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Propomos neste trabalho uma revisdo e motivagio para o uso de modelos com neutrinos de massa varidvel
(MaVaN). Apresentamos assim um exemplo de modelo, desenvolvido por Cirelli ef al., e um modelo elaborado
por nés com maiores possibilidades de exploracdo. Buscamos limites para a massa do vicuo dos neutrinos
usando estes modelos e os dados de Kamiokande-II da supernova de SN1987A.

. INTRODUCAO

Observacdes de supernovas do tipo IA, chamadas de velas
do universo, indicaram que o universo esta em expansao acel-
erada [1, 2], algo que foi fortemente reforcado no ano 2000
através dos estudos da radiacdo césmica de fundo (CMB)
[3], que também determinaram mais uma evidéncia para um
universo praticamente plano. Uma combinagdo de obser-
vacdes, baseadas em “galaxy surveys”, florestas do tipo o-
Lyman, oscilagdes acusticas baridnicas, mas principalmente
a CMB, oferece restri¢cdes para os parametros cosmoldgicos
com grande precisdo, algo que seria inimagindavel décadas
atrds. A evidéncia de aceleracdo cdsmica existe em um nivel
de confianca de 50-0 [4].

A solug@o mais simples encontrada a evidéncia da expansio
acelerada foi a adi¢do de uma constante cosmolégica, colo-
cada originalmente nas equagdes de Einstein para deixar o
universo estatico [5]. Mas o valor necessario desta constante
para explicar a aceleracdo césmica €, em unidades naturais,
da ordem de 107!, Este ndo é um problema no mundo cl4s-
sico, mas a expectativa da teoria quantica de campos é que a
constante cosmoldgica deveria ser da ordem de uma unidade
se alguma simetria ou mecanismo dindmico operar. A renor-
malizacdo nos permite escolher o ponto zero da densidade de
energia das particulas virtuais, mas isso implica no cancela-
mento dos termos na Lagrangiana fundamental em uma parte
em 10'20, Isto ¢, temos uma inconsisténcia.

Outras teorias de energia escura se esquivam desta questio
sobre o vicuo apresentada no pardgrafo anterior. Os efeitos
de uma constante cosmoldgica nas equagdes de Einstein tam-
bém podem ser imitados com precisdo por um fluido ho-
mogéneo com densidade de energia py = Ac*/87G e pressio
PA = —pPa [6][45]. Teorias de energia escura postulam que o
vdcuo em si ndo gravita, talvez em virtude de alguma sime-
tria ou mecanismo dindmico, mas que o Universo estd cheio
desta energia escura, um fluido exético de pressdo negativa
que fornece o impulso para a aceleragdo césmica. Algumas
teorias alternativas da gravidade dizem que o problema desta
solugdo a expansdo cdsmica € encontrar uma solugdo tnica de
véacuo para a teoria.

Como dissemos, a energia escura e outras teorias alternati-
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vas da gravidade acabam com a necessidade de uma constante
cosmoldgica, no entanto, tais teorias exigem (como veremos a
seguir) a introducdo de pardmetros (ndo usuais) excepcional-
mente pequenos e/ou condi¢des iniciais bem ajustadas. Além
do mais surge uma nova questao: o problema da coincidéncia
cosmoldgica, ou seja, por que temos hoje Py, /pa ~ 1/3, isto
¢, a escala de densidade de energia da matéria escura préxima
adaenergia escura? Nenhum dos modelos atuais consegue re-
sponder a esta pergunta de maneira completa. Teéricos podem
debater os mais diversos méritos relativos a cada teoria que
busca explicar a aceleragdo cédsmica: constante cosmoldgica,
energia escura, gravidade modificada, etc. Mas, em ultima in-
stdncia, quem decidird qual teoria estard mais correta serao os
experimentos.

