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Resumen

En las supernovas se emiten aproximadamente 3x10°® erg de energia en forma de neutrinos
y antineutrinos de todas las especies, representando el 99% de la energia total emitida. En
el proceso del colapso del nicleo de una estrella el campo magnético es amplificado hasta
alcanzar valores de 10 G, lo cual podria afectar la helicidad de los neutrinos, alcanzindose
valores de s = —0.55, si se supone un momento magnético efectivo para los neutrinos de
i, = 107 up, el cual es el limite superior predicho para neutrinos de Dirac. Las secciones
eficaces de dispersion elastica neutrino-electron (v — e) predichas para neutrinos de Dirac
y de Majorana son distintas y la diferencia depende, en mayor medida, de la helicidad de
los neutrinos; por tanto, el nimero de neutrinos que se espera detectar en determinado
experimento, a través de la dispersion elastica v — e, para cada caso (Dirac y Majorana),
es distinto. En este trabajo se caracterizaron varios experimentos (SNO-, Super-K, Hyper-
K, DUNE y JUNO), en cuanto a la busqueda de diferencias entre el nimero de neutrinos
provenientes de una supernova que se espera detectar para cada caso (Dirac y Majorana),
demostrandose que el experimento mas indicado para realizar el estudio de la naturaleza de
los neutrinos es JUNO.
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Capitulo 1

Introduccion

Los neutrinos son las particulas mas abundantes en el universo después de los fotones dado
que cuentan con numerosas fuentes; existen neutrinos provenientes de las estrellas desde la
fase de fusion del hidroégeno, como por ejemplo los neutrinos solares, otros se crean en la
tierra debido al decaimiento beta; por otro lado en la etapa final de la vida de las estrellas
se crea un gran flujo de neutrinos en el proceso conocido como supernova, entre muchas
otras fuentes. El estudio de estas particulas presupone un gran reto experimental debido a
sus pequenas secciones eficaces de interaccion, por esta razon los esfuerzos de varias
colaboraciones cientificas internacionales se han enfocado en el diseno y construccion de
detectores con varias toneladas de material activo para lograr su detecciéon.  Las
interrogantes que se encuentran aun abiertas en la fisica de neutrinos, como son por
ejemplo: su naturaleza, sus masas, la jerarquia entre las masas y el momento magnético,
son la motivacion de varias investigaciones actuales y pueden ser resueltas mediante el
estudio de los flujos provenientes de las supernovas. En este fendmeno astrofisico se crean
neutrinos de todas las especies con un espectro de energias del orden de los MeV, los cuales
se llevan aproximadamente el 99% de la energia liberada [1], ademés, el intenso campo
magnético que se crea en el proceso del colapso del nicleo de una estrella podria ser capaz
de polarizar a los neutrinos [2].

En esta tesis se pretende evaluar la posibilidad de estudiar la naturaleza de los
neutrinos a través de la deteccion del flujo proveniente de las supernovas en los
experimentos: SNO+ [3], Super-K [4], Hyper-K [5], DUNE [6] y JUNO [7]. La idea esta
motivada por la hipotesis de que el campo magnético que se crea en las supernovas es lo
suficientemente potente como para polarizar a los neutrinos que son creados en este
ambiente, lo cual genera diferencias entre las secciones eficaces de dispersion elastica con
los electrones, predichas teéricamente por Dirac y por Majorana. De esta manera, el
namero de neutrinos que se espera detectar a través de la dispersion elastica
neutrino-electrén (v — e) para cada caso (Dirac y Majorana), podrian ser lo suficientemente
distintos como para que los intervalos de confianza con que se predicen (90%, 95% y 99%)



2 CAPITULO 1. INTRODUCCION

no se superpongan, lo que permitiria establecer regiones en las que se podria identificar su
naturaleza. También se tiene en cuenta la posibilidad de que el momento magnético de los
neutrinos sea tan pequeno que ni siquiera el intenso campo magnético que se crea en las
supernovas sea capaz de polarizarlos, y en este sentido se estudia el niimero de neutrinos
que deben ser detectados para este caso.

Con el fin de alcanzar el objetivo de este trabajo se llevaron a cabo las siguientes tareas
especificas:

1. Estudio de un modelo tedrico actual para el flujo de neutrinos proveniente de las
supernovas (sin tener en cuenta los efectos de la oscilacion de los neutrinos).

2. Estudio de las diferencias predichas entre las secciones eficaces de dispersion eldstica
v — e de Dirac, Majorana y el Modelo FEstandar; asi como la suposicion de un modelo
teorico para los factores que causan estas diferencias, como son el campo magnético de
la supernova y el momento magnético efectivo de los neutrinos.

3. Determinacion de las tasas de dispersiones eldsticas de los neutrinos provenientes de
una supernova con los electrones del material sensible de un detector determinado
asumiendo conocidas: la distancia a la que ocurre la supernova, la masa del material
sensible del detector, la composicion quimica del material sensible y la helicidad de los
neutrinos.

4. Estimacion del nimero de neutrinos que se espera detectar en cada uno de los
experimentos bajo estudio y establecimiento de los intervalos de confianza del 90%,
95% vy 99%, referentes a cada caso.

Este documento esta estructurado de la siguiente manera: En el capitulo 2 se describe
el escenario clasico del colapso del niicleo de una estrella, a través del cual se obtiene el
modelo tedrico del flujo de neutrinos de supernovas; luego se discuten las secciones eficaces
consideradas y el procedimiento analitico mediante el cual se determinan las tasas de
dispersiones y por tanto el nimero total de neutrinos dispersados, finalmente se presenta el
modelo tedrico asumido para los factores que intervienen en la polarizacion de los neutrinos
(el momento magnético efectivo de los neutrinos y el campo magnético de la supernova).
En el capitulo 3 se plantean las especificidades del problema a resolver y las
caracteristicas fundamentales de los experimentos considerados para el estudio de la
naturaleza de los neutrinos. Posteriormente se describen los software utilizados para
realizar el estudio de simulacion y andlisis de datos y finalmente el método utilizado para la
estimacion del nimero de neutrinos que se espera detectar. En el capitulo 4 se describe el
procedimiento realizado para cumplir las metas de este trabajo y simultaneamente se
presentan y discuten los resultados obtenidos.



Capitulo 2

Emisiéon de neutrinos de supernovas y su
deteccion en la Tierra

En la primera secciéon de este capitulo se presenta una descripciéon cualitativa de los
procesos de formaciéon y emision de neutrinos en una supernova. El estudio se enfoca en los
progenitores con ntcleos de Fe que son sometidos a las siguientes etapas:

e Inicio del colapso del niicleo: En esta fase se ha agotado todo el combustible
nuclear fusionable y la fuerza de gravedad de la propia estrella continiia implacable
comprimiendo el nicleo de hierro y dando inicio al colapso.

e Estancamiento de los neutrinos y rebote del niicleo: En el proceso del colapso
se crean neutrinos los cuales van a escapar libremente de la estrella debido a su
pequena seccion eficaz, esto sucedera hasta que la densidad del nicleo sea lo
suficientemente grande como para que los neutrinos queden retenidos y la velocidad
de contraccién disminuya. Luego las capas exteriores de la estrella impactaran en el
nicleo comprimiéndolo atin més y rebotaran creando un frente de onda de choque
que se propagara hacia el exterior de la estrella. Si la onda tiene la suficiente energia
como para propagarse a través de las capas exteriores ocurrird una explosion
inmediata. En este estudio se asume una segunda opcién donde la onda no tiene la
energia suficiente y se estanca en capas relativamente cercanas al nicleo.

e Fase de acreciéon: Una vez que la onda fue disipada, la materia de las capas exteriores
de la estrella contintia contrayendo al plasma creado en el rebote del niicleo, esto causa
la emision de neutrinos de todas las especies.

e Resurgimiento de la explosiéon y fase de enfriamiento: Parte de los neutrinos
creados en la fase de acrecion seran absorbidos en cierta capa, reenergizandola; de esta
manera se revive la onda, la cual expulsa las capas exteriores de la estrella y la fase
de acrecion llega a su final. A partir de este momento la luminosidad de los neutrinos
disminuye hasta que ya no se emitan mas, el resultado es una estrella de neutrones la
cual se sustentara por la presion de degeneracion de los neutrones.



4 CAPITULO 2. MARCO TEORICO

En la siguiente seccion se determina cuantitativamente el espectro analitico de emision de
los neutrinos y la fluencia, sin tener en cuenta los efectos de la oscilacion de los neutrinos; de
esta manera se dejan sentadas las bases para el calculo de las tasas de eventos de dispersion
de neutrinos con los electrones del material de un detector localizado en la Tierra, aspecto
que seréd discutido en la seccion 2.3. Por tultimo en la secciéon 2.4 se presenta el mecanismo
mediante el cual los neutrinos pueden ser polarizados en su paso a través del campo magnético
que se crea en una Supernova.

2.1 Descripcion clasica del colapso del nticleo de hierro
de una estrella

Durante las primeras etapas de la vida de una estrella, la fusiéon del hidrogeno en helio en
su nicleo es el proceso encargado de contrarrestar la fuerza gravitatoria de la propia
estrella, lo cual la mantiene en un estado estable. Cuando el hidrégeno se comienza a
agotar las reacciones de fusion se ralentizan y la estrella comienza a contraerse, es entonces
cuando se inicia el proceso conocido como degeneracion electronica, en el cual los electrones
son obligados a ocupar estados de menor energia, lo que crea una presion efectiva que es
contraria a la fuerza de gravedad. La degeneracion electrénica continuarad hasta que todos
los niveles electronicos mas bajos, permitidos por el Principio de Exclusién de Pauli, sean
ocupados. Si la estrella tiene una masa superior al limite de Chandrasekhar entonces el
colapso continuard y la estrella pasara a la fase de estrella de neutrones, de lo contrario la
estrella resultante serd una enana blanca. También existe un limite de masa a partir del
cual la estrella colapsara en un agujero negro [8].

Mucho antes de que la estrella se convierta en una estrella de neutrones y a medida de que
la contraccién continte, se van a ir creando las condiciones para que varios procesos de fusion
puedan ocurrir y entonces el colapso se detenga hasta que el material fusionable se vuelva
a agotar. La siguiente fusion que ocurre es la de nicleos de helio en carbono u oxigeno,
luego estos se fusionaran para formar ntcleos cada vez més pesados hasta que la tiltima
etapa se alcance, la quema del silicio y el azufre. Finalmente el ntcleo estard compuesto por
elementos del grupo Fe. La figura 2.1 tomada de [9] muestra la estructura de cebolla de un
progenitor que ha agotado por completo el combustible nuclear de su centro y en cada capa
se muestran las diferentes etapas por las que trascurrié el nicleo.

2.1.1 Inicio del colapso

Después de que el silicio y/o el azufre se ha agotado el nicleo estd compuesto por
elementos pesados del grupo Fe, la presion generada por la fusién ya no existe para
oponerse al colapso y por tanto continta la contraccion a causa de la presion ejercida por la
fuerza de gravedad. Cuando se alcanzan temperaturas del orden de 10°K, los fotones
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Figura 2.1: Estructura
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térmicos se vuelven lo suficiente energéticos como para desintegrar los ntucleos pesados en
particulas alfas y nucleones libres [10, 11|, donde se emplea gran parte de la energia térmica
en superar la energia de enlace de los nucleones en el niicleo a través de reacciones del tipo

v+ Fe — 13a + 4n. (2.1)

Debido a la desintegracion, la energia de Fermi de los electrones degenerados se eleva y
se crea un ambiente propicio para la captura electrénica, ya sea mediante la reaccion

e+ N(A,Z) = N(A,Z—1)+v, (2.2)

o en protones libres:

e +p—=n+tr.. (2.3)
Los v, creados escapan libremente disminuyendo atin mas la energia térmica del ntcleo y
adicionalmente se reduce la presion y el nimero de electrones. Otros procesos como la
formacion de pares e"e® van a tomar lugar privando al nucleo de su energia a través de
la perdida de v, aunque no en la misma medida que la captura electronica. A causa de
estas fugas de energia y de la energia invertida en la desintegracion, la evolucion del nicleo
se va a desacoplar de la evolucion de las capas exteriores [9], contrayéndose mas réapido,
lo que elimina el soporte de estas capas haciéndolas viajar hacia el centro con velocidades
supersonicas de caida libre [10].

2.1.2 Estancamiento de los neutrinos y rebote del ntcleo

Cuando la densidad del nicleo que continta contrayéndose es del orden de 10'! g.cm™

aumentan las dispersiones de los neutrinos, quedando atrapados por la materia colapsante.



6 CAPITULO 2. MARCO TEORICO

En este momento la contraccion del nicleo se desacelera y se vuelve homogénea con una
velocidad proporcional a su radio. Luego de varios milisegundos el centro alcanza
densidades aproximadas a las del niicleo atomico, donde los nticleos pesados se disolvieron
para formar un medio nuclear uniforme [10, 11]. A partir de este punto aumenta la
incompresibilidad debido a la componente repulsiva de la fuerza nuclear. Esto crea un
frente de choque para las capas exteriores que contintian cayendo. Una vez que toda esa
materia se precipita contra el ntcleo este se contrae aiin méas y se crea un frente de onda
esférico que viaja hacia afuera a través de la materia colapsada. Debido al choque, gran
parte de la energia cinética de las capas exteriores se disipa en comprimir atin mas el
nucleo hasta que se alcanzan densidades mayores a la del nicleo atéomico, donde la
contraccion se detiene; también se invierte energia en calentar la materia colapsante,
forméandose asi un plasma de n,p, e, alrededor del nicleo de la naciente PNS (estrella de
neutrones y protones).

