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Resumo

Faz-se aqui o estudo da detecgdo de neutrinos (v) de altas energias (E, >
10° GeV) no Observatério Pierre Auger usando os detectores de fluorescéncia.

Introduzimos todo o conhecimento experimental dos raios césmicos, em conjunto
com a fenomenologia das particulas elementares, para que o estudo da deteccao possa
ser entendido de forma bastante geral.

Raios césmicos de até 10'° eV vém de fontes em nossa galdxia; ja as particulas
acima de 10'® eV ndo sdo confinadas no campo magnético da galdxia. Portanto,
acredita-se que estas particulas sejam de origem extra-galdtica. Porém, sua natureza
continua completamente desconhecida.

Existem varios modelos que resultam em diferentes fluxos de neutrinos de altissimas
energias. Independente do modelo, estes neutrinos vém de distancias cosmoldgicas,
estando sujeitos a oscilacao do seu sabor. A oscilacdo de neutrinos traz como con-
seqliéncia uma igualdade entre os fluxos dos neutrinos de cada familia.

O método aqui utilizado para deteccao de neutrinos consiste em considerar ape-
nas aqueles que se propagam pelo interior terrestre, até chegarem a regiao de de-
teccao. Estes neutrinos de altissimas energias podem dar origem a léptons carregados
ap6s uma interagao de corrente carregada com nicleos atomicos. Estes léptons car-
regados continuam se propagando na mesma direcao do neutrino original, podendo
sair da Terra. Ao sair da Terra estes léptons carregados poderao ser detectados pelo
Observatoério Pierre Auger. Destes léptons, apenas o tau dara origem a um chuveiro
eletromagnético que deverd ser detectado.

Mostramos por fim que um niimero bastante pequeno de neutrinos atravessando
a Terra devera ser observado. Entretanto, mesmo a observacao de um tnico evento
em varios anos nos indicaria a existéncia de um fluxo de neutrinos. Além disso, seria

o inicio de uma nova fase na deteccao de raios césmicos.

Palavras Chaves: Neutrinos; Astrofisica de neutrinos; Raios Césmicos.

Areas do conhecimento: Particulas Elementares; Raios Césmicos de Altissimas
Energias.



Abstract

Here we study the detection os ultra high energy neutrinos in Pierre Auger
Observatory using the fluorescence detectors.

We introduce all the experimental knowledge of cosmic rays, together with the
elementary particles phenomenology, so that the detection study can be understood
in a very general way.

Cosmic rays with energies up to 10*® eV come from sources in our galaxy. But
the particles above 10'® eV are not confined in the galactic magnetic field. So,
it is believed that these particles are of extragalactic origin. But their nature is
completely unknown.

There are many models that resut in different ultrahigh energy neutrino fluxes.
Independent of the model, these neutrinos come from cosmological distances, being
subject to flavor oscillation. The neutrino oscillation gives as a consequence the
equality between the neutrino fluxes of each family.

The method used for the neutrino detection is to consider only those that prop-
agate through the Earth, until they arrive to the detection area. These ultra high
energy neutinos can create charged leptons after a charged current interaction with
atomic nuclei. These charged leptons keep the same direction of the original neu-
trino and they can exit the Earth. When they exit the Earth, they will be detected
by the Pierre Auger Observatory.

We show, finally, that very small number of neutrinos crossing the Earth will be
detected. However, even the observation of one single event in many years will be an
indication of the existence of a neutrino flux. Moreover, it would be the beginning

of a new phase in the cosmic ray detection.
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Introducao

Objetivos

O estudo de raios césmicos de altissimas energias (E 2> 10'® eV) é um assunto
bastante atual e que merece uma atengao toda especial. Além de poder nos trazer
informagoes astrofisicas (sobre quasares, blasares, nicleo de galdxias ativas, ...),
pode nos dar indicios comprobatérios ou restritivos sobre novas teorias (quebra da
invaridncia de Lorentz, novos modelos de particulas elementares, supercordas, ...).

Os raios césmicos sao compostos de protons e outros nucleos atomicos e também
de fétons. Além destas particulas, existem véarias predicoes tedricas que ha também
um fluxo mensurdvel de neutrinos chegando até néds, que ainda nao foi comprovado.

A deteccao de neutrinos de altissimas energias é fundamental para uma com-
provacao destas predigoes. Além disso, os neutrinos sao as particulas menos inte-
ragentes dentre todas as conhecidas até entao. Portanto, os neutrinos sao de suma
importancia no estudo astronomico, podendo trazer informagcoes das fontes mais
distantes, ainda nao detectadas pelo homem.

Apesar do neutrino ser a particula que se propaga com maior facilidade pelo meio
inter-estelar, o fato de ser pouco interagente nos traz grandes dificuldades quanto a
sua detecgao, nao sendo detectados diretamente. Eles deverao interagir com ntcleos
atomicos e produzir 1éptons carregados. Os léptons carregados, por sua vez, sofrem
a interacao fraca e eletromagnética, possuindo uma intensidade de interacao muito
maior, podendo ser detectados com maior facilidade. Mas, devido ao baixo fluxo
de neutrinos esperado, serao necessarios detectores com uma area extremamente
grande (vérios quilometros quadrados).

O Observatério Pierre Auger, com uma area de 3000 km? no hemisfério sul
(Argentina), tinha como proposta inicial a detec¢do de raios cédsmicos (prétons e
nicleos). Entretanto, foi posteriormente verificado seu enorme potencial para a
deteccao de neutrinos.

Neste trabalho, assumimos a oscilagao de neutrinos com os parametros tais como

obtidos no Super-Kamiokande[l, 2], que nos leva (para as distancias cosmolGgicas



viajadas) a um fluxo igual de neutrinos de cada uma das trés familias.

Os neutrinos (e os léptons carregados por ele produzidos) que chegam a regido
de deteccdo, tém que atravessar toda a atmosfera terrestre (neutrinos que vém de
cima). Entretanto, por causa da baixa intensidade da interagdo do neutrino, eles
poderao vir de baixo, ou seja, atravessar todo o interior terrestre, ou pelo menos
uma parte dele, e entao chegar ao detector.

O neutrino precisa passar por uma grande quantidade de matéria para que dé
origem a um lépton carregado que chegara ao detector. Neutrinos que vém na hor-
izontal atravessam cerca de 36 vezes mais matéria que aqueles que vém na vertical.
Cerca de 0,02% desses neutrinos que vém na horizontal (com 10'® V) produzirdo
léptons carregados. Daqueles que atravessam todo o interior terrestre (2Rg) aprox-
imadamente 30% produzirdo léptons carregados, mas estes léptons sdo produzidos
muito longe de seu ponto de saida, sendo totalmente barrados no interior terrestre.
Entretanto, nao devemos nos esquecer dos neutrinos que atravessam apenas parte do
interior terrestre. Estes chegardo ao detector, podendo ser medidos no Observatério
Pierre Auger.

Os elétrons interagem mais com a matéria do que os demais léptons carregados.
Portanto, nao sao esperados elétrons vindo de baixo para cima, mas apenas muons
e taus.

Conforme serd mostrado neste trabalho, a baixas energias, o fluxo de mions
induzidos por neutrinos, vindos de baixo para cima, é maior que o fluxo de taus.
Entretanto, acima de 4,3 x 10'¢ eV, o fluxo de taus torna-se dominante, sendo
mais facilmente detectados. Além disso, por ser o tau bem mais massivo que o
miuon, decaird mais rapidamente, formando um chuveiro de particulas que podera
ser detectado no Observatério Pierre Auger.

Além disso, veremos que o fluxo de taus apresenta um maximo em torno de

1017 eV, valor favoravel a deteccdo no Observatério Pierre Auger.

Plano da dissertacao

No capitulo 1 descrevemos as principais propriedades dos raios césmicos, centrando-
nos nos eventos de altissimas energias, argumentando porque estas particulas pode-
riam ser neutrinos. Damos também uma idéia inicial de como poderiamos detectar
tais particulas.

O conhecimento mais fundamental sobre as interacoes das particulas com a
matéria e sobre sua deteccao serao abordados detalhadamente nos capitulos pos-
teriores. Sendo que o capitulo 2 trata de neutrinos e o capitulo 3 trata de léptons
carregados.

As informagoes anteriormente tratadas serdo utilizadas no capitulo 4, onde de-



senvolvemos uma férmula bastante geral para um fluxo de léptons emergindo da
Terra a partir de um fluxo de neutrinos que chega até nés. Utilizamos esta equagao
em conjunto com os fluxos apresentados na literatura para fazermos uma previsao
de um valor numérico para o fluxo de 1éptons carregados.

No capitulo 5 detalhamos o Observatorio Pierre Auger, com suas técnicas de
deteccao. Também explicamos como se propaga um chuveiro, assim como as suas
propriedades.

Entao, no capitulo 6 fazemos uma descri¢ao de como deveria ocorrer a deteccao,
incluindo informagoes como, por exemplo, a distancia maxima que o detector poderia
observar. Obtemos a area efetiva do detector que é o volume observado pelo Obser-
vatério Pierre Auger. Assim, neste mesmo capitulo, obtemos o nimero de eventos
observado, que é dado pelo produto do fluxo diferencial de 1éptons carregados pela
area efetiva, integrado na energia.

Finalmente concluimos que existe a possibilidade de deteccdao de neutrinos no

Observatdrio Pierre Auger. Mas nao devemos esperar um grande niimero de eventos.



Capitulo 1

Raios Cosmicos

Em 1912, Victor Hess realizou uma série de experimentos pioneiros com baloes,
medindo assim niveis de radiacdo ionizante a 5 km de altitude da superficie ter-
restre. Com esta medicao, foi descoberto que somos bombardeados por particulas
ionizantes, ou seja, raios césmicos que vém do espaco.

Um grande interesse nos raios césmicos sempre existiu, pois estao na intersecgao
entre a astrofisica e a fisica das particulas elementares. Foi através dos raios cosmicos
que muitas particulas elementares foram descobertas.

Até os anos de 1950, a energia obtida pelos aceleradores estava abaixo daquela
observada nos raios césmicos. Isto explica porque muitas particulas elementares,
tais como o pdsitron, o mion e o pion foram primeiramente descobertos nos raios
cosmicos. Entretanto, com a evolucao dos aceleradores de particulas, as maiores
descobertas na area comecaram a ser feitas nestes aceleradores.

Agora, a energia obtida em tais aceleradores é bem inferior aquelas observadas
nos raios césmicos. A energia de centro de massa, observada em colisdes dos raios
c6smicos com os niicleos dos dtomos atmosféricos, chegam até 10'° eV, trés ordens
de grandeza acima da energia obtida nos aceleradores. Assim, o estudo dos raios
cosmicos de altissimas energias é de grande importancia para a determinacao de
evidéncia comprobatoéria ou restritiva para as novas teorias e modelos de particulas
elementares, supercordas e quebra da invariancia de Lorentz.

No entanto, a deteccdo de raios césmicos é muito dificil, pois estas particulas
nao conseguem atingir a superficie terrestre devido a interacao com as particulas da

atmosfera. Vejamos como pode ser feita a deteccao.

1.1 Deteccao

A baixas energias (até 10 eV), o fluxo de raios césmicos é grande o suficiente para
3l
que possamos detectar particulas individualmente, em balbes ou satélites, onde sao
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colocados calorimetros ou placas de emulsao. A necessidade de detectarmos estas
particulas a altitudes elevadas esta no fato de que, devido a sua interacao com os
atomos da atmosfera, nao conseguem chegar até a superficie terrestre, transferindo
toda a sua energia (principamente por ionizagio) as particulas que encontram-se as
altitudes mais elevadas.

Acima de 10* eV, o fluxo é tdo baixo que a detec¢do direta torna-se impossivel.
Mas, devido a elevada energia de tais particulas, serdo criados chuveiros na interacao
destes raios cosmicos com as particulas da atmosfera, ou seja, estas particulas inte-
ragirao diretamente com as particulas da atmosfera, produzindo novas particulas
com energia mais baixa, este processo repetir-se-4 com as novas particulas, pro-
duzindo assim um chuveiro que ha de se estender até que a energia destas particulas
seja muito pequena para continuar este processo. Podemos, entao, detectar uma
grande quantidade das particulas criadas no chuveiro com detectores na superficie
terrestre que ocupam uma area de varios quilometros quadrados.

A existéncia destes chuveiros foi provada em 1938 por Pierre Auger que observou,
através de contadores Geiger, a chegada simultanea de particulas separadas por uma
distancia de varios metros.

A deteccao de raios césmicos é um assunto bastante amplo que sera discutido

em detalhes no capitulo 5.

1.2 Propriedades dos raios césmicos

Para um estudo completo dos raios cosmicos, precisamos conhecer a natureza e o es-
pectro de energia das particulas, sua propagacao e se ha isotropia na sua distribuicao

espacial. Detalhemos um pouco mais estas propriedades.

1.2.1 Natureza

Os raios cosmicos sao compostos principalmente de prétons, particulas alfa e também
outros nucleos atomicos, como hélio, carbono, nitrogénio, incluindo nicleos mais
pesados, até o ferro. Entretanto, estas nao sao as tnicas particulas. Fétons também

chegam até nos, e talvez neutrinos, mas com um fluxo bem menor.

1.2.2 Espectro de Energia

O fluxo de particulas é dependente da energia. Experimentalmente, é sabido que o
espectro dos raios c6smicos, acima de 10° eV, apresenta aproximadamente a seguinte
lei de poténcia:
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onde o é uma constante, mas nao é uma constante absoluta, ou seja, assume valores
diferentes, dependendo da regiao de energia. Na verdade o apresenta trés valores

diferentes, ou seja:

e até £ ~ 5x10% eV, ponto conhecido como “joelho”, a ~ 2, 7; acredita-se que

estas particulas sejam de origem galactica;

e para 5 x 10 eV < E < 5 x 10'® eV, ponto conhecido como “tornozelo”,
a~3,1;

e para 5 x 108 eV < E <5 x 10" eV, a ~ 2,7, retornando assim ao seu valor

original, este fluxo é, provavelmente de origem extragalactica;

e acima de 5 x 10'® eV, ndo h4 informacao suficiente para tracarmos a con-

tinuacao deste grafico.

O espectro de energias dos raios césmicos pode ser visto com muita clareza
na figura 1.1, onde observamos que, para uma energia de 100 GeV, por exemplo,
o fluxo é aproximadamente de uma particula/m?s, enquanto que para altissimas
energias* o fluxo cai para uma particula/km?ano. Além disso, existe uma previsao
tedrica de que deveria haver um corte no espectro para eventos com energia superior
a 10%° eV, devido ao efeito GZK (ver segdo 1.2.4). Mas isto nao foi observado
experimentalmente. Na verdade tem-se ampliado o nimero de deteccoes que nos
mostram a existéncia de eventos com tais energias. Devemos ter, entao, mecanismos
nao térmicos para aceleracao de particulas, ou decaimento de objetos exéticos, que
possam explicar tal fluxo.

1.2.3 Isotropia

A isotropia (ou sua falta) da origem espacial dos raios césmicos em relagao as fontes
galdcticas ou extra-galdcticas sao fundamentais no estudo de sua origem. O estudo
da sua direcao de chegada nos determinara se eles provém de algum objeto astrofisico
energético conhecido, ou se estao isotropicamente distribuidos.

Se os raios césmicos de altissimas energias forem produzidos em nossa galdxia,
entao sua diregao de chegada deve estar correlacionada com a distribuicao de massa

galactica.

*Altissimas energias: este termo constantemente utilizado neste trabalho designa energias
maiores que, ou iguais a 108 eV.
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Figura 1.1: O espectro diferencial de energia dos raios césmicos. A linha pontilhada

mostra uma lei de poténcia E—3 para comparagao.|[11]

Entretanto, os dados experimentais sao poucos ainda e nos mostram pouca cor-
relacao entre si, pois tém uma distribuicao praticamente isotropica. FExiste, no
entanto, de acordo com os dados coletados, uma correlacdo entre alguns eventos.

Esta correlacao sera mostrada na secao 1.4.1.

Além disso, é preciso saber se existe uma relacao entre a direcao de chegada dos
raios cosmicos e os objetos astrofisicos capazes de acelerar as particulas as energias
observadas. No entanto, nao existe nenhum objeto astrofisico conhecido até uma
distancia de 100 Mpc, que ¢ a distancia maxima que uma particula carregada, mais
especificamente, um préton poderia chegar (ver segao 1.2.4).
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1.2.4 Propagacao e o efeito GZK

Os raios cosmicos interagem com poeira, particulas de gases e fotons, e também
atravessam campos magnéticos que alteram a direcdo das particulas carregadas.
Estas interagoes provocam perda de energia, assim como fissao dos nicleos pesados.
Particulas de altissimas energias interagem também com a radiacao cosmolégica
de fundo de 2,7 K. Estas interacoes modificam a composi¢ao dos raios cédsmicos

observados e seu espectro de energia, bem como sua direcao de propagacao.

GZK

Consideremos agora a interacao dos raios césmicos com a radiagdo cosmolégica de
fundo, mostrando assim o corte no fluxo de raios c6smicos previsto em 1966 [4, 5],
que nao tem sido observado.

A radiagao cosmoldgica de fundo de 2,7 K foi descoberta em 1965 por Penzias e
Wilson. No ano seguinte, Greisen[4] e, independentemente, Zatsepin e Kuz’'min[5]
predisseram a fotoproducao de pions através da interacao de prétons dos raios
césmicos com a radiacao cosmoldgica de fundo. Em outras palavras, foi predito
que prétons (e também nicleos) teriam seu livre caminho médio reduzido.

A radiacao cosmolégica de fundo tem uma densidade de aproximadamente 400 f6-

3. Assim os prétons de altissimas energias poderdo realizar uma colisao

tons/cm
ineldstica com estes fétons. A reacdo dominante é a produgao da ressonancia A%

acompanhada do seguinte decaimento:

7t 4+n

oy — A(1232) —
P+ (1232) {W0+p

O limiar da energia desta reagao é obtida quando a ressonéncia (A*) é produzida

em repouso. Assim temos:

2
ma — ms

E,= —M—,

2¢(1 — cos §)

onde € é a energia do féton da radiagdo cosmoldgica de fundo, e utilizamos |p,| =

E,, ou seja, o proton é ultra-relativistico. Vemos facilmente que esta energia é

minimizada para um angulo § = 7 (mesma dire¢do e sentidos opostos), assim o

limiar da energia do préton para que ocorra esta reacao é:

ma — my,
—. 1.1
m (1.1)

Os fétons da radiagao cosmolégica de fundo tém uma distribuicao térmica em

GZK _
E;*" =

torno de 2,73 K, apresentando um pico em € = 2,3 x 10°* eV (pois E, = kgT -
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onde kg é a constante de Boltzmann e T é a temperatura da radiagdo de fundo).
Substituindo os valores na equagdo (1.1) (ma = 1232 MeV, m, = 938 MeV e
€ =2,3x 107 eV),temos:

EEZK =T7x10% eV.

