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La luminosita in neutrini,

Piero Galeotti, University of Torino




Sorgenti di neutrini naturali

Zenith
q o 2 . Isotropic flux of ;
Neutrini Solari . , e cesmic rays
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__Rivelatore
@ Vel v i?_ Q Tunnel di decadimento Rivelatore
(st
Origine Sorgentl E. raggi cosmici primari
- v
Acceleratore /w)éi ,, ﬁlvelatore
*"Terrestre" ) Bl b
Atmosferici 1+100GeV .
2Me V Atmofera
Solari O+15MeV
*Astrofisica’
Supernovaee galattiche ditipo I | 0+30MeV | —
B V v_? Terra
Di altissime energie T L TR -0
e - =
(sargenti ignoto) 100GeV \
fea® Nucleo (zona delle
Primordiali (Big Bang) <<leV reazioni di fusione)




A livello nucleare 1 decadimenti
B sono trasformazione di otom
1n nheutroni € viceversa:

Nel 1930 Pauli 1ipotizzo
'esistenza del neutrino e
nel 1934 Fermi formulo la
teoria del decadimento f3

decadimento * del **Cu

Devono valere le leggi
di conservazione:
dell'energia,

dell'i mpulso, 01 02 03 04 05 06 07
del numero barionico, Kinetic energy (MeV)

del numero leptonico.

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
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Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Particelle fondamentali

massa crescente

Carica

» O

-1/3

leptoni

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
University of Torino




Il modello standard

N
e particelle forz}\
g gluoni (8)
vy fotone

W+,W-, Z bosoni
H Higgs 7?7 /

N

\ \
Si possono produrre
in laboratorio

La materia di cui siamo fatti | \| Raggi cosmici | + le antiparticelle

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Perd, 3%0 |'an1—i materia
University of Torino




Le interazioni fondamentali

attive su tutte le distanze
(long range)

attive sud«< 1013 cm
(short range)

Leptoni (e,v) = sensibili a forza nucleare debole

Adroni (p,n) 2 sensibili a forza nucleare forte e
debole

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
University of Torino




Interazioni a
correnti neutre

Interazioni a
correnti cariche

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
University of Torino




spin 1/2
< »

Momentum
direction

Spin
direction

Anti-Neutrino| spin 1/2

Momentum

S0 direction

direction

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
University of Torino




I neutrini sono particelle di Dirac o di
Majorana?

Quante specie di heutrini esistono?

I neutrini hanno massa?
I neutrini oscillano?

Majorana

forentz

Y VR
CPT

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




HADRONS

ENERGY (GeV)

Dalla misura di
precisione della
massa della Z si
e avuta conferma

che le famiglie di
quark sono 3

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Grafico di Kurie

K (F) (arbitrary units)
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Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




The idea of neutrinos being massive was
first suggested by Pontecorvo.
The prediction came from a proposal of

neutrino oscillations.

Neutrinos are created or
annihilated as W.I. eigenstates

IVe>, Ivy>, Ive> = Weak Interactions eigenstates

Vi>, lvo> | Ivs> = Mass (Hamiltonian) eigenstates

Neutrinos propagate as a
superposition of mass eigenstates

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
14




Per semplicitd, consideriamo cos sin6 (v,
per ora due famiglie di neutrini —sin@ cosf [{v,

Il segnale osservabile varia periodicamente con la distanza del
rivelatore dalla sorgente, ripetendosi per multipli interi della
lunghezza di oscillazione, che si ottiene ponendo la fase ® =2x

Am’L

La probabilita di —sin2 29-sin?l 1.27
oscillazione & data da ’ E

v

e si hanno massimi di IN =)

JU
oscillazione per L.27——=0@n+D=

v

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Appearance vs.
Disappearance

Piero Galeotti, University of Torin

a2

"Appearance Experimenits”
see the new neutrino type
in the detector

A "Disappearance Experiment” observes

fewer vy \/ 1L
than expected

.—--'"""'L‘-ﬁ—
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In uno schema a 3 neutrini gli autostati deboli (o
di flavor) fenomenologici, ossia v,, v, v, sonho
legati agli autostati di massav, aventi una massa
definita m, da una relazione lineare del tipo:

dove la matrice unitaria U & detta
matrice di mixing.