A quantidade que possui um elevado poder de revelar qual
teoria € melhor € a equacdo de estado w = p/p, em que p
e p sdo, respectivamente, a pressdo e a densidade de en-
ergia de uma dada espécie associada a energia escura. O
parametro w pode ser determinado a partir da histéria da ex-
pansdo do universo, ou seja, pelas mudancas da aceleracio
cosmica com o tempo. Se a aceleracdo cOsmica é devida a
uma constante cosmoldgica, entdo w = —1, e a expansao fu-
tura é do tipo de de Sitter (ou seja, expansdo exponencial).
Por outro lado, teorias de energia escura e gravidade mod-
ificada preveem w # —1. Restri¢des atuais dao valores de
w = —0.969100°2 (stat) 0% (sys) [7]. O valor preciso de
w (e sua evolugdo com o tempo) depende especificamente da
teoria que explica a aceleracdo césmica.

Excelentes artigos de revisdo sobre o problema da ener-
gia escura apresentam uma visdo geral sobre o assunto, as-
sim como os mais diversos tipos de solugdo ao problema da
aceleracdo césmica. Aqui ndo faremos isso, pois nio € o foco
principal de nosso trabalho. Sugerimos, no entanto, para o
leitor interessado, os artigos de Copeland [8], de Caldwell [9],
de Peebles [10] e Frieman [11]. Nestes artigos sdo sempre ap-
resentados o problemas da coincidéncia cosmoldgica, as ev-
idéncias atuais de nosso universo acelerado, revisoes de mod-
elos de cosmologia e principalmente candidatos a explicar o
problema: constante cosmolédgica, campos dindmicos, como
quintesséncia e phantom (explora regides onde a equagdo de
estado pode ser menor que -1), gravidade modificada etc.
Trazem, inclusive, o alvo de nossa presente discussdao, como
possivel candidato a explicar o fendmeno de expansdo do uni-
verso, 0s neutrinos de massa varidvel, ou simplesmente Ma-
VaN, sigla em inglés para Mass Varying Neutrino.

Particulas de massa variavel tém sido consideradas em
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varios contextos, principalmente envolvendo assuntos de cos-
mologia, utilizando-se e beneficiando-se cada vez mais dos at-
uais dados cosmoldgicos. Juntamente com [12], no contexto
de gravidade escalar-tensorial, as referéncias [13, 14] tratam
de matéria escura com massa varidvel. Tais modelos tentavam
explicar o problema da idade do universo e também a questao
das curvas de rotacdes de galdxias. Também usou-se este tipo
de modelo para explicar a coincidéncia das densidades de en-
ergia escura e matéria escura [15]. Estes modelos consistem
de um escalar ¢ e uma espécie de particula W, cuja massa se
origina do valor esperado do védcuo de ¢ (mg = A < ¢ >).
Os modelos com MaVaNs foram inspirados em modelos de
matéria escura com massa varidvel, como por exemplo [12].

No contexto de neutrinos, Kawasaki ef al. [16] consider-
aram um acoplamento do tipo Yukawa com um escalar ex-
tremamente leve e notaram que a massa do neutrino dependia
da densidade local, no entando a evolucio das massas era de-
crescente a medida que o universo evoluia, ao contrdrio do
modelo de Fardon [17]. No artigo [18] é proposto que a ener-
gia escura (p, ~ (1073 eV)*) torna-se natural com transigdes
de fase ligadas aos neutrinos com massas nas faixas da solucao
solar associada ao efeito MSW. Stephenson ef al. [19, 20]
consideraram uma interacdo do tipo Yukawa dos neutrinos
como fontes de “nuvens de neutrinos” que poderiam formar
estrelas e mudar a massa dos neutrinos nas suas vizinhangas,
além da possibilidade de explicar o problema do neutrino solar
e das oscilagdes de neutrinos usando somente o acoplamento
do neutrino com um escalar. Gu [21] considerou um acopla-
mento entre um neutrino e um campo escalar quintessencial,
em que a massa do neutrino varia, € buscou os impactos nos
limites das massas dos neutrinos na bariogénese primordial.
Sawyer [22] considerou que a mistura quantica e a massa dos
neutrinos somente surgem dentro da matéria devido a inter-
acdo entre neutrino e um escalar. Hung [23] considerou um
acoplamento entre um neutrino estéril com um campo escalar,
responsdvel pela energia escura, que varia lentamente com o
tempo, mas nio considerou o impacto dos neutrinos cosmicos
de fundo no potencial.