Portanto, prétons com energia acima de 7 x 10%° eV participardo desta reacdo,
produzindo o efeito GZK. Na verdade, o efeito GZK j4 ocorre em 7 x 10 eV, mas
fizemos um tratamento simplificado considerando apenas a ressonancia A.

O livre caminho médio (A) destes prétons serd dado por:

A= 1 ~ 6 Mpc,
on
onde n ~ 400 cm~2 é a densidade de fétons da radiacio cosmolégica de fundo e
o =~ 135 pb é a secao de choque dos prétons com a radiacao de fundo.
A perda de energia dos prétons em fungao da distancia percorrida é mostrada na
figura 1.2, onde vemos que a observacio de prétons com energia acima de 10%° eV

s6 poderd ocorrer se sua fonte estiver a uma distancia menor que 100 Mpc.

Figura 1.2: FEnergia média em funcao da distidncia viajada para prétons com a

energia inicial indicada. 6]

O argumento utilizado para a propagac¢ao dos prétons também vale para nicleos,
onde um dos nucleons que constitui o nicleo interagird com os fétons da radiagao
cosmoldgica de fundo.

Analogamente, um féton com 10! eV de energia nao pode trazer informacao

das fontes que estejam na extremidade de nossa galéxia, pois aniquilar-se-4 num par



Capitulo 1. Raios Césmicos 10

elétron-pdsitron, no encontro com um féton de 2,7 K antes de atingir o telescépio.
Em geral, fétons energéticos sao absorvidos pela radiacao de fundo pela producao

de pares (7 + 7y — e + e”) que ocorre acima da energia E.,, dada por:

2
E o~ Me

» =1,12 x 10 eV,

~
~

€

onde E, é a energia do féton de alta energia e € é a energia do féton da radiacao de

fundo.

Elétrons (ou pésitrons) podem transferir grande quantidade da sua energia para
um féton da radiagao de fundo via espalhamento Compton inverso (ey — e7y). Assim
podemos dizer que fétons e elétrons (pésitrons) produzirao chuveiros eletromagnético

a0 se propagarem.

A observagao, ou a nao-observacao, do corte GZK pode nos dar importantes
informacoes sobre a distancia das fontes de raios césmicos. Se os raios cédsmicos
forem prétons, nicleos ou fotons, eles interagirao com a radiagdo cosmoldgica de
fundo. Assim espera-se observar pouquissimos protons, nicleos e fotons, se sua

fonte for de origem extra-galdtica.

Além do GZK

Apesar da predicao do efeito GZK ser baseada em efeitos bastante conhecidos, este
efeito nao foi observado experimentalmente, ou seja, eventos com energia acima de
10%° eV tém sido observados, e com uma distribuicao aproximadamente isotrépica,
sem apresentar relacao com a distribuicao de massa da galaxia. Precisamos encontrar
uma explicagdo para a auséncia do GZK, ou seja, precisamos de: i) uma fonte de
raios césmicos que esteja préxima de nossa galdxia, ou ii) de uma particula que se
propague por distancias cosmoldgicas sem interagir com a radiagao cosmolégica de

fundo.

A segunda hipétese parece mais razodvel, j4 que a distribuicdo destes raios
cosmicos é aproximadamente isotropica. Assim sendo, dentre todas as particulas
conhecidas, somente os neutrinos sao imunes ao efeito GZK, e, além disso, sao
criados devido ao efeito GZK, com o decaimento dos pions carregados. Assim a
diminuicao no fluxo de prétons e nicleos leva a um acréscimo no fluxo de neutri-
nos. Entretanto, os chuveiros mais energéticos ja detectados nao parecem ter sido

originado por neutrinos, pois interagiram muito alto na atmosfera.
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1.3 Origem dos Raios Cdésmicos de Altissimas Energias

Muito progresso no entendimento de raios c6smicos com energia superior a 10 eV
foi feito. Entretanto, raios césmicos com energia superior a 10'° eV podem ter uma
origem completamente diferente. O mecanismo pelo qual tais particulas atingem
esta enorme energia é ainda um enigma.

Se os raios cosmicos fossem niticleos pesados produzidos em nossa galaxia, entao
sua distribuicao deveria estar relacionada com a distribuicao de massa de nossa
galdxia, ou seja, os raios césmicos deveriam estar na dire¢cao do plano galdtico e
principalmente na direcao do centro da galaxia.

A baixas energias, esperamos que o fluxo de raios coésmicos carregados seja
isotrépico, pois o campo magnético galatico (que é bastante irregular) alteraria a
trajetéria das particulas carregadas, inviabilizando a localizacao de sua fonte. En-
tretanto, a altissimas energias, o campo magnético galatico nao é suficientemente
intenso para alterar a trajetoria das particulas carregadas de maneira significativa.
Assim estas particulas viajariam direto de suas fontes, com um pequeno desvio. Caso
estas fontes sejam distribuidas aleatoriamente pelo universo, entao esperariamos uma
distribuicao isotrépica destas particulas atingindo a Terra.

J4 os neutrinos, mesmo a baixas energias, devem apontar para suas fontes, pois
nao sao defletidos pelos campos magnéticos.

As possiveis origens de raios c6smicos|7, 8] sao:

e em nossa galdxia: explosoes de supernova, pulsares (estrelas de néutrons) e

o niicleo galatico (que pode conter um buraco-negro);

e no super-aglomerado local: quasares, um numero enorme de galdxias de
radio de altissimas energias e ‘hot-spots’ (geralmente interpretados como ondas

de choque produzidas por galdxias de radio muito potentes).

Podemos classificar dois tipos principais de modelos para raios césmicos de

altissimas energias: aceleragdo (bottom-up) e decaimento (top-down).

1.3.1 Aceleragao (Bottom-Up)

Objetos astrofisicos com um campo magnético muito intenso sao capazes de acelerar
particulas carregadas. Entretanto, a regido de aceleracdo deve ser maior que o raio

giromagnético da particula. Assim, usando andlise dimensional, obtemos:

E
R> Rgiro = E,
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Fonte v | B(G)| M (M)
Quasar 1 103 10°
Blazar =10 | 10° 10°
Estrela de Néutrons 1 10%2 1
GRB >102 | 10 1

Tabela 1.1: Requisitos para gerar os raios cosmicos de altissima energia em fontes
astrofisicas. Condigoes com E =~ 10 EeV|[9].

onde R é o raio da regiao aceleradora, Ry, € 0 raio giromagnético da particula,
¢é a energia da mesma e B é o campo magnético da regiao aceleradora. Em outras
palavras, esta regidao deve conter a érbita da particula. Isto nos leva a uma energia

maxima de:
FE =~BR.

E importante salientar que talvez nio estejamos no referencial de repouso da
regiao de aceleracao, assim foi incluido o fator-y de Lorentz.

As explicagoes propostas fazem uso de regides com campo gravitacional ex-
tremamente intensos, para que assim possamos ter um fluxo de particulas com as

mais altas energias observadas. Entao, substituindo R pelo raio de Schwartzschild
(R~ GM/c?), obtemos:

E < yBM.

Existem pouquissimos objetos astrofisicos capazes de tal aceleracao. Algumas
especulagoes sao dadas na tabela 1.1.

O maior problema dos modelos de aceleracao aparece quando sao consideradas
as perdas de energia. Seria pouco provavel que a natureza conseguisse produzir um
campo de tal forma alinhado e sem grandes quantidades de matéria para barrarem
os raios cosmicos. Assim supde-se que a eficiéncia de tais mecanismos seja de apro-
ximadamente 10%[9].

Os modelos de aceleracao subdividem-se em: aceleracdo estatistica e aceleracao
direta.

Aceleragao Estatistica

Neste caso a energia é ganha aos poucos, mudando (desde seu inicio até o fim) vérias
ordens de grandeza. O protétipo é o modelo de acelera¢ao de Fermi; Fermi propos
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a principio que as particulas sdo aceleradas por colisbes com nuvens magnéticas
na galdxia[10]. Este modelo também pode ser estendido a ondas de choque de
supernovas, nucleos galaticos e hot-spots galaticos.

Assim como o ganho de energia ocorre de forma estatistica, sua perda também,

sendo assim pouco provavel uma particula atingir altissimas energias.

Aceleragao Direta

Assume a existéncia de um campo eletromagnético intenso. A aceleragao é rapida e
pode ocorrer nos pulsares com campo eletromagnético circular intenso, que produz
uma forca eletromotriz induzida. A perda de energia é um problema sério de tal
modelo, pois estas regioes tém densidade muito elevada.

Poucos objetos astrofisicos parecem capazes de gerar particulas com energia
acima de 10%° eV, principalmente quando as perdas de energia sio levadas em con-
sideracao.

1.3.2 Decaimento (Top-Down)

Uma forma de se evitar problemas, tentando explicar como que as particulas podem
atingir altissimas energias, é comecar na escala de energia das Teorias de Grande
Unificagdo (GUTs — Grand Unified Theories), ou sua teoria de cordas equivalente.

As GUTs tentam unificar as forcas da natureza, estendendo o sucesso em unificar
as forcas eletromagnética e nuclear fraca. Assim, nas GUTs a forca eletrofraca unir-
se-ia & forca nuclear forte a energias de aproximadamente 10%* eV, que ocorreram
apenas 1073° segundos apds o Big-Bang.

Os remanescentes desta unificacao seriam defeitos topolégicos no vacuo, causados
por desalinhamentos do campo de Higgs em regides que eram causalmente disconexas
no universo primordial. Os defeitos topoldgicos foram formados durante as transicoes
de fase, enquanto o universo primordial resfriava-se, sendo um produto da quebra
espontanea de simetria, implicita em algumas GUTs.

Os defeitos topolégicos sao regioes bem localizadas, onde densidades extrema-
mente altas de massa e energia estao presas, pois estes defeitos sao relativamente
estaveis. Dependendo de suas propriedades geométricas e topoldgicas, tais defeitos
recebem o nome de: cordas césmicas, monopolos, paredes, colar (cordas contornadas
por monopolos) e texturas. Dentro do defeito topoldgico, vestigios do universo pri-
mordial podem ser preservados até os dias atuais.

Eles podem liberar energia através de “particulas X” (particulas de Higgs na
escala de GUT, férmions super-massivos, ou leptoquarks), caso haja decaimento ou
aniquilagdo. Estas particulas X tém massa na escala de GUT (10%* eV) e podem
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decair em quarks e léptons, até mesmo em neutrinos[28]. Segundo Stecker[12], com
o decaimento das particulas-X, sao produzidos principalmente pions, com cerca de
3 a 10% de bérions. Entao o nimero de fétons e neutrinos produzidos serd pelo
menos uma ordem de magnitude maior que o niimero de prétons. O espectro destes
raios césmicos poderia estender-se até 1024 eV.

A medicao de tais eventos pode nos dar informacoes (ou vinculos) importantes
sobre as fontes citadas acima, ou seja, esta medicao pode nos dar alguma evidéncia
sobre as GUTs.

1.3.3 Z-burst

Além da aceleracao e do decaimento, temos também o Z-burst. Os neutrinos podem
viajar distancias cosmolégicas e entdao produzir Z° ao interagirem com anti-neutrinos
de 1,9 K da radiacao cosmolégica de fundo. Este é o Z-burst que resulta principal-
mente em pions.

Se os neutrinos forem massivos, com massa m,, a energia necessaria para que

isto ocorra sera de:

_ Mj
T 2m,’

(1.2)

v

Entretanto, os neutrinos nao precisam ser massivos para que isto ocorra, neste
caso a massa do neutrino (m,) da equacdo (1.2) seria substituida pela energia do
neutrino da radiagao de fundo (¢,). Mas se o neutrino nao for massivo, a energia
necessaria para que isto ocorra serd muito maior (~ 10% eV - onde utilizamos
€, = kBT,/).

Um béson Z° decaira produzindo[12]: 2 nucleons, 20 raios-gama e 50 neutrinos
(2/3 destes sdo v,) que poderdo chegar a Terra produzindo chuveiros que serdo
detectados.

1.4 Detectores e eventos trans-GZK

Eventos com energia acima de 10%° eV tém sido observados em varios observatérios
de raios cosmicos. Deve ser enfatizado que os detectores que relataram estas ob-

servacOes operavam com diferentes técnicas|8]:

e Volcano Ranch: no final da década de 1950. O detector compreendia 19

cintiladores, cada um com 3,3 m?, espacado numa grade hexagonal de 884 m;

e Haverah Park: operou até 1987, tendo funcionado por 19 anos. O detector
consistia de detectores de dgua Cherenkov profundos (1,2 m), com estagoes
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cobrindo uma 4rea de, tipicamente, 34 m? distribuidos por uma 4rea de 12 km?.

O limiar da energia era de aproximadamente 6 x 106 eV

e AGASA (Akeno Giant Air Shower Array): em operacao desde 1992. 111
detectores de cintilagao (2,2 m? de area cada) espalhados sobre uma 4rea de
100 km? com um espacamento de 1 km entre eles. Também faz a deteccio de

muons do chuveiro;

e Yakutsk: tem seu funcionamento de 1972 até os dias atuais. Em 1974, foi
expandido para detectar raios césmicos com energia superior a 105 eV. A
maioria dos detectores sao cintiladores pléasticos, entretanto, hd a detecgao
Cherenkov. Em 1995, foi rearranjado numa drea menor (10 km?) para se

investigar raios césmicos com energia em torno de 109 eV;

e SUGAR (Sydney University Giant Air-shower Recorder): operou entre 1968
e 1979 e é o maior detector de superficie do hemisfério sul. 47 estagoes de
detectores cobrem uma 4rea de 70 km?. Cada estacio consiste de dois tanques

de cintiladores liquidos separados por 50 m;

e Fly’s Eye: comecou em 1981 e perdurou até 1993. E composto de dois fly’s
eyes (olhos de mosca) separados, sendo que o segundo comegou a funcionar
em 1986. Estes olhos enxergam a fluorescéncia atmosférica produzida pelo

chuveiro;

e HiRes (High Resolution Fly’s Eye): E uma atualizacao do Fly’s Eye que

iniciou sua operacao recentemente. O limiar de sua energia é de 107 eV.

Assim, devido as varias técnicas empregadas, existem poucas dividas que estas ob-

servagoes sejam confidveis, e nao apenas erro devido ao modelo que relate o chuveiro.

1.4.1 Eventos acima do corte GZK

Apesar da predicio do corte no espectro de energia em torno de 102 eV, experimen-
tos continuam medindo eventos cada vez mais energéticos. A figura 1.4 mostra o
mapa celeste apresentando 92 eventos com energia acima de 4 x 10! eV, em coorde-
nadas galdcticas. A drea hachurada indica regides da galdxia que ndo conseguimos
ver, porque a maioria dos detectores estd no hemisfério norte.

Na figura 1.4 vemos um nimero significante de coincidéncias duplas (dubletos)
e algumas triplas (tripletos) na distribui¢do espacial dos eventos. A probabilidade
de que ocorram tais multipletos, considerando-se uma distribuicao isotrépica das
fontes, é menos de 1%[13]. Assim existe alguma chance de que estes eventos sejam
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provenientes das mesmas fontes, mas existem muitas suposigoes e poucas evidéncias

conclusivas.

Apesar destes multipletos, vemos que o mapa é aproximadamente isotrépico.
A baixas energias podemos esperar uma distribuicao isotrdpica, pois os campos
magnéticos (que apresentam uma configuragdo bastante irregular) defletiriam os
raios cosmicos. Porém, a altas energias, os raios césmicos sofreriam desvios muito
pequenos de sua trajetoria. Precisamos ainda de futuros dados, mas, confirmando-se
a isotropia espacial dos raios césmicos, seremos deixados com apenas duas opgoes:
ou os campos magnéticos sao muito mais intensos do que os supostos atualmente ou

as fontes de particulas de altissima energia estao isotropicamente distribuidas.

1.5 Neutrinos

Os neutrinos sao as particulas (dentre todas conhecidas até entao) que sofrem menos
interacoes'; estdo sujeitos A interacdo nuclear fraca e A interacio gravitacional, sendo

esta tultima totalmente desprezivel.

As altissimas energias que estamos interessados, os neutrinos podem ser a compo-
nente predominante nos raios cosmicos, pois podem escapar de locais de aceleracao
sem serem absorvidos, o mesmo nao ocorrendo com os fotons e prétons que sao
absorvidos pela matéria da sua fonte. Estes neutrinos viajam pelo meio interestelar
praticamente sem serem atenuados, enquanto outras particulas sofrerao uma grande
interacdo com a radia¢ao cosmoldgica de fundo que permeia o universo (efeito GZK
— ver se¢ao 1.2.4). J4 os neutrinos de altissima energia sdo previstos devido ao efeito
GZK.

Devido a sua interacao ser tao baixa, os neutrinos podem percorrer distancias
enormes (2000 km na dgua — para uma energia de 10'® eV) sem que sejam barrados,
podendo assim trazer informacgoes sobre as fontes mais distantes ja detectadas pelo
homem. Entretanto detectores enormes sdo necessarios para que estas informacoes

sejam obtidas.

Vale ressaltar que particulas carregadas eletricamente (como p, e, ...) sdo de-
fletidas pelos campos magnéticos inter-estelar e inter-galatico, sendo que o mesmo
nao ocorre com os neutrinos. Assim, estes podem trazer informacao da direcao das

fontes que emitem particulas de energia tao elevada.

tNeutrinos: veja capitulo 2.
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1.6 Fluxo de Neutrinos — Sua Origem

Neutrinos de altissimas energias podem ser produzidos de varias formas, por ex-
emplo, hadrons de altissimas energias podem interagir com fétons, produzindo
pions. Pions carregados (7%) sdo produzidos com a mesma probabilidade que pions
neutros[14]. Entretanto um pion neutro decai, dando origem a dois fétons, enquanto
um pion carregado ao decair, d4 origem a neutrinos. O decaimento do pion carregado

ocorre como mostrado abaixo:

Tt — M++I/N

L> e vy,

ou.

(O S VA 7
L) € Uely.

Como os pions carregados (7 e 77) sdo produzidos em nimero igual (devido a
igual secao de choque), a populagdo relativa dos neutrinos serd 2v,, : 27, : v, : 17,.