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Di solito questa matrice viene parametrizzata
come il prodotto di tre rotazioni, in analogia alla
matrice di Cabibbo-Kobayashi-Maskawa nel

settore adronico:
1 0 0 cosf, 0 e “sinf,) (cosd, sinf, 0) (1
- O 5 ei€02
1 e'”

U=|0 cosf,; sinb,; | 0 1 0 -sin6, cosf,,
0 -sinf, cosB,,) \-e“sinf, 0 cosO, 0 0

gli angoli 6, sono detti angoli di mixing, mentre le
fasi 8 (fase di Dirac), ¢, e @, (fasi di Majorana)
sono legate alla violazione di CP nel settore
leptonico. Le fasi di Majorana non sono
osservabili nei fenomeni di oscillazione.

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




OSCILLAZIONI DI NEUTRINO

nel vuoto: P, evt)zsinz(Zﬁ)sinz(l.N

Am*(eV?)L(km)
E (GeV) )

1. neutrini solari
L=15101m, E ~ 10 MeV.
da cui: L/E ~ 1019 km/GeV.

2. neutrini atmosferici (eventi confinati)
L = 30 km (dall'alto), E ~ 10 GeV

L = 10* km (dal basso), E ~ 10 GeV
da cui: L/E varia da ~ 1 a 10* km/GeV.

3. neutrini da sorgenti astrofisiche
L =3-102! km (100 Mpc), E > 107 GeV
Sorgenti localizzate rispetto al fondo dei

neutrini atmosferici
Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




atmospheric
~2x]0-3eV2

—
solar=Tx (0 e V2
 —

—
solar~Tx 10 3eV?
| —

atmosphenc
~2x |03\

Piero Gaieor i, Uriversiiy or 10rirno COSIMIC KAy SCriool, Arequipa, rFeru, £uuo




Sottoterra si puo studiare la/componente
penetrante dei raggi gosmici

/% showg

et (X\c // Neutrini solari

supernov. ladygnic shpwer

Neutrini da sorgenti
Piero Galeotti, University of Torino psmic Ray/School, Arequipa, Peru, 2008 // / 22
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Cosmologici Supernova
| | [ I |
Solari

Atmosferici

: Cosmological

b : Soler (pp)
‘: Solnr 'B

c : 3N (background) ASTrOfIS’CI
¢’ ¢ SN (8.9 Kpe)
= v £

B : Redioactivity

10_10 ¢ : Reactors (10 GW, L50 Km
I : Atrospheric ()

*: Atmnospheric (e)

: Aslrophysienl

Flusso dei
v naturali




Neutrino
energy

E=1MeV

Neutrino

cross-section
o=10%* cm?

Probability of one

interaction in
crossing the

Earth diameter
P~10Uu

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
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Col disegnatore Renato Frascoli
abbiamo ricostruito il telescopio
neutrinico. In alto, la macchina in
sezione. Qui sopra, uno dei 72 elementi
del telescopio. Il neutrino, dopo aver
oltrepassato la montagna, incontra un
protone nella speciale macchina. Da
questo incontro (interazione nucleare)
nascono un‘elettrone positivo (e+)
che si disperde, e un neutrone (n).
Questo, a sua volta, incontra un
protone: da questo nasce un raggio
gamma che illumina i fotomoltiplicatori
del telescopio: solo cosi gli scienziati
hanno la certezza di trovarsi in

»presenza di un neutrino pr
dallo spazio.