Diante de todo este panorama, aproveitando que muitos
modelos s@o construidos tendo como pardmetro a massa do
vacuo dos neutrinos e de posse dos dados dos neutrinos de
SN1987A, explosdo ocorrida na Grande Nuvem de Magal-
hées, podemos colocar limites nas massas dos neutrinos us-
ando alguns modelos de MaVaN e a seminal ideia de Zatsepin
[24] baseada no retardo do sinal detectado devido ao fato de
neutrinos possuirem massa.

Este artigo estd organizado da seguinte maneira: na secio
IT daremos uma visdo geral do mecanismo de MaVaN, ex-
plicitando como o modelo € idealizado. J4 na segdo III,
mostraremos um tipo especifico de modelo que foi criado para
analisar os neutrinos solares e que extendemos seu uso para
os neutrinos de supernova. Na sec¢do IV apresentaremos um
modelo fenomenolégico desenvolvido por nés para MaVaNss,
que depende da densidade de neutrinos do meio. Na secdo
V apresentamos os nossos resultados para o limite da massa
dos neutrinos no contexto dos dois modelos de MaVaN cita-
dos. Por fim, na se¢do VI, apresentaremos as conclusdes deste
trabalho.

Il. MOTIVACAO E VISAO GERAL

Neutrinos sdo usualmente evocados para explicar o setor
escuro do universo, uma vez que a escala de energia da energia
escura é da ordem de (2 x 1073 eV) #, que é comparavel com a
escala de diferenca de massa ao quadrado, Am‘z, ~ 1074 eV2.
A ideia de utilizacdo de MaVaN foi inicialmente elaborada
por alguns dos seguintes artigos: [17, 23, 25-27]. Em [27],
por exemplo, hd a no¢do que modificagdes nas oscilacdes dos
neutrinos, uma vez que hd a variacdo de massa, poderiam ser
uma evidéncia desta nova interag@o entre o setor de neutrinos
e o setor de energia escura.

Como a quintesséncia, o modelo de MaVaN introduz um
campo escalar que varia lentamente com o tempo, apelidado
de aceleron, cujo valor determina a massa m, do neutrino. O
aumento da densidade de energia associada com maior valor
de m,, afeta a dindmica do aceleron, de tal forma que uma lenta
variacdo da densidade de energia escura pode ser alcancada
sem um potencial extremamente plano do campo escalar. De
maneira mais quantitativa, dizemos que a densidade de ener-
gia deste setor escuro possui duas componentes: 0S neutrinos
(pv) e a energia escura (ppg). Logo podemos escrever:

Pdark = Pv +pDE(mv)- (D

Em [17] foram considerados as consequéncias da Eq.(1),
fazendo-se a hipétese de que Py, € estaciondrio com respeito
a varia¢do da massa do neutrino, como se estivesse simulando
o papel atual da constante cosmoldgica. Efetivamente, isto
torna a massa do neutrino um parimetro varidvel a medida
que o universo evolui no tempo. Logo, do ponto de vista de
[17], a massa do neutrino passa a ser determinada pela con-
stante competicdo entre p, € ppg. A altas temperaturas, Py
evolui proporcionalmente com 7%, ou seja, o neutrino é ex-
tremamente relativistico e sua densidade de energia é muito
maior que sua massa. J4 ppg, a altas temperaturas, ndo ¢é
tao relevante e sO passa a ser compardvel a p, quando o neu-
trino torna-se ndo-relativistico. Sendo pg,, estaciondrio, por
hipétese, sob mudanga de m, podemos escrever:

apdark _

omy

dppe (my)

ny +
v omy

=0, 2
em que ny € a densidade de neutrinos. Para um certo caso
de modelo de energia escura (mais tarde veremos um modelo
aplicado a meios como o sol e supernova), podemos usar a
equacdo acima para determinar a evolu¢do da massa do neu-
trino como o pardmetro de escala, ou o tempo ou mesmo
a temperatura. Na referéncia [17] a Eq.(2) € usada com
a equacdo de conservagdo de energia para uma métrica de
Friedmann-Robertson-Walker (FRW)[p = —3H (p + p)] para
deduzir a equacdo de estado deste setor escuro. Se definirmos
w, como equagdo de estado do setor escuro,