A través de este medio la onda de choque se propaga propiciando la captura electronica
por protones libres, los v, creados por el frente de onda seguiran atrapados en su mayoria
detras del mismo, hasta que se alcancen densidades lo suficientemente bajas para que estos
se difundan de manera independiente a la onda de choque y asi la misma se debilita hasta
que se estanca en las capas que son transparentes a los v.. El proceso en el que se escapa
esta gran cantidad de v, se conoce como Rafaga de Desleptonizacion [11] y es la que se
lleva, en mayor medida, la energia de la onda. Dado que los neutrinos tienen secciones
eficaces muy pequenas la onda se estanca en capas cercanas al nicleo, debido a que estos se
escapan libremente en esta zona.

2.1.3 Fase de acrecion

Una vez que la onda de choque se disip6, el plasma resultante del choque es calentado por
la contracciéon que continia. La pérdida dramaética de v, en el proceso de desleptonizacion
lleva a una caida en el nimero lepténico del electron, lo que incrementa la concentracion de
et. De esta manera se crean las condiciones necesarias para la produccion de neutrinos de
todas las especies a través de las diversas reacciones, los cuales se van a difundir desde el
nucleo de la PNS hacia las capas exteriores. Estas reacciones son la captura positronica por
neutrones libres:

et +n—p+u., (2.4)

nucleén-nucleén bremsstrahlung:
N+N—=N+N +v+7, (2.5)
electron (positron)-nucledn bremsstrahlung:

4N + N 4v+7, (2.6)
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aniquilacion de pares:

e +et s v+, (2.7)
decaimiento plasmonico:
v—= v+, (2.8)
y la fotoaniquilacion:
y+et = ef+vtp, (2.9)

sumado a la captura electronica (ecuacion(2.3)). Dado que los v, y los 7, son creados
adicionalmente en las reacciones de captura (2.3) y (2.4), sus luminosidades son mayores en
esta fase.

Los neutrinos son creados en equilibrio térmico en las capas mas internas de la PNS, y
se mantienen en este estado hasta que alcanzan capas de densidades y temperaturas mas
bajas, donde comienzan a difundirse por dispersiones elésticas con los nucleones
(vN < vN) hasta que pueden dejar la estrella libremente. En el caso de los v, y 7., dado
que pueden someterse a reacciones de corriente cargada (ecuaciones (2.3), (2.4) y las
reacciones inversas) ademéas de a las reacciones de corriente neutra (ecuaciones (2.5-2.9) y
las reacciones inversas), estos van a permanecer en equilibrio térmico poco antes de
desacoplarse de la materia, por lo que su espectro serd aproximadamente térmico como el
espectro de radiacion del cuerpo negro y estara caracterizado por la temperatura de la capa
que atraviesan antes de salir libremente. La esfera a partir de la cual los neutrinos pueden
viajar libremente es conocida comtinmente como neutrino-esfera o transporte-esfera. En el
caso de las restantes especies de neutrinos (v,) el proceso de difusion es ligeramente
diferente: puesto que estos solo pueden interactuar a través de reacciones de corriente
neutra van a mantenerse en equilibrio térmico con la materia hasta que se alcancen
temperaturas lo suficientemente bajas para que estas reacciones se apagen o congelen [10].
La esfera a partir de la cual los neutrinos dejan de estar en equilibrio térmico con la
materia de la PNS es comtnmente llamada esfera de energia. Dado que las reacciones de
corriente neutra dejan de ocurrir a densidades atin muy altas como para que los neutrinos
viajen libremente, estos continuardn difundiéndose mediante dispersiones con nucleones,
ver figura 2.2 tomada de [12], en las cuales no se transmite la energia suficiente como para
que se establezca el equilibrio térmico; por esta razon el espectro energético de los v, no se
puede considerar como el de un cuerpo negro, sino que se estima que es mas fino y corrido
hacia valores de energia media menores [12, 13]. El corrimiento hacia energias medias
menores se puede entender porque en el proceso de difusion los neutrinos ceden parte de su
energia a la materia mas fria, por otro lado el hecho de que el espectro sea mas estrecho se
debe a que la seccion eficaz de dispersion v — N depende de E?, por lo que los neutrinos
que van a tener mas probabilidad de interactuar y ceder energia seran los de mayor energia,
de esta forma el espectro se va a amontonar hacia energias menores. Ver figura 2.3 tomada
de [12].
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Otro aspecto importante a analizar en esta fase es la jerarquia que existe entre las
diferentes especies con respecto a la energia media y la luminosidad. En el primer caso se
puede observar en la figura 2.2 que los v, y los 7, se mantienen en equilibrio térmico con la
materia de la PNS hasta capas mas exteriores que los v,, por lo que la temperatura que
ellos alcanzan antes de desacoplarse de la materia es menor que la de los v, y por tanto, si
consideramos que en esta fase los espectros son térmicos, la energia media de los v, y los 7,
también serd menor que la de los v,, por otro lado la secciones eficaces para las reacciones
ven <> pe” son ligeramente mayores que las secciones eficaces para las reacciones
U.p < ne® por tanto los v, se van a desacoplar de la materia poco después que los 7,,
siendo asi, la jerarquia para la energia media queda de la siguiente manera:

(Ev,) > (Ep.) Z (Ev,) - (2.10)

Con respecto a la luminosidad se puede decir que dado que las reacciones de corriente
neutra (mediante las cuales se crean neutrinos de todas las especies) se apagan antes que
las reacciones de corriente cargada (mediante las cuales solo se crean v, y ) los v, y 7,
van a tener una mayor luminosidad que los v,. Ademés, debido a que en el ambiente de la
PNS existen mas e que e, la luminosidad de v, es mayor que la del 7,. Lo anteriormente
dicho se puede resumir en la siguiente expresion:

L, <Ly <L,,. (2.11)

2.1.4 Resurgimiento de la explosiéon y fase de enfriamiento

Durante la fase de acrecién no solo se emiten neutrinos sino que, como hemos visto hasta
ahora, también se absorben. En dependencia de la diferencia que exista entre las tasas de
absorcion y de emision en cada region de la PNS, esta se enfriard o calentara en funcion del
tiempo. Por esta razon existen dos procesos que entran en competencia: el enfriamiento de
la estrella por perdida de neutrinos y el calentamiento por la absorcion [9]. En las zonas
cercanas a la neutrino-esfera predomina el enfriamiento, pero entre la esfera de energia de
las reacciones de corriente neutra y la neutrino-esfera predomina la captura de v, y 7, por
medio de las reacciones inversas de (2.3) y (2.4) respectivamente. Si la energia absorbida es
del orden de 10°° — 10°'erg entonces es suficiente para que se reviva la onda [14]. El
mecanismo mediante el cual se revive la onda todavia se encuentra bajo discusiéon pero
hasta el momento el calentamiento por neutrinos es el mas aceptado [11,14-16].

La fase de acrecion llega a su final con la explosion, la cual expulsa las capas méas externas
de la PNS. Después de esto, debido a que no se va a acumular mucha mas masa hacia el
centro de la estrella, comenzara la fase de enfriamiento, dirigida por la pérdida de energia
mediante neutrinos. La luminosidad caerd de manera exponencial hasta que la naciente
estrella de neutrones se vuelva completamente transparente a la emisién de neutrinos y la
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misma se autosostenga por la presion de degeneracion de los neutrones. Desde el comienzo de
la fase de enfriamiento la jerarquia entre las energias medias se va disolviendo a causa de que
la temperatura de la PNS, como funciéon del radio, permanece aproximadamente constante
y esto causa que las esferas de energia de cada una de las especies tengan aproximadamente
el mismo radio [9].

2.1.5 Resumen

A partir del escenario anteriormente expuesto de explosion de supernova se puede afirmar que
los neutrinos juegan un papel importante, siendo imprescindibles desde el inicio del colapso
hasta que la estrella se convierta en una estrella de neutrones. La emision de neutrinos es
responsable de llevarse aproximadamente el 99% de la energia gravitatoria liberada, cerca
del 1% es expulsada por la onda de choque y aproximadamente el 0.1% se emite en forma
de radiacion electromagnética [9]. En la primera etapa de la supernova (Inicio del colapso
del niucleo) el espectro de neutrinos se estima sea degenerado debido a que la densidad del
nucleo no es lo suficientemente grande como para que los v, puedan alcanzar el equilibrio
térmico y por tanto estos escapan libremente una vez que son creados. Luego de la rafaga
de desleptonizacion, durante la Fase de acrecion, el espectro se considera cuasi-térmico
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caracterizado por la temperatura de la capa que atraviesan los neutrinos antes de salir
libremente. En esta fase estara fuertemente marcada una jerarquia entre las energias medias
y las luminosidades de las distintas especies, la cual se disolvera en la tltima fase, la Fase
de enfriamiento.

2.2 Espectro analitico de neutrinos de Supernova

Con el objetivo de cuantificar la cantidad de neutrinos que se emiten en el colapso del ntcleo
de una supernova se define el flujo de neutrinos, que no es mas que el nimero de neutrinos
emitidos por unidad de energia y por unidad de tiempo:

d*®,
dEdt

donde N, es el niimero de neutrinos de la especie v (v, v, Vs, Ve, U, V) emitidos por unidad

Ny (t)pu(E, 1), (2.12)

de tiempo y ¢, es la densidad de probabilidad en el instante de tiempo ¢, de que se emitan
neutrinos con energias entre £ y E' 4+ AFE. El ntiimero de neutrinos emitidos por unidad de
tiempo se puede estimar como la luminosidad de la especie en cuestion £, dividida por la
energia media de los neutrinos de dicha especie (FE,), dado que la luminosidad no es mas que
la cantidad de energia emitida por unidad de tiempo en forma de neutrinos:

N, (t) = : (2.13)

Por otro lado ¢, se obtiene al normalizar la funciéon de distribuciéon energética de los
neutrinos:
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pu(E,1) = folBLD) (2.14)

B AE

Si consideramos que los neutrinos se emiten con un espectro energético térmico, lo que
es correcto a partir de la fase de acrecion (seccion 2.1), debemos introducir un parametro
que cuantifique el acoplamiento con la materia después de que se emitan desde la esfera de
energia, dado que no podemos considerar un espectro de radiacion del cuerpo negro. Este
parametro se denomina parametro de degeneracion n, y es una magnitud que depende del
tiempo y distinta para cada especie. De esta manera el espectro térmico de los neutrinos
quedaria expresado

E2
fu(Et) = eE/Tu(t)—nu(t) 4 1’

(2.15)

la ecuacién anterior se conoce como la parametrizacion de Fermi-Dirac.

Si los neutrinos estuvieran en equilibrio térmico con la atmosfera entonces n, = 0y
tendriamos el espectro de radiacion del cuerpo negro. La introduccion de n, explica el
abultamiento del espectro hacia energias menores (ver figura 2.3).

Para caracterizar la magnitud de la deformacion del espectro se puede utilizar el
momento de segundo orden sobre el cuadrado del valor medio de la energia (E?) / (E) 9],
lo cual esta estrechamente relacionado con el ancho de la distribuciéon. Este parametro es
funcion de n, segin la estadistica extraida de (2.15) y en [9] se muestra que estd acotado
para valores negativos de n,. Esto indica que a partir de cierto valor de n, negativo el
espectro no se puede dilatar mas (ver figura 2.4 tomada de [9]).

Debido a que la parametrizacién de Fermi-Dirac no es favorable para reproducir un
espectro dilatado en [17]| se toma una parametrizacion alternativa motivada principalmente
porque no depende de la temperatura de la estrella sino de la energia media de los neutrinos,
lo que la hace més simple:

B (t)
b (t>> X exp [— (B (1) + 1) (2.16)

E
fV(E7 t) - (— TN 4 |0
(E,) (Ev) (1)
B, es un factor de forma que esta relacionado con (E?) / (E)?, segin (2.16), de la siguiente
manera:

(D) 2+ B,

(B (1) 1+B8.(t)

si tomamos (E2) / (E)® ~ 1.3, que es el valor para el caso del equilibrio térmico, tenemos
que B, ~ 2.3. Graficando la dependencia de (E?) / (E)* con f3, obtenemos que en este caso

(2.17)
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Figura 2.4: Dependencias
de (E%)/(EY y (E)/T con
n, para un espectro de Fermi-
Dirac (ecuacion (2.15)). La linea
punteada separa los valores de
(E?) /(E)* correspondientes a un
espectro contraido (pinched) de
los correspondientes a un espectro
dilatado (anti-pinched) y toma el
valor correspondiente al espectro
de radiaciéon del cuerpo negro como
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no existe un comportamiento asintético, sino que efectivamente se pueden reproducir

espectros contraidos (térmicos) y dilatados (degenerados) de igual manera con solo variar el

valor de [(,: para valores menores a 2.3 obtenemos un espectro dilatado, en 5, = 2.3

obtenemos el espectro de radiaciéon de un cuerpo negro y para valores mayores que 2.3
obtenemos un espectro contraido. Esto se puede observar en la figura 2.5 tomada de [9)].
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v
Resolviendo la ecuacioén anterior para (3, tenemos
2((E,) () = (E2) (¢

(E2) (t) = ((B.) (1)’
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y de esta manera (2.16), queda expresada completamente en términos de (E,) y de (E?).