Laboratorio del Monte Bianco

FOTOMOLTIPLICATORI

NEUTRONE

+
ELETTRONE
POSITIVO




A rﬁas'sivé (1 kton) Scinyiliation de'rét:to_r
“for neutrino astronomy @ LNGS is .
running since 1992 (16 Years of data)
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Sudbury Neutrino Observatory

1000 tonnes D,0

Support Structure
for 9500 PMTs,
60% coverage

12 m Diameter
Acrylic Vessel
1700 tonnes Inner
Shielding H,O

5300 tonnes Outer
Shield H,O

| Urylon Liner and
Radon Seal




The Borexino detector

The Detector = 300 t (100 fid) of liquid scintillator : PC+PPO (1.5 g/1)
Suspended inside a nylon sphere@=8.5m

Stainless steel sphere 13.7m ¢

The buffer zone = 1040 t of non scintillating
liquid: PC + DMP

External water tank 18mo
(1320 m3 PC)
Nylon outer vessel 11.0mo
Nylon inner vessel 8.5m ¢

Fiducial volume 6.0m ¢

All inside a SS sphere
@=13.7m

The shielding of the y from the rocks:
2m of ultrapure water

In a SS Water Tank
?=18m

Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
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Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Struttura del Sole

Caratteristica

Valore

Distanza

1.5-1011m

Raggio

7-10%8 m

Massa

2:1030 Kg

Densita

1.4-103kg/m3

Luminosita

3.8:10%° W

Temperatura effettiva

53800 K

Densita centrale

1.5-10°kg/m3

Pressione centrale

6:-1014 Pa

Temperatura centrale

1.3- 10" K




Blackbody curves

=12,000°C
T=10,000°C

T=8,000°C
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Piero Galeotti, University of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




Nelle stelle (e quindi anche nel Sole) avvengono
spontaneamente le reazioni di fusione
termonucleare che bruciano idrogeno
trasformandolo in elio, I'unico processo in grado
di spiegare la lunga esistenza delle stelle.

Due condizioni permettono di stimare le
condizioni interne delle stelle:

equilibrio idrostatico (legge di Stevino)

L [T

equazione di stato dei gas perfetti

L

Piero Galeotti,
University of Torino




Dalla Prima si ricava la GM(D _ 4 o
pressione al centro del i 2 ~"3™°P
Sole: Ro
-2 2 =2 5 o
fgcrcp Grdr =3 p G(Ry -r° =Pr) -PRy)

P(r=0)=PF.=

Dalla seconda si ricava la temperatura al centro del

Sole:
T,~1,5-100 K ~ 1 keV

un valore circa 100 volte inferiore
all'energia repulsiva elettrostatica tra
2 protoni alla distanza r ~ 10-14 m.

Piero Galeotti Astrofisica neutrinica




Equilibrio idrodinamico ed energetico

+ Sfera di gas autogravitante in simmetria sferica
» Si trascurano effetti centrifughi e magnetici

dP _ GM(r)p(r)

dr r*

M(r) = 4Jrfp(r')r2dr

L(r)=4x (e ) p(r)r’dr Sl
[ Grzi:ir\‘/ity

g(r) = produzione di energia

Piero Galeotti,
University of Torino




Tempi evolutivi solari

Il Sole deve avere un'eta almeno pari a quella della Terra
(4,5-10° anni) e non deve aver avuto variaziohi troppo grandi

di luminosita. Cio vuol dire che, nel complesso, deve aver
prodotto |'energia.

E=L1t=4-10°-45-10"-3.1-10" = 6-10% ]

corrispondente a ¢ ~ 3:10'3 J/kg. L 'ossidazione del carbonio
fornisce solo ¢ ~ 9-10° J/kg, mentre la contrazione
gravitazionale puo aver prodotto, in tutto |'energia:

Le reazioni di fusione di 4 G
H in He sono invece in E,=- f (7o p)(47 pdr)— =
grado di produrre ¢ ~ 2
6-101* J/kg e di garantire @ __(4@) Gf g 2 GMT
|"esistenza del Sole per R

P@‘J Ecﬁeo]fp Un/ ity of Torino Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008




4p —la +2e" +2v, + energia

Quanta energia viene liberata?