Pdark
W= —-". 3)

Pdark
Logo a equacio de estado (3) pode ser escrita facilmente por:
nyny

Pdark myny + Ppg

“4)
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Analisemos um pouco a equagdo acima. Se w ~ —1, entdo
a contribui¢do dos neutrinos para a parte escura € muito pe-
quena, ou seja, myn, € uma fracdo muito pequena de Py, k-
Se w ndo se modifica de maneira significativa com o fa-
tor de escala (com a evolucdo do universo), a, entdo p, e
Pdark POssuirdo a mesma dependéncia com o fator de escala
(a). Da equacdo de conservacdo de energia sabemos que
Pdark = a 30+t Uma vez que, na época de interesse, a
quantidade de neutrinos evolui ny o a3, entdo a massa do
neutrino € aproximadamente inversamentente proporcional a
densidade de neutrinos:

my = n), &= 1/ny. )

Nas proximas duas se¢des, III e IV, propomos a andlise
de dois modelos de MaVaN. O primeiro baseado no artigo
de Cirelli e al. [28], que discute a propagacdo de neutrinos
de massa varidvel no sol e suas implicacdes para a oscilacdo
destes neutrinos solares. No outro modelo, construido por
nods, discutimos e apresentamos, apoiado no modelo anterior,
e motivado e inspirado pelo trabalho de Francga et al. [29], que
propde uma parametrizacdo com grande liberdade e variabil-
idade, sem apelar para nenhum modelo especifico de campo
escalar, nossa nova parametrizacdo para o modelo de MaVaN
usado num ambiente densamente povoado de neutrinos, como
uma supernova.

Ill.  MODELO DE MAVAN POR CIRELLI ET AL.

Primeiramente vamos revisar o modelo de Cirelli et al.
[28], que € usado para o caso dos neutrinos solares. Nossa
deducdo da massa efetiva dos neutrinos na presenga dos neu-
trinos de fundo do sol (ou supernova), em que a massa do
neutrino € um campo dinamico m, e é ndo explicitamente de-
pendente da massa do campo aceleron A.

A lagrangiana efetiva usada para a massa do neutrino é dada
por:

L= mv\_’CV + Vit (my) . (6)

Na Eq.(6), Vios = Vi (my) + Vp(my) representa o potenticial
com contribui¢do dos neutrinos do meio (Vy(my)) e do po-
tencial advindo do escalar (Vy(m, )), respectivamente. A con-
tribui¢@o dos neutrinos de fundo a densidade de energia é

Vy(my) = / @k V(K +m )

em que f(k) é a soma dos ndmeros de ocupacdo para neu-
trinos e antineutrinos com momentum k, sendo tais especms
relativisticas. H4 também uma contribuicdo dos neutrinos do
Big Bang, sendo que seu respectivo potencial € dado abaixo:

Veve = mv”CVB- (®)

z

Na Eq.(8), n®’2 ¢ a densidade césmica de neutrinos de
fundo, que é aproximadamente 113¢m ™3 para cada sabor de
(anti)neutrino. Cirelli et al. ignoram a contribui¢do do acopla-
mentro entre matéria ordindria e neutrinos, mediado pelo
aceleron. Tal acoplamento pode ser visto no artigo [27].

Minimizamos o potencial para encontrar a dependéncia da
massa dos neutrinos com a densidade de neutrinos:

Vot (my)

amv

=0, 9

e obtemos, para neutrinos relativisticos:

CvB
n, +

E nv meio 1 V() (mv) =0. (10)

1%

E importante notar que a Eq.(10) depende do tipo de poten-
cial (V) do campo escalar e nds escolhemos

Vo(my) = A* ("”) 11
o(my) f M (11)

em que A* é a escala da constante cosmoldgica e f depende
da taxa adimensional m, /l, em que {t é uma escala de massa
sem importancia particular para nossa discussao.

