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Introduzione

NEUTRINI SOLARI : unico strumento, oltre all'analisi delle oscillaziadi pressione solari
(eliosismologia), per studiare I'interno del solgezificare i processi di
produzione di energia termonucleare nelle stelle

Caratteristiche generali dei neutrini solari:

v, prodotti per interazione debole nei processi dioius nucleare
Energia media ~ 1 MeV

Flusso sulla Terra ~ 6x10cn?st

c ~10%° cn?

Rivelatori di grande massa e a grande profondita
per essere schermati dai raggi cosmici

deficit osservato dv, rispetto alla predizione dei modelli
standard solari (SSM)

scoperta: Homestake

conferma : Kamiokande, GALLEX/GNO,SAGE,
Super-Kamiokande

soluzione :SNO )

OSCILLAZIONE DEI NEUTRINI



Luminosita L .0 240x10* MeV s™ \

X

\ solare [ 853x10"MeV cm™> s‘l/

Il sole e | neutrini solari

Caratteristiche principali del Sole

Raggio R [696x10°cm
Massa M, O 199x10%¢g

Costante K. =L_ /4mr(lau)®

Granulstion

| neutrini vengono prodotti all'interno del NUCLE®RDLARE :
T ~ 15 milioni di kelvin, densita ~ 150g/ém

nellambito delle reazioni di fusione nucleare: Insecondo 594 milioni di tonnellate di H sono infatti
convertite in He piu energia, che si presenta sottm# di fotoni e neutrini.

Vista l'alta densita, i fotoni saranno presto asisiodagli atomi sul loro cammino, il quale |i ri&tteranno in
direzioni diverse e con uno spettro di frequenzegpnpio; cio si ripetera per moltissimi cicli primaechfotoni
raggiungano la superficie del Sole {&Hnhni) e lo lascino alla volta dello spazio.

| neutrini invece hanno interazioni con la mater@si deboli che praticamente tutti attraversanostyhti
successivi al nucleo solare (2 secondi) per paggiare nello spazio e giungere fino a noi.



Reazioni termonucleari : | meccanismi

Il Sole e alimentato da due gruppi di reazioni emocleari che avvengono nel nucleo: catena pp e GRIO.
Il risultato per entrambe € la conversione di 4qmbe 2 elettroni in un nucleo tile e due neutrini elettronici :

4p + 2e—»“*He + 2/, + Q
Q = 4m, + 2m,— 4my,, = 26.731 MeV :

Q-value: energia rilasciata sotto forma di fotoinergia cinetica dei neutrini

!

Quali sono i meccanismi principali di generazioed’ @nergia all'interno di una stella?

Reazione nucleare genericaA + B >

NANB<J V>AB
1+ 0y

Rate della reazione per unita di volumer, =

N, e N;: numero di particelle per unita di volume di tipee B

v : velocita relativadi A e B

o . sezione d'urto del processo

d,5 . delta di Kronecker, evita il doppio conteggigoarticelle identiche

<U V>AB media del prodotte v sulla distribuzione termica delle velocita nel gas;
per distr. di velocita di Maxwell-Boltzmann si ha:

8 ( E T: temperatura
<U V> B 3 jdEU( E)Eexp-—) kg : costante di Boltzmann
W(kBT) 0 kBT w: massa ridotta del sistema di particelle A e B

E: energia nel centro di massa



Reazioni termonucleari : | meccanismi

Per stimare la rate di reazione per coppia di @alé <U V>AB consideriamo che :

 Le reazioni termonucleari si instaurano all'interdi una stella solo quando la temperatura € seiffiemente alta.
Al centro del Sole T~1.5xIK e il gas e in forma di plasma con atomi ionizzatitatori di carica positiva—» per
dare inizio alla reazione nucleare, gli ioni pasit e B devono superare la forza coulombiana palla cui energia
potenziale € data da

IANAN Z: numero atomico
V, (r) = £a=e” : |
a::costante di struttura fine
74 r: distanzatraAe B
E‘{:!"""""""""
Coulomb barrier Vi (r)  La forza coulombiana domina per r 3 R R,+R;, con R
£l incident particle with energy £ raggio dei nuclei ~ A3, R) = 1.3x10%cm, A num. di massa

atomica. _Classicamentma particella con E<EZ,Z,a/R,, non
riesce a penetrare la barriera coulombiana e giahgeassimo

Py Ro(E) r in RC: ZAZBG‘/E

0

MA interazione p-p : E-550 keV
nel Sole en. media dei p s k~1.3 keV

/

« Grazie all’ effetto tunnelanche per una particella incidente con E<€Epossibile penetrare la barriera coulombiana,
con una probabilita approssimabile con il fattar&dmow (per E<<f) :

Vo

_ ZZ.a Z,.a |U
P. =€  conn parametro di Sommerfeld 77 = —A=B= = ZATBZ [
C np 7] v \/E E

1 _
— 0(E)==€e?"S(E) E: energia nel c.m. del sistema A-B
E S(E) : fattore S astrofisico, debole dipendenz&da
tiene conto degli effetti nucleari



Reazioni termonucleari : | meccanismi

= 2u(rmaZ,Z,)?
Dalle espressioni precedenti si ric4‘mv>AB = /—jdE S(E) eXp( 1/ )

energla di Gamow

per distribuzione d| energia

per probablllta di tunneling
Maxwell-Boltzmann

attraverso la barriera

2/3
Il prodotto dei due esponenziali da il picco Gandeil'integrando intorno all'energiak, [ VEsKs J >> K. T

. Le reazioni nucleari nel nucleo stellare con
exii (_%) exp (—vf%il) temperatura T avverranno dunque nell’intervallo
| B
' _ E,-A,<E<E,{A,

/lf\ __ Gamow peak
R
{1

ad una gaussiana:

. 2
expg - E _ i [lexg - E-E
[A \ kT E T A, 12
. % E,

[ i \ ol l,=exp —-3——
/ ; \ _,;49:{1) (_*%_ Vf%) % 108 ’ F{ kBT]

VA B | |

Eq

E

|EoksT
si ottiene per la larghezzd, [14 E°3B <<E,
Dato che kT <<E, S(E) US(E,) e sempre utilizzando I'approssimazionesgana, si ricava |'espressione finale

(ov) D4\/; \I{:ex kTJ

Approssimando il prodotto dei due esponenziali
P\
b

j.‘BT

Quali informazioni possiamo trarre
da questa espressione ?