L'energia liberata € ~ 26 MeV
=4 x 10 12 Joule
=1 x 10 15 Calorie

I1 Sole libera questa energia 10°3° volte
al secondo

e ma ha 10°° atomi di H da bruciare

Piero Galeotti,
University of Torino




L'energia prodotta nelle R NGMLN
parti interne del Sole é: M. 4107

=10 W/kg =100 W/m’

I1 processo di fusione dell'idrogeno nelle stelle
avviene con emissione di y e v,.. Per definizione
il loro libero cammino medio é:

1 . .
~107 m per fotoni, x, = 1 ~10" m per neutrini

X =
! N,o; no

quindi, mentre i fotoni diffondono lentamente
verso la superficie del Sole, da cui vengono
emessi dopo un tempo di oltre 102 s (10° anni),
1 neutrini sfuggono immediatamente € sono
rivelabili a Terra in esperimenti sotterranei.

Piero Galeotti,
University of Torino




I1 flusso totale
di v, a terra é:

Il rate di eventi attesi
per nucleo bersaglio si
calcola con la relazione:

Per la rivelazione dei neutrini solari si usano
nuclei in cui avvengono i processi di cattura:
v, + A(Z,N) = A(Z+1,N-1) + e
ossia, a livello elementare, v, + n — p + €. 1l
primo nucleo utilizzato € stato il 37Cl che si
trasforma in 37A, in seguito é stato utilizzata

la reazione "'Ga — "1Ge.

Piero Galeotti, Cosmic Ray School, Arequipa, Peru, 2008
University of Torino
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M = 1.1 Solar Masses

Piero Galeotti,
University of Torino




Piero Galeotti,
University of Torino




MNeutrino energy (AMeV)

Piero Galeotti,
University of Torino




v +37Cl—>37A+e

I

1973 1985

§
|

Piero Galeotti,
University of Torino




La piccola sezione d'urto, in media o ~ 10-4¢ m?,
richiede l'uso di grandi masse di rivelatore.
Poiché il 37Cl e sensibile quasi solo ai neutrini di
alta energia prodotti dal decadimento del °B, il
cui flusso a Terra € ®(v,) ~ 6:10!9 m—=2s-1, il
numero di eventi attesi € R = ®(v,)o ~ 6:10-3¢ per
nucleo bersaglio.

Per avere valori R ~ 1, e” stata introdotta una
unita di misura speciale per calcolare o per
misurare il numero di catture di neutrini solari
nei diversi rivelatori, lo SNU, dove 1 SNU
equivale alla cattura di 1 v, s*! in un bersaglio
composto di 103° atomi.

Piero Galeotti,
University of Torino




v.,17"1Ga—>"1Ge+te

lllllllllllllllllllllllllllllll]llll

1992 1994 1996 1998 2000 2002 2004
Year

Piero Galeotti,
University of Torino




REAZIONE

PP
Pep
Be

B
EIN
150
17F

totale
misurato

Piero Galeotti,
University of Torino

catture (SNU)

7160

catture (SNU)

0,0

0,0

70,8

71,1

0,23

0,21

3,01

2,99

1,12

0,99

34,4

30,9

6,15

4,06

14,1

10,77

0,10

0,10

3,77

2,36

0,34

0,37

6,03

3,66

0,003

0,06

7,9

5,8

132

122,5

2,6+0,16+0,14

(Homestake)

70+8 (Gallex)
72+10 (Sage)




SuperKamiokande
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Piero Galeotti,
University of Torino




V Reactions in SNO

Neutrina Rsactions on Deuterium

Charged-Current
— .
. v.+d=p+p+e |||l -

. ' Py n Cherenkov electron
-Gives v, energy spectrum well @ Tl

-Weak direction sensitivity = 1-1/3cos(0) §| neutrino deuteron \ @
- v only. prolons

. Neutral-Current
Vx

, ®
-Measure total 88 v flux from the sun.

