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Resumo

Os neutrinos de alt��ssimas energias, ou seja, 
om energias maiores que 1016eV,

s~ao produzidos prin
ipalmente no de
aimento dos p��ons 
arregados que po-

dem ser fruto, por exemplo, do de
aimento de part��
ulas superpesadas devido

a defeitos topol�ogi
os ou da intera�
~ao de pr�otons, a
elerados at�e alt��ssimas

energias, 
om raios gama em objetos 
omo N�u
leos Ativos de Gal�axias.

A previs~ao, segundo a f��si
a padr~ao, �e de que menos de 1% dos neutrinos

formados nesses objetos, sejam neutrinos do tau, o que faz 
om que a dete
�
~ao

de neutrinos do tau aqui na Terra, em propor�
~ao maior que 1% em rela�
~ao

aos outros sabores, seja um ind��
io de propriedades 
omo massa ou momento

magn�eti
o para os neutrinos, resultando em fenômenos 
omo os
ila�
~ao de

sabor.

Neste trabalho, dis
utimos um m�etodo de 
omo neutrinos do tau pode-

riam ser univo
amente determinados no Observat�orio Pierre Auger, baseado

num evento 
onhe
ido 
om Double Bang. Con
lu��mos que um n�umero muito

pequeno de eventos do tipo Double Bang deve ser esperado, segundo mod-

elos utilizando f��si
a padr~ao para 
al
ular o 
uxo de neutrinos. Contudo, a

dete
�
~ao de um �uni
o evento no Observat�orio Pierre Auger num intervalo de

v�arios anos pode ser um ind��
io de uma f��si
a al�em do modelo padr~ao.
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Abstra
t

The ultra high energy neutrinos, that means, neutrinos with energies bigger

than 1016eV, are produ
ed mainly in the de
ays of 
harged pions that 
an

be originated, for instan
e, from the de
ays of super massive parti
les due to

topologi
al defe
ts or from the intera
tion of a

elerated protons up to ultra

high energies with gamma rays in obje
ts like A
tive Gala
ti
 Nu
lei.

The fore
ast, a

ording to the standard model, is that less than 1% of the

neutrinos produ
ed in this obje
ts be tau neutrinos, so that the dete
tion of

tau neutrinos here in the Earth in ex
ess of 1% of the total with relation to

the other 
avors, 
an indi
ate properties like mass or magneti
 moment of

the neutrinos, resulting in phenomenon like 
avor os
illation.

In this work, we dis
ussed a method of how tau neutrinos 
ould be unique-

ly determined with the Pierre Auger Observatory, based on a kind of event


alled Double Bang. A very small number of events 
oming from su
h Double

Bangs must be waited a

ording to the 
ux of neutrinos 
al
ulated by the

standard parti
le model. However we 
on
lud that the dete
tion of even a

single event of a tau neutrino in the Auger Observatory during a few years

of observation, 
ould be a signal for a physi
s beyond the standard model.
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Introdu�
~ao

F��si
a de neutrinos 
om energias a
ima de 1016eV, deste ponto em diante


hamados de neutrinos de alt��ssimas energias, tem sido feita utilizando-se

dete
tores �opti
os 
olo
ados em tanques de �agua ou gelo, 
onstru��dos dentro

do mar, lagos ou abaixo do solo. Com experimentos desse tipo os neutri-

nos est~ao ajudando os pro�ssionais desta �area a ata
ar os mais importantes

problemas atuais da astronomia, astrof��si
a, f��si
a de raios 
�osmi
os e das

part��
ulas elementares.

Dentre os muitos problemas que os teles
�opios de neutrinos de altas ener-

gias podem ajudar a investigar est~ao a origem dos raios 
�osmi
os, os me
anis-

mos de a
elera�
~ao das part��
ulas emitidas pelos N�u
leos Ativos de Gal�axias,

Bursts de Raios Gama, Defeitos Topol�ogi
os, Supernovas Gal�a
ti
as e at�e,

possivelmente, a estrutura do interior terrestre. Atrav�es da astrof��si
a de

neutrinos de altas energias pode-se, ainda, abrir uma nova janela ao se olhar

para o universo.

Para entendermos essa a�rma�
~ao, a Figura 1 mostra o 
uxo difuso de

f�otons 
omo fun�
~ao de sua energia e 
omprimento de onda, desde ondas de

r�adio at�e os raios gama de mais alta energia dete
tados em sat�elites. A regi~ao

de energia maior que 10 GeV1, �e 
ara
terizada por um 
uxo de f�otons e raios

1Eletronvolt (1eV = 1:6�10�19J) �e a unidade de energia mais apropriada para a f��si
a

1




�osmi
os muito baixo, sendo que o 
uxo de neutrinos nessa mesma regi~ao

pode ser bem maior.

Figura 1: Fluxo (Flux) de f�otons 
omo fun�
~ao do 
omprimento de onda (�)
e da energia (E). Para as energias a
ima de 0.1TeV, tamb�em �e mostrado o

uxo dos raios 
�osmi
os [1℄.

Explorar essa regi~ao de energia 
om neutrinos apresenta a vantagem de

que os neutrinos, diferentemente dos f�otons e raios 
�osmi
os de altas energias,

de part��
ulas e 
onseq�uentemente de raios 
�osmi
os. Geralmente s~ao utilizados pre�xos
no lugar das potên
ias de 10, onde M = 106, G = 109, T = 1012, P = 1015, E = 1018 e
Z = 1021.
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podem 
hegar at�e os dete
tores essen
ialmente sem atenua�
~ao no seu 
uxo,

mesmo vindos das partes mais distantes do universo. Al�em disso, sua dire�
~ao

de 
hegada n~ao deve ser alterada pelos 
ampos magn�eti
os gal�a
ti
os e in-

tergal�a
ti
os, 
omo a
onte
e 
om os raios 
�osmi
os 
om energias abaixo de

1EeV [1℄.

Neste trabalho, estudamos a possibilidade de se dete
tar neutrinos atrav�es

do Observat�orio Pierre Auger [2℄. Os primeiros estudos j�a feitos nesse sentido,

mostram que mesmo n~ao sendo um teles
�opio que foi desenhado espe
i�
a-

mente para se dete
tar neutrinos, o Observat�orio Pierre Auger possui um

poten
ial para tal, 
ompar�avel ou at�e melhor que o dos maiores tanques de

�agua ou gelo 
onstru��dos espe
ialmente para a dete
�
~ao de neutrinos. Segun-

do esses estudos, o Observat�orio Auger pode distinguir 
huveiros atmosf�eri
os


riados por neutrinos desde que esses possuam grandes ângulos de in
idên
ia,

ou seja, que esses 
huveiros sejam quase horizontais [3℄-[7℄. Os detalhes ser~ao

dados no Cap��tulo 1.

Fizemos algumas simula�
~oes num�eri
as que mostram um outro m�etodo

de se dete
tar neutrinos no Observat�orio Auger. A id�eia original foi utilizada

pela primeira vez para a dete
�
~ao de neutrinos 
om energias da ordem de

1PeV em dete
tores 
omo DUMAND ou AMANDA [8℄. A id�eia deste tra-

balho �e que neutrinos do tau podem interagir na atmosfera, formando um


huveiro hadrôni
o e um tau. O tau de
ai formando um segundo 
huveiro.

Por isso esses eventos s~ao 
hamados de eventos do tipo Double Bang. Atrav�es

dos dete
tores de 
uores
ên
ia do Observat�orio Auger pode-se dete
tar esse

tipo de evento, desde que o neutrino do tau esteja dentro de um intervalo

espe
���
o de energia e ângulo de in
idên
ia. O desenvolvimento da id�eia
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de se usar o Double Bang 
omo sinal para se dete
tar os neutrinos do tau

no Observat�orio Auger est�a no Cap��tulo 2, e os resultados das simula�
~oes

num�eri
as s~ao mostrados no Cap��tulo 3.

No Cap��tulo 4, mostra-se que atrav�es do estudo de fontes 
osmol�ogi
as,

pode-se observar neutrinos do el�etron e do m�uon vindos de distân
ias da

ordem de 1000Mp
2. A dete
�
~ao de neutrinos do tau seria um ind��
io de

os
ila�
~ao de sabor dos neutrinos, j�a que a previs~ao te�ori
a �e de que menos

que 1% dos neutrinos de alt��ssimas energias vindos dessas fontes, seja de

sabor tauôni
o [10℄. Devido �as distân
ias envolvidas3, �e poss��vel se 
hegar a

sensibilidades muito melhores do que por outros m�etodos, para os parâmetros

das os
ila�
~oes, tais 
omo �m2 = m2
2�m

2
1 (a diferen�
a das massas ao quadrado

de dois auto-estados de massa diferentes) da ordem de 10�17eV2 [11℄ e o

momento magn�eti
o do neutrino da ordem de 10�16�B [12℄.

O Cap��tulo 5, �e dedi
ado a um estudo n~ao aprofundado, pois esse n~ao

era o objetivo deste trabalho, das poss��veis fontes que podem a
elerar os

raios 
�osmi
os, que geram os 
huveiros atmosf�eri
os extensos de alt��ssimas

energias aqui na terra. Dentre as fontes estudadas est~ao os N�u
leos Ativos de

Gal�axias (AGN's) [13℄-[23℄, Bursts de Raios Gama (GRB's) [24℄-[33℄, Defeitos

Topol�ogi
os (TD's) [34℄-[39℄ e a pr�opria Radia�
~ao C�osmi
a de Fundo (CMBR)

[22, 40, 41℄ de aproximadamente 2.7K. As siglas vêm do Inglês: AGN para

A
tive Gala
ti
 Nu
lei, GRB para Gamma Ray Burst, TD para Topologi
al

Defe
t e CMBR para Cosmi
 Mi
rowave Ba
kground Radiation.

2A unidade parse
 (1p
 � 3:26 anos luz � 3:086�1016m) �e a mais apropriada para se
medir distân
ias astronômi
as.

3S�o para se ter uma id�eia, o diâmetro da Via L�a
tea �e de aproximadamente 30kp
; os
quasares est~ao lo
alizados a distân
ias maiores que 500Mp
, e o raio do Universo vis��vel �e
aproximadamente 5Gp
.
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Cap��tulo 1

Neutrinos no Observat�orio

Pierre Auger

O espe
tro de energia dos raios 
�osmi
os [42℄, mostrado na Figura 1.1, 
hega

at�e a um valor superior a 100EeV, o que signi�
a mais de oito ordens de

magnitude maior que as energias de part��
ulas a
eleradas arti�
ialmente aqui

na Terra. Para as energias at�e aproximadamente 1PeV, pode-se expli
ar a

origem dos raios 
�osmi
os pelas fontes da nossa pr�opria gal�axia. Explos~oes de

Supernovas podem lan�
ar part��
ulas at�e estas energias, sem problemas1 [1℄.

Por outro lado, part��
ulas 
arregadas 
om energias a
ima de 1EeV n~ao

podem estar 
on�nadas �a nossa gal�axia j�a que os 
ampos magn�eti
os s~ao

muito baixos e o tamanho da gal�axia �e pequeno. Assim, a
redita-se que as

fontes dos raios 
�osmi
os de mais alta energia sejam quase que, 
ertamente,

extragal�a
ti
as [1℄.

Tamb�em �e 
urioso notar que o espe
tro de energia est�a dividido aparente-

mente em três partes 
om três leis de potên
ia diferentes. A Figura 1.2 mostra

os limites dessas três partes. A primeira, que vai at�e 106GeV, 
oin
ide 
om

1Vide Cap��tulo 5.
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Figura 1.1: Espe
tro de energia dos raios 
�osmi
os. As setas indi
am o

uxo (Flux) integrado a
ima de determinada energia (Energy) 
om val-
ores 
orrespondentes a 1 part��
ula/(m2�s) para energias a
ima de 1TeV,
1 part��
ula/(m2�ano) a
ima de 10PeV, e 1 part��
ula/(km2�ano) a
ima de
10EeV [43℄.
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o limite de energia das Supernovas gal�a
ti
as; a segunda, que 
ome�
a em

106GeV e vai at�e 1010GeV, 
oin
ide 
om o Limite GZK2 [41℄, que �e dis
utido

em maiores detalhes na se�
~ao 1.1, e a ter
eira 
ome�
a em 1010GeV mas ainda

n~ao se sabe at�e onde pode 
hegar.

Figura 1.2: Fluxo (I(E)) dos raios 
�osmi
os multipli
ado por um fator E2:75.
As setas apontam a estrutura do espe
tro pr�oximo a 1PeV, 
onhe
ido 
omo
\joelho", e 10EeV, o \
al
anhar" [1℄.

A Figura 1.3 �e uma amplia�
~ao da parte de energia mais alta do espe
tro,

onde somente os �ultimos dados do experimento AGASA [44℄ s~ao 
olo
ados.

O espe
tro est�a multipli
ado por E3 de tal modo que a parte 
om energias
2Essa sigla �e retirada dos nomes dos f��si
os que primeiro investigaram esse limite,

Greisen-Zatsepin-Kuz'min.

7



abaixo de �1EeV se torne plana quando visualizada no gr�a�
o. Pode-se 
om-

parar o que se espera de uma distribui�
~ao uniforme de fontes 
osmol�ogi
as,

obede
endo o Limite GZK, 
om o que �e observado.
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Figura 1.3: Regi~ao de mais alta energia (Energy, E) do espe
tro de raios

�osmi
os, observado pelo experimento AGASA (
��r
ulos) e o que se esperaria
para uma distribui�
~ao uniforme de fontes 
osmol�ogi
as e para propaga�
~ao e
intera�
~ao padr~ao dos raios 
�osmi
os (linha pontilhada) [43℄.

O projeto do Observat�orio Pierre Auger [2℄, foi 
on
ebido justamente 
om

o intuito de se estudar melhor os problemas rela
ionados aos me
anismos de

a
elera�
~ao e �a propaga�
~ao dos raios 
�osmi
os de energia a
ima de 10EeV.
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1.1 O Limite GZK

Para energias a
ima de aproximadamente 50EeV, pr�otons da radia�
~ao 
�osmi
a

interagem 
om f�otons da CMBR3 e produzem p��ons se
und�arios pelo pro
es-

so p
 ! � ! p�0 ou p
 ! � ! n�+. Essas rea�
~oes fazem 
om que o


uxo de pr�otons 
om energias a
ima do limite de fotoprodu�
~ao (Elim) dimin-

ua rapidamente 
om a distân
ia viajada. Quase que independentemente da

energia prim�aria [6℄, ap�os ter atravessado uma distân
ia menor que 100Mp
,

a energia do pr�oton 
ai abaixo do limite de fotoprodu�
~ao dado por [1℄:

4Ep� > (m2
� �m2

p) (1.1)

onde Ep �e a energia do pr�oton, � �e a energia dos f�otons da CMBR,m� �e a mas-

sa da ressonân
ia delta (� 1232MeV) e mp a massa do pr�oton (� 938MeV).