Normalizando la distribucion (2.16) tenemos la funcion de densidad de probabilidad (pdf
por sus siglas en inglés) de que se emitan neutrinos de la especie v con energias comprendidas
ente 'y E+ AFE en un intervalo de tiempo comprendido entre ¢t y ¢t + At, con AE, At — 0.
La normalizaciéon la podemos encontrar en [9]:

(1+6,()"*0 B

T(L+4,0) (B 1) O " (2.19)

SDV(Ev t) =

00+ 1) s

Sustituyendo (2.19) y (2.13) en (2.12) tenemos la siguiente expresion para el flujo de

neutrinos:

L TN () I cicl
dEdt "V T (L+B.(0) (B (1)*

E
O+2XP [_ (Bu(t) +1) m] . (2.20)

Con el objetivo de simplificar el estudio, en este trabajo se implementa la aproximacion
propuesta en [18], donde se tomaron valores constantes para [,(t) v (E,)(t). Esta
aproximacioén se sustenta por simulaciones realizadas por el Grupo de Simulacion del
Colapso del Niucleo del Instituto de Astrofisica Max Planck, localizado en Garching, donde
se observa que la dependencia temporal de los pardmetros antes mencionados es cercana a
los valores escogidos; las graficas de estas dependencias se pueden encontrar en [9]. El
grupo de simulacion de Garching también report6 sus resultados en tablas con los valores
de (E,) (t), (E?) (t) y (E3) (t), las cuales pueden ser encontradas en [19]. En la tabla 2.1 se
muestran los valores escogidos y podemos decir que la eleccién de 5, = 3 concuerda con el
esquema tebrico presentado en la seccion 2.1, donde se concluyd que sblo en las primeras
etapas de la supernova el espectro era degenerado, siendo térmico a partir de la fase de
acrecion. Siendo asi la (2.19) queda expresada

3
_ 128 B umpm

eu(E,t) = , (2.21)
3 ((B)"
y por tanto
d*®, 128 E3 —4E/(E,)
= — v 2.22

Si se desea encontrar el nimero de neutrinos de la especie v emitidos por la supernova
por unidad de energia (dN:"°/dFE), entonces se debe integrar la expresion anterior por el
tiempo que dura la supernova:

dN3s¢ by 128 E3
Y (BE)= | L,)———e /B q 2.23
B = [ L0 e , (2.23)
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y teniendo en cuenta que f;f L,(t)dt = e,, donde ¢, es la energia total emitida en forma de
neutrinos de la especie v, tenemos que

ANJ™ oy _ 128 8B iy,

a5 P = (224)

En una supernova se emiten alrededor de 3x10° erg de energia [10] en forma de
neutrinos de las seis especies durante aproximadamente 10 s, y en este trabajo, al igual que
en [18], se asume que en cada especie se emite la misma cantidad de energia total, o sea
50 foe (1 foe = 10°! erg) por cada una (ver tabla 2.1).

Con el objetivo de cuantificar el flujo de neutrinos, integrado temporalmente, que arriba
a la Tierra desde una supernova que se encuentra a una distancia d de la misma, se define
una magnitud llamada fluencia [9], denotada por la letra A, mediante la siguiente expresion:

1 dNS’/‘C
= = 2.2
Teniendo en cuenta (2.24) la ecuacion anterior se transforma de la siguiente manera:
1 128 ¢,E
A(E) Bl —amym) (2.26)

T 4nd® 3 (E,)

En la figura 2.6 se muestran los perfiles de la fluencia para cada especie de neutrinos, donde
fue tomada una distancia a la supernova de 10 kpc. Los demas pardmetros involucrados en
la expresion anterior se muestran en la tabla 2.1.

Tabla 2.1: Parametros utilizados para el calculo de la fluencia de cada especie. En el caso
de v, , y sus correspondientes antiparticulas, los cuales son representados por v,, se tomo
la misma energia media ((Ev)), dado que estos son sometidos a similares reacciones de
corriente neutra. (3, es el factor de forma de (2.16) y ¢, es la energia total emitida en forma
de neutrinos de la especie v.

Sabor (E,) 0, €,
[MeV] [foe]
Ve 12.0 3.0 50.0
v, 15.0 3.0 50.0
v, 180 3.0 200.0

2.3 Dispersion elastica neutrino-electron

La dispersion elastica de neutrinos provenientes de una supernova con los electrones del
material sensible de un detector es posible para todas las energias de los neutrinos, dado
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E(MeV) iguales, se muestra la suma.

que las energias de enlace de los electrones con los nticleos son despreciables ante energias
del orden de los MeV (ver figura 2.6 y tabla 2.1), por esta razon los electrones se consideran
libres. Existen dos observables en experimentos donde se mida la dispersién elastica neutrino-
electron (v — e): la energia de retroceso de los electrones Ty el angulo de dispersion 6 de
los electrones con respecto a la direccion de incidencia de los neutrinos. Para un valor £ de
la energia del neutrino incidente, el &ngulo de dispersion se relaciona con la energia cinética
del electron de retroceso mediante la siguiente expresion:

(2.27)

cosf =

Etm, e 1/2
E T+ 2m, ’

En el caso de mayor transferencia de energia § = 0, por tanto obtenemos que la energia de
retroceso de los electrones cumple con la siguiente relacion:

2F?

T< ———
—2E+m,

=Tme, (2.28)
De igual manera podemos establecer, a partir de la condicion de maxima transferencia de
energia, una cota minima para la energia del neutrino incidente, necesaria para obtener un
electron dispersado con energia cinética T'. Por tanto

B> T+ /T(T +2m,)

= g™, (2.29)

La seccion eficaz diferencial de interaccion débil con respecto a la energia de retroceso de
los electrones, segun el Modelo Estandar (ME) [20], es:
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dS

~(E,T) =

: ) N (2.30)
GQQ%W+¢N+@Vf?>0‘%)+KﬂV_QWﬂ5?}

donde las constantes de acoplamiento estandares gy v g4 se relacionan con el angulo de
mezcla de la siguiente manera:

gy = 2sin® Oy + 1/2 g =1/2
g7 = 2sin® Oy — 1/2 grT = —1/2,

para los antineutrinos sustituimos g4 — —ga. Estas secciones eficaces son del orden de
10~%3cm?, por lo que son necesarios detectores de gran masa de material activo para poder
detectarlos mediante los electrones dispersados.

2.3.1 Secciones eficaces de dispersion de Dirac y de Majorana

Si consideramos que los neutrinos son particulas masivas, las secciones eficaces de dispersion
v — e de Dirac y de Majorana difieren en términos proporcionales a las masas; debido a
que estas son muy pequenas es practicamente imposible determinar experimentalmente la
naturaleza de Dirac o de Majorana de los neutrinos usando este hecho, dado que el nimero de
eventos esperados en los detectores actuales es practicamente el mismo para ambos casos. Por
otro lado, si ademaés de tener masa distinta de cero, los neutrinos se encuentran polarizados,
existen diferencias notables entre las secciones eficaces de Dirac y las de Majorana, las cuales
son proporcionales a la helicidad s|| de los neutrinos [2]. En efecto, las secciones eficaces
diferenciales con respecto a la energia de retroceso de los electrones para el caso de Dirac
son:

doP doP m.G%
IT (E7T):W(E7T7SH:_1)+(SH+1) 1 3 { Ex
(g% + i)’ P*+ (g% — g0)* (B = T)* + ((94)* — (g1})%) meT] (2.31)

v (g1 =g - 1) (14 1) = (007 - w07 7]},

y segin Majorana:

doM doM m.G% v v
e (BE,T) = =% e —Y (B, T, s = 1)+(s”+1) —53 EETg% gt (T — 2F) x

(2.32)

L
Em,
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[2]. Las expresiones anteriores estan escritas en el sistema de referencia del laboratorio, P

es el momento lineal de los neutrinos incidentes y doi/" /dT(E,T, s = —1) son las
secciones eficaces de Dirac/Majorana de dispersion v — e cuando la helicidad de los
neutrinos no ha sido afectada por algiin campo magnético.

Si consideramos despreciable la masa de los neutrinos (m, — 0 y por tanto £ — P),
dado que experimentalmente aportan una diferencia insignificante al célculo del nimero de
eventos esperados, tenemos que dof)/M/dT(SH = —1) — do5 /dT y las secciones eficaces
(2.31) y (2.32) se transforman en las siguientes expresiones, para el caso de Dirac:

doP do?®
Y (E.T)= —2X(E,T

2.33)
e S T\? ) oy MeT (
_(SH+1> 47TF {(gvl —i—gAl)Z—f—(ng—gAl)z (1—5) + [(9,41)2_(%/1)2} £2 }’

y para el caso de Majorana:

doM do?s me.G? T —2F
* (B, T)=—%(E,T ) ——LghgiT———. 2.34
dT ( ) ) dT ( ) ) + (8” + ) gAgV E2 ( )
Ademas se puede observar de las expresiones anteriores que si s = —1 (helicidad con que

nacen los neutrinos) se recupera para ambos casos la seccion eficaz diferencial del Modelo
Estandar (ecuacion (2.30)).

Si deseamos obtener la secciéon eficaz total en funcion de la energfa de los neutrinos solo
debemos integrar la seccion eficaz diferencial con respecto a la energia de retroceso de los
electrones, desde cero hasta el limite superior establecido por (2.28). En general tenemos
que

Tmaz

o(E) = /0 ‘fl"T” (E,T)dT, (2.35)

En adelante se entendera que do,/dT puede ser la seccion eficaz diferencial estandar, la de
Dirac o la de Majorana.

2.3.2 Tasas de dispersion

En la seccion 2.2 se determind el flujo de neutrinos, integrado temporalmente, que son
emitidos por la supernova (nimero de neutrinos por unidad de energia que son emitidos por
la supernova). Si consideramos que los neutrinos se emiten isotropicamente, la fraccion que
interactuara con las particulas blanco del material sensible de un detector localizado en la
Tierra la podemos estimar dividiendo el producto del niimero de particulas blanco N, con
la seccion eficaz total, entre el area de la esfera que tiene como centro la supernova y cuyo
radio es la distancia entre la supernova y la Tierra (47d?); por tanto tenemos que la tasa de
interacciones con las particulas del material sensible de un detector dN%!/dE es:
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dNdet (B) - N0, (E) dNsre
dE  4rd?2  dE

Ademas la parte de estos neutrinos que dispersan electrones con energias cinéticas

(E) = Ny (E)\(E). (2.36)

comprendidas entre Ty T'+ dT' la podemos obtener sustituyendo, en la expresion anterior,
la seccién eficaz total de dispersion por la seccidon eficaz diferencial con respecto a la
energia de retroceso de los electrones. De esta forma se obtiene que el niimero de neutrinos
dispersados de la especie v por unidad de energia de los neutrinos y por unidad de energia
de los electrones de retroceso d> N /dEdT, es:

d? Ndet ( - N, do, ( )dem
dEdT V777 4nd? dT VT dE

do,

dr

Por tanto si deseamos obtener el nimero de neutrinos que interactiian en un detector
determinado por unidad de energia de los electrones de retroceso dN%/dT, debemos
realizar la siguiente integracion:

deet 00 d2Ndet 00 do
- (T) = dF———(FE,T) = dEN,—=(E,T)\,(E), 2.38
de manera analoga se obtiene la tasa de eventos como funcién de E (ecuaciéon (2.36)), para
esto solo se debe integrar (2.37) con respecto a T' entre los limites T =0y T = T™ y si
se desea estimar el niimero total de neutrinos dispersados se debe realizar la integral doble.

En este trabajo solo se analizara la dispersion elastica de los neutrinos (v, v, v;) con lo
electrones del material sensible de los detectores, por tanto se entiende como tasa total de
dispersiones v — e a la suma de las tazas correspondientes a las tres especies consideradas:

deet deet dNZt/iet deet
T ar " ar T ar

(2.39)

2.4 Polarizaciéon de neutrinos en una supernova

El hecho de que los neutrinos puedan ser polarizados, en primera instancia, puede parecer
improbable debido al pequenio momento magnético que se espera que posean [21], pero
afortunadamente en la naturaleza existen entornos en los que se crean campos magnéticos lo
suficientemente potentes como para lograr este hecho, como por ejemplo en una supernova [2].
En principio cualquier particula neutra con momento magnético puede cambiar su helicidad
al atravesar cierto campo magnético y el cambio esta regido por la ecuacion de Bargmann-
Michel-Telegdi [22], por tanto se tiene que

—_ = _2MVBL5|\; (2'40)
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donde B, es la componente del campo magnético perpendicular a la direccion de
propagaciéon de los neutrinos y r es la distancia medida desde el centro de la supernova.

Recientemente se han realizado estudios sobre la influencia del campo magnético tanto
en el colapso del niicleo como en la explosiéon de una supernova, en los que se ha concluido
que en este duro ambiente, el campo magnético es amplificado [23]. Modelos actuales de
evolucion estelar predicen campos magnéticos para nucleos de hierros pre-colapsantes, de
bajas velocidades de rotacion, comprendidos entre (10?7 — 10'%) G [24] y nicleos que roten a
velocidades mas altas se espera que posean campos magnéticos mayores. Estos campos seran
amplificados desde el inicio del colapso debido a los flujos de turbulencia que enriquecen
la cinematica de dicho proceso, alcanzandose valores hasta de 10® G en campos que se
extienden varios cientos de kilometros desde el centro de la estrella [23].

