duas classes de processos: os cendrios Top-Down e os Bottom-Up. No primeiro,
os raios cosmicos sao produzidos a partir do decaimento de particulas “X”
super massivas, associadas com teorias de grande unificagao. Tais particulas,
com massas ultrapassando energias da ordem de 1ZeV, podem ser ejetadas
por TD’s formados no inicio do Universo durante transicoes de fase, causadas
por quebras espontaneas de simetria implementadas pelas teorias de grande
unificagao. No cendrio Bottom-Up, a energia é transferida para particulas
carregadas inicialmente em repouso, através de interagoes eletromagnéticas

padrao.
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5.1 Mecanismos de Aceleracao Bottom-Up

Dentre os mecanismos de aceleracao do tipo Bottom-Up, pode-se distinguir

dois tipos de mecanismos:

1. Aceleracao direta por campos elétricos muito fortes dentro ou proximo
de objetos muito compactos como estrelas de neutrons, por exemplo.
Este mecanismo nao fornece uma lei de poténcia naturalmente, como

é observada no espectro de energia dos raios cosmicos;

2. Aceleracao através de ondas de choque, conhecido como mecanismo de

Fermi [67]. Este mecanismo fornece naturalmente uma lei de poténcia.

Independentemente dos detalhes do mecanismo de aceleragao , a maxima
energia (E,,q,;) que uma particula de carga Ze pode ganhar em um determi-

nado ambiente de tamanho R, é [43]:

B R
Eraw ~ B7 | — 10'® 1

onde B é o campo magnético no ambiente do objeto acelerador e (3, a efi-
ciéncia do mecanismo. Esta condicao é muito bem apresentada no diagrama
de Hillas (Figura 5.1). Pode-se observar que sao poucas as fontes que satis-

fazem a condicao imposta pela Equacao 5.1.

5.1.1 Explosoes de Supernovas

As explosoes de Supernovas galacticas podem explicar o espectro de energia
observado para os raios césmicos até a regiao do “joelho” (~1PeV), simples-

mente recorrendo a um tipo de andlise dimensional.
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Figura 5.1: Tamanho (size) e campo magnético (magnetic field) de possiveis
fontes de raios césmicos de altissimas energias. Como exemplo, podemos ver
que as fontes que estao abaixo da linha vermelha pontilhada nao sao capazes
de acelerar protons até energias acima de 100EeV, pois o produto BR é muito
pequeno. [43].
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E sensato assumir que para acelerar um préton até uma energia E, o
tamanho R do acelerador, deve ser maior que o Raio de Larmor Ry pmor da
particula, no campo magnético B responsavel pela aceleracao. Em unidades
naturais (e = ¢ = 1), isso é expresso por:

R > Rigrmor = (52)

3| &

fornecendo uma energia maxima,

E < BR (5.3)

ou, se substituirmos B ~ 1uG e R ~1kpc, que sao valores tipicos em uma
explosao de supernova na Equacao 5.3, chegamos ao valor da méaxima acel-
eracao de um raio césmico na nossa galaxia segundo os modelos do tipo

Bottom-Up.

E oz B R
} ~ (5.4)
100PeV 1uG | | 1kpe
E introduzindo na Equacao 5.4 as ineficiéncias no processo de aceleracao, que

sao da ordem de 8 =~ 1072 [1], recuperamos a Equagao 5.1, com um valor

para E,,., ~ 10'%eV (1PeV).