Para a energia m�edia dos f�otons da CMBR (10�3eV), obt�em-se o limite

de fotoprodu�
~ao Elim = 70EeV. O 
omprimento de atenua�
~ao, de�nido 
omo

a distân
ia m�edia per
orrida por uma part��
ula antes de interagir e ter sua

energia atenuada, pode ser estimado pela se�
~ao de 
hoque de fotoprodu�
~ao

e pela densidade da CMBR: L = (��)�1 ' 6Mp
 [43℄.

Para n�u
leos mais pesados o limite �e ainda mais severo. Eles sofrem fo-

todesintegra�
~ao na CMBR e radia�
~ao infravermelha perdendo em m�edia 3 a 4

nu
leons por Mp
 quando sua energia ex
ede 20EeV at�e 200EeV dependendo

da densidade de f�otons no infravermelho [43℄.

No 
aso dos f�otons de alta energia, quando atravessam o Universo, pro-

duzem pares e+e� ao interagirem 
om a radia�
~ao �opti
a, infravermelha, CM-

3Cosmi
 Mi
rowave Ba
kground Radiation. Vide �ultimo par�agrafo do Cap��tulo .
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BR ou ondas de r�adio na 
ondi�
~ao [1℄:

4E� > (2me)
2 (1.2)

onde me �e a massa do el�etron (� 0.5MeV) e, E e � s~ao as energias no 
entro

de massa, do f�oton a
elerado e o da radia�
~ao 
�osmi
a, respe
tivamente. Por-

tanto, quando possuem energias da ordem de 1TeV, os f�otons a
elerados s~ao

absorvidos no ba
kground infravermelho. Com 1PeV de energia, na CMBR

e 
om 1EeV, nas ondas de r�adio.

Como pode ser visto na Figura 1.4, o 
omprimento de atenua�
~ao �e menor

que 10Mp
 para energias entre 3�1013eV e 1020eV. Neste intervalo de energia,

o Universo �e opa
o para f�otons vindos de fontes 
osmol�ogi
as.

Uma vez que o f�oton tenha produzido um par e+e�, esse tornar�a a pro-

duzir f�otons via Espalhamento Compton Inverso (ECI). Esses dois pro
essos

dominantes, a produ�
~ao de pares e o ECI, s~ao respons�aveis pela produ�
~ao de


as
atas eletromagn�eti
as no espa�
o. Na Figura 1.4 vemos que o limite para

a produ�
~ao de pares 
om os f�otons da CMBR (Elim�2�10
14eV) o
orre em

distân
ias de at�e aproximadamente 10kp
 enquanto que o subseq�uente ECI

de el�etrons na CMBR ir�a o
orrer em es
alas ainda menores (1kp
).

Como 
onseq�uên
ia, os f�otons de alt��ssimas energias ir~ao produzir, atrav�es

de 
olis~oes su
essivas nos f�otons das v�arias energias (ondas de r�adio, CMBR,

infravermelho e �opti
o), 
as
atas 
om energias 
ada vez menores, formando

um 
uxo difuso de f�otons 
om energias abaixo de 1TeV e um espe
tro 
om

uma lei de potên
ia.

O 
orte imposto pelo Limite GZK, ou seja, de que os pr�otons, f�otons e

n�u
leos, para que sejam dete
tados 
om energias maiores que 50EeV, devem

10
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ter sua origem dentro de um raio menor que 100Mp
 em torno da Terra, tem

importantes 
onseq�uên
ias na propaga�
~ao dos raios 
�osmi
os. Para baixas

energias, raios 
�osmi
os s~ao fortemente de
etidos pelos 
ampos magn�eti
os

gal�a
ti
os. Muitas de
ex~oes su
essivas resultam em uma isotropia da dire�
~ao

de 
hegada dos raios 
�osmi
os. Mas, para altas energias, a situa�
~ao �e difer-

ente. O Raio de Larmor4 de um raio 
�osmi
o em 
ampos magn�eti
os inter-

gal�ati
os (tipi
amente � 10�9G) �e muito grande, de maneira que a de
ex~ao

pode ser expressa por [6℄:

� � 0:3o(LMp
ZBnG)=E20 (1.3)

onde LMp
 �e a distân
ia da fonte em Mp
, Z �e a 
arga da part��
ula, BnG �e

a intensidade do 
ampo magn�eti
o em nG e E20 �e a energia da part��
ula em

unidades de 1020eV (100EeV).

Assim, um pr�oton 
om energia igual a 300EeV atravessando 100Mp
 em


ampos magn�eti
os intergal�a
ti
os, sofre uma de
ex~ao de apenas 10o em sua

dire�
~ao original. Com as distân
ias limitadas pelo Limite GZK, isso signi�
a

que para as mais altas energias, as dire�
~oes de 
hegada dos raios 
�osmi
os

devem apontar para as suas fontes 
om uma pre
is~ao da ordem de graus.

Contudo, os dados experimentais n~ao mostram qualquer tipo de 
or-

rela�
~ao entre as dire�
~oes de 
hegada dos raios 
�osmi
os de mais alta energia e

a lo
aliza�
~ao dos objetos astrof��si
os 
apazes de a
elerar as part��
ulas at�e as

energias observadas. Mesmo as dire�
~oes de 
hegada dos eventos de mais alta

energia j�a do
umentados (320EeV do experimento Fly's Eye [45℄ e 200EeV

do AGASA [46℄), n~ao apontam para nenhum objeto que poderia ser a fonte

4Em unidades naturais (e = 
 = 1), RLarmor = E=B. Vide Equa�
~ao 5.2.
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em nossa gal�axia, de part��
ulas 
om tais energias.

Os TD's s~ao bons 
andidatos para expli
ar a origem dos raios 
�osmi
os

de mais alta energia, pois n~ao pre
isam estar asso
iados a nenhum objeto

astrof��si
o vis��vel e assim, os raios 
�osmi
os n~ao pre
isam estar apontando

para fontes vis��veis5.

1.2 Os Neutrinos 
omo Raios C�osmi
os de

Alt��ssimas Energias

Pela dis
uss~ao a
ima, pode-se 
on
luir que a origem dos raios 
�osmi
os de

alt��ssimas energias s~ao um verdadeiro mist�erio. Nenhuma fonte poss��vel foi

en
ontrada dentro do Limite GZK mas, enquanto �
a dif��
il expli
ar os raios


�osmi
os de mais alta energia dete
tados na Terra 
omo sendo h�adrons, neu-

trinos pare
em ser bons 
andidatos. Eles s~ao \imunes" ao Limite GZK,

podendo atravessar grandes distân
ias no Universo. Um fato interessante

�e que existe um quasar (3C 147) a uma distân
ia de 2.2Gp
 numa dire�
~ao

muito pr�oxima da dire�
~ao de 
hegada medida pelo experimento Fly's Eye

para o seu evento mais energ�eti
o. Nenhum outro objeto na vizinhan�
a da

dire�
~ao de 
hegada deste evento �e um 
andidato vi�avel 
omo fonte [6℄.

Existem hip�oteses de que as part��
ulas que desen
adeiam os 
huveiros at-

mosf�eri
os de mais alta energia sejam ainda des
onhe
idas, mas os neutrinos

s~ao 
andidatos mais naturais. No 
aso do evento dete
tado pelo experimen-

to Fly's Eye, �e 
onveniente notar que o 
huveiro n~ao pare
e ter sido gerado

por algum tipo de part��
ula ex�oti
a. Pelo 
ontr�ario, seu desenvolvimento

longitudinal se assemelha muito ao de um 
huveiro ini
iado por um pr�oton!

5Vide Cap��tulo 5.
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Se a part��
ula prim�aria que gerou este evento realmente for um pr�oton, esse


ertamente teve origem dentro de algumas dezenas de Mp
. Um neutrino

n~ao pode ser des
artado, 
om o �uni
o in
onveniente de que a probabilidade

de um neutrino 
om energia de aproximadamente 10EeV ter interagido na

atmosfera �e da ordem de 10�5 se o seu ângulo de in
idên
ia na atmosfera for

pr�oximo da verti
al[47℄.

Neutrinos de alt��ssimas energias podem ser produzidos em um grande

n�umero de objetos astrof��si
os6. Onde houver h�adrons interagindo e pro-

duzindo p��ons, os neutrinos estar~ao entre os produtos do de
aimento desses.

1.3 O Observat�orio Pierre Auger

Mesmo os grandes dete
tores de raios 
�osmi
os montados na superf��
ie da

Terra, n~ao s~ao 
apazes de dete
tar diretamente os raios 
�osmi
os de alt��ssimas

energias, devido ao seu baix��ssimo 
uxo. Eles dete
tam as grandes 
as
atas

de part��
ulas que os raios 
�osmi
os geram na atmosfera: Os Chuveiros At-

mosf�eri
os Extensos (CAE's). Todos os experimentos desse tipo têm o obje-

tivo de medir t~ao bem quanto poss��vel a dire�
~ao da part��
ula prim�aria que

gerou o 
huveiro, sua energia e sua 
arga, para que se possa determinar a

sua natureza.

Existem duas t�e
ni
as prin
ipais para esse tipo de medida. Uma 
onsiste

em espalhar dete
tores por uma grande �area na superf��
ie e tentar medir a

densidade e o tempo de 
hegada das part��
ulas do CAE, quando esse passa

pelos dete
tores. E a outra, �e feita estudando-se o desenvolvimento longitu-

dinal do CAE, dete
tando-se a luz de 
uores
ên
ia emitida pelas mol�e
ulas

6Vide Cap��tulo 5.
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de nitrogênio, que s~ao ex
itadas pelas part��
ulas se
und�arias do CAE.

O Observat�orio Auger 
ombina as duas t�e
ni
as. Sua �area total ser�a

de 6000km2 divididos em duas partes; uma no hemisf�erio sul do globo ter-

restre (em Mendoza, Argentina) e a outra no hemisf�erio norte (em Utah,

EUA). O dete
tor de superf��
ie do hemisf�erio sul 
onsiste em 1600 tanques

de �agua, 
om um espa�
amento de 1.5km entre eles, 
apazes de dete
tar a

radia�
~ao �Cerenkov7 das part��
ulas do 
huveiro. O dete
tor de 
uores
ên
ia

ser�a semelhante ao do experimento Fly's Eye. Uma vantagem de se usar as

duas t�e
ni
as ao mesmo tempo est�a na possibilidade de se \
ruzar" a 
al-

ibra�
~ao dos dois dete
tores minimizando erros sistem�ati
os. O dete
tor de

superf��
ie ir�a medir a distribui�
~ao lateral de part��
ulas em um 
huveiro, 
om

a habilidade de distinguir el�etrons e m�uons, e o dete
tor de 
uores
ên
ia

poder�a determinar o desenvolvimento longitudinal do 
huveiro e a profun-

didade atmosf�eri
a do seu m�aximo. A profundidade do m�aximo �e uma das

melhores informa�
~oes para se identi�
ar a part��
ula que ini
iou o 
huveiro.

Os dois dete
tores poder~ao fun
ionar independentemente. Enquanto que

o dete
tor de superf��
ie fun
ionar�a todo o tempo, o de 
uores
ên
ia pode

operar apenas em noites 
om tempo bom (l��mpido) e sem lua (lua nova).

Isto 
orresponde a aproximadamente 10% do tempo.

7A radia�
~ao �Cerenkov �e emitida quando a velo
idade de uma part��
ula �e maior que a
velo
idade da luz no meio que a part��
ula est�a atravessando.

15



1.4 O Observat�orio Auger 
omo Dete
tor de

Neutrinos

A espessura da atmosfera �e de aproximadamente 1000g=
m2 (dependendo

da altitude), quando de�nida 
omo � =
R
�dl, de tal forma que um CAE

verti
al de alt��ssima energia, ini
iado por um pr�oton ou n�u
leo de ferro por

exemplo, atinge o n�umero m�aximo de part��
ulas quando est�a pr�oximo �a su-

perf��
ie. Para ângulos zenitais maiores, ou seja, a
ima de 60o, a situa�
~ao

�e bem diferente. Chamamos os CAE's 
om tais ângulos de in
idên
ia, de


huveiros horizontais.

Sendo o 
omprimento de intera�
~ao de�nido 
omo; a distân
ia m�edia per-


orrida por uma part��
ula antes de interagir 
om as outras part��
ulas do meio

em que est�a atravessando, a espessura verti
al da atmosfera 
orresponde a

aproximadamente 11 
omprimentos de intera�
~ao, no 
aso dos pr�otons. Mas,

a 60o, a espessura da atmosfera equivale a 2 atmosferas verti
ais, 3 atmos-

feras a 70o e 6 a 80o. Para um 
huveiro realmente horizontal, a profundidade

atmosf�eri
a �e de 36000g=
m2, equivalente a 400 
omprimentos de intera�
~ao

dos pr�otons. Fi
a 
laro portanto que di�
ilmente um CAE de 
ara
ter��sti
a

hadrôni
a poder�a atingir o solo nestas 
ondi�
~oes . Os neutrinos s~ao as �uni
as

part��
ulas 
apazes de penetrar na atmosfera formando um CAE horizontal

pr�oximo ao dete
tor [6℄.

Para baixas energias, os neutrinos possuem se�
~ao de 
hoque de intera�
~ao

muito baixa, de tal modo que eles podem passar por toda a Terra sem in-

teragir 
om nada. Contudo, sua se�
~ao de 
hoque aumenta 
om a energia,

e um neutrino 
om 10EeV possui uma probabilidade de intera�
~ao � 10�5
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para 
ada 1000g=
m2 atravessadas8. Portanto sua se�
~ao de 
hoque de in-

tera�
~ao n~ao �e desprez��vel e o neutrino de alt��ssima energia pode interagir em

qualquer ponto ao longo de sua trajet�oria. Diferentemente, um pr�oton deve

interagir ap�os ter atravessado em torno de 90g=
m2, formando um 
huveiro

extremamente longe do dete
tor no 
aso dos 
huveiros horizontais.

