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Resumo

Chagas, Lizandra Mineiro Campos; Taklimi, Arman Esmaili.
Restringindo a Violagdo do Principio da Equivaléncia
com Dados de Neutrinos Atmosféricos do IceCube. Rio de
Janeiro, 2024. 91p. Dissertacdo de Mestrado — Departamento de
Fisica, Pontificia Universidade Catoélica do Rio de Janeiro.

O principio da equivaléncia é um pressuposto fundamental da Teoria da
Relatividade Geral, entretanto, nas tentativas de quantizacdo da gravidade
os calculos estao levando, muitas vezes, a pequenas violagoes desse principio
(VEP). Por esse motivo, se mostra necessario testa-lo e obter limites estatis-
ticos para essas violagoes, a fim de possivelmente descartar alguns cenarios.
Uma das frentes com grande possibilidade de limitar os valores dessa violacao
é analisando a oscilagdo de neutrinos atmosféricos de altas energias, gerados
pelos raios coésmicos. A oscilacdo padrao de sabores dos neutrinos que atra-
vessam a Terra se torna desprezivel em altas energias, enquanto a oscilagao
induzida por VEP se torna cada vez mais proeminente nessa faixa da ener-
gia. Neste trabalho, usamos uma abordagem minimalista da VEP, em que
ela aconteceria através de diferentes valores de constantes gravitacionais para
cada autoestado de massa de neutrino, parametrizado como G; = ;G onde
o G ¢é contante gravitacional, e tracamos limites para os parametros ®A~s; e
®Av9; no plano (PA~s, PAvs1), onde o ¢ é o potencial gravitacional. Para
isso, foram usados os dados de rastros de muons gerados da interacao de neu-
trinos atmosféricos com a rocha ou gelo, coletados por um ano pelo IceCube
na sua forma completa (IC-86). Os muions possuem energias entre 400 GeV e
20 TeV, e os dados coletados foram comparados com os valores esperados pelos

melhores modelos de produgao de neutrinos mudnicos atmosféricos.

Palavras-chave
Violacao do Principio da Equivaléncia; IceCube; Neutrinos; Oscilagao

de Neutrinos; Neutrinos Atmosféricos; Raios césmicos;.



Abstract

Chagas, Lizandra Mineiro Campos; Taklimi, Arman Esmaili (Advi-
sor). Restricting the Violation of Equivalence Principle by
IceCube’s Atmospheric Neutrino Data. Rio de Janeiro, 2024.
91p. Dissertacao de Mestrado — Departamento de Fisica, Pontificia
Universidade Catoélica do Rio de Janeiro.

The equivalence principle is a fundamental assumption of General Rela-
tivity. However, in several quantum gravity scenarios, small violations of this
principle (VEP) is expected. For this reason, it is important to test this prin-
ciple and obtain statistical limits on its violation, in order to possibly discard
some scenarios. One way to constrain this violation is analyzing the flavor os-
cillation pattern of high-energy atmospheric neutrinos, generated by cosmic
rays. The standard oscillation of neutrino’s flavor crossing the Earth becomes
negligible at high energies, while the oscillation induced by VEP becomes in-
creasingly prominent in this range of energy. In this work, we use a minimalistic
approach about the VEP, in which it would occur because of different values
of gravitational constants for each neutrino mass eigenstate, parameterized as
G,; = v;G where (G is the gravitational constant, and we derive limits on the
parameters ®Avz; and ®PAvyy; in the (PAvy, PAvsy) plane, where @ is the
gravitational potential. To this end, muon-tracks events generated from the
interaction of atmospheric neutrinos with the rock or ice, collected for one
year by IceCube in its complete form (IC-86), were used. The detected muons
have energies between 400 GeV and 20 TeV, and the collected data has been
compared with the values expected by the best models of atmospheric muon

neutrino production.

Keywords
Violation of Equivalence Principle; IceCube; Neutrinos; Neutrino Oscil-

lation; Atmospheric Neutrinos; Cosmic Ray.
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A ciéncia € mais uma forma de pensar do
que um conjunto de conhecimentos. Seu obje-
tivo € descobrir como o mundo funciona, bus-
car quais reqularidades podem existir, penetrar
nas conexoes das coisas - desde particulas su-
batomicas, que podem ser os constituintes de
toda matéria, até organismos vivos, a comuni-
dade social humana e dai para o cosmos como
um todo.

Carl Sagan, Cérebro de Broca: Reflexoes sobre o Romance da Ciéncia.



1
Introducao

Os neutrinos sdo particulas elementares que, bem diferente dos outros
férmions do modelo padrao, sdo extremamente elusivas. Por interagirem com
outras particulas somente por meio da interagao fraca, sdo muito dificeis de
detectar.

Enquanto os quarks interagem por meio de todas as forcas do modelo
padrao (forte, fraca e eletromagnética) e os léptons carregados interagem
através das forcas eletromagnética e fraca, os neutrinos, em seus trés estados
de sabor, interagem com outras particulas apenas através dos dois bdsons
massivos da forca fraca (Z° e W*). Essa estrutura estd representada na figura
1.1.

Todas as particulas também interagem gravitacionalmente, entretanto
nao ha ainda uma teoria quantica da gravidade para incorporar ao modelo
padrao devido as muitas dificuldades teéricas. Unir uma teoria classica, que ¢é
a Teoria da Relatividade Geral, e que trata a gravidade como uma curvatura
do espaco-tempo causada pela presenca de massa e energia, com uma Teoria
Quéantica de Campos, em que o modelo padrao ¢ baseado, ndo é uma tarefa
simples e todas as tentativas até agora geraram teorias complexas e dificeis de

comprovar.

-

Figura 1.1: Representagao das forgas que os férmions elementares sentem. E
possivel notar uma estrutura que lembra uma boneca Matryoshka (boneca
russa). Figura reproduzida de [1].
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Pensando justamente em avancar nessa area, este trabalho busca desco-
brir restricoes em parametros de algumas teorias de gravidade quéantica. Em
algumas delas, existe uma leve violagdo do principio da equivaléncia que po-
deria ser detectada em experimentos com neutrinos. Mas antes, precisamos
entender o que é o neutrino e suas propriedades.

Em 1930 o neutrino foi proposto pela primeira vez por Wolfgang Pauli (e
em seguida, a hipotese foi aprimorada por outros fisicos, como Enrico Fermi)
como uma particula de massa nula ou muito pequena, sem carga elétrica e com
spin % A ideia do neutrino vem de uma solugao “criativa” (que alguns podem
interpretar como desesperada) para explicar o espectro de energia dos elétrons
no decaimento beta dos nicleos atomicos.

A proposta da existéncia dessa particula nao foi facilmente aceita a prin-
cipio, além de haver outras hipoteses concorrentes para explicar o espectro do
decaimento beta, como a "teoria K-U", proposta por Emil Konopinski e George
Uhlenbeck [2]. Esta tltima foi sendo deixada de lado aos poucos devido a di-
vergéncias experimentais. Entretanto, mesmo sem uma detec¢do do neutrino,
ainda era melhor pensar na existéncia de uma particula fantasmagoérica que
aceitar uma hipotese ainda mais dramatica, que envolve a violagao de princi-
pios muito basicos e fundamentais da fisica: a nao-conservacao da energia e do
momento angular.

Desde entao, muitas tentativas de detecgdo desta pequena particula
neutra foram feitas. Devido a sua interacao extremamente fraca e improvavel,
a sua existéncia sé foi confirmada por experimentos com reatores nucleares
em 1956, como o experimento de Cowan-Reines no Laboratério Nacional
de Los Alamos [3], Estados Unidos. Nesse experimento, foram detectados
antineutrinos do elétron que interagiam com protons da dgua de um grande
tanque, produzindo um néutron e um positron. Esta reagdo é nomeada como
“decaimento beta invertido”.

Outros experimentos foram feitos em seguida, como o experimento de
Raymond Davis Jr. (Homestake, Dakota do Sul, EUA) para a detecgao de
neutrinos solares usando o processo 3 inverso C137(v, e ) Ar37. Suas primeiras
tentativas de detec¢ao de neutrinos usando essa reagao foram na década de 50,
mas sem sucesso, devido a baixa sensibilidade do experimento [4]. Porém, nos
anos 60 o experimento na mina de Homestake foi idealizado e comecaram
as tomadas de dados até as décadas seguintes [5, 6]. Estranhamente, o
numero de neutrinos que foram detectados era significativamente menor que
o nimero esperado pelo Modelo Padrao da época. Com todo o conhecimento
prévio das reagoes nucleares no Sol e da secdo de choque dos neutrinos, os

resultados experimentais nao faziam sentido. Essa questdo ficou conhecida
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como o “problema dos neutrinos solares”.

Para explicar esse problema, algumas hipéteses foram levantadas em
varias dire¢oes. Desde mudancas nas reagoes nucleares previamente teorizadas
do Sol, pensando-se até mesmo que o Sol poderia estar passando por uma
mudanca recente na taxa de fusdo nuclear que ainda nao teria sido vista pelos
fotons emitidos atualmente, pois eles demoram milhdes de anos para chegar a
superficie. Outra hipdtese levantada foi a possibilidade de propriedades nao-
padrao de particulas neutras (lembrando que o neutrino seria o tinico férmion
neutro do modelo padrao), que poderiam explicar uma se¢ao de choque dos
neutrinos menor que o esperado.

Também foram teorizados modelos de oscilagdes por mistura dos estados
de massa e sabor, que implicava que os neutrinos mudariam de sabor a medida
que viajassem pelo espago vazio entre o Sol e a Terra, e como os experimentos
estavam desenhados para detectar apenas o neutrino eletronico, a anomalia
era vista. O efeito MSW, se agregaria a ultima teoria levando em conta que a
variacao de densidade do meio em que o neutrino se propaga muda o padrao
de oscilagoes [7]. No caso dos neutrinos solares, seria relevante para o calculo
das probabilidades de mudanca de sabor, saber o padrao de densidade das
camadas interiores do Sol.

Mais tarde, experimentos com neutrinos atmosféricos, como os feitos no
Kamiokande e Super-Kamiokande na década de 1980, também detectaram
anomalias na quantidade de neutrinos esperada [8], que foi confirmada de
forma inambigua pela primeira vez em 1998 [9, 10]. Eles buscavam neutrinos
muonicos provenientes dos decaimentos de pions e kdons produzidos pelos raios
cbésmicos na atmosfera terrestre.

Apenas na década de 2000, com experimentos como o SNO (Sudbury
Neutrino Observatory)[11], foi confirmada a oscila¢ao de sabores dos neutrinos,
concordando com os valores esperados da oscilacdo no vacuo e efeito MSW na
matéria. Este experimento mostrou que os neutrinos solares nao desapareciam,
mas sim, mudavam de sabor. Isso se deu porque ele foi projetado para detectar
nao apenas os neutrinos eletronicos, mas também os muodnicos e tauodnicos,
diferentemente dos experimentos anteriores.

Na década de 2010, experimentos para deteccao de neutrinos de reatores
foram refeitos, mas agora foi levado em consideracao a distdncia entre o
reator que produz os neutrinos e o detector. A oscilacao de neutrinos depende
diretamente da distancia, e ao posicionar os detectores em distancias variando
em média entre 1 e 2 km do reator, foi possivel constatar em experimentos
como o Daya Bay [12] (China), RENO [13] (Coreia do Sul) e Double Chooz

[14](Franga) uma queda na deteccao de neutrinos eletronicos em fungao da
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distancia, o que serviu para complementar o conhecimento sobre a oscilagao
de sabores e fazer medigoes precisas do angulo de mistura 6,3.

A mistura entre autoestados de massa e de sabor, junto ao efeito
MSW, explicou o problema dos neutrinos solares de forma simples e elegante,
sem necessidade de mudar teorias ja vigentes sobre o Sol ou propriedades
fundamentais do modelo padrao, porém introduziu a necessidade de pelo menos
dois dos trés sabores de neutrinos terem uma massa nao-nula. Anteriormente,
se pensava que os neutrinos teriam massa nula, ja que o modelo padrao nao
previa nenhum mecanismo que daria massa a essas particulas. Por isso, a
descoberta da oscilagao de neutrinos solares e atmosfericos devido as diferencas
de massas é o exemplo mais concreto que temos de fisica além do modelo padrao
experimentalmente verificada, e foi uma das descobertas mais significativas
na fisica de particulas, explicando de forma robusta diversos resultados. No
entanto, até o momento, o mecanismo de obtenc¢ao de sua massa extremamente
pequena nao esta claro e é uma area de pesquisa ativa na fisica de particulas.
Também é dificil saber com precisao quais sao os valores dessas massas tao
infimas. Hoje temos apenas algumas restri¢bes, como soma das massas dos
neutrinos menor que 0,12 eV [15], além de restrigdes dos parametros de
oscilagao de pelo menos 50 meV para a maior massa.

Neste trabalho, o que serd explorado é a capacidade dos neutrinos
atuarem como um interferdmetro quantico nas suas oscilagoes, capaz de testar
inimeras hipdteses com alta sensibilidade. Como mencionado no inicio, a
oscilacao dos neutrinos de alta energia seria capaz de testar limites para a
violagao do principio da equivaléncia que algumas teorias de gravidade quantica
preveem. E importante mencionar também qual o sistema de unidades usado
nessa dissertacao. Em todo o seu desenvolvimento, estamos usando as unidades
naturais mais comum na fisica de particulas. Isto significa que consideramos
¢ = h =1, e com isso as outras unidades ficam como fung¢oes de elétron-volt
(eV).

No capitulo 2, serda detalhado os principios fisicos e matematicos da
oscilagao de neutrinos padrao, sem nenhum efeito adicional de VEP. E revisada
a oscilagdo no vacuo, mas também como ela é modificada quando o neutrino
se propaga na matéria, como acontece quando ele passa pelo interior do Sol ou
da Terra.

No capitulo 3, é estudado quais seriam os efeitos de uma possivel
violacdo do principio da equivaléncia na familia dos neutrinos. E apresentado o
mecanismo assumido dessa violagao nesta andlise e a justificativa dessa escolha.
Além disso, analisamos como a oscilagdo se daria para cada faixa de energia

dos neutrinos que atravessam o globo terrestre.
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No capitulo 4, exploramos a origem dos dados experimentais usados neste
trabalho. E detalhado o que sdo os raios césmicos, seus componentes originais
e energias, quais particulas eles produzem ao chegarem na atmosfera, e como
elas produzem neutrinos. Revisamos também o funcionamento do detector
de neutrinos no polo Sul terrestre: o IceCube. Como o experimento funciona
tecnicamente e como ¢é feita a obtenc¢ao e interpretacao de dados.

Por fim, no capitulo 5, é apresentada a analise dos dados experimentais
usando a estatistica de chi-quadrado, testando diversos parametros possiveis de
VEP em um ano de dados de neutrinos atmosféricos do IceCube, comparando
com trabalhos similares feitos anteriormente, e discutimos como seria possivel

melhorar os limites.



2
Oscilacao de sabores dos neutrinos

Ao longo dos anos, diversos experimentos tém medido os parametros
da oscilacdo dos trés sabores conhecidos de neutrinos. Para entendermos
que parametros sao esses, devemos esclarecer primeiro como esse fendémeno
funciona. Para isso, apoiamo-nos na Mecanica Quéantica, ja que esse fenémeno
nao possui nenhum analogo classico direto.

Analisando com mais profundidade como é a interacao dos neutrinos
com a matéria, vemos que os neutrinos podem interagir com outras particulas
através apenas dos dois bésons da interacao fraca: o béson Z°, que seria neutro,
e o béson W*, que possui carga elétrica. Numa interacio de absorcio ou
emissao de um boson W, o sabor das particulas sempre muda, justamente pelo
fato do bdson ser carregado.

Quando os neutrinos interagem através dos bosons Z°, eles podem estar
em qualquer estado de sabor, incluso uma superposicao deles, mas quando a
interacdo é mediada pelo béson W*, eles terminam sempre em um de seus
autoestados de sabor leptonico, associados a familia do elétron, mton ou tau.
Ou seja, sdo neutrinos (ou antineutrinos) do elétron, do mion ou do tau, e
s6 podem formar vértice com os léptons carregados correspondentes. Como
consequeéncia, todos os neutrinos nascem em um estado puro de sabor, o qual
depende de qual foi a interacdo que o originou.

Entretanto, esse estado de sabor nao pode se manter no tempo devido a
efeitos quanticos. O fendmeno é gerado pelo fato de que os neutrinos possuem

trés autoestados de massa que sao diferentes dos autoestados de sabor.

Ve n
Yy 7é 1P)
UV, V3

O Hamiltoniano que determina a evolugao dos estados de massa nao é
diagonalizavel pela mesma base que diagonaliza o Hamiltoniano dos estados
de sabor. Esse nao é um fenémeno exclusivo dos 1éptons; existe também uma
mistura no setor dos quarks, determinada pela matriz CKM. Para os quarks,

a mistura entre estados de massa e sabor nao ¢ muito grande, e além disso, as
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grandes diferencas entre as massas dos quarks impede o fenémeno de oscilacao.
Porém, no setor dos neutrinos, esse fendémeno quantico é perceptivel.