Reazioni termonucleari : | meccanismi

La rate della reazione nucleare per coppia digeliéi dipende fortemente dall’esponenzigle |

(ov) D4\/; rex;{ &l —> &= [\/_ij ) [z(ﬂaZZkT)Ts

kT

IO
Cio porta all’esistenza di stadi differenti dell@uzione stellare, chiamati “fasi di bruciamentaieare”:
bruciamento dell’ idrogeno, dell’elio, degli ioneéganti.

 L’energia Edel picco Gamow aumenta con i numeri atomici deieiunteragenti—= e <a v2 diminuiscono
rapidamente allaumentare dei numeri atomici, apemratura costante— a patto che i fattorstBofisici non
varino molto, le reazioni che coinvolgono nuclgderi procedono molto piu velocemente di quelleabiavolgono
nuclei pesanti.

« D’altra parte, | aumenta al’aumentare di+ le reazioni agaardano i nuclei pesanti possono procedere con
velocita sufficiente a scaldare una stella quaaderperatura e sufficientemente alta.

!

Quando una stella inizia a formarsi, la contrazidalba nuvola proto-stellare sotto la forza di graviscalda il gas
fincheé la temperatura € alta abbastanza da pemmette penetrazione significativa della barrieral@mbiana da
parte dei nuclei piu leggeri, cioé protoni (nuaeidrogeno), dando cosi il via alla reazione derazione debole:

p+p— d+etv,

che e la proprio la reazione base della catenahgpatimenta la stella (Sole) durante la fase dcibrmento
dell'ildrogena
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Reazioni termonucleari nel nucleo del sole

Catena pp

(pp)

p+p—'2H+e+

35%

99.6%

—

=

*He +

*He — ‘He +2p

ppl

("Be)

p+e +p— 2H+Hve

{pep)

--\_\_h_\_\_\_\-\-

~—

2H-|—}"—;SH'G.’-I-"W

_:-"'"-F-

*He +*He — "Be + "r

S‘I—l;_" J/

Ba4 e — L1

]

e

——

0.4%

2w 10750

‘He+ p— *He + &' @

0.13%

Be+p— B+~

Li+ p—2 He

¥

ppll

5B — 5Be*

+et (e

¥

5Be* — 2'He

pplll

(hep)

(*B)

Ciclo CNO

12 +p— 13y +

4

L

BN _, 130 4 o+

I

K - !/J_--\\.
N +p— 2C + ‘He (@) BC4+p— N4+
\___",
99.9%
I
150 _, 15N 4 ¢+ _1@ . UN 4 p— 150 4 ~
0.1%
1
BN +p— %0+~ 70 + p — YN + ‘He

160y +p— UF 4+~

TR, 170 4 ot

(131\”

(17F)

Il ciclo CNO rende conto solo dell’1.6% di
produzione dell’energia all'interno del Sole

—> Iimportanza trascurabile



Standard Solar Models (SSM)

Uno standard solar model (SSM) € un “modello sataxsruito utilizzando i migliori dati sperimentalile conoscenze
di fisica a disposizione in input”, per ricavare :

 alcune proprieta del Sole al momento attuale :pmmizione chimica, luminosital, temperaturd, densitep;
 rate delle reazioni nucleari che producono i neutr
* lo spettro dei neutrini e i flussi osservabilildalerra.

Le simulazioni utilizzano le equazioni di base ‘@eibluzione stellare:
dp(r) _ _GM(r)p(r)
2

1) Equilibrio idrodinamico : bilancio locale tragssione e gravita

dr r
2) Bilancio energetico: la luminosita osservagagenerata da una  dL(r) _ 471 p(1)e
rate di produzione di energia dr
~
dT(r) _ 3 kp(r)L(r)
3) Trasporto di energia prevalentemente per ramli@ze convezione, ar - 640 r°T°
il flusso di energia si misura tramite il gradiedtédemperatura <
prodotto ar(r) _ 11 T(r) \dp(r)
g dr y A\ p(r)) dr
insieme a tre equazioni di stato per la pressidnepeff. di o : cost Stefan-Boltzmann
assorbimento e la rate di produzione di energia : K : coeff. di assorbimento
vy: rapporto tra calori specifici:
p: p(p,T,X) K:K(p,T,X) EZE(IO,T,X) CP/CV

—» Teorema di Russel-Vogt: dail e X, si ottiene un’unica configurazione di equilibrisultante in certi
profili di temperatura, densita e pressione radialiSole

NOTE: Le tipiche condizioni al contorno stabiliscoi valori dei parametri osservabili in maniergppriata alla
superficie. Un importante parametro variabile lbandanza delfHe



| modelli SSM che hanno contribuito maggiormente sludio dei neutrini solari sono quelli di Bahaaltollaboratori,

Standard Solar Models: | risultati

di cui si riportano i seguenti risultati per i fei® lo spettro in energia dei neutrini solari:

BPOO SSM NOTA: Per sorgenti continue, il flusso differenzd in cnsMeV-1,
Flux @, 1 PET le linee il flusso € in crs?!
Tux @ o 1 N '
Source r o 1 Sporess
[cm™=8""] SR S ., i
an g - = Hahcall —Herenelli 2005
10 = pp- £1%
pp 95 x 10 (1 = 0.01) _ :
14” lﬂd[l 1 0.015) 1018 E Neutrino Spectrum (+1g)
pep DALy
hep 9.3 x 109 109 | "Be-+£10.5%
"Be  4.77 x 10° (1 £ 0.10) TR N L e
. - ol - | - "
B s0sx100(1%03) T OF - pep-| e
13N H.48 x 1[?8 (l J_FH'E%} S s i___.-;yl’ g __J 'I
150) 4 80 x 10° (1 15:2%5) 5 1 T il TN ¢ if
- — 0L [ - 1 o
Ty 63 = lﬂGLlii 1.258) b 0% L e = : 5' _;’E_—_’_—— g
2 L -~ Be- P
Total 6.54 x UD B 10° F +10.6% e il
LeTE st iz : \
_F'--F'_F'-- \
flusso totale - : . ".
DEN- : hep-s +16% . |
constraint di luminosita: 102 W et \5\
A \
—_ L—"""4 I |
K_.-\ = L o /477(1&[])2 = a q) ]U 1 i _,.,--"_'TF'_TF| | 1 I|
) o) z ror 0.1 1 10
r

.. . . . Neutrino Energy in MeV
o, . en.media rilasciata insieme a un neutrino dalfgente r

Ko
— Se tutti i neutrini provenissero da pp< Q/2 ~ 13MeV) :® = — = 65x10°cm™3s™*
a

NOTA : Gli studi di eliosismologi#analisi delle oscillazioni di pressione solarihha confermato la validita degli SSM




Neutrini solari: due tipi di esperimenti

« Esperimenti radiochimici : il principio di questi esperimenti & la reaziongZ +V, — 41 (Z +1) + €
in cui il nucleo figlio € instabile e decade corawita media “ragionevole”.

La rate di produzione del nucleo figlio e @ flusso dei neutrini solari

R= Nj¢(E)0(E)dE N: numero di atomi bersaglio

o: sezione d’urto della reazione precedente
Dati ® ~ 10°cm?s?, 6 ~ 104°cnv, per ottenere un evento al giorno sono necessea £t3° atomi bersaglio
—> Grandi rivelatori di centinaia di tonnellate

In questi esperimenti le informazioni di tempo,edione ed energia (eccetto il limite inferiore,addtlla soglia del
rivelatore) del neutrino incidente vengono perse.

_ _ o _ _ .| 1 SNU (Solar Neutrino Unit):
Introduzione di un’unita di misura utile per basse di eventi ohdo

1036 catture per atomo bersaglio per sec

o Esperimenti in tempo reale: si dividono in due tipi principalli

Water Cherenkov permettono la rivelazione di neutrini a partire 'dakervazione delle tracce dei leptoni carichi
relativistici prodotti dalle interazioni dei neurti
S€ Vanicen>C/N N UN mezzo con indice di rifrazione n, latjpella emette luce Cerenkov in un cono
intorno alla direzione di moto con angolo di apetu t.c co$® =c/nv e spettro dato da :

2 2 N: num.fotoni
d N, - om 72| 1- C 2 M lungh.onda dei fotoni
dA dx n(/1)v x: coord.lungo la traccia
z: carica della particella in unita di e

ACQUA : n ~1.33= 0 ~ 41° per particelle relativistiche , ~34&m coni = (300+600) nm :
rivelabili con PMT. Con tempo di arrivo sui PMI» determinazione del punto di interazionegel
della direzione della traccia del leptone caricadptto e della sua energia.

Soglia: ~ qualche MeVV= sono sensibili solweatrini datB

Scintillatori: es. tipico BOREXINO: scattering elastieee con soglia<MeV. La rivelazione della luce dindidiazione
permette di mantenere l'informazione sull’energe@mon quella sulla direzione deglide#fusi.



Gli esperimenti: schema generale

Soglie :
» Esperimenti storici
Homestake v +3'Cl — e +37Ar v Radiochimic 0.814 MeV
Gallex non in tempo reale
GNO ) V. + Ga - e + "1Ge 4= nonspetio 0.233 MeV
SAGE )
Cerenkov
Kamiokande <«—— tempo reale e spettro
. : +e v, + 7.5-5.5 MeV (spe
SuperKamiokande] * Vat € - Vgt € (ES) ma solo’B (spe)
; SuperK, SNO
. . . a1l  Chlorine ! .
- Esperimenti di nuova generazione g e
Va + e_ , Va + e_ (ES) g E_,_a—-"‘_’d_d_i‘_:ﬁ\ll L1 Baheall-Pinsonneawlt 2004 -i
10 | 1
SNO vetd-p+tp+te (CC) »x = 112 ]
V,td-p+n+v, (NC) = ool +12% .2% !
g "Be "Be pep -%
s, 107 F !
Soglia: 6.75 MeV (spe) S el e - ]
(¥ E el i
2 Y
Borexina v, +e - v, +e (ES) L S \ 1
v\ mn_r”'_f s18% | )
E _—Hen |
~0.25 MeV (spe) Scintillatore 104 F P \tl'|\'. 1
tempo reale e spettro 10 it btttk =

‘Be ,
Neutrino Energy (MeV)



Homestake

Situato nel’omonima miniera del South Dakota a Wnd di profondita, € il primo esperimento di rivataze dei
neutrini solari. Fu realizzato da Davis a partiad 1970 ed e rimasto in presa dati fino al 1994.réazioni

utilizzate per rivelare i neutrini sono :

37 - 4 37
Ve ¥ Cl - e +3Ar _ decadimento per cattura elettronica,
|% 37Cl TV, (t,,= 35 giorni)

Soglia energetica: 0.814 MeYs  permette cglave i neutrini solari da tutte le reazioni ecceip.

Il bersaglio e costituito da una cisterna di 61b6n&late di tetracloroetilene {Cl,), contenente 2.2x3@nuclei
dell'isotopo?®’Cl. Dopo un tempo di presa dati parziale da unioca ¢re mesi, I'argon veniva estratto dalla sanoei
mediante metodi chimici (da cui “esperimento radiogco”), purificato e inserito in contatori proonali
miniaturizzati, in grado di rivelare gli elettrodii 2.82 keV emessi per effetto Auger.