5.1.2 Ntcleos Ativos de Galaxias

Os AGN sao as fontes mais brilhantes do Universo, alguns estando tao longe,
que trazem informagoes do inicio dos tempos, logo apés o Big Bang. Seus
mecanismos devem ser muito poderosos e compactos, pois a luminosidade
desses objetos variam, segundo as observacoes feitas, mais de uma ordem de

magnitude em periodos de tempo tao curtos quanto um dia [1].
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black hole

torus of gas

and dust jet

gas clouds

accretion disk

Figura 5.2: Galaxia ativa, com um disco de acréscimo (accretion disk) de
matéria e um par de jatos (jets). O nicleo da galdxia é composto por um
buraco negro (black hole) com = 10° massas solares. Particulas aceleradas em

choques no disco de acrecao ou nos jatos interagem com uma alta densidade
de fétons (~ 10" /cm?) [1].
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A Figura 5.2 mostra as principais caracteristicas de um AGN: Um disco
de acréscimo de matéria composto de estrelas e gas caindo em um Buraco
Negro, e devido a energia rotacional desse, dois jatos sao lancados na direcao
do momento angular, mas em sentidos opostos.

Feixes acelerados proximo ao buraco negro sao lancados de encontro a
matéria da galdxia ativa, na sua maioria fétons com uma densidade de até
10" /em3. O espectro eletromagnético, desde ondas de radio até raios gama,
é produzido nas interagoes das particulas aceleradas com campos magnéticos
e fétons na galdxia. O processo é semelhante ao mostrado na secao 1.1.

Como ja foi dito na secao 1.5, os Blazares, que sao os AGN com seus jatos
direcionados ao observador, ou seja, com seus jatos apontados para nos, sao
dentre esses objetos, os que podem emitir os maiores fluxos de neutrinos
de altissimas energias através da fotoproducao de pions. Prétons e elétrons
podem ser acelerados até energias da ordem de 1EeV e, pela fotoproducgao de
pions neutros com os foétons ultravioleta, produzir os fé6tons de alta energia
observados.

Os prétons sao mais eficientes do que os elétrons para transferir energia
na presenca dos campos magnéticos dos jatos. Eles podem transferir energia
do nicleo do AGN para distancias maiores que 1pc assim como para o aque-
cimento observado no disco de poeira a distancias maiores que centenas de
parsecs. Além disso, os prétons podem dar origem aos neutrinos e aos raios
gama com energias acima de 1TeV. Os elétrons podem explicar somente os
raios gama e com energias menores que 1TeV.

As particulas sao aceleradas pelo mecanismo de Fermi em aglomerados

de matéria viajando com um fator de Lorentz () entre 10 e 100. Os bursts
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com duracao de um dia no referencial do observador, correspondem entao, a
um tamanho de ycAt ~ 10~2pc no referencial préprio, onde ¢ é a velocidade
da luz e At é o tempo de duracao do burst observado aqui na Terra. Isso
nos diz que eles se parecem mais com cascas se comparados ao tamanho do
jato de ~1pc. A Figura 5.3 mostra a interacao de um raio gama na radiacao

ambiente do AGN e depois no aglomerado de matéria lancado em um jato.

black accretion disk
hole

Figura 5.3: Esquema de um féton sendo acelerado em um AGN. Processos
deste tipo dao razao aos comprimentos de onda observados na Terra [1].

A seguir, é feita uma estimativa onde ', se refere ao referencial ligado
ao aglomerado de matéria lancado nos jatos, movendo-se com um fator de
Lorentz v relativo ao observador. Assim, a transformacao para o referencial

do observador é dada por: R' = yR e E' = %E, para distancias e energias,
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respectivamente.

Da luminosidade L, observada pelos fétons, pode-se deduzir a densidade
de energia U. dos f6tons no aglomerado de matéria langado nos jatos segundo:
_ LLAt LAt 1 3 L,

U = = =
T SwRB v 3T(yeAt)d Ared YA AL

(5.5)

Assumindo uma luminosidade de 10%erg/s, emitida em fétons de energia

E, =10eV, entdo a densidade N de fotons serd dada por:

_U;_fyUfy_ 3 L, 1

N = = = =
T E, E, 4rcdE, At

(5.6)

e utilizando a variabilidade mais forte observada na regiao de 1TeV de en-
ergia, ou seja, At = 15min, estima-se N/ ~ 6.8 x 10"*/cm® se v = 10 e
N! ~ 6.8 x 10" /cm? se v = 100.