A equagio de estado da energia escura sera

m(\)/Vé (my)

wH+1l=— .
Vtot(mg)

12)

Como vimos anteriormente, segundo dados atuais, w ~ —1.
Este valor da equacdo de estado implica que o potencial pre-

aVy mv)

cisa ser plano (=, << 1) e seguindo a equagdo de min-

imizagdo, escrita em (9), temos que d‘fl’(m"> < 0. Entdo o

potencial precisa ser uma funcdo monotonicamente decres-
cente em relacdio a massa dos neutrinos. Nossa escolha para a

funcdo f sera:
me) g (A
()=o) "

Vamos definir A = (n"¢ /nCVB)(1/(Ey)) (nV"" é a den-
sidade de neutrinos do meio, como o sol ou supernova, e
(Eyv) é a energia média dos neutrinos) e resolver a Eq.(10)
utilizando-se as Eqgs.(11) e (13). Desta maneira obtemos:

my —mS = —Am?>, (14)

em que m{, é a massa do neutrino no vacuo. Esta solugdo, para
pequenos valores de A, € dada por:

my =md —A(md)* + ... (15)

Ambas equagdes acima podem ser usadas para cada autoes-
tado de massa de neutrinos e o acoplamento no setor escuro
leva a uma mudanga da massa do neutrino, mas nao alteram
a estrutura leptdnica que é determinada ou por outras con-
tribui¢des de setores ndo-escuros para a massa do neutrino ou
pelo setor leptonico carregado da teoria [28].

Continuando a seguir tal referéncia teremos:

n1(x) = cos® Oyny, (x);A; (x) = cos? OyA(x);  (16)

ny(x) = sin? By ny, (x); A2 (x) = sin® By A(x), (17)
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em que By € o angulo de mistura no vicuo.

E claro que é fundamental que para tais cdlculos temos que
estimar o perfil de densidade de neutrinos no meio, seja na su-
pernova ou no sol. Na sequéncia, vamos discutir como chegar
a essa densidade de neutrinos. Nosso ambiente escolhido sera
uma supernova, que estd no estagio de evoluciao com 1 s de-
pois do rebote (zpy,).

O ndmero de neutrino ny, ¢é calculado por dn, =
R(t)P(r)dAdt, em que R(t) é a taxa de emissdo de neutrinos
da neutrinosfera, que possui um raio Ry, P(r) é a distribuigéo
radial de neutrinos ([ PdA = 1), e estes neutrinos estdo dis-
tribuidos numa regido de volume 27(R, — X)2cdr. Entdo a
densidade de neutrinos é dependente da distancia do centro da
neutrinosfera, r:

l;v 1 r‘+’1ev
= 1 1
nv(r) (Ey) 8cRyr n <r—Rv) ’ (18)

em que Ly e (Ey) sdo, respectivamente, a luminosidade e a
energia média dos neutrinos. Tipicamente, para um tempo
top > 1s, (Ey,) = 11 MeV, (Ey,) = 16 MeV, (Ey,) ~ 25 MeV
(x=p,7) e Ly =~ 10°! erg/s, para todos os sabores de neutri-
nos. O tamanho da neutrinosfera depende de cada sabor de
neutrinos, mas colocamos Ry =~ 9 km, que é um valor tipico e
aproximadamente o valor do nicleo da supernova no instante
que estamos considerando. Na figura abaixo mostramos a
curva obtida pela Eq.(18).

T T

T T T T T

le+33
le+32
le+31
le+30
le+29
le+28

(em™)

le+27

n
%

le+26
le+25
le+24
le+23

le+22

le+21

100 1000 10000 le+05

5]

Figura 1: Esta figura mostra a evolucdo da densidade de
neutrinos como fung¢@o do raio de supernova acima da
neutrinosfera.