2.4.1 Momento magnético efectivo

Los neutrinos son creados a cierta distancia del detector, con determinado sabor, el cual
es una superposicion de estados de masa. Por tanto el momento magnético que se puede
medir en los experimentos no corresponde a una masa especifica sino que es un momento
magnético efectivo que tiene en cuenta la mezcla de los neutrinos y la oscilacion durante la
propagacion. Tedricamente el momento magnético efectivo podia ser distinto para neutrinos
de Dirac y de Majorana, pero hasta el momento no existen mediciones precisas, solo se han
podido establecer, experimentalmente, limites superiores, sin tener en cuenta la naturaleza
de los neutrinos, solamente la interaccion electromagnética en la dispersion elastica v — e
(ver tabla 2.2). Por otro lado el Modelo Estandar minimamente extendido con neutrinos
derechos, predice un momento magnético u, < 107'%up para neutrinos de Dirac [25], por
lo que el estudio de momentos magnéticos superiores contribuiria a la btisqueda de Nueva
Fisica (incluyendo la posibilidad de que los neutrinos sean de Majorana). Debido a que
la magnitud experimentalmente medible es el momento magnético efectivo este sera el que
intervendra en (2.40); y segin dicha ecuacion, suponiendo valores tan pequenos como el
predicho para neutrinos de Dirac, el campo magnético de una supernova (B, = 10 G) es
capaz de polarizar a los neutrinos, alcanzandose un valor de s; = —0.55 para r = 100 km,
ver [2].
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Tabla 2.2: Limites superiores medidos experimentalmente para diferentes momentos
magnéticos efectivos de los neutrinos.

Método Experimento Limite CL  Referencia
Reactor 7, — e~ Krasnoyarsk fy, < 1.4 x107 %45 90% [26]
MUNU ho, < 9.0x 107 M 90%  [27]
TEXONO o, <TAX10 Mg 90% 28]
GEMMA o, <29% 10 My 90%  [29]
Acelerador v,(7,) — e~ LSND f, < 6.8 x10up  90% [30]
Acelerador v, (v,) — e~ DONUT fo, <3.9%x 10 "ug  90% [31]
Solar v, — e~ Super-Kamiokande j1,, < 1.1 x 107%5  90% [32]

Borexino s < 2.8 x 107" up  90% [33]




Capitulo 3

Materiales y métodos

En la primera seccion de este capitulo se plantea formalmente el problema a resolver y las
suposiciones tebricas tomadas. En las posteriores secciones se describen las caracteristicas
fundamentales de los experimentos considerados para evaluar la posibilidad de realizar el
estudio de la naturaleza de los neutrinos, luego se exponen los programas utilizados para las
simulaciones y el anélisis de los datos correspondientes. Por tltimo se describe el método
utilizado para dar solucion al ejercicio.

3.1 Planteamiento del problema

La tarea fundamental de este trabajo es caracterizar al experimento SNO+ en cuanto a la
busqueda de diferencias entre el nimero de eventos que se "espera" detectar, por medio de
la dispersion elastica v — e, en caso de que los neutrinos sean particulas de Dirac o
Majorana, dado el hecho de la ocurrencia de una supernova en el vecindario galactico, la
cual logre polarizar a los neutrinos que son creados en su nucleo. También se realiza el
estudio para los experimento Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO para los cuales se asumen
valores razonables de la resolucion y la eficiencia a determinados valores de energia, dado
que no se cuenta con el Monte Carlo de estos detectores para realizar un estudio mas
detallado. Esta idea surge a partir de que se conoce que las secciones eficaces de dispersion
elastica v — e son distintas para neutrinos de Dirac y de Majorana. La diferencia entre las
secciones eficaces, como se muestra en la seccion 2.3.1, depende de la helicidad de los
neutrinos. Gracias a que el campo magnético que se forma en las supernovas, se espera que
sea lo suficientemente potente como para lograr polarizar a los neutrinos si el momento
magnético que estas particulas poseen no es tan pequeno, los numeros de eventos de
dispersion elastica v — e que se esperan detectar en determinado experimento, para los
casos de Dirac y de Majorana, pueden ser lo suficientemente distintos como para poder
identificar el nimero de eventos observado con algunas de estas estimaciones.

Antes de entrar en detalles es necesario aclarar que para realizar dicho analisis se

21
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supondran conocidas magnitudes que aun son objeto de estudio en la fisica contemporéanea,
dado que no se tienen mediciones precisas sobre ellas, como son: el momento magnético de
los neutrinos, el campo magnético de la supernova y el espectro energético de neutrinos de
supernovas. Tanto el campo magnético de la supernova como el espectro energético, son
magnitudes predichas teéricamente bajo ciertas aproximaciones extraidas de simulaciones
para los cuales se asume un valor de 10 G y el espectro térmico descrito por la ecuacion
(2.25), respectivamente (ver Secciones 2.2 y 2.4); por otro lado sobre el momento
magnético de los neutrinos solo se tienen limites superiores establecidos experimentalmente
y un limite teérico predicho para el caso en que los neutrinos sean particulas de Dirac:
py < 1074 p, en este sentido se tomara este valor para ambos casos (Dirac y Majorana) lo
cual trae consigo que si se supone que el campo magnético de la supernova se mantiene
constante una distancia de 100 km desde el centro de la estrella, los neutrinos que nacen
con helicidad s; = —1 sufriran un cambio regido por la ecuacion (2.40) en su viaje a través
del campo magnético descrito anteriormente, resultando en una helicidad de s = —0.55,
ver seccion 2.4.1. Este valor seréd el asumido para obtener las tasas de dispersiones y demas
calculos correspondientes a ambos casos (Dirac y Majorana).

Por las razones anteriormente expuestas, el estudio realizado solamente muestra el
procedimiento a seguir para determinar la naturaleza de los neutrinos experimentalmente
en caso de que las magnitudes antes mencionadas sean conocidas; y dado el caso en el que
el nimero de eventos detectados no corresponda a ninguna de las predicciones, serviria
para proponer la existencia de Nueva Fisica. Ademaés, si se determinara por otra via la
naturaleza de los neutrinos, este estudio permitiria acotar los valores para el campo
magnético de la supernova o el momento magnético de los neutrinos, asi como, a partir del
numero de eventos detectados, ajustar los parametros tedricos del flujo de neutrinos de
supernovas.

Por ultimo se tiene en cuenta la posibilidad de que el momento magnético de los neutrinos
sea tan pequeno que la polarizacion causada por el campo magnético de la supernova sea
insignificante. En este sentido se asume que los neutrinos arriban a la Tierra con helicidad
s = —1 por lo que la seccion eficaz de dispersion eldstica v — e serfa la propuesta por el ME.

3.2 Experimento SNO-+

El experimento SNO-+ (Sudbury Neutrino Observatory -+ Liquid Scintillator) se encuentra
situado en el laboratorio subterraneo SNOLAB, en Sudbury, Canada, a una profundidad de
aproximadamente 2,092 m. La roca que se encuentra sobre él funciona como blindaje para
los muones cosmicos, resultando en una tasa de 63 muones diarios a través de un area
circular de 8.3 m de radio. Este experimento utiliza la estructura del detector SNO
(Sudbury Neutrino Observatory), la cual consiste en una esfera de acrilico de 6 m de radio
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y 5.5 cm de espesor localizada dentro de una cavidad excavada en la roca. La esfera de
acrilico, la cual seréd llenada con aproximadamente 780 ton de liquido centellador (segunda
fase del experimento), contiene aproximadamente 1,000 ton de agua ultrapura actualmente
(primera fase del experimento) y se encuentra rodeada por aproximadamente 9,500 PMTs
(tubos fotomultiplicadores), soportados por una estructura geodésica de acero inoxidable
de aproximadamente 8.9 m de radio [3]. El volumen entre la esfera de acrilico y la
estructura de acero se encuentra lleno con aproximadamente 7,000 ton de agua ultrapura,
lo cual funciona como blindaje para la radiacion proveniente de la roca y del arreglo de los
PMTs. El resto de la cavidad también se encuentra lleno de agua. La esfera de acrilico se
sostiene por dos sistemas de cuerdas: uno superior que mantiene su peso y otro inferior que
se encuentra fijo al piso de la cavidad para compensar la fuerza de empuje hacia arriba que
creara el liquido centellador debido a que es menos denso que el agua que lo rodea. En la
figura 3.1 tomada de [34] se muestra la estructura del detector.

Figura 3.1: Cavidad
excavada en la roca donde
se encuentra situado el
experimento SNO+. La
esfera interior de acrilico
de 6 m de radio y 5.5
cm de espesor contiene
el material sensible del
detector. La estructura
geodésica exterior es de
acero inoxidable y contiene
el arreglo de los PMTs.
En la parte superior se
encuentra un soporte plano
al que se ha fijado un
sistema de cuerdas que
a su vez sostiene a la
esfera de acrilico. También
se muestra el sistema de
barras de acero que soporta

la estructura geodésica del
arreglo de los PMTs.

El principal objetivo del proyecto SNO-+ es medir el decaimiento doble beta sin
neutrinos (0v33) en 3Te, por lo que en la tiltima fase del experimento (tercera fase) se
adicionaré dicho isétopo al centellador en forma de una disolucion acuosa de 4cido teltrico



24 CAPITULO 3. MATERIALES Y METODOS

(Te(OH)g) [3]|, de esta manera se mantienen una emision de luz razonablemente alta y
buenas propiedades Opticas. Esta no es la tnica aplicacion de SNO+; dado que cuenta con
un gran volumen de material activo y una alta pureza de sus componentes, ademés de estar
localizado a una gran profundidad con respecto a la superficie de la tierra, puede explorar
otras areas en la fisica de neutrinos, como por ejemplo, la deteccion de neutrinos y
antineutrinos provenientes de una supernova.

El principio de deteccion de SNO+, ya sea para neutrinos solares, de reactor,
geo-neutrinos o neutrinos de supernovas, se basa en lo siguiente: al interactuar los
neutrinos con las particulas del material del detector se crea luz, ya sea por radiacion
Cherenkov [35] o por centelleo, la cual sera absorbida en los PMTs por efecto fotoeléctrico,
generandose una senal eléctrica por cada fotéon incidente que luego serd amplificada
electronicamente y medida para ser analizada posteriormente.

3.3 Ruidos de fondo en experimentos subterraneos

Los ruidos de fondo en los detectores de neutrinos son senales causadas por la radiacion
natural proveniente de las cavernas y de los componentes del detector, ademés de senales
creadas por la radiacion cosmica. Con el objetivo de disminuir las tasas de ruido se escogen
los materiales de construccion de tal manera que posean muy baja radioactividad y/o alta
pureza, por otro lado los detectores se colocan a varios cientos de metros bajo la superficie
de la tierra para utilizar la capa de roca que se encuentra sobre ellos como blindaje ante la
radiacion cosmica. Las principales fuentes de ruido son los rayos 8 y ~ los cuales se
producen por decaimientos radioactivos de los is6topos que, en mayor medida, estan
presentes en las cadenas de 238U, 232Th y el *°K; ademéas de muones que logran atravesar la
roca y otros que son creados en la misma debido a la propia interaccion de neutrinos del
muon [36].

Las particulas 8 y v son las que provocan la mayor tasa de ruido en los detectores y son
las que mayormente interfieren en la correcta deteccién de neutrinos de supernovas.
También existen decaimientos « provenientes de la roca y de los materiales de construccion
del detector, por ejemplo, el arreglo de los PMTs, entre otros componentes; pero estos no
produciran ruidos debido a que depositan su energia en pocos centimetros sin alcanzar el
volumen sensible de los detectores.

Las particulas a que se emiten desde la esfera de acrilico hacia el interior (en el caso del
detector SNO+-), o desde cualquier otro material utilizado para contener el volumen activo
de determinado experimento, si crearan una senal de ruido, siempre y cuando el material
sensible de dicho experimento sea un centellador, pero la intensidad luminosa correspondiente
a dicha senial sera menor que la creada por un electrén de la misma energia. La razoén entre
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las intensidades luminosas creadas por un ion (L;) y un electron (L.) de igual energia, se
conoce cominmente como quenching factor:

Li(E)
Le(E)’

y la diferencia entre dichas intensidades estd determinada principalmente porque los iones

Q=

(en nuestro caso particulas a ) pierden energia mediante dispersiones elasticas con los
niicleos del centellador, proporcionandoles energia cinética de retroceso sin generar luz [37].
Ademas, si tenemos en cuenta que se esta considerando que las particulas alfas se crean en
la frontera del material activo, un gran ndmero de estas no depositaran toda su energia
dentro del material y por tanto la senal luminosa serd atun més débil. Por otro lado en los
detectores que usan agua como material activo, las particulas a no producen radiaciéon
Cherenkov debido a que poseen baja velocidad. FEntonces solo seria necesario tener en
cuenta este tipo de ruido en los detectores que utilizan centellador, si este no contara con
una alta pureza.

3.3.1 Cadenas radioactivas del ?*U, 2’Th y el K

Como se mencion6 anteriormente las cadenas de desintegracion més importantes en el
estudio de ruidos de fondo en este tipo de detectores son las del 233U, #2Th y el *°K; por
tanto a continuacién se muestran los decaimientos mas significativos, en cuanto a la energia
emitida, que tienen lugar en dichas cadenas.