Nestes processos 0s neutrinos do muon carregam aproximadamente metade da
energia do pion carregado. Os pions carregados carregam cerca de 50% da energia
dos hadrons originais. Assim os neutrinos carregam aproximadamente um quarto
da energia dos hddrons que produzem os pions.

Assim, praticamente qualquer local que cause a aceleracao de particulas car-
regadas é uma fonte potencial de neutrinos de altissimas energias. Estas fontes
podem, entdo, ser: galaxias de radio, nicleos de galaxias ativas, etc.

Existem varios modelos que tentam descrever o fluxo de neutrinos. Vamos

aborda-los rapidamente.

e GZK: pions serao fotoproduzidos pelos préotons que interagem com a radiacao

cosmolégica de fundo;

e AGN: os nicleos de galdxias ativas (AGN — Active Galactic Nuclei) sdo as
fontes mais poderosas de radiagdo no universo. Estes aceleradores de raios
cosmicos sao alimentados pela energia gravitacional da matéria espiralando
num buraco negro supermassivo (~ 108Mg). Prétons acelerados a altissimas
energias no AGN interagem com a matéria ou radiagdao no disco de acre¢ao do
AGN, sofrendo interagoes do tipo pp ou py, produzindo pions que decairao em

fétons e neutrinos;
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e Blazares: jatos de AGN aproximadamente alinhados com nossa linha de
visdo. Sao AGN com os maiores fator-y de Lorentz, que produzem os prétons

mais energéticos;

e TD: como ja dito anteriormente, as particulas-X dos defeitos topoldgicos po-
dem decair em quarks e Iéptons, inclusive neutrinos, mas o principal produto

deste decaimento seriam pions;

e Z-burst: a particula priméria é um neutrino que pode ser oriundo de um AGN
ou do efeito GZK, este neutrino interage com um antineutrino da radiagao

cosmoldgica de fundo produzindo um Z°, resultando em pions.

Alguns autores prevéem um fluxo méaximo de neutrinos que seriam emitidos de
fontes botom-up (tal como um nicleo de galdxia ativa). Podemos ver uma discussao
aprofundada nos artigos de Waxman-Bahcall [14, 15] e de Mannheim-Protheroe-
Rachen [16, 17]. Estes dois modelos nos dao os fluxos comumente conhecidos na
literatura como WB e MPR. O fluxo-WB prevé um fluxo dado por:

o dN,
YdE,

enquanto o fluxo-MPR depende da transparéncia da fonte a emissdao de neutrons,

=4,5x10"® GeV/(cm? srad s),

sendo o seu maximo dado por:

dN,
E?—~
YdE,

=2 x 107% GeV/(cm? srad s).

Estes fluxos serao usados como na referéncia [17] que considera o fluxo-WB como o
fluxo minimo de neutrinos, enquanto o fluxo-MPR,.x é tido como o fluxo méaximo
de neutrinos produzidos em fontes aceleradoras.

Os fluxos sao comumente dados na literatura como o fluxo diferencial de neu-
trinos (d®,/dE,) multiplicado pela energia do neutrino ao quadrado (E?2). Esta
forma de expressar o fluxo de particulas é equivalente a um fluxo de energia. Desta
forma, os fluxos WB e MPR,,,,x prevéem o fluxo de energia maximo emitido de fontes
aceleradoras.

E importante ressaltar que na referéncia [15], Waxman e Bahcall afirmam que
neutrinos com energia superior aquela prevista em seu modelo podem ser observadas

se considerarmos defeitos topologicos.

1.7 Oscilacao de neutrinos

O experimento realizado pelo grupo do Kamiokande[l, 2] mediu o desaparecimento

de neutrinos do mion em relagao aos neutrinos do elétron, o que implicaria numa



Capitulo 1. Raios Césmicos 19

oscilacao no sabor do neutrino em funcao da sua propagacao. Assim, o neutrino do
muon converte-se num neutrino do tau durante seu deslocamento.

As medigbes do Super-Kamiokande[1, 2] nos indicam que os neutrinos sdo mas-
sivos, pois a sua massa nos leva a oscilagao no sabor, porque os auto-estados de sabor
nao correspondem aos auto-estados de massa. Como os neutrinos sao produzidos
e detectados no seu auto-estado de sabor, mas propagam-se no seu auto-estado de
massa, estao sujeitos a oscilacao de sabor.

Este mesmo experimento nos d4 alguns parametros que nos leva a uma oscilacao
maxima para os neutrinos de fontes astrofisicas, pois, devido as distancias cos-
molégicas atravessadas, muitas oscilagoes ocorrerao, igualando o fluxo de neutrinos
do mion e neutrinos do tau. Assim, o fluxo de neutrinos originado a partir do
decaimento dos pions carregados, que é produzido a uma razao 1v, : 17, : 2v,, : 2i,
(ver secao 1.6), chegard a Terra a uma razao 1v, : 17, : 1y, : 17, : 1v; : 17, ou seja,

teremos um fluxo igual de neutrinos e antineutrinos de cada um dos trés sabores.

1.8 Deteccao de Neutrinos

(Produgao de Léptons Carregados no Interior Terrestre)

Ao chegarem a Terra os neutrinos podem interagir (interagao fraca) com as particulas
da atmosfera (ou do interior terrestre) e assim produzir um lépton carregado que
por sua vez dard origem a um chuveiro (ou cascata) de particulas secundérias que
poderao ser detectadas num observatorio. Esta é a proposta para a deteccao de
neutrinos no Observatorio Pierre Auger.

Observemos agora trés diferentes direcoes de chegada para os neutrinos de altissi-
mas energias e analizemos qual destas serd a mais favordvel & deteccdo?. Para isto
utilizaremos o dngulo zenital (0,, — que é o angulo que a trajetéria da particula faz

com a vertical acima do solo), assim para:

e angulo zenital = 0 (f,, = 0): os neutrinos que vém desta dire¢do percor-
rerao apenas X = 1000 g/cm? (ou 1000 cm de equivalente em agua)® , que
é muito inferior ao livre caminho médio do neutrino (= 1000 km de equiv-
alente em 4gua para uma energia de 10'® eV). Assim os neutrinos passario

tVeja detalhes sobre o dngulo favordvel na secio 4.2.1.
$As distancia sdo medidas comumente em g/cm?, assim:

X = [ playda,

ou também em equivalente em dgua. Veja maiores detalhes no apéndice A.
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pela atmosfera sem interagir (a interagao ocorrendo no interior terrestre), nao

havendo a possibilidade de deteccao;

e angulo zenital = 90° (A,., = 90°): estes neutrinos percorrerdao X = 36 000 g/cm?
e, para uma energia de 10'® eV, apenas 107* destes neutrinos produzirdo

léptons carregados que poderao ser detectados;

e angulo zenital = 180° (f,, = 180°): estes neutrinos atravessardo toda a
Terra. Serd mostrado mais adiante que estes neutrinos sao totalmente blo-
queados quando possuem energia acima de 40 TeV.

Analizando estas informagoes, é facil afirmar que o melhor é escolhermos neu-
trinos horizontais (6,., = 90°), mas isto ndo estd absolutamente correto, pois pode-
mos também detectar neutrinos que venham de direcoes intermediarias. Precisamos
entdo descobrir qual é o angulo favordvel a detecgdo destes neutrinos.

Antes disso facamos uma andlize do fenomeno fisico em si. Estes neutrinos
atravessam parte do interior terrestre, interagem com a matéria e produzem léptons
carregados (1, + N — [ + X). O lépton carregado (devido a sua altissima energia)
continua percorrendo a Terra na mesma direcao do neutrino incidente. Este lépton
atinge a atmosfera e produz um chuveiro de particulas que serao detectadas no
observatorio.

A distancia total percorrida no interior terrestre é de 2Rg cos @ (ver figura 1.5),
parte desta distancia (z) serd percorrida pelo neutrino, e o restante (2Rg cosf — z)
sera percorrida pelo lépton carregado.

Vamos agora detalhar todas estas informagoes, relacionando as probabilidades,

para que mais adiante (capitulo 4) possamos deduzir o fluxo que deverd ser medido.

1.8.1 Probabilidades

Para que um fluxo de neutrinos dé origem a um fluxo de 1éptons carregados, preci-

saremos que:

e 0 neutrino sobreviva por uma distancia z na Terra: o neutrino estd
sujeito a sofrer interagoes de corrente neutra (através da troca de um Z°) e
de corrente carregada (através da troca de W*) com a matéria do interior
terrestre. A interacao de corrente neutra causa apenas uma perda de energia
do neutrino, enquanto a interacao de corrente carregada produzird um lépton

carregado;
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e 0 neutrino seja convertido num lépton carregado: como ja comentado
acima, devido a interacao de corrente carregada, o neutrino dara origem a um

lépton carregado, que continuara se propagando no interior terrestre;

e 0 lépton criado saia da Terra antes de decair: o lépton carregado tem
uma se¢ao de choque muito maior que a do neutrino e perde energia por varios

processos, podendo ser totalmente barrado no interior da Terra;

e a energia e posicao do lépton carregado quando criado seja tal que
deixe a Terra com energia FE;: o que estaremos medindo no final serd
um fluxo de léptons carregados em funcao da energia; assim precisamos fixar
a correlacao entre a energia final do lépton carregado e a distancia que ele

percorreu.
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Figura 1.3: Tamanho e intensidade do campo magnético de possiveis regioes de
aceleracao. Objetos abaixo da linha pontilhada nao podem acelerar prétons acima
de 10%° eV, enquanto que objetos abaixo da linha continua superior ndo podem
acelerar prétons acima de 102! eV. J4 os objetos abaixo da linha inferior ndo podem

acelerar um nicleo de ferro a energias acima de 10%° eV/[11].
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Figura 1.4: Mapa galdctico dos raios césmicos com energia acima de 4 x 10'% eV,
apresentando um total de 92 eventos. Os eventos foram obtidos pelos obser-
batérios: AGASA (quadrados), Haverah Park (tridngulos), Yakutsk (circulos) e
Volcano Ranch (estrelas)[13].

Figura 1.5: O neutrino atravessando o interior terrestre e dando origem a um lépton
carregado, que se propaga na mesma diregao até atingir a superficie da Terra e poder

ser detectado.
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Propagacao dos neutrinos na Terra

Os neutrinos, provenientes de varias fontes cosmoldgicas, propagar-se-ao pelo inte-
rior terrestre, e assim estarao sujeitos a perdas de energia devido a sua interagao
com a matéria. As perdas ocorrem por causa da interagdo dos neutrinos com as
particulas elementares que compoem a Terra e, conforme a distribuicao dos atomos
na Terra e devido a natureza quantica da interagdo, estas perdas ocorrem de forma
estocastica.

O neutrino sofre apenas interacao fraca, nao estd sujeito a interagao eletro-
magnética nem a interacao nuclear forte. Temos dois tipos de interacao fraca: de
corrente neutra (mediada pelo béson Z°) e de corrente carregada (mediada pelos
bésons W+).

Os neutrinos interagirdo com os quarks (presentes nos nucleons) e elétrons atémi-
cos, perdendo energia e podendo dar origem a léptons carregados que produzirao
chuveiros e serao detectados ao sairem do interior terrestre.

Consideremos primeiramente a interagdo dos neutrinos com os nucleons.

2.1 Interacao neutrino-nucleon
A interacao de corrente neutra do neutrino com o nucleon é:
l/lN — I/lN,

onde o neutrino perde parte de sua energia para o nicleo atomico, mas continua

propagando-se. Ja a interacao de corrente carregada é dada por:
l/lN — 1 + X,

onde X é um novo nucleon. Aqui o neutrino deixa de existir dando origem ao 1épton

carregado correspondente (da mesma familia).

24
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Figura 2.1: Interagao de corrente neutra do neutrino com um ntcleo atomico.
Vl\/ l
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Figura 2.2: Interagao de corrente carregada do neutrino com um nicleo atémico.

Estas sao as duas formas de perda de energia dos neutrinos na interacao com os
nucleons ao se propagarem através de um meio material, no nosso caso o interior da
Terra.

O lépton carregado criado no interior terrestre continuard na mesma dire¢do do
neutrino incidente (com uma variacdo angular muito pequena) devido a altissima

energia destas particulas.

2.1.1 Secao de choque neutrino-nucleon

Para se estabelecer a secdo de choque entre o neutrino e o nucleon, precisamos
conhecer os elementos de matriz M e ter um conhecimento detalhado da estrutura

de partons (quarks e glions) do nucleon.

e Elementos de matriz M: devido aos diversos experimentos realizados, sabe-
mos que a teoria eletrofraca — SU(2);, ® U(1)y — prediz corretamente estes
experimentos. Além disso, os parametros, que nao sao preditos pela teoria,
foram determinados experimentalmente. Apesar da teoria ndo ter sido ainda
testada a estas energias tao extremas, temos confianca na teoria, devido a sua
precisao ao longo de décadas;
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e Estrutura de partons do nucleon: um nucleon consiste de trés quaks de
valéncia cercados por pares de quark-antiquark. O neutrino interage com um
dos quarks (que carrega uma fracdo = da energia do nucleon). Uma interacao
de corrente neutra envolve a troca de um béson Z°, enquanto uma interacao
de corrente carregada é mediada pela troca de um béson W. No modelo de
partons, temos uma funcao de distribuicao que é medida em termos da fracao
de energia carregada por cada parton (z) e da fracdo do quadri-momento
transferido pelo béson (y). A fracdo do quadri-momento pode ser escrita como
y = (E, — E;)/E, para a interacao de corrente carregada de um neutrino com
um nucleon, no referencial em que o nucleon estd em repouso. Esta funcao de
distribuicao de partons tém-se refinado através de varios experimentos. Mas
para energias mais elevadas, existem varias parametrizagoes possiveis, que nos
dao valores bem diferentes para a secdo de choque neutrino-nucleon. Assim,

esta é uma informagao na qual ndo temos muita confian¢a[18, 19, 20].

Os valores da se¢ao de choque do neutrino com o nucleon sao dados na figura 2.3[18],
ja na figura 2.4[18] temos a se¢ao de choque do anti-neutrino com o nucleon. Ve-
mos que, para baixas energias, a se¢ao de choque do neutrino é maior do que a
do anti-neutrino, pois a interacao ocorre principalmente com os quarks de valéncia
(onde nao existem anti-quarks), enquanto que a altas energias (> 107 eV) as duas
sao praticamente iguais, pois a interagao ocorre principalmente com os quarks do
mar, ou seja, um numero igual de quarks e anti-quarks.

Acima de 10'® eV, o livre caminho médio dos neutrinos na rocha é menos de
2000 km de equivalente em &dgua, ou seja, menos de 750 km na rocha (procha =
2,65 g/cm?).

2.2 Interacao neutrino-elétron

As interagoes entre neutrino e elétron podem ser desprezadas em relacao as interacoes
entre o neutrino e o nucleon. Existe apenas um caso a parte, que é a formacao
ressonante do béson intermedidrio W~ na interacdo vee a 6,3 PeV (= M2, /2m,).
A segdao de choque ressonante (E, = 6,3 x 10 eV) é maior do que a secao de
choque da interacdo vN a qualquer energia até 10%* eV (ver figura 2.5). Entretanto,
a apenas uma ordem de grandeza acima na energia, a se¢ao de choque do neutrino
do elétron com o elétron é desprezivel frente a secdo de choque entre o neutrino e o

nucleon.

Consideremos interacoes do tipo:
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Figura 2.3: Secao de choque entre neutrinos e nucleons em funcao da energia do

neutrino[19].

D = W — hédrons ,
=
pois estas sao as uUnicas que apresentam uma secao de choque significativa, mas
esta secao de choque é apenas consideravel em torno da energia de ressonancia da
produgéo do W~ (6,3 PeV).

Como estamos trabalhando muito acima desta energia (= 10'® eV), este processo
pode ser desconsiderado devido & sua baixa se¢ao de choque (ver figura 2.5[18]) em
relacdo a secdo de choque entre o neutrino e o nucleon (figura 2.3[18]). Assim, para
as energias de interesse nesse trabalho, a interagao dos neutrinos com os elétrons na
Terra pode ser totalmente desprezada em relacao a sua interagao com os nucleons.

2.3 A transferéncia de energia do neutrino para o lépton

carregado

Na interacio de corrente carregada, o neutrino dé origem a um lépton carregado (I7)
e o anti-neutrino d4 origem a um anti-lépton carregado (I*). Na figura 2.6 temos a
elasticidade do processo de corrente carregada (y) que é dada por:
_ Eu - El
y - EU -

A elasticidade do processo (y) é uma das varidveis utilizada no modelo de partons.
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Figura 2.4: Se¢ao de choque entre anti-neutrinos e nucleons em fungao da energia

do anti-neutrino[19].

Para altissimas energias vemos que (y)cc = 0,2, assim E; ~ 0,8F,. Para as
energias de interesse, a elasticidade (y) da interagao de corrente neutra apresenta o

mesmo valor, ou seja, {(y)on ~ 0, 2.

2.4 O livre caminho médio do neutrino

O livre caminho médio do neutrino é dado por:

1

LU El/7 ) R —"
(B 6.2) = 0B, o,

onde 0”(E,) é a secdo de choque entre o neutrino e o nucleon, p é a densidade
da Terra e N4 é o nimero de Avogrado (ver apéndice C). Na figura 2.7 vemos o
comportamento do livre caminho médio do neutrino em equivalente em agua com a
energia. Além disso, vemos que a 1 PeV (como foi dito anteriormente no capitulo 1)
o livre caminho médio de corrente carregada do neutrino na rocha é de aproximada-
mente 20000 km de equivalente em dgua, enquanto que o didmetro da Terra é de
aproximadamente 55000 km de equivalente em 4gua, onde utilizamos um modelo

preliminar para a densidade da Terra[21] (apresentada na referéncia[18]).



Figura 2.5: Secao de choque entre neutrinos e elétrons em funcao da energia do
neutrino. Da maior se¢cdo de choque para a menor (a baixas energias) temos:
(i) vee~ — héadromns, (ii) v,e™ — pv,, (iil) vee™ — vee™, (iv) vee™ — vuu~, (v)

vee~ — Uee, (vi) ve” = v e, (vil) e — 7ye [19]

Y
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Figura 2.6: Elasticidade média ({y)) da interacio vN — vN (e da interacdo
y N — [X) em fun¢ao da energia[19].
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Figura 2.7: Livre caminho médio do neutrino em fun¢io da energia[l9]. Linha
tracejada: foi considerada apenas a secao de choque de corrente neutra. Linha
pontilhada: foi considerada apenas a secao de choque de corrente carregada. Linha
solida: foi considerada a secao de choque total.
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Propagacao dos léptons carregados na Terra

A propagacao de léptons carregados num meio material é uma ferramenta impor-
tante para nosso projeto. Os neutrinos nao sao detectados diretamente, mas os
léptons carregados originados a partir de neutrinos podem ser observados em grandes
detectores. Assim, um bom entendimento das interacoes que sofre um lépton car-
regado e sua probabilidade de que, apresentando uma energia Ej, ndo seja barrado
por uma quantidade X de matéria é necessaria para se conhecer a taxa de neutrinos
que chegam a Terra. As distribui¢oes angular e de energia destes 1éptons carregados
¢ fundamental para se estimar as taxas de neutrinos que atravessam a Terra.