Para r >> Ry a expressdo acima, Eq.(18), sendo F o fluxo
de neutrinos (F = Ly /(Ey)), ficard escrita como:

_ F
T Amer?

como € exatamente esperado.
Mostramos abaixo, Fig. 2, a evolu¢ido da massa do neutrino
4 medida que este se propaga, usando a Eq. (14), para m

v~

19)

ny

63 eV (curva cheia), valor este que é meramente ilustrativo e
estd associado ao limite obtido através do modelo Cirelli et al.
- ver secdo V. O mesmo padrdo de curva seria encontrado para
um diferente valor de m{, como por exemplo 12 eV (curva
tracejada). Vemos claramente que, para atingir o pardmetro
de massa do vacuo, sdo necessdarias distancias da ordem de
parsecs, uma vez que A € extremamente elevado dentro da
supernova, ja que a densidade de neutrinos é extremamente
alta.

T T T T T T T

T
[

Lum Livm Lium Lo Lium Livm Lium
10° 10° 10° 10° 10" 10" 10"

r(km)

Figura 2: Evolucdo da massa do neutrino considerando
Eq. (14) para m(\), = 63 eV (curva cheia) e m(\), ~ 12 eV (curva
tracejada).

IV. UM OUTRO MODELO

No6s vamos construir um modelo MaVaN completamente
fenomenoldgico.  Nossa construgdo ¢é feita através my
porque estamos interessados na determinacdo da massa dos
neutrinos[46]. O modelo visa m = my,qpan, €M que a massa
pode aumentar ou diminuir 2 medida que o neutrino se
propaga no meio. Nele haverd a possibilidade de controlar-
mos o quanto o valor de my,,,,, poderd variar até chegar a
seu valor de viacuo (mgp). Chamaremos isto de amplitude e
serd representado pela letra 8. 8 pode ser positivo ou neg-
ativo. Se for positivo, ocorrerd aumento do valor de mygyan
durante a propagagdo. No entanto, se for negativo, ocorrera
a diminuicdo do valor de m;,4,4, 8 medida que o neutrino se
propaga. Outros dois parametros importantes para construcio
de nosso modelo serdo N e nY. Eles controlam a velocidade
€ 0 ponto que Mg, atingird o valor de vécuo, isto €, o qudo
réapida ou lenta serd a evolucdo de myqye, € €m que ponto
comecard a modificacdo do valor de m,gyq,. Em nosso tra-
balho tomamos o devido cuidado para escolher § de forma
que m, ndo apresente valores negativos. Aqui apresentamos a
equacdo de evolucdo de myayq,[30]:

5
1+ (nv/”(\)/)_n '

Acima, em Eq. (20), n, é a densidade de neutrinos, e os
pardmetros nl) e 11 controlam o perfil da dependéncia da massa

(20)

Myavan = Ny —
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do neutrino. A variagdo de massa ocorre préxima de 1), e para
ny << n(\), (ny >> n(\),) o valor de m,,4y4n tende ao valor assin-
tético de mg (mg + 8). O pardmetro 1 controla o quio rdpido
se pode atingir os valores assint6ticos.

Nossa parametriza¢do € bem versitil em reproduzir o com-
portamento de outros modelos especificos. Por exemplo, o
modelo apresentado por [28] é bem reproduzido escolhendo
§=10eV,n =1end =34500 cm—3.

V. DETERMINAGAO DA MASSA DO NEUTRINO

A ideia bésica para determinar a massa do neutrino a par-
tir de observacdes de neutrinos de supernova foi discutida por
Zatsepin [24] em 1968 e, pouco depois, por Cabibbo [31] e Pi-
ran [32] no comeco dos anos 1980. A idéia é simples. Neutri-
nos de supernova sao relativisticos, isto €, sua energia € muito
maior que sua massa (E >> m). A velocidade de grupo de
propagacdo do neutrino é

v=s=3l- == 1— —. 2D
E E? 2E?
Se um neutrino é emitido por uma fonte a uma distancia D
de um detector, o tempo de voo de um neutrino massivo, se
comparado com uma particula sem massa, como um féton ou
um grdviton, emitido pela mesma fonte, serd