Como cada estado de massa evolui no tempo em uma taxa diferente,
de acordo com a equagao de Schrodinger, isso provoca uma interferéncia nos
estados de sabor, que sao uma mistura dos autoestados de massa, detectada
como uma mudanga de um estado de sabor para outro durante a propagacao.
Matematicamente, temos que cada autoestado de sabor pode ser descrito da

seguinte forma:

va) = S Udoa) (21)
sendo

(valvg) = dag »  (uilvj) = bij -
Equivalentemente, os autoestados de massa podem ser escritos:
Vi) = > Uai Va) - (2-2)
(0%

Isso pode ser descrito de forma completa em um cenario para trés sabores

de neutrinos, em que o, = e, u, 7 e 1,5 = 1,2,3, através da multiplicagao

matricial:
|Ve> o1 2 o3 |V1>
) | = o Upp Ui v2) | - (2-3)
vr) ) o Ul |v3)

A matriz 3x3 que vemos na equagao (2-3) é a matriz Ponte-
corvo-Maki-Nakagawa—Sakata (PMNS) e sera chamada de ‘U’ ao longo deste
trabalho. Trata-se de uma matriz unitaria devido a conservagao de probabili-
dade, e seus valores sao determinados pelo produto matricial de trés matrizes
de rotacao.

Em geral, uma matriz unitaria 3x3 seria parametrizada por 9 parame-
tros: 3 angulos de mistura e 6 fases. Entretanto, cincos dessas fases, para o
caso de neutrinos do tipo "Dirac", podem ser reabsorvidas pelas redefini¢oes
de estados dos neutrinos, ou seja, essas 5 fases nao tém nenhum significado
fisico por nao haver experimento que possa distingui-las, e por isso os parame-
tros se reduzem a 3 angulos de mistura e 1 fase de violacao de carga-paridade
(CP).

Caso os neutrinos sejam do tipo Majorana, apenas 3 das redefini¢oes sao
possiveis, e a matriz teria 3 angulos e 3 fases, porém essas duas fases adicionais

s6 seriam observaveis em outros processos: os processos de violagdo de niimero
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lepténico (como o duplo decaimento beta sem neutrinos), nao alterando as

probabilidades de oscilacao.

1 O 0 C13 O 8136i¢13 C12 S12 O
Ubirac = |0 o3 Sos | - 0 1 0 ‘| =812 c¢12 Of, (2—4)
O —S8923 (o3 —813€_i¢13 O C13 O O 1

onde

Ci; = COS eiju Sij = sin (9@-]- .

Caso os neutrinos sejam particulas de Dirac, U = Upjqq.. Mas caso os
neutrinos sejam do tipo “Majorana”, o que significa dizer que eles seriam sua

propria antiparticula, as outras duas fases existentes na matriz PMNS estariam

na forma:
et 0 0
UMajorana = Upirac - 0 ez 0] . (2_5)
0 0 1

E como na oscilacdo a matriz PMNS ¢é usada na forma U - M? - U', no
final essas fases de Majorana sempre acabam se anulando.

Os neutrinos serem particulas de Dirac ou de Majorana ainda é uma
questao em aberto e uma area de estudo ativo na fisica. Se os neutrinos
fossem particulas de massa nula, nao seria possivel distinguir com nenhum
experimento se sua natureza é de Dirac ou Majorana, e isso por si so resolveria
a questao. Mas como sabemos que pelo menos dois autoestados de massa nao
podem ser nulos devido a observacao do fendémeno da oscilagdo de sabores, ha
esse campo de estudo a se explorar.

A maior dificuldade experimental é que apesar da massa nao ser nula,
ela ¢ muito pequena comparada as energias tipicas em que o0s neutrinos
sao detectados, sempre ultrarrelativisticos. Neutrinos de baixissimas energias
teoricamente existem e poderiam solucionar essa questao, mas em baixas
energias sua secao de choque ¢é tao pequena que torna a deteccao desses
neutrinos um grande desafio.

Entretanto, como estamos analisando apenas as probabilidades de osci-
lacdo, a natureza do neutrino nao influencia nesse trabalho, e por simplicidade
vamos considerar a partir daqui os neutrinos como uma particula de Dirac, e

reescrever a matriz U:
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U= UDirac s
e como ¢13 é a unica fase de violagdo de CP, definimos ¢35 = —dcp:
—i8
C12C13 $12C13 s1ge”ocr
_ i i
U = | —s12¢23 — €12513523€"°CF  €12Ca3 — S13512593€"°CF C13523 . (2-6)

30, 0,
—513C12C23€"°CF + S12893  —S23C12 — $13C23512€"°CF  C13C23

2.1
Aproximacao ultrarrelativistica da energia

Os neutrinos possuem uma massa muito pequena, e por isso quase sempre
podemos usar o limite ultrarrelativistico nos calculos. Nesse limite, E' &~ p, onde
p ¢ o moédulo do momento linear. Comegamos com a relacao relativistica:

E; = \/p; + m? = p;, |1+ (2-7)

Podemos chegar a uma aproximacao da energia através da expansao de
2

Maclaurin, fazendo com que 7;%2 ~ 0:
m2
Bimpt ot (2:8)
m2

Sendo F, a energia média do neutrino quando desprezamos a contribuicao

da massa. Com isso, temos que a diferenca de energia entre dois autoestados

de massa é:
2 m2
m? —m?2 | Am?
Ei — Ej = ok ] = 2Ej y (2_11>

onde Am;; = m; —m} é a diferenca dos quadrados de duas massas.
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2.2
Evolucao temporal dos estados no vacuo

A evolugao temporal dos estados dos neutrinos é dada pela equacao
de Schrodinger, ou pelo operador de evolucao S. Nas préximas expressoes,
quando nao especificado diferente, consideramos que os estados representados
na notagao de Dirac estao nos estados iniciais (¢ = 0).

Podemos expressar um estado qualquer do neutrino em termos dos

autoestados de massa ou dos autoestados de sabor, isto é:

W)= (S = (S aua)) (212)

masa sabor

onde A;/qipha 530 niimeros complexos de tal forma que:
SOA4AT =D AAL=1. (2-13)

Para garantir a normalizagao do estado |v). Em um cenério de trés geragoes
de neutrinos, teriamos ¢t = 1,2,3 e « = e, u, 7.
Resolvendo a equacdo de Schrodinger H|v) = id|v)/dt, o estado de

neutrino no tempo t pode ser escrito (usando o operador de evolugao S):

() = S(t)|v) = e )| . (2-14)

No vacuo, o Hamiltoniano é diagonal na base de massas, o que implica

uma evolucao trivial:
Hlv)) = E|lv) e H)= ZE2A1|IJ1> : (2-15)
Entao,
lv(t)) = Ze*iEitAi]VQ . (2-16)
Escrevendo-o na base das masszas, temos:
1 =3 i) vl i) (vl = 32 Higlvi) (sl (2-17)
ij ij
e analogamente, na base dos sabores:
=3 Hoslis) o] (2-18)
A matriz explicita do Hamiltoniano, na base das massas, para trés

geragoes de neutrinos, é da seguinte forma:

Hy Hip His E, 0 0
H= H21 H22 H23 - 0 E2 0 . (2—19)
Hsy Hszy Hsg 0 0 £
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Usando a aproximagao da equagao (2-9), teremos:

E+T 0 0
H~ 0 E+T 0 : (2-20)
0 0 E+m
ot Lm0 o
Hr~FE 1+ — 2 . 2-21
+2E 0 m32 0 (2-21)

Ou em termos de seus elementos:
2

my;
Hy; = b3 <E+2E> . (2-22)

Podemos calcular os elementos da matriz do Hamiltoniano na base de

sabor da seguinte forma:
Hop = (valH|vg) = 3 Hyj(valvi) (vslvs) | (2-23)
]
Hop =Y Ui HijUss - (2-24)
ij
E agora, aplicando a equagao (2-22):

Hup = Z Ui UigEs | . (2-25)

Podemos simplificar os calculos redefinindo o resultado do operador S
a menos de uma fase global correspondente a energia F;, pois fases globais
aplicadas aos estados nao modificam nenhum observavel. Isto ¢ equivalente
a definirmos um novo Hamiltoniano na base de massas como mostrado a
seguir. Usando a notagdo da equagdo (2-11) para a diferenga dos quadrados

das massas, o novo hamiltaniano sera:

(00 0
H=—|0 Am} 0 : (2-26)
0 0 Amd

Com este Hamiltoniano, o operador S na base de massas pode ser escrito

explicitamente: ) 0 0
N ,Amglt
S=|[0 e’ 2 0 : (2-27)
AAmz t
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2.3
Probabilidade de transicao de sabor

Agora que ja temos a evolugdo temporal dos estados de sabor dos

neutrinos, podemos calcular a amplitude de oscilagao de sabor:

Avosny (8) = Sap = (wslva(t)) = (v3lSlra) | (2-28)

onde o S, pode ser escrito:

Am?2 t

Z Upilgie™ 28

(2-29)

A partir desse resultado, calculamos a probabilidade de transicao do

Sap = Z<V5|UZ><UZ|S|V] VJ|Uoc Z Upidij

ij

estado a para ( ao longo do tempo ¢:

,Am2 Am?lt
Pyﬁuﬂ<t>=\samzzz(UmU;e-lw ) (e ™) e
ij
'Am?jt
l/a*)l/[-] ZUBl Ungajeil 2E . (2‘31)

Como os neutrinos con81derados sao ultrarrelativisticos, é possivel fazer

a substituicao de que t ~ L, por eles se moverem quase na velocidade da luz.
Entao: Am? L

P, v, (L ZU@Z UsiUsje™ 728 (2-32)

Para exemplificar, 31mp11ﬁcand0 os calculos, vamos encontrar a formula

para uma situacao de duas geracoes de neutrinos, a partir deste resultado. Os

dois autoestados de sabor serdo chamados a e (3, e os autoestados de massa

serao 1 e 2. Nesta situacao, a matriz PMNS de mistura, U, ¢ da forma:

0 in 6 U, U,
U _ CO'S Sin _ 1 2 ' (2_33)
—sinf cosf Usi Upo
Os parametros da matriz de duas dimensoes se reduzem a um tnico angulo de

rotagdo. A probabilidade na equagao (2-32) sera

Am?

* * 7'Am7%1L * *
PI/Q—)U@(L) - UﬁanlUﬁanle 'T3E + UBIUalUﬁQUQQe ‘ 2E

,Am2 L )
+ UgoUlo Uy U™ 28— + UppUlpUspyUnze ™ 28

Perceba que como os elementos da matriz U sao todos reais para este

caso, nao precisamos nos preocupar em calcular os complexos conjugados, pois
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serao iguais, e a equagao se reduz para:

Pva—w;a (L) :(Uﬁl)z(Ua1)2

Am2. L Am2. L 2 Am2. L
+U51Ua1U52Ua2 (6_1 2 + € 78 > COS <2§>

+ (Up2)*(Un2)? . (2-34)

Fazendo as devidas substitui¢oes, com um pouco de desenvolvimento algébrico
e usando relagoes trigonométricas de seno e cosseno, chegamos ao resultado da

probabilidade de transicao em duas geragoes:

Am2 L
Py, (L) = sin®26 - sin® ( Z‘g ) : (2-35)
E como consequéncia, a probabilidade de sobrevivéncia sera
Am2, L
P, . (L) =1 —sin® 20 - sin® ( Z%l ) : (2-36)

O mesmo desenvolvimento pode ser feito para os antineutrinos, com uma

unica modificacdo na matriz PMNS:
U—U".

Para trés geracoes temos quatro parametros da matriz PMNS e duas
diferencas de massa, totalizando seis pardmetros independentes. Sabendo
o valor desses parametros medidos experimentalmente, podemos calcular a
probabilidade de transicao ou de sobrevivéncia de um sabor de neutrino que
se propaga no vacuo apenas com sua energia e a distancia da fonte onde ele

foil emitido.

2.4
Massas absolutas dos neutrinos

Como vimos, a probabilidade de oscilagao depende apenas das diferencas
dos quadrados de massas e nao das massas absolutas dos autoestados. Assim,
a oscilagdo dos neutrinos nao é capaz de medir diretamente os valores das
massas.

Apesar disso, o fato de haver oscilagdo nos informa que ao menos duas
dessas massas sao nao-nulas e a medi¢ao com suficiente precisao, nos da limites

de valores minimos para os autoestados de massa. Atualmente, temos os valores

[15]:

Am3, = (7,50 1950) - 1077 V2 | (2-37)
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0,02 -
Am3, ~ Am3, = (2,55 Tg3) - 1072 eV 1 (2-38)
que, considerando o caso extremo em que a massa do autoestado 1 é nula, nos

dé os limites inferiores:

my > \/Am3; = 8,7 meV (2-39)

ms > \/Am3; = 50 meV . (2-40)

Outros limites também foram tragados por diversos métodos. Um deles
seria o limite de soma das massas por observagdes cosmoldgicas. Usando
CMB+BAO (radiacdo césmica de fundo e oscilagoes actsticas barionicas)
encontrou-se um limite superior de Y. m, < 0,12¢V com 95% de nivel de
confianca, e um limite inferior de > m, > 0,06V [15].

Um experimento mais recente, KATRIN, esta buscando medir com alta
precisao a massa absoluta dos neutrinos por meio de espectroscopia, medindo
o espectro de energia dos elétrons do decaimento beta do tritio. O KATRIN
estabelece limite na massa efetiva do v, definida por m(v.) = />; |[UZ|m2, e
ja temos um valor de m(v,) < 0,8¢eV com 90% CL [16].

2.5
Propagacao dos neutrinos na matéria

No vacuo, vimos que os neutrinos evoluem de forma relativamente
simples. Esta andlise é uma oOtima aproximacao para estudar os neutrinos
que se propagam no espaco sideral. Entretanto, nos casos reais estudamos
muitas vezes a oscila¢ao de neutrinos que passaram por dentro de meios densos,
como por exemplo: a propagacao no interior do Sol, ou neutrinos que passam
por dentro da Terra antes de chegar ao detector. Como consequéncia, suas
probabilidades de oscilacao sao alteradas devido a interacao através da forga
fraca deles com os quarks dos protons e néutrons, além dos elétrons desses
meios.

A presenca de matéria submete os neutrinos a um potencial, que seria um
fendomeno andlogo a refracao que fétons sofrem ao passar por um meio material
transparente, sendo este potencial analogo ao indice de refragao. Os neutrinos
recebem uma fase especial devido a esse efeito de matéria, tanto pela corrente
carregada (bdsons W*) quanto pela corrente neutra (béson Z°). Na figura 2.1
estao representados todos os diagramas das interagoes que promovem o efeito
de matéria.

IEstamos assumindo o caso da hierarquia normal das massas, em detrimento da hierar-
quia invertida, tema abordado com maior profundidade na secdo 2.8
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Figura 2.1: (a) Interagao exclusiva de neutrinos do elétron com elétrons. (b)
Interagao exclusiva de antineutrinos do elétron com elétrons. (c) Interagao de
todos os sabores de neutrinos e antineutrinos com elétrons, quark up e quark
down. Figura retirada de [19].

Nos diagramas desse efeito, as particulas finais devem ser iguais as inicias.
Nota-se que enquanto todos os neutrinos participam da corrente neutra, apenas
neutrinos e antineutrinos do elétron podem participar da corrente carregada
nessas condigoes. Isto se da porque os neutrinos do mion e do tau teriam que
participar da corrente carregada com muons e taus, que sao particulas instaveis
e por isso suas densidades na matéria ordinaria sdo despreziveis.

Primeiramente, calculamos a corrente neutra. A expressao do potencial
para a contribuicao da corrente neutra é a soma das contribuicoes da corrente
neutra na interagao com o elétron, com o préton e com o néutron. Nos calculos,
estamos considerando que as particulas com as quais o neutrino interage estao
em repouso, ou velocidades baixas. Para todos os sabores de neutrino, o

resultado do potencial da corrente neutra é o mesmo:

Vy =Vz(e) + Vz(p) + Vz(n) . (2-41)

As contribui¢oes do elétron e do préton, assumindo que estamos nos
referindo a um meio eletricamente neutro, se cancelam. Com isso, podemos
calcular o potencial da corrente neutra usando apenas a contribuicao gerada
pelos néutrons. A deducgdo em detalhes das expressdes de cada potencial a

partir da Lagrangiana efetiva de interagao fraca pode ser encontrada em [17].

VZ = Vz(n) s (2—42)
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VZ = —?Gpnn(f) 5 (2—43)

onde G é a constante de Fermi, n, (%) é a densidade numérica de néutrons
em funcao da coordenada de posicdo. Em um cendrio em que existem apenas
neutrinos de sabores que interagem com os outros férmions através da corrente
neutra, essa contribuicdo de fase de Vz é igual para todos os sabores de
neutrinos, e assim se torna uma fase global que nao altera as probabilidades
de oscilagao, e por isso pode ser ignorada para simplificar os calculos.

Em outros cenérios, como de neutrinos estéreis que nao interagem com a
matéria ordindria através do béson Z°, ou uma situacao de altissima densidade
de neutrinos e/ou antineutrinos em que a interagdo neutrino-neutrino passa a
ser relevante, essa fase nao é mais global e por isso nao pode ser desconsiderada.