Dado um fluxo de neutrinos chegando a Terra, podemos descrever o fluxo de
léptons carregados emergentes. Estes léptons podem ser: o elétron (e), o mion (u)
e o tau (7). Entretanto, é importante ressaltar que os elétrons perdem energia rapi-
damente no interior da Terra, e portanto, nao emergem a ponto de serem detectados.
Estamos assim interessados em mions (u) e taus (7).

Depois de criado o 1épton carregado comeca a perder energia. Assim como o
neutrino, ele também perde energia de forma estocdastica, devido as interages que
ocorrerao com as particulas do meio material. Na verdade os tratamentos existentes
consideram dois tipos de perda, uma suave e outra estocastica. Uma forma de
caracterizar a perda de energia dos léptons carregados é considerar a sua perda de

energia média por distancia percorrida, a qual pode ser expressa da seguinte forma:

—<;l—)E(> = a + fE, (3.1)

onde E é a energia do 1épton carregado, X representa a quantidade de material atra-
vessado (medido em g/cm?), o é aproximadamente constante (variando um pouco
com a energia) e determina a perda de energia por ionizagao e 5 depende fracamente
da energia e determina a perda de energia por radiacao, devido a: bremsstrahlung,

producao de pares e espalhamento fotonuclear{22, 23|.

31
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De acordo com o apéndice A, a distancia percorrida pela particula é dada por

X = f pdz, entdo podemos escrever a equacao (3.1) da seguinte forma:

dE

——— = (a+BE)p(r), (3:2)

onde p(r) é a densidade da Terra a um raio r do seu centro. Na expressdo acima
assumimos que o lépton carregado perde energia uniforme e continuamente.
A seguir serd descrita mais detalhadamente a perda de energia dos léptons para

um melhor entendimento dos processos aqui citados.

3.1 Ionizacao

O lépton carregado de altissima energia passa proximo aos dtomos, ionizando-os, ou
seja, existe uma forca eletromagnética entre o lépton carregado (criado no interior
terrestre) e os prétons e elétrons dos dtomos da Terra. Assim, parte da energia do
lépton é transferida para os elétrons (a energia transferida para os prétons pode ser
desprezada, pois é inversamente proporcional a massa da particula em repouso[24]).

Esta perda ¢é descrita assim:

_dE _
dxX

a,

onde o tem uma dependéncia fraca com a energia. Mas para as energias de interesse
a vale 2,0 x 1072 GeV c¢m?/g[23] para propagagao na rocha (tanto para miions
quanto para taus).

A perda de energia por ionizacdo pode ser tratada como sendo continua, as
flutuacoes estocésticas sdo bem pequenas[22].

Além da ionizacao, o 1épton perde energia por radiacao.

3.2 Radiacao

Quando uma particula eletromagneticamente carregada é acelerada, ou desacele-
rada, ela emite radiacdo, perdendo energia. Esta perda de energia do 1épton car-
regado tem uma dependéncia mais forte com a energia do que a ionizacao, e pode

ser escrita como:

dE

onde B tem uma leve dependéncia com a energia.
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Para particulas nao-relativisticas, a perda de energia por radiacao é desprezivel.
Entretanto, para particulas de altissimas energias, a radiacao torna-se dominante
sobre a ionizagao.

A perda de energia por radiacao é dividida em duas partes, uma suave e outra
estocastica. Faremos neste trabalho uma aproximacao, considerando que toda perda
de energia ocorra de forma constante, o que permitir-nos-4 algum tratamento analitico.

Existem trés tipos de radiagdo as quais os 1éptons de altas energias estao sujeitos.
Sao elas: bremsstrahlung, producdo de pares e espalhamento fotonuclear. Detalhare-

mos melhor cada uma delas.

3.2.1 Bremsstrahlung

No encontro do lépton carregado com um nicleo (do meio por onde o lépton se
propaga) é emitida uma radiagao eletromagnética chamada de bremsstrahlung (ou
radiacdo de frenagem). Léptons carregados sdo espalhados pelo campo do niicleo
atomico, emitindo fétons reais (g% = 0).

O bremsstrahlung é proporcional ao quadrado da carga do niicleo dos atomos que

constituem o meio e é inversamente proporcional ao quadrado da massa da particula

(Ze)?
my

é totalmente desprezivel para os taus devido a sua enorme massa.

acelerada (Bprem ). Portanto este efeito ocorre principalmente com elétrons e

Para altissimas energias a perda de energia por bremsstralung torna-se constante,

como podemos ver nas figuras 3.4 e 3.5. Vemos também que, para propaga¢ao na

rocha, temos:

Blﬁlrem = 1’ 7x 10_6 CIIlQ/g, 5grem = Oa 8 X 10_8 CmQ/g'

nucleo nucleo

Figura 3.1: Perda de energia do lépton carregado por bremsstrahlung.
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3.2.2 Producgao de Pares

O lépton carregado (quando presente no campo do nicleo) pode emitir fétons, e
estes darao origem a pares de léptons. O par mais leve é o elétron-pdsitron. Assim
se o lépton de altissimas energias perder 2m.c? de sua energia para um féton, este
poderd produzir um par elétron-pésitron.

Vemos também nas figuras 3.4 e 3.5 que para altissimas energias a perda de ener-
gia devido a produc¢do de pares torna-se constante, assumindo os seguintes valores:

_ 6 .2 T 6 .2

e = 2,4 x 1077 em?/g, e = 0,15 x 10" cm®/g.
'+

[ l
"
It
l l
nucleo I~ nucleo

Figura 3.2: Perda de energia do lépton carregado devido a producgao de pares.

3.2.3 Espalhamento Fotonuclear

Esta é a interacao dos léptons com os nicleos atomicos que ocorre com a troca de
fétons virtuais[23].

Nas figuras 3.4 e 3.5 vemos que a perda de energia devido ao espalhamento fo-
tonuclear tem uma forte dependéncia com a energia, mesmo a energias mais elevadas.
De todas as formas de perda de energia, esta é a que tem maiores incertezas, dev-
ido a incertezas na estrutura de quarks do nucleon (conforme ji citado no capitulo
anterior). Porém vemos nas figuras 3.4 e 3.5 que, para uma energia de 10'8 eV,
temos:

n oo~ 2,6 x 107% cm?/g, e 0,75 x 1078 em? /g.
Para uma maior simplificacado, estes serao os valores considerados para a perda de
energia fotonuclear, ou seja, nao consideraremos nenhuma dependéncia na energia

no fator G,ye..
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Figura 3.3: Perda de energia do lépton carregado devido ao espalhamento fotonu-
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Figura 3.4: Perda de energia por radiagao 8 dos mions[19).

3.2.4 A Contribuicao Total da Radiacao

Vemos facilmente na equagio (3.3) que os léptons carregados terdo uma perda de

energia por radiacao dada por:
E(X) — EoeiﬂTOtX — EoefﬂbremXe*ﬁparXe*ﬂnch,

onde Fy, é a energia inicial do 1épton. A energia final do lépton pode ainda ser
expressa como:

__x_ _x _ x  x
E(X) :Eoe Rrot :Eoe Rbrem@ Rpare Rnuc,

onde R; é o alcance do lépton devido ao respectivo efeito. Das equagoes acima vemos

facilmente que:

/BTot = /Bbrem + /Bpar + /Bnuw
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Figura 3.5: Perda de energia por radiacdo [ dos taus[19].

e que:

L1 1
RTot Rbrem Rpar Rnuc .

Assim o maior dos ; serd o responsavel pela maior contribuicao no Sr., enquanto
que o menor dos R; serd o responsavel pela maior contribuicao no Ry;.

De acordo com os valores precedentes:
B* =6,7x 10" %cm?/g, BT =0,9x 10"%m?/g,

onde B ., foi escrito como B
Tot

3.3 Ionizacao x Radiacao

A baixas energias a perda por ionizagdo é dominante na propagacgao do lépton car-
regado, mas, a altas energias (E > «/f), perdas por radiagio sdo dominantes.
A energia critica (E,), para a qual a ioniza¢do e a radiagdo causam a mesma

perda de energia no lépton carregado, pode ser escrita como:

a(E,)
B(E.)

Utilizando os valores dos parametros «(E) e §(E) de acordo com as figuras 3.4 e

= FE,.

3.5, vemos que F, ~ 102 eV.
Para um lépton com energia da ordem de 10*® eV, a ionizagao pode ser totalmente
desprezada, pois o parametro 3 serd maior que 107 cm?/g (BE > 10* GeV cm?/g
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enquanto o =~ 1072 GeV c¢m?/g). Assim nao consideraremos a ionizagao daqui por
diante.

Para os mions de altissima energia a producao de pares é o efeito mais importante
para a perda de energia, mas para taus, o processo fotonuclear é pelo menos tao
importante quanto a produgao de pares. Para as altissimas energias de interesse
nesse trabalho, a secao de choque nuclear tem a maior incerteza nas contribuicoes

para a perda de energia, devido a incertezas na estrutura de quarks|[23].

3.3.1 Distancia percorrida pelo lépton carregado

Resolvendo a equacdo (3.2) (desprezando a perda por ionizac¢do — «) e considerando
a energia inicial do 1épton igual a uma fragao da energia do neutrino incidente (aFE,,,
0<a<1), temos:

E; = aE, e P*?, (3.4)

onde utilizamos a densidade da rocha padrao (p(r) = p = 2,65 g/cm?®) para uma
maior simplificacao.

Substituindo os valores na equagao (3.4), vemos que taus e mions, apds viajar
na rocha 11 km e 1,5 km respectivamente, tém sua energia reduzida a um décimo

da energia original.

3.4 A perda de energia dos léptons carregados

Na auséncia de perda de energia, a probabilidade de um lépton carregado sobreviver

é descrita pela equacao diferencial:

oP(E,X)  P(E,X)

0X cTYp

onde P(E,0) =1 e apresenta a seguinte solugao:

P(E, X) = exp <—7§p> = exp <—%> , (3.5)

onde v = E/m é o fator de Lorentz, ¢ é o comprimento de decaimento e p é a

densidade do material onde o 1épton se propaga.

Assim o alcance médio sem perda de energia é:

(R(F)) = /000 dXP(E,X) = ~erp.

Esta expressao descreve muito bem o tau a baixas energias, pois o alcance médio

do tau é pequeno devido a sua meia-vida muito curta, e a perda de energia nao tem



Capitulo 3. Propagacao dos léptons carregados na Terra 38

nenhuma importancia, porque o tau nao sobrevive o suficiente para sofrer alguma
interagao com a matéria.

A medida que a energia do tau aumenta, cresce sua probabilidade de sobreviver
e interagir com a matéria e assim a sua perda de energia torna-se cada vez mais
importante. Assim, quando ha perda de energia o fator-v de Lorentz nao serd mais

constante, ou seja:

OP(E,z)  P(E,r)  P(E,z)m

oz cry  crE(x)

Resolvendo, temos:

. m(ef —1)\ 1 efre -1
P(E, JT) = exp <—W> = exp <_%Tp) y (36)

onde utilizamos que a energia do 1épton carregado pode ser escrita em fun¢ao de sua
energia inicial e do seu deslocamento (E; = E;e #7%) e ~, é o fator de Lorentz inicial
da particula (7o = E;/m), que é idéntico ao da particula sem perda de energia.

Assim podemos comparar as equagdes (3.5) e (3.6). Como (e##* — 1)/Bp cresce
mais rapidamente do que z, a probabilidade (3.6) diminuird mais rapidamente em
fun¢ao do deslocamento do que a probabilidade (3.5), como ja esperdvamos.

Ao contrario dos taus, os mions tém uma meia-vida muito longa. Assim o mion
sempre sobreviverd, sofrendo interacao com a matéria. Portanto o seu alcance sera

sempre dado pela equacdo (3.6).

3.5 Interacao dos léptons com a atmosfera

3.5.1 Cascata Eletromagnética

Utilizamo-nos aqui do modelo de chuveiro proposto por Longair[25], no qual uma
cascata eletromagnética nada mais é do que uma seqiiéncia de producao de pares
e bremsstrahlung. Um lépton carregado emite um féton (com energia Fy) que se
propaga por uma distdncia R e decai num par elétron-pésitron (cada um com e-
nergia Fy/2), sendo que cada uma destas particulas apds viajarem por uma distancia
R produz um féton por bremsstrahlung (teremos um total de 2 fétons, 1 elétron e
1 pésitron - cada um com energia Ey/4), e assim por diante, como mostrado na

figura 3.6. A energia destas particulas apés uma distancia R sera:

E = % = Eye /o

onde Ry é o livre caminho médio. Neste processo supomos, por simplicidade, que

Rbrem = Rpara ou Seja /Bb'rem = 6pa1‘-
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A cascata termina assim que a energia por particula fica menor que a energia
critica (E.), onde a ionizac¢ao torna-se mais importante que a perda de energia por
radiagao, e os elétrons e pésitrons sao barrados. Portanto, a energia final sera:

Ey —nR/R —Nomaz Ro/R -N,

Ec = 2_n = Eoe 0= Eoe maz 0/ 10 — E0€ mawe (37)
onde nRR é a distancia total viajada, 2" é o nimero total de particulas ao fim do
chuveiro (de acordo com Sokolsky[7] para uma energia de 10'® eV o chuveiro atinge
o nimero de 1,3 x 10° particulas) e Ny, é 0o nimero de livres caminhos médios
percorridos pelo 1épton. Vemos que, de acordo com a equagao (3.7), Nyq: é dado

por:

FE
Npae =In2" =1In (ﬁ) ~ In(1, 3Ey(GeV)),
onde utilizamos que E, ~ 0,75 GeV([7]. O nimero de particulas no chuveiro eletro-
magnético serd de:

E
P=2"= fo = 1,3Ey(GeV). (3.8)

c
Para uma energia de 10'8 eV, o chuveiro ters aproximadamente 10° particulas.

E importante salientar que foi considerado que o lépton carregado emitiu apenas
um féton. Mas a situacao seria semelahnte para a emissao de varios fétons com
energia menor que totalizasse a energia inicial do lépton carregado primario.

Convém também mencionar que, para neutrinos que atravessam a Terra, os chu-
veiros formar-se-a0 de baixo para cima. Esta caracteristica serda facilmente observada
no Observatdrio Pierre Auger.
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Numero de Distancia
Particulas Percorrida
20
R
21
2R
22
3R
23
4R
24
5R

Figura 3.6: Chuveiro eletromagnético produzido como uma seqiiéncia de producao

de pares e bremsstrahlung.



Capitulo 4

O fluxo de léptons carregados

Como ja foi dito anteriormente, para que um fluxo de neutrinos dé origem a um fluxo
de léptons carregados, serda necessario que o neutrino sobreviva por uma distancia
z na Terra e seja convertido num lépton carregado, e que o lépton criado saia da
Terra antes de decair. Neste capitulo, estudaremos a relagdo que deve existir entre a
energia do neutrino inicial, a energia final do 1épton carregado e a posigao de criagao
deste lépton.

4.1 Probabilidade

Todo o processo no interior terrestre sera descrito, detalhando cada parte e tomando

assim a probabilidade de ocorréncia para cada uma destas partes do processo.

4.1.1 Probabilidade que o neutrino sobreviva por uma distidncia z na
Terra

Para a probabilidade de se detectar um neutrino, consideramos somente a interacao
de corrente carregada, pois esta é a unica capaz de fazer com que o neutrino deixe
de existir. A interacdo de corrente neutra causa apenas uma perda na energia do
neutrino, mas este continua a existir.

O neutrino com energia E, entrara na Terra com um angulo nadir  (ver figura 1.5).

A probabilidade de que ele sobreviva por uma distancia z na Terra é dada por:

2 dzl
P, = exp [—/ U—} : 4.1
o Ltc(Ey,0,2") (4.1)
onde:
1
0tc(E,)p(r(0,2))Na

é o livre caminho médio de corrente carregada do neutrino (ver apéndice C), e a

lé’C(EU’ 9’ Z) =

secao de choque (0% (E,)) é definida como a segao de choque de um neutrino (com

41
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energia E,) com um nucleon (em repouso), dando origem a um lépton carregado e
a um outro nucleon (¢¥(vN — 1X)). p(r) é a densidade da Terra a uma distancia
r do seu centro, e Ny (= 6.022 x 10 g~') é o nimero de Avogrado (niimero de
particulas por grama de matéria).

O raio r é dependente do angulo # com o qual o neutrino entra na Terra e da

distancia z percorrida pelo neutrino no interior da Terra:

r(0,z) = \/Rg9 + 22 — 2Rgz cos b,

onde Rg (&~ 6371 km) é o raio da Terra.

Pa
1,
0.8 |
0.6 |
0.4 !
02|

‘ ‘ ‘ ‘ ~ Log E

2 4 6 8 10 (GeV)

Figura 4.1: Probabilidade (P,) do neutrino sobreviver em funcio da energia do
lépton carregado ao emergir da Terra (F;) em GeV. Aqui utilizamos E, = 10'° GeV
e 0 = 89,6°. A energia final do 1épton carregado depende da distancia por ele
percorrida, e a probabilidade do neutrino sobreviver depende da distancia percorrida,
assim podemos escrever a probabilidade P, em func¢ao da energia final do 1épton.
Quanto maior a energia final do 1épton carregado, maior a distancia percorrida pelo

neutrino, e assim menor a probabilidade do neutrino ainda existir.

Na figura 4.1 utilizamos o fato que F; = aE, e Pr(2Re cos6-2) 1gg0:

1 aF,
z=2Rgcosf ——1In ,
® Bip ( E; )

assim podemos escrever P, desta maneira:

I

z ] [ 2R cos 0] ( E, )1/(51PL60(Ev))
= | = e |-
Lee (Ev) Lte (Ey) ab,

onde esta explicita a dependéncia em FEj.