- Equal cross section for all v types neutrino deuteron

. - Elastic Scattering
L Jv, te = v, te

Vi

®
o
-Low Statistics ® ‘/ Cherenkov electron
- I ~onaitive ' -
Mainly sensitive to v, , some Wl e
-sensitivity to v, and v, neutrino
-Strong direction sensitivity




Total Rates: Standard Model vs. Experiment
Bahcall-Pinsonneault 2000

+0.20
1'0—0.16

0.48+0.02

6i0.23 0.35+0.0:
Z z
GALLEX
+
SuperkK GNO
Cl H,0

2H,0

Theory ™ 7Be mm P~P. P€p Experiments pgm
8 W CNO Uncertainties

Piero Galeotti,
University of Torino




Neutrino Flavor Composition of 2B Flux

Fluxes
(108 cm?2s)
Vel 1.76(11)
Vo 3.41(66)
5.09(64)
5.05

Piero Galeotti,
University of Torino
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Risultati di SNO

N_=13442%" & =521x10°cm™s"
N_=1339.6"7% @ =1.59x10°cm™s”
N _=170327 @ =221x10°cm™s"

Am® =7.1"79x107eV?, =32.5" "7

Piero Galeotti,
University of Torino




KamLAND detector

Calibration Device

LS Balloon
(diam. 13 m)

Liquid Scintillator,” '
(1 kton)

Containment

Vessel
(diam. 18 m

Multipliers

Quter Detector

Outer Detector
PMT '

l,lvv\'}v\wv.v v]

Piero Galeotti,
University of Torino




Reactor baseline

80 7 of expected v,
T from baselines 140-210 km

China West Asia

South Korea

 Ulchin ¢ [ Fukushima Daiichi
‘ L 5
4 b L W “\. Fukushima Daini
ogu

KamLAND

Intevnationsl Nuclesr Ssfety Center st ANL, Oct 2002 ol ! hﬂ_ﬂ | T |—|—u_..-.-.
I

200 300 400 500 600 700 800 900 1000
baseline [km]

III|III|IIIIIII|III|III|

~5x 106 v,/ cm? / sec
Few evts/day detected

Piero Galeotti,
University of Torino




Piero Galeotti,
University of Torino
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University of Torino

From Jan 2007

Y.

¥
Gpt s
T A
s ot? R

- -
o o
(5] w

[
o

Counts/ (10keV x day x 100 tons)
[
o

requipa, 3°°

Liquid scintillator

P ' N

— Fit: ¥*/NDF = 22.2/21
— 'Be: 49%7%12 cpd/100 tons
219Bi+CNO: 19%3%5 cpd/100 tons

-
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47 +7... cpd/100tons for 862 keV “Be solar v

Using LMA with: e
dm,,2=7.92-10 eV?2 S o
sin20,,=0.314

and BPS07(GS98) ) S

-
o

Neut|1'i(|)10 Energy [MeV]

Expected rate

BPS07 : High Z vs Low Z

(cpd/100 1) e [acsw Rty | 5]
No oscillation 75+ 4 pp  |597 [6.04 [08(03) | |

pep |14t |16 [1309 |

BPS07(6598) 49+ 4 E-m-mmmm“—
HighZ B [594 |a72  [101(63) |4.94(0.43)

N 293 |1903 |+2045(11) | + |

BPS07(AGS05) 44 + 4 0 [220 [1a7 [mwteen |+ |
LowZ Cosmi w582 [324 25015 | |
ow Neutrino fluxes can point out high/low Z model 59
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Evoluzione di stelle di grande massa