Com tal densidade, o aglomerado de matéria é totalmente opaco aos
fotons acima de 10TeV. Como fétons com estas energias ja foram observados,
devemos supor que foétons de 10TeV estao abaixo da energia limite para a
criacao de pares pelo processo vy — ete™, ou seja,

Elim, = fYE,

wiim = 10TeV (5.7)
e utilizando a Equagao 1.2,
m2
Elim > —5v* > 10TeV
E,

= > 10 (5.8)

Por isso, parece ser consistente usarmos vy entre 10 e 100.
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Os prétons acelerados irao produzir pions via ressonancia A nas interacoes
com os fotons ultravioleta. A energia do préton atingida por este processo é

dada na Equagao 5.9,

2 .2
mx —m, 1

E, = T
=g
B, = O.1Z]i]e\/72
= 1.6EeV < FE, < 160EeV (5.9)
10 < v < 100.

Sempre considerando v entre 10 e 100, os neutrinos do muon, terao energia
dada por:
1

B, = 4 (tp-sx) B, = T9PeV até 7.9EeV (5.10)

onde (r,.) ~ 0.2, é a fracdo da energia transferida, em média, do préton
para o pion secundério, produzido via ressonancia A. A fracdo 1/4 é porque
cada lépton no decaimento m — v, — ev,v,V, carrega aproximadamente a
mesma energia.

A fracao de energia f, perdida pelo préton para a producao de pions

ravessando uma distanci r um cam Ston nsi g
atravessando a distancia R’ po campo de fétons de densidade N; é,

Rl
a )\p’Y

onde, \,, é o comprimento de intera¢do do préton e oy, A yna+ =~ 107*cm?

f7r - RINI;O—p'yﬂA<:Up*>7r> (511)

é a secao de choque de interacao do préton com os fétons para a producao
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de pions, e utilizando 7 entre 10 e 100 na Equacao 5.11, obtemos o valor de
fr entre 3.8 e 0.038.

Da razdo de energia por unidade de tempo por unidade de volume (E),
fornecida aos protons de altissimas energias, temos que a energia total forneci-
da aos neutrinos é %fthE, onde t;z = 10%anos é o tempo de Hubble. O
fator 1/2 leva em consideracao o fato de que metade da energia dos pions
carregados é transferida aos neutrinos de mion, assim como foi utilizado na
Equacao 5.10. O fluxo de neutrinos pode ser calculado por:

c (%fthE) s

b, =— g 12
4 E, ¢ (5.12)

onde o ultimo fator corresponde a absorcao dos prétons na fonte, isto é, o
fluxo observado de prétons é uma fracdo e /= do fluxo na fonte que é capaz
de produzir pions.

De acordo com as observacdes, E = 4 x 10*erg Mpc™ por ano e o fluxo
®, de neutrinos deve estar entre 8 x 10° e 2 neutrinos por km? por ano,
sobre 47 radianos. O numero de eventos esperado em um detector é obtido
multiplicando-se o fluxo pela probabilidade de interacao de um neutrino no
volume do detector e pode variar de 0.05 até 3000 por km? por ano.

A grande incerteza no calculo do fluxo de neutrinos vindos de AGN esta
associada ao fator . Isso porque a densidade de fétons alvo no acelerador
é determinada por i) a luminosidade que é diretamente observada, e ii) o
tamanho do objeto acelerador que é dado pelo tempo em que se observa
a variacao dos sinais vindos dos Blazares. Grandes valores de v reduzem
a densidade de fétons alvo, porque eles reduzem a energia e expandem o

tamanho do alvo, no referencial do acelerador. Conseqiientemente, a fonte
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se torna transparente para fétons e prétons de altas energias apesar da alta
luminosidade dos fétons e curta duracao do sinal. Assumindo v = 1, pelo
contrario, a fonte se torna completamente opaca aos fétons e prétons. Este
tipo de fonte possui uma emissao muito pequena de particulas de altissimas
energias, mas a producao de neutrinos vindos das colisoes dos prétons com a
alta densidade de fétons do ambiente pode dar os maiores fluxos de neutrinos

previstos.