Num. medio di atomi di’Ar previstial giorno : ~ 0.5 ( fondo da raggi cosmici :4¥.@’Ar al giorno)
— in 2 mesi . ~ 3MA misurati~ 16 a causa di : decadimenti prima dell’estrazione
efficienza di raccolta 90%

RISULTATO FINALE 3 I | | R D I
s |
R sPe= (2.56 +0.23) SNU s | ' 1s 2
1.0 | J =
ﬁ .t | 1 |
thh: (81 + 12) SNL{BSO5] g I \ | !| f 14 %
El ' | 1 ¢
Deficit di 2/3 nella rate: f’é i {1 | [ | Il » [ H f | “ Li
nascita deSolar Neutrino Problem 5 - 1T ’ | | ' ! ‘ [ ' kE £
0.0 ] b L - ) .\ . \4' il [ ,|. ] 0 %

1970 1975 1980 1985 1990 1995
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GALLEX/GNO e SAGE

Il primo e un esperimento realizzato in due fa8i9{-1997 e poi fino al 2003) situato presso i Labmi Nazionali
del Gran Sasso, il secondo nasce da una collabamzusso-americana e opera negli anni 1990-200dnin
laboratorio sotterraneo vicino Baksan in Russiardfnbi gli esperimenti si basano su

v, +71Ga - e-+71Ge, "Ge:catturaKe L, decadimentg,=11.4 giomni)

Soglia: 0.233 Me\= _ anche neutrini da pp

che crea elettroni Augerye
(linee a 10.37 keV e 1.2 keV)

Come in Homestake, il decadimento d@e viene rivelato da contatori proporzionali cheliano gli elettroni Auger.
Il bersaglio nel caso di GALLEX/GNO e cloruro dillgain soluzione (GaC), per SAGE gallio metallico liquido.

SAGE

GALLEX/GNO
R sPe= (69 + 5) SNU =

conferma del SNP

Rh= (126 + 9) SNU <

R sPe= (67 + 5) SNU

GALLEX GNO
58 solar runs

1990 1991
65 solar runs

\

1992

|

e ——

l

1993 1994 1995 1996

L

)

s+ L+K peaks
s K peak only

/

i

Mean extraction time

-
-

 SAGE

R L e L L L L L L Lo L L L L e
1997 1998 1999 2000 2001

= All runs combined




Kamiokande e Super-Kamiokande

Si tratta di due esperimenti situati nelle minidré&amioka in Giappone a 1000 m di profondita.riho ha funzionato
dal 1983 al 1996 e il suo scopo originariamentel@racerca del decadimento del protone, mentsecdondo, versione
successiva e ampliata del precedente, ha operai®@@ al 2004.

La reazione rivelata € lo scattering elastico neotelettrone:
v,te - v, +e (ES)
17 con a=e,np,t g, :0, 0, 0, [1:042:016:014 (JVs>>m)

| a seguito della quale gli elettroni emettono lueeedkov nei rivelatori in esame.

Entrambi i rivelatori utilizzano come bersaglig@®iultra pura contenuta in un recipiente in
acciaio cilindrico suddiviso in un volume internaueo esterno, entrambi ricoperti da tubi
fotomoltiplicatori (PMT). La regione esterna € wdata come veto.

~40m

Soglie : 7.5 MeV (Kamiokande), 5.5 MeV (SK}x>v generati dalla reazior8.

Kamiokande SK
altezzaxlarghezza : 16mx15.5m 39.3mx42m
volume fiduciale : 2.142 kton 22.5 kton

num.PMT interni :  ~948 ~11148 ~51g2 L esplosione di un PMT nel 2001 provoco la
. rottura di circa la meta dei PMT e 'arresto
num.PMT esterni: ~123 ~1885

dell’esperimento per circa un anno.

Si puo calcolare che per £m, I'elettrone mantiene la direzione del neutring < |2Me
incidente: E,

8: angolo di scattering

Questa informazione viene sfruttata per individugitesventi da neutrino solare
e distinguerli ad esempio da quelli atmosferici.



Risultati di Kamiokande e SK

Event/day/bin

SK May 31, 1996 — July 13, 2001 (1496 days )
- L LS R ] S B® | I ' '
- 5-20 MeV
2 v+e = v+e O,y © l'angolo tra la direzione di rinculo
dell’elettrone ricostruita e la direzione del
Sole, che e ovviamente la direzione di
incidenza dei neutrini solari. La larghezza del
1L picco dav solare € dovuta allo scattering
- multiplo dell’elettrone di rinculo e alla
22400+230 solar v events risoluzione angolare del rivelatore.
. (14.5 events/day) /
U 1 i i 1 ! i i i i 1 i i i i | 1 i L 1
-1.0 -0.5 0.0 0.5 cos ﬂsaﬁn
Kamiokande [BPOO SK
® SPe= (2.80 £ 0.38)x16cm2s == q)vth = (5.05 +0.20)x1fcm2s1 ® sPe= (2.35 £ 0.10)x16cm?s?
Risultati finali
NOTE per flusso div daéB SNP nonrisolto  _.2 ¢ ——————————+—

1)  primi esperimenti in assoluto a confermare |'smise di neutrini d¢ -
parte del sole (grazie all'informazione della dice® della particelle -
incidente).

2) misura dell'asimmetria tra i flussi rivelati diogho e di notte ( iv

-

Flux (x10%cm™/s
%]
P

5

misurati di notte devono attraversare uno spestiarateria piu grand: 2.2

di quelli rivelati di giorno) compatibile con lo e misura dells

variazione temporale del flusso dei neutrini solariaccordo con | o

variazione stagionale dovuta all’eccentricita debhita della Terra—> ZBZTCr%x2394528
““—EﬂtE"ﬂ"’ﬂcmD%m

...Cl torneremo



SNO

schermo contro la radiazione di fondwcosmici: 65/giorno)

Reazioni possibili in SNO:

L'energia del neutrino viene trasferita in gran tpar
/\) +d = p + p + e (CC) -all’elettrone. La luceCerenkov emessa dall’elettrone &
€ proporzionale all’energia del neutrino incidente.