O potencial da corrente neutra para os antineutrinos segue o mesmo

calculo, mudando apenas o sinal:

— 2
VZ == —VZ == \Q_Gpnn@_f) . (2—44)

Agora, consideremos o potencial da corrente carregada. Esse potencial se

aplica apenas aos neutrinos do elétron como foi discutido anteriormente.
Viv = V2Gpn () . (2-45)
Para os antineutrinos, igualmente o potencial tem apenas o sinal invertido:
Viv = —Viv = —V2Gpn.(7) . (2-46)

O valor da densidade numérica de elétrons pode ser estimado a partir do
numero de Avogadro e com a densidade do meio. Podemos considerar que no
caso da matéria neutra, o nimero de elétrons ¢é igual ao de protons e assim
o numero de elétrons em um mol do material é o nimero atémico médio
(Z) multiplicado pelo ntimero de Avogadro. Enquanto isso, a densidade do
meio (p) dividida pelo nimero de massa (A) nos fornece quantos mols ocupam
uma unidade de volume. O produto desses dois valores resulta na densidade

numérica dos elétrons:

n V= = (6,0-10% [mol '] - Z) - <p[M SV A[Mlmol—1]>

ou, simplesmente, A
ne(7) = 6,0-10% . 1 p(T) . (2-47)
A razao Z/A pode ser estimada considerando que a maioria dos elementos

quimicos mais leves e que sao estaveis tém quantidades proximas de protons e

néutrons, exceto pelo hidrogénio, que no seu isétopo mais abundante nao tem
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néutrons. Portanto, a razao Z/A é 0, 5 para elementos abundantes mais pesados
que o hidrogénio e 1 para o hidrogénio, e a razdo Z/A média é estimada a
partir da média ponderada da abundancia de hidrogénio em relagao aos outros
elementos no material analisado.

Para o planeta Terra, por exemplo, temos proporcionalmente pouco
hidrogénio em relagdo aos outros elementos com a razao Z/A ~ 0,5. Por esse
motivo, ao estudarmos o efeito da matéria em neutrinos que passam por dentro

da Terra, usamos este valor.

2.6
Oscilacao de neutrinos na matéria

Para calcularmos as probabilidades de oscilagao na matéria é necessario
que somemos ao Hamiltoniano do vacuo os potenciais que envolvem o efeito de
matéria. Como nao estamos considerando outras geracoes de neutrinos além
das trés conhecidas, vamos ignorar o potencial gerado pela corrente neutra e
somar apenas o potencial da corrente carregada que afeta o neutrino do elétron,

o qual damos o nome de ‘V’. Assim, na base dos sabores:

Hoo = V(@) - diag(1,0,0) = £v2Gpn () - diag(1, 0, 0) { + pamav
— parav
(2-48)

Portanto, o Hamiltoniano completo na base de sabores para o neutrino

com efeito de matéria é:

A A A . 0 0 0 V(@) 0 0
Hyr, = Huseno, + Hoo = 52U | 00 Am3, 0 U+l 0 00
0 0 Am3, 0 00
(2-49)
Para os antineutrinos, fazemos as substituicoes:
U—-U" e Vo>-V. (2-50)

Entao, a equacao que descreve a evolucao temporal dos sabores de

neutrinos na presenca de matéria é a equagao de Schrodinger neste formato:

dv, (1 ot LB

A solucgao dessa equagao fornece a evolucao temporal dos estados de sabor

com o efeito de matéria. Assim, para cada energia F do feixe de neutrinos,
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calcula-se a probabilidade de transicdo de sabor apds percorrer um certo
caminho.

Devido a esse novo potencial, os neutrinos eletronicos sofrem uma defa-
sagem em relagao aos muonicos e taudnicos, e isto afeta as probabilidades de
oscilagao. Em um trecho em que o potencial da matéria é constante, esse novo
Hamiltoniano de matéria pode ser interpretado também como tendo a mesma
estrutura do Hamiltoniano do vacuo, mas com os parametros modificados, ou

seja, com novos angulos de mistura e diferencas de massa:
N + oA t 1 97t N
Hy,, =Uy Hy Uy =Uy, EUM U'+Hee )| Uy (2-52)

onde a matriz unitaria Uy, é a matriz que diagonaliza o Hamiltoniano de sabor
na matéria, na base dos estados de massa. O resultado dessa diagonalizacao
nos da novas massas efetivas, que podem ser reduzidas a novas diferencas de

massa efetivas na matéria.

2.7
Efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein

Em certas condigoes combinadas de energia do neutrino, potencial de
corrente carregada, diferenca de massas e angulo de mistura, os neutrinos
experimentam um efeito de ressonancia em que a probabilidade de transigcao de
sabor é maxima, maior que no vacuo. Este efeito foi observado pelos cientistas
Mikheyev e Smirnov com base no trabalho de Wolfenstein, e por isso ficou
conhecido como efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein, ou simplesmente “efeito
MSW?™.

Podemos encontrar essa condicao de ressonéncia desenvolvendo a equa-
¢ao de Schrodinger para a oscilacdo na matéria, e usando um exemplo mais
simples de oscilagao em dois sabores, chegamos ao resultado (com desenvolvi-
mento detalhado em [17]):

Am? cos(20) — 2EV

20.5) = , 2-53

cos(2fr) A (2:5)
Am?sin(20)

in(20ex) = ———5— - 2-54

Sin(260.) Am2, (2-54)

Como consequéncia das relagoes trigonométricas de seno e cosseno:

AmZg = \/(Am2 cos(20) —2EV)? 4+ (Am?sin(26))? . (2-55)
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Nestas equagoes, Am?; é a diferenca dos quadrados das massas efetivas na
presenca do potencial V', enquanto o Am? representa a diferenca dos quadrados
dos autoestados de massa reais. O angulo € é o angulo de mistura entre as
duas geracoes de neutrinos, e f.¢ é 0 angulo de mistura efetivo na presenca do
potencial de matéria.

Perceba que quando 2EV = Am?cos(20) = cos(20.5) = 0, o que
implica um angulo de mistura méaximo (7). A massa efetiva atinge o seu menor
valor possivel, que seria |Am?sin(20)|. Esta é a situacao de ressonincia no
efeito MSW.

2.8
Hierarquia das massas

Pela férmula das probabilidades de transi¢ao e sobrevivéncia dos sabores
de neutrinos no vacuo, vista na equagao (2-36) para duas geragdes, podemos
notar que o sinal de Am3, nao é importante, apenas seu médulo, ji que o seno
estd elevado ao quadrado e com isso perdemos a informagao do sinal. Por esse
motivo que nas oscilacoes de duas geracoes neutrinos no vacuo nao ¢ possivel
determinar o que chamamos de “hierarquia das massas”, ou seja, se a massa de
um autoestado é maior ou menor que a massa de outro autoestado. Para essa
determinacao, ainda no vacuo, teriamos que abdicar da simplificacdo de duas
geracoes e considerar o cenario completo de trés geracoes. A partir dai, medir
a minuscula diferenga entre Am3, e Am3, [57]. O novo experimento chamado
JUNO [58] estd sendo planejado para medir a hierarquia dessa forma.

Entretanto, como a medida da hierarquia é muito desafiadora no vacuo,
podemos renunciar a essa analise e usar uma outra forma de averiguar:
usando o efeito MSW, explicado na segdo anterior. Esse efeito seria uma
ressonancia que acontece em uma regiao em que Amfj ~ E-V(¥), e que
altera significativamente as probabilidades de uma forma que depende do sinal
de Amfj. Podemos ver na equagao (2-53) que o angulo de mistura efetivo na
matéria depende do sinal por causa da subtracao do termo do potencial, cujo
sinal é conhecido.

Analisando os dados de neutrinos que passam por essa regiao de ressonan-
cia poderiamos descobrir a hierarquia das massas. Isso foi feito para neutrinos
solares: o ntcleo solar tem um potencial de corrente carregada da ordem de
V ~ 107"eV, e como Am2, ~ 107°, neutrinos com uma faixa de energia
E ~ 10 MeV experimentam a ressonancia nessa regiao. Por isso sabemos que

2 2 :
Ami, = Ams, > 0, ou seja, que my > my.
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Figura 2.2: Representacao das duas possiveis hierarquias de massa. As cores
representam os componentes de sabor de cada autoestado de massa. Figura
adaptada de [18]
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Entretanto, para neutrinos atmosféricos, onde Am = Amj, =~
Am3, ~ 1073, ainda nao temos dados suficientemente conclusivos para de-
terminar se ms > mg > My OU S€ My > My > M3. A primeira hipotese,
chamamos de hierarquia normal, e a segunda, de hierarquia invertida.

Essa diferenca entre os autoestados 2 e 3 esta envolvida principalmente
na transicao v, <— v;, e por isso nomeamos como uma diferenca de massa
de neutrinos atmosféricos, ja que os neutrinos produzidos por raios césmicos
em contato com a atmosfera sio mudnicos em sua maioria. Esta ¢ uma area
de intensa pesquisa na fisica de neutrinos e espera-se que no futuro, com mais

dados e/ou dados mais precisos, seja possivel determinar essa hierarquia.



3
Oscilacao de neutrinos com violacao do principio de equiva-
Iéncia

O principio da equivaléncia é um pressuposto fundamental da Teoria da
Relatividade Geral de Einstein, que atualmente é a teoria mais precisa para
explicar a dindmica dos corpos macroscopicos. O que esse principio nos diz
é que podemos afirmar que todos os fendémenos fisicos observados por um
referencial em um campo gravitacional localmente uniforme de intensidade
g, sao equivalentes aos fendomenos observados em um referencial sem campo
gravitacional, mas com uma aceleracao de modulo g.

Uma das consequéncias desse principio é que a razao entre a massa
gravitacional de um corpo e a massa inercial deve ser a mesma para todos
os objetos em todas as circunstancias'. Na prética, isso se traduz no fato de
que todos os corpos vao experimentar a mesma aceleracao gravitacional. Este
fato especifico, em objetos massivos, ja era previsto na teoria de gravitacao

newtoniana. Na equacao da forca gravitacional F' = G'%'m se supunha um

mesmo valor de constante gravitacional G para todos os corpos, entretanto o
principio da equivaléncia vai além disso: ele explica, por exemplo, a curvatura
da luz num campo gravitacional.

Essa curvatura nao consegue ser explicada com a teoria newtoniana,
ja que a luz nado possui massa de repouso e por isso nao sofreria a forca
gravitacional nesse paradigma. Ja na Relatividade Geral, se interpreta a
gravidade nao como uma forca, mas sim como resultado da geometria do espago
e do tempo. O espago-tempo seria uma entidade dindmica, que se molda e se
curva de acordo com a presenca de massa e energia ao seu redor. A luz seguiria
uma trajetoria linear no espaco tempo, que por estar curvado pela presenca
proxima de matéria, terminamos vendo-a em uma trajetéria curva.

Outros fenomenos sao explicados apenas pela Relatividade Geral no
contexto do principio da equivaléncia, como a dilatagao temporal que acontece
em campos gravitacionais fortes, e de forma equivalente em aceleracdes altas. E

esta equivaléncia que soluciona o paradoxo dos gémeos da relatividade restrita.

! Aqui discutimos uma razdo entre a massa inercial e gravitacional num conceito mais
abrangente. Normalmente essa razao é definida como 1 porque a contante gravitacional G
pode "absorver'essa diferenga; o importante é que a razao seja a mesma sempre para o
principio da equivaléncia ser valido.
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Neste paradoxo, um irmao gémeo viaja em uma nave proximo a veloci-
dade da luz, enquanto o outro fica na Terra. No referencial do irmao que ficou
na Terra, o tempo passa mais devagar para o que viajou, ja que ele esteve
por um longo periodo em alta velocidade, o que faz do viajante, mais jovem.
Entretanto, para o irmao que viajou e vé a Terra se afastando também em alta
velocidade, o tempo esta passando mais devagar para o que ficou. Quando ele
volta para a Terra, qual dos dois estd mais jovem de fato?

A relatividade restrita nao consegue resolver isto, visto que ela nao
explica efeitos gravitacionais ou de aceleracao, mas quando analisamos no
ambito da Relatividade Geral, vemos que o gémeo viajante precisou acelerar
varias vezes: para ganhar velocidade e sair da Terra, para mudar a direcao
de sua velocidade e retornar e para desacelerar ao chegar na Terra. E agora
sabendo sobre a equivaléncia entre campo gravitacional (que produz uma
dilatagao temporal) e uma aceleragao de qualquer tipo, o gémeo viajante agora
pode deduzir que o tempo passou mais devagar para ele nesses momentos de
aceleragao, de uma forma que em seu referencial, ainda que o tempo passe mais
devagar para o que ficou na Terra nos momentos de velocidade constante, ao
analisar o todo, ainda assim ele ficou mais jovem.

Cada gémeo tem uma interpretacao diferente do que fez o viajante ficar
mais jovem, o gémeo que ficou na Terra pensa que a causa disso é que o tempo
todo o viajante acelerou ou se movimentou uniformemente numa velocidade
muito alta, e tudo isso causou a sua dilatacao temporal em todos os momentos.
O viajante interpreta que houve momentos que o tempo passava mais devagar
para ele (nas aceleragoes) e momentos em que o tempo passava mais lento para
o seu irmao (velocidade uniforme), mas no fim o resultado de quanto tempo
passou para cada um serd o mesmo nos dois referenciais.

Chegar nessa resolucao s6 é possivel pelo principio da equivaléncia,
porque ele atesta que a aceleracao promovida pela expulsao de gases da nave
é totalmente equivalente a um campo gravitacional, e por isso também dilata

o tempo de quem a sofre.

3.1
Porque teorizar a violacao

Depois de sabermos a importancia do principio da equivaléncia, que é
parte fundamental de uma teoria consolidada e que explica diversos fenomenos
observados com maestria, pode parecer sem sentido supor uma violacao desse
principio. A questao é que apesar da Teoria da Relatividade funcionar muito
bem em escalas macroscopicas, ela nao pode ser a “teoria final” para explicar

a gravitagao, pois existem situagdes na natureza onde a Relatividade Geral
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deixa de funcionar.

Uma dessas situagoes é quando se prevé a formacao de singularidades.
Estes pontos teriam uma densidade infinita, como o centro de um buraco negro.
Essa ideia é totalmente incompativel com a Mecanica Quantica, que é uma
teoria (também) muito bem estabelecida. A Mecénica Quéntica é formulada na
linguagem da Teoria Quantica de Campos, que trata todas as particulas como
excitacoes em campos quanticos, e encontra dificuldades quando a curvatura
do espago-tempo é muito alta (como é de fato préximo das singularidades).
Ela nao estd equipada para lidar com energias infinitas, nem com distancias
infinitesimais (a distancia minima que faz sentido fisico seria a distancia de
Planck).

Além disso, sabemos que em escalas muito pequenas, os efeitos quanticos
na interacao gravitacional se tornam importantes e a Relatividade Geral, por
ser uma teoria classica, nao é capaz de modelar esses fenomenos. Por tudo isso,
a busca de uma teoria de gravitacao quantica, que unifique as escalas macro e
micro do Universo, é um dos grandes desafios dos fisicos tedricos atualmente.

Nessa busca, muitas tentativas de elaborar teorias unificadoras foram
feitas, mas nenhuma delas conseguiu ser validada experimentalmente ainda
em todos os seus aspectos. Durante o desenvolvimento de teorias de gravitacao
quantica, no entanto, foi percebido que em muitas delas o fato de se quantizar
0 espago-tempo, inevitavelmente leva a uma pequena violacdo do principio
da equivaléncia [20]. Por esse motivo, obter limites experimentais fortes nessa
violagao se torna interessante, pois nos permite eliminar as teorias que preveem

uma violacao maior do que a permitida pelos dados.

3.2
Violacao do principio da equivaléncia no setor de neutrinos

Existem muitas formas de testar o principio da equivaléncia, dentre elas
experimentos com balanca de tor¢ao [21], movimento de corpos no sistema solar
[22], espectroscopia em niveis atomicos [23] e pulsares [24]. Todos estes testes
levam a fortes limites de uma possivel violagao desse principio fundamental
da Relatividade Geral, porém, como visto na se¢do anterior, melhorar esses
limites se vé ainda necessario, ja que ha fortes indicios de que a VEP pode
acontecer devido as interagoes gravitacionais numa escala quantica.

Com isso em mente, vemos no setor de neutrinos um excelente candidato
para restringirmos ainda mais os parametros da VEP, pois eles atuam como um
interferometro bastante sensivel que promove a oscilagao de sabor. Na oscilagao
de neutrinos padrao, a mudanca de sabor é promovida pelas diferencas das

massas dos autoestados de massa, que sao uma mistura dos autoestados de
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sabor. Na oscilacao devido a VEP, a oscilagao seria promovida pelos diferentes
acoplamentos da interacao gravitacional com cada estado de massa.

A VEP ja foi, inclusive, considerada como uma hipotese para explicar o
problema dos neutrinos solares até mesmo para neutrinos sem massa [25], po-
rém como a dependéncia da VEP com a energia é diferente da dependéncia da
oscilacao devido as diferencas de massa e efeito MSW, os dados experimentais
mostraram muito mais concordancia com o tltimo, e assim a VEP, caso exista,
pode ter apenas um efeito secundario, subdominante.