5.1.3 Bursts de Raios Gama

O fluxo de neutrinos vindos de GRB pode ser calculado de maneira relativa-
mente independente do modelo que explica o fendomeno. Num evento desse
tipo, uma quantidade de energia muito grande é liberada em questao de se-
gundos (E ~ 10%erg) através de fotons de altissimas energias. Acredita-se
que nesse mesmo tipo de evento sejam também criados os raios césmicos de

mais alta energia. Essa associacao decorre de dois fatos:

1. Os GRB e os raios césmicos de mais alta energia sao produzidos provavel-

mente em fontes cosmologicas;

2. A razao média em que energia é depositada no Universo em forma de
radiacao gama dos GRB é similar a razao de energia que precisa ser
injetada nos raios cosmicos de mais alta energia para produzir o fluxo

observado na regiao do “calcanhar” do espectro.

As observagoes apoiam um modelo em que estrelas de neutrons ou buracos
negros depositam uma energia equivalente a uma massa solar em um raio de

aproximadamente 100km. Este estado na verdade é opaco. Os raios gama
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observados sio resultado de um choque relativistico com v = 10? — 103 que
expande a massa ejetada por um fator 10° em um segundo. Os raios gama
sao produzidos pela aceleracao de elétrons que emitem radiacao sincrotron,
sofrendo também espalhamento Compton inverso. A associacao de raios
césmicos com os GRB requer que energia cinética no choque seja convertida
em aceleracao de protons e elétrons. Assume-se aqui que a eficiéncia em que
a energia cinética é convertida em aceleracao de prétons é a mesma para os
elétrons. A producao de neutrinos é uma caracteristica desse modelo pois os
protons irao fotoproduzir pions e, portanto, os neutrinos aparecem como ja
foi discutido, do decaimento dos pions.

A Figura 5.4 mostra os valores de R’ e AR'. O Calculo do fluxo esperado
de neutrinos segue os mesmos passos utilizados para os AGN. Pela luminosi-
dade L, observada de um GRB, podemos calcular a densidade de f6tons na
camada de espessura AR/,

L,At/7) L,

,_
pu— pu— . 1
Y= ReAR T Ry (5.13)

e a fragao da energia utilizada na producao dos pions sera,

L, 1 oa{zysr)

Jx = E_774At 4mc?

(5.14)

sendo que o seu valor f, é de 0.14 para L, = 10°terg s !, E, = 1MeV e
~v = 300. Dadas todas as incertezas astrofisicas, esta é uma boa aproximacao

para evitar a integracao sobre o espectro dos fotons.
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Ry ~100 km  cosf = Y

C

vg —1/2
v = {1 - ?] ~ 10%-10°

At =1 msec

Figura 5.4: Cinemédtica de um GRB [1].
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Assim como no caso dos AGN, a energia do préton serd dada por E], =
m3—m?
1B

e para o fator v e energia dos f6tons utilizados no calculo de f,, temos,

E, = 1.4 x10"%V (5.15)

e a energia do neutrino

1
Ey = J{@pm) By 2 7 % 10MeV (5.16)

O fluxo pode ser calculado por uma equacao semelhante a Equagao 5.12
a menos do fator e/~ e estd em torno de &, = 8 x 10*km~?ano ! sobre 47
radianos. O nimero de eventos com a energia acima fica em torno de 26 por
km? por ano.

Nos tltimos dois anos, descobriu-se que apdés o primeiro burst de raios
gama com energia tipica da ordem de 1MeV, existe um fluxo posterior de
fétons (afterglow) desde raios-X até ondas de radio. Este fluxo secundario
deve ser resultado de colisdes da massa inicial em expansao ultra-relativistica
e 0 meio ao seu redor.