En la cadena de decaimiento del 23*U los decaimientos o y 3 més significativos son:

e 2MBj realiza un decaimiento 3 al 2'*Po con una probabilidad mayor al 99%, un valor
de Q = 3.27 MeV y T1/2 = 19.9 min.

e 2Po decae via o al >!°Pb con un Ty, = 164.3 ps y un valor de Q = 7.83 MeV.

e 21OBi realiza un decaimiento $ a *'’Po con un Tj; = 5.01 dias y un valor de Q =
1.16 MeV.

e 0P realiza un decaimiento « a ?Pb con un Ty, = 138.4 dias y un valor de Q =
5.41 MeV.

e La otra variante de desintegracion del 2'“Bi es via a al ?!°T1 con una probabilidad del
0.021% y un valor de Q = 5.62 MeV, quien posteriormente decae a 2'°Pb via 3 con un
Tijp = 1.3 min y un valor de ) = 5.48 MeV.

En la figura 3.2, tomada de [3], se muestra el segmento de la cadena de desintegracion del
238U, donde se encuentran los decaimientos descritos anteriormente. La particula v maés
energética proveniente de esta cadena corresponde al 2'Bi, la cual posee una energia de 1.76
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MeV. Por otro lado las desintegraciones o y  mas energéticas, que tienen lugar en la cadena
del 22Th son:

e 22Bi realiza un decaimiento S a 2Po con una probabilidad del 64%, un
T/ = 60.6 min y un valor de @ = 2.25 MeV. Luego el '*Po decae via o a ***Pb con
un 77/ = 0.299 ps y un valor de ) = 8.95 MeV.

e Con una probabilidad del 36% el 212Bi decae via o a 2Tl con un valor de Q =
6.21 MeV. Luego el *T1 decae via § a ?*Pb con un Ty, = 3.1 min y un valor de
O = 5.00 MeV.

En la figura 3.3, tomada de [3], se muestra el segmento de la cadena de desintegracion del
232Th descrito anteriormente. La particula v més energética proveniente de esta cadena
corresponde al 2°8T1, la cual posee una energia de 2.61 MeV.

El “°K, como bien se mencioné anteriormente, es otro isdtopo que se encuentra presente
de manera natural en los detectores, el mismo tiene un tiempo de vida media
Ty =1.248 % 10° afos, por lo cual el ruido causado por este estara siempre presente en las
tomas de datos. Este isotopo realiza un decaimiento 3 al isétopo estable *°Ca con una
probabilidad del 89.52% y un valor de Q = 1,33MeV. El 10.32% de los casos realiza
captura electronica (ecuacion 2.3) produciendo “CAr en un estado excitado quien
posteriormente emite una particula v de 1.46 MeV de energia.

Como se puede observar la mayor energia que pueden alcanzar las particulas que producen
ruidos en los detectores es de 5.48 MeV en el decaimiento del 219T1 al 219Pb, lo cual es muy
poco probable debido a que ocurre como resultado de la desintegracion del 2'*Bi al 21°T1 el
0.021% de los casos (ver figura 3.2). Por esta razon, con el objetivo de ser conservadores,
en este trabajo se toma una energia de corte de 6 MeV para los electrones dispersados por
neutrinos de la supernova, a partir de la cual se asume que la senal detectada se encuentra
libre de ruido. El ruido producido por muones no se tendrd en cuenta debido a que tienen
una tasa muy baja, lo cual es consecuencia de la profundidad a la que se encuentran los
detectores, y la senal proveniente de una supernova tiene una duraciéon aproximada de 10
segundos [4]. La eleccion de la energia de corte antes mencionada es también consecuente
con estudios de ruidos de fondo realizados en [38], referentes al experimento SNO+ para la
deteccion de neutrinos solares.

3.4 Otros experimentos de interés

Existen otros experimentos que estan involucrados en la deteccion de neutrinos de supernovas
y que son de gran interés para la comunidad cientifica internacional debido a que tiene un
gran potencial para realizar estos estudios (unos estan en operaciéon y otros atin estéan en
proyecto de construccion). Por esta razén en este trabajo se tienen en cuenta algunos de
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Figura 3.2: Segmento de la cadena de desintegracion del ?**U. Con el color rojo se
encuentran senalados los isétopos que producen los decaimientos [ maés significativos en
los estudios de ruido de fondo para detectores de neutrinos.

los que cuentan con las mayores masas de material sensible, dado que de esta manera la
diferencia entre el nimero de eventos esperados para neutrinos de Dirac y de Majorana se
incrementa; estos son Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO. A continuaciéon se muestra una
breve descripcion para cada uno de ellos.

3.4.1 Experimento Super-K (Super-Kamiokande)

El experimento Super-K se encuentra situado en la mina Mozumi localizada en Kamioka,
Japon, a una profundidad de 1 km por debajo de la superficie de la tierra. La capa de roca que
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Figura 3.3: Segmento de la cadena de desintegracion del *2Th. Con el color rojo se
encuentran senalados los isétopos que producen los decaimientos [ maés significativos en
los estudios de ruido de fondo para detectores de neutrinos.

se encuentra por encima funciona como blindaje ante la radiaciéon cosmica y es equivalente
a un espesor de agua de 2,700 m. La estructura consiste de un cilindro de acero inoxidable
de 39.3 m de diametro y 41.4 m de altura, el cual contiene 50 kton de agua ultrapura, de
los cuales 22.5 kton corresponden al material sensible del detector para la observacion de
neutrinos [4]. Dentro del tanque, separado una distancia de 2 m de las paredes, se encuentra
una estructura de acero inoxidable de aproximadamente 55 cm de ancho que soporta los
arreglos de los PMTs: un primer arreglo de 11,146 PMTs enfocado al interior del cilindro
lo que constituye el ID (Inner Detector), mediante el cual se detectaran los neutrinos; y un
segundo arreglo enfocado hacia el exterior del cilindro que constituye el OD (Quter Detector)
el cual se utiliza para discriminar eventos que provocan ruido en el detector como son los
muones cosmicos y la radiaciéon proveniente de la roca. La densidad de los PMTs en el ID
es tal que el 40% del area esta ocupada por fotocatodos [36]. La resolucion de este detector
para 6 MeV de energia es aproximadamente del 5% [39].

3.4.2 Experimento Hyper-K (Hyper-Kamiokande)

Como resultado de la gran motivacion que existe por el estudio de la Fisica de Neutrinos
se ha estado desarrollando un proyecto internacional para la construccion del que seria el
méas grande de los detectores de neutrinos que existen en la actualidad, el detector Hyper-
K (sucesor de Super-K), el cual se encontrara situado en la mina Tochibora localizada en
Kamioka, a una distancia de 295 km del J-PARC (Proton Accelerator Research Complezx)
localizado en Tokai, Japon. Este detector estard compuesto por dos tanques cilindricos
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que contendran en total 516 kton de agua ultrapura, de los cuales se estima que 374 kton
correspondan al volumen sensible del detector |[5|. Cada tanque contendra un arreglo de
PMTs similar al disefiado para Super-IK, con lo que se obtiene que el 40% del area del ID
sea ocupada por los fotocatodos. El detector se estima esté localizado a una profundidad de
650 m bajo la superficie terrestre, lo cual equivale a 1,750 m de agua. La resolucion de este
detector para 6 MeV de energia es aproximadamente del 5% [39].

3.4.3 Experimento DUNE (Deep Underground  Neutrino
Ezperiment)

DUNE es un futuro experimento que se construira en South Dakota, Estados Unidos, a una
profundidad de 1.5 km por debajo de la superficie de la tierra. Este experimeto estara
compuesto por cuatro camaras llenas con LAr (Liquid Argon), las cuales contienen por
separado una masa de 10 kton, lo cual resulta en una masa total de material sensible de 40
kton de argén liquido [40]. Cada uno de los detectores (camaras) utiliza la tecnologia TPC
(Time Projection Chamber) mediante la cual se obtienen las trazas de las particulas
dispersadas por la interaccion de los neutrinos con el material [41], ademés usa PMTs para
detectar los destellos de luz que originarédn los neutrinos al interactuar en el argéon liquido,
dado que el mismo es un centellador. Estos dos métodos se usaran al unisono para
complementar la deteccion [6]. La resolucion de este experimento a 6 MeV de energia se
estima que sea aproximadamente del 10% [42].

3.4.4 Experimento JUNO (Jiangmen Underground Neutrino
Observatory)

JUNO, como su nombre lo indica, es un experimento de neutrinos, el cual se esta
construyendo en Kaiping, Jiangmen, al sur de China, localizado a una profundidad de 700
m por debajo de la superficie de la tierra. El detector estd compuesto por una esfera de
acrilico de 35.4 m de didmetro, la cual serd llenada con 20 kton de liquido centellador LAB
( Linear Alkyl Benzene). Rodeando a la esfera de acrilico se encuentra una estructura
geodésica de acero inoxidable que soporta el arreglo de los PMTs. Este detector contara
con dos tipos de PMTs: un primer arreglo de 18,000 PMTs de 20 pulgadas de diametro y
un segundo arreglo de 25,000 PMTs de 3 pulgadas de diametro; ambos arreglos enfocados
al centro del detector y estan organizados de tal manera que mas del 78% del area del
detector estard ocupada por los fotocatodos [7]. Toda la instrumentacion antes mencionada
se encontrard inmersa en una piscina de agua ultrapura, la cual, ademéas de jugar el papel
de blindaje ante la radiacion cosmica y ante la radiacion proveniente de la roca, funciona
como un detector de radiaciéon Cherenkov utilizado para discriminar los eventos causados
por los muones energéticos: esto es posible debido a que cuenta con PMTs enfocados hacia
el exterior de la esfera |7]. Este detector estd disenado para que posea una resolucion de
energia de 3%/+/E(MeV) [43]. Por tanto, con el objetivo de ser conservadores, en este
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trabajo se supondra una resolucion del 2% correspondiente a 6 MeV de energia.

El LAB es una sustancia que posee varias propiedades que lo convierten en un
candidato potencial para ser utilizado como material sensible en la construccién de este
tipo de detectores: es compatible con el acrilico, posee altos niveles de pureza, su longitud
de atenuacion optica es de aproximadamente 20 m, posee alto rendimiento luminoso y una
respuesta lineal con respecto a la energia, ademas es muy facil de producir y no es nocivo
para el medio ambiente. La composicion quimica de dicho material se muestra en la tabla
3.1.

Tabla 3.1: Composiciéon quimica del LAB, liquido centellador utilizado como material
sensible en el experimento JUNQ, y en el experimento SNO-+ a partir de la segunda fase de

funcionamiento.
Composicién quimica % de masa
CyHag 20.4
Cy7Hos 43.2
CysHso 33.4
CyoHas 1.8
CysHay 1.2

3.5 Software utilizados

Las simulaciones pertinentes a este trabajo se dividen en dos partes fundamentales.
Primeramente fue necesario determinar el niimero de neutrinos que debian interactuar con
las particulas blanco del detector, para lo cual se desarrolld6 un programa llamado
SUPERNOVA. Posteriormente, con el objetivo de determinar cuantos de estos neutrinos
serian detectados, se utilizo el codigo RAT: aplicacion de GEANT4 [44, 45| para realizar
simulaciones de Monte Carlo sobre el detector SNO-+.

3.5.1 Coédigo SUPERNOVA

SUPERNOVA es un coédido escrito en Phyton, como parte de este trabajo, el cual fue
validado por resultados obtenidos de SNOwGLOBES (SuperNova Observatories with
GLoBES). GLoBES (General Long Baseline Experiment Simulator) es un paquete de
librerias escritas en el lenguaje C que permiten la simulacién de experimentos de neutrinos
producidos en reactores [46,47] y SNOwGLOBES es un c6digo que usa estas librerias para
simular experimentos de neutrinos de supernovas, usando como entrada modelos para las
fluencias, las secciones eficaces y las eficiencias del detector. Las salidas son las tasas de
eventos en funciéon de la energia de los neutrinos, ya sea teniendo en cuenta la eficiencia del
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detector o considerando una eficiencia del 100% [48].

El objetivo fundamental del c6digo SUPERNOVA es el estudio de la dispersion elastica
v — e, debido a que fue desarrollado como parte de este trabajo. Tiene implementadas las
secciones eficaces diferenciales de Modelo Estandar, de Dirac y de Majorana, asi como el
espectro energético de neutrinos de la supernova descrito por (2.24). Toma como entradas
la distancia a la que se encuentra la supernova, la masa del material sensible del detector,
la composicion quimica de dicho material y la helicidad de los neutrinos. Con estos datos
devuelve las tasas de dispersiones, ya sea respecto a la energia de retroceso de los
electrones o a la energia de los neutrinos incidentes, las cuales se encuentran descritas por
las expresiones (2.38) y (2.36), respectivamente. Las salidas de este codigo son: los mapeos
de las tasas de eventos, los mapeos de las secciones eficaces generadas y el numero total de
neutrinos que interactiian en el material sensible del detector. Este programa permite
explorar el potencial de cualquier detector de neutrinos en cuanto a la dispersion elastica
v — e, sin tener en cuenta la eficiencia del detector ni la oscilacion de los neutrinos, lo cual
serd incluido en proximas versiones.