Quando aplicamos a VEP junto a oscilagdo padrao, a VEP altera o
termo de massa quadratica adicionando um termo proporcional ao quadrado
da energia do neutrino, e por isso qualquer violagao do principio de equivaléncia
seria muito mais proeminente nos neutrinos de alta energia, justamente os que

o IceCube ¢ otimizado para detectar.

3.3
Fenomenologia dos neutrinos massivos com VEP

Dentro desse contexto de neutrinos massivos e com violagao do princi-
pio da equivaléncia, deve-se adicionar mais um conjunto de autoestados: os
gravitacionais. Teremos entao, no total, trés conjuntos de autoestados: os ja
conhecidos autoestados de massa e de sabor, e agora também os autoestados
gravitacionais, que diagonalizam a matriz de acoplamento dos neutrinos ao
campo gravitacional. Para que haja VEP, esta nova matriz nao pode ser pro-
porcional a identidade, pois o acoplamento precisa ser diferente para cada tipo
de neutrino.

A principio, da mesma forma que os autoestados de massa possuem an-
gulos de mistura em relagao aos estados de sabor, os autoestados gravitacionais
também poderiam ter angulos de mistura de qualquer valor. No entanto, neste
trabalho vamos assumir que os angulos de mistura dos estados gravitacionais
em relagao aos estados de sabor sao os mesmos dos estados de massa em rela-
¢ao ao sabor, simplificando o calculo e reduzindo os parametros dessa matriz
para apenas dois, ja que nao ha nenhum motivo, a priori, para supormos outros
angulos e testar varios possiveis angulos levaria a calculos mais demorados e
complexos.

Dessa forma, a VEP seria feita através da dependéncia da constante
gravitacional Gy com a massa do neutrino, de forma que G}V = v Gy.
Para restaurar o principio da equivaléncia, v; — 1. Essa modificacao deve ser
aplicada a métrica do espago-tempo na aproximacao de campo fraco estatico.

Assim, terfamos a nova métrica como:
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G = M + () (3-1)

onde
nw = diag(l,—1,-1,-1) e hy(r) = —2v¢(x)0,, . (3-2)
O primeiro termo é a métrica de Minkowski, que é a métrica plana da
relatividade restrita, e o segundo termo é o termo gravitacional na aproximacgao

de campo fraco. O termo ¢(z) é o potencial gravitacional newtoniano:

/
é(z) = -Gy / ) o (3-3)
V[T — |

Assim, podemos ver que a VEP seria parametrizada de forma que ¢ygp = ;¢
para cada estado de massa dos neutrinos.

Encontramos os autovalores do Hamiltoniano usando esta métrica na
equacao de Klein-Gordon. Podemos desprezar efeitos de inversao de spin no
caso de neutrinos e usar esta equagao, pois os neutrinos analisados nao passam

por campos magnéticos fortes e possuem uma massa muito pequena. Assim,

teremos:
9"V, V6 —mPp =0, (3-4)
e m2

Para usarmos na equacgao semelhante a de Schrodinger e calcular as
novas probabilidades de oscilacao precisamos apenas das diferengas entre dois
autovalores de energia. Usando a mesma aproximacao ultrarrelativistica que
foi usada anteriormente, substituimos p, pela energia média do neutrino E, e

assim temos:

m? m;
= B(1+27i¢) + 555 (1+ 4%i¢) — | E(1 +27;0) + 55 (1 +4v;0) |,

2F 2F

ou 1 2 2 2 2
ABy = 5 [AB (v = )6+ By + do(min —ming)] (30

Vamos definir Av;; = 7; — 75, 0 que nos leva ao resultado:
1
Aby =5 Amf 4B Avyyé + A(miy — miv;)6| (3-7)
oscilacdo padrao VEP

Podemos comparar este resultado com o resultado do caso sem VEP,

e vemos que aparecem dois novos termos. Vamos analisar como se comporta
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cada um.

O termo de oscilacao padrao é um termo que depende apenas das massas,
e por isso possui um valor fixo para dois dados autovalores de energia F; e E;.
Podemos notar que quanto maior é a energia do neutrino, menor vai ser a
oscilacao padrao devido ao baixo valor da razao das diferencas de massa sobre
a energia (o comprimento de oscilacao se torna muito longo).

No primeiro termo de VEP, temos uma dependéncia com o quadrado da
energia média do neutrino, o que significa, no final, uma dependéncia direta
de AE;; com a energia média do neutrino. Isto é, este primeiro termo de VEP
aumenta, em modulo, com o aumento da energia do neutrino, e por isso os
efeitos de VEP devido a este termo sao cada vez mais pronunciados e produzem
oscilagoes mais rapidas com o aumento da energia dos neutrinos.

Agora, analisando o segundo termo de VEP, percebemos dois fatos:

1. Ele nao depende da energia, entao a divisao dele pelo 2F faz deste termo

cada vez menor e desprezivel com o aumento de energia.

2. Como ~; ~ 1, entdo (m?~; — m?vj) ~ Am?j. Portanto, mesmo que
estejamos analisando em baixas energias, se o campo gravitacional ¢
é pequeno, o termo de oscilacao padrao sera muito maior do que este
termo de VEP. Assim, podemos desconsidera-lo nesse contexto, tanto

para altas quanto para baixas energias.

Pelo nosso conhecimento atual do Universo, sabemos que a maior contri-
buicao para o valor do potencial gravitacional nos arredores do nosso planeta
vem do “Great Attractor”, com um valor da ordem ¢ga ~ 1075. O Sol, que est4
bem mais préximo e poderiamos pensar que tem uma contribuicao relevante,
na verdade contribui apenas com ¢g, ~ 1078, e a prépria Terra, na superficie,
contribui com @rera ~ 1072, por isso essas contribuicoes podem ser despreza-
das. A massa muito grande do “Great Attractor” acaba superando o fato de
ele estar a uma longa distancia, e por isso ele se torna a maior contribuicao.

Apesar de nao haver um consenso exato de qual é o potencial gravitaci-
onal, e mesmo que haja possiveis outras fontes contribuindo para o potencial,
sabemos que é um valor baixo e por isso é completamente justificavel desprezar

o segundo termo da VEP. Assim, podemos aproximar a diferenca de energia

para:
1
AE; = — | Am%  +4E*Av;0| . (3-8)

oscilacdo padrao VEP
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Podemos aplicar esta nova diferenga de energia induzida pela VEP na
equagao semelhante a de Schrodinger que foi vista na secao sobre oscilagdo na
matéria. A Unica diferenca é que se adiciona uma matriz de VEP a matriz das
massas quadraticas, e como estamos supondo que essas duas matrizes estao na
mesma base, chegamos na equagao modificada que leva em conta os efeitos de

VEP nos neutrinos:

dv, 1

— = | =—=U(M?*+ AG)U' +V : 3-9

g = L VOr AU V)] v (39)
Na matriz AG se considera todas as possibilidades de hierarquia dos parame-

tros de VEP, podendo as diferencas entre ~; serem positivas ou negativas:

AG = diag(0, 4B Ay ¢, 4B, Avy319)
= diag(0, £4E2|Avya ¢|, F4E2| Ays14]) (3-10)

Para ter em conta os antineutrinos, modifica-se a equacao de forma que
V-V e U=U"

Como foi citado anteriormente, ndao ha um consenso sobre o valor do
potencial gravitacional, mas isso pode ser superado se reportarmos limites nos
produtos Ayz1¢ e Avs10, em vez de apenas em Av;;, ja que esses dois termos
aparecem sempre juntos.

Agora vamos analisar como se comportam os neutrinos mudnicos atmos-
féricos de altas energias que atravessam o planeta Terra. Num contexto de
auséncia de VEP, a mistura dos neutrinos eletronicos é suprimida pelo efeito
de matéria, e a oscilacao se da apenas entre os mudnicos e taudnicos, v, < .
Assim, ha o desacoplamento do neutrino do elétron e podemos usar a aproxi-
macao da oscilacdo em duas geracoes?. A probabilidade de sobrevivéncia do

neutrino do muon, entao, sera:

A 2
Py, — 1,) = 1 — sin?(203) sin’ ( 47;31 L) , (3-11)

sendo a variavel L a distancia percorrida dentro da Terra, que pode ser
parametrizada pela equagdo L = 2Rg cosf,. Aqui, Rg € o raio da Terra e
o angulo 6, é o angulo de zénite.

Para altas energias (2 100 GeV) o comprimento de oscilagdo, dado por
47E,/Am3,, atinge a ordem de 10° km, que é maior que o didmetro da
Terra (~ 10* km), entdo a probabilidade de oscilacio padrao do neutrino
muodnico a altas energias ¢ muito baixa e por isso ele tende a nao oscilar
(P**(v, — v,) ~ 1). Quanto mais alta a energia, maior o comprimento da

2Aqui foi desprezado o efeito do angulo 615 e a ressonancia paramétrica, j4 que estamos
analisando apenas nas altas energias (2 10 GeV)
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oscilacao, e por isso, maior a probabilidade do neutrino do muion nao oscilar.
Entretanto, quando incluimos o efeito de VEP, a oscilacio se incrementa com
o aumento da energia do neutrino, e por essa razao os neutrinos de alta energia
sao tao uteis para testar a VEP. Neste modelo, a deteccao estatistica de uma
oscilagdo na faixa de altas energias pode ser atribuida integralmente a um
efeito de VEP.

Para o calculo da probabilidade de sobrevivéncia do neutrino do mtion
que atravessa a Terra quando existe VEP, devemos usar a equacao tipo
Schrodinger completa, com os trés sabores de neutrinos, e fazer algumas
consideracoes.

Para ilustrar as probabilidades, podemos construir um grafico definindo
um angulo de zénite e parametros de VEP. Solucionando a equagao (3-9),
escolhendo muitos valores de energia e interpolando estes pontos chegamos ao
grafico. Nessa equacao, o potencial V é calculado com base no modelo PREM
[47], que nos diz qual é a densidade para cada profundidade, conforme vemos na
figura 3.1. Apesar da densidade real da Terra nao ser perfeitamente isotrépica

a partir do centro, é uma 6tima aproximacao para os propositos desse estudo.
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Figura 3.1: Densidade de matéria sentida por um neutrino que atravessa a
Terra passando pelo centro (#, = 180°), de acordo com a distancia percorrida,
segundo o modelo PREM.

Com a densidade do modelo PREM e a equacao (2-47) da densidade
numérica de elétrons do capitulo 2, pode-se calcular o potencial da matéria

que afeta os neutrinos do elétron para cada ponto da Terra em que ele passa, e
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com isso resolver numericamente a equacao tipo Schrédinger para cada energia
e angulo, obtendo assim as probabilidades de oscilagao em diversos cenérios.
Como o modelo PREM nos d& a densidade da Terra em cada profun-
didade, podemos usar uma simples transformagao para associar, em qualquer
angulo de zénite, o ponto da trajetéria do neutrino, x, que é usado na propa-
gacao do neutrino na equagao de Schrodinger, com uma distancia do centro
da Terra, 2/, usada para associarmos a sua densidade na PREM. A figura 3.2

ilustra a situacao.

Detector?

:eZ

Figura 3.2: Representacao da transformagao de coordenada entre x e x’.

A transformacao é calculada da forma:

2 = \/(QR@ cos b, — x)Q + R% — 2Rg (2Rg cos b, — ) cos b, | (3-12)

onde 0,, é o angulo de nadir, que é completamente dependente do angulo de

zénite, na forma:

0, =180° -0, . (3-13)
Usando essa transformacao, um caso simples seria o do neutrino que
atravessa o didmetro da Terra, como representado na figura 3.1. Neste caso a

transformacao se reduz para:

' =|Rg — x| . (3-14)

Abaixo, mostramos graficamente como seriam as probabilidades em 3
cenérios, sempre dentro da faixa de energia (200 GeV — 1 PeV) e dos parametros
de VEP (10726 a 10~%) utilizados neste trabalho. Por simplicidade, vamos
exemplificar com o neutrino que atravessa o diametro da Terra. Pode-se notar

que na oscilagao padrao, sem VEP, exceto por uma pequena diferenca nas
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energias mais baixas, a probabilidade de sobrevivéncia do sabor miion ¢ muito
proxima de 1. Isso acontece porque nas altas energias, o efeito de matéria
suprime a mistura com o sabor eletronico. J4 a oscilacao v, <> v, tem um
comprimento cada vez maior com o aumento da energia, se tornando muito
maior que o didmetro da Terra em energias mais altas (47FE,/Am3, ~ 10°
km (E,/100 GeV) [46]), o que faz com que as probabilidades de oscilagao se
aproximem cada vez mais de 1.

Podemos entender um pouco mais o comportamento da oscilagao padrao
do neutrino que atravessa o didametro da Terra com base na equagao a seguir,
dando as energias dos minimos da probabilidade:

) 1 Am?2
E™n — 24 8 GeV < ) 31 . 3-15
vpad “\anri <2,41 x 10-3¢V? (3-15)

O primeiro minimo da oscilacao padrao estaria em torno dos 25 GeV, e todos os
minimos subsequentes em energias menores. Por isso, nas energias trabalhadas,
nao conseguimos ver essa oscilagdo padrao.

Quando introduzimos a VEP, o cenario muda e veremos padroes de
ressonancia MSW (que geram varios maximos e minimos com amplitudes
diferentes), e dois conjuntos de solugoes, sendo que para baixas energias
¢ quase igual ao padrao, mas para altas energias, vemos um deslocamento
'espelhado"da oscilagao para energias mais altas. Isto pode ser analisado pela

equagao abaixo, para o caso de Ay # 0 e Ayy = 0:

; 2n+1 1026
my ~2.43 TeV . 3-16
v, VEP, ) € ( 1 ) <¢A731> ( )

Vemos que os minimos agora dependem de (2n + 1), e na oscilagdo padrao era
o inverso, por isso esse efeito espelhado, em que a oscilagao fica cada vez mais
frequente nas altas energias com VEP.

Para o caso oposto, Ay # 0 e Ayz; = 0, temos um resultado semelhante
mas com as energias dos minimos sendo aproximadamente o dobro. A deducao
de todas essas equacoes usadas podes ser encontradas em detalhes na secao
IIT do artigo [46], com a dependéncia do dngulo, além das expressoes para os

maximos, que foram omitidas aqui.
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Figura 3.3: Cenario 1: Probabilidades de sobrevivéncia v, — v, com 6, = 180°,
para diferentes parametros de VEP, sendo ¢Avy3; = 0 e pA~yy; > 0.
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Figura 3.5: Cenario 3: O mesmo que a figura 3.3, mas com ¢Ayy; = ¢Avy3; > 0

Para efeito de comparacao, pusemos as figuras equivalentes para antineu-
trinos. Elas seriam parecidas qualitativamente com as dos neutrinos, mas nao

iguais.
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Figura 3.6: Cenario 1: Probabilidades de sobrevivéncia v, — v, com 6, = 180°,
para diferentes pardmetros de VEP, sendo ¢Avy3; = 0 e ¢pA~ys; > 0.
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Figura 3.7: Cenario 2: O mesmo que a figura 3.6, mas com ¢Ayy; = 0 e

PAvyz >0
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Figura 3.8: Cenario 3: O mesmo que a figura 3.6, mas com ¢pAyy; = ¢pAvy3; >0

Analisando os graficos, podemos fazer algumas observac¢oes: Como pre-
visto, a oscilagao com VEP se torna mais intensa com o aumento da energia
do neutrino, e quanto maior a violacao da VEP, com mais baixa energia essas
oscilagoes comecam a ocorrer. Além disso, também se pode notar que as osci-
lagoes geradas por ¢pAv,; se cancelam parcialmente com as oscilagoes geradas
por ¢pA~s31, e por isso 0s picos minimos do cendrio 3 ocorrem em energias mais
altas em comparagao com os outros dois cenarios. Portanto, é esperado que
na analise estatistica os limites sejam mais abrangentes quando os parametros
sdo iguais, e mais restritos quando sao diferentes (intensificando ainda mais a
restrigdo quando os sinais dos dois pardmetros sao diferentes), pois quando os
parametros sao iguais o que é esperado na VEP é um pouco mais semelhante

ao que ¢ esperado na oscilagao padrao.



4
Obtencao dos dados de neutrinos atmosféricos

Neste capitulo, o objetivo é contextualizar a origem dos dados usados
neste trabalho, ou seja, de onde vém esses neutrinos e como eles sao detectados.
Numa primeira se¢do é explicado o que sdo os raios coésmicos e de que forma
eles produzem neutrinos, e na segunda se¢ao é detalhado como funciona o

detector IceCube e sua tomada de dados.

4.1
Raios Cosmicos

Os raios césmicos foram descobertos em 1912 por Victor Hess [28], um
fisico austriaco que realizou uma série de experimentos a bordo de baldes que
atingiam grandes altitudes. No contexto da época, a radioatividade de alguns
elementos quimicos tinha sido descoberta ha pouco tempo e era uma area de
estudo muito ativa.

Seu detector de ionizagao atmosférica era um eletroscopio, um aparato
que consistia em uma esfera condutora conectada por um fio fino a folhas de
ouro, estas folhas ficavam envoltas por uma espécie de garrafa. Quanto mais as
folhas de ouro “se separavam”, maior era a ionizagao atmosférica, pois indicava
que os dois lados da folha de ouro se repeliam devido a um excesso de cargas
iguais depositadas ali.