P, = exp [—
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A probabilidade do neutrino sobreviver por uma distancia z (P,) é idéntica para
qualquer um dos neutrinos (v, ou v,). Para o neutrino do elétron (v,), esta proba-
bilidade é bem menor, devido a sua maior se¢ao de choque.

E importante salientar que supomos a energia do neutrino constante durante seu
percurso (ou seja, uma se¢ao de choque constante) e igual a sua energia inicial, o
que causa uma grande simplificacio em nossas contas e faz uma pequena diferenca
no resultado final. Desprezamos assim a se¢ao de choque de corrente neutra, pois
esta causa uma perda de energia no neutrino. Como vemos no apéndice B a perda
de energia do neutrino é muito pequena, assim o erro inserido em nossas contas
(por desconsiderar a se¢ao de choque de corrente neutra) estaria dentro das demais

incertezas do processo.

4.1.2 Probabilidade que o neutrino se converta num lépton carregado

De acordo com a equacdo (4.1), a probabilidade do neutrino existir num ponto z é:

z dzl
Paz:exp[—/ U—]
(2) o Ltc(Ey,0,2")

Novamente, de acordo com a equacdo (4.1), a probabilidade do neutrino existir

num ponto z + dz é:

( ) z+dz dZ’
Py = oo [T ]
0 LCC(E,,, 6,z

[ z dZ’ z+dz dZ’ ( )
o LYo(EL,0,2") B LY (E,,0,2")

Esta probabilidade pode também ser escrita como:

Pu(z 4+ dz) = Py(2) [1 — Paniq(d2)], (4.3)

onde P,niq(dz) é a probabilidade do neutrino ser aniquilado no intervalo dz.
Comparando (4.2) com (4.3) vemos que:

z+dz dz'
Pani dz)=1— exp [—/ V—:| .
q( ) B LCC(E,,,H,,Z’)

Como o intervalo [z, z + dz] é muito pequeno, entdao L{..(E,, z,0) é aproximada-

mente constante neste intervalo. Assim:

dz _ dz
L‘éC’(EV’ 0’ Z) a LE’C(EW 0’ Z)

Piniq(dz) =1 —exp [— + O(d2?).
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Mas, como a probabilidade de um lépton ser criado ¢ igual a probabilidade de

um neutrino ser aniquilado, temos:

dz

p=-""
* T Lt (E,.0,2)

Py

8-10°
6- 10
4.10°

2.10°8

24 6 8 10 12 v

Figura 4.2: Probabilidade do neutrino se converter num lépton carregado por
unidade de comprimento em funcao da energia do neutrino (£,) em GeV. Em suma

utilizamos dz = 1.

A probabilidade do neutrino converter-se num lépton carregado (FP,) em uma
distancia dz, assim como F,, é igual para qualquer um dos dois neutrinos (v, ou
V).

Fizemos aqui a mesma suposicao que fizemos na secao anterior, de que a energia

do neutrino é constante, simplificando assim nossas contas.

4.1.3 Probabilidade que o 1épton criado saia da Terra antes de decair

A probabilidade de um lépton sobreviver, perdendo energia enquanto cruza a Terra

é dada por:

dP, P, P,

- _ - _ 4.4
dz eTy cnEj/m;’ (44)

onde c¢ é a velocidade da luz, 7; é a meia-vida do 1épton carregado, v é o seu fator
de Lorentz e m; e E; sdo a massa e a energia deste 1épton. A equagao (4.4) pode ser

reescrita assim:

dP, mydz  my dE

P.  cnE CTlBlpE—ZQ'
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onde utilizamos a equagao (3.2) substituindo p(r(#, z)) por p, considerando a densi-
dade da Terra constante, e além disso desprezamos a perda de energia por ionizagao

(). Finalmente:

my 1 1
P, = — — . 4.5
exp [CT[ ,Blp (Ellm(:lal Elﬁnal ) :| ( )

Neste ponto poderiamos substituir Elﬁm‘1 por Elinidale_ﬁ”’s (2Re cos0=2) onde 2Rg, cos f—
z é a distancia percorrida pelo 1épton carregado, mas queremos encontrar o fluxo em
fungao da energia final, ou seja, queremos fixar a energia final do 1épton carregado,
pois esta energia serd medida no detector. Para isto precisaremos de mais uma
probabilidade que fixe uma relacao entre a energia inicial e final do 1épton, assim
como sua localizacao quando produzido.

Por enquanto, vejamos o quanto o mion e o tau sao afetados por esta probabi-
lidade. Como a meia vida do mion é muito longa (2,19703 x 10~ ° s), entao P*
é aproximadamente 1, como podemos ver na figura 4.3, mas para taus (7) este
fator é realmente significativo. Apenas a titulo de exemplo vemos que, quando
E, = 10" GeV e E, = 10* GeV, P, = 0,999991 e mais adiante, para energias
maiores, esta probabilidade aumenta.

Pc
i I
0.8
0.6
0.4
0.2
| Log E
2 4 6 8 10 (GeV)

Figura 4.3: Probabilidade de encontrarmos um lépton carregado em funcao da sua
energia final (F;) em GeV. A curva continua descreve o tau, enquanto a curva
pontilhada descreve o mion. A energia inicial do neutrino (E,) é 101 GeV e a do

lépton carregado é £, = 0,8E,,.

Quanto maior a diferenga entre a energia inicial do lépton carregado (Eimcal) e
sua energia final (Ef"@) maior foi a distancia percorrida pelo lépton, e assim maior
o numero de interacoes que ele sofreu. Portanto, a medida que a diferenca entre as
energias aumenta, diminui a probabilidade de encontrarmos um lépton carregado.
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4.1.4 Probabilidade que a energia e posi¢cdo do lépton (quando pro-
duzido) sejam tais que este deixe a Terra com energia E,

A energia (Ej"¢?) e localizagao (2) do lépton quando criado deve ser consistente
com sua energia (Ef"!) ao deixar a Terra. Precisamos entdo acoplar a energia do
lépton e a posicao de sua criagdo com a energia do neutrino, pois nem todas as
energias sao possiveis para o lépton. Entretanto, conhecendo-se a energia final do
lépton e sua energia inicial, podemos concluir a posicao de sua criacao. Faremos
este acoplamento através da funcao-¢:

Pd -4 (Elﬁna,l o Elinicia,lefﬂlp(QR@ cos 072))

Y

onde 2Rg cosf — z ¢é a distancia percorrida pelo 1épton. Contudo, queremos esta
probabilidade escrita em fungéo da distancia percorrida pelo neutrino (z), por mo-

tivos que veremos mais adiante. Para isto lembremos que:

1

0(f(z)) = ———6(2 — 29),
(f( )) ‘f,(2)|f(z):0 ( 0)
e assim temos:
1
Py =——_ _
TR

onde:

inicial
2o = 2Rg cos — B%pln (%) .
Lembrando que a energia inicial do lépton carregado é uma fracao da energia do neu-
trino (E,), podemos escrevé-la como: EM9 = g, onde a =~ 0,8 (ver capitulo 2).
Assim, utilizaremos E; para a energia final do 1épton carregado, ao invés de Elﬁ“al.
E facil ver que esta probabilidade (P,), que conecta a energia inicial e final
do lépton carregado, tem a dimensao de energia a menos um. Assim P; é uma
‘probabilidade por unidade de energia’.
Na figura 4.4, a probabilidade (P;) foi escrita como 1/(8;pE;), desprezamos assim
a func¢ao delta. Assim esta probabilidade aparece na figura 4.4 como no kernel (que

serd definido adiante), quando ja integramos em z.
4.2 O fluxo de léptons a partir do fluxo de neutrinos que
atravessam a Terra

Veremos agora o formalismo necessario para que um fluxo de neutrinos seja conver-

tido num fluxo de léptons carregados.
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Figura 4.4: Probabilidade (P;) que conecta a energia inicial e final do lépton car-
regado com sua posicao de criacdo. Esta é uma probabilidade por unidade de energia.

A curva continua descreve o tau, enquanto a curva pontilhada descreve o mion.

Um fluxo diferencial de neutrinos (d®, /dE,d cos8,d¢,) vindo do espago produz
um fluxo diferencial de léptons carregados (d®,/dE;d cos@,d¢;) saindo da Terra.
Podemos representar este processo de forma bastante geral por:

®,(E,,cos0,,0,)
dE, dcos8, do,

d®;(Ey, cos by, ¢;)
dEl d cos 0[ d¢l

KO(EU’ 01/7 gbl/a El: gla ¢l)a

= / dE,dcos0,do, d

sendo K° o kernel, fungao que faz a conexao entre os dois fluxos e nada mais é do
que o produto das probabilidades por unidade de energia e por unidade de angulo
solido.

Para uma fonte de neutrinos isotrépica, considerando apenas aqueles com angulo

nadir (€) menor que 7/2, ou seja, aqueles que atravessam o interior terrestre, temos:

d®,(E,,cosb,,¢,) id(l),,(E,,)
dE,dcosl,d¢,  2n dE,

Além de tudo isso, é importante o fato de que, para neutrinos de altissima
energia, os léptons seguirao praticamente a mesma direcao dos neutrinos. Isto pode

ser resumido da seguinte forma:

K°E,,0,,0,; Ei,0,¢) = K'(E,,0,; E)d(cos 8, — cos )5(¢, — #1),

onde utilizamos a isotropia das fontes e a simetria esférica da Terra para retirarmos a
dependéncia no angulo ¢ do kernel K°(E,,6,,¢,; E;, 0;, ¢;), obtendo assim um novo
kernel dado pela funcao K'(E,,0,; E}).

Portanto o fluxo de léptons torna-se:
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dCI)l(El, COS 9, ¢) 1 / dq)V(EV) 1
=— [ dE,————*K'(E,, 0;E), 4.6
dE,dcosOdp 21 a5, o ! (46)

onde utilizamos: 0 =0, =60, e ¢ = ¢, = ¢.

Este novo kernel (K') é o produto das probabilidades j& citadas (P,, P, P, e
P,) por unidade de energia, ndo depende do angulo ¢ devido a isotropia das fontes
emissoras de raios césmicos e devido a simetria da Terra; mas depende do angulo 6,
pois, o neutrino atravessara uma quantidade diferente de matéria de acordo com o

seu angulo € de incidéncia.

4.2.1 O angulo favoravel

Como o livre caminho médio do neutrino é muito maior que o do 1épton carregado,
sabemos que o neutrino devera percorrer, dentro da Terra, uma distancia muito
maior que a do lépton. Para calcularmos o dngulo favordvel (bf,,) para que todo o
processo ocorra, faremos, nesta secao, uma suposicao, ou seja, consideraremos que
o neutrino percorre toda a distancia (2Rg cos#) dentro da Terra, estando sujeito a

interacdo de corrente carregada. Assim o angulo favordvel é dado por:

2Rg cos Ogyy, dz'
=1.
!
/0 Léc (E,,, Hfava z )

Lembrando que o angulo favordvel (0g,y) é o dngulo favordvel nadir.

Para um angulo nadir menor que 6, 0s neutrinos sao barrados pela Terra, para
um angulo nadir maior que g, 0s neutrinos raramente interagem para produzirem
léptons carregados.

A figura 4.5 mostra 6, em fungdo da energia do neutrino (E,). Para tais
célculos utilizamos a densidade da Terra igual a densidade da rocha padrao (procha =
2,65 g/cm?®). Para neutrinos com energia maior que 10® GeV, vemos que 90° — 0y, ~
1°, assim tanto os neutrinos como os léptons criados viajam essencialmente na hor-

izontal.

4.3 O Kernel

O kernel serd dado pelo produto das probabilidades. Entretanto, o neutrino pode
converter-se num lépton carregado em qualquer ponto entre z =0 e z = 2Rg cos 6.

Assim precisamos somar todas estas contribuicoes, ou seja, integrar de 0 a 2R cos 6:

2Rg cos @
K'(E,,0;E) = / PoPy PPy,
0
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Figura 4.5: Angulo favoravel — fg,, (°) — em funcdo da energia do neutrino — E,

(GeV).

a variavel de integracao nao aparece explicitamente, mas note que ja esta embutida
no termo P,. Assim:

2Rg cos 0 z dz' dz
KY(E,,0;E) = / ex [—/ }
( l) 0 P 0 LI(J}C(EV’ 0’ ZI) LIéC(EU)

X - — 2 — ).
Pler 16ip \aE, E;)| BipsEi 0

Antes de integrar devemos observar a forma explicita de z;, para saber se zg

estd dentro do intervalo de integracao. Vemos que zy é a distancia percorrida pelo

neutrino, ou seja, a distancia total (2Rg cosf) menos o trecho viajado pelo 1épton

aE, ab,
E; E;

definido e menor que 2R cos §. Para que a funcao delta seja abrangida pelo intervalo
de integracao devemos ter 0 < zy < 2Rg cos 0, ou seja, aE, e 2Fecsibr < | < oF,,.

carregado (5 In(%g*)). Assim 2y = 2Rg cosf— 5 In(“3*). Desta forma 2 é positivo

Portanto:

0, para zg < 0;
20 dz’ 1
exp [_ 0 L”CC(E,,,H,z’)} T (B)

m 11 1 }
X exp [cnﬂm aB, — & )| g, Para 0 < zyg < 2Rg cosb;

K'\(E,,0;E)) = [

0, para zg > 2Rg cos 6.
(4.7)

Que pode ser reescrita da seguinte forma:
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)
0, para E; < aE, e 2hirke cos,

20
eXp - 0 Ll/ Eu,e z
1 1 1 - .
X exXp [CTI/BIP aBy E)] Bpp Paa ak,e 2hiplte cos0 < E < akby;
0, para E; > aE,.

K'(E,,0; E) = {

\

(4.8)
Traduzindo em palavras, podemos dizer que a energia do lépton carregado ao
sair da Terra deve ser menor que sua energia inicial (aE,) e maior que a energia de

um lépton que percorreu todo o interior da Terra (aF,e~2frEecost),

3 4 5 6 7 8 9 10
Log E (GeV)

Figura 4.6: O kernel (K!) multiplicado por 10" em fungao da energia do lépton.
E, =10'° GeV e 6 = 89°.

Como podemos ver na figura 4.6, o kernel (K!) encontra seu maximo na regiao
E, ~ 10® GeV. Mas, apesar do kernel ser aproximadamente simétrico em relagio a
energia, ¢ importante notar que, como o eixo das abscissas esta em escala logaritmica,
existe um fluxo muito maior de léptons carregados que possuem uma energia maior
que 108 GeV.

A energia dos léptons carregados, quando produzidos, é aE,, onde a é constante
e aproximadamente igual a 0,8. Assim a energia maxima que os 1éptons poderao ter
é aF,, desta forma o kernel apresenta um corte em E; = aF,,, como mostra a figura
4.7.

Assim como o lépton nao pode ter uma energia maior que 0,8E,, ele ndo pode
ter uma perda maior do que a devido a sua maxima distancia percorrida. Assim
devemos ter:
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Figura 4.7: O kernel (K!) que apresenta um corte em F; = aFE,. E, = 10° GeV e
0 = 89°.

1 aF,
—In < 2Rg cos b,
Bip ( E, ) @

que é equivalente a E; > aE, e *Rocosfbr  (Quando isto ndo ocorrer, o kernel serd
nulo, como vemos na figura 4.8. Este corte sempre existe, mas ele nao é pratica-
mente notado para angulos maiores, pois neste caso o kernel assume um valor muito
pequeno.

Analisando melhor o corte superior no kernel, vemos que ele existe, porque con-
sideramos que o 1épton carregado leva uma fracdo aF, da energia do neutrino.
Entretanto a energia inicial do lépton carregado nao apresentara exatamente este
valor, mas os varios léptons produzidos terao uma distribuicao de energias em torno
de aFE,. Portanto nao devemos observar um corte em E; = aF,, mas sim uma rapida
diminui¢ao em torno deste valor.

O mesmo devera ocorrer para o outro corte, pois vemos que ele é causado também
pelo valor da fracao de energia carregada pelo lépton carregado (dado pelo parametro
a) e devido ao niimero de interagoes que o lépton sofre. O niimero de interagoes que
o lépton carregado sofre é medido pelo parametro §;. Devemos salientar que uti-
lizamos o parametro 3; como sendo constante, o que nao é verdade, pois o nimero de
interagoes por unidade de distancia que o 1épton carregado sofre é uma distribuicao
estatistica, ou seja, o parametro (3; pode assumir valores maiores ou menores do
que aquele que utilizamos. Assim o corte inferior nao deve ser realmente observado,
mas com certeza haverd uma grande queda no fluxo de léptons observado quando

E, ~ aE, e 2Ros0hr gendo o kernel uma funcio continua e suave.
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Figura 4.8: O kernel (K!) multiplicado por 10! que apresenta um corte em
E, = aE, e ?Recostbir . B — 102 GeV e 0 = 89°48'.

4.3.1 O kernel integrado no dngulo sélido

O kernel K! tera o valor:

T 0] (“E) koot

cc\—v

il
v (B &P |~
Lt (E))

% my 1 1 1
e _
P er 18ip \aE, E;)| Epp’

1 aFEy, ~ s
para cosf > SReBip In ( B ) e zero de outra forma. Integrando no angulo sélido

(dQ2 = dcos 0d¢), temos um novo kernel:

1 1
K(E,,E) = 27r/ K'(E,,0; E))dcosf = 2n K'(E,,0; E;)dcosf
0

1 aFEy
2RgB1p ln( Ej )

m (aE,,)l/('BlpL?rc(E»))e [ m < 1 1)]
ReEBip \ E; cnifip \aE, E

(aEu)l/(ﬂsz”cc(Eu)) ( 2R )
X —exp | — 55—
Ey Lt (Ey)

T . { m ( 1 1 )}
= X [ —
Rg Eyfip Plen Bip \aE, E

) 1/(BipLec(Ev))

aE,, ZR@ ’ .
v Xp | — muito menor
F, e p( Léc(Eu)> que € muito meno

que 1. Para E, = 10° e E; = 0, 8x10? este termo assume o valor de aproximadamente

onde desprezamos o termo
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Figura 4.9: Kernel para E, = 10'° GeV em fungao do angulo (90° — 6) e da energia
do tau (E;) ao sair da Terra — K1(10%,0; E,).

10, diminuindo este valor com o aumento da energia do neutrino e com a energia
do lépton carregado.