La principal motivacion para escribir este codigo fue obtener las tasas de dispersiones v—e
en funciéon de la energia de los electrones de retroceso, dado que de esta manera se pueden
usar estos espectros para simular los electrones dispersados en el material de un detector
determinado, dada la ocurrencia de una supernova. Con este objetivo SUPERNOVA guarda
automéaticamente el espectro de electrones obtenido, correspondiente a un determinado valor
de la helicidad de los neutrinos, en la base de datos que usa RAT para realizar las simulaciones
de SNO-+.

3.5.2 Cédigo RAT

RAT (Reactor Analysis Tool), como bien se dijo anteriormente, es el software de Monte Carlo
utilizado para realizar las simulaciones en el experimento SNO-, adicionalmente se encarga
de ejecutar tareas de procesamiento, tanto para datos simulados como para datos reales
[49,50]. Utiliza librerias de GEANT4 para realizar los procesos de simulacion y ROOT [51]
para el anélisis de los datos. Es un software flexible a configurar la simulacion de acuerdo
a las necesidades especificas del experimento, por ejemplo, permite estudiar la respuesta del
detector ante fuentes puntuales, volumétricas, monoenergéticas o que sigan una distribucion
de energias determinada, es posible también establecer la direcciéon, posicion y la frecuencia
con que se generan las particulas iniciales, al igual que la cantidad de particulas que se
desea simular. La salida de este programa es un archivo binario de ROOT que contiene la
informacion completa de la simulacion, entre las cuales se encuentra la energfa inicial de las
particulas simuladas, el nimero de particulas secundarias (por ejemplo, fotones de radiacion
Cherenkov) creadas por cada particula inicial, la cantidad de fotones que son detectados
(namero de hits en el detector) por evento, entre muchos otros datos de la simulacion. Por
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tanto este software se puede utilizar para realizar diversos estudios sobre el experimento
SNO-, como por ejemplo, calibraciones y estudios sobre la eficiencia, que permiten estimar
los resultados de mediciones reales.

3.6 Estimacion del nimero de neutrinos que se deberia
detectar en los experimentos bajo estudio

En la fisica experimental de particulas existe un parametro que es imprescindible para
caracterizar a los detectores, se conoce como la eficiencia (¢) y se define como la razon entre
el nimero de particulas detectadas y el nimero de particulas que interactiian en el material
sensible del detector. Como es de esperar € depende de la energia de las particulas a
detectar y del disefio del experimento: la configuraciéon geométrica, el material sensible, el
arreglo de los PMTs (Tubos Fotomultiplicadores por sus siglas en inglés), el sistema de
adquisicion de datos, entre otros factores relacionados con la construccion del detector; por
tanto se puede definir a través de la siguiente expresion:

dNy

e(T) = N (3.1)

donde dNy es el nimero de particulas detectadas y dN?* es el nimero de particulas que
interactiian en el material sensible del detector, ambas con energias comprendidas entre T’
y T+ dT. Siendo rigurosos debemos incluir el ruido de fondo en la expresion anterior.

Despejando dN, de (3.1) y escribiendo dN% en funcion del espectro energético de los
neutrinos que interactian con el material sensible del detector tenemos:

dN;et dT = e(T)N®™ f(T)dT, (3.2)

de = E(T)

donde N = [*(dN?'/dT)dT es el numero total de neutrinos que interactiian con el
material sensible del detector y f es la funcion de densidad de probabilidad (pdf)
correspondiente al espectro dN?!/dT descrito por (2.39). Con el objetivo de obtener el
numero total de neutrinos detectados se debe sustraer el ruido de fondo y dado a que en
esta tesis no se hizo un estudio de ruido detallado, se tomara una energia de corte 7, mayor
que las energias de las particulas que podrian ocasionar ruido, de esta manera se asegura
que todas las particulas observadas con energias mayores a T, corresponden a la senal que
se desea detectar. Siendo asi el nimero total de neutrinos que se espera detectar N; queda
determinado por la siguiente expresion:

B deet B det
N, = /T >Tce(T) =T =N /T >Tce(T)f(T)dT (3.3)

N,
D /T AT (3.4)
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La expresion (3.4) muestra que la razon Ng/N% depende de las caracteristicas geométricas
del experimento (¢), de la forma espectral de la distribucion energética (f) y del ruido de
fondo (T.), pero no depende de la normalizacion del espectro (N%?).

Otro parametro importante a tener en cuenta en la deteccién de particulas es la
resolucion del detector, la cual se denota frecuentemente por la letra ¢. Como bien se
conoce, la energia es una magnitud que no se puede medir directamente. De manera
general, la interacciéon de determinada particula en el volumen sensible del detector crea
particulas secundarias, las cuales seran detectadas posteriormente generando una respuesta
en el detector. FEn nuestro caso particular un neutrino incidente dispersa a uno de los
electrones del material sensible del detector y este a su vez genera fotones, ya sea por
radiacion Cherenkov o por centelleo en dependencia del material sensible que se utilice,
estos fotones serdn detectados al interactuar con los fotocatodos de los PMTs y se puede
decir que la respuesta del detector es el conjunto de fotones detectados correspondientes a
una interaccion v — e. Un razonamiento andlogo se puede utilizar en detectores cuya
respuesta sea la carga colectada por la ionizacion de los dtomos del material sensible. En
cualquier caso la respuesta estd directamente relacionada con la energia depositada por la
particula que se desea detectar y la forma de relacionar estas dos cantidades es realizando
una calibraciéon donde se utilizan fuentes de particulas cuyas energias se conocen de
antemano, un detector ideal tiene una respuesta lineal respecto a la energia depositada.
Dos particulas secundarias (electrones dispersados) con la misma energia no generan
exactamente la misma respuesta en el detector dado que son procesos estocéasticos que
estan determinados por el caracter probabilistico de la interaccién de la radiaciéon con la
materia, por tanto la energia detectada seguird cierta distribucion la cual se asume
gausiana y cuya desviacion estandar se interpreta como la resoluciéon del detector a dicha
energia. Por tltimo, si se asume que los electrones dispersados depositan toda su energia
en el material sensible del detector, la energia detectada serd exactamente la energia inicial
T y por tanto se puede asumir que el nimero total de neutrinos detectados seguird también
una distribucion gausiana dado que el limite inferior de la integral que lo define (ecuacion
3.3) sigue una distribucion gausiana.

Por todo lo expuesto anteriormente es evidente que una manera de estimar el ndmero
de neutrinos que se espera detectar es generando valores aleatorios de 7. que sigan una
distribucion gausiana de desviacion estandar o(T°) (TP es el valor inicial a partir del cual
se generaran los posteriores ) y realizar la integral (3.3) para cada valor de T, generado, de
esta manera se obtendrd una distribucion del nimero de neutrinos detectados, la cual
podra ser ajustada a una distribuciéon gausiana para obtener la desviacion estandar y el
correspondiente valor medio de la nueva distribucién.

Dado que para los experimentos Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO no contamos con el
Monte Carlo para realizar un estudio méas preciso, en estos casos se tomaron valores para la
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resolucion a TP = 6 MeV, consecuentes con la revision bibliogréafica realizada sobre dichos
experimentos, los cuales se muestran en la secciéon 3.4. Para tomar un valor aproximado de la
eficiencia se consider6 constante para energias mayores a 7T, y similar al valor estimado para
el experimento SNO-, lo cual se realiz6 utilizando las simulaciones de Monte Carlo referentes
a dicho experimento. Estos resultados se muestran en el capitulo 4. En la seccion 3.3 se
justifica la eleccion de la energia de corte T2 la cual es comiin para todos los experimentos
bajo estudio.

3.6.1 Meétodo utilizado para la estimacién en el experimento SNO-+

Para el caso del experimento SNO+ el anélisis se realiza de manera mas rigurosa dado que
se cuenta con el codigo de Monte Carlo de dicho experimento (ver seccion 3.5.2) y por
tanto no es necesario asumir valores para la eficiencia y la resoluciéon, sino que se puede
obtener el nimero de neutrinos que se espera detectar directamente de las simulaciones.
Con este objetivo se simula un nimero considerablemente grande de electrones dispersados
N cuyas energfas siguen la funcion de densidad de probabilidad energética f
correspondientes a determinado espectro dN!/dT. Luego se realiza la calibracion del
Monte Carlo simulando fuentes puntuales monoenergéticas de electrones a diferentes
energias en el centro del detector, con lo que se obtendra una relaciéon entre el nimero de
fotones detectados por evento simulado (ntmero de hits por evento) y la energia de los
electrones. Esto permite interpretar el histograma del ntimero de electrones detectados
(referente a los N simulados) respecto al niimero de hits como la distribucién energética
de los electrones detectados dN,,/dT.

Con el objetivo de obtener la resolucion del detector o(T?) se simula una fuente puntual
de electrones de dicha energia en el centro, con lo que se obtiene un histograma para el
numero de hits que luego se interpretard como el histograma de la energia detectada
usando la calibraciéon antes mencionada. Ajustando este histograma a una distribucién
gausiana se obtiene o (77).

Una vez que se tiene la funcion de distribuciéon gausiana cuya desviacion estandar es
o(T?) se generan ntmeros aleatorios T, que sigan dicha distribucion y para cada nimero
generado se suman los eventos correspondientes al histograma dNC/l/ dT que posean energias
T > T.. De esta manera se obtendria la distribucién del nimero de neutrinos detectados N ;.
Dado que en (3.4) se demuestra que existe una proporcionalidad directa entre el nimero de
neutrinos detectados y el nimero de neutrinos dispersados para T, € y f fijas:

!

Ny N,
Ndet = Ndet’ - /T>TC E(T)f<T)dT7 (35)
se puede utilizar la relacion
N/
Nd d Ndet (36)

- Ndet’
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para obtener la distribucién del nimero de neutrinos que se espera detectar a través de la
distribucion de N, c/l‘ Este método tiene implicita la eficiencia del detector y ofrece una buena
estadistica al analisis dado que se considera N suficientemente grande como para que los
electrones simulados reproduzcan aproximadamente el espectro energético f.
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Capitulo 4

Simulaciones, analisis de datos y
resultados

En este capitulo se describe el procedimiento para determinar el nimero de neutrinos que
se espera detectar en el experimento SNO-, debido a la ocurrencia de una supernova a una
distancia de 10 kpc de la Tierra, para el caso en que los neutrinos sean particulas de Dirac
o de Majorana, asumiendo que se encuentran polarizados. Para esto se consider6 el
momento magnético efectivo de los neutrinos p, = 10719 ug, que es el limite superior
predicho teéricamente para neutrinos de Dirac y un campo magnético B, = 10'° G, el cual
permanece constante en un radio de 100 km desde el centro de la supernova donde se
considera que se crean los neutrinos, por tanto la helicidad resultante es s; = —0.55. De
manera simultanea se muestran los resultados obtenidos en cada momento del analisis.
Ademas se estima el nimero de dispersiones elasticas v — e y de neutrinos detectados a
través de este canal en otros detectores de gran interés como son: Super-K, Hyper-K,
DUNE y JUNO. También se tiene en cuenta la posibilidad de que los neutrinos lleguen a la
Tierra con helicidad s| ~ —1, debido a que el momento magnético sea tan pequeno que el
campo magnético de la supernova no sea capaz de afectar su helicidad inicial, por tanto se
realiza el mismo anélisis utilizando la secciéon eficaz del ME. Dado que se analizan tres

casos simultaneamente: neutrinos de Dirac con s = —0.55, neutrinos de Majorana con
s = —0.55 y neutrinos con s = —1; se usardn las etiquetas Dirac, Majorana y ME
respectivamente.

4.1 Estimacién del namero total de neutrinos dispersados

Para dar inicio al anélisis que nos ocupa se utiliz6 el codigo SUPERNOVA, mediante el
cual se pueden calcular y mapear las secciones eficaces, las tasas de dispersiones y el
namero total de dispersiones con los electrones del material sensible de un detector
determinado (ver seccion 3.5.1).

37
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Teniendo en cuenta las consideraciones mencionadas al inicio del capitulo se obtienen
las secciones eficaces totales en funcion de la energia del neutrino que se muestran en la
figura 4.1, donde se puede observar que existen diferencias entre los tres casos estudiados,
las cuales se acentiian a medida que aumenta la energia de los neutrinos. Este hecho se ve
reflejado posteriormente en las tasas de dispersiones y por tanto en el nimero de neutrinos
que se espera detectar para cada caso.

En la figura 4.2 se muestran las tasas de dispersiones v, —e y v, - — e para los casos Dirac
y Majorana obtenidas para el experimento SNO+ en su primera fase de funcionamiento (con
agua), donde se observa que son mayores para Majorana; ademas existe una gran diferencia
entre las tasas de dispersion v, — e y v, — e, comin para ambos casos, debido a que las
secciones eficaces de dispersion v, — e son mayores que las secciones eficaces de dispersion
V- — €, como se puede observar en la figura 4.1. Otro aspecto importante a tener en cuenta
es que las energias medias de los neutrinos del muon y el tau son mayores que las energias
medias de los neutrinos del electrén, lo cual es consecuente con el modelo teérico que hemos
implementado en este trabajo, el cual se describe en la seccion 2.2. Las tasas del nimero
total de neutrinos que son dispersados por electrones se muestran en la figura 4.3, ya sea
respecto a la energia de los neutrinos incidentes como respecto a la energia de retroceso de
los electrones. En esta figura se puede observar que el niimero total de neutrinos dispersados
es distinto para cada caso, debido a que estan determinados por las areas bajo las curvas,
obteniéndose la siguiente jerarquia:

Nt < Nyt < Ny, (4.1)

donde los subindices D, M y MUE corresponden a los casos Dirac, Majorana y ME,
respectivamente.