Quando se notou pela primeira vez a presenca de particulas ionizantes e
penetrantes sem uma fonte muito bem definida, a hipotese principal era que a
fonte seria a propria Terra, ja que ela contém elementos radioativos difundidos
em sua crosta. Entretanto, ao se investigar o comportamento dessas particulas,
o dado obtido foi o oposto do que se esperaria se a radiagao viesse do nosso
planeta: a taxa de detecgao aumentava com o aumento da altitude, em vez de

diminuir devido a absorcao das particulas pela atmosfera.
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Figura 4.1: Taxa de contagem do contador Geiger-Miiller durante durante o
voo do foguete REXUS-17, na Suécia (latitude 68 °N), até a altitude de 88 km
[26]. No experimento de Hess, s6 foi medido até uma altitude de ~ 5 km, e por
isso ele percebeu um aumento de raios césmicos com o aumento da altitude.
Quando aumentamos ainda mais a altitude, encontramos um valor de pico
(maximo de Pfotzer) e na sequéncia, uma diminuigao.

Este é um fato completamente inesperado, ja que com o aumento da
altitude, além de estarmos mais distantes da suposta fonte, a atmosfera se
torna mais rarefeita e espera-se que existam menos particulas radioativas.
Além disso, também foi notado que a intensidade nao dependia de ser dia
ou noite, ou seja, o Sol nao teria uma influéncia. Para esta constatagao, foram
realizados experimentos a noite e até mesmo durante um eclipse solar, sem
nenhuma variacao significativa na intensidade. Este foi um forte indicio de que
essa radiagao viria do espago sideral, e nao de um decaimento radioativo ou
outro fendmeno no nosso planeta.

Analisando a figura 4.1, vemos que a ionizacao cresce com a altitude até
um maximo, e depois se mantém praticamente estavel. Isto acontece porque
os raios césmicos estao em altas energias e produzem um chuveiro de muitas
particulas ao encontrarem uma atmosfera mais densa. Em altitudes muito
elevadas eles ainda nao tiveram interagoes suficientes para produzir tantas
particulas ionizantes. Em contrapartida, em altitudes mais baixas, muitas das
particulas produzidas ja interagiram com a densa atmosfera e perderam sua

capacidade de ionizacao.
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Desde o seu descobrimento, muitos avancos foram feitos no estudo dos
raios cosmicos, como a determinacao de quais sao as particulas de que eles
sao feitos e em quais porcentagens para cada faixa de energia, suas origens, e
como e por quanto tempo se difundem no espaco até chegar na Terra. Além
das descobertas de que eles interagem com atomos da atmosfera e produzem

toda uma gama de novas particulas em cascatas.

4.1.1
Componentes dos raios cosmicos

Quando os raios cosmicos foram descobertos, houve uma certa polémica
sobre qual seria o tipo de particula de que eles sao feitos. O fisico Robert
Millikan, por exemplo, defendia que eles seriam raios gama de energia muito
elevada.

Nao houve muito progresso nesse campo desde 1912 a 1928. Contudo, em
1929, Bothe e Kolhorster usaram contadores Geiger [29], que demonstram que
esses raios sao carregados, ou seja, nao sao raios gama, pois raios gamas sao
ondas eletromagnéticas, e, portanto, neutras. Apesar desse avanco, o contador
Geiger nao distingue se a particula é positiva ou negativa, e por isso, nesse
estudo, assumiram que as particulas poderiam ser elétrons.

No mesmo ano, um estudo de Auger e Skobeltzyn [30, 31] com cAmaras
de nuvem de Wilson descobre que as trajetdrias dessas particulas se curvam na
presenca de um campo magnético, e a observagao do raio de curvatura e para
que lado é a curva fornece informagoes preciosas sobre o sinal da carga, massa
e energia da particula. A partir dai, com esse e outros estudos posteriores que
combinavam métodos como: camaras de bolhas [32], detectores de cintilagdo
[33], e espectrometros magnéticos [34], se pode estabelecer, finalmente, a
composi¢ao média dos raios coésmicos que chegam na Terra, como podemos

ver na tabela 4.1.

Tabela 4.1: Composi¢ao dos raios césmicos

Particula % na composicao
Prétons ~ 89%

Ntcleos de Hélio ~ 10%

Ntcleos mais pesados | ~ 1%

Elétrons < 1%

Pésitrons ~0,1%
Antiprétons ~0,01%

Hoje sabemos que os raios césmicos sao feitos majoritariamente de
préotons (nucleos de hidrogénio) e quase todo o restante é hélio, com uma

pequena “contaminacao” de ntucleos mais pesados, pouquissimos elétrons,
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Figura 4.2: Abundancia dos niicleos atomicos nos raios césmicos em compara-
¢ao com o sistema solar. Figura adaptada de [56].

positrons e antiprétons. A proporcao dos elementos dos raios cosmicos, na
verdade, é quase a mesma propor¢ao dos elementos no sistema solar, como

vemos na figura 4.2, exceto por alguns detalhes:

— Os elementos Li, Be e B aparecem com mais abundancia nos raios
cbésmicos porque sao nucleos secundarios provenientes da fissao do C e O
em interagoes com a matéria interestelar durante sua propagacao, assim

como o Mn, V e Sc que sdo subprodutos da fragmentacao do Fe.

— H4 menos abundancia de H e He nos raios césmicos porque esses
elementos possuem energia de ionizagdo maior, e por isso é mais dificil

acelera-los.

E interessante notar também que a abundancia dos elementos, tanto no
sistema solar quanto nos raios césmicos, tem uma forma “serrilhada”. Isso é
devido ao fato de que elementos com um nimero atdémico (Z) ou de massa (A)
impar sao menos produzidos em reagoes termonucleares por possuirem ligagoes

mais fracas.
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4.1.2
Faixa de energias

A energia dos raios césmicos que atingem a atmosfera varia numa longa
faixa. Os raios cosmicos de baixa energia variam desde a ordem de MeV até
algumas dezenas de GeV, e sdo predominantemente prétons e nicleos mais
leves.

J& os raios cosmicos de alta energia, que sao os que mais estamos interes-
sados neste trabalho, variam desde dezenas de GeV até energias extremamente
altas, atingindo até mesmo a ordem de 100 EeV em alguns casos. Nessa faixa
de altas energias, encontramos com mais frequéncia os nicleos mais pesados.

A taxa com que esses raios primarios chegam ao planeta dependem muito
da sua energia: Na ordem de 1 GeV, temos 10* particulas chegando por metro
quadrado por segundo na alta atmosfera, e para as particulas mais energéticas
se sabe que sua taxa seria de menos de 1 por quiléometro quadrado por século.
Poderiamos pensar que as particulas de altas energias podem ser desprezadas
pela baixa frequéncia, mas a realidade é que apesar disso, elas produzem
chuveiros enormes de mais de 10 bilhoes de particulas secundarias por causa
do seu cascateamento ao colidirem com particulas da atmosfera e decairem em

outras particulas.

4.1.2.1
LimitacGes da energia — Efeito GZK

Pouco tempo apods a descoberta da radiagao césmica de fundo em micro-
ondas por Penzias e Wilson [35], foi previsto em 1966 por Greisen [36] e,
de forma independente, por Zatsepin e Kuzmin [37] uma limita¢ao no livre
caminho médio para raios cosmicos muito energéticos. Como o universo é
“banhado” por fétons de uma radiacao térmica na temperatura de 2.7 K, existe
a possibilidade de os nicleos atomicos interagirem com esses fotons, criarem
particulas secundérias (como os pions) que decaem rapidamente, produzindo
neutrinos e fétons secundarios. Dessa forma, o nucleo original, altamente
energético, perde uma parte de sua energia a medida que viaja no espago
devido a criacao de novas particulas.

Este efeito estabelece um limite superior de energia para a propagacao
dos raios cosmicos de 50 EeV, pois acima disso as seguintes interacoes sao

significativas:
Yom +p = A s p+ 1, (4-1)

Yoms +p = AT w47t (4-2)

O livre caminho médio para essa interacao em energias maiores que 50 EeV
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¢ de 50 Mpc, equivalente a 1,6 - 108 anos-luz de distancia. Esse é o chamado
“Horizonte GZK”.

4.1.3
Origem dos raios césmicos

Uma pergunta natural a se fazer é: de onde vém todos esses prétons e
nicleos atémicos que compoem a maior parte dos raios coésmicos e como eles
sao acelerados? Essas particulas, na verdade, possuem origens diversas e sua
aceleragao estd ligada principalmente a campos magnéticos variaveis no tempo.
Recorde: Um campo magnético que varia no tempo produz um campo elétrico.

Um campo magnético sozinho nao é capaz de fornecer energia as par-
ticulas carregadas, apenas defleti-las, ja que a aceleracao promovida por esse
campo ¢ do tipo centripeta, ou seja, perpendicular a velocidade. Por outro lado,
o campo elétrico gerado por um campo magnético variavel, sim, pode produ-
zir aceleragoes em qualquer direcao em relacao a velocidade, pois a aceleragao
terd a direcao do campo elétrico. Se uma componente da aceleracao estiver
na mesma direcao e sentido da velocidade da particula, a particula ganhara
energia.

Alguns exemplos de processos astrofisicos capazes de produzir e acelerar

os raios cosmicos a altas energias sao:

1. Supernovas: Na morte de uma estrela suficientemente massiva, acontece
a explosao de uma supernova. Nelas, os campos magnéticos muito

intensos e ondas de choque promovem a aceleragao dos préotons e niicleos.

2. Remanescentes de Supernovas (SNRs): Apos a explosao de uma
Supernova, ainda persiste um remanescente, menos violento, mas ainda
com processos importantes que contribuem na aceleracao dos raios

cosmicos devido a campos magnéticos turbulentos.

3. Pulsares e Magnetars: Sao estrelas de néutrons com campos magnéti-
cos muito intensos e variaveis, que aceleram as particulas carregadas que

passarem por perto.

4. Buracos Negros Supermassivos: Processos relacionados ao disco de
acrecao e formacao de jatos relativisticos aceleram particulas a altas

energias.
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4.1.4
Modelos estatisticos

Com os estudos acumulados na area dos raios césmicos, ja é possivel criar
modelos estatisticos prevendo as taxas esperadas de raios césmicos primarios
que chegam ao nosso planeta. Esses raios chegam de forma aproximadamente
isotrépica e constante no tempo (com um pequeno nivel de anisotropia devido
ao campo magnético da Terra) pois a estatistica do seu movimento é muito
similar ao do movimento browniano, ou seja, um processo de difusao.

Como sao particulas carregadas, elas sao defletidas pelos campos magné-
ticos em nossa galaxia, que estao distribuidos de forma cadtica, gerando assim
a difusdo. Para ilustrar esse processo de difusdo, tomemos como exemplo um
raio césmico que se originou na nossa galdxia. Ele leva em média 107 anos
para escapar dela, porém se ele viajasse sem sofrer deflexdes, o tempo seria de
apenas 10% anos.

Dessa forma, ao longo dos anos muitos dados foram coletados e hoje
temos modelos estatisticos de como sao distribuidos os raios cosmicos primarios
em tipo de particulas e energias, cada um com sua frequéncia estimada. Com
essa informacao e aplicando o conhecimento atual de fisica de particulas sobre
as interagoes dos nicleos de alta energia (raios césmicos primarios) e os atomos
atmosféricos, podemos prever também como serao, em média, os chuveiros de
particulas dos raios césmicos secundarios.

Para este trabalho, nos interessa apenas as particulas criadas que decaem
em neutrinos. Para isso, existem modelos que preveem uma certa quantidade
de neutrinos e antineutrinos, numa dada distribuicdo de energias e angulos.
A origem desses neutrinos seria, principalmente, do decaimento dos pions e
dos kaons gerados pelos raios cosmicos, processo que serd mais explorado
na proxima secao. O modelo mais conhecido e usado é o Honda+Gaisser,
documentado em [27], mas neste trabalho também usaremos outros modelos

para comparacao.

4.1.5
Producdao de mésons como particulas secundarias

Quando os raios césmicos interagem com a atmosfera, produzindo um
chuveiro de particulas secundarias, algumas destas particulas decaem em
neutrinos. As particulas primarias capazes de produzir mésons que decaem
em neutrinos seriam as particulas carregadas (como, por exemplo, nicleos,
protons, elétrons e positrons).

Nas préximas secoes, vamos ver os dois principais mésons que geram

neutrinos atmosféricos. Apesar de haver producao de outras particulas além
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dessas que decaem em neutrinos, seus fluxos podem ser desprezados quando

comparados aos pions e kaons.

4.1.5.1
Pions

Uma possivel interagao seria a de um préton de alta energia com um
nucleo da atmosfera terrestre, produzindo um barion delta. Este barion é uma
particula ressonante altamente instavel que rapidamente decai, composto por
quarks up e down, assim como os protons e néutrons, porém seu spin e isospin
seriam %, diferente dos nucleéns comuns, que possuem spin % e isospin j:%. O
barion delta seria um estado excitado do nucleén comum.

Os quatro diferentes tipos de barion delta (AT, A+, A° A~) possuem
varios possiveis canais de decaimento, alguns produzindo pions positivos,
outros negativos e outros neutros. Os neutros, por serem uma combinacao de
um quark com seu proprio antiquark, decaem rapidamente produzindo raios
gama, porém os pions carregados decaem num tempo um pouco maior, de 26

ns, podendo ainda iniciar uma nova cascata antes do decaimento.

T ud,
T ud,

™ ww /) dd.

Quando os pions carregados decaem, isso acontece quase que inteiramente

em muons e neutrinos do muon, nos canais:

= ut 4+, (4-3)

T = u Uy, (4-4)

Este fato vem da supressao por helicidade. A principio, o pion carregado
poderia decair em positron ou elétron, com um neutrino ou antineutrino do
elétron, porém devemos levar em conta que o spin do pion é nulo, e por isso
ele deve decair em particulas com spins em sentidos opostos, o que produz o
efeito de a taxa de decaimento por esse canal ser suprimida. Por outro lado,
o decaimento em lépton tau é completamente proibido, pois a massa do tau é
maior que a massa do pion.

Para particulas sem massa, como, com boa aproximagao, sao os neutrinos,

quiralidade e helicidade estao sempre em acordo. Entretanto quanto maior a
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massa da particula, maior é a possibilidade da helicidade nao concordar com
a quiralidade. A tabela 4.2 ilustra essas probabilidades. A helicidade é uma
propriedade que depende do referencial, pois é a projecao do spin no vetor
velocidade da particula, e o sentido da velocidade depende do referencial.
Enquanto isso, a quiralidade é uma propriedade mais fundamental, invariante
sob transformagoes de Lorentz.

Podemos analisar essa supressao conforme ilustra a figura 4.3: o neutrino
pode ser considerado de massa nula, e como todo neutrino é de mao esquerda
(LH), seu spin aponta sempre no sentido do eixo z positivo, e sua velocidade no
sentido z negativo. Por consequéncia, o spin do lépton carregado deve estar no
sentido z negativo para que haja a conservacao do spin do pion. A velocidade
deve ser, também, oposta a velocidade do neutrino no referencial do centro de
massa do pion para que haja a conservagdo do momento, e isso produz um
lépton carregado com helicidade LH. Porém, como o férmion carregado ¢ um
antiférmion, ele s6 pode ter quiralidade de mao direita (RH).

As porcentagens na figura 4.3 representam as probabilidades dos spins
do pésitron ou do antimition apontarem no sentido oposto da sua velocidade.
Essas probabilidades foram retiradas do céalculo a seguir, feitos com base na

tabela 4.2, e dependem exclusivamente da massa do 1épton e do pion:

_]‘_/66_ TTL2

Poe = - : ~13- 107° ) 4-5
2 m2 +m?2 (4-5)
P =B Mg (4-6)
vp T 2 _mi_l_mgr 9 .

Como o spin oposto ao representado na figura 4.3 é um decaimento
proibido, o canal que tem baixa probabilidade de quiralidade divergir da
helicidade é altamente suprimido. Essa supressao por helicidade é o que faz com
que quase todo o decaimento seja muodnico, pois ha apenas o canal eletronico e
muonico para o decaimento acontecer (exceto por uma pequena contaminagao
do decaimento beta do pion, muito raro, que é analisado mais a frente nesta
se¢ao). A equagao que define a razao de ramificacdo do pion em um lépton é
bem conhecida como:

2 2\ 2
I = &fﬁmﬂm? ( — Z;) : (4-7)

8T 2

e assim podemos calcular as taxas relativas, de forma aproximada:
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Figura 4.3: Representacao dos decaimentos do pion positivo em (a) pésitron e
neutrino; (b) antimion e neutrino; com representacao das velocidades e spins
vistos no referencial do centro de massa do pion. Reproducao de [1].