Um 
huveiro induzido por um neutrino, tendo sido formado profunda-

mente na atmosfera, quando 
hega ao dete
tor, ainda \jovem", deve 
on-

ter uma 
omponente eletromagn�eti
a, in
luindo el�etrons e m�uons. Assim, a

frente do 
huveiro �e mais espessa e 
urva (R
urv =10km) que nos 
huveiros

que j�a tiveram um espa�
o maior para se desenvolver. A espessura da frente

do 
huveiro, que �e medida pelo tempo que a distribui�
~ao de part��
ulas da

frente desse leva para passar pelo dete
tor, varia 
onsideravelmente 
om a

distân
ia ao eixo de in
idên
ia do 
huveiro. Pr�oximo ao eixo a espessura �e

menor (�100ns) do que nas laterais (� 1�s), 
omo pode ser visualizado na

Figura 1.5.

Por outro lado, um 
huveiro horizontal ini
iado por um h�adron, 
ome�
ando

muito a
ima do solo, possui sua 
omponente eletromagn�eti
a absorvida pela

atmosfera, antes de atingir o dete
tor e, somente m�uons 
om energias da or-

dem de 1GeV al
an�
am o solo. A frente do 
huveiro, quando eventualmente

atinge o solo, possui a forma de um dis
o �no e quase plano, 
om um raio

de 
urvatura da ordem de 100km. O tempo que a frente do 
huveiro demora

para passar pelo dete
tor �e muito pequeno (�50ns), mesmo longe do eixo de

in
idên
ia do 
huveiro.

Portanto, dentre os 
huveiros horizontais, a distin�
~ao entre 
huveiros ini-

8Vide Equa�
~ao 2.4.
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shower front

after 1 atm. after 3 atm.

Figura 1.5: Desenvolvimento de um 
huveiro horizontal. �E mostrado a frente
de propaga�
~ao do 
huveiro (shower front), 
om sua 
as
ata eletromagn�eti
a
(eletromagneti
 
as
ade) ap�os uma atmosfera (after 1 atm.) e os m�uons 
om
altas energias (hard muons) ap�os três atmosferas (after 3 atm.) [43℄.


iados pr�oximo ou distante do dete
tor de superf��
ie, �e poss��vel no Obser-

vat�orio Auger. Um CAE pode ser 
riado no topo da atmosfera por qualquer

tipo de part��
ula prim�aria, enquanto que um 
huveiro horizontal pr�oximo ao

dete
tor prati
amente s�o pode ser ini
iado por um neutrino.

Sendo poss��vel se distinguir 
huveiros ini
iados por neutrinos de alt��simas

energias dos 
huveiros ini
iados por h�adrons, a quest~ao agora �e qual �e o


uxo dos neutrinos de alt��simas energias e se esse �e grande o su�
iente para

algum neutrino ser dete
tado no Auger. A a
eita�
~ao (ou volume �du
ial), de

13000 km3 sr, deste Observat�orio ser�a 
ompar�avel a dos maiores dete
tores

propostos espe
i�
amente para a f��si
a de neutrinos, 
uja a
eita�
~ao est�a em

torno de 6000 km3 sr, mas o Auger pode dete
tar neutrinos num intervalo

de energia muito maior [4℄.
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1.5 Fluxos de Neutrinos de Alt��ssimas

Energias

Neutrinos 
om energias de 1EeV s~ao produzidos juntamente 
om os raios


�osmi
os de mais alta energia, 
uja origem ainda �e motivo de muita espe
u-

la�
~ao. E no 
aso de fontes extragal�a
ti
as, tamb�em tem-se neutrinos sendo

produzidos nas intera�
~oes dos raios 
�osmi
os 
om a CMBR. Vamos mostrar

aqui, as previs~oes de 
uxo de neutrinos en
ontradas na referên
ia [4℄, no 
on-

texto do Observat�orio Auger. A Figura 1.6 mostra os 
uxos esperados por

algumas fontes 
omparado 
om 
uxo esperado de neutrinos atmosf�eri
os.

Os primeiros modelos de produ�
~ao de neutrinos em AGN assumiam a
el-

era�
~ao de part��
ulas nos n�u
leos desses objetos e os resultados s~ao 
hama-

dos na Figura 1.6, de AGN-92C e AGN-95C. Contudo, existe uma 
lasse

de AGN, os Blazares, emitindo jatos de part��
ulas 
om alt��ssimas energias

na nossa dire�
~ao. Part��
ulas a
eleradas nesses jatos podem atingir energias

bem maiores que nos modelos pre
edentes. �E o 
aso do modelo 
hamado de

AGN-95J na Figura 1.6.

Tamb�em foi 
onsiderado o modelo mais espe
ulativo, que a�rma que os

raios 
�osmi
os de alt��ssimas energias s~ao produzidos pelo de
aimento de TD's.

Nesses modelos os 
uxos dependem da raz~ao de inje�
~ao de part��
ulas X por

unidade de volume (usualmente denotado por p), dentre outros fatores. Dois

modelos de TD's s~ao mostrados na Figura 1.6 para ilustrar o quanto o 
uxo

pode variar dependendo do modelo. TD-92 possui p = 1:5 e forne
e um dos

mais baixos 
uxos previstos na referên
ia [36℄, n~ao sofrendo nenhum v��n
ulo

forte de dados experimentais. TD-96 possui p = 1 e o seu 
uxo pode estar
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Figura 1.6: Predi�
~ao do 
uxo de neutrinos (��), em fun�
~ao da energia (E�)
para v�arios modelos de fontes [4℄. Ver texto.
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limitado pelos v��n
ulos impostos pelos 
huveiros horizontais induzidos por

neutrinos.

CMB-91 e CMB-93 s~ao as previs~oes de 
uxos devido �a intera�
~ao dos raios


�osmi
os de alt��ssimas energias vindos de fontes extragal�a
ti
as 
om a CMBR

e s~ao um resultado direto do Limite GZK.

O n�umero de eventos esperados por ano segundo a referên
ia [4℄ em um

dos s��tios do Auger est�a na Tabela 1.1. MSR(R1) e GRV 95 
orrespondem �as

se�
~oes de 
hoque utilizadas para o 
�al
ulo. Podemos 
omparar os n�umeros

desta tabela 
om um n�umero de aproximadamente 1 a 10 eventos por ano


om energias entre 0.1EeV e 10EeV, em um dete
tor 
omo o ICECUBE [1℄.

Fontes MRS(R1) GRV95 Energia(GeV)

AGN � 92C 2:5=0:4 2=0:3 106 < E < 108

AGN � 95C 1:5=0:2 1:2=0:2 106 < E < 108

AGN � 95J 7=2:1 5:5=1:6 108 < E < 1010

CMB � 91 0:5=0:2 0:4=0:1 1010 < E < 1011

CMB � 93 0:2=0:06 0:13=0:04 108 < E < 1012

TD � 92 12=4 7=2:4 109 < E < 1013

TD � 96 1:4=0:5 0:9=0:3 1010 < E < 1012

Tabela 1.1: N�umero de eventos de neutrinos por ano para diferentes 
uxos e
se�
~oes de 
hoque. O primeiro n�umero dentro das 
olunas MRS(R1) e GRV
95, 
orresponde �a a
eita�
~ao 
al
ulada por uma aproxima�
~ao geom�etri
a, 
on-
siderando in
lusive 
huveiros 
ujo eixo n~ao passam pelo dete
tor. O segundo

orresponde a uma simula�
~ao (pessimista) feita por m�etodo de Monte Car-
lo. A �ultima 
oluna mostra o intervalo de energia dos eventos esperados.
Eventos 
orrespondentes a um dos s��tios (de 3000km2) do Auger [4℄.

Modelos que prevêem a
elera�
~ao de pr�otons nos jatos de mat�eria emitidos

nas gal�axias ativas 
omo AGN-95J e alguns modelos de de
aimento de TD's
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vistos na Figura 1.6 e na Tabela 1.1, predizem 
uxos de neutrinos 
om um

n�umero de eventos mensur�avel, mesmo que esses tenham sido 
al
ulados de

maneira bem pessimista, ou seja, aproximando-se sempre as estimativas de

forma que o resultado �nal, seja o n�umero mais baixo poss��vel de eventos.

Para neutrinos 
riados em n�u
leos de AGN's, 
omo nos modelos AGN-92C e

AGN-95C, a energia est�a entre 1PeV e 100PeV, sendo mais favor�aveis para

serem medidos em dete
tores 
onven
ionais de neutrinos, 
om volumes de

1km3. A dete
�
~ao de neutrinos resultantes da intera�
~ao de raios 
�osmi
os


om a CMBR, pare
e ser muito dif��
il 
om o dete
tor do projeto Auger. Em

todo 
aso, o Auger �e su�
ientemente grande para servir 
omo uma importante

ferramenta para explorar os neutrinos de alt��ssimas energias [4℄.

1.6 A Propor�
~ao de Sabor nas Fontes

Extragal�a
ti
as

Nos objetos extragal�a
ti
os 
omo AGN's e GRB's, pr�otons (p) a
elerados

interagem 
om f�otons (
) gerando p��ons (�) que se forem 
arregados, ao

de
a��rem produzem m�uons (�) e neutrinos (�) segundo:

p + 
 ! �� + n(p)

����! �� + ��(���)

����! e� + �e(��e) + ���(��) (1.4)

Assim, os modelos mais simples esperam uma fra�
~ao de neutrinos de sabor
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eletrôni
o, muôni
o e tauôni
o 
omo segue:

�e : �� : �� = 1 : 2 : 0 (1.5)

Mas para os modelos um pou
o mais elaborados, essa raz~ao pode mu-

dar. Para Protheroe e Szabo, por exemplo, existem duas 
ara
ter��sti
as

adi
ionais [10℄:

1. 
uxo de �e devido ao es
ape de neutrons, ) �e : �� = 1 : 1:75;

2. 10% do 
uxo de neutrinos �e devido a intera�
~oes pp,

) �e : �� : �� = 1 : 1 : (0:07 � 0:1).

E assim ter��amos uma propor�
~ao entre os sabores dada por:

�e : �� : �� = 0:6 : 1:0 :< 0:01 (1.6)

Des
onsiderando as 
ara
ter��sti
as do dete
tor, um 
uxo de �� 
orrespon-

dente a mais de 1% do total, pode ser um ind��
io de novas propriedades para

os neutrinos. Estas propriedades podem ser massa, ângulo de mixing e at�e

momento magn�eti
o. Fenômenos devidos a estas propriedades podem ser por

exemplo, as os
ila�
~oes de sabor no v�a
uo, 
ampos magn�eti
os e na mat�eria.
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Cap��tulo 2

O Double Bang

Vimos at�e aqui que o Observat�orio Pierre Auger possui um poten
ial 
om-

par�avel ao dos maiores dete
tores de neutrinos de alt��ssimas energias j�a plane-

jados. Tamb�em sabemos que em fontes extragal�a
ti
as, onde provavelmente

os raios 
�osmi
os de mais alta energia s~ao formados, neutrinos do el�etron (�e)

e do m�uon (��) s~ao 
riados, mas uma pequena fra�
~ao de neutrinos do tau (�� )

�e esperada, mesmo nos modelos mais elaborados. Tanto os modelos de a
el-

era�
~ao Bottom-Up quanto os Top-Down1 di�
ilmente produzem neutrinos do

tau. No �ultimo 
aso, pode-se esperar que, no de
aimento das part��
ulas pe-

sadas, todos os sabores de neutrinos sejam formados em iguais propor�
~oes,

mas a grande maioria dos neutrinos esperados segundo estes modelos vem do

de
aimento de p��ons2, que n~ao possuem 
omo produto neutrinos do tau.

Pode ser interessante um m�etodo para se distinguir entre os sabores dos

neutrinos para que se possa estudar esses modelos. Al�em disso, a dete
�
~ao

de um 
uxo de �� 
ompar�avel ao de �� e �e, seria um ind��
io e at�e uma

poss��vel 
on�rma�
~ao de fenômenos 
omo os
ila�
~ao e propriedades 
omo mo-

1Vide Cap��tulo 5.
2Vide por exemplo, [38℄.
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mento magn�eti
o para os neutrinos. O problema seria ent~ao, 
omo dete
tar

ou diferen
iar os �� dos �� e �e. Temos a seguir, dois tipos de sinais propostos:

Ausên
ia de Absor�
~ao pela Terra [11℄;

A
ima de 1PeV, �e e �� s~ao absorvidos via 
orrente-
arregada no interi-

or da Terra. Neutrinos do tau produzem l�eptons � que sempre possuem


omo um dos resultados do de
aimento um �� , mas 
om menor energia.

Double Bang [8℄;

Neste 
aso um �� interage no \
ampo de vis~ao" do dete
tor 
riando

uma 
as
ata de part��
ulas e um � que de
ai formando uma segunda


as
ata. Assim, espera-se obter dois sinais dentro do \
ampo de vis~ao"

do dete
tor 
om uma 
ara
ter��sti
a espe
���
a.

2.1 Ausên
ia de Absor�
~ao pela Terra

No 
aso do estudo da ausên
ia de absor�
~ao pela Terra 
om o Auger, os

neutrinos devem ser quase perfeitamente horizontais (dentro de � 2o). Eles

devem tamb�em interagir dentro de uma regi~ao onde a possibilidade do tau

de
air dentro da �area de dete
�
~ao seja grande, pois �e o 
huveiro formado pelo

de
aimento do tau que vai ser dete
tado. A energia do neutrino deve estar

entre aproximadamente 0.2EeV (
uxo alto, 

� �10km) e 6EeV (intensidade

do sinal alta, 

� �300km). Para os neutrinos vindos de ângulos a
ima da

superf��
ie do solo, as intera�
~oes ter~ao o
orrido nos Andes aproximadamente

a 50km oeste do dete
tor, e para os eventos vindos abaixo da superf��
ie, as

intera�
~oes ter~ao o
orrido no subsolo ao redor do dete
tor. Os limites para a
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dete
�
~ao desses eventos s~ao bastante severos. Algumas simula�
~oes j�a feitas

mostram que a a
eita�
~ao m�axima para estes eventos o
orre 
om neutrinos

de energia em torno de um pou
o mais de 0.1EeV e que 80% dos neutrinos

dete
tados possuem ângulos de in
idên
ia vindos de baixo do solo [43℄.

O limite de sensibilidade do Auger - de�nido 
omo o 
uxo de neutrinos

a
ima do qual, no m��nimo um evento ser�a observado a 
ada três anos - �e

mostrado na Figura 2.1 juntamente 
om 
uxos esperados de v�arias fontes.

As linhas es
uras indi
am a sensibilidade (de 0:3 eventos por ano) segundo

duas 
ondi�
~oes de trigger diferentes para neutrinos do el�etron e do m�uon

interagindo na atmosfera. A sensibilidade para os 
huveiros induzidos por

neutrinos do tau est~ao em vermelho.