2 -2
At:D—D:sz2.57<m)2( E ) b_y
v 2E? ev MeV 50kpc

(22)
Se neutrinos sdo emitidos em uma explosdo com duracgdo de
ATy, a observagdo de eventos separados por um intervalo de
tempo maior que A7y daria-nos um indicio da massa do neu-
trino (ATy < AT,;s). Aqui consideramos obviamente que E,
energia média dos neutrinos, e D sdo conhecidos. Se usar-
mos as informacdes extraidas de SN1987A, consideraremos
os eventos de Kamiokande-II (KII) [33] para colocar o lim-
ite na massa do neutrino, uma vez que seus eventos pos-
suem menor energia que os de IMB [34]. Ressaltamos que
chamamos genericamente m% o valor da massa de m;, princi-
pal componente de Vv, (V,).

Vamos aqui considerar trés tipos de andlise. A primeira,
independente de modelo, o tempo At ~ AT, ~ 12 s, que se
referem aos 12 primeiros eventos de Kamiokande-II [33] de-
tectados de SN1987A. Este limite € muito pouco restritivo e
apresenta, para a situagio padrdo, m% < 32 eV. Considerando
0 mesmo procedimento, agora usando o modelo de MaVaN
representado pela Eq. (14), o limite superior para m{, serd de
63 eV. Ocorre uma relaxag@o do limite pelo fato da massa,
que é um campo dindmico, assumir valores muito pequenos
no inicio da propagacdo (veja Fig. 2) e o retardo é ocasion-
ado somente tardiamente para raios acima de 10'® km. Con-
siderando agora o modelo na Eq. (20), devemos esclarecer que
escolhemos os pardmetros 8, 17 e nY, de forma que a massa do
neutrino ndo atingisse valores negativos e a sua modificagao
ocorre principalmente dentro da supernova, onde a concen-
tracdo de neutrinos é mais elevada. Dentro deste contexto,
enfatizamos que os valores escolhidos sdo apenas ilustrativos.

Por exemplo, para § =2 eV, n =0.8 e n) = 102 cm™3, o
limite obtido para massa € de aproximadamente mg <32eV.
Este limite € o0 mesmo do caso sem MaVaN, uma vez que a
varia¢do da massa do neutrino ocorre dentro da supernova e a
amplitude de variagdo é pequena. Para os mesmos parametros,
exceto 6 = —20 eV, que apresenta massas maiores no inicio
da propagacdo e, portanto, j4 um retardo inicial considerdvel,
o limite na massa serd reduzido a m% < 29 eV.

Um segundo limite, também independente do modelo de
emissdo dos neutrinos, foi obtido por Schramm [35]. O lim-
ite € calculado supondo que a massa, se esta é realmente a
responsavel por causar o espalhamento do sinal no experi-
mento, faz com que os eventos de mais alta energia devem
ser os primeiros a serem detectados, como o sétimo evento de
KII. Enquanto que os de mais baixa energia devem ser detec-
tados por ultimo. Analisando o sétimo (35.4 8.0 MeV) e
0 décimo primeiro (13.0 +=2.6 MeV) evento de KII notamos
uma diferenca de aproximadamente 9 s entre os tempos de de-
teccdo. O maximo valor da massa pode ser calculado tomando
E; =43.4 MeV e E11 = 15.6 MeV. O limite obtido ¢ de:

md < 30eV. (23)

Considerando agora o modelo de MaVaN desenvolvido por
Cirelli et al. obtém-se um limite de 61 eV para a massa do
neutrino. Considerando nosso modelo, com § =2¢eV, 1 = 0.8
e nd =102 cm=3, m% < 32 eV. Se o pardmetro § = —20,
entio m% < 28 eV. As razdes para a proximidade (distan-
ciamento) do limite superior no valor da massa do neutrino
deste modelo (modelo Cirelli ef al.) comparado com o caso
sem MaVaN sdo os mesmos citados anteriormente para o caso
“primeiro limite”.