Solov,: misure del flusso di,

Come in SK, la reazione e sensibile a tutti i saper

) neutrini ma quello elettronico domina di un fatt@&

VO( tE€ - Va t€ (ES)' nella sez. durto. L'energia dello stato finale nee
scambiata tra il neutrino e I'elettrone (luce Céur).

Nella reazione viene liberato un neutrone e cditula

Vg, +d o p+n +ch (NC): un altrp' nuclgo. Questo nucleo emettera raggi gamma
rivelabili con i PMT.

\ Ugualmente sensibile a tutti i sapori dei neutrini
Soglia~6.5 MeV = v da®B misura del flusso totale di neutrini solggsi

Il Sudbury Neutrino Observatory (SNO) e un espenimesituato nella miniera di Creighton
(Canada) a 2092 m di profondita che, operando €89 Jal 2006, ha dato finalmente una
soluzione al SNP, in favore dell'ipotesi di osdilane dei neutrini.

Il bersaglio € costituito da un contenitore sferdailico di 12 metri di diametro contenente
1 kton di acqua pesante® pura al 99.92%. Una matrice di 9456 PMT & monsataina
struttura a sfera geodetica ed é utilizzata pelareela radiazione Cerenkov nel bersaglio;
matrice e bersaglio sono immersi in un ambientel @ ultra pura al fine di ottenere uno

electron neutrino Cerenkov Light
v,? electron
\ / e
Deuteron protons
Cerenkov Light

neutrino electron

\d' /oe-
o N\

9

neutrino

neutrino
neutrino

v\ /'

@

Deuteron ‘ .



SNO

L’esperimento € stato diviso in 3 fasi, per mighiar la misura della reazione NC :

Fase 1 (1999/2001)It neutrone finale della reazione NC é stato ritetaamite la reazione:
n+ d— °H +vy (6.25MeV) . y osservabile con i PMT.

Fase 2 (2001/2003)2 ton di NaCl aggiunte all’acqua pesante per riveibneutrone finale dalla reazione:

n +35C|— 36C| + parecchy (8.57 MeV). y osservabili con i PMT.

In questo modo: migliore efficienza di cattura d€lc~0.5 mb— 44 b); maggiore en. ger> misura migliore rispetto
al fondo; isotropia dei = migliore distinzione eventi NC da eventi CC (lucer€hkov)

Fase 3 (2004/2006)Rimozione di NaCl e aggiunta di una matrice di cartgiroporzionali riempiti d?He all’interno
della vasca di [D: *He + n— °H + p. La sez. urto del processo di cattura del neutéoaecora maggiore>  ulteriore
miglioramento |

Risultati - Gia dalla prima fase e stato confermato il deficiheutrini solari elettronici e contemporaneamente
" | una misura di NC compatibile con le predizioni teloe per il flusso dei neutrini solari:

SNP dovuto a transizioni di sapore dei neutrini

Dati finali :
CDCC(Ve) = (1.76 £0.06 x 10° cmr2st deficitv elettronico :: sg
Pea(Vy) = (2.39 +0.24% 10° crrst 8 Z‘
Dyc(Vg) = (5.09 £0.44x 10° cm?s vdiwidisaport 2
ﬂ =
®(v,) = ( 5.05 £ 0.80 X 10F cr2sL i
= Ppyc(Vg) —Pec(V) = P(V,) = (3.33+ 0.64 X 10° cm2s -1 ;
1]

" D(V,) ~ @eg(Vy) - P(V)) /0.16 = (3.93+ 0.39 x 10P cm2s -2 L2 3 4 s 6
¢. (10 cm™s™)

NOTA : Come SK, SNO ha misurato un’asimmetria giorndendt neutrini solari compatibile con lo zero ewariazione
annuale del flusso compatibile con la modulaziomeuth all’eccentricita dell’orbita terrestre.



Riepilogo: misure del flusso dei neutrini solari

Total Rates: Standard Model vs. Experiment
Bahcall—Serenelli 2005 [BS05(0P)]

z 105018
Z % 7 .
,f/’:;; w2 ). BH0+0.06
0.48+0.07
0.4140.01 7z O
2.064+0.23
(NC)
(ES) SAGE o
| Superk (ES) All v
Homestake | H,0 Kamiokande Ga
"‘Be M PP, pep Experiments M
Theory Be P—P. per P

53 W CNO Uncertainties

[Unita di misura : SNl.]




Oscillazione dei neutrini solari

Il problema dei neutrini solari viene spiegato titentioscillazione dei neutrini elettronici prodoitel Sole in neutrini di
altro sapore.

Il rapporto ricavato da SNO :

PC(v,)
O (v

1035

e,,u,r)

prova infatti che sulla Terra non arriva una congua pura dineutrini solari elettronicma che in parte questi
trasformano in neutrini di tipa o .

Questa spiegazione € avvalorata dal fatto chess@udi neutrini predetto dagli SSM, che non premedbfenomeno di

oscillazione, e compatibile con quello totale rim@mvda SNO, cioé quello da NC : in questo modo @bé esclusa la
possibilita che i neutrini elettronici si trasfomoi in neutrini sterili ( neutrini che non hanno @gpiamento debole di

standard model ).

Quanto il fenomeno e dovuto alle oscillazioni neVuoto” (spazio)
e quanto a quelle nella materia (Sole, Terra) ?



Oscillazione dei neutrini nel vuoto

In base a questo fenomeno un neutrino prodottmpenazione debole insieme a un leptone caricmsatin un
autostato di sapoehe € unaovrapposizione di autostati di maggaixing”).

Es. decadimento

U, : “matrice di mixing dei neutrini” o “matrice PMNS”
© ‘ U* ‘ (Pontecorvo-Maki-Nakagawa-Sakata)
W~ —_— ‘U“ ai Vi
‘/ Ve Ve Uel Ue? Ue3 1
Vy = Upl U‘ug U‘ug V9
Vr UT]. UTE UTE V3

| neutrini vengono prodotti in autostati di sap@igyropagano in autostati di massa e vengono pelati in (altri)

autostati di sapore:
[ % f[ 5

lazione produzione rivelazione

Ampiezza di probabilita che ci sia oscillazione abere:

A(v, _’Vﬁ)ii A(v nato corl ; siav)) X A(v, si propagy XA(V; interagente produda)

eq. Schr. sdr comovente: ?