Como vimos anteriormente, o maior fluxo esperado de neutrinos vindos de
GRB possui energia de ~ 10*eV. Isso ocorre pois E,E, ~ 2 x 107y2GeV? no
referencial do observador e, para v = 100 e £/, = 1MeV temos prétons com
energias da ordem de 2PeV. Como os neutrinos recebem aproximadamente
5% da energia dos prétons (E, = 3(z,r)Ep), a energia dos neutrinos serd
de ~ 10'eV. No caso de fétons tipicos de um afterglow, com energia igual

100eV aproximadamente, vemos que energias da ordem de 1EeV podem ser

esperadas para os neutrinos. Entretanto, um fluxo esperado de ~ 50/ km?
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por ano sobre 47 radianos infelizmente parece ser muito pequeno para ser

detectado [28].

5.2 Mecanismos de Aceleracao Top-Down

Defeitos topoldgicos como; cordas césmicas (supercondutoras ou nao), monopo-
los magnéticos e domain walls, sao topologicamente estaveis, mas eventual-
mente podem liberar parte de suas energias na forma de quantas massivos, as
particulas X, com massas da ordem de 10%°eV tipicas das teorias de grande
unificacao. Essas particulas decaem logo em seqiiéncia, em 1éptons e quarks
do modelo padrao.

Os quarks, interagem fortemente formando um jato de hadrons que re-
sulta tipicamente em 10* — 10° mésons e bdrions. Assume-se entdo que
estes hadrons podem dar razao a grande parte do fluxo de raios césmicos

de altissimas energias, assim como um fluxo considerdvel de neutrinos.

5.2.1 Espectro de Injecao de Nucleons, Raios-y e Neu-
trinos

Assume-se que cada particula X decai em um lépton e um quark, cada um
com energia aproximadamente metade da massa mx da particula X. O quark
dara origem ao jato de hadrons de onde aparecem nucleons, raios-y e neutri-
nos, sendo que os ultimos dois sao resultado do decaimento de pions neutros e
carregados no jato hadronico. Também é o canal hadronico que deve produzir
o maior numero de particulas e por isso usa-se esse canal para se estimar os
fluxos.

O espectro dos hadrons no jato, pode ser calculado utilizando-se cro-
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modinamica quantica, tornando capaz a comparacao dos resultados com os
dados de aceleradores na regiao de energia entre GeV e TeV. Contudo, existe
muita incerteza ao se extrapolar estes resultados para as altas energias dos
raios cosmicos na regiao do “calcanhar”.

O espectro de injecao , isto é, o numero de paticulas produzidas por
unidade de tempo e intervalo de energia, de um tipo a, onde a pode ser N
para nucleons, v para raios gama e v para neutrinos, pode ser escrito como,

q)a(Ei,ti) _ an(tz) 2 dNa(x) (517)

dtz mx dx

onde, z = 2F;/mx, E; é a energia liberada na injecao e dN,/dz a fungao

descrevendo a produgao de particulas de tipo a a partir do quark original.
A Equacao 5.18 mostra o termo da Equacao 5.17 que fornece a razao de

particulas X por unidade de tempo t; devido ao colapso ou aniquilacao de

TD’s,

an (tz)
dt;

onde k e p sao constantes adimensionais cujos valores dependem do processo

= kmhet; TP (5.18)

i

especifico envolvendo diferentes tipos de TD’s.

Por exemplo, p = 1 para processos envolvendo colapso de cordas cosmicas
ou estados ligados de monopolos-antimonopolos, enquanto p = 0 para pro-
cessos envolvendo cordas cdésmicas supercondutoras. A constante x depende,
entre outros fatores, da densidade de TD’s envolvidos no processo especifi-
camente considerado.

A fungao dN,/dx pode ser expressa de duas maneiras distintas:

76



1. Espectro motivado por QQCD:;

dN, 15

== 16:6’1'5(1 —x)?sexg <<,

sendo zero para outros valores de = e zy correspondendo a um corte de
energia em =~ 1GeV.