O kernel (K) é o mesmo obtido quando consideramos que P, é dado por:

2Ry, cos 0]

Fo=exp [_ Lo (By)

ou seja, minimizamos a probabilidade P,, considerando que a distancia propagada
pelo neutrino é dada por 2Rgcosf, ou seja, todo o interior terrestre e o 1épton
carregado é produzido na iminéncia de sair da Terra. Entretanto, as demais prob-
abilidades sao mantidas inalteradas, a perda de energia do lépton carregado nao é
desprezada. Depois destas alteracoes integramos cos # de 0 a 1. Portanto poderiamos
ter feito estas aproximacoes e chegariamos ao mesmo kernel.
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100

Figura 4.10: Kernel para E, = 10'° GeV em fungao do angulo (90° — ) e da energia
do mion (E,) ao sair da Terra — K}(10",0; E,).

Observando a equagao (4.6), vemos que:

d®, do

1
2t — = | dE,dcosfd¢—2K(E,, 0: E
dE, o / cos g7 K )
1 do,
= 5 dE,,—dEVK(E,,,El) (4.9)
1 dq),/ my 1 1
= —— [ dE,— —— . 4.10
2R@Elﬁm/ dE, P [cnﬁm (aEu El)] (4.10)

4.3.2 Maximos e minimos do kernel

O kernel apresenta um maximo em funcao da energia do 1épton carregado, a energia
para a qual o kernel atinge seu maximo serd denominada energia 6tima do lépton
carregado (EP*).

A principio o kernel aumenta com a energia do lépton devido a probabilidade
(P.) do lépton existir com uma energia E; apés ter sido criado com uma energia o F,
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e se propagado por uma distancia 2Rg cosf — z. Esta probabilidade cresce com a
energia do lépton. Além disso, devido a probabilidade (P;) que conecta a variagao
da energia do 1épton com a distancia por ele percorrida, que é uma probabilidade
por unidade de energia, o kernel também serd uma probabilidade por unidade de
energia, decaindo assim com a energia do lépton apds atingir o seu maximo. Assim
a baixas energias (E; < E*) o kernel aumenta com a energia e a altas energias
(E; > E?Y) o kernel diminui com a energia por ser uma probabilidade por unidade
de energia. Precisamos saber qual é o valor de Ef*. Para isso, derivamos o kernel K
em relacao a energia do 1épton carregado, desta forma encontramos o ponto maximo

do kernel que esta em:

ot __ my

R

Derivando o kernel K em relacdo a energia do neutrino, obtemos um valor sempre
negativo. Portanto, o kernel decresce com a energia do neutrino. Isto ocorre pois
a Terra torna-se mais opaca com o aumento da energia do neutrino, pois a se¢ao
de choque do neutrino aumenta com a energia e entao o seu livre caminho médio
diminui com a energia.

Ao derivarmos o kernel K! em relacdo a cos ), obtemos também um valor sempre
negativo. Assim o kernel diminui com cos £, mas como cosf diminui com o angulo
para 0 < 6 < m/2, o kernel, portanto, aumenta com o angulo nadir, que varia de
0 a m/2. Para o angulo § = 0 o neutrino e o lépton carregado atravessam todo o
interior terrestre (2Rg) e para o angulo # = 7/2 os neutrinos vém na horizontal
(nao atravessando o interior da Terra). Assim, com o aumento do dngulo nadir, os
neutrinos, em conjunto com seus léptons carregados, atravessam uma menor por¢ao
do interior terrestre, aumentando a probabilidade de encontrarmos mais léptons

carregados e assim aumentando o kernel.

4.4 O fluxo de léptons carregados

Assumindo a oscilagao de neutrinos, ou seja, que o fluxo dos trés tipos de neutrinos
sao iguais, os tUnicos parametros que farao diferenca para o fluxo de mions e de
taus sdo a massa (m;), a meia vida (7;) e o parAmetro de perda de energia (3;) dos
respectivos léptons. Melhor dizendo, a energia 6tima do lépton carregado E["®* =

my/(cmiBip) € que fard a diferenga. Logo teremos:
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onde a meia vida foi a principal responsavel pela enorme diferenca entre E7P** e
max
Emax,

O kernel (K) em funcdo de E® pode ser escrito assim:

™ 1 1
K(FE, E)=——— E°t - — . 4.11
(By, B1) RoEiBip exp[ : (GEU El)] (4.11)

Devido a enorme diferenca entre E}'** e a energia que estamos interessados (em

torno de 10° GeV), teremos P* ~ 1 (ver figura 4.3), assim:

B T
ReEuBup’

nao apresentando mais dependéncia em E,, enquanto que para o tau:

T 1 1
K.(E, F,) = ——— E°t —— .
(B, Er) R@ETﬂTpeXp[ " (aEu E)]

Comparando o kernel do mion e do tau vemos que:

Ku(Ey)

11
K,(E,, E,) = 7,44K,(E,, E,) exp [Egt (aE - E—)} . (4.12)

Assim o kernel do miton serd maior que o kernel do tau somente quando:

aF,
1+ 28 1n7, 444

ot
ET

E. < (4.13)

Portanto, para detectarmos léptons carregados a uma energia superior a 108 GeV,
o fluxo de taus é sempre maior que o fluxo de muons, pois o valor maximo que a
energia do tau (F,) atinge na expressao (4.13) é 4,3 x 107 GeV e isto ocorre quando
a energia do neutrino é maior que 10° GeV.

Para encontrarmos o fluxo de léptons carregados a partir do fluxo de neutrinos
utilizamos a equagdo (4.10). Ao realizarmos a integracdo precisamos nos lembrar que
a energia maxima do lépton carregado é aF,, em outras palavras, a energia minima
do neutrino é E;/a. Assim E; varia no intervalo [Epin, Fmax] (onde Eni, € Fhax sa0
respectivamente a energia minima e a energia mixima que estamos interessados em
detectar os léptons carregados) e F, varia no intervalo [E;/a, E?*| (onde E; é a
energia do 1épton carregado detectado e E"®* é a energia maxima até onde o fluxo
de neutrinos se estende). Assim:

E,l;nax
dd, 1 / o, 1 (414)

= dEu—_a
dE, ~ 2RoPup |50 " dE, B,
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dd, _ 1 /Eu dEud(I)VieXp [ m, < 1 i)} . (4.15)
dE;  2Rgf:p JE, ja dE, E, ctB.p \aE, E;
O fluxo diferencial de miions pode ser obtido facilmente integrando a expressao (4.14),
resultando em:
00, _ ©,(E™) = 0, (E,/a)
dE, 2ReBupE, '

Ja a fungdo apresentada na equagio (4.15) ndo apresenta uma primitiva (antideriva-
da), assim o fluxo diferencial de taus ndo pode ser expresso de forma analitica, como
foi feito com o fluxo de mions.

Apesar da energia do mdximo do muon ser E** =~ 90 MeV, que é muito
inferior a energia do limiar do Observatério Pierre Auger, o fluxo de muons de
altissimas energias apresenta um valor préximo ao fluxo de taus, como podemos ver
na equacao 4.12.

J& a energia do 6tima do tau é E°* ~ 0,86 x 10® GeV, que est4 muito préxima
a energia de deteccao do Observatério Pierre Auger. Assim P] nao pode ser

desprezado, e o fluxo de taus deve ser calculado a partir do kernel dado pela

equagao (4.11) e serd mostrado em detalhes na se¢ao 4.5.

4.4.1 O numero de léptons carregados

O numero de léptons carregados que sdo detectados é dado por:

AegT [ Fmex B2 dd,
N = / dE,/ dE,~—~K(E,, E)), (4.16)
27 Emin E;/a dEl/

onde A é a abertura efetiva observada pelo detector (a ser discutida no capitulo 6)

e T é o seu tempo de funcionamento.

4.5 Resultados numéricos para o fluxo de léptons carregados

4.5.1 Fluxo Monocromatico

Podemos agora, com mais uma aproximacao, obter uma simples estimativa do fluxo

de léptons. Assumiremos um fluxo mono-energético de neutrinos com energia Fj:

dd,
dE,
Substituindo a fonte mono-energética da equagao (4.17) na equagao (4.10), o

= ®,0(E, — E,). (4.17)

fluxo diferencial de léptons é:
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dd; 1
—=—0,K(F,, E)).
dEl 2T ( 0 l)
Portanto, o fluxo de mions com energia F, < E; < Epay é
dd, ®,
dE, 2RgBupE,’

enquanto o fluxo de taus é:

dd., d, oo [ 1 1
= exp |EX | ——— =1,
dE, 2Rg[,pE; aky FE.

que pode ser escrito assim:

4%, o, Bot
= exp |—
dE, ~ 2ReB.pE, V| E, |

onde supomos que a energia do neutrino (FEp) é pelo menos uma ordem de grandeza
acima da energia maxima que detectaremos o tau.
Para comparacao vemos na figura 5.2 o fluxo diferencial de muons e taus. O

fluxo de mions é bastante superior ao fluxo de taus.

Fluxo

2.10712 '
1.75 - 1077 '.
15 .10 '
1.25 - 10
1-10
7.5 - 10
5.10
25 .10

-12
-12
-13
-13

Log E
12 (GeV)

Figura 4.11: Fluxo diferencial de mions e taus em funcao de sua energia. A curva
continua representa o tau, enquanto a curva pontilhada representa o mion. O fluxo

de neutrinos inicial foi suposto monocromdtico e igual a 1 (d®,/dE, = §(E, — Ey)).

Assim, o niimero de muons detectados, para um fluxo de neutrinos mono-cromatico,

sera:

Ny

. AeffT(pV In (Emax)
2R€9ﬁup Emin ‘
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E, (GeV) | WB | MPRua | GZK TD
107 - 108 | 0,029 0,13 0,00052 | 0,011
108 — 10° | 0,009 | 0,04 0,0013 0,008

10° - 10 | 0,0011 | 0,005 0,00019 0,0013
100 - 10 | 0,00011 | 0,0005 0,0000028 | 0,00012

Tabela 4.1: Numero de taus por ano por quilometro quadrado por sr.

4.5.2 Waxman-Bahcall e MPR .

O fluxo de neutrinos previsto por Waxman e Bahcall (conhecido como WB [14, 15])
é dado por:

d®, 4,5x107% GeV

dE, E2 '
Ja o fluxo MPR, previsto por Manheim, Protheroe e Rachel [16, 17] depende de
alguns parametros, mas o seu maximo é dado por:

d®, 2x 1076 GeV
dE, E? ’

sendo a energia medida em GeV.
Como podemos ver no apéndice E, para um fluxo de neutrinos deste tipo, o fluxo
de léptons carregados é dado por:

dP, kera ] Epex
= —exp |—
dE, ~ 2RomiE, PI7TE S

onde E™* = m,/(ctfp) e k é a constante dada pelo fluxo diferencial de neutrinos
(d®/dE, = kE,?). A integral acima teve de ser tratada numericamente, assim o

nimero de léptons carregados detectados por ano estd apresentado na tabela 6.1.

4.5.3 Outros fluxos

Os demais fluxos, GZK e TD, tiveram de ser tratados numericamente, e 0 nimero
de léptons carregados foi obtido integrando numericamente a equagao (4.16). Os
valores sao dados na tabela 6.1. O fluxo de neutrinos destes modelos foi obtido na

referéncia [26]. Todos os flusos de neutrinos sdo mostrados na figura 4.12.

4.6 Discussao do método apresentado e suas aproximacoes

Este trabalho aqui realizado seguiu em parte aquele feito por Feng, Fisher, Wilczek
e Yu [3]. Mas 14 foram feitas algumas aproximacoes. Foi obtido o resultado:
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Fluxo
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Figura 4.12: Fluxo de neutrinos do tau (E2d®/dE, (GeVem™?s!sr™!)) em fungao
da energia do neutrino em GeV. Linha fina: fluxo-WB[14, 15]; linha grossa:
fluxo-MPR,,.x[16, 17]; tracejado curto: Fluxo-TD[26]; tracejado longo: Fluxo
GZK][26].

1 1 1

onde foi utilizada a aproximagao:

2
P, = exp [ R@cosﬁ] ’

- Lo(B,)

e cos f variando no intervalo [0,1]. Em nosso trabalho, foi mostrado que:

1 ab,
2R@ COS 9 — m In (Tl)

P = — =
« = O 120 (E.,) P [

I

_ 2Rg cos 9} (aEu) V1BipLge (Fr)]
Lte(E)) 1\ B

onde cos f varia no intervalo:

1 | (aE,,) 1/[BipLe (Ey)] .
n b )
2ReBip E,

obtendo assim o mesmo valor para a integral do kernel (aqui chamado de K'), ou
seja:

1 1 1
/KI(E, cosB; FE) = 72R@ﬁlEl exp [El"t (aE _ E)} )
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Na aproximacao feita na referéncia [3], o valor de P, foi minimizado. Pois P,

decresce com z (distancia percorrida pelo neutrino) que foi maximizado (2Rg cos6).

Quando na verdade o valor de z deveria ser 2Rg cosf — ﬁ In “gl” . Entretanto,
esta diminuicdo no kernel foi compensada ao ser assumido que cos 6 pode ter valores

aFl,

1
menores que =— In
qaue 3, ( E;

Apesar de ter sido considerado que o neutrino percorreu todo o trecho no interior

da Terra, foi considerado simultaneamente que o lépton carregado percorreu um

akF,
E;

trecho dado por ﬁln( ) Este deslocamento fez com que a energia final do

lépton carregado estivesse no intervalo [aE, e A#(2Recosb) qp ],

Por mais estranha que pareca esta aproximacao feita na referéncia [3], ela nos

conduz a um resultado correto (como foi demonstrado).

Além disso Feng, Fisher, Wilczek e Yu cogitaram que a energia 6tima do tau
estava em torno de 108 GeV, independente da energia do neutrino. Neste trabalho,
mostramos que a energia 6tima do tau é dada por E®* = m,/(ctfp) =~ 0,86 X
10% GeV.

Outra aproximagao feita na referéncia [3] foi que a energia inicial do 1épton
carregado ¢ igual a energia do neutrino (E,). Desprezando o fator a que vale aproxi-
madamente 0, 8, que causa uma diferenca no intervalo de energia do 1épton carregado
ao sair da Terra. Mas este fator nao causa nenhuma alteragdo na energia étima do

lépton carregado que continua a ser dada por EP* = my/(cTfip).

Conseguimos, finalmente, algumas expressoes analiticas para o fluxo de léptons
carregados quando o fluxo inicial de neutrinos era do tipo WB (ou seja, WB e
MPRpax). Com estes e os demais fluxos obtidos, mostramos que neutrinos de
altissimas energias podem ser detectados no Observatério Pierre Auger, entretanto,
o numero de eventos serd muito pequeno e serao necessarios varios anos até que se

tenha uma estatistica razodvel destes eventos.

Estes resultados foram obtidos com um pequeno nimero de aproximacoes. Uma
delas, em relagao a referéncia [3], é que consideramos a densidade da Terra como
sendo constante e igual a densidade da rocha (procha = 2,65 g/cm3). A densidade
superficial da Terra é menor que a densidade da rocha, pois existe uma grande
quantidade de dgua na superficie e outras substancias de pequena densidade. A
maiores profundidades, a densidade da Terra torna-se maior que a densidade da
rocha. Entretanto o niimero de neutrinos que atravessariam a Terra inteira (com
densidade igual a procha) € muito pequeno, pois o livre caminho médio do neutrino
¢ menor que 2000 km de equivalente em agua, enquanto a o diametro da Terra
seria dado por aproximadamente 55000 km de equivalente em dgua. Portanto,
supomos que esta aproximacao para a densidade da Terra nao levard a uma diferenca
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significativa.

Outra aproximacao foi considerar que a perda de energia ocorre de forma con-
stante. Na verdade, esta perda deve ocorrer de forma estocdstica. Alguns autores[22]
sugerem que a suposicao de perda de energia constante pode nos trazer resultados
pouco precisos. Entretanto, vale ressaltar que o nosso resultado se assemelha muito
ao obtido por Bottai e Giurgola[29], onde foi feito um tratamento estocastico. Uti-
lizando o Método de Monte Carlo, foi feito um programa que simulava o nimero
de léptons carregados induzidos por neutrinos que se propagavam pelo interior ter-
restre. As figuras apresentadas neste artigo (com o nimero de eventos em funcao
do angulo) indicam que nossos resultados (utilizando perda de energia constante)
sao condizentes com aquele que utiliza perda de energia estocastica. Além disso, um
tratamento analitico traz as vantagens de alguns resultados precisos, como a energia

6tima do tau que vale 0,86 GeV e nao depende da energia do neutrino.
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Propagacao e deteccao de raios cosmicos na

atmosfera

A taxa de chuveiros detectados devido aos neutrinos depende da fonte de neutrinos,
do comportamento da secao de choque do neutrino com a energia e dos detalhes

sobre a eficiéncia do detector.

5.1 Deteccao Direta x Deteccao Indireta

Devido a abundancia de eventos de baixa energia (até 10‘eV), eles podem ser
detectados diretamente com calorimetros e placas de emulsao que sao colocados
em baloes e satélites que fazem as medicoes acima da atmosfera. Entretanto para
eventos de altissimas energias é necessario fazer medi¢ao indireta, devido ao baixo
fluxo. Assim, ao invés de detectarmos a particula priméria, detectamos as particulas
criadas no chuveiro, pois eventos com energia superior a 10! eV produzem chuveiros

de particulas que sao facilmente detectados na superficie terrestre.

5.2 O que é um Chuveiro?

Um chuveiro é uma cascata de particulas iniciada pela interacao de um raio césmico
energético. O chuveiro forma um disco fino e extenso de particulas movendo-se a
velocidade da luz através da atmosfera. As particulasionizam e excitam as moléculas
de N, do ar, causando a radiacao de fétons na faixa do UV-préximo.

As particulas sao espalhadas do eixo do chuveiro devido a efeitos combinados do
espalhamento Coulomb miiltiplo e do momento transverso adquirido pelas particulas
nas interacoes e decaimentos. As particulas espalham-se do eixo do chuveiro for-
mando uma panqueca de particulas. A maior densidade de particulas estd proximo
ao eixo principal, caindo rapidamente com a distancia, sendo descrita por uma

fungdo distribuicdo lateral. Uma lei de poténcia modificada (tal como ocorre com o
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espectro de energia dos raios césmicos) é normalmente utilizada. A distribuicdo de
particulas é axialmente simétrica.

Chuveiros com 10 eV podem conter 10'° particulas carregadas (como pode ser
visto na equagdo 3.8) e estender-se por uma drea de 20 km?[30].