. . Schr. : U.
Ui ‘Vi(ri)> Vi(0)> iairi|vi(ri)>:Mi|vi(ri)> A

massa ly] tempo propric;




Oscillazione dei neutrini nel vuoto

-
e‘iMiTi =) o (EPL) e_i(Ei Pl se prodotto con definito momento p
2
? f E = pz+Mi2:p+|\/Ii
Dal sistema comovente Neutrino ultrarelativistico M7 2p
al laboratorio nasce in0,0)— muore in(t,L) cont ~ L < e Ml =g “2p
se prodotto con definita energia E
essendo il neutrino ultrarelativistico | due exp®airca g : M 2 J
uguali e quindi si ha : = JE*-M°  =E+——
g q _iM_i2 T P ) i >E
: ~ 2E . -
A(vi si propag) ~€ L eMT g 26
* _|M i2L
L'ampiezza totale diventa; A(V, — V 5) = Z U,e U,
i

U

Probabilita di oscillazione di sapore :

2 N e e p e L, |
P(v, - v,)=|AV, - v,) :Jaﬁi—4ZD(umuﬂumuﬂ)sm2(d\/|§E)+ ;
i>] . : 0 se M=0 per ogni |
' * * . 2 |
i +zzD(um.uﬂum.uﬁj)sm(al\/lij E) .
om0 sensibilita a piccolBM?;

L(km) o richiede grandi L/E
E(GeV)

MZ=M? - M

ovvero la probabilita oscilla in funzione d\| ij2 L = 1270M 12 (eV?)

introducendo h, ¢



Oscillazione dei neutrini nel vuoto
Per un’oscillazione a due sapori, es Ve cosd sind ¢!
bott V| T |-sind cosd|| v,

_ _ L(km
la probabilita si riduce a| P(v, - v,) =sin® 2‘95”‘2(127&'\/' ; (&V7) (E_;e\i))

e quindi: | P(v, - V,)=1-P(v, - V)

Jdrisara la distanza Terra-Sole, funzione del temdell’eccentricita dell’orbita
terrestre:

(27rt) Lo= Lau i |
L(t) = LO{]_— £ COS } g =0.0167 eccentricita dell'orbita
T=1anno
t = 0 al perielio (gennaio)

quindi un indizio di oscillazioni nel vuoto per eutrini solari potrebbe essere I'osservazione di uariazione
stagionale delle rate misurate negli esperimendé dkielano i neutrini solari_non compatibile con damplice
modulazione del fluss¢dovuta ag) proporzionale a 1A e che presenti una distorsione interpretabile lalte
dell’'espressione precedente della probabilita.

Come abbiamo visto, né SK né SNO hanno riscontja¢sto fatto.

U
Spiegazione del SNP can

Le oscillazioni nella materia terrestre sono trasbili, datoche sia SK che SNO hanno riscontrato un’asimme
notte-giorno compatibile con lo zerov(rivelati di notte devono attraversare uno spesgoneateria terrestre maggiore).



Oscillazione dei neutrini nella materia

Vediamo l'oscillazione dei neutrini nella mater@nee modifica rispetto al caso del vuoto.

Consideriamo il caso di mixing di 2 sapori di neutnel vuota I'evoluzione temporale sara descritta dall’eqoaei
di Schrodinger . d
J <v©) = Hlv()

Considerando i 2 autostati di massa avremo, in foraticiale, che

£ T P ] O B S

dt{y,) L0 E, v, 0 mZ/2p\v,) \0 plv,

|

Poiché I'ultimo termine contribuisce solo per utidee di fase, pud essere tralasciato. Passandagbrautostati delle
interazioni deboli, ev, otteniamo che

Ve Ve 2 271 O\ v, 2\(—cos28 sin260\ v,
i g = MV = |:Mi| + [Am J
dtiv, v, 4p o 1)\v, 4p )\ sin26  cos28)\v,
Quando si ha interazione con la materrig di energia ~ MeV possono avere interazioni di tifo €NC mentre, v,
di energia ~ MeV possono avere solo di tipo NC (dgia e troppo piccola per generare i rispettividapcarichi ).

Pertanto, v, sentiranno un “extrapotenziale™the modifica 'ampiezza di scattering in avantimodifica la massa
effettiva al quadrato

V, =G.+/2N, m?=E2-p? - (E+V,)? - p?> =m? +2EV,
Am, )2 — ZﬁGF N E [ N.= densita di elettroni]

Per un neutrino che attraversa la materia, ocams#tuire I'espressione della massa quadra meididamnel vuoto con :

1 O 1 O 1 O 0 1 O
%(mf+m§)[o Jﬁ(mhm%{ 1]+z&eFNep[ J:E(mhm;)mepwep}( jmemep[ j

1
0 0O O 0 1 0o -



Oscillazione dei neutrini nella materia

L’evoluzione temporale nella materia diventerarallo

v v v.) [ - ' i v
ii . B . ={(mlz+m§)+\/§GFNep:l 1 0YV, . Anp2 [ —€0s26 + A sin26 .
dt{v, v, 4p 2 0 1)\v.) | 4P| sin26 cos20- A ||v,,
in cui A’= 2y2G.N _p/Am? . Il primo termine di M, & di nuovo una fase mentre il secondo, evidenzjaio,essere
riscritto in termini dell’angolo di mixing nella neria

[ A (—coszem sin26 ]]{ve] a2, = sin26 \  tan26

Mo, o " cos20- A A

4p 1-
sin26,  cos26,, )|V, c0s20

Effetto MSW (Micheev, Smirnov, Wolfenstein) :
indipendentemente dal valore @i & possibile ché@_, possa passare attraverso una condizione di risonedzearo
0,,= 45°: mescolamento massimo. La condizione di rispaan:

- .\ _ . _o C0S20 <«— Larisonanza e possibile solo per dvs2,
A - C082t9 = Ne(rls) - Am 2\/§GF p ovveroo < 45°.