GZK

GRB

TD & SMRP

AGN

0.3 tau  events per year 

for 3 or 4 triggered stations
Auger sensitivity (0.3 events per year)

BLL

eV
18

3 tau  events per year @ 10

Figura 2.1: Compara�
~ao dos 
uxos (dI=dE) em fun�
~ao da energia (energy)
previstos para as v�arias fontes de neutrinos e a sensibilidade do Auger de no
m��nimo 1 evento a 
ada 3 anos [43℄.
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Para intera�
~oes padr~ao de neutrinos na atmosfera, 
ada s��tio do Obser-

vat�orio Auger possui 10km3 equivalentes em �agua, ou seja, �e 
omo se o Auger

fosse um tanque de �agua 
om 10km3 de volume. Assim, somente os modelos


lassi�
ados 
omo espe
ulativos por [48℄ forne
em um 
uxo 
apaz de gerar

um n�umero de eventos dete
t�avel. Um 
huveiro induzido por um tau, no en-

tanto, en
ontra um alvo equivalente a 1000km3 de �agua se tiver uma energia

de 3EeV. C�al
ulos j�a feitos mostram que pode-se esperar da ordem de 3 a 6

eventos por ano somente de neutrinos devido �a intera�
~ao dos raios 
�osmi
os


om a CMBR [43℄.

Somente o Auger pode dete
tar este tipo de evento. A
ima de 0.1EeV a

Terra n~ao �e transparente para os neutrinos e os neutrinos do tau e do m�uon

sofrem intera�
~oes su
essivas via 
orrente-
arregada que reduzem suas energias

abaixo de 10PeV, misturando o sinal do que seria um neutrino de alt��ssima

energia 
om os numerosos sinais dos neutrinos de energia mais baixa [11℄.

Portanto, a m�axima distân
ia que os neutrinos devem atravessar em meio ao

solo ou ro
has �e em torno de 100km para que o n�umero de intera�
~oes permita

um l�epton tau es
apar 
om energia a
ima de 0.1EeV. Somente neutrinos hor-

izontais interagindo nas montanhas ou no subsolo pr�oximos ao observat�orio

permitem isso [43℄.

A
ima de 5EeV, o de
aimento do tau o
orre a mais de 250km do ponto

da sua 
ria�
~ao, por isso a regi~ao de energia para que 
huveiros formados pelo

da
aimento do tau sejam dete
tados em um dete
tor 
om � 50km de lado

est�a entre 0.1EeV e 5EeV.
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Figura 2.2: Esquema de um evento do tipo Double Bang o
orrendo em um
dete
tor de neutrinos. Para um neutrino 
om energia da ordem de 1PeV,
as 
as
atas formadas podem ser vistas por um dete
tor 
omo DUMAND ou
AMANDA. Os pontos indi
am os m�odulos, 
om as fotomultipli
adoras do
dete
tor, e os 
��r
ulos indi
am o n�umero de f�otons dete
tados [8℄.

2.2 Double Bang

O Double Bang foi proposto ini
ialmente para dete
tores do tipo DUMAND,

onde a energia dos neutrinos deveria estar em torno de 1PeV para que os dois


huveiros se formassem dentro do dete
tor [8℄. Um evento dessa natureza

pode ser visto na Figura 2.2.

DUMAND, 
ujo projeto j�a foi rejeitado, faz parte de uma primeira gera�
~ao
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de dete
tores, utilizando t�e
ni
as desenvolvidas para se atuar em um grande

volume de �agua, a uma profundidade da ordem de 1km dentro do o
eano. Is-

so �e feito para se eliminar ru��dos devido aos m�uons da radia�
~ao 
�osmi
a, que

s~ao 
riados na atmosfera. Sua dimens~ao seria da ordem de 100m. A segunda

gera�
~ao de grandes dete
tores de neutrinos de altas energias �e 
omposta por

dete
tores 
omo AMANDA [49℄, 
onstru��do no polo sul e Baikal (NT200) [50℄,

em opera�
~ao no Lago Baikal, Sib�eria. Foram esses dete
tores que mostraram

a possibilidade de se 
onstruir teles
�opios de grandes �areas para se fazer as-

tronomia 
om neutrinos de altas energias. A pr�oxima gera�
~ao de dete
tores

�e 
omposta por uma extens~ao do AMANDA, NESTOR [51℄, ANTARES [52℄

e ICECUBE [53℄, que devem possuir volumes efetivos da ordem de 0:1km3

ou maior, 
apazes de dete
tar neutrinos de fontes extragal�a
ti
as.

Voltando a Figura 2.2, �a esquerda e abaixo, temos um 
huveiro 
riado por

um neutrino do tau, que interagindo via 
orrente-
arregada 
om um quark,

gerou um 
huveiro de 
ara
ter��sti
a hadrôni
a. O tra�
o indi
a a trajet�oria

do tau e no topo da Figura, �a direita, est�a o segundo 
huveiro devido ao

de
aimento do l�epton tau. O n�umero de f�otons dete
tados por 
ada segmento

foi 1011 : 5� 106 : 2� 1011.

Desde que a massa do tau �e de �1.8GeV, um l�epton tau de 1.8PeV e


t (aproximadamente a distân
ia per
orrida antes de de
air, no referen
ial

pr�oprio, j�a que a velo
idade da part��
ula �e pr�oxima a da luz) igual a 91�m,

deve andar uma distân
ia de aproximadamente 90m no dete
tor. Por isso

um dete
tor 
om tamanho dessa ordem �e ne
ess�ario.

Vamos estudar agora a possibilidade de se observar eventos do tipoDouble

Bang atrav�es do Observat�orio Auger utilizando o dete
tor de 
uores
ên
ia, e
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n~ao mais o dete
tor de superf��
ie, 
ujo todas as an�alises foram dire
ionadas

at�e aqui.

2.2.1 A Geometria do Dete
tor

Basi
amente, o que foi 
onsiderado para determinar se um evento do tipo

Double Bang pode ser dete
tado foi a geometria obede
ida pelo dete
tor

de 
uores
ên
ia, que est�a esquematizada na Figura 2.3. Como �e mostrado

nessa �gura, 
onsideramos apenas os 
asos em que os 
huveiros se afastam

do dete
tor, pois quando o seu eixo de in
idên
ia �e tal que os 
huveiros se

aproximam, uma grande quantidade de luz �Cerenkov 
hega at�e o dete
tor

juntamente 
om a luz de 
uores
ên
ia, impedindo uma an�alise pre
isa dos

dados [54℄.

O 
ampo de vis~ao do dete
tor de 
uores
ên
ia, estar�a 
ompreendido entre

os ângulos pr�oximos da horizontal (� 2o) e 30o. Considerando o dete
tor que

dever�a �
ar no 
entro do observat�orio, o 
ampo de vis~ao engloba um raio de

30km em torno desse. Assim, poderemos determinar quais s~ao os ângulos �

pass��veis de dete
�
~ao e a partir de que altura h os 
huveiros entram no 
ampo

de vis~ao do dete
tor.

2.2.2 A Cinem�ati
a do Double Bang

Na Figura 2.2, a luz da primeira 
as
ata �e o que vai medir a energia trans-

ferida ao quark, de�nida 
omo E1. A energia medida pelos f�otons dete
tados

vindos do tau e da 
as
ata formada pelo seu de
aimento, nos d�a a energia E�

do tau 
om ex
e�
~ao daquela 
arregada pelos neutrinos vindos do de
aimento

desse. Assim, ET = E1+E� �e aproximadamente a energia ini
ial do neutrino
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ω

hCampo de

    Visao
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Bang

primeiro
Bang

Incidencia
 Eixo de

θ

Figura 2.3: Geometria obede
ida pelo dete
tor de 
uores
ên
ia para que um
evento seja dete
tado. O valor de h indi
a a altura a partir da qual um
evento pode ser dete
tado. A vari�avel ! mostra a distân
ia, medida no eixo
de in
idên
ia do 
huveiro, per
orrida pelos dois 
huveiros dentro do 
ampo de
dete
�
~ao. Ambos os valores, de h e de !, dependem do ângulo de in
idên
ia
do 
huveiro.
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do tau. Tamb�em de�nimos a fra�
~ao da energia ini
ial do neutrino transferida

ao quark 
omo y = E1=ET , que deve ser prati
amente igual para neutrinos

e anti-neutrinos.

Em uma intera�
~ao via 
orrente-
arregada, hyi �e � 0:25 para energias da

ordem de 1PeV [9℄. Chamando a energia do neutrino ini
ial de E� (� ET ),

ent~ao temos hE1i �
1
4
E� , sobrando 75% da energia para o tau, ou hE� i �

3
4
E�. No de
aimento subseq�uente do tau, a energia E2 depositada ser�a de

aproximadamente 2
3
hE� i quando o de
aimento �e de natureza hadrôni
a (o

que a
onte
e � 64% das vezes). Portanto, E2 �
2
3
� 3

4
E� = 1

2
E� e assim,

a raz~ao m�edia entre a energia depositada no segundo bang e no primeiro �e

dada por E2=E1 � 2. Essa �e uma 
ara
ter��sti
a desse tipo de evento que

pode ser levada em 
onta para eliminar ru��dos de fundo [8℄.

No 
aso do Auger, 
omo as energias s~ao mais altas, temos algumas mu-

dan�
as em rela�
~ao aos valores 
al
ulados para os dete
tores 
omo DUMAND.

Primeiro porque a
ima de 0.1EeV hyi � 0:2 [9℄ e segundo, porque a distân
ia

per
orrida pelo tau no referen
ial do observador (o nosso referen
ial) varia

linearmente 
om a energia.

Agora, hE1i �
1
5
E� e hE2i �

2
3
hE� i �

2
3
4
5
E� = 8

15
E� e a rela�
~ao entre E1

e E2 �e dada por:

E2

E1
=

8
15
E�

1
5
E�

=
8

3
� 2:67 (2.1)


om a distân
ia que o tau viaja no nosso referen
ial antes de de
air igual a:

L = 

t (2.2)

onde 
 = E=m em unidades naturais (
 = 1), t �e o tempo de vida m�edia do
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tau e 
 �e a velo
idade da luz, sendo que o produto 
t �e aproximadamente a

distân
ia per
orrida pelo tau no referen
ial pr�oprio, j�a que para alt��ssimas

energias a velo
idade da part��
ula �e � 
.

2.3 O N�umero de Eventos

O fator mais importante na an�alise da possibilidade de se dete
tar Double

Bang 's 
om os dete
tores de 
uores
ên
ia do Auger, �e o n�umero de eventos

esperados por ano. Este n�umero �e 
al
ulado pela equa�
~ao:

Neventos =
Z Emax

Emin
[��(E)� A� T � 
��� Pint � �℄ dE (2.3)

onde,

� Emin e Emax s~ao os limites de energia para o neutrino prim�ario, tal que

seja poss��vel se dete
tar o Double Bang.

� ��(E) = 
uxo total de neutrinos emitidos na fonte, por unidade de

energia, �area, tempo e ângulo s�olido;

� A = �area de dete
�
~ao;

� T = per��odo de dete
�
~ao;

� 
 = por�
~ao de ângulo s�olido que o dete
tor pode observar do 
�eu, para

os eventos do tipo Double Bang ;

� � = fra�
~ao do tempo na qual o dete
tor de 
uores
ên
ia poder�a fun-


ionar;

33



� Pint = probabilidade de intera�
~ao do neutrino na atmosfera;

� � = e�
iên
ia do dete
tor para uma determinada energia. No 
aso,

deve ser levado em 
onta a energia do primeiro bang.

Para 
al
ular o n�umero de eventos 
om essa equa�
~ao, vamos usar os 
uxos

(��) dados pelos modelos 
omentados na se�
~ao 1.5, referên
ias [14, 36, 38℄.

A �area de dete
�
~ao �e 
al
ulada 
onsiderando que o dete
tor de 
uores
ên
ia

do Auger enxerga 
huveiros num raio de at�e 30km de distân
ia, portanto

A = �r2 � 2827km2 � 2:8 � 109m2. O per��odo T de dete
�
~ao 
onsiderado

ser�a de 1ano = 31.5�106s e o tempo dentro desse per��odo que o dete
tor

vai estar fun
ionando 
orresponde a 10% do total, 
omo foi visto na se�
~ao

1.3, ou seja, � = 0:1. O ângulo s�olido 
, o intervalo de integra�
~ao sobre a

energia (Emin,Emax) e a e�
iên
ia � ser~ao mostrados logo ap�os os resultados

das simula�
~oes no Cap��tulo 3 pois dependem destes, e a probabilidade de

intera�
~ao de um neutrino na atmosfera (Pint), veremos mais detalhadamente

nos pr�oximos par�agrafos.

Vamos 
onsiderar que a atmosfera da Terra tenha aproximadamente

6 � 1023 mol�e
ulas para 
ada grama de mat�eria. Esta hip�otese �e razo�avel

pois a atmosfera �e formada por 80% de nitrogênio. Mas 15g de N2 
orre-

sponde a aproximadamente 6� 1023� 30 nu
leons e portanto, 1g de N2, que

�e a mol�e
ula mais abundante na atmosfera, possui aproximadamente 1024

nu
leons.

Numa profundidade de 1000g=
m2, teremos ent~ao um n�umero (NT ) aprox-

imado de 1024 � 1000 nu
leons por 
m2. Como as se�
~oes de 
hoque de um

neutrino e um anti-neutrino s~ao quase iguais, e 
om energia de aproximada-
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mente 1EeV podem ser extrapoladas para 10�32
m2, teremos h��i � NT =

10�32
m2 � 1027
m�2 = 10�5.

A probabilidade de intera�
~ao �e dada por,

Pint = 1� e�h��i�NT � h��i �NT = 10�5 (2.4)

para 
ada 1000g=
m2 de atmosfera atravessada, independentemente de ser

um neutrino ou um anti-neutrino.

No pr�oximo Cap��tulo mostramos os resultados das simula�
~oes dos Double

Bang 's feitas primeiramente 
om a parametriza�
~ao de Gaisser-Hillas e depois

utilizando-se o programa CORSIKA de simula�
~ao de CAE's.
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Cap��tulo 3

Resultados

O primeiro m�etodo utilizado para veri�
ar a possibilidade de se dete
tar o

Double Bang 
om o dete
tor de 
uores
ên
ia do Auger foi 
om a parametriza�
~ao

de Gaisser-Hillas [55℄. Foi-nos indi
ado posteriormente que essa parametriza�
~ao

n~ao atendia nossas ne
essidades e 
ome�
amos a fazer simula�
~oes num�eri
as

de CAE's 
om o programa CORSIKA [56℄-[60℄. Esse programa foi feito orig-

inalmente para o experimento Kas
ade, mas vem sofrendo adapta�
~oes para

sua utiliza�
~ao na regi~ao de altas energias do Auger.