5.2.1 Varias cascatas dentro do Chuveiro

Um raio césmico de altissimas energias atinge a nossa atmosfera, dando inicio a um
chuveiro. Da interagdo desta particula incidente com o nicleo na atmosfera teremos

+

como resultado a produgdo de pions (7% e 7°) e um novo niicleo. Este chuveiro pode

ser subdividido em trés partes:

e cascata nuclednica: consiste do nicleo que foi criado e continua seguindo na
direcao da particula que deu-lhe origem, com pequenos desvios. Esta cascata

localiza-se proximo ao eixo;

e cascata piénica: pions carregados (7%) que decaem dando origem aos mtions

(u*). Esta cascata possui uma grande area;

e cascata eletromagnética: que tem origem nos pions neutros (7°) que de-
caem em dois fétons e estes foton produzem pares elétron-positron. Esta
cascata possui uma grande area. Longe no eixo principal a cascata eletro-

magnética é principalmente de fétons.

A energia dissipada pelos componentes eletromagnéticos do chuveiro é aprox-
imadamente igual a energia do chuveiro. O numero total de mions do chuveiro
cresce mais devagar com a energia da particula primdria, principalmente por causa
da transferéncia de energia da interacao hadronica para o chuveiro eletromagnético.

Mions propagam-se mais rapidamente do que elétrons e fétons, pois sofrem
muito menos interacao com os atomos atmosféricos. Assim, o chuveiro apds parte
de sua propagacao, estara dividido em duas partes: a cascata eletromagnética e a

cascata de muons.

5.3 Propriedades e Desenvolvimento dos Chuveiros no Ar

Os chuveiros tém sido estudados na superficie terrestre, no interior da Terra e em
varias elevagoes montanhosas. Particulas carregadas interagem com ntcleos de ni-
trogénio e oxigénio na atmosfera, e geram um chuveiro composto de elétrons, f6tons
e muons, este chuveiro é uma panqueca de particulas carregadas que evolui no tempo.

Existem no chuveiro trés quantidades a serem detectadas diretamente:
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e funcao distribuicao lateral: densidade de particulas como funcao da distan-

cia do seu eixo principal em fun¢ao do tempo;

e funcao distribuigao lateral da luz Cherenkov: produzidas pelas particulas

do chuveiro na atmosfera;

e funcao distribuicao lateral de mions: gerados pelo decaimentos dos pions

e kaons.

Existe mais uma quantidade a ser detectada, que é o desenvolvimento longi-
tudinal do chuveiro. O comprimento longitudinal pode ser obtido diretamente,
analisando-se a fluorescéncia atmosférica associada com a passagem de particulas
através da atmosfera.

A profundidade do mdzimo (Xyq:) de um chuveiro é a localiza¢ao na atmosfera
onde o chuveiro desenvolveu o maior nimero de particulas. X,,,, depende da energia
total e da massa da particula primdria. Para uma mesma energia total, um chuveiro
de um nicleo pesado deve desenvolver-se mais rapidamente do que um chuveiro
iniciado por um proéton, pois o nicleo pesado tem uma secao de choque maior.

Os componentes eletromagnéticos do chuveiro (elétrons, pésitrons e fétons) sao
cerca de 100 vezes mais numerosos do que os muons. Entretanto sua energia é de ape-
nas 10 MeV enquanto a dos mtons é de aproximadamente 1 GeV. Os primeiros pro-
duzem um grande nimero de pulsos Cherenkov relativamente pequenos, enquanto
os muons produzem um pequeno niumero de grandes pulsos.

Como ja foi predito por simulacdes, préximo ao eixo, elétrons de baixa energia e
fétons excedem os mions em vérias ordens de grandeza. Entretanto, para maiores
distancias do eixo do chuveiro a densidade nao apresenta uma diferenca tao elevada, e
os muons carregam mais energia por particula (da ordem de GeV enquanto que para
fétons e elétrons é da ordem de 10 MeV). Longe do eixo a cascata eletromagnética

¢ dominada por fétons.

5.4 Detecgao no Observatdrio Pierre Auger

O Observatério Auger é um detector hibrido empregando duas técnicas comple-
mentares na observacao dos chuveiros. Para superar as dificuldades com o baixo
fluxo dos raios césmicos de altissimas energias, o Observatério Pierre Auger terd
uma area total de 6 000 km?, dividida em dois locais idénticos nos hemisférios Norte
(Utah - USA) e Sul (Mendoza - oeste da Argentina), que separadamente medirao a
direcao de chegada e a energia das particulas primdrias, dos mions induzidos no chu-
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veiro, bem como o perfil do desenvolvimento longitudinal do chuveiro na atmosfera

(Ne(X)), ou seja o niimero de particulas carregadas em funcdo da profundidade.

Figura 5.1: Desenho esquematico do Observatorio Pierre Auger na Argentina.

Um dos métodos serd um conjunto gigante de contadores de particulas que
medird a distribuicao lateral e temporal do chuveiro no nivel do solo. O outro
serd um detector de fluorescéncia 6tica que mede o desenvolvimento do chuveiro na
atmosfera acima do detector de superficie. Operando juntos conseguem caracterizar
os chuveiros com maior precisao do que apenas uma das técnicas. Ambos os métodos
ja estao bem estabelecidos por experimentos anteriores.

O objetivo do Observatério Pierre Auger é estudar a direcdo de chegada, a energia
e a massa da particula primdria dos raios césmicos. O detector de fluorescéncia e
o detector de superficie sao métodos complementares para extrair esta informacao
dos chuveiros. A energia é medida no detector de fluorescéncia calorimetricamente e
também através da densidade de particulas no nivel do solo no detector de superficie.
A composicao é diagnosticada por fluorescéncia através da profundidade do maximo
de particulas do chuveiro e o formato do seu perfil longitudinal. No detector de
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superficie a composicao é extraida das caracteristicas do chuveiro que refletem a
profundidade do seu maximo e seu conteiido de miuons.

Devido a fluorescéncia ser uma técnica essencialmente calorimétrica, ela é sensivel
primeiramente aos componentes eletromagnéticos do chuveiro. Por outro lado, sinais
dos detectores Cherenkov de dgua tem contribuicoes comparaveis dos componentes

eletromagnético e do muon.

5.5 Emissao de Luz pelo Chuveiro

5.5.1 Fluorescéncia Aérea

Conforme uma cascata induzida por um raio césmico desenvolve-se na atmosfera,
acaba por dissipar grande parte da energia excitando e ionizando as moléculas de
ar (principalmente nitrogénio — N;) ao longo do seu caminho. As moléculas de
nitrogénio ionizadas fluorescem, produzindo radiacao na faixa do UV-préximo. A
eficiéncia do processo, definida como a energia radiada dividida pela energia dissi-
pada, é apenas 5 x 1075, mas o enorme nimero de particulas emitidas num chuveiro
de altissimas energias torna este efeito significante.

A luz devido a fluorescéncia é emitida isotropicamente, com intensidade propor-

cional ao nimero de particulas carregadas existente no chuveiro.

5.5.2 Producgao Cherenkov

Particulas carregadas que atravessam a atmosfera (acima da velocidade da luz neste
meio) produzem fétons que continuam com a mesma dire¢ao e sentido das particulas
que os produziram. Os chuveiros produzem um nimero enorme de fé6tons Cherenkov.
O angulo de emissdo Cherenkov a altissimas energias é de aproximadamente 1°[30]
(variando com a altitude). A quantidade de luz Cherenkov num determinado ponto
do chuveiro depende de sua histéria anterior, e assim ndo é exatamente proporcional
ao tamanho do chuveiro, como no caso da fluorescéncia. Mas é necessario conhecer a
quantidade de luz Cherenkov para que possamos subtrair sua contribui¢ao do sinal

total observado e obter o valor correto da luz devido a fluorescéncia.

5.6 Conjunto de Detectores de Superficie

Devido ao baixo fluxo dos raios césmicos de altissimas energias, os detectoress de
superficie requerem uma grande drea coletora (10 km?) para um ntimero suficiente
de eventos. O que se faz é distribuir um nimero pequeno de detectores (cada um
com pelo menos 1 m?) sobre esta érea, este foi o trabalho pioneiro de Pierre Auger
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em 1938. Em cada detector deste conjunto sao medidos a densidade de particulas
assim como o instante de chegada. A geometria do chuveiro é reconstruida a partir
destes dados.

Uma vantagem do detector profundo Cherenkov de dgua estd na sua capacidade

de responder a um grande nimero de fétons de baixa energia (menos de 10 MeV).

Cada um dos dois conjuntos de detectores de superficie do Observatério Pierre
Auger consiste de cerca de 1600 detectores espacados em uma grade formada por
triangulos regulares com 1,5 km de aresta aproximadamente. Cada conjunto de

detectores abrange uma area de 3 000 km?.

Cada detector funcionard com energia solar e comunicar-se-4 com uma técnica

sem utilizacdo de fio que é o Global Positioning Satellite (GPS).

De forma simplificada o detector Cherenkov de dgua pode ser descrito como
um volume de 4dgua que provoca a radiagao Cherenkov nas particulas que passam
naquele meio com velocidade superior a da luz no meio (mas com velocidade inferior

a da luz no vécuo). Este volume de dgua é observado por detectores sensiveis a luz.

O Detector Cherenkov de Agua consiste de um tanque cilindrico de dgua com
1,2 m de profundidade e 10 m? de &rea (3,6 m de didmetro). A luz Cherenkov
produzida pelo chuveiro de particulas é vista por trés tubos-fotomultiplicadores que
ficam acima do tanque apontadas para baixo. As paredes internas do tanque sao
refletoras e altamente difusivas nos comprimentos de onda do méaximo da producgao
de luz Cherenkov, transmissividade da agua e sensibilidade do foto-catodo. Sua
funcao em suma é medir o espalhamento lateral de particulas num chuveiro, com a
abilidade de distinguir elétrons de mions.

A altitude dos locais para o Observatorio Auger é de aproximadamente 1400 m

acima do mar, o que os poem abaixo de 880 g/cm? de atmosfera[30].

Um detector cilindrico com uma grande razdo entre a profundidade e o raio
tem uma certa vantagem, pois a area do plano perpendicular ao eixo do chuveiro
projetada no detector cai mais devagar com o aumento do angulo zenital do que

para detectores mais finos (com menor profundidade).

Cintiladores finos medem essencialmente a densisade de particulas carregadas.
Detectores Cherenkov de dgua tem maior sensibilidade aos mions com maior pe-
netracao e também convertem a maior parte dos raios gama em sinais observaveis.
A grandes distancias do eixo do chuveiro (maior que 1 km), os mions e particulas
eletromagnéticas tém contribuicoes aproximadamente iguais para o sinal total de

um detector Cherenkov de agua.

A razao entre a energia eletromagnética e a energia muonica depositadas nos

tanques de dgua identificarao a particula primdria.



Capitulo 5. Propagacao e deteccao de raios cosmicos na atmosfera 69

5.7 Detector de Fluorescéncia

O detector de fluorescéncia vé o chuveiro como um feixe de luz cujo movimento se da
ao longo do eixo do chuveiro. A intensidade da luz (corrigida por efeitos geométricos
e atmosféricos) reflete o perfil do desenvolvimento longitudinal do chuveiro (N, (X)),
e sua integral é proporcional a energia depositada na atmosfera. Assim, o primeiro
objetivo do detector de fluorescéncia é medir o perfil longitudinal (/N.(X)) de cada
chuveiro. Também obtemos o valor da profundidade na qual o chuveiro atinge o
seu maior numero de particulas secundédrias (Xmax).- Xmax €std relacionado com a

energia da particula primaria.

Para minimizar os custos em sua construcao, o detector de fluorescéncia deve
utilizar as informacoes de tempo dos detectores de superficie, caso contrario, cada
chuveiro precisaria ser visto por pelo menos dois olhos simultaneamente para ter a

mesma precisao.

Um detector de fluorescéncia, ou olho, consiste de uma série de grandes coletores,
que mapeiam regioes do céu e enviam estas imagens para os tubos-fotomultiplicado-

res.

A medicao da fluorescéncia atmosférica é possivel somente em noites escuras e
sem nivens. Assim, cerca de 10% (talvez mais) de todos os chuveiros serdo medidos

por ambas as técnicas.

O detector de fluorescéncia consiste de varios espelhos, cada um dos quais esta
equipado com um aglomerado de 100 ou mais tubos-fotomultiplicadores. Cada es-
pelho e aglomerado associado verd seu préprio segmento do céu. Juntos, o sistema
de espelhos observa a maior parte do céu acima do conjunto de detectores de su-
perficie. A magnitude do sinal das fotomultiplicadoras nos da o niimero de particulas

eletromagnéticas no chuveiro, e assim a energia, em cada instante.

Quando um chuveiro é visto por um angulo de emissdo pequeno (< 25°) em
relagdo ao seu eixo (ver figura 5.2), a radiacdo Cherenkov pode ser muito maior
que a radiacao devido a fluorescéncia, o que pode impedir uma deteccao correta da
fluorescéncia. A presenca deste feixe direcionado de luz Cherenkov freqiientemente
impede a observagao dos primeiros estdgios do desenvolvimento do chuveiro com
angulo menor que 25°. Além disso, com o desenvolvimento do chuveiro grande parte

desta luz produzida é espalhada, impedindo a medicao da radiacao por fluorescéncia.

Tanto a luz Cherenkov como a de fluorescéncia sao espalhadas pela atmosfera.
Mas a radiacao por fluorescéncia ja é distribuida isotropicamente, enquanto que a
radiagao Cherenkov é bem direcionada no instante de sua criacao.
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Detector

Figura 5.2: O detector de fluorescéncia observando o chuveiro ao longo de sua tra-
jetéria. Para os estdgio iniciais do chuveiro (f < 25°) a radiagdo Cherenkov tem

uma grande influéncia sobre o nimero total de f6tons detectados.

5.8 Determinacao dos Parametros do Chuveiro

Precisamos conhecer a direcao, a energia e a natureza das particulas incidentes, para
que possamos dizer quais sao as possiveis fontes destes raios césmicos de altissimas

energias.

5.8.1 Direcao e Posicdao do Eixo

A diregao do eixo do chuveiro é a direcao de chegada do raio cosmico. Assim pre-
cisamos determinar apenas a dire¢ao do primeiro. Com o detector de fluorescéncia,
a determinacdo é feita através da variacdo angular em funcdo do tempo. Entao,
pelo método de minimos quadrados, encontramos a posicao do chuveiro em cada

instante, assumindo que este se propaga com a velocidade da luz.

5.8.2 Energia

A quantidade de luz produzida em cada profundidade atmosférica é proporcional
ao numero de particulas carregadas N,. Medindo-se a luz produzida a varias pro-
fundidades, o detector determina o perfil longitudinal do chuveiro N,(X), ou seja, o
nimero de particulas carregadas em fungao da profundidade. Enquanto o chuveiro
aumenta, a energia inicial fica dividida entre mais e mais particulas. A energia média
torna-se tao baixa que as particulas ionizantes sao removidas da cascata devido a
perda de energia por ionizagao, a uma taxa que excede sua producao (bremsstrahlung
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e produgao de pares). O chuveiro atinge o seu nimero maximo de particulas car-
regadas N, na profundidade atmosférica X,,,,. Entao o nimero de particulas
carregadas decresce apds esta profundidade.

A energia eletromagnética total do chuveiro é obtida através da integral do seu
perfil longitudinal, ou seja:

Egy =2,2 MeV/g/ch/Ne(X)dX,

pois uma particula carregada no chuveiro deposita em média 2,2 MeV na atmosfera

a cada intervalo de 1 g/cm?.

5.8.3 Massa da Particula Primadéria

O conteido de muons é uma forte indicacao da massa da particula primaria. Um
chuveiro gerado por um nicleo de ferro produz mais mions do que um chuveiro
gerado por um préton. A energia é dividida entre os constituintes do niucleo, levando
assim menos geragoes para distribuir a energia hadrénica entre os pions que podem
decair em miuons antes de interagir. Ou seja, menos energia é perdida para a cascata
eletromagnética, que resulta em mais pions de baixa energia do que num chuveiro
de um préton com a mesma energia.

O numero de mions ndo aumenta linearmente com a energia, pois, a altas ener-
gias, mais geragOes sao necessarias para reduzir a energia média do pion para que
o decaimento torne-se comum. Este maior nimero de geracoes significa que uma
fracdo maior da energia é perdida para a cascata eletromagnética. Assim uma fragao

menor da energia inicial fica com os pions de baixa energia que decaem em muons.

5.9 Deteccao de neutrinos

Os chuveiros produzidos por léptons carregados (induzidos por neutrinos) s6 poderao
produzir um chuveiro depois de sairem do interior terrestre. No interior terrestre
elétrons e fétons nao conseguem se propagar. Portanto o chuveiro sera formado apds
o lépton carregado ter passado pelos detectores de superficie. Logo, a unica técnica
de deteccao que podera ser utilizada é a fluorescéncia.

Os detalhes sobre a eficiéncia do detector de fluorescéncia, bem como a distancia

que este detector ‘enxerga’ serao dados no capitulo 6.



Capitulo 6

Descricao Experimental

O neutrino que sofre uma interagao fraca de corrente carregada, produz um lépton
carregado que pode sair da Terra. O sinal de fluorescéncia é gerado por mions (ou
taus) viajando pela atmosfera e por chuveiros induzidos pelo decaimento do tau na
atmosfera. Os muons nao induzem chuveiros por decaimento pois sua vida média é
muito longa e sua massa muito pequena se comparada a do tau. Trataremos entao,
somente do tau, pois este serd mais facilmente detectado.

Apos sair do interior terrestre, o tau percorrera uma distancia A, que é dada por:

Ar =cTy = CTT&,
-
onde c ¢ a velocidade da luz, 7, é a vida média do tau, e v é o seu fator de Lorentz
(que pode ser escrito como sua energia — E, — dividida pela sua massa — m, ).
Ap6s percorrer esta distancia, o tau deverd decair, produzindo um chuveiro
eletromagnético (com uma probabilidade Pgy, = 80%[3]). A energia eletromagnética
média deste chuveiro deve ser de Egy = %ET, pois elétrons e pions estao sempre
no produto do decaimento do tau. A energia de 10* eV o comprimento do chu-
veiro é aproximadamente 10 km (isto na atmosfera mais densa, préximo a superficie
terrestre)[3].
A abertura efetiva do detector é dada pelo produto da drea pelo angulo sélido que
o detector “enxerga”. Para facilitar as contas, a abertura efetiva pode ser dividida

em duas partes, assim:
(AQ)er = (AQ)F™ + (AQ)G™,

onde (AQ)nterna o (AQ)Ke™Ma g30 respectivamente as aberturas efetivas para os taus
que saem do interior terrestre a uma distancia menor e maior do que R, sendo R,
a distancia que o detector “enxerga”’, que depende da energia, como serd mostrado

mais adiante.
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A abertura efetiva interna é facilmente calculada com uma pequena aproximagcao.
Como a distancia que o detector observa (R, (E;)) ¢ muito menor que o raio da Terra
(Rg), podemos desprezar a curvatura da Terra. Entao, quando o tau sai da Terra
a uma distancia r menor que R, em relacao ao detector, ele viajard uma distancia
I. De acordo com a figura 6.1 vemos facilmente que (I — 7 cos ¢)* + (rsin ¢)*> = R>.