!

cosé sing
Diagonalizzando la matridé _con la matrice di mixing efficace nella materlaU " ™,
si ottieneM_ 929 nella base degll autostati di massa nella materia —sin6’m cosg,,

M9 = L giag(-a , ANy
" = ap iag(-An,, Any,)

incui Any = Amz\/[(COSZH - A')2 +sin? 26] e la differenza di massa quadra efé¢caninima alla risonanza.

. . . . . Am X
In fl:m2|one dlAm_Zrn la prob. di oscillazione nella materjgp NUAESE sin® 26_ sin?
avra un’ espressione analoga al caso del vuoto :

Questa espressione € pero valida solo nel caso ia@ensita di materiaiacostantgecome supposto finora.



Oscillazione dei neutrini nella materia

Se la densita di materia non e costatitdfetto € quello di introdurre dei termini fuodiagonale proporzionali a
do,/dx nella matricevl 429 nella base degli autostati di massa, che rendossiljb le transizionv, <« v, .

Queste transizioni sono trascurabili solo se i teirfnori diagonale sono molto piu piccoli delldfdrenza tra i termini
diagonali e in ultima analisi sem,_%/4p>>d_/dx. Se questa condizione é verificata per tuttintpdella traiettoria del
neutrino, la sua evoluzione é dettdiabaticae si verifica praticamente se la variazione di darslenta. Dato che
solari vengono rivelati molto lontano dal puntopdoduzione, praticam. nel vuoto, si fafinale~g, g nzidle=g e |a
prob. media di sopravvivenza di ugrisulta

P, - v,) = % + %coszem cos26

Guardando I'andamento dell'angolo efficace di mgx#), in funzione della densita elettronica, er i valori dei
parametri: Am?=7x10%\?, sirf20=103,E=1MeV, si puo vedere come per, & Nris) si abbiad_ ~ 6, mentre per
N.~ N,(ris) aumenti fino a raggiungere 45° in corrispormedella risonanza e arrivi a 90° per>% N(ris).

La presenza della risonanza puo indurre una compiatsizionev, »v,: se al centro del Sole N>N(ris), per gli
stessi valori dei parametri precedeflfivale praticamente 90° e i neutrini vengono prodmpisi come pumw, , poi Si
propagano fino ad attraversare la risonanza, itecgap di energia trg e v, € minima. Se l'attraversa adiabaticamente, il
neutrino rimane, ed esce dal sole comg= sirf v+cod) v, che, se l'angolo di mixing e piccolo, € circa uguab, .

”[‘-.I

NE/N AR AT

90 ———————————— - — N ;‘*_;'?I,.-,\_,l |

80 (a :] Ve=Vy Vu=1 T » i (b) ]
E Z | : ':—_. 10 — ]
50 - — & Vy =
40 - - 2 6l w= 73 :
30 - . 2L ]
wf 1 E efu :

0 |'-| — EI”J — 1-”'] ’ 0 - ;D — -l['l T L‘Is['J_I — .;I'l — 100




Oscillazione dei neutrini nella materia

Il caso non adiabaticqprevede invece la presenza di transiziof)i < v, in un intorno della risonanza. Per la
probabilita di sopravvivenza media dei neutrini sataottiene la formula di Parke:

P, - v,) = % + (% — Pc) cos26 . cos28

con P, probabilita div,,, <« Vv,,, , ricavata a partire dai profili di densita elettica e dipendente d&m?_,ovvero da& e Am2.
I limite estremo di non adiabaticita prevede unababilita media pari a

Plv, - V,) = 1—%sin2 20

che coincide con il caso del vuoto e si verificamgo ilv, prodotto in un ambiente molto denso (d§sz21, P~cos$0)
come unv,, Si propaga indisturbato attraverso la risonanzee da variazione di densita € molto rapida. In questso
non c’e tempo per generare transizioni di saporenedtrino esce come u). Dopo la risonanza il mixing efficace é
praticamente uguale a quello del vuoto e le ogudid dalla risonanza al rivelatore sono oscillazioel vuoto.

l Risultati sperimentali ?
Per i neutrini solari da 10 MeV, considerandp-MOON,/cm?, si ha AAm?~104eV?,
100 | (a) — N> N(ris) se Am?cosd <10“%eV?

wh \ | Inquesto caso i neutrini solari possono averesizaoni risonanti MSW e a seconda
" \\ | dei valori del profilo di densita e dei parametrindixing Am2e 6 la risonanza puo

Profilo di densita elettronica BP01 SSM

100D e

: essere attraversata adiabaticamente o meno.

m N Gli SSM prevedono un profilo di densita approssitgabon I'esponenziale

N /Ny [em™

F ] R_
F - — r - _ ) .
0.0l \- Ne(r) = Ne(O) eX[{—r—O] Ne (O) = 245NA /Cms, o = ﬁ , I dist. dal centro

: — dati solari analizzabili con formula di Parke e digenti daAm?e 6, in base ai
e T s, quali si distinguono le varie regioni nei grafiain?vs sirt20: SMA e LMA , LOW,
rfB QVO, VAC.

0,001 |-

—rﬁﬂ_-




Studio dei parametri di oscillazione dei neutrini slari

Gli esperimenti che rivelano i neutrini solari Gamente misurano ¥(— v,.), che si manifesta tramite le curve
delimitanti le regioni di esclusione nei plat?vs sirf20. Per ragioni di simmetria, nel caso dei neutrolas al
posto di siA20 si utilizza taro.