P vy Vg

|=p | (A+p)/2] (1-5)/2
s [l+p|(A=5)/2] (1+8)/2
Tabela 4.2: Probabilidades da helicidade coincidir com a quiralidade de acordo

com a velocidade /3, para os casos de spin (s) paralelo e antiparalelo em relagao
ao momento (p)

2 2
FTK‘ ev e 2 — 2
e (m ) (mg mg) ~1,28-107% (4-8)
S my, m2 —m?

mas esse valor nao ¢ exato pois ainda ha uma pequena porcentagem de correcao

radiativa, mas vemos que é muito proximo do real, que seria de:
Loy = 99,99% (4-9)

Irser = 0,012% . (4-10)
Como conclusao, o mion, que é aproximadamente 207 vezes mais mas-
sivo que o elétron, apresenta uma probabilidade muito maior da quiralidade
nao concordar com a helicidade e por essa razao é o canal preferencial de de-
caimento do pion carregado. Como as probabilidades dependem da velocidade
[ das particulas em relagdo a velocidade da luz (8 = 1 para particulas sem
massa), a velocidade do elétron seria muito proxima a da luz nesse canal de
decaimento, enquanto a do muon seria bem menor. Este é o fato que faz com
que 99,99% do decaimento do pion seja em muion, produzindo assim, neutrinos
ou antineutrinos do muon.
Existe um outro modo de decaimento do pion carregado que produz
neutrinos e é ainda mais raro que o decaimento em elétron e neutrino: o

chamado “decaimento beta do pion”, que produz um pion neutro, um elétron
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(pésitron) e um antineutrino (neutrino) do elétron:
at s +et 4., T o1 4+e 0.

Sua razdo de ramificacdo é de apenas 1078 e por isso podemos desprezar ao
contarmos a quantidade total de neutrinos produzidos.

Dando continuidade aos produtos do decaimento do pion, os muions tam-
bém sao particulas instaveis, mas que possuem um tempo de vida relativamente
longo, de 2,2 ps. Dependendo da sua energia, esse tempo significa dezenas de
quilémetros antes de decair em elétron, neutrino e antineutrino, seu principal

canal de decaimento (outros canais tem razao de ramificagao ~ 107°):
+ + - - -5
po—=e t+rvetv,, u —e +r.+v,.

Esta grande distancia percorrida é devido a dilatacdo temporal relati-
vistica, que faz com que o mion dure muito mais tempo do que duraria em
repouso.

Assim, considerando os neutrinos produzidos no decaimento do pion e
do mion, podemos aproximar que cada pion carregado, ao final, produz um
neutrino do muion, um antineutrino do mion e um neutrino ou antineutrino

do elétron.

4.1.5.2
Kaons

Outra forma de produzir neutrinos atmosféricos a partir dos raios cos-
micos é pelo decaimento dos kaons produzidos como particulas secundarias.
Os kaons sao mésons mais massivos que os pions. Enquanto os pions sao com-
postos pelos quarks mais leves (up e down), os kdons sdo compostos por um
quark up ou down combinado com um quark strange: um quark de mesmas

propriedades que o down, porém mais massivo.

K*: su,
K~ Su,
K°: s,
K°: ds

Os principais modos de decaimento do kdon positivo sdo (razoes de
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ramificagoes estao escritos em paréntesis):

K= p"+v, (63,6%),

Kt — 7t +7% (20,7%) ,

Kt —sat+at+7 (5,6%),
Kt —a+et+v. (50%),

K* =7+ pu* v, (3,4%) ,
Kr—srat+2%+7% (1,8%),

e de forma analoga para o kdon negativo, sua antiparticula. Os kdons neutros
também contribuem para o total de neutrinos, pois podem decair em pions
carregados, léptons carregados (exceto tau, por causa da massa) e neutrinos.
Como vimos anteriormente, os pions neutros nao contribuem para os neutrinos
atmosféricos, mas os carregados sim, e por isso temos que considerar todos os
decaimentos em pions carregados dos kaons, com suas devidas proporgoes de

probabilidade para o total de neutrinos atmosféricos produzidos.

4.2
IceCube

No intuito de detectar e estudar neutrinos de alta energia, o observatorio
de neutrinos IceCube foi projetado. Nele, sdo detectados neutrinos que em
principio podem vir de processos astrofisicos violentos, como rajadas de raios
gama e fenomenos cataclismicos envolvendo buracos negros e estrelas de
néutrons.

Além da deteccao de fendomenos astrofisicos violentos pontuais, ha um
“ruido de fundo” de neutrinos que chegam constantemente, provenientes dos
raios césmicos na interacao com a atmosfera. Sao os chamados "neutrinos
atmosféricos", que vimos na se¢do anterior. Embora o objetivo principal do
IceCube nao seja o de estuda-los, os dados de neutrinos atmosféricos podem
ser usados para testar modelos sobre os raios césmicos e oscilagoes de neutrinos.

Nesta secao, vamos nos aprofundar nas principais caracteristicas deste
detector, para entendermos como os dados de neutrinos atmosféricos podem

ser obtidos e que informagao o IceCube consegue (ou nao) fornecer.

4.2.1
Principio de deteccao

O principio da detecgao dos neutrinos pelo IceCube se baseia em detectar

o produto da interacao do neutrino com uma particula presente nos atomos
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na Terra através da radiacdo Cherenkov! emitida. A interacdo nao precisa
ocorrer sempre no seu volume fiducial, com o gelo, também é possivel detectar
neutrinos que interagiram nos arredores, desde que essa interacao seja num
local suficientemente préximo de forma a permitir que o produto ainda chegue
ao gelo com velocidades relativisticas.

Conforme visto nos diagramas de Feynman na figura 4.4, uma das
possibilidades de detec¢ao dos neutrinos é quando um neutrino interage através
do boson W (corrente carregada, ou simplesmente, "CC"). Nessa interacao, ele
produz um lépton carregado de acordo com seu sabor. Esse lépton carregado ¢é
detectado pelo IceCube, e seria um “representante” do neutrino que o originou,
com uma direcao de propagacao muito semelhante. Sua energia, em geral, é
ligeiramente inferior. Isso se deve ao fato de que o neutrino nao transfere sua

energia para o lépton com 100% de eficiéncia.

L8 i~ Ly I~ Ly i~ M i~

i 1 EES. at

A
n P n I N N' A A

Figura 4.4: Exemplos de interagoes ineldsticas que criam léptons a partir dos
neutrinos, possibilitando a deteccgao.

O IceCube também é capaz de detectar interacoes através do bdson Z
(corrente neutra ou, simplesmente, "NC"), pois, ainda que nao seja produzido
um lépton relativistico, quando um neutrino de alta energia (= GeV) interage,
ele excita o nicleo atémico, que ao decair produz um chuveiro de particulas
relativisticas que sao detectadas. Da mesma forma, se o neutrino que interage

através da CC for de alta energia, ele também produzira esse chuveiro.
vi()) + N — v(vy) + N (NC) ,

v(v)) + N — (- (") + N (CC).

Em resumo, tanto a corrente carregada quanto a corrente neutra de um
neutrino de altas energias interagem no regime de "espalhamento profundo
inelastico". Isso significa que o estado final do ntcleo atomico serd mais
energético que o inicial (Fys > Ey) e produzird um chuveiro de particulas
no seu decaimento, mas somente a interagao por corrente carregada produz,

também, um lépton.

Ver secdo 4.2.4 para detalhes sobre esta radiacdo.
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Para estimar a energia e direcao real do neutrino, ¢ usada uma estatistica
com base nos conhecimentos mais atuais da teoria quantica de campos. Uma
amostra de Monte Carlo pode ser feita para simular séculos de interagoes
de neutrinos com o gelo e rochas ao redor do IceCube a fim de produzir uma
estatistica consistente que correlacione os dados coletados com as propriedades
do neutrino original.

Mais detalhes sobre as detecgoes e a interpretacao dos dados serao

explorados nas préximas segoes.

4.2.2
Localizacao

O IceCube estd situado no continente antartico, muito préximo ao
polo Sul geografico. Sua localizagao é estratégica por varios motivos, sendo
o principal deles a pureza e estabilidade do gelo antartico depositado e
compactado numa grossa camada de 2500 metros, nesta que ¢ uma das regioes
mais frias do planeta. Esse gelo de altissima pureza serve como meio de
deteccao das particulas carregadas que se movem em velocidades maiores
que a velocidade da luz no gelo, emitindo, assim, radiacgdo Cherenkov nas
faixas de frequéncia da luz azul e ultravioleta, que sao faixas em que o gelo é
transparente.

A razao para uma pureza tao elevada do gelo nessa regiao vem de varios
fatores: a falta de contaminacao atmosférica da regiao pelo clima e isolamento
geografico faz com que o nivel de impureza na neve seja muito baixo. A
acumulagao gradual de neve ao longo de milhares de anos, sem derreter, cria
uma grossa camada de gelo puro por causa da pressao, e durante o processo
de compactacao da neve, eventuais impurezas sao, também, expulsas. Por fim,
a baixa atividade bioldgica na regiao, por ser um deserto gelado e indspito,
contribui para a falta de contaminacao.

Outro motivo para esta localizacdo é o baixo ruido de fundo, pois o
polo Sul é uma das regides mais isoladas e remotas do planeta. Como os
detectores sdo muito sensiveis, é essencial minimizar ao maximo o ruido
de fundo causado pela atividade humana. Nas areas urbanas, a atividade
humana produz sons e vibragoes mecanicas que se propagam pelo solo, além
de particulas carregadas e campos eletromagnéticos que podem interferir nas
medicoes. Até mesmo a presenca de materiais radioativos em construgoes,
hospitais, residuos industriais etc., cria uma radiagao de fundo nuclear que pode
ser interpretada de forma equivocada pelos detectores. Estando o observatério
num local tao isolado, a interferéncia é drasticamente minimizada, e qualquer

ruido de fundo pode ser mais previsivelmente modelado, pois sabemos as
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condi¢oes ambientais do local de forma mais exata.

4.2.3
Estrutura do detector

O IceCube, hoje, é composto por 86 cabos enterrados no gelo antartico
a uma profundidade de 2450 metros, que é a maxima profundidade do gelo,
logo antes de atingir o continente. Em cada cabo sdo colocados 60 médulos
6pticos digitais (DOMs), totalizando 5160 DOMs, numa profundidade de 1450
a 2450 metros, aproximadamente a 17 metros de distancia um do outro no
mesmo cabo. Os cabos, por sua vez, estdao depositados de forma hexagonal e
se distanciam em 125 metros uns dos outros. O detector totaliza com isso, um
volume total de 1 quilometro ciibico, o maior detector de neutrinos até hoje.
A figura 4.5 faz uma representacao esquematica dessa estrutura.

Esses moédulos opticos sao depositados no gelo através do derretimento
e posterior recongelamento do gelo na dire¢ao do cabo, e fornecem os dados
sobre a intensidade de luz, e tempos de ativagao, que quando combinados entre
todos 0os DOMs, é capaz de fornecer informagoes sobre a energia da particula
carregada que atravessa o gelo, sua direcao e sentido de propagacgao. Ou seja,
o IceCube faz um rastreamento da particula através da radiagdo Cherenkov
deixada por ela.

Na superficie, encontra-se o laboratério IceCube, onde os dados sao
coletados e enviados por satélite. Em volta do laboratério ha a estrutura
“IceTop”, que é um observatorio de raios cosmicos. A estrutura do IceTop é de
tanques de dgua transparente, cada um equipado com dois ou mais detectores
de radiagao Cherenkov, ou seja, sensiveis a luz produzida quando uma particula
carregada, como um muon, atravessa o tanque de dgua numa velocidade maior
que a luz nesse meio. O IceTop complementa as informagoes obtidas pelo
IceCube, pois como discutido anteriormente, os mions de alta energia podem
chegar a penetrar dezenas de quilémetros e, com isso, fornecer um alarme falso
para a deteccao de neutrinos. Com o cruzamento de dados do IceCube com o
IceTop, é possivel fazer estimativas melhores sobre os dados das detecgdes do
IceCube.

Além disso, ha uma estrutura central chamada de "DeepCore", que é mais
sensivel e detecta com melhor resolugdo os neutrinos com energias mais baixas
que o resto do detector. O DeepCore ¢é sensivel a neutrinos com energias a
partir de algumas dezenas de GeV devido a uma maior densidade dos DOMs
nessa regiao. Com isso, o IceCube ¢é capaz de identificar neutrinos atmosféricos
de menor energia e de fontes astrofisicas que nao seriam facilmente observados

no resto do detector.
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Figura 4.5: Esquema da estrutura do IceCube. Os moédulos épticos estao em
camadas profundas de gelo no polo Sul, e o laboratério na superficie, junto
ao IceTop, um detector de raios cosmicos que ajuda na complementagao dos
dados do IceCube. Figura reproduzida de [38]

4.2.4
Radiacao Cherenkov

Toda deteccao no IceCube depende do fendémeno chamado “radiacao
Cherenkov”. Este fené6meno nada mais é que a radiagdo eletromagnética
emitida numa frente de onda coerente quando uma particula com carga elétrica
se movimenta em um meio dielétrico transparente com uma velocidade maior
que a velocidade da luz neste meio.

De uma forma qualitativa, podemos entender o fendmeno da seguinte
forma: quando uma particula carregada atravessa o meio em baixa velocidade,
ela polariza os 4&tomos neutros com a sua presenca. Essa polarizacao dos atomos
consegue “acompanhar” a particula de forma que o campo elétrico criado pela
polarizacao anula o campo elétrico criado pela particula.

Por outro lado, quando a particula se movimenta em alta velocidade,
como a informagcao de que a particula passou por ali s6 é transmitida na velo-
cidade da luz no material, a particula passa, polariza os atomos, e rapidamente
jé foi embora, mas os atomos continuam polarizados por um momento porque
a informacao de que a particula se foi ainda nao chegou. Quando essa informa-

¢ao chega, o atomo se despolariza. Nesta situacao, os campos elétricos gerados
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Figura 4.6: Construcdo de Huyghens para emissao de luz de Cherenkov por
uma particula relativistica. Figura reproduzida de [48].

nao se anulam, e acontece uma variacao do campo elétrico nessa regiao do
espaco com essa despolarizagdao.Como ja é conhecido, uma variagao de campo
elétrico promove uma variacao de campo magnético, que promove uma varia-
¢ao de campo elétrico e assim por diante. Isso nada mais é do que uma onda
eletromagnética, ou seja: luz.

Matematicamente, podemos calcular o angulo 6 na figura 4.6 como:

cosf = =—. (4-11)

Por isso, sabendo o indice de refragdo (n), a partir do angulo da frente de
onda formada, sabemos a velocidade [ da particula. Também é possivel obter
informagoes a partir do espectro da radiagdo Cherenkov através da férmula de

Frank-Tamm:

O*F 2
i Z—W,u(w)w (1 — 527112@])) . (4-12)

A solucao desta equagao fornece a energia E emitida por unidade de com-
primento x atravessado pela particula, e por unidade de frequéncia w. Nela,
q é a carga da particula relativistica, pu(w) é a permeabilidade magnética do
meio, que depende da frequéncia, 5 ¢ a velocidade da particula em relagao a
velocidade da luz no vacuo (= ?), e n(w) ¢ o indice de refracao do material,
que também depende da frequéncia do féton.

Podemos notar que a carga ¢ da particula vai ao quadrado na equacao,
portanto é impossivel diferenciar apenas por essa radiacao se a carga é positiva

ou negativa, pois o rastro deixado é o mesmo. Por esse motivo, o IceCube nao
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tem a capacidade de diferenciar eventos gerados por neutrinos daqueles gerados
por antineutrinos, ja que nao consegue diferenciar se o lépton carregado gerado
pelo evento é negativo ou positivo (matéria ou antimatéria).

O espectro dessa radiagdo se concentra principalmente nas mais altas
frequéncias visiveis, ou seja, azul, e na frequéncia invisivel do ultravioleta.
Uma caracteristica de seu espectro é que ele nao possui "picos'em determi-
nadas frequéncias, é um espectro mais continuo, diferente de um processo de
fluorescéncia, por exemplo.

De forma aproximada, a intensidade em uma frequéncia é diretamente
proporcional a propria frequéncia, como podemos ver na equagao (4-12), por
isso que apesar da emissao em toda a faixa de luz visivel, o azul é mais
pronunciado. Quando a frequéncia aumenta além do ultravioleta, entretanto,
os outros parametros dependentes da frequéncia sofrem variagoes significativas

que impedem a emissao em raios-X e raios gama.

4.2.5
Interpretacao dos dados dos DOMs

Nesta secao, sao analisadas quais informagoes podemos extrair dos dados
capturados pelos médulos épticos digitais (DOMs). Esses médulos sao ultras-
sensiveis na medi¢ao da intensidade e tempo de chegada dos fotons, e possuem
fotomultiplicadores que convertem a luz em sinais elétricos, que sao enviados

para o laboratorio para analise e retransmissao por satélite.

4.2.5.1
Tipo de particula

O IceCube é otimizado para detectar, principalmente, eventos de neu-
trinos (antineutrinos) do muon, ja que quando eles interagem por corrente
carregada, produzem um muon (antimtion) que é muito penetrante e deixa um
longo rastro no detector. Entretanto, ele também consegue detectar eventos de
neutrinos (antineutrinos) com a morfologia de "chuveiro', também chamado
de "cascata', que sao iniciados pela corrente carregada dos sabores eletronicos
e tauodnicos, além das interacoes de corrente neutra de todos os sabores.

Sobre os eventos de NC em altas energias: Todos vao produzir uma
cascata, devido a excitagdo do nucleo e seu posterior decaimento. A corrente
neutra nao é sensivel ao sabor, e por isso seria impossivel identificar o sabor
do neutrino por esses eventos.