En resumen, las tasas de dispersiones v — e fueron obtenidas tomando una masa de 1
kton de agua, lo cual corresponde al volumen sensible del detector SNO-+ en su primera
fase de funcionamiento. Los perfiles de las mismas son similares para cualquier
experimento, solo se diferencian en la normalizaciéon debido a que el niimero de particulas
blanco es distinto para cada detector, por tanto en este trabajo solo se muestran los
mapeos correspondientes a SNO-+ y se aplican también a los detectores Super-K, Hyper-K,
DUNE y JUNO.

Los resultados de la estimacién del nimero total de neutrinos que interactuarian con
los electrones del material sensible del detector se muestran en la tabla 4.1, donde no solo
se encuentran los correspondientes a SNO+-, sino que también los referentes a los restantes
detectores considerados en este trabajo. De esta manera se obtuvo que la mayor diferencia
en cuanto al nimero total de dispersiones correspondiente a los casos Dirac y Majorana se
logra en el detector Hyper-K, un futuro detector localizado en Japén, que seria el mayor
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de los detectores construidos hasta el momento, con una masa de agua, correspondiente al

volumen sensible, de aproximadamente 374 kton, ver secciéon 3.4.2. En estos célculos no se

asumen los efectos de las oscilaciones de los neutrinos, lo cual serda implementado en futuras

versiones del codigo SUPERNOVA.
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Figura 4.1: Secciones
eficaces totales de
dispersiéon elastica v — e
del ME, de Dirac y de
Majorana, en funcién de
la  energia del neutrino
incidente. En el caso de las
secciones eficaces de Dirac
y de Majorana se tomo
un valor de la helicidad
sy = —0.55. Las curvas
para v, correspondientes
al ME y a Majorana tienen
valores muy cercanos por lo
que parecen superpuestas.

Figura 4.2: Tasas de
dispersiones v — e respecto
a la energia de los neutrinos
incidentes, correspondiente
al detector SNO+ en su
primera fase de funcionamiento
(con agua). Se muestran los
mapeos, para cada especie,
correspondientes al caso en que
los mneutrinos sean particulas
de Dirac y al caso en que sean
particulas de Majorana. Se
tom6 un valor de la helicidad
s = —0.55 y una distancia a la
supernova d = 10 kpec.
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Figura 4.3: Tasas totales de dispersiones v — e correspondiente al detector SNO-+ en su
primera fase de funcionamiento (con agua). En el panel izquierdo se muestran respecto a la
energia de los neutrinos incidentes y en el panel derecho respecto a la energia de retroceso
de los electrones. Para el caso en que los neutrinos sean particulas de Dirac o de Majorana
se tomo una helicidad s = —0.55. La distancia a la que ocurre la supernova se supuso
d = 10 kpc. En color azul se muestra el mapeo para el caso en que los neutrinos posean
helicidad s = —1.

4.2 Determinacién del niimero de neutrinos que se espera
detectar en el experimento SNO-

Una vez que se han obtenido las tasas de dispersiones v — e en funciéon de la energia de
retroceso de los electrones (ver panel derecho de la figura 4.3), se normalizan a la unidad y
se utilizan estos espectros para simular, a través del codigo RAT, los electrones dispersados
en SNO+, de esta manera se puede estudiar el nimero de electrones que son detectados y
por tanto el nimero de neutrinos que se observarian en caso de una supernova. En este
sentido se simularon 20,000 electrones de manera homogénea e isotroépica en el volumen
sensible de detector (dentro de la esfera de acrilico) para cada caso. Se eligi6 un gran
nimero de eventos en la simulacién para poder obtener una buena estadistica en el analisis,
dado que de esta manera se reproducen los espectros de las energias iniciales de los
electrones, esto se observa en la figura 4.4, donde se muestran los histogramas de la energia
inicial de los electrones simulados.

A partir de la simulacién se obtiene un histograma con el nimero de hits por cada
electron simulado (ver figura 4.5). Con el objetivo de obtener la distribucion energética
de los electrones detectados a partir del histograma anteriormente mencionado se realiza la
calibracion.
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Tabla 4.1: Namero total de dispersiones v — e calculadas para una distancia a la supernova

de 10 kpc. Se tomo6 una helicidad s = —0.55 para los casos Dirac y Majorana.
Experimento Masa(kton) Material ME  Dirac Majorana
SNO-+: 1 Agua
Vet+e —UV,+e 8.1 6.3 7.1
Vyr+€ —v,r+e 1.4 1.1 1.3
Ndet: 10.8 8.4 9.7
Hyper-K: 374 Agua
Vet e —ve+e 3028.8 23474  2635.2
Vpr+e — v, +e 505.0 391.3 489.7
Ndet. 4038.8 3130.0  3614.6
Super-K: 22.5 Agua
Vet e —Ve+e” 182.2 141.2 158.5
Vyr+€ — v, +e 30.4 23.5 29.5
Ndet: 243.0 188.3 217.5
DUNE: 40 Argén Liquido
Ve+ € — Vet e~ 262.7  203.6 228.6
Vprte€ — vy +e” 43.8 33.9 42.5
Ndet., 350.3 2715 313.5
JUNO: 20 LAB
Vet € —Ve+e~ 163.2  126.5 142.0
Vyr+e€ —v,r+e 27.2 21.1 26.4
Ndet: 2177 168.7 194.8
'§9oo —ME
S — Dirac
ESOO — Majorana
700
Figura 4.4: Histogramas de
000 las energias iniciales de los
500 electrones, correspondientes
400 a 20,000 eventos simulados
300 siguiendo las distribuciones
200 del ME, de Dirac y de
Majorana, respectivamente.
100
% R R O R R - T T |

T(MeV)
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4.2.1 Calibracién del Monte Carlo del detector

Se realizaron cinco simulaciones de fuentes puntuales de electrones monoenergéticos,
localizadas en el centro del detector, cada una de 1,000 electrones a las energias 5.5 MeV,
6.0 MeV, 7.0 MeV, 10.0 MeV y 12.0 MeV, respectivamente. Luego se obtuvo el valor medio
del nimero de hits para cada simulacién y se realiz6 un ajuste lineal con los pares
ordenados de energia y numero de hits obtenidos, también se tuvieron en cuenta las
desviaciones estandares correspondientes a cada distribucion. La justificacion de realizar
este tipo de ajuste se basa en que primeramente se supone que los electrones dispersados
depositan toda su energia en el material sensible del detector, la energia depositada tiene
una dependencia lineal con el nimero de fotones de Cherenkov que son creados y estos a su
vez dependen linealmente del nimero de hits en el detector. En la figura 4.6 se muestran
los histogramas con el nimero de hits generados por cada evento para las cinco
simulaciones, donde se puede observar que las distribuciones siguen una forma
aproximadamente gausiana alrededor de los valores medios.

En la figura 4.7 se muestra el ajuste lineal y los correspondientes parametros del ajuste,
los datos utilizados para realizarlo se muestran en la tabla 4.2. De esta manera se obtuvo
una relacion lineal entre la energia inicial del electrén y el nimero de hits promedio que
este genera, lo cual permite transformar el histograma del ntmero de hits en uno de
energia inicial de los electrones detectados. Los resultados se muestran en la figura 4.8,
donde se puede observar que es muy poco probable estadisticamente hablando, que se
observen electrones con energias mayores a 60 MeV, resultantes de una dispersion elastica
con los neutrinos provenientes de una supernova. Ademas se observa también que el mayor
ntmero de electrones detectados poseen energias iniciales menores a 30 MeV. Por ultimo
cabe destacar que para los tres casos los espectros tienen perfiles similares por lo que la
distribuciéon de energias detectadas no se puede usar para estudiar la naturaleza de los
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Tabla 4.2: Datos de las simulaciones para la calibracion del Monte Carlo del detector SNO-+.
T es la energia inicial de los electrones. N es el nimero de hits promedio generado por cada
electron. oy es la desviacion estandar correspondiente a las distribuciones del ntimero de

hits obtenidas de cada simulacidn.
Simulacion  T'(MeV) N ON

1 2.9 42.13  7.48

2 6.0 46.33  7.47
3 7.0 53.26  8.43
4 10.0 76.74 10.30
5 12.0 91.33 11.40
neutrinos.
gk — 55 MeV
%160:— T o0Mev Figura 4.6: Histogramas
) o 7.0 MeV
L1401~ —10.0 MeV del nimero de  hits
120i i — 12.0 MeV generados  por electron
- L para cinco simulaciones de
100~ 1,000 eventos de 5.5 MeV,
80— | 6.0 MeV, 7.0 MeV, 10.0
- MeV y 12.0 MeV de energia
60— .
u inicial de los electrones,
40— respectivamente. Se
20 - consideraron fuentes
- puntuales localizadas en el
00— 2‘0 | 4‘0H M60 ‘ ‘+810 | ‘1(‘)0 120 ‘1)10‘ centro del detector.

Cantidad de hits por evento

4.2.2 Eficiencia del detector

Con el objetivo de estimar la eficiencia del detector a energias mayores a T = 6.0 MeV se
utilizé la distribucion energética de los electrones detectados correspondiente al caso ME.
Se sumaron los eventos que poseen energias mayores a 6.0 MeV. Luego se realizd la misma
operacion utilizando la distribucion de la energia inicial de los electrones simulados
correspondiente también al caso ME (histograma presentado con color azul en la figura
4.4). De esta manera se obtuvo la razon entre el ntimero de electrones detectados y el
nimero de electrones simulados de energias mayores a 6.0 MeV, lo cual se puede utilizar
como una buena aproximaciéon para la eficiencia del detector. El resultado obtenido fue
e ~ 0.94 , o de manera equivalente, se estimé una eficiencia del 94%, correspondiente al
experimento SNO-+ en su primera fase de funcionamiento (con agua), para energias



44 CAPITULO 4. SIMULACIONES, ANALISIS DE DATOS Y RESULTADOS

3 16F— [ Pendiente  0.1312 +0.03001
§, T | Intercepto  -0.07945 + 1.769
14—
12
10
8-
6
4
2
O P 1 1 1 I 1
0 20 40 60 80 100 120
N
(]
3 —ME
510" = .
3 E — Dirac
9} — _ i
L r Majorana
10°
10
\: 1 1 ‘ 1 1 ‘ 1 1 ‘ 1 Il ‘ Il \’—H ‘ Il Il H Il Il I Il
0 10 20 30 40 50 60
T(MeV)

Figura 4.7: Ajuste lineal de
los datos de las simulaciones
realizadas para calibrar el Monte
Carlo del experimento SNO-+.
En la parte superior izquierda
se encuentra un recuadro con
los parametros del ajuste y sus
respectivas incertidumbres. T
es la energia cinética inicial de
los electrones y N es el nimero
promedio de hits generados por
cada electron simulado.

Figura 4.8: Distribuciones
energéticas de los electrones
detectados, correspondientes a
20,000 electrones simulados con
los espectros de energia del
ME, de Dirac y de Majorana,
respectivamente.

mayores a 6.0 MeV. Como se ha estado enfatizando hasta el momento, este resultado no es

mas que una aproximacion, dado que la eficiencia se define como una funciéon de la energia

segun la expresion (3.1) y su determinacion requiere una anéalisis mas detallado, lo cual no

es objetivo de esta tesis dado que no fue necesaria para la estimacién del nimero de

neutrinos que se espera detectar. Sin embargo el resultado obtenido podria inducir la idea

de que en general los detectores de neutrinos se disenan de tal manera que posean una alta

eficiencia, lo cual es necesario debido a la pequena seccion eficaz que estas particulas

poseen. Por esta razéon y debido a que no se cuenta con el Monte Carlo de los demés
detectores bajo estudio (Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO), se asume que los mismos
poseen una eficiencia del 100% a partir de la energia de corte de 6.0 MeV.
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4.2.3 Distribuciones del niimero de neutrinos que se espera detectar

Como bien se explico en la seccién 3.3, no todos los electrones que producen hits en el
detector seran identificados debido, principalmente, al ruido de fondo proveniente de los
materiales de construccion del detector y de la roca; y en este trabajo no se realizd6 un
estudio detallado del ruido de fondo, por tanto se tomo6 una energia de corte de
T? = 6 MeV, a partir de la cual se supone que la sefial detectada corresponda totalmente a
neutrinos de la supernova. Este hecho, aunque necesario, no es favorable para el estudio
que nos concierne debido a que se desechan los eventos de bajas energias y es en esta region
donde se encuentran los valores méaximos de los espectros energéticos de los electrones
detectados (ver figura 4.8).