Um terceiro limite € calculado baseando-se no fato que o
limite na massa € extremamente dependente dos eventos de
mais baixa energia [36], isto é, aos 6 primeiros eventos de K-
II. Tais eventos estdo muito provavelmente associados a fase
de acrecdo na emissao de V, [37]. Nesta fase os antineutrinos
sdo produzidos através de e™ +n — p+V,. E ela é consid-
erada importante para que a onda de choque seja reativada
na explosdo de uma supernova. Tal fase dura At ~ 500 ms.
Usando uma energia média para os neutrinos de 14 MeV
para os antineutrinos desta fase, o valor aproximado da massa
do neutrino serd m% < 6 eV. Tomando o evento nimero 3
(7.5+2.0 MeV) como o de mais baixa energia de KII[47],
este limite é reduzido para mY, < 3.3 eV. Se considerarmos
o modelo Cirelli et al., para 14 MeV e 7.5 MeV de energia
teremos, respectivamente, me <12eVe m(‘), < 6 eV. Ja para
0 outro modelo MaVaN, para E = 14 MeV, com 6 = 2 eV,
n=08¢en) =10 cm™3, mY < 6.3 eV. Mudando para
6 =20, m?, < 0.5 eV. Para este parametro, devemos tomar
um pouco de cuidado, porque quando 79 torna-se menor que
0.5 eV, o valor de Ar muda muito pouco, isto €, a determi-
nac¢do do retardo € praticamente causada pelos valores iniciais
de my dentro da supernova. Estes sdo elevados (relacionados
com o valor de §) e mudam muito pouco se m{, é pequeno.
Para 7.5 MeV de energia e § = 2, temos uma massa igual a
m?, < 3.5 eV. No entanto, para 6 = —20, novamente percebe-
mos um efeito semelhante ao ocorrido para 6 = 2. Quando a
mg < 0.01 eV, Ar = 2.3 s, indicando que o retardo estd sendo
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determinado pela elevada massa dentro da supernova. Re-
sumimos os resultados de nossa simples andlise na tabela I.
Muitos autores calcularam limites superiores para os antineu-
trinos eletrdnicos, com especificagdes e diferencas no modelo
de emissdo destes antineutrinos, obtendo limites que variam
entre 5 —30eV [36, 38—44].

Tabela I: Limites superiores nas massas dos neutrinos con-
siderando: sem MaVaN, MaVaN baseado em Cirelli et al,
nosso modelo com 6 =2 e § = —20. Os niimeros em aster-
isco sdo os casos em que hd uma degenerescéncia no retardo
a partir de certo valor de m).

Sem MaVaN Cirellieral. 6 =2 6§ =-20

At=12s 32eV 63 eV 32eV  29eV
Schramm 30eV 61 eV 32eV  28eV
Ar=0.5s "
(14 MeV) 6eV 12 eV 6.3eV 0.5eV
At=05s B
(1.5 MeV) 33eV 6.3eV  3.5eV 0.0l eV*

V. CONCLUSOES

Neste artigo apresentamos uma revisdo do mecanismo de
massa varidvel de neutrinos. Tais modelos foram usados para

se tentar explicar o fendmeno da atual expansdo acelerada de
nosso universo. Diante deste contexto apresentamos, através
do método do retardo no sinal nos neutrinos da supernova
SN1987A, com o uso de dois modelos de MaVaN (Cirelli e
nosso), limites na massa do neutrino (resultados apresentados
na Tabela I). Percebemos que o modelo Cirelli et al. apresenta
uma relaxacdo nos limites para as massas, uma vez que estas
comegam com valores pequenos no inicio da propagacao. En-
quanto que nosso modelo, mais geral, para § = 2, apresenta
limites préximos ao caso sem MaVaN. Um cuidado especial
deve ser tomado para § = 20, uma vez que o limite estd sendo
estabelecido pelos valores iniciais da massa - maiores no ini-
cio - e que diminuem ao longo da propagacao.
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