3.1 A Parametriza�
~ao de Gaisser-Hillas

A Equa�
~ao 3.1 mostra a fun�
~ao introduzida por T. K. Gaisser e M. Hillas 
o-

mo uma simples parametriza�
~ao anal��ti
a de 
huveiros verti
ais de alt��ssimas

energias,

N(X) = Nmax

�
X

Xmax

�Xmax=�
exp(Xmax �X)=� (3.1)

onde, X �e a profundidade atmosf�eri
a (em g=
m2), Nmax �e o n�umero m�aximo

de part��
ulas no desenvolvimento do 
huveiro, Xmax �e a profundidade onde
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o
orre Nmax e � �e um parâmetro de 
omprimento, que pode ser interpretado


omo o livre 
aminho m�edio da part��
ula prim�aria do 
huveiro. Um 
hu-

veiro hadrôni
o, verti
al, de alt��ssima energia �e muito bem ajustado por esta

parametriza�
~ao utilizando � = 70g=
m2 [56℄.

As Figuras 3.1 e 3.2 mostram o desenvolvimento de Double Bang 's 
om

a energia do neutrino prim�ario de 1EeV. O eixo verti
al mostra o n�umero de

part��
ulas e o horizontal, a profundidade da atmosfera em g=
m2. Foi uti-

lizada a parametriza�
~ao de Gaisser-Hillas, impondo-se a altitude da primeira

intera�
~ao na atmosfera, e que o segundo 
huveiro se ini
iasse ap�os a distân
ia

que o � , 
om uma energia pr�oxima de 1EeV, per
orre antes de de
air e ini-


i�a-lo.

Nestas �guras podemos ver 
omo �e o desenvolvimento longitudinal, ou

seja, o n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade na atmosfera, de

um evento do tipo Double Bang 
om a profundidade atmosf�eri
a medida no

eixo do 
huveiro. Para um ângulo de 45o, o Auger est�a a uma profundidade de

aproximadamente 1250g=
m2 e para 70o, a profundidade �e �2600g=
m2. No

gr�a�
o �a direita e a
ima na Figura 3.2, podemos ver um exemplo bem 
laro

de 
omo deve ser o desenvolvimento longitudinal de um Double Bang. Nesse


aso, ainda falta veri�
ar se o 
ampo de vis~ao do dete
tor ir�a enxergar os dois

m�aximos, pois o primeiro m�aximo pode ter o
orrido em uma profundidade

que o dete
tor ainda n~ao al
an�
a.

As 
r��ti
as a esse m�etodo vieram pela forma 
omo �e determinado o m�aximo

(Xmax) do 
huveiro e tamb�em porque para ângulos grandes, ou seja, maiores

que � 60o, o per�l longitudinal de um CAE, aparentemente n~ao se enquadra

bem �a Equa�
~ao 3.1. O m�aximo foi determinado por uma equa�
~ao linear 
om
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Figura 3.1: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2 para uma in
lina�
~ao de 45o, segundo a parametriza�
~ao
de Gaisser-Hillas. As altitudes da primeira intera�
~ao s~ao de 31, 33, 35, 38,
40 e 45km da esquerda para a direita e de 
ima para baixo.
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Figura 3.2: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2 para uma in
lina�
~ao de 70o, segundo a parametriza�
~ao
de Gaisser-Hillas. As altitudes da primeira intera�
~ao s~ao de 16, 20, 24 e 28km
da esquerda para a direita e de 
ima para baixo.
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a energia, do tipo Xmax = a� Energia+ b, a e b sendo 
onstantes.

O pr�oximo passo foi veri�
ar se existiam programas que simulassem 
hu-

veiros ini
iados por neutrinos, mas o que se en
ontrou �e que eles podem


onsiderar apenas neutrinos do el�etron e do m�uon no desenvolvimento do


huveiro, e n~ao podem 
onsiderar 
omo part��
ula prim�aria, nenhum sabor de

neutrino.

3.2 Simula�
~oes 
om o CORSIKA

A maneira mais vi�avel de simular o Double Bang, foi atrav�es da simula�
~ao

de 
huveiros 
ujos pr�otons s~ao as part��
ulas prim�arias. Em prin
��pio, n~ao

�e poss��vel se distinguir um CAE ini
iado por um pr�oton de um ini
iado

por um neutrino somente pelo seu desenvolvimento longitudinal, ou pelos

parâmetros 
omo Xmax. As 
ara
ter��sti
as que podem nos dizer se um CAE

foi 
riado por um neutrino, vem por exemplo, do Double Bang ou do que foi

dis
utido nas Se�
~oes 1.4 e 2.1. Por isso, a
reditamos que 
huveiros simulados


om as part��
ulas prim�arias sendo pr�otons, podem nos ajudar a investigar a

possibilidade doDouble Bang, pelo menos em uma primeira an�alise. N~ao faria

mais parte do es
opo deste projeto, fazer implementa�
~oes em programas de

simula�
~ao para que esses 
onsiderassem neutrinos 
omo part��
ulas prim�arias.

Essa n~ao pare
e ser uma tarefa trivial.

Primeiramente, utilizamos a vers~ao 5.62 do CORSIKA. Essa vers~ao, dispon��vel

at�e ent~ao, simulava 
huveiros 
om ângulos de in
lina�
~ao de at�e 60o, 
on-

siderando a atmosfera da Terra plana. Para ângulos maiores, a aproxima�
~ao

de que a Terra �e plana, n~ao �e mais v�alida e somente a re
ente vers~ao 6.00

pode simular 
huveiros 
om ângulos de in
idên
ia pr�oximos de 90o. A vers~ao
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mais re
ente, tamb�em possui algumas adapta�
~oes nos modelos de intera�
~ao

utilizados para a regi~ao de energias em que o Observat�orio Pierre Auger vai

trabalhar.

Os gr�a�
os das Figuras 3.3 e 3.4 foram feitos utilizando-se a vers~ao 5.62.

Temos Double Bang 's simulados 
om a energia do neutrino prim�ario igual

a 0.5EeV e 1EeV. O porquê dessas energias �e bem simples: i) Energias

menores do que 0.5EeV, geram um primeiro bang 
om energia menor que

0.1EeV, que est�a abaixo de um limite de e�
iên
ia a
eit�avel para o dete
tor

de 
uores
ên
ia, 
onsiderado aqui 
omo sendo de 10%. ii) Energias a
ima

de 1EeV propor
ionam uma vida m�edia para o tau no nosso referen
ial, que

gera os dois bangs muito longe um do outro (

� � 40:4km) em 
ompara�
~ao


om o 
ampo de vis~ao do dete
tor, que pode ser visto na Figura 2.3. Os

ângulos de in
idên
ia s~ao de 60, 45 e 30 graus e, 60, 55 e 50 graus para 
ada

energia respe
tivamente. As Tabelas 3.1 e 3.2 sintetizam essas informa�
~oes .

Com a vers~ao 6.00, utilizamos as mesmas energais, mas ângulos de in-


idên
ia iguais a 45, 55, 65 e 75 graus. Ver Tabelas 3.3 e 3.4.

Observando os eventos 
om ângulo de in
idên
ia at�e aproximadamente

45o e energia 0.5EeV, podemos per
eber que os 
huveiros do Double Bang

podem se superpor de forma a aparentar um �uni
o 
huveiro. Mesmo assim,

a
reditamos que estes eventos possam ser 
ara
terizados 
omoDouble Bang 's,

n~ao sendo 
onfundidos 
om CAE's ordin�arios, porque o n�umero m�aximo de

part��
ulas nessa soma analisado juntamente 
om o desenvolvimento longitu-

dinal do 
huveiro, n~ao se assemelham ao de um CAE 
omum.
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Figura 3.3: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2 para in
lina�
~oes de 30o, 45o e 60o de 
ima para baixo.
A energia do neutrino prim�ario �e de 0.5EeV.
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Figura 3.4: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2 para in
lina�
~oes de 50o, 55o e 60o de 
ima para baixo.
A energia do neutrino prim�ario �e de 1EeV.
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� 1a int. 

� 
os � 2a int. h h (g/
m2) !

30o 27.5 17.5 10 13 168 15
45o 24.3 14.3 10 11 230 15.6
60o 20.1 10.1 10 8.7 327 17.4

Tabela 3.1: Tabela dos parâmetros utilizados na simula�
~ao 
om a vers~ao
5.62 do CORSIKA e energia do neutrino prim�ario de 0.5EeV. O ângulo �
mede a in
lina�
~ao do eixo de in
idên
ia do 
huveiro, 1a int. �e a altitude da
primeira intera�
~ao, 

� 
os � �e a proje�
~ao no eixo verti
al, da distân
ia que
o tau per
orre antes de de
air, 2a int. �e a altitude em que o tau de
ai. h e
! est~ao rela
ionados �a geometria do dete
tor. As unidades s~ao em km, 
om
ex
e�
~ao de onde est�a espe
i�
ado.

� 1a int. 

� 
os � 2a int. h h (g/
m2) !

50o 31 26 5 10.3 257 16
55o 28.2 23.2 5 9.5 290 16.6
60o 25.2 20.2 5 8.7 327 17.4

Tabela 3.2: Tabela dos parâmetros utilizados na simula�
~ao 
om a vers~ao 5.62
do CORSIKA e energia do neutrino prim�ario de 1EeV. O ângulo � mede a
in
lina�
~ao do eixo de in
idên
ia do 
huveiro, 1a int. �e a altitude da primeira
intera�
~ao, 

� 
os � �e a proje�
~ao no eixo verti
al, da distân
ia que o tau
per
orre antes de de
air, 2a int. �e a altitude em que o tau de
ai. h e ! est~ao
rela
ionados �a geometria do dete
tor. As unidades s~ao em km, 
om ex
e�
~ao
de onde est�a espe
i�
ado.
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Figura 3.5: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2, simulados 
om a vers~ao 6.00 do CORSIKA, para
in
lina�
~oes de 45o, 55o, 65o e 75o da esquerda para a direita, de 
ima para
baixo. A energia do neutrino prim�ario �e de 0.5EeV.
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Figura 3.6: Gr�a�
os do n�umero de part��
ulas em fun�
~ao da profundidade
atmosf�eri
a em g=
m2, simulados 
om a vers~ao 6.00 do CORSIKA, para
in
lina�
~oes de 45o, 55o, 65o e 75o da esquerda para a direita, de 
ima para
baixo. A energia do neutrino prim�ario �e de 1EeV.
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� 1a int. 

� 
os � 2a int. h h (g/
m2) !

45o 24.3 14.3 10 11 231 15.6
55o 19.6 11.6 8 9.5 291 16.6
65o 15.5 8.5 7 7.7 377 18.2
75o 10.2 5.2 5 5.5 515 21.3

Tabela 3.3: Tabela dos parâmetros utilizados na simula�
~ao 
om a vers~ao
6.00 do CORSIKA e energia do neutrino prim�ario de 0.5EeV. O ângulo �
mede a in
lina�
~ao do eixo de in
idên
ia do 
huveiro, 1a int. �e a altitude da
primeira intera�
~ao, 

� 
os � �e a proje�
~ao no eixo verti
al, da distân
ia que
o tau per
orre antes de de
air, 2a int. �e a altitude em que o tau de
ai. h e
! est~ao rela
ionados �a geometria do dete
tor. As unidades s~ao em km, 
om
ex
e�
~ao de onde est�a espe
i�
ado.

� 1a int. 

� 
os � 2a int. h h (g/
m2) !

45o 33.6 28.6 5 11 231 15.6
55o 28.2 23.2 5 9.5 291 16.6
65o 22.1 17.1 5 7.7 377 18.2
75o 13.5 10.5 3 5.5 515 21.3

Tabela 3.4: Tabela dos parâmetros utilizados na simula�
~ao 
om a vers~ao 6.00
do CORSIKA e energia do neutrino prim�ario de 1EeV. O ângulo � mede a
in
lina�
~ao do eixo de in
idên
ia do 
huveiro, 1a int. �e a altitude da primeira
intera�
~ao, 

� 
os � �e a proje�
~ao no eixo verti
al, da distân
ia que o tau
per
orre antes de de
air, 2a int. �e a altitude em que o tau de
ai. h e ! est~ao
rela
ionados �a geometria do dete
tor. As unidades s~ao em km, 
om ex
e�
~ao
de onde est�a espe
i�
ado.
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3.3 N�umero de Eventos e Con
lus~oes

Com rela�
~ao ao desenvolvimento longitudinal do n�umero de part��
ulas de um

evento do tipo Double Bang, pode-se dizer que esse tipo de evento, possui

poten
ial para ser visualizado pelo dete
tor de 
uores
ên
ia do Observat�orio

Pierre Auger. Levando em 
onsidera�
~ao a geometria b�asi
a que deve ser

obede
ida para um evento ser dete
tado, que pode ser vista na Figura 2.3,

vimos que �e poss��vel eventos do tipoDouble Bang o
orrerem dentro do 
ampo

de vis~ao desse Observat�orio.

A an�alise dos gr�a�
os da se�
~ao anterior, mostra que no 
aso de energias

iguais a 0.5EeV para o neutrino prim�ario, os ângulos pass��veis de dete
�
~ao

est~ao entre 55o e 75o, o que propor
iona um ângulo s�olido 
 de aproxi-

madamente 2 esferorradianos. Pelos resultados da se�
~ao 2.2.2, a energia do

primeiro bang �e 0.1EeV e, por ser menor que a do segundo, usamos essa en-

ergia para 
onsiderar a e�
iên
ia � do dete
tor, que �e de aproximadamente

10% nesse 
aso [61℄.

Para a energia do neutrino prim�ario de 1EeV, o ângulo s�olido 
ompreende

ângulos entre 55o e 65o sendo que 
 �e igual a 1 esferorradiano aproximada-

mente. A energia do primeiro bang �e 0.2EeV, 
om uma e�
iên
ia de dete
�
~ao

� = 20%.

Es
olhemos assim, os limites de integra�
~ao entre 0.5EeV e 1EeV. Tamb�em


onsideremos o produto ��
 
onstante ao longo do intervalo de integra�
~ao,

j�a que no limite inferior, � � 
 = 0:1 � 2 = 0:2 e no superior, � � 
 =

0:2� 1 = 0:2.