Agora, com os eventos que envolvem a CC, além do desencadeamento de
um evento de cascata pelo mesmo motivo da NC, é produzido concomitante-

mente um lépton que também é detectado pelo IceCube. As cargas elétricas dos
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trés léptons sdo iguais, mas suas massas e tempos de decaimento sao diferentes,
e isso produz caracteristicas diferentes nos sinais deixados no detector.

O elétron, devido a sua pequena massa, sofre espalhamento multiplas
vezes no detector antes de perder energia suficiente para nao emitir luz
Cherenkov, criando um sinal num formato esférico, que se soma ao chuveiro
deixado pelo nicleo. Como a radiagdo emitida nesses eventos tende a estar
totalmente contida no detector, eles produzem uma 6tima estimativa da energia
do neutrino original, mas com uma baixa resolugao angular.

O muon, com uma massa maior e um tempo de decaimento relativamente
longo, tende a deixar eventos no formato de rastros. A resolucdo de energia
nao é tao boa, principalmente se o neutrino muénico interagiu fora do volume
fiducial, porém esse tipo de evento nos da a melhor resolugao angular, que nos
permite prever com muita exatidao a direcao do neutrino original.

O tau, por outro lado, poderiamos pensar que deixaria um rastro como
o muon, ja que sua massa ¢ ainda maior e isso faria ele nao ter muitos desvios.
Entretanto, devido ao seu curtissimo tempo de vida (=~ 2,9 - 10713 s), ele
rapidamente decai e, dependendo dos produtos, pode produzir um evento de
chuveiro ou de rastro. Caso decaia em hadrons ou em elétron, desencadeara
um evento de chuveiro, e caso decaia em muion (~ 17% de probabilidade),
desencadeara um rastro de muon. Por isso, diferenciar o sabor tauodnico dos
outros dois é, muitas vezes, um desafio.

Quando o decaimento do tau em muon ocorre dentro do volume fiducial,
ha a deteccao do chuveiro gerado pelo decaimento do nicleo que interagiu
com o neutrino, e sabemos que quando o tau é produzido, esse chuveiro é
mais energético que o chuveiro gerado pelo decaimento do nicleo que interagiu
com o neutrino mudnico (que muitas vezes nem é detectavel), mas quando
a interagao ocorre fora desse volume e apenas o muon ¢ detectado, hd uma
ambiguidade. Outra forma de detectar o neutrino de tau de forma inambigua
é quando temos um evento de "cascata dupla", o que s6 acontece se o neutrino
do tau possui energia muito alta (= 100 TeV), pois daria tempo dele se afastar
da cascata gerada pelo nicleo antes de cascatear no seu préprio decaimento.

Os eventos no IceCube sao representados como nas figuras 4.7 e 4.8. Os
DOMs sao representados por esferas, e a cor indica o tempo de chegada dos
fotons: vermelho é mais antigo e azul é mais recente. O tamanho das esferas
indica a intensidade detectada. Com isso é possivel reconstruir o angulo e
energia da particula. Podemos visualizar que no evento de trilha, o muon se
desloca da direita para a esquerda, enquanto que na figura do cascateamento,
a interacdo comegou na regiao central e os produtos se espalharam de forma

aproximadamente esférica.
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Figura 4.7: Rastro de um muon detectado no IceCube (ID 116807,9493609).
A energia mais provavel do muon é de 604 TeV e a energia mais provavel do
neutrino é 880 TeV. [39]
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Figura 4.8: Cascata gerada pelo neutrino mais enérgetico ja observado pelo
IceCube. Ele foi apelidado de "Ernie'e tem energia estimada de 1.14 PeV. [39]

4.2.5.2
Origem da particula

Outro questionamento legitimo que podemos fazer é em relacao a origem
das particulas detectadas. Como saber se elas, de fato, vieram da interacao
de um neutrino com a matéria ordinaria da Terra, ou se ¢ uma deteccao de
particulas produzidas por outra fonte?

Devido ao isolamento da Antartida, a tnica fonte de particulas de alta
energia seriam os raios césmicos. A radioatividade natural da crosta terrestre
emite particulas de baixa energia, que nao chegam na faixa de energia de GeV,
além de estarem em menor quantidade quando comparadas aos raios césmicos.

Dentro do universo de particulas secundarias carregadas geradas pelos

raios cosmicos, a maioria possui um tempo de vida muito curto, de forma
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que nao conseguem chegar sequer a superficie terrestre. Elétrons e positrons
sao estaveis e nao decaem, mas por serem tao leves sao muito suscetiveis a
absorcao atmosférica, e nao sao capazes de atravessar a grossa camada de gelo
até chegar na profundidade do IceCube.

As tnicas particulas carregadas com alta penetracao e uma vida-média
longa o suficiente para atravessar dezenas de quildometros sdo os muons, e
é por isso que eles sao uma fonte de contaminacao nos dados do IceCube,
como representado na figura 4.9. Para mitigar esse efeito, algumas medidas sao
tomadas, como a detecgdo de raios césmicos através do IceTop, na superficie.
Com o cruzamento de dados é possivel obter um pouco mais de clareza se a
origem do muon ¢é nos raios césmicos ou da corrente carregada de um neutrino
muonico.

Além disso, uma forma ainda mais eficiente de “limpar” os dados dessa
contaminag¢ao de muions provenientes dos raios cosmicos ¢ desprezando os dados
dos muons que vém de cima do detector, de forma a usar apenas os dados
daqueles que chegam num angulo de zénite entre 90° e 180°. Assim, a Terra
age como um filtro, pois os mions nao conseguem atravessa-la devido ao seu
tempo de decaimento e perda de energia. Com isso, garantimos que os eventos
de deteccoes de trilhas de mions "de baixo para cima'sao provenientes apenas

de eventos de interagoes de neutrinos do muon.
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Figura 4.9: Representacao esquematica de como o IceTop complementa os da-
dos de rastros de mtons obtidos pelo IceCube. Os muions mais energéticos
conseguem atravessar o gelo e serem detectados no IceCube antes de decairem

devido & dilatagao temporal prevista pela Relatividade Restrita. Figura repro-
duzida de [40].



5
Metodologia

No intuito de testar a violagao do principio da equivaléncia com os dados
de neutrinos atmosféricos do IceCube, foi realizada uma analise estatistica
que compara os dados coletados pelo detector com a quantidade esperada de
deteccao para cada combinacao de parametros de VEP. Os dados liberados
pela colaboragao do IceCube contém informagodes sobre a energia e angulo
dos muons detectados (representantes dos neutrinos muénicos), e podemos
confrontar com os valores esperados pelos melhores modelos de producao de
neutrinos mudnicos a partir de raios coésmicos.

Neste capitulo, detalhamos um passo a passo com a metodologia utili-
zada, para uma compreensao completa dos resultados obtidos. Sao destacadas
também todas as limitacOes dessa andlise, com a finalidade de reforgar qual é

a confiabilidade e validade dos limites obtidos.

5.1
Objetivos

O principal objetivo desta analise é definir, com uma confiabilidade
de 90%, os limites estatisticamente aceitaveis de uma possivel violagdo do
principio da equivaléncia, dentro de uma abordagem minimalista do problema.
A ideia é que possamos contemplar a VEP de uma maneira mais generalista,
variando apenas os valores da constante gravitacional G' para cada autoestado
de massa (v1,14,13), j& que ndo hd uma teoria especifica em foco para ser
testada.

Espera-se também, com este estudo, contribuir com o avang¢o neste
tema a partir da andlise de um conjunto de dados fornecido pelo IceCube,
comparando com os resultados obtidos em trabalhos anteriores de outros
autores, que usaram outros conjuntos de dados. Isto ajudaria a avaliar a
robustez e confiabilidade dos limites obtidos anteriormente e possivelmente
descobrir limites mais restritos.

Para o objetivo principal, buscamos padroes nos dados que possam
indicar desvios estatisticos em relagao ao que é esperado com o principio da
equivaléncia, o que confirmaria a VEP, ou endossar os modelos existentes,

restringindo o valor estatisticamente aceitavel para sua violagdo. Isso é feito
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usando uma simples estatistica de y?2, considerando parametros de incémodo a
fim de tomar em conta as incertezas nos modelos. A importancia de restringir a
VEP foi discutida com mais detalhes na se¢ao 3.1 e se resume em possivelmente
excluir teorias de gravitacao quantica que preveem uma violagao maior do que

a oscilacao de neutrinos permite.

5.2
Descricao dos dados

O conjunto de dados usados nesta analise foi obtido em 2011, a partir
do primeiro ano em que o IceCube esteve com todos os seus 86 cabos em
pleno funcionamento. Esses dados podem ser acessados em [41]. A amostra
original continha dados sobre 20.145 muons detectados, e suas trajetorias foram
reconstruidas de forma que se pode extrair informacoes sobre os angulos de
zénite e energia. Neste conjunto, foram coletados apenas os dados dos muons
cujo cosseno do angulo de zénite variava entre -1 e 0,2 e energias entre 400 GeV
e 20 TeV. Esses mions seriam produzidos pela interacao de neutrinos mudnicos
no gelo ou rochas ao redor do detector, como explicado em detalhes na secao
4.2.

A principio, também ha um fluxo de neutrinos eletrénicos atmosféricos,
porém este fluxo nessa faixa de energias é de apenas ®) /@) < L [42], e
além disso, a sua contribuicao fica ainda menor depois de considerarmos as
probabilidades de oscilagao v, — v,. Por esse motivo, vamos desprezar esta
contribuicao nesta analise.

Dentre os muons detectados, espera-se que 99,9% sejam provenientes de
neutrinos atmosféricos com origem no decaimento de pions e kdons. Assim,
¢ verificado que a contaminagdo por neutrinos astrofisicos ou de mésons
charmosos pode ser completamente desprezada de forma segura [43].

Junto aos dados de muons liberados, foram fornecidos os fluxos de

neutrinos muodnicos atmosféricos previstos usando 7 modelos diferentes:
1. CombinedGHandHG H3a_QGSJET-II-04
2. CombinedGHandHG H3a SIBYLL2.3 rcl pl
3. Honda+Gaisser
4. PolyGonato  QGSJET-II-04
5. PolyGonato SIBYLL2.3 rcl_pl
6. ZatsepinSokolskaya pamela QGSJET-II-04

7. ZatsepinSokolskaya pamela_ SIBYLL2.3 rcl_pl
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Desses modelos de fluxo, o mais aceito e usado na literatura é o
Honda+Gaisser [49, 50, 51|, que combina o modelo de espectro primério
"HKKM com correcao de joelho H3a"com o modelo hadrénico "DPMJET-IIT",
mas também foram usados como variantes os fluxos que combinam os espectros
cosmicos Gaisser-Hillas [51] , Zatsepin-Sokolskaya [52] e Poly-gonato [53] com
os diferentes modelos de evolugao hadrénica QGSJET-II-4 [54] e SIBYILL2.3
[55]. Eles serdo, a partir de agora, etiquetados com os respectivos niimeros na
lista.

Em cada modelo ha a separagao dos fluxos em neutrinos e antineutrinos
provenientes de pions e kdons, entao temos 4 fluxos bem definidos, para cada

energia e angulo:

— Neutrinos dos kaons
— Neutrinos dos pions
— Antineutrinos dos kdons

— Antineutrinos dos pions

No intuito de facilitar o tratamento dos dados, um dos formatos de fluxos
fornecidos era o de fluxos médios por faixas de energia e faixas de cossenos do
angulo zenital. Nele, as energias reais dos neutrinos foram divididas em 200
faixas, com intervalos iguais na escala logaritmica, comecando em 200 GeV até
1000 TeV. Os cossenos variavam de -1 a 0,24, e foram divididos linearmente
em 21 intervalos, exceto pelo primeiro intervalo que foi de um valor de -1 até
-0,96 (diferenca de 0,04). Os outros intervalos tém diferengas de 0,06.

Além disso, temos informagoes sobre o tensor de resposta do detector
(T'). Este tensor foi feito a partir de uma amostra de Monte Carlo de mais
de 360 anos de eventos simulados, e a divisao dos intervalos foi escolhida de
acordo com a resolucao experimental e as estatisticas acumuladas da amostra.
Em geral, a energia do mtion é menor que a energia do neutrino que o produziu,
e a direcao de propagacao ¢ mantida praticamente igual, com um angulo de

abertura Af# que segue a férmula:

E, \ 07
AG=0,T- (TeV) graus , (5-1)
o que nos da uma abertura maxima de Af = 2,2° para as menores energias
(200 GeV), e Af ~ (4,4-107°)° de abertura minima para as maiores energias
(1000 TeV). Dessa forma, podemos desprezar as aberturas e considerar que o
angulo se mantém.

Separadamente, sao fornecidos os tensores de resposta (T') para neutrinos

e para antineutrinos, e ele deve ser multiplicado pela matriz do fluxo de
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neutrinos (antineutrinos) ®, (®;) para sabermos quantos eventos N devemos
esperar em cada faixa de energia do muon e angulo. A multiplicacao desses

tensores tem a seguinte estrutura:

N(EH,COSGZ) - TI/(E#,COSQZ,EV) . (I)V(COSOZ,EV) + TD(E;,,,COS 0.,Ep) ° (I)D(COSOZ,E,;) ) (5'2)

onde os indices entre paréntesis indicam as dimensoes desses tensores e
correspondem & energia do mton detectado (E),), o cosseno do angulo de zénite
(cosf,), e a energia real do neutrino ou antineutrino que gerou o evento (F,
ou F; ) . Nos eventos esperados, somamos o fluxo de neutrinos e antineutrinos,
pois como foi explicado na sec¢ao 4.2.4, o IceCube nao diferencia cargas positivas
e negativas, ou seja, se a particula é um muon ou antimion.

Os intervalos de cossenos e de energia real dos neutrinos sao iguais tanto
nos arquivos dos fluxos quanto no tensor de resposta, permitindo a pronta
convolugao. Neste trabalho usamos apenas o tensor de resposta nominal do
IceCube, que seria o modelo de gelo SPICEMIE e 99% de eficiéncia dos DOMs,
esta modelagem é apresentada em [44].

A energia do muion é separada em 10 intervalos de energia, que variam
desde 400 GeV até 20 TeV (de acordo com os dados fornecidos) e a separagao
¢ feita de forma logaritmica, com uma razao de aproximadamente 1,477 entre
os valores das bordas dos intervalos.

Para exemplificar um resultado do nimero de eventos esperados para
cada intervalo, usamos os fluxos do modelo 3 e construimos a figura 5.1. Para
efeito de comparacao, temos também os dados do niimero de eventos ocorridos

de fato na figura 5.2.
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Figura 5.1: Ntimero de eventos esperados pelo modelo 3 (Honda+Gaisser) em
cada intervalo de energia do muion e angulo de zénite. Neste resultado, nao foi
considerado nenhum efeito de VEP.
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Figura 5.2: Numero de eventos observados em cada intervalo de energia do
muon e angulo de zénite.

5.3
Construcao do modelo de oscilacao na presenca de VEP

Para realizacao da analise estatistica, o primeiro passo é descobrir as
probabilidades de oscilagdo dos neutrinos e antineutrinos do mion para cada
valor de energia e angulo na presenca de VEP. Os neutrinos do mion de
altas energia que se propagam no interior da Terra sem VEP nao oscilam.

Entretanto, na presenca de VEP, as probabilidades de sobrevivéncia do sabor
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muodnico sao diferentes de 1 e precisamos calcular uma por uma resolvendo a
equagao (3-9), que considera a mistura dos trés sabores, e o efeito de matéria
causado pela propagacao no interior da Terra. Para o célculo do efeito de
matéria da Terra, usamos o modelo PREM, ja discutido na se¢ao 3.3, e para a
transformacao das densidades sentidas em func¢ao do angulo, usamos a equagao
(3-12).

Para chegarmos aos resultados, rodamos um cédigo no Wolfram Mathe-
matica que calcula numericamente os valores da probabilidade de sobrevivéncia
tanto para o neutrino quanto para o antineutrino propagado. Na matriz PMNS
foram desprezados os efeitos da fase de violagao de CP, e usamos os angulos de
mistura ja bem conhecidos de 015 = 34,3°, 013 = 8,53°, O3 = 49,26°. As dife-
rengas de massa também sao valores bem estabelecidos de Am3, = 7,50-107°
eV2 e Am3; = 2,55 - 1073 V2. Todos estes parametros de oscilagdo estao em
[15] e foi assumida a hierarquia normal das massas.

O célculo foi feito com 22 diferentes valores absolutos para os parametros
dA~1 € pAvy31, produzindo 22 x 22 = 484 combinagdes em diferentes arquivos
para ambos os parametros positivos em neutrinos, e outros 484 arquivos para o
caso de um ser positivo e o outro negativo. Isso foi feito de forma idéntica para
antineutrinos, o que produziu, no total, 1936 arquivos de dados. Um dos 22
valores é zero (nenhuma VEP no setor correspondente), e os outros 21 variam
de 1072 a 1072 com valores igualmente espacados na escala logaritmica.
Isso permite analisar o comportamento esperado dos neutrinos em muitas
combinacgoes dos dois parametros de VEP.