Portanto a distancia que o tau percorre antes de sair da regiao de deteccao é | =

7 Ccos ¢ + \/Rg(ET) — (rsin ¢)?, onde ¢ é o angulo que a trajetéria da particula faz

com a linha que liga o ponto de saida da particula da Terra ao detector.

Figura 6.1: Tau (7) que sai da Terra a uma distancia r do detector menor que R,

percorrendo a area observada pelo detector de fluorescéncia.

A probabilidade do tau existir no ponto onde ele sai do interior terrestre é 1,
depois disso ele percorrera uma distancia [, e a probabilidade de ainda existir neste
ponto é e {n®:E-)/A- - Agsim a probabilidade do tau ter decaido serd: 1—e {ro:Ex)/Ar

Portanto a abertura efetiva interna serd a probabilidade do tau decair 1 —
e Ur$:Er) /A multiplicada pela probabilidade (Pgys) do tau produzir um chuveiro
eletromagnético, tudo isto integrado no raio (de 0 a R,(E;)) e nos angulos € (de 0

a2m) eem ¢ (de —m a ). Assim a abertura efetiva interna é dada por:

Ry s
(A = Pess [ dromr [ do1— e 1005,
0 -7

Para a abertura efetiva externa devemos considerar a curvatura da Terra, assim,
apds viajar por uma distancia r, o tau estard a uma altura h = 7?/(2Rg), como

podemos ver na figura 6.2, onde:

(Rs + h)* =1>+ R2. (6.1)

A distancia maxima da qual o tau poderd emergir e ainda ser detectado é
m, onde utilizamos a equagdo (6.1) (substituindo h por R,, pois a altura
maxima que a particula pode chegar e ainda ser detectada é R,) e desprezamos
termos de ordem R,/Rg,.
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Rep+h

Figura 6.2: Altura atingida pelo tau (7) apds viajar uma distancia r.

A uma altura h qualquer, a area de deteccdo é um circulo de raio R;,(r, E.) =

VRy(E;)? — h(r)?, como pode ser visto na figura 6.3. Um tau para ser detectado
deve passar e decair nesta area.

A probabilidade do tau existir ao entrar na regiao observada pelo detector é
e~ #+(n¢:Er)/A enquanto que sua probabilidade de ainda existir ao deixar esta regio
é e~2-(n®E)/Ar “onde zy = r cos ¢+ \/R;f (E;) — (rsin ¢)2. Como vemos na figura 6.3

o valor maximo que o angulo ¢ pode apresentar e ainda ser detectado é: sin_l(R]’[J /T).

Portanto a abertura efetiva externa é dada por:

\/2RpRg sin~! (R}, /r)
(AQ)egerms = Py, / dromr /

R, —sin~ (R}, /7)

d¢(eiz— (7'7¢’ET)/AT — e*Z+(T’,¢,E7—)/A7—).

6.1 A distancia R, observada pelo detector

A energia minima necessaria para que um chuveiro eletromagnético seja detectado
a uma distancia R,[27] é:

Epy = EqRYPef/An, (6.2)

onde R, é o parametro de impacto do chuveiro (em quilometros) e Ag (= 18 km) é
o comprimento de espalhamento de Rayleigh, F; é a energia caracteristica do detec-
tor (Fy oc \/AO/D? =~ \/d/D3), onde Af ~ d/D é aceitagio angular de cada tubo
fotomultiplicador e d e D sao, respectivamente, os diametros dos tubos fotomulti-
plicadores e a abertura do espelho. E necessirio tomar cuidado, nao confundindo
Ar com ;. Ar é o comprimento de espalhamento de Rayleigh e A\, é a distancia de
decaimento do tau.

Comparando-se com os dados experimentais foi visto que, para o Fly’s Eye,
a energia caracteristica do detector (Ej) vale 108 GeV. Conhecendo os didmetros
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Figura 6.3: Tau (7) que sai da Terra a uma distancia r do detector maior que R,,

percorrendo a area observada pelo detector de fluorescéncia.

dos tubos fotomultiplicadores e a abertura do espelho do Fly’s Eye (d = 14,4 cm,
D = 1,575 m) e do Observatério Pierre Auger (d =4 cm, D = 1,5 m), estimamos
a energia caracteristica do detector de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger
como sendo: 0,56 x 108 GeV. Observando a equagao (6.2), vemos que para uma
energia caracteristica menor, o parametro de impacto do chuveiro (R,) serd maior,
ou seja, o Observatorio Pierre Auger deverd ‘enxergar’ mais do que o Fly’s Eye.

Supusemos entao que o tau, ao decair, transfira um terco da sua energia para
um chuveiro eletromagnético. Assim tomando a inversa da expressao (6.2), temos o
parametro de impacto do chuveiro (a distancia que o detector ‘enxerga’) em funcao
da energia.

Portanto a abertura efetiva depende da energia do tau. Para energias pequenas,
a abertura efetiva aumenta com a energia, pois o parametro de impacto do chuveiro
(R,) aumenta com a energia. Para energias maiores ocorre um outro fenémeno,
apesar do parametro de impacto (R,) continuar crescendo com a energia, a distancia
de decaimento do tau (A;) cresce muito mais rapido (pois seu crescimento é linear
com a energia, enquanto que o crescimento de R, é aproximadamente logaritmico) e
assim o tau decaird num chuveiro eletromagnético somente apés ter saido da regiao
de deteccao, causando assim uma diminuicao da abertura efetiva com o aumento da
energia.

A abertura efetiva de cada detector de fluorescéncia em funcao da energia é
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Figura 6.4: Area efetiva (AQ (km?sr)) de cada detector de fluorescéncia do Obser-
vatério Pierre Auger em funcdo da energia do tau (E;) ao sair da Terra.

dada na figura 6.4. Vemos que a abertura efetiva tem o seu maximo préximo de
E, = 10" GeV, sendo a energia do chuveiro eletromagnético aproximadamente igual
a um terco da energia do tau.

Ao considerarmos o numero de eventos detectados é necessario lembrar que a
deteccao por fluorescéncia sé pode ser realizada em noites escuras e sem nivens, ou

seja, cerca de 10% do tempo.

O Observatoério Pierre Auger contara com trés detectores de fluorescéncia, dis-
postos triangularmente e separados por uma distancia de 32,74 km[30]. De acordo
com a equagao (6.2), vemos que, para uma distancia de 16,37 km a energia do tau
deve seu de aproximadamente 3 x 10'® GeV. Assim, ndo precisamos nos preocupar
com eventos observados por 2 detectores simultaneamente. Portanto o numero de
eventos detectados no Observatério Pierre Auger é simplesmente o triplo de eventos
observado em cada detector de fluorescéncia, que esta apresentado na tabela 6.1

para um periodo de trés anos.
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E; (GeV) | WB | MPRyax | GZK TD
107 — 108 | 0,034 | 1,5 0,0013 0,018
108 - 10° | 0,22 | 9.8 0,041 0,21
10° — 10 | 0,31 | 13,6 0,048 0,39
1010 — 101 | 0,11 | 4,8 0,0026 0,11
10'' - 10'2 | 0,011 | 0,47 | 3,3 x 106 | 0,0031
Total | 0,68 | 30,2 0,093 0,73

Tabela 6.1: Numero de taus detectados a cada trés anos no detector de fluorescéncia
do Observatorio Pierre Auger.



Conclusoes

Neste trabalho estudamos a deteccdo de neutrinos que se propagam no interior
terrestre, dando origem a léptons carregados que emergem da Terra e sdo observados
no detector de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger.

Verificamos que elétrons, devido a sua grande secao de choque, nao se propagam
no interior terrestre. Ja os muons de baixas energias saem da Terra com um fluxo
maior que o do tau. Entretanto, a energias acima de 4,3 x 107 GeV, o tau apresenta
um fluxo maior que o do mion. Além disso, apds viajar uma distancia média dada
por c7y (= 49 km x(E;/EeV)), o tau decaird, produzindo pions e kdons que dardo
origem a um chuveiro eletromagnético. Portanto o tau é mais facilmente detectado
do que o muon. Assim consideramos apenas a deteccao do tau.

Este trabalho foi realizado seguindo o Modelo Padrao. Nao foram utilizadas
suposicoes sobre um enorme aumento da secao de choque do neutrino, como tém
aparecido atualmente na literatura. Entretanto, somente gracas a oscilacdo de neu-
trinos, haverd um fluxo de neutrinos do tau chegando até nés. Portanto, a oscilagao
de neutrinos foi a tinica extensao ao Modelo Padrao que assumimos, além é claro da
utilizacao do fluxo de neutrinos do modelo Top-Down, que baseia-se nas Teorias de
Grande Unificacao.

Assim concluimos que a deteccao de neutrinos é possivel, mas, dependendo do
modelo do fluxo de neutrinos utilizado (WB, MPR, GZK, TD), o nimero de eventos
pode ser muito pequeno. Comparando os extremos obtidos, temos: aproximada-
mente um evento a cada trinta anos para o fluxo de neutrinos de origem GZK;
aproximadamente um evento detectado por meés para o fluxo MPR ..

Apesar do niimero de eventos obtidos ser pequeno (ver tabela 6.1), ele é con-
dizente com aquele apresentado por Feng, Fisher, Wilczek e Yu [3], apresentando a

mesma ordem de grandeza.
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Apéndice A

A profundidade

A profundidade vertical é a quantidade de matéria (em g/cm?) sob a qual a particula

se encontra, e é representada por:

X, = /h " p(2)de.

onde h é a altura em que a particula é detectada.

A.1 Equivalente em agua

A distancia percorrida por uma particula (em g/cm?) é definida como:

a+h
X(h) = / pdx

Para a dgua temos:

X(h) = pmoh (A.1)

A distancia percorrida por uma particula (em g/cm?) é definida como:

Para a dgua temos:

X(h) = pu,oh (A.2)

Exemplo: Consideremos que uma particula percorreu 1 km de equivalente em

agua, assim:

h =1 km de equiv. em dgua = 10° cm de equiv. em 4gua
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logo, de acordo com a equagao (A.2), temos:
X(1km) = pg,010° cm =1 g em™ x 10° cm = 10° g/cm”.

Assim vemos que é muito conveniente expressar as distancias em equivalente em
dgua, pois (devido a densidade da dgua — pg,0 = 1 g/cm?) é ficilmente convertida

em g/cm? que pode ser utilizada para qualquer meio.



Apéndice B

Perda de energia dos neutrinos

Como dito anteriormente, a secao de choque de corrente neutra causa apenas uma
perda de energia do neutrino. Apds uma distancia z, a probabilidade de um neutrino

nao ter sofrido uma interagao fraca de corrente neutra é dada por:

Py(Ey, 0, z) = exp (— /0 #Z(IEO)) . (B.1)

Esta é a probabilidade de encontrarmos as particulas mais energéticas, ou seja,
particulas que nao sofreram nenhuma intera¢do. Entretanto, as particulas originais
podem sofrer uma interagdo fraca de corrente neutra e continuar se propagando
com uma energia menor do que (mas proporcional a) energia da particula inicial
que consideraremos igual a aFj (que é igual a energia do neutrino incidente — Ey —
vezes uma constante de proporciolalidade a — que indica a elasticidade do processo).
Assim a probabilidade de encontrarmos uma particula no ponto z que sofreu uma

interacao de corrente neutra num ponto z; é:

Pll(EOa Oa 21, Z) = PO(EOa 0: zl)PV—w(EOa ZI)PO(EI: 21, Z)
le

= Py(Eo,0, 21)m
CN ’

Py(Ey, 21, 2),

esta probabilidade é a probabilidade do neutrino inicial chegar ao ponto z;, e entao
sofrer uma interagao de corrente neutra no ponto 2y, (P, (Ey, 21) = dz1/L{ N (Eo, 21))
e do neutrino (agora com uma energia menor) viajar do ponto z; ao ponto z. Con-
siderando a probabilidade desta interacao ocorrer em todo e qualquer ponto inter-

mediario, entre os pontos 0 e z, temos:

P1(Ey, 0, z) :/ P{(Eo,0, 21, 2) =/ ﬁPO(EO:Oazl)PO(EbeZ)'
0 o Ltn(Eo, 21)

(B.2)
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Devido a altissima energia do neutrino, este propagar-se-d4 na mesma direcao
inicial. Temos agora a probabilidade de ocorrerem duas interagoes neste trecho, a
primeira interagao devera ocorrer num ponto z; (entre 0 e 2) e a segunda num ponto

zo (entre z; e 2):

z le z dZQ
Py (Ey, 0 = Py(Ey, 0 Py(F Py(E
2( 0, 72) /0 L'Z;N(Eo) /z1 LEN(EO,ZO 0( 05 7Z1) 0( 1721722) 0( 2,22,2)7
(B.3)

e a energia do neutrino serd a?E.

A medida que o niimero de interagbes aumenta, diminui a energia do neutrino,
quando ocorrem n interagdes, a energia do neutrino serd a"Ey (a < 1).

Facamos uma melhor andlise da contribuicao destes termos de menor energia.

Podemos desenvolver P; e escrever:

2 dxy [ / gy } [ / 2 dy }
Pi(Ey,0,2) = —————exp |- — " |lexp|—- [ ———
1 (o, 0, 2) /0 Lon(Eo) P 1 Sy Lon(B)] TP [ L, Lon(Br)
o Len(Eo) Len(Eo)  Len(Eh)

Precisamos relacionar o livre caminho médio do neutrino em func¢ao da energia,

para isso verificamos que:

1

Lon(E) = ————

onde a se¢ao de choque ¢ proporcional a E%3% (o(FE) oc E%3%3)[19], assim:

E1 0,363
O'(El) = <§0> O'(E()) = CLO’363U(E0),

onde a é o parametro de elasticidade da interacao de corrente neutra, portanto:

1
Loy (Eh)

onde utilizamos que A = (F;/Eg)"3% = ¢%3%3. Assim:

= o0on(E1)pNy = a"*®Ba(Ey)pNy = Ac(Ey)pNy,

P o= /0 ﬁz(lEo)exp {‘m[’““ — A) —i—Az]}

(P)* — Py
1—A

Fazendo o mesmo para P,, encontramos:
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(PO)AQ_PO P

B=a"pa-ay 1-a

Para um nimero n qualquer de interagoes, encontramos:

(P)"" — Py Pr1 Py
(1-—A)(1—-A2)..(1-A") (1—-A)..(1—A~1) 7 1-A

P, =

que pode ser reescrito como:

Pnz[(P())A"—Po]lql le Hl_Al

Lembremos agora que a energia do neutrino apés ter sofrido n interagoes de
corrente neutra é: E, = a"Ey. A energia média do neutrino serd dada por:

E = iEnPn = Eoia P,
n=0 n=0
[e's) . n 1 n—1 n—m 1
= Eozan{[(Po)A _PO]HW -> P ]] m} (B.4)
n=0 =1 m=1 =1

Na figura B.1 vemos a funcdo dada pela equacdo (B.4) (apenas os primeiros 10
termos) em fungao do nimero de livres caminhos médios percorridos (L), e vemos

que esta funcdo é bem aproximada por:

z z
E,(z)=Fyexp| ——————— | = Fyexp| ————+— | , B.5
(2) = Eoexp < 5, 7LCN(E0)) 0exP ( 5, 7LCC(EO)> (B-5)
assim, a perda de energia do neutrino ocorre bem mais lentamente do que a producao
de um lépton carregado, e assim, podemos desprezar totalmente a perda de energia

do neutrino.
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Figura B.1: Energia do neutrino em funcao do nimero de livres caminhos médios
percorridos (L). A linha continua representa apenas os 10 primeiros termos da

equagao (B.4), enquanto que a linha pontilhada representa a equagao (B.5).



Apéndice C

Livre caminho médio do neutrino

Um mol (N4 — Niumero de Avogrado) de dtomos com massa atémica A (em unidades
de massa atomica) tem massa A (em gramas). Em outras palavras, M gramas de
uma substancia contém M x N4 nucleons.

O nimero de nucleons por unidade de volume é dado por MN4/V, onde V é o
volume.

O neutrino tem uma se¢ao de choque ¢¥(FE,), assim o nimero de colisdes por
unidade de comprimento serd: ¢”(E,)MN4/V. Logo, o livre caminho médio do

neutrino é:

onde utilizamos que a massa do meio material pode variar de ponto a ponto (ou

seja, depende do ponto 7), e que p(r) = M(r)/V.
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Apéndice D

Unidades

keV
MeV
GeV
TeV
PeV
EeV
ZeV

10% eV
106 eV
10% eV
1012 eV
1015 eV
1018 eV
102! eV
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Apéndice E

Fluxo de léptons carregados para um fluxo de

neutrinos do tipo Waxman-Bahcall

Para um fluxo do tipo:
do, k
dE, E?’

onde k£ é uma constante, obtemos o seguinte fluxo de l1éptons carregados:

8 ___k /dEiex m_ (11
dEl N QR@El,Bl,O VEI% P CTlﬁlp aE,, El .

Fazendo uma simples mudancga de varidvel (1/FE, = z), temos:

e = e s, o[ ()
— = de z?exp |EP™> [ Z — — ],
dEi  2RsEifip Jo/m, P a E

onde tomamos E™" = E;/a, pois esta é a menor energia que que um neutrino pode

ter e ainda assim contribuir para um fluxo de léptons carregados com energia igual

a F;. Assim:

dd; kera exp | pma 1 1 exp | e 1 1
= X —_ = — —ex - —
dE,  2RsmiE, L P |70 \EB T E PP \apmx " g )|

onde EP® = my/(cnifip) e E* é a energia maxima até onde se estende o fluxo
dado por d®,/dE, = kE;?, portanto:

v

d®, kera ] pmax 1 1
= —ex - — ,
dE,  2RomE P15 \apmax ~

Se o fluxo de neutrinos se estender até energias pelo menos uma ordem de

grandeza acima daquelas observadas nos detectores, podemos considerar, com uma

aproximacao razoavel:

dd; kera Epe
= 1-— exp | — .
dEl ZR@mlEl El

Esta aproximagao torna-se melhor quanto mais se estender o fluxo de neutrinos

com o mesmo espectro de energia.
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