Como Pint �e de aproximadamente 10�5 para 
ada 1000g/
m2 e a primeira
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intera�
~ao deve o
orrer em altitudes de 100g/
m2 em m�edia, vamos 
onsiderar

Pint = 10�6. Usando os 
uxos de neutrinos dados nas referên
ias [14, 36, 38℄,

que s~ao os três maiores 
uxos da Figura 1.6, 
al
ulamos o n�umero de eventos

que podem ser esperados por ano em um dos s��tios do Auger utilizando a

Equa�
~ao 2.3. No 
�al
ulo da Equa�
~ao 2.3, o produto A�T�
���Pint�� �e


onsiderado 
onstante e integramos apenas ��(E)dE. Modelos en
ontrados

em outras referen
ias, forne
em 
uxos baixos para serem dete
tados pelo

Observat�orio Auger nesta faixa de energia (ver Figura 1.6).

A Tabela 3.5 mostra o n�umero de eventos 
al
ulados de a
ordo 
om 
ada

modelo para as energias dos neutrinos prim�arios entre 0.5EeV e 1EeV. O

n�umero de eventos foi 
al
ulado multipli
ando-se o resultado da Equa�
~ao

2.3 por 0.01, que �e a m�axima fra�
~ao de neutrinos do tau esperada, sem


onsiderarmos efeitos \n~ao padr~ao" 
omo os
ila�
~oes de sabor, por exemplo.

p Modelos �� (GeV�1m�2s�1sr�1) Neventosano
�1

0 TD - 92 4:30� 10�2E�1:77 8� 10�2

0.5 TD - 92 1:05� 10�5E�1:58 10�3

- AGN - 95J 9:90� 10�3E�2 2� 10�4

1 TD - 92 2:00� 10�9E�1:3 5� 10�5

1.5 TD - 92 7:90� 10�10E�1:3 2� 10�5

1 TD - 96 7:08� 10�4E�2:4 10�9

Tabela 3.5: Tabela 
om os resultados �nais: N�umero de eventos multipli
ado
por 0.01, 
orrespondente �a fra�
~ao esperada de neutrinos do tau.

De a
ordo 
om os resultados obtidos, somente o modelo TD - 92 pode

gerar um 
uxo de neutrinos su�
ientemente alto para que se tenha uma

estat��sti
a razo�avel de eventos do tipo Double Bang dete
tados pelo Obser-

vat�orio Pierre Auger. Lembrando que o limite de sensibilidade �e 
onsiderado
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omo 0.3 eventos por ano, apenas o parâmetro p = 0 nesse modelo, forne
e

um 
uxo pr�oximo ao limite m��nimo para se ter uma boa estat��sti
a de Double

Bang 's durante o tempo de fun
ionamento previsto para o observat�orio. O

parâmetro p = 0 �e utilizado nos modelos para 
ordas 
�osmi
as super
ondu-

toras, mas segundo a referên
ia [38℄, 
ordas 
�osmi
as super
ondutoras s~ao

bastante improv�aveis.
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Cap��tulo 4

Estudando Os
ila�
~oes de

Neutrinos Atrav�es de Fontes

Extragal�a
ti
as

Neutrinos possuem massas diferentes de zero? Se a resposta for a�rmativa,

que tipo de part��
ulas - Dira
 ou Majorana - s~ao os neutrinos? As respostas

a quest~oes desse tipo, fundamentais na f��si
a de neutrinos, talvez possam ser

respondidas pelo Auger se ele dete
tar neutrinos do tau.

Massas diferentes de zero e outras 
ara
ter��sti
as 
omo ângulo de mis-

tura (mixing) apare
em naturalmente em varia�
~oes da teoria de intera�
~ao

eletrofra
a padr~ao de Glashow-Salam-Weinberg [62℄. Essa teoria, apesar de

muito bem su
edida fenomenologi
amente, de um ponto de vista te�ori
o

pare
e in
ompleta. A des
oberta de efeitos asso
iados a massa diferente

de zero para os neutrinos, pode ter grandes 
onseq�uên
ias na bus
a pelos


aminhos para se ir al�em do modelo padr~ao.

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

su��rem massas diferentes de zero, �e a os
ila�
~ao. As os
ila�
~oes de neutrinos
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foram 
onsideradas pela primeira vez por Ponte
orvo quando apenas um tipo

de neutrino era 
onhe
ido [63℄. Muito antes do problema do neutrino solar

ter sido proposto em 1980, Ponte
orvo apontou que poss��veis efeitos de os-


ila�
~ao deveriam ser levados em 
onta na interpreta�
~ao dos experimentos 
om

neutrinos solares.

Com rela�
~ao a esses experimentos, o 
uxo de neutrinos dete
tados pelo

experimento de Homestake [64℄ aparentemente mostra uma anti
orrela�
~ao


om as atividades solares, ou seja, quanto maior a atividade no Sol, menor �e

o 
uxo de neutrinos dete
tados. Se essa anti
orrela�
~ao for verdadeira a ex-

pli
a�
~ao mais razo�avel para o problema dos neutrinos solares pode envolver

momento magn�eti
o para os neutrinos. Isso, porque as atividades solares

est~ao asso
iadas aos 
ampos magn�eti
os no Sol. Se os 
ampos magn�eti
os

s~ao grandes, a atividade solar �e alta. Ent~ao, os neutrinos formados nas

rea�
~oes nu
leares no interior do Sol que s~ao neutrinos de \m~ao-esquerda"1,

podem sofrer uma pre
ess~ao de spin pela intera�
~ao do seu suposto momento

magn�eti
o diferente de zero 
om os 
ampos magn�eti
os solares. Essa pre-


ess~ao, pode torn�a-los neutrinos de \m~ao-direita", que n~ao sofrem intera�
~ao

e portanto n~ao podem ser dete
tados expli
ando o d�e�
it no 
uxo. Quanto

maior a atividade solar, menor o 
uxo dete
tado de neutrinos.

Neste Cap��tulo, veremos 
omo os efeitos provo
ados por um poss��vel mo-

mento magn�eti
o para os neutrinos, podem ser estudados observando-se neu-

trinos formados em fontes 
osmol�ogi
as distantes.

1Os termos \m~ao-esquerda" e \m~ao-direita" referem-se �a quiralidade de uma part��
ula
que �e de�nida 
omo a proje�
~ao do spin da part��
ula, na dire�
~ao do momento linear da
mesma.
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4.1 Os
ila�
~oes de Sabor Induzidas por Mo-

mento Magn�eti
o

Supondo que os neutrinos tenham momento magn�eti
o n~ao nulo (�� 6= 0),

ent~ao ao passarem por um 
ampo magn�eti
o, estar~ao sujeitos a uma pre
ess~ao

de spin. Se �� for su�
ientemente grande pode provo
ar uma mudan�
a na

heli
idade do neutrino. Al�em disso, dependendo do termo de massa no la-

grangeano, os neutrinos poder~ao ser part��
ulas de Dira
 ou de Majorana, e

uma mudan�
a na heli
idade desses provo
a altera�
~ao de sabor, de maneiras

distintas:

1. Se forem part��
ulas de Dira


�iL (ativo) ! �jR (est�eril)

) Mudan�
a no 
uxo total medido; pois a mudan�
a de heli
idade nesse


aso, simplesmente muda um neutrino de m~ao-esquerda (padr~ao) para

um neutrino de m~ao-direita que n~ao sofre qualquer intera�
~ao, n~ao po-

dendo ser dete
tado e alterando, portanto, a medida do 
uxo total.

2. Se forem part��
ulas de Majorana

NiL (ativo) ! NjR (i 6= j) = �
jR (ativo)

)Mudan�
a na 
omposi�
~ao do 
uxo; que o
orre porque o neutrino sofre

uma mudan�
a de heli
idade juntamente 
om uma 
onjuga�
~ao de 
arga,

transformando um neutrino de m~ao-esquerda de um determinado sabor

em um anti-neutrino de m~ao-direita, que tamb�em �e dete
t�avel, mas 
om

sabor diferente do original.
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Nos par�agrafos anteriores, i; j = e; �; � e L;R designam a heli
idade do

neutrino. L para neutrinos de m~ao-esquerda (Left-handed) e R para neutrinos

de m~ao-direita (Right-handed). O super��ndi
e 
 indi
a a opera�
~ao 
onjuga�
~ao

de 
arga e identi�
a um anti-neutrino.

�E poss��vel que mudan�
as na heli
idade do neutrino, induzidas pelo ��

afetem a intensidade e/ou 
omposi�
~ao do 
uxo medido dos neutrinos. Mas

�e 
laro que outros fenômenos ainda podem 
ausar o mesmo efeito, tais 
omo

os
ila�
~oes no v�a
uo (
om ângulos de mixing 6= 0) ou os
ila�
~oes devido a

efeitos de mat�eria (MSW).

Resolvendo a equa�
~ao de evolu�
~ao temporal en
ontrada nas referên
ias

[12℄ e [65℄, por exemplo:

i

 
_��L
_�
�R

!
=

1

2E

 
m2

1 2E�B
2E�B m2

2

! 
��L
�
�R

!
(4.1)

pode-se determinar a probabilidade de 
onvers~ao de um estado de m~ao-

esquerda (��) em um estado de m~ao-direita (�
� ) por:

P��L�
�R(x) =
(4E�B)2

(4E�B)2 +�m2
sen2

8<
:
"
(�B)2 +

�
�m

4E

�2# 1
2

x

9=
; (4.2)

onde, E = energia do neutrino, � = momento magn�eti
o de transi�
~ao (a n~ao

ser quando for sub-��ndi
e que designa sabor muôni
o), B = 
ampo magn�eti
o

intergal�a
ti
o, �m = m2
2 �m2

1 e x = distân
ia de propaga�
~ao .

Analisando a Equa�
~ao 4.2, observamos que ela �e 
omposta basi
amente

de dois termos: um termo de os
ila�
~ao e a sua amplitude, sendo que essa �e

dada por (4E�B)2

(4E�B)2+�m2 . Observando melhor o termo de amplitude, vemos que

a probabilidade de 
onvers~ao pode ser 
onsiderada e�
iente quando �m �
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4E�B, pois se �m � 4E�B, a amplitude da probabilidade de 
onvers~ao


hega a 1=2 e se �m� 4E�B, 
hega a zero, tornando imposs��vel a 
onvers~ao

de sabor.

Nas Figuras de 4.1 at�e 4.4, 
onsideramos o 
aso de uma fonte extra-

gal�a
ti
a a uma distân
ia x = 1000Mp
 emitindo neutrinos 
om energia

E = 1EeV. Consideramos tamb�em, um 
ampo magn�eti
o intergal�a
ti
o

B = 10nG.
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-15

10
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-13

∆m [eV
2
]

0.0

0.2

0.4

0.6

P
ν

L
ν

R

Figura 4.1: Gr�a�
o da varia�
~ao de probabilidade de 
onvers~ao de sa-
bor do neutrino (P�L�R) em fun�
~ao de �m. Consideramos um momento
magn�eti
o para o neutrino sendo de � = 10�16�B. Os outros parâmetros s~ao:
x = 1000Mp
, E = 1EeV e B = 10nG.

O Gr�a�
o da Figura 4.1 mostra que para os parâmetros utilizados para

uma fonte extragal�a
ti
a e o momento magn�eti
o do neutrino de 10�16�B, a

probabilidade de 
onvers~ao de sabor 
ome�
a a ser signi�
ativa 
om �m �
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10�14eV2. Para valores de �mmaiores que 10�13eV2, a probabilidade �e muito

pequena.
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Figura 4.2: Gr�a�
o da varia�
~ao de probabilidade de 
onvers~ao de sabor do
neutrino (P�L�R) em fun�
~ao do momento magn�eti
o (�) deste. Considerou-se
aqui, �m = 10�13eV2. Os outros parâmetros s~ao: x = 1000Mp
, E = 1EeV
e B = 10nG.

No Gr�a�
o da Figura 4.2, vemos que 
om �m = 10�13eV2, a prob-

abilidade de 
onvers~ao se torna muito pequena para valores de momento

magn�eti
o � < 10�16�B. �E bom lembrar de que nesta an�alise estamos 
on-

siderando apenas a amplitude de probabilidade, sem olhar para o termo de

os
ila�
~ao. Se este for o 
aso, mesmo 
om o valor de � sendo maior que

10�16�B, propor
ionando uma amplitude de probabilidade n~ao desprez��vel,

se tivermos � � 9 � 10�15�B, por exemplo, n~ao temos probabilidade de

os
ila�
~ao pois o argumento do sen2, �e nulo.
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Figura 4.3: Valores de �m e �, 
aso a probabilidade de 
onvers~ao de sabor
do neutrino seja de 1%. Os outros parâmetros s~ao: x = 1000Mp
, E = 1EeV
e B = 10nG.
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�E interessante estudarmos quais os valores que �m e � podem admitir

para uma determinada probabilidade de 
onvers~ao de sabor. Podemos obser-

var no gr�a�
o da Figura 4.3, os valores que estes parâmetros podem possuir

no 
aso de uma probabilidade de 1%.
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Figura 4.4: Valores de �m e � para probabilidades de 
onvers~ao de sabor
de 1% (preto) e 10% (vermelho). Os outros parâmetros s~ao: x = 1000Mp
,
E = 1EeV e B = 10nG.

Na Figura 4.4, �zemos a 
ompara�
~ao das probabilidades de 1% e 10%.

Assim, podemos per
eber que os valores de �m podem ser menores e os do

momento magn�eti
o � maiores, quanto maior for a probabilidade de 
on-

vers~ao.

De uma maneira mais realista, temos que 
onsiderar o espe
tro de energia

dos neutrinos. A Figura 4.5, mostra que na verdade, n~ao se tem faixas bem
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de�nidas para os parâmetros de os
ila�
~ao , mas sim, uma regi~ao poss��vel.
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Figura 4.5: Gr�a�
o dos valores de �m e � para uma fonte extragal�a
ti
a
emitindo neutrinos 
om energias entre 0.1EeV e 1EeV. Os outros parâmetros
s~ao: x = 1000Mp
, E = 1EeV e B = 10nG.

Se, no futuro, 
onseguirmos medir a raz~ao entre os sabores dos neutrinos

e virmos que �e de aproximadamente �e : �� : �� = 1 : 2 :< 0:01, 
on�rmando

o modelo segundo Protheroe e Szabo, que espera uma pequena por�
~ao de

neutrinos do tau provindos de fontes extragal�a
ti
as, ent~ao seus momentos

magn�eti
os e �m's v~ao estar ex
lu��dos da regi~ao 
inza do Gr�a�
o da Figura

4.5, e assim teremos limites para seus valores.
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4.2 Con
lus~ao

Com o estudo de fontes extragal�a
ti
as 
omo AGN's e GRB's pode-se 
hegar

a � � 10�16�B sendo que a astrof��si
a \tradi
ional" possui 
omo limite

� < 1:4�10�12�B [12℄. Basta que o 
uxo observado de neutrinos do tau seja

menor que 1% do total e que se 
onhe�
a os outros parâmetros de os
ila�
~ao,


omo pode ser visto no Gr�a�
o da Figura 4.2.