Evolvono piu rapidamente (t ~ M-2-2)
La pressione di radiazione ¢ dominante

Il nucleo non diventa mai degenere e |'elio si accende
in modo non esplosivo

Formazione di una struttura a shell con sequenza

li bruciamenti termonucleari
Xygen

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion.

g\ranoh Helium fusion.. ‘.ozt | W
10R, Carbon fusion-.,_‘_?/’?<

OxXygen fusion—_ji &
Neon fusion ,.
Magnesium 0SS
fusion =~ &><T
Silicon fusion” N~
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
) B A F & @
Spectral classification

University of Torino




Il nucleo raggiunge L e

Fusion Fission
o —>»

la composizione di Shilna
ferro e nichel 1//(
* temperatura di 1010 o ]

gradi, fotoni di alta 5 |

energia

Curva dell’'energia di

legame dei nucleoni
hei nuclei
D 20 40 €0 80 100 120 140 160 180 200 220 240

Non pOSSOV!O qver' Mass number. A
luogo ulteriori

trasformazioni 56 .
nucleari esotermiche  [di scle—=13 JHe+4n

Fotodisintegrazione
endotermica del Fe

Piero Galeotti,
University of Torino
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1604 (Kepler)
1572 (Ticho)
1181

1054 (Crab)
1006

Piero Galeotti,
University of Torino




Supernove di tipo II

-Condizioni fisiche
della presupernova

*Collasso gravitazionale del core di stelle
massive (1.3 Mg # 2.5 M) in sequito alla
fotodissiciazione dei nuclei di Ferro

‘Neutronizzazione e emissione di neutrini,
intrappolati nell'inviluppo

PR P
*Energia liberata:

% 10°3 erg ;. —
e'e” =V VvV,

Piero Galeotti,
University of Torino

T.~8x10°K p =~10"gem™




Collasso stellare

Il collasso stellare e inevitabile quando la massa del
core M. supera la massa di Chandrasekhar

M., =58Y'M,~144M,

M. aumenta per il bruciamento dei gusci intorno al
core, M, diminuisce perche diminuisce Y, in
sequito a processi di heutronizzazione, creazione e
annichilazione di coppie e fotodissociazione:

e +p—=n+v,, y+yee+e‘%ve+;e,
v+ °Fe—13*He+4n, y+'He—2p+2n

Piero Galeotti,
University of Torino
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Collapse (implosion)

Degenerate iron core:
p =107 gcm™3
T =100K

MFe =~ 1.5 Msun
RFe =~ 8000 km




Newborn Neutron Star

Neutrino
Cooling

Proto-Neutron Star
P = Ppyc = 3 %10 g cm™3
T = 30 MeV




Stella di neutroni neonata

raffredd.
neutrini

P = Ppyc = 3 %104 g cm™3
T = 30 MeV

Gravitational binding energy
Ep, =~ 3 x10°3 erg ~ 17% Mgy c2

emissione
99% Neutrini
1% Energy dell'eplosione
(di cui 1% in raggi cosmici)
0.01% luce, piu della Galassia stessa

Luminosita in neutrini

L, ~ 3x10°3 erg / 3 sec
= 3 X 1019 LSUN

durante l'esplosione, la luminosita e
superiore a quella dell'intero universo




Binding enerqgy emitted as
997% Neutrinos
of all flavors
17% Kinetic energy
0.017% Optical luminosity

M. =M, =576V, M
(4=

Qy Supery,
e +p—=n+v,

Q'a km 7
Q00 _km/ C]
N —, 8,

y+y —>e +e —v, +V,

v+ Fe—13"He+4n

explosion

Burrows, Nature, v403,
p727-733 (2000)

P erv oudieu )
University of Torino




Neutrini da collassi stellari

In un core stellare con M. ~ M, ci sono ~ 10°7
elettroni; quindi il numero massimo di neutrini
da neutronizzazione emessi € 10°7. Poiche la
loro energia media &€ ~ 10 MeV = 10-12 J, in
totale I'energia emessa in questa fase € circa

104> J, ossia ~ 102 M.-c?.