Debido a que existe una distribucion del nimero de hits generados por electrones
monoenergéticos, lo cual determina la resolucion del detector a determinada energia, el
nimero de neutrinos que se espera detectar también seguira una distribucion (ver seccion
3.6). Para estudiar este comportamiento se utilizé la simulacion de 1,000 electrones a 6
MeV de energia, localizados en el centro del detector, lo cual formé parte de la calibracion
del Monte Carlo. Usando la propia calibracién se transformé el histograma del ntiimero de
hits, correspondiente a la simulacién antes mencionada, en un histograma de energia
detectada T. Luego se ajusto dicho histograma a una distribucion gausiana (ver figura 4.9)
y la desviacion estandar resultante del ajuste se interpreté como la resoluciéon del detector
a 6 MeV, obteniéndose una resolucion aproximadamente del 16% correspondiente a la
energia de corte escogida. Posteriormente se generaron 1,000 nimeros aleatorios (fake
experiments) siguiendo la distribucion gausiana obtenida y para cada ntimero generado (7;)
se determiné el nimero de neutrinos detectados Nclz (correspondiente a los 20,000 electrones
simulados) sumando los eventos de la distribucion energética de los electrones detectados
que poseen energias T > T,, obteniéndose asi una distribucién para N, clz-

Con el fin de obtener la distribucién del nimero de neutrinos que realmente se espera
detectar Ny se utiliz6 la relacion (3.6) y los valores de N9 correspondientes a cada caso
bajo estudio fueron tomados de la tabla 4.1 en la secciéon referente al experimento SNO-.
De esta manera se obtuvieron las distribuciones que se muestran en la figura 4.10, donde se
presentan los valores medios y las desviaciones estidndar correspondientes del niimero de
neutrinos que se espera detectar para cada caso. En dicha figura se puede observar que las
distribuciones obtenidas se encuentran muy cercanas y superpuestas por lo que resultaria
muy dificil poder identificar la naturaleza de los neutrinos a través del niimero de neutrinos
detectados. Esto estda dado principalmente porque el experimento SNO+ no posee la masa
suficiente como para que los valores medios de cada una de las distribuciones se encuentren
lo suficientemente separados a demés de que la resolucion del detector resulté ser
demasiado baja como para realizar este estudio. El método utilizado para la determinacion
del ntimero de neutrinos que se espera detectar en el experimento SNO-+ se puede
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encontrar en la seccién 3.6.1.

En la tabla 4.3 se muestran los intervalos de confianza para los niveles de confianza del
90%, 95% y 99%, correspondientes a cada caso (ME, Dirac y Majorana) y se puede observar
que los mismos se encuentra parcialmente superpuestos lo que justifica el planteamiento
realizado en el parrafo anterior, por lo que se concluye que este experimento no puede ser
utilizado para realizar el estudio de la naturaleza de los neutrinos a partir del ntimero total
de eventos detectados.

Figura 4.9: Con el color
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4.3 Numero de neutrinos que se espera detectar en otros
experimentos de interés: Super-K, Hyper-K, DUNE
y JUNO.

Para realizar el estudio correspondiente a los restantes experimentos: Super-K, Hyper-K,
DUNE y JUNO, se tomaron las resoluciones de 5%, 5%, 10% y 2%, respectivamente,
correspondientes a la energia de corte 7O = 6 MeV (ver seccion 3.4). Usando estas
resoluciones, las cuales se interpretan como las desviaciones estandar de distribuciones
gausianas de valor medio T?, se generaron 10,000 ntumero aleatorios (7.) o fake
experiments. Utilizando los valores de T, se calcularon las integrales (3.3) correspondientes
para cada caso bajo estudio (ME, Dirac y Majorana), referentes a cada uno de los
detectores; donde se asumié una eficiencia del 100% a partir de la energia de corte
escogida. De esta manera se obtuvieron las distribuciones para el nimero de neutrinos que
se espera detectar en cada uno de los experimentos, las cuales se muestran en la figura
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4.11. Es importante senalar que las integrales pertinentes se realizaron utilizando el c6digo
SUPERNOVA acoplado a un generador de niimeros aleatorios.

En la figura 4.11 se puede observar que la mayor diferencia entre los valores medios del
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numero de neutrinos que se espera detectar corresponde al experimento Hyper-K, lo cual
era de esperar debido a que este futuro detector sera el de mayor masa (374 kton de agua),
en segundo lugar se encuentra DUNE (40 kton de argon), en tercer lugar Super-K (22.5
kton de agua) y en cuarto lugar se encuentra el detector JUNO (20 kton de LAB).
También se puede observar que las distribuciones gausianas obtenidas para cada caso se
encuentran superpuestas y esto se debe a la resolucion del detector: en el experimento
DUNE es donde mayor superposicion se puede observar debido a que este posee menor
resolucion (10%), en segundo lugar se encuentran los experimentos Super-K y Hyper-K los
cuales poseen una resolucion del 5%, y en tercer lugar se encuentra el experimento JUNO
con una resoluciéon mas favorable del 2%, donde practicamente no existe superposicion.

El estudio realizado demuestra que no solo se necesita que los detectores posean una gran
masa de material activo sino que también un buena resoluciéon. En este sentido se obtuvo
que el detector mas indicado para realizar el estudio que nos concierne es JUNO, dado que
se pueden establecer con un nivel de confianza mayor al 99% los intervalos correspondientes
a los casos ME, Majorana y Dirac. También debemos tener en cuenta que los detectores
Super-K y Hyper-K permiten establecer intervalos de confianza con un nivel cercano al 90%
y que el detector menos indicado para realizar el estudio es DUNE debido a que tiene una
resolucion muy baja. En la tabla 4.3 se muestran, para cada uno de los detectores, los
valores medios del nimero de neutrinos que se espera detectar, las desviaciones estandar de
las distribuciones y los intervalos de confianza correspondientes a los niveles de confianza del
90%, 95% y 99%, para cada caso (ME, Dirac y Majorana).
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Figura 4.11: Distribuciones del niimero de neutrinos que se espera detectar para los tres
casos bajo estudio en los experimentos Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO respectivamente.
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Tabla 4.3: Numero promedio de neutrinos que se espera detectar (IV;) en cada uno de los
experimentos bajo estudio. Se muestran los resultados para los casos ME, Dirac y Majorana
correspondientes a cada experimento, con la letra ¢ se denotan las desviaciones estandares
correspondientes a distribuciones gausianas del nimero de neutrinos que se espera detectar.
Con las siglas IC se denotan los intervalos de confianza correspondientes a los niveles de
confianza del 90%, 95% y 99% respectivamente.

Experimento  (Ng) o 1C-90% 1C-95% 1C-99%
SNO-+:
ME 5.7 0.7 (4.5 - 6.9) (4.3-7.1) (3.6 - 7.8)
Majorana 4.9 0.6 (3.9-5.9) (3.7-6.1) (3.1-6.7)
Dirac 4.4 0.5 (3.5 -5.3) (3.3 -5.5) (2.7 - 6.0)
Super-K:
ME 128.0 4.8  (120.1-135.9)  (118.4-137.6)  (113.7 - 142.4)
Majorana 110.6 4.2 (103.7 - 117.6) (102.2 - 119.1) (98.0 - 123.3)
Dirac 99.2 3.7  (93.1-105.3) (91.8 - 106.7) (88.1 - 110.4)
Hyper-K:
ME 2128.7 81.1 (1995.3 - 2262.1) (1966.5 - 2290.9) (1885.5 - 2372.0)

Majorana  1839.4 71.3 (1722.1 - 1956.7) (1696.7 - 1982.1) (1625.4 - 2053.4)
Dirac 1649.9 63.0 (1546.3 - 1753.4) (1523.9 - 1775.8) (1460.9 - 1838.8)

DUNE

ME 184.9 13.9 (162.0-207.8)  (157.0-212.8)  (143.1 - 226.8)
Majorana  159.8 123 (139.6 - 180.0)  (135.2 - 184.3)  (123.0 - 196.6)
Dirac 1433 10.8 (125.5-161.1)  (121.7-165.0)  (110.9 - 175.8)
JUNO

ME 1147 1.8  (111.8-117.6)  (111.2-1182)  (109.5 - 120.0)

Majorana ~ 99.1 1.5  (96.6 - 101.7) (96.0 - 102.2) (94.5 - 103.7)
Dirac 889 14  (86.7-91.1) (86.2 - 91.6) (84.8 - 93.0)
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Conclusiones

En este trabajo, con la finalidad de evaluar el potencial de varios detectores subterraneos
de neutrinos, como son: SNO-, Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO, para el estudio de la
naturaleza de los neutrinos provenientes de una supernova, se realizaron una serie de
tareas. Primeramente se asumi6 un modelo térmico para el flujo de neutrinos de la
supernova donde se supone que se emiten 3 x 10°® erg de energia en forma de neutrinos de
todas las especies durante 10 s y que la energia emitida se encuentra particionada entre
todas las especies de neutrinos por igual. A partir de este modelo se obtuvo la fluencia
como funcion de la distancia a la que ocurre la supernova, la cual se consider6 de 10 kpc
dado que es a esta distancia donde existe la mayor probabilidad de ocurrencia de una
supernova. Luego se establecieron los parametros que intervienen en la polarizaciéon de los
neutrinos: se asumié un momento magnético efectivo para ambos casos (Dirac y Majorana)
igual al limite superior establecido para neutrinos de Dirac (u, = 107ug) y que el campo
magnético de la supernova permanece constante en un radio de 100 km con un valor para
la componente perpendicular B, = 10 G, lo cual implica que los neutrinos tengan una
helicidad s = —0.55. De esta manera se evaluaron las secciones eficaces de dispersion v — e
utilizando el valor de la helicidad antes mencionado lo cual permiti6 obtener las tasas de
dispersiones y por tanto el nimero de neutrinos que interactuarian con los electrones del
material sensible de un detector determinado.

Como parte de este trabajo y con el fin de obtener las tasas de dispersiones v — e en
funcion de la energia de retroceso de los electrones, se cred6 un software escrito en Python
llamado SUPERNOVA, el cual es flexible a estudiar la deteccion de neutrinos provenientes
de una supernova a través de la dispersion eléstica v — e. El codigo recibe como entradas la
distancia a la que ocurre la supernova, la helicidad de los neutrinos, la masa y la
composicion quimica del material sensible del detector y devuelve las tasas de eventos
respecto a la energia de retroceso de los electrones, las tasas de eventos respecto a la
energia de los neutrinos incidentes, los ntmeros de neutrinos que interactian con los
electrones del material sensible del detector y las secciones eficaces totales correspondientes

ol
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al ME, Dirac y Majorana en funcién de las energias de los neutrinos incidentes.

Dado que en este trabajo no se realiz6 un estudio detallado de ruidos de fondo,
utilizando simulaciones con Monte Carlo, se estableci6 una energia de corte T2 = 6 MeV a
partir de la cual se supone que la senal detectada correspondera solamente a neutrinos de la
supernova. Una vez que se obtuvieron las tasas de dispersiones en funcién de la energia de
los electrones dispersados se usaron esos espectros para simular a través del codigo RAT los
electrones en el experimento SNO-+ y de esta manera poder estimar el nimero de neutrinos
que se espera detectar en cada caso bajo estudio (ME, Dirac y Majorana). Los célculos
correspondientes a los experimentos Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO se realizaron
utilizando el codigo SUPERNOVA acoplado a un generador de nimeros aleatorios, donde
se tomo6 una eficiencia del 100% a partir de la energia de corte y las resoluciones de los
detectores correspondientes a TC del 5%, 5%, 10% y 2%, respectivamente.

Los resultados de este trabajo muestran que el detector correspondiente a la mayor
diferencia entre el valor medio del nimero de neutrinos que se espera detectar para los tres
casos bajo estudio es Hyper-K dado que seria el de mayor masa, seguidamente se
encuentran DUNE, Super-K, JUNO y SNO-+. Sin embargo debido a que la resolucion del
detector determina los intervalos de confianza para el nimero de neutrinos que se espera
detectar, el experimento més conveniente para realizar el estudio de la naturaleza de los
neutrinos es JUNO, con una resolucion estimada del 3%/+/E(MeV), con lo cual se obtiene
que para un nivel de confianza del 99% los intervalos correspondientes a los tres casos bajo
estudio (ME, Dirac y Majorana) no se interceptan. Esto se puede observar en la figura 5.1.

Los resultados correspondientes a SNO- descartan la posibilidad de realizar el estudio
utilizando este experimento debido a que las diferencias que se obtienen para el valor medio
del ntmero de neutrinos que se espera detectar en cada caso es de un neutrino
aproximadamente. De igual manera, a través de la simulacion de una fuente puntual de
electrones de energia igual a T? se estim6 una resolucion del 16% a dicha energia, lo cual es
otro factor desfavorable en relacion al estudio de la naturaleza de los neutrinos provenientes
de una supernova en este experimento.

El estudio realizado solamente muestra el procedimiento a seguir para determinar la
naturaleza de los neutrinos experimentalmente en caso de que el momento magnético de los
neutrinos, el campo magnético de la supernova y el espectro energético de emision de
neutrinos en la supernova sean conocidos con gran fiabilidad, asi como sus errores
sistematicos; y dado el caso en el que el nimero de eventos detectados no corresponda a
ninguna de las predicciones entonces seria posible proponer la existencia de Nueva Fisica o
al menos indicios que apunten a un factor adicional tanto en la teoria como en la explosion
de la supernova. Ademas, si se determinara por otra via la naturaleza de los neutrinos, este
estudio permitiria acotar los valores para el campo magnético de la supernova o el
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Figura 5.1: Distribuciones del ntimero de neutrinos que se espera detectar para los tres casos
bajo estudio en los experimentos Super-K, Hyper-K, DUNE y JUNO, respectivamente.

momento magnético de los neutrinos, asi como, a partir del nimero de eventos detectados,
ajustar los parametros teoricos del flujo de neutrinos de supernovas.
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