Observando-se o Gr�a�
o da Figura 4.1, vemos que um dos resultados da

Equa�
~ao 4.2 �e de que a probabilidade de 
onvers~ao de sabor �e e�
iente quando

�m < 10�14eV2, quando a probabilidade �e maior que 60%2. Assim, pode-se

dizer que o limite para o momento magn�eti
o do neutrino, de � < 10�16�B,

s�o pode ser al
an�
ado 
aso �m < 10�14eV2.

Talvez isso possa ser melhor visualizado pelo Gr�a�
o da Figura 4.5. Nela

vemos que se, por exemplo, �m < 10�13eV2, 
omo um 
uxo de neutrinos do

tau menor que � 1% ex
lui a regi~ao 
inza do Gr�a�
o, ent~ao � <� 10�16�B.

Consideramos um valor de �m � 10�13eV2 pois neste 
aso a fonte possui

energias de at�e 0.1EeV, n~ao uma energia �xa de 1EeV 
omo nos 
asos ante-

riores.

2A probabilidade aqui n~ao �e pr�oxima de 100%, por 
ausa dos outros parâmetros uti-
lizados n~ao permitindo que o valor do sen2 seja igual a 1.
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Cap��tulo 5

AGN's, GRB's, TD's e outras

fontes

A 
ompreens~ao dos fenômenos que podem a
elerar os raios 
�osmi
os de

alt��ssimas energias [66℄-[69℄ �e ainda limitada, podendo-se distinguir entre

duas 
lasses de pro
essos: os 
en�arios Top-Down e os Bottom-Up. No primeiro,

os raios 
�osmi
os s~ao produzidos a partir do de
aimento de part��
ulas \X"

super massivas, asso
iadas 
om teorias de grande uni�
a�
~ao. Tais part��
ulas,


om massas ultrapassando energias da ordem de 1ZeV, podem ser ejetadas

por TD's formados no in��
io do Universo durante transi�
~oes de fase, 
ausadas

por quebras espontâneas de simetria implementadas pelas teorias de grande

uni�
a�
~ao. No 
en�ario Bottom-Up, a energia �e transferida para part��
ulas


arregadas ini
ialmente em repouso, atrav�es de intera�
~oes eletromagn�eti
as

padr~ao.
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5.1 Me
anismos de A
elera�
~ao Bottom-Up

Dentre os me
anismos de a
elera�
~ao do tipo Bottom-Up, pode-se distinguir

dois tipos de me
anismos:

1. A
elera�
~ao direta por 
ampos el�etri
os muito fortes dentro ou pr�oximo

de objetos muito 
ompa
tos 
omo estrelas de neutrons, por exemplo.

Este me
anismo n~ao forne
e uma lei de potên
ia naturalmente, 
omo

�e observada no espe
tro de energia dos raios 
�osmi
os;

2. A
elera�
~ao atrav�es de ondas de 
hoque, 
onhe
ido 
omo me
anismo de

Fermi [67℄. Este me
anismo forne
e naturalmente uma lei de potên
ia.

Independentemente dos detalhes do me
anismo de a
elera�
~ao , a m�axima

energia (Emax) que uma part��
ula de 
arga Ze pode ganhar em um determi-

nado ambiente de tamanho R, �e [43℄:

Emax � �Z

 
B

1�G

! 
R

1kp


!
1018eV (5.1)

onde B �e o 
ampo magn�eti
o no ambiente do objeto a
elerador e �, a e�-


iên
ia do me
anismo. Esta 
ondi�
~ao �e muito bem apresentada no diagrama

de Hillas (Figura 5.1). Pode-se observar que s~ao pou
as as fontes que satis-

fazem a 
ondi�
~ao imposta pela Equa�
~ao 5.1.

5.1.1 Explos~oes de Supernovas

As explos~oes de Supernovas gal�a
ti
as podem expli
ar o espe
tro de energia

observado para os raios 
�osmi
os at�e a regi~ao do \joelho" (�1PeV), simples-

mente re
orrendo a um tipo de an�alise dimensional.
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Figura 5.1: Tamanho (size) e 
ampo magn�eti
o (magneti
 �eld) de poss��veis
fontes de raios 
�osmi
os de alt��ssimas energias. Como exemplo, podemos ver
que as fontes que est~ao abaixo da linha vermelha pontilhada n~ao s~ao 
apazes
de a
elerar pr�otons at�e energias a
ima de 100EeV, pois o produto BR �e muito
pequeno. [43℄.
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�E sensato assumir que para a
elerar um pr�oton at�e uma energia E, o

tamanho R do a
elerador, deve ser maior que o Raio de Larmor RLarmor da

part��
ula, no 
ampo magn�eti
o B respons�avel pela a
elera�
~ao. Em unidades

naturais (e = 
 = 1), isso �e expresso por:

R > RLarmor =
E

B
(5.2)

forne
endo uma energia m�axima,

E < BR (5.3)

ou, se substituirmos B � 1�G e R �1kp
, que s~ao valores t��pi
os em uma

explos~ao de supernova na Equa�
~ao 5.3, 
hegamos ao valor da m�axima a
el-

era�
~ao de um raio 
�osmi
o na nossa gal�axia segundo os modelos do tipo

Bottom-Up.

�
Emax

100PeV

�
�

"
B

1�G

# "
R

1kp


#
(5.4)

E introduzindo na Equa�
~ao 5.4 as ine�
iên
ias no pro
esso de a
elera�
~ao, que

s~ao da ordem de � � 10�2 [1℄, re
uperamos a Equa�
~ao 5.1, 
om um valor

para Emax � 1015eV (1PeV).

5.1.2 N�u
leos Ativos de Gal�axias

Os AGN s~ao as fontes mais brilhantes do Universo, alguns estando t~ao longe,

que trazem informa�
~oes do in��
io dos tempos, logo ap�os o Big Bang. Seus

me
anismos devem ser muito poderosos e 
ompa
tos, pois a luminosidade

desses objetos variam, segundo as observa�
~oes feitas, mais de uma ordem de

magnitude em per��odos de tempo t~ao 
urtos quanto um dia [1℄.
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and dust jet

gas clouds

accretion disk

black hole

Figura 5.2: Gal�axia ativa, 
om um dis
o de a
r�es
imo (a

retion disk) de
mat�eria e um par de jatos (jets). O n�u
leo da gal�axia �e 
omposto por um
bura
o negro (bla
k hole) 
om� 109 massas solares. Part��
ulas a
eleradas em

hoques no dis
o de a
re�
~ao ou nos jatos interagem 
om uma alta densidade
de f�otons (� 1014=
m3) [1℄.
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A Figura 5.2 mostra as prin
ipais 
ara
ter��sti
as de um AGN: Um dis
o

de a
r�es
imo de mat�eria 
omposto de estrelas e g�as 
aindo em um Bura
o

Negro, e devido a energia rota
ional desse, dois jatos s~ao lan�
ados na dire�
~ao

do momento angular, mas em sentidos opostos.

Feixes a
elerados pr�oximo ao bura
o negro s~ao lan�
ados de en
ontro a

mat�eria da gal�axia ativa, na sua maioria f�otons 
om uma densidade de at�e

1014=
m3. O espe
tro eletromagn�eti
o, desde ondas de r�adio at�e raios gama,

�e produzido nas intera�
~oes das part��
ulas a
eleradas 
om 
ampos magn�eti
os

e f�otons na gal�axia. O pro
esso �e semelhante ao mostrado na se�
~ao 1.1.

Como j�a foi dito na se�
~ao 1.5, os Blazares, que s~ao os AGN 
om seus jatos

dire
ionados ao observador, ou seja, 
om seus jatos apontados para n�os, s~ao

dentre esses objetos, os que podem emitir os maiores 
uxos de neutrinos

de alt��ssimas energias atrav�es da fotoprodu�
~ao de p��ons. Pr�otons e el�etrons

podem ser a
elerados at�e energias da ordem de 1EeV e, pela fotoprodu�
~ao de

p��ons neutros 
om os f�otons ultravioleta, produzir os f�otons de alta energia

observados.

Os pr�otons s~ao mais e�
ientes do que os el�etrons para transferir energia

na presen�
a dos 
ampos magn�eti
os dos jatos. Eles podem transferir energia

do n�u
leo do AGN para distân
ias maiores que 1p
 assim 
omo para o aque-


imento observado no dis
o de poeira a distân
ias maiores que 
entenas de

parse
s. Al�em disso, os pr�otons podem dar origem aos neutrinos e aos raios

gama 
om energias a
ima de 1TeV. Os el�etrons podem expli
ar somente os

raios gama e 
om energias menores que 1TeV.

As part��
ulas s~ao a
eleradas pelo me
anismo de Fermi em aglomerados

de mat�eria viajando 
om um fator de Lorentz (
) entre 10 e 100. Os bursts
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om dura�
~ao de um dia no referen
ial do observador, 
orrespondem ent~ao, a

um tamanho de 

�t � 10�2p
 no referen
ial pr�oprio, onde 
 �e a velo
idade

da luz e �t �e o tempo de dura�
~ao do burst observado aqui na Terra. Isso

nos diz que eles se pare
em mais 
om 
as
as se 
omparados ao tamanho do

jato de �1p
. A Figura 5.3 mostra a intera�
~ao de um raio gama na radia�
~ao

ambiente do AGN e depois no aglomerado de mat�eria lan�
ado em um jato.

Jet

black
hole

accretion disk

wind

γ-ray

~10
–2

pc

γ ~– 10

Figura 5.3: Esquema de um f�oton sendo a
elerado em um AGN. Pro
essos
deste tipo d~ao raz~ao aos 
omprimentos de onda observados na Terra [1℄.

A seguir, �e feita uma estimativa onde 0, se refere ao referen
ial ligado

ao aglomerado de mat�eria lan�
ado nos jatos, movendo-se 
om um fator de

Lorentz 
 relativo ao observador. Assim, a transforma�
~ao para o referen
ial

do observador �e dada por: R0 = 
R e E 0 = 1


E, para distân
ias e energias,
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respe
tivamente.

Da luminosidade L
 observada pelos f�otons, pode-se deduzir a densidade

de energia U 0

 dos f�otons no aglomerado de mat�eria lan�
ado nos jatos segundo:

U 0

 =

L0

�t

4
3
�R03

=
L
�t




1
4
3
�(

�t)3

=
3

4�
3
L



4�t2
(5.5)

Assumindo uma luminosidade de 1045erg=s, emitida em f�otons de energia

E
 = 10eV, ent~ao a densidade N 0

 de f�otons ser�a dada por:

N 0

 =

U 0



E 0



=

U 0




E

=

3

4�
3
L


E


1


3�t2
(5.6)

e utilizando a variabilidade mais forte observada na regi~ao de 1TeV de en-

ergia, ou seja, �t = 15min, estima-se N 0

 � 6:8 � 1014=
m3 se 
 = 10 e

N 0

 � 6:8� 1011=
m3 se 
 = 100.

Com tal densidade, o aglomerado de mat�eria �e totalmente opa
o aos

f�otons a
ima de 10TeV. Como f�otons 
om estas energias j�a foram observados,

devemos supor que f�otons de 10TeV est~ao abaixo da energia limite para a


ria�
~ao de pares pelo pro
esso 

 ! e+e�, ou seja,

Elim = 
E 0

lim � 10TeV (5.7)

e utilizando a Equa�
~ao 1.2,

Elim >
m2

e

E


2 > 10TeV

) 
 > 10 (5.8)

Por isso, pare
e ser 
onsistente usarmos 
 entre 10 e 100.
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Os pr�otons a
elerados ir~ao produzir p��ons via ressonân
ia � nas intera�
~oes


om os f�otons ultravioleta. A energia do pr�oton atingida por este pro
esso �e

dada na Equa�
~ao 5.9,

E 0
p =

m2
� �m2

p

4

1

E 0



Ep =
m2
� �m2

p

4E


2

Ep =
0:16EeV

E


2

) 1:6EeV < Ep < 160EeV (5.9)

10 < 
 < 100:

Sempre 
onsiderando 
 entre 10 e 100, os neutrinos do m�uon, ter~ao energia

dada por:

E� =
1

4
hxp!�iEp = 79PeV at�e 7.9EeV (5.10)

onde hxp!�i ' 0:2, �e a fra�
~ao da energia transferida, em m�edia, do pr�oton

para o p��on se
und�ario, produzido via ressonân
ia �. A fra�
~ao 1/4 �e porque


ada l�epton no de
aimento � ! ��� ! e�e���� 
arrega aproximadamente a

mesma energia.

A fra�
~ao de energia f� perdida pelo pr�oton para a produ�
~ao de p��ons

atravessando uma distân
ia R0 por um 
ampo de f�otons de densidade N 0

 �e,

f� =
R0

�p

= R0N 0


�p
!�hxp!�i (5.11)

onde, �p
 �e o 
omprimento de intera�
~ao do pr�oton e �p
!�!n�+ ' 10�28
m2

�e a se�
~ao de 
hoque de intera�
~ao do pr�oton 
om os f�otons para a produ�
~ao
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de p��ons, e utilizando 
 entre 10 e 100 na Equa�
~ao 5.11, obtemos o valor de

f� entre 3.8 e 0.038.

Da raz~ao de energia por unidade de tempo por unidade de volume ( _E),

forne
ida aos pr�otons de alt��ssimas energias, temos que a energia total forne
i-

da aos neutrinos �e 1
2
f�tH _E, onde tH = 1010anos �e o tempo de Hubble. O

fator 1/2 leva em 
onsidera�
~ao o fato de que metade da energia dos p��ons


arregados �e transferida aos neutrinos de m�uon, assim 
omo foi utilizado na

Equa�
~ao 5.10. O 
uxo de neutrinos pode ser 
al
ulado por:

�� =



4�

�
1
2
f�tH _E

�
E�

ef� (5.12)

onde o �ultimo fator 
orresponde a absor�
~ao dos pr�otons na fonte, isto �e, o


uxo observado de pr�otons �e uma fra�
~ao e�f� do 
uxo na fonte que �e 
apaz

de produzir p��ons.

De a
ordo 
om as observa�
~oes, _E = 4� 1044erg Mp
�3 por ano e o 
uxo

�� de neutrinos deve estar entre 8 � 105 e 2 neutrinos por km2 por ano,

sobre 4� radianos. O n�umero de eventos esperado em um dete
tor �e obtido

multipli
ando-se o 
uxo pela probabilidade de intera�
~ao de um neutrino no

volume do dete
tor e pode variar de 0.05 at�e 3000 por km2 por ano.