Assumindo que 3% de nucleons nos jatos e o resto pions, pode-se escr-

ever o espectro como:

dNy(x) dNp(x)
——= =1(0.03
dx ( ) dx
dN,(z) _ (0.097) 2/1 lth(x’)dx,
dx 3 ¢ ' da

sendo que o espectro de neutrinos é similar ao dos fétons.

2. Espectro fenomenolégico;
O fluxo medido de raios gama na regiao de 100MeV de energia pode
vincular o espectro de injecao para energias acima de aproximadamente
50EeV. Baseado nesses vinculos, alguns autores tém sugerido a seguinte
fungao dN,/dx,

dNy (z) — Aop L5 dN, () _ AN, (x)
dz N T dx dz

_ 2.4
=Ax

impondo-se que a razao entre os fétons e nucleons a energias de 100EeV,

seja de aproximadamente 10.

Finalmente, assumindo uma injecao uniforme de energia, o fluxo de raios
cdsmicos, ou seja, o nimero de particulas por unidade de area, tempo, angulo

solido e energia, pode ser obtido.
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Mecanismos do tipo Top-Down prevéem que na fonte, fétons e neutrinos
sao formados em uma proporcao até 10 vezes maior que os hadrons. Assim,
se houver um dominio na detecgao de raios v ou neutrinos além do limite
de GZK, pode ser um sinal de decaimento de particulas super-pesadas ou
interacoes de TD’s. Vale notar também, que medidas da radiacao v no in-
tervalo de 10MeV - 0.1TeV, feitas por exemplo pelo experimento EGRET,
podem impor limites para o fluxo proveniente da producao de fétons ness-
es mecanismos, e conseqiientemente, na abundancia de TD’s ou particulas

super-pesadas.
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Conclusoes Gerais

Neutrinos de altissimas energias, possuem um grande potencial para se es-
tudar e confrontar os modelos de aceleragao dos raios césmicos que sofrem
atenuacao devido ao Limite GZK. Juntamente com vérios telescopios especifi-
camente planejados para se estudar neutrinos, como AMANDA e ICECUBE,
o Observatorio Pierre Auger, projetado para detectar chuveiros atmosféricos
extensos com energias acima de 10EeV, possui um grande potencial para se
estudar neutrinos com energias da ordem de 1EeV.

Estudamos a possibilidade desse observatério detectar eventos do tipo
Double Bang, que podem ser provocados por neutrinos de sabor tauonico in-
teragindo no topo da atmosfera. Chuveiros atmosféricos extensos horizontais
detectados no Observatorio Auger, podem caracterizar neutrinos mas nao o
seu sabor. Ja os Double Bang’s s6 podem ser provocados pelos neutrinos de
sabor taudnico. Com essa distincao, a possibilidade de se estudar oscilagoes
de sabor se torna evidente. Em particular, estudamos oscilacoes induzidas
por um possivel momento magnético diferente de zero para os neutrinos.

A nao deteccao de Double Bang’s no Observatorio Auger pode tornar
possivel a obtencao de limites muito menores para os momentos magnéticos

dos neutrinos, da ordem de 1071% 5 contra 1072y fornecido pela astrofisica
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convencional, pois com o Auger estaremos detectando neutrinos de fontes
cosmolégicas com distancias da ordem de 1Gpe.

Um numero de eventos muito pequeno deve ser esperado. Segundo o
modelo de Defeito Topoldgico TD - 92, com o parametro p = 0.5, se os neu-
trinos de sabor mudnico formados na fonte, chegarem ao Observatério com
sabor tauonico, teremos 1 evento a cada 10 anos. Os Defeitos Topoldgicos
fornecem os maiores fluxos de neutrinos de altissimas energias. Assim, mes-
mo a deteccao de um tunico evento do tipo Double Bang em um intervalo de
varios anos pode trazer grandes conseqiiéncias para a fisica de particulas, as-
trofisica e a fisica de raios césmicos. Por isso, somente por essa possibilidade,
seria muito interessante se o Observatorio Pierre Auger estivesse preparado

para analisar a possivel deteccao de eventos do tipo Double Bang.
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