In linea di principio sono possibili diverse solomi al SNP : 1'3"3; T E
SMA: Small Mixing Angle, angolo di mixin§ piccolo; 10-4E LIMVLA .
LMA: Large Mixing Angle, siad cheAm?sono grandi; F ]
LOW: bassoAm?, granded; UE | sma E
QVO: oscillazioni quasi nel vuoto, granéie — 10 :
VAC: oscillazioni nel vuoto, grande A | Low i
Per capire quale soluzione sia corretta, si farimfento ai dati - 1.;.—5% -
sperimentali in funzione della formula esatta, prevede I'oscillazione < f avo | 1
a 3 neutrini: : :
10-10 E
2 - i o T 4 i
P(v, - v,) =cos 813{1—sin2 ZQZSinZ%} +sin* 4, . n " il

" L B S (N (T

tan®

in cui i,J: 1,2,3 indici riferiti agli autostati dnassa
0,2 angolo di mixing dei neutrini SOIaH} dalla parametrizzazione della matrice

0,5" angolo di mixing da “terra incognit&” y di mixing : matrice PMNS

sin® g, <5x107% (99.73%CL) CHOOZ
(esp. da reattore)

La determinazione delle regioni permesse fatt&zméihdo i dati provenienti dagli esperimentivdsolare visti finora
puo essere migliorata includendo anche i dati di KAND, esperimento con (anti)neutrini elettronici dzattore,
costruito con L/E tale da essere sensibile allsssteegione dhn? trovata in precedenza per i neutrini solari.



Risultati finali per i neutrini solari

Fit globali DATI SOLARI + KAMLAND

S5 KamLAND f
/\ B 95%C.L.
A, = (759+ 021) x105eV? i~ N — srecer. |
. 15 ik = hest fit ;
tar? g, = 047+ 006 3 10 sl &
ol i
o | ot r
E - ||:.:. .: 1i ?
0,,~33° (grande, ma non massimale) I it il ;
i - 1 Solar i
l - 95% C.L. '
--=-- 999 C.L.
— 099.73% C.L.
LMA solution (con KamLAND: | - pest i .
esclusione LOW region) iy - "'1 —
2
tan"0,,

Nell’ambito della LMA solution, lo studio della fowla di Parke (modificata per tener conto del fatte pew, di

energia sufficientemente bassa il potenziale diermatal centro del Sole e sotto il valore di risar&gnda come
risultati che :

/per E< 2 MeV non c’e risonanza e la probabilita girawvivenza € uguale al caso del vuoto )

per E> 2 MeV la risonanza € attraversata adianatnte

per E>>2 MeV la densita centrale del Sole e >> dilguk risonanza ,~90° e Plv, - V,) = sin® @

)




Borexino

L’esperimento, tuttora in atto, e situato preskaboratori Nazionali del Gran Sasso ed e incensaliosservazione dei
neutrini da’Be che si presentano come una linea monocromaii®aB863 MeV; per i prossimi 10 anni sara l'unico
esperimento che misurera il flusso sotto i 5 Me¥yrea reazione di produzione di neutrino solareigipa.

Lo scopo principale e la misura dell'intensita delhea’Be e delle sue variazioni nel tempo (stagionatirrgp-notte).
La reazione che viene rivelata e lo scatteringtielas

Vo, T€ -V, t€ (ES) spettro edi rinculo ha B, =0.664MeV
Soglia ~0.250 MeV

Borexino DESIQI"I 2200 8" Thom EMI PMTs

(s inign collectos |1 cuore del rivelatore & costituito da una sfeiangllon

e, CONtENente 300 ton di scintillatore liquido, chera mistura
el di pseudocumente PC e PPO (fosforo), circondatairda

strato piu esterno di PC puro contenuto in unaasfatl
anvaume| grande di acciaio. Il tutto @ racchiuso in un rimipe di

Nyenfiim — gcciaio contenente 2400 ton di acqua.

Rn barrier

Stainless Steel
Sphere 13.¥m &

MNylon Sphere
8.5m &

-

Per ridurre la diffusione del radon verso la pamterna del
detector, tra la sfera di nylon e quella piu intedhacciaio €
stato posto un ulteriore recipiente di contenimento

Scintillator

La sfera che separa lo schermo d’acqua dal rivelatderno
, e ricoperta da PMT, sia internamente (2200 PMT) per
****** osservare il segnale dovuto ai neutrini, sia eateamnte (200
PMT) per rivelare p cosmici.
Dei 2200 PMT interni, 1800 sono equipaggiati in math
% vedere la luce proveniente solo dalla sfera dimylo
— identificazioneu che attraversano solo PC e non lo

‘L Holding Strings N o scintillatore
Stainless Steel Water Tank Steel Shielding Plates

18m & Bmx Bmx 10cm and 4m x 4m x 4cm




Borexino

Avendo basato la gestione dei fondi su una schemagtrogressive con materiali purificati e di bassfioattivita, in
ultima analisi il fondo vero e proprio € costitudalla contaminazione intrinseca dello scintillatda cui radioattivita
residua € 0.5x18g /g diU e Th.

Risultati :

49 + 3 conteggi / (giorno x 100 ton)sperimentale

[d6]

Rate di interazione: ﬂ

74 + 4 conteggi / (giorno x 100 ton) in assenzasdillazioni
48 + 4 conteggi / (giorno x 100 ton) oscillazidhsW-LMA

teoriche

— Fit: ¥!/NDF = 185/174
— "Be: 493 cpd/100 tons
—— 219Bi+CNO: 23%*2 cpd/100 tons
— ®Kr: 2513 cpd/100 tons
— ig: 25+1 cpd/100 tons
HC IQC

Stima del flusso div da 'Be:

@sPe("Be) = (5.18 + 0.51)x10cns’

(tenendo conto dello scenario MSW-LMA)

I

ot ('Be) = (4.77 +0.51)x10cm2s
BP0OO SSM

=
Dw
| IIIIII'II| IIIIIIJI| IIIIIIIIl I.III.IHIl T T T

[
(=]
1

=

Counts/ (10 keV x day x 100 tons)
’_l

o =

0 o

1 IIIIIII| | IIIIII|| T TAHI

I Ll i I [ - L l i i - L I - L l | -1 1 I i - I |- ) I | -

200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000
Energy [keV]
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