A grande in
erteza no 
�al
ulo do 
uxo de neutrinos vindos de AGN est�a

asso
iada ao fator 
. Isso porque a densidade de f�otons alvo no a
elerador

�e determinada por i) a luminosidade que �e diretamente observada, e ii) o

tamanho do objeto a
elerador que �e dado pelo tempo em que se observa

a varia�
~ao dos sinais vindos dos Blazares. Grandes valores de 
 reduzem

a densidade de f�otons alvo, porque eles reduzem a energia e expandem o

tamanho do alvo, no referen
ial do a
elerador. Conseq�uentemente, a fonte
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se torna transparente para f�otons e pr�otons de altas energias apesar da alta

luminosidade dos f�otons e 
urta dura�
~ao do sinal. Assumindo 
 = 1, pelo


ontr�ario, a fonte se torna 
ompletamente opa
a aos f�otons e pr�otons. Este

tipo de fonte possui uma emiss~ao muito pequena de part��
ulas de alt��ssimas

energias, mas a produ�
~ao de neutrinos vindos das 
olis~oes dos pr�otons 
om a

alta densidade de f�otons do ambiente pode dar os maiores 
uxos de neutrinos

previstos.

5.1.3 Bursts de Raios Gama

O 
uxo de neutrinos vindos de GRB pode ser 
al
ulado de maneira relativa-

mente independente do modelo que expli
a o fenômeno. Num evento desse

tipo, uma quantidade de energia muito grande �e liberada em quest~ao de se-

gundos (E � 1053erg) atrav�es de f�otons de alt��ssimas energias. A
redita-se

que nesse mesmo tipo de evento sejam tamb�em 
riados os raios 
�osmi
os de

mais alta energia. Essa asso
ia�
~ao de
orre de dois fatos:

1. Os GRB e os raios 
�osmi
os de mais alta energia s~ao produzidos provavel-

mente em fontes 
osmol�ogi
as;

2. A raz~ao m�edia em que energia �e depositada no Universo em forma de

radia�
~ao gama dos GRB �e similar a raz~ao de energia que pre
isa ser

injetada nos raios 
�osmi
os de mais alta energia para produzir o 
uxo

observado na regi~ao do \
al
anhar" do espe
tro.

As observa�
~oes apoiam um modelo em que estrelas de neutrons ou bura
os

negros depositam uma energia equivalente a uma massa solar em um raio de

aproximadamente 100km. Este estado na verdade �e opa
o. Os raios gama
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observados s~ao resultado de um 
hoque relativ��sti
o 
om 
 = 102 � 103 que

expande a massa ejetada por um fator 106 em um segundo. Os raios gama

s~ao produzidos pela a
elera�
~ao de el�etrons que emitem radia�
~ao s��n
rotron,

sofrendo tamb�em espalhamento Compton inverso. A asso
ia�
~ao de raios


�osmi
os 
om os GRB requer que energia 
in�eti
a no 
hoque seja 
onvertida

em a
elera�
~ao de pr�otons e el�etrons. Assume-se aqui que a e�
iên
ia em que

a energia 
in�eti
a �e 
onvertida em a
elera�
~ao de pr�otons �e a mesma para os

el�etrons. A produ�
~ao de neutrinos �e uma 
ara
ter��sti
a desse modelo pois os

pr�otons ir~ao fotoproduzir p��ons e, portanto, os neutrinos apare
em 
omo j�a

foi dis
utido, do de
aimento dos p��ons.

A Figura 5.4 mostra os valores de R0 e �R0. O Cal
ulo do 
uxo esperado

de neutrinos segue os mesmos passos utilizados para os AGN. Pela luminosi-

dade L
 observada de um GRB, podemos 
al
ular a densidade de f�otons na


amada de espessura �R0,

U 0

 =

(L
�t=
)

4�R02�R0
=

L


4�R02

2
(5.13)

e a fra�
~ao da energia utilizada na produ�
~ao dos p��ons ser�a,

f� �=
�R0

�p


f� '
L


E


1


4�t

��hxp!�i

4�
2
(5.14)

sendo que o seu valor f� �e de 0.14 para L
 = 1051erg s�1, E
 = 1MeV e


 = 300. Dadas todas as in
ertezas astrof��si
as, esta �e uma boa aproxima�
~ao

para evitar a integra�
~ao sobre o espe
tro dos f�otons.
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Figura 5.4: Cinem�ati
a de um GRB [1℄.
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Assim 
omo no 
aso dos AGN, a energia do pr�oton ser�a dada por E 0
p =

m2
�
�m2

p

4E0



e para o fator 
 e energia dos f�otons utilizados no 
�al
ulo de f�, temos,

Ep = 1:4� 1016eV (5.15)

e a energia do neutrino

E� =
1

4
hxp!�iEp ' 7� 1014eV (5.16)

O 
uxo pode ser 
al
ulado por uma equa�
~ao semelhante a Equa�
~ao 5.12

a menos do fator ef� e est�a em torno de �� = 8 � 104km�2ano�1 sobre 4�

radianos. O n�umero de eventos 
om a energia a
ima �
a em torno de 26 por

km2 por ano.

Nos �ultimos dois anos, des
obriu-se que ap�os o primeiro burst de raios

gama 
om energia t��pi
a da ordem de 1MeV, existe um 
uxo posterior de

f�otons (afterglow) desde raios-X at�e ondas de radio. Este 
uxo se
und�ario

deve ser resultado de 
olis~oes da massa ini
ial em expans~ao ultra-relativ��sti
a

e o meio ao seu redor.

Como vimos anteriormente, o maior 
uxo esperado de neutrinos vindos de

GRB possui energia de � 1014eV. Isso o
orre pois EpE
 � 2�1017
2GeV2 no

referen
ial do observador e, para 
 = 100 e E
 = 1MeV temos pr�otons 
om

energias da ordem de 2PeV. Como os neutrinos re
ebem aproximadamente

5% da energia dos pr�otons (E� = 1
4
hxp!�iEp), a energia dos neutrinos ser�a

de � 1014eV. No 
aso de f�otons t��pi
os de um afterglow, 
om energia igual

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

esperadas para os neutrinos. Entretanto, um 
uxo esperado de � 50=km2
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por ano sobre 4� radianos infelizmente pare
e ser muito pequeno para ser

dete
tado [28℄.

5.2 Me
anismos de A
elera�
~ao Top-Down

Defeitos topol�ogi
os 
omo; 
ordas 
�osmi
as (super
ondutoras ou n~ao), monopo-

los magn�eti
os e domain walls, s~ao topologi
amente est�aveis, mas eventual-

mente podem liberar parte de suas energias na forma de quantas massivos, as

part��
ulas X, 
om massas da ordem de 1025eV t��pi
as das teorias de grande

uni�
a�
~ao. Essas part��
ulas de
aem logo em seq�uên
ia, em l�eptons e quarks

do modelo padr~ao.

Os quarks, interagem fortemente formando um jato de h�adrons que re-

sulta tipi
amente em 104 � 105 m�esons e b�arions. Assume-se ent~ao que

estes h�adrons podem dar raz~ao a grande parte do 
uxo de raios 
�osmi
os

de alt��ssimas energias, assim 
omo um 
uxo 
onsider�avel de neutrinos.

5.2.1 Espe
tro de Inje�
~ao de Nu
leons, Raios-
 e Neu-

trinos

Assume-se que 
ada part��
ula X de
ai em um l�epton e um quark, 
ada um


om energia aproximadamente metade da massamX da part��
ula X. O quark

dar�a origem ao jato de h�adrons de onde apare
em nu
leons, raios-
 e neutri-

nos, sendo que os �ultimos dois s~ao resultado do de
aimento de p��ons neutros e


arregados no jato hadrôni
o. Tamb�em �e o 
anal hadrôni
o que deve produzir

o maior n�umero de part��
ulas e por isso usa-se esse 
anal para se estimar os


uxos.

O espe
tro dos h�adrons no jato, pode ser 
al
ulado utilizando-se 
ro-
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modinâmi
a quânti
a, tornando 
apaz a 
ompara�
~ao dos resultados 
om os

dados de a
eleradores na regi~ao de energia entre GeV e TeV. Contudo, existe

muita in
erteza ao se extrapolar estes resultados para as altas energias dos

raios 
�osmi
os na regi~ao do \
al
anhar".

O espe
tro de inje�
~ao , isto �e, o n�umero de pat��
ulas produzidas por

unidade de tempo e intervalo de energia, de um tipo a, onde a pode ser N

para nu
leons, 
 para raios gama e � para neutrinos, pode ser es
rito 
omo,

�a(Ei; ti) =
dnX(ti)

dti

2

mX

dNa(x)

dx
(5.17)

onde, x � 2Ei=mX , Ei �e a energia liberada na inje�
~ao e dNa=dx a fun�
~ao

des
revendo a produ�
~ao de part��
ulas de tipo a a partir do quark original.

A Equa�
~ao 5.18 mostra o termo da Equa�
~ao 5.17 que forne
e a raz~ao de

part��
ulas X por unidade de tempo ti devido ao 
olapso ou aniquila�
~ao de

TD's,

dnX(ti)

dti
= �mp

Xt
�4+p
i (5.18)

onde � e p s~ao 
onstantes adimensionais 
ujos valores dependem do pro
esso

espe
���
o envolvendo diferentes tipos de TD's.

Por exemplo, p = 1 para pro
essos envolvendo 
olapso de 
ordas 
�osmi
as

ou estados ligados de monopolos-antimonopolos, enquanto p = 0 para pro-


essos envolvendo 
ordas 
�osmi
as super
ondutoras. A 
onstante � depende,

entre outros fatores, da densidade de TD's envolvidos no pro
esso espe
i�-


amente 
onsiderado.

A fun�
~ao dNa=dx pode ser expressa de duas maneiras distintas:
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1. Espe
tro motivado por QCD ;

dNh

dx
=

15

16
x�1:5(1� x)2 se x0 � x � 1;

sendo zero para outros valores de x e x0 
orrespondendo a um 
orte de

energia em � 1GeV.

Assumindo que 3% de nu
leons nos jatos e o resto p��ons, pode-se es
r-

ever o espe
tro 
omo:

dNN(x)

dx
= (0:03)

dNh(x)

dx

dN
(x)

dx
=
�
0:097

3

�
2
Z 1

x

1

x0
dNh(x

0)

dx0
dx0

sendo que o espe
tro de neutrinos �e similar ao dos f�otons.

2. Espe
tro fenomenol�ogi
o;

O 
uxo medido de raios gama na regi~ao de 100MeV de energia pode

vin
ular o espe
tro de inje�
~ao para energias a
ima de aproximadamente

50EeV. Baseado nesses v��n
ulos, alguns autores têm sugerido a seguinte

fun�
~ao dNa=dx,

dNN(x)

dx
= ANx

�1:5;
dN�(x)

dx
=

dN
(x)

dx
= A
x

�2:4

impondo-se que a raz~ao entre os f�otons e nu
leons a energias de 100EeV,

seja de aproximadamente 10.

Finalmente, assumindo uma inje�
~ao uniforme de energia, o 
uxo de raios


�osmi
os, ou seja, o n�umero de part��
ulas por unidade de �area, tempo, ângulo

s�olido e energia, pode ser obtido.
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Me
anismos do tipo Top-Down prevêem que na fonte, f�otons e neutrinos

s~ao formados em uma propor�
~ao at�e 10 vezes maior que os h�adrons. Assim,

se houver um dom��nio na dete
�
~ao de raios 
 ou neutrinos al�em do limite

de GZK, pode ser um sinal de de
aimento de part��
ulas super-pesadas ou

intera�
~oes de TD's. Vale notar tamb�em, que medidas da radia�
~ao 
 no in-

tervalo de 10MeV - 0.1TeV, feitas por exemplo pelo experimento EGRET,

podem impor limites para o 
uxo proveniente da produ�
~ao de f�otons ness-

es me
anismos, e 
onseq�uentemente, na abundân
ia de TD's ou part��
ulas

super-pesadas.
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Con
lus~oes Gerais

Neutrinos de alt��ssimas energias, possuem um grande poten
ial para se es-

tudar e 
onfrontar os modelos de a
elera�
~ao dos raios 
�osmi
os que sofrem

atenua�
~ao devido ao Limite GZK. Juntamente 
om v�arios teles
�opios espe
i�-


amente planejados para se estudar neutrinos, 
omo AMANDA e ICECUBE,

o Observat�orio Pierre Auger, projetado para dete
tar 
huveiros atmosf�eri
os

extensos 
om energias a
ima de 10EeV, possui um grande poten
ial para se

estudar neutrinos 
om energias da ordem de 1EeV.

Estudamos a possibilidade desse observat�orio dete
tar eventos do tipo

Double Bang, que podem ser provo
ados por neutrinos de sabor tauôni
o in-

teragindo no topo da atmosfera. Chuveiros atmosf�eri
os extensos horizontais

dete
tados no Observat�orio Auger, podem 
ara
terizar neutrinos mas n~ao o

seu sabor. J�a os Double Bang 's s�o podem ser provo
ados pelos neutrinos de

sabor tauôni
o. Com essa distin�
~ao, a possibilidade de se estudar os
ila�
~oes

de sabor se torna evidente. Em parti
ular, estudamos os
ila�
~oes induzidas

por um poss��vel momento magn�eti
o diferente de zero para os neutrinos.

A n~ao dete
�
~ao de Double Bang 's no Observat�orio Auger pode tornar

poss��vel a obten�
~ao de limites muito menores para os momentos magn�eti
os

dos neutrinos, da ordem de 10�16�B 
ontra 10�12�B forne
ido pela astrof��si
a
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onven
ional, pois 
om o Auger estaremos dete
tando neutrinos de fontes


osmol�ogi
as 
om distân
ias da ordem de 1Gp
.

Um n�umero de eventos muito pequeno deve ser esperado. Segundo o

modelo de Defeito Topol�ogi
o TD - 92, 
om o parâmetro p = 0.5, se os neu-

trinos de sabor muôni
o formados na fonte, 
hegarem ao Observat�orio 
om

sabor tauôni
o, teremos 1 evento a 
ada 10 anos. Os Defeitos Topol�ogi
os

forne
em os maiores 
uxos de neutrinos de alt��ssimas energias. Assim, mes-

mo a dete
�
~ao de um �uni
o evento do tipo Double Bang em um intervalo de

v�arios anos pode trazer grandes 
onseq�uên
ias para a f��si
a de part��
ulas, as-

trof��si
a e a f��si
a de raios 
�osmi
os. Por isso, somente por essa possibilidade,

seria muito interessante se o Observat�orio Pierre Auger estivesse preparado

para analisar a poss��vel dete
�
~ao de eventos do tipo Double Bang.
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