L'energia emessa in neutrini durante i processi
di annichilazione ee- € ~ 20-30 volte maggiore,
ossia ~3-10%¢ J. Per un collasso al centro della
Galassia (d~8.5 kpc) il flusso div, e a Terra é:

Piero Galeotti,
University of Torino




Spettro di
Fermi-Dirac

}Ed dE I<Tf>< X

O

1+e

<E>_ =

—dE
[

00

Piero Galeotti,
University of Torino




— e Nelirino
o antineutrino
| Ut neutring

350 400 450
time after bounce [ms]




The possibility to observe the neutrino burst
depends on background conditions

SR R =R Sources of background

a) muons
b) secondary particles generated by muons

(e, v, nand long-life isotopes)
c) the products of nuclear reactions and electromagnetic

interactions

Natural radioactivity E < 30 MeV, mainly E < 2.65 MeV

Deep underground location
Low radioactivity materials Background reduction
Anti-coincidence system

Coincidence of signals in several detectors

Piero Galeotti,
University of Torino




---

Energia totale in neutrini
(10°3 erg)

Energia media dei neutrini |- T SEEN{o
(MeV)

Durata temporale (s) 004 31 15

1. Formazione del core opaco ai neutrini
(neutrinosfera).

2. Accrescimento dell’inviluppo sul core.

3. Raffreddamento Kelvin della neonata stella di
neutroni calda.

Piero Galeotti,
University of Torino




KT E., t (s)
(MeV) | (MeV) | 0,01 O,1 1 10 > 25
5 0,15 2,55 9,3 24,4 35,3
3 10 0,08 1,33 4,8 12,7 18,3
15 0,02 0,39 1,4 3,7 5,4
20 0,00 0,07 0,3 0,7 1,0
5 0,23 4,0 14,5 38 55
4 10 0,17 3,0 10,9 29 41
15 0,09 1,6 5,7 15 22
20 0,04 0,6 2,2 5,9 8,5
5 0,31 5,3 19 51 73
5 10 0,27 4,6 16,7 44 64
15 0,19 3,2 11,7 31 45
20 0,11 1,8 6,6 17 25




em’]

Main interactions
in scintillator

-
[
T

Cross Section x10°# [
ey

Inverse (B decay:

Neutrino-elettron scattering:

Veur +€ Vo, +€

Neutral currents interactions:

— 12 — 12 ~*
Ve,u,r (ve,u,r )+ C — ve,u,r (Ve,y,r )+ C

Charged currents interactions: oW, +e) = 1074 cm?

MeV
- —44 E 2
ov,+n)=0WV.+p)=9-10 Y cm

Piero Galeotti, MeV
University of Torino 77
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840 scintillator counters,
1.5 m3 each, are inserted in
modules holding 8 counters
each.

The modules are grouped
and stacked together to
form three towers of 35
modules each.

The LVD detector

The scintillator of ach counter
(1.2 tons) is watched from the
top by 3 PMTs (15 cm diameter).

Piero Galeotti,
University of Torino
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Quasi-thermal (Fermi
-Dirac) neutrino energy
spectra from inner
layers of collapsing
star
(neutrinospheres).

o0
Q

]
o

1% 1% =V . ae
TRAERATH 2 X Uncertainties on values

Fermi—Dirac termal spectra of temperatures.

norm. spectra (a.u.)

Typically

[ [ | 4 PR R TR S T
20 30 40 50 50
neutrino energy (MeV)

Typical energy scale ~ 0-50 MeV

Piero Galeotti,
University of Torino




Number of events

v. Burst Detection in LVD

Keplero SN

.. Galactic .eeinter .......................