Além disso, neste cddigo, as energias dos neutrinos (antineutrinos) foram
divididas em 250 energias espacadas de forma igual na escala logaritmica,
variando de 200 GeV a 1000 TeV, correspondente a faixa de energia dos
neutrinos (antineutrinos) do tensor de resposta do detector e modelos de
fluxo. E no intuito de testarmos, também, para muitos angulos de zénite,
eles foram divididos em 50, de forma que seus cossenos variem entre -1 e 0
e sejam igualmente espacados linearmente. Limitamos o angulo para que se
calcule apenas para neutrinos e antineutrinos que vém de baixo do detector,
eliminando todos os eventos que nao passaram pelo filtro da Terra e evitando
a contaminacgao dos dados com muons atmosféricos.

Com esses valores definidos, foi calculada a probabilidade de sobrevivén-
cia em todas as 250 x 50 combinacoes de energia e angulo para neutrinos e an-
tineutrinos, totalizando 12.500 valores de probabilidades de sobrevivéncia para
cada um dos 1.936 arquivos. Estes conjuntos de dados discretos foram inter-
polados para cada arquivo, produzindo uma fun¢ao continua de duas variaveis

(energia e cosseno do angulo de zénite) que nos da os valores de probabilidades.
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Na figura 5.3 podemos ver alguns exemplos.

10 1.0

cos

1000 1 05 1000 108
E, (GeV) E, (GeV)

(a) pAY21 = 10727 e A3 =0 (b) ¢Aye = 1072 e pAy3 = 10777

0

0

1.0 1.0

cos @,
cos @

1000 108 1000 105
E, (GeV) E, (GeV)

(c) pAvy =0 e pAvyz = 1077 (d) Oscilagao padrao

Figura 5.3: Conjunto dos oscilogramas que mostram as probabilidades de
sobrevivéncia do sabor muonico para quatro combinagoes de parametros de
VEP, de acordo com a energia do neutrino muoénico atmosférico criado e o
cosseno do angulo de zénite com que ele atravessa a Terra até chegar ao
polo Sul. Nas figuras da esquerda, temos apenas um dos pardmetros nulos
e nas figuras da direita, ambos os pardmetros sao iguais: em cima, nao-nulos,
e embaixo, nulos, ou seja, sem efeito de VEP.

O préximo passo é usar essas fungdes interpoladas para fazer a média
das probabilidades nas caixas de cossenos e energias. Para podermos fazer a
multiplicagao direta da probabilidade de sobrevivéncia pelo fluxo esperado,
usamos os intervalos ja estipulados pelos dados liberados pela colaboragao do
IceCube. Para a determinacao da probabilidade média na caixa que corres-
ponde ao k-ésimo intervalo de energia junto ao j-ésimo intervalo de cosseno,

calculamos:

f((k+1) [ -dE, - d(cos0,)

(cosB);

Py,
(P = AEV-ACOSHZ ’

(5-3)



Capitulo 5. Metodologia 79

onde as variagbes AFE, e Acosf, sao, respectivamente, as diferencas entre os
valores das bordas de energia de niimero (k + 1) e (k), e as bordas de cosseno
(7+1) e (7). Um indice k ou j igual a 1 significa a primeira borda, e assim por
diante. Desta forma pudemos calcular a média para todas as caixas, em cada
uma das combinac¢des de VEP para neutrinos e antineutrinos.

Agora que ja temos todas as probabilidades separadas nos intervalos,
podemos modificar a equagao (5-2) para corrigirmos o fluxo na presenca da
VEP em cada caso, e com isso calcularmos o niimero de eventos esperados em
cada combinagao de parametros. Nesta correcao, devemos multiplicar separa-
damente a probabilidade para neutrinos e antineutrinos, que sao diferentes,

pelos seus respectivos fluxos:

N(E#,cosez) = TI/(E#,COS 0.,E)) ° P,uu : (I)V(COSQZ,E,,) (5'4)

+ Tﬁ(EH,COSGZ,Eyj : P,uu : q)l_/(COSGZ,ED) .

Como s6 usamos os cossenos no intervalo de -1 a 0, simplesmente fizemos
a eliminacao, em todos os tensores, dos intervalos de cossenos maiores que 0.
Com isso, ja poderiamos comparar cada caso de VEP com os dados, porém
para uma andlise estatistica mais robusta, devemos levar em conta as incertezas

no fluxo esperado, o que vamos ver na préxima secao.

5.4
Consideracao das incertezas nos fluxos

Para uma analise estatistica mais precisa e robusta, melhorando a va-
lidade do resultado, se faz necessario o uso de parametros de incomodo nos
fluxos esperados de neutrinos. Isso faz com que se leve em conta possiveis
vieses e melhore a qualidade da estatistica.

No célculo dos eventos esperados, usamos os 7 fluxos diferentes forneci-
dos, de diferentes modelos de espectro e hadronicos. Estes diferentes modelos
sao parametros de incomodo discretos e com isso visamos descobrir qual mo-
delo se encaixa melhor nos dados.

Além disso, usamos 4 parametros continuos para os fluxos, representados

na equagao:

) (BN
Protat = Nav [(B% + Nig/n®%) + Nogu (®F + Nicjn @) | <E ) . (5-9)
0

O parametro Ny, leva em conta a incerteza no fluxo calculado entre neutrinos
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e antineutrinos. Ja N/, € para a correcao de possiveis divergéncias na razao
do fluxo de Kéaons e Pions, enquanto Ng é uma normalizacao do fluxo total
esperado. Temos também o pardmetro «, que se relaciona com o indice
espectral do fluxo. O termo Ej é a energia que fica na mediana da distribuicao
de energias dos neutrinos. Ele foi calculado de forma que a distribui¢do de
energia segue a escala logaritmica, e por isso essa energia é igual a média

geométrica das energias maxima e minima, ou seja:
Ey =v200- 105 GeV ~ 14 TeV . (5-6)

Do mesmo modo, o termo FE, fica na mediana de cada intervalo de energias,
entao, dependendo do intervalo ele tem um valor diferente. Recuperando a

notagao para as bordas de energia usada na equagao (5-3), podemos expressar:

(E)e = /By - Ep1 GeV . (5-7)

Para a consideracao da VEP, multiplicamos pelos fluxos de neutrinos e

antineutrinos, as probabilidades. A equagao completa, seria, entao:

Prorar = No |(®% + Nig/n®ii ) P+ Nojy (97 + Nigsn @) Pl @0)_ |
(5-8)

Cada parametro de incomodo N tem o valor padrao como 1, enquanto o
parametro « tem valor padrao 0, e foram testadas variagoes em torno destes

valores de referéncia, para todos os modelos.
5.5
Método estatistico

Para encontrar o fluxo que mais combina com os dados, foi usada uma

estatistica de y? simples, em cada um dos 7 modelos de fluxo, baseada na

equacao:
X2(A7217A/7317Nq)aNK/W7Nl_//V7a) - (5‘9)
i N, (Ziidos
2 Z Negp - dados + Ndadosl +T. A.
Nesp
Os indices “i” e “j” sdo correspondentes a numeracao dos intervalos de energia

do muon e cossenos. O somatoério é feito para cada caixa da combinagao “2;”.
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Seguindo a equacgao, comparamos o nimero de eventos esperados na caixinha
“ig” (Ng‘g'p) com os dados do nimero real de eventos captados na mesma caixa
(N% 1). Nos dados fornecidos, cinco setores ndo possufam nenhum evento
registrado. Isso faz com que o logaritmo neperiano seja indefinido, e por isso
todos esses cinco setores foram excluidos da analise, e a soma foi feita sobre
os outros 165.

A abreviacao “T.A. sdo os “termos de ajuste”. Eles sao baseados nas
incertezas dos parametros de incomodo usados e servem para balancear o
resultado numérico do 2, de forma que um pardmetro de incomodo muito
desviante do esperado seja “punido” adicionando um valor ao resultado. As

incertezas usadas estao na tabela 5.1.

Tabela 5.1: Parametros de incémodo do fluxo atmosférico utilizados na esta-
tistica x?, e suas incertezas [43].

Parametro Tipo Incerteza
Modelo de Fluxo  Discreta (7) ***

Razao v/v Continua 0,025
Razao K/m Continua 0,1
Normalizacao geral Continua 0,4!
Indice espectral Continua 0,05

Com base nessas incertezas, podemos completar a equagdo com os termos

de ajuste:

No —1\> [Ngm—1\> [Ny, —1 o\ 2
) (FRE) (R +<) . (5-10)
ONg O'NK/7r O'N,/V O

v

T.A. =

A partir dai, foi feita a marginalizacao sobre os parametros de incémodo
para encontrar o menor Y2 para cada combinacido de pardmetros de VEP,
ou seja, encontramos cada um dos valores de x%(Avs1, Avs;) para cada um
dos 7 modelos de fluxo. Para essa marginalizacao, variamos os parametros de
incomodo até dois desvios padrao para mais e para menos e computamos os
resultados para muitas combinagoes de valores intermediarios, até um limite
razoavel de tempo de computacao.

Ao coletarmos o menor valor de 2, com seus respectivos valores de
parametros de incomodo, foram feitos histogramas para visualizacao de para

quais valores os parametros marginalizados tendiam. Com essa informacao,

TA incerteza da normalizacdo total do fluxo é alta pois ela aumenta nas altas energias.
O valor usado expressa a maior incerteza estimada com base em [59, 50]
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foi rodado novamente o cédigo com ajustes para que nao haja “actimulos”
nos limites maximos ou minimos dos parametros, permitindo que o parametro
varie ainda mais, e para que possamos retirar da varredura os valores que os
parametros marginalizados nao chegam, economizando tempo de computacao
e aumentando a precisao.

Apés estes procedimentos, encontramos o menor x?(Avs1, Avys1) em cada
modelo e combinagao de parametros de VEP, e podemos descobrir o ajuste

6timo minimizando o x? dentre todos os diferentes x?(Avya1, Avs1).

5.6
Resultados

O menor x?(Ava1, Avs1), ou seja, aquele que possui maior verossimi-
lhanga e se aproxima mais dos dados coletados, ¢ o x%. = x*(0,0) = 180.9
no modelo 6. Dividindo esse valor pelos graus de liberdade (165 pontos experi-
mentais menos 5 pardmetros de incomodo, totalizando 160 graus de liberdade),
temos um 2, reduzido de ~ 1,13, o que nos d4 um bom ajuste dos dados
com a realidade, por ser um valor proximo de 1.

Além disso, em todos os modelos, o x%(0,0) foi o de menor valor. Isto
significa que o cenario que melhor se ajusta aos dados é o cendrio em que nao
ocorre nenhuma violacao do principio da equivaléncia. O parametro de exclusao
usado foi o de 90% de nivel de confianga, entdo aqueles valores que divergiram
de x?(0,0) em até 4,6 sdo valores de VEP ainda permitidos estatisticamente.

Apos a interpolagao dos cenarios permitidos tanto para combinagoes de
ambos os parametros positivos, ou um positivo e um negativo, chegamos as
imagens da figura 5.4, que comparam o resultado deste trabalho com resultados

de trabalhos semelhantes anteriores.
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Figura 5.4: Limites obtidos no plano (Avsi, A7ys;) com 90% de nivel de

confianga com os dados de [41] e comparagao com os resultados dos trabalhos
[42, 45, 46].

Nao hé necessidade de testarmos as outras duas combinacoes, pois as
distribui¢oes sao simétricas, ou seja: ambos os parametros positivos dao as
mesmas probabilidades de quando ambos sao negativos; igualmente, os dois
casos de pardmetros com sinais alternados também fornecem as mesmas

probabilidades de sobrevivéncia do muion. Com estes resultados, vemos que, de



Capitulo 5. Metodologia 84

fato, conforme ja era esperado pela discussao no final da secao 3.3, os cenarios
de sinais iguais produzem limites muito menos restritos que os cenarios de

sinais opostos.

5.7
Discussao das limitacdes

Uma das limitagoes que deve ser discutida é o fato de que nos limites
obtidos por essa abordagem minimalista se supoe que nao ha mistura entre os
estados gravitacionais e de massa, mas esta nao ¢ a unica abordagem possivel
da VEP. Em outros trabalhos, como em [42], se testou limites nos dngulos de
mistura em conjunto com a VEP. E interessante ressaltar também que se os
angulos de mistura forem de forma que a base de sabores e a gravitacional sao
diagonalizadas pela mesma matriz, ¢ impossivel restringir a VEP com oscilagao
de neutrinos [45]. Por isso, esse resultado s6 é valido para o caso de nao haver
mistura entre os estados gravitacionais e de massa. Se desejamos restringir a
VEP em um caso mais abrangente, se faz necessario um estudo com outras
possibilidades de angulos de mistura.

Outra questao a se considerar é o ja mencionado fato de que uma
parte dos neutrinos atmosféricos seriam criados com o sabor de neutrinos
eletronicos, e poderiam oscilar para neutrinos muoénicos. Esta nao consideragao
influenciaria o resultado obtido neste trabalho no sentido de restringir a VEP a
limites um pouco mais restritos do que deveria. Isso acontece porque a VEP em
altas energias faz com que o valor esperado de sobrevivéncia do sabor mudnico
seja menor que sem VEP, entretanto, a VEP no neutrino eletronico faz com
que haja uma possibilidade de ele oscilar para o sabor mudnico, compensando
uma parte da perda anterior, e por isso sendo mais similar ao caso sem VEP.

Apesar dessa imprecisdo, a consideracao dos neutrinos eletrénicos nos
geraria uma corre¢do muito pequena, pois além do fluxo deles ser pequeno
(aproximadamente 3,3% dos neutrinos atmosféricos), a oscilacao de eletronicos
para muonicos nao é tao forte na presenca de VEP quanto o desaparecimento
dos neutrinos muoénicos. Na Figura 5.5 podemos ver as probabilidades de
oscilagdo v, — v, com parametros de VEP de 10727,

O fluxo dos neutrinos taudnicos nos neutrinos atmosféricos vém prin-
cipalmente do decaimento de mésons charmosos e pode ser completamente
desprezado, pois é muitas ordens de magnitude menor que o fluxo de neutri-
nos do muon. Portanto, ndo teria nenhum efeito estatistico perceptivel de uma
oscilagao do sabor tau para o mion.

Outra possivel fonte de contaminacao que poderiamos analisar é o

decaimento do tau, proveniente de uma interacado de CC de um neutrino
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Figura 5.5: Probabilidades de mudanca de sabor v. — v, em diferentes
combinagoes de parametros de VEP. Diferentemente da probabilidade de
sobrevivéncia do muon, os efeitos de VEP sao mais intensos no neutrino
eletronico quando ambos os parametros de VEP sao iguais, e menos intensos
quando um deles é nulo.

tauonico que surgiu da oscilagao de um neutrino originalmente mudnico. Ele
teria ~ 17% de chance decair em muon e contaminaria os dados das trilhas
de muon. Entretanto, devemos considerar que esse ruido s6 ocorre nos casos
em que o neutrino nao interage no volume fiducial do IceCube, além de que
o muon produzido vai estar numa faixa de energia menor do que o muion
produzido caso o neutrino nao tivesse oscilado de sabor. No fim, o efeito
disto na andlise estatistica acaba sendo ainda menor que a contaminacao dos
neutrinos eletronicos.

Agora, podemos discutir por que alguns trabalhos fornecem limites mais
fortes que outros e como poderiamos melhorar esses valores.

Nos trabalhos [45, 46] foram encontraram limites mais fracos para ambos

os casos da figura 5.4, pois a analise estatistica foi feita com dados de trilhas
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dos muons que continham apenas informacoes sobre o angulo de zénite. Dessa
forma, o nimero de eventos esperados era apenas sobre a direcdo. Sem a
informacao da energia mais provavel do neutrino que originou o muon, nao
foi possivel fazer uma restricao maior.

J& no trabalho [42], foi encontrado um limite parecido para os pardmetros
de VEP no caso de sinais iguais e um limite um pouco mais abrangente no
caso de sinais diferentes. Neste trabalho, havia informacgao tanto sobre o angulo
quanto sobre a energia, mas os parametros de incomodo considerados foram
apenas dois: a normalizacao total do fluxo Ng e o indice espectral a.

Podemos concluir com isso que estabelecer limites melhores para os
valores dos pardmetros de VEP nao esta atrelado a falta de dados estatisticos
de deteccao de neutrinos muonicos. Os dados atuais ja estao saturados, pois
em energias mais baixas (grande maioria dos dados), uma pequena VEP nao
produz nenhum efeito. O que mais convém ¢é usar os dados publicados com a
maior quantidade de informagoes: energia, direcao, e bons modelos de fluxo de
neutrinos atmosféricos e resposta do detector.

Os fatores que melhorariam os limites no futuro sao a diminuicao das
incertezas em geral, como as dos modelos de fluxo e da resposta do detector,
além de mais dados de neutrinos atmosféricos focados especificamente na regiao
das altas energias, que sao eventos mais raros e exigiria um detector com
maior volume e mais anos de acimulo. Para este tltimo, o IceCube-Gen2 seria
valoroso, pois aumentaria o volume fiducial do IceCube em 8 vezes.

Com todas essas consideragoes feitas, podemos concluir que os resultados
obtidos neste trabalho sao suficientemente robustos e confidveis para limitar o
nivel de VEP no setor dos neutrinos, e podem ser usados como limites para

eliminar teorias de unificacao que prevéem uma VEP maior que a permitida.
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