— 95% Galaxy

v, tagging through
detection of delayed y
from n capture at low
enerqgy threshold,
efficiency 607%.

v interactions in LVD

v+ p —n +et

Vi (Vx)+ € —v; (Vx)+ e

v+ 12C »12N + e

University of Torino

10°
Distance (Kpc)

| Vi (Vx) +12C — Vi(vx) + Y + 120

NC and CC interactions on
carbon nuclei: potentially
useful for v oscillation

studies. 21




LVD 10 years

High duty cycle (>99.5% since 2002)

92 93 94 95 9 97 98 99 00 01 02 03 92 /93 94 95 96 97 98 99 00 01 02 03

LVD Duty Cycle LVD Active Mass
Years Years

Fiducigl Active Mass (M~ 900 tons since Jun/2001)

University of Torino 82




How can the neutrino burst
be identified ?

Detection of a
burst of N pulses
in a short time
interval T

Ef] (E,)-0(E, )dE-M

4R2

Piero Galeotti,
University of Torino




After a HT pulse a
1 ms gate is opened
lowering thresholds
(E > 0.6 MeV) to
allow detection of v
from n-capture.

V)
<
o
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N
=
<
oy
=
Q)
Q
<
Q)
.0
o
| <
o
O

Trigger

1 ms gate

s e
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— background spectrum

— e’ expected spectrum (T, = 4 MeV)
from g inverse decay

LVD fiducial mass

o

10

U UUICcyU

University of Torino
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of events! In
a 10 s

burst, 10
events
expected
from
background.




Galaxy survey

==>

[D<20kpc]

SUPER KAMIOKANDE

riera Bzt Fate of Galactic Gravitational Stellar Collapses

Univer‘fDﬂ‘[@Oﬂq)C]

RUN Since: To: l;g;;gf g;:}; [':"oa::] PUBLISHED
RUN1 | Jun6th 92 | May 31st’93 | 285 | 60% | 310 | 23 ICRC 1993
RUN 2 | Aug 4t ‘93 | Mar11t°95 | 397 | 74% | 390 | 24t ICRC 1995
RUN 3 | Mar 11t ‘95 | Apr30th’97 | 627 | 90% | 400 | 25% ICRC 1997
RUN 4 | Apr30t ‘97 | Mar 15t ‘99 | 685 | 94% | 415 | 26t ICRC 1999
RUN 5 | Mar 16t ‘99 | Dec 11t 00 | 592 | 95% | 580 | 27t ICRC 2001
RUN 6 | Dec 12th ‘00 | Mar 24’03 | 821 | 98% | 842 | 28t ICRC 2003
RUN 7 | Mar 25’03 | Feb4th ‘05 | 666 |>99% | 881 | 29t ICRC 2005

Feb 5t ‘05 | May 31st ‘07 >99% 30th ICRC 2007

rate of Galactic Gravitational Stellar Collapses
< 0.18 event/year 90% c.l.

<2 .52 event/year 90% c.l.
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| Sk — 69°202

Mont Blanc

Kamioka,
IMB,
Baksan

Shelton

University of Torino

oh 2h52m

7h36m 9h22m




On line print of five pulses on 23 febbrury 1987 at 3 hr,
52 min i.t., detected at Mt. Blanc LSD experimenf

23 59 52.80/7 22 02 1987/CN 051" A 158/ SCR-0000240 KREL 012
kkx PDP-11 DATE/TIME WAS & 87/02723 00n00:07:24
Akk INEGF CLOCK DATE/TIME I8 2 23 00:00:00:29 ¢ 591 MSEC Ak SOLAR TI
CLOCK  ~- STOPF ‘ .

LSDMON 23-FEB-87 112:5 HIST.UPDATE AT EVENTA7GLY RUN 1328

23-FEB-87 283 UPDATE HIST, FILE 2 k&%

LSDHON 23-EEB-87 01:33:52 x4 HIST.UPDATE AT EVENT{861) RUN 1328

LEDMON ~-=~23-FEB-87 02112748 ; EMPTY/ERRORED EVENT 900 RUN 1328

LSDHMON 23~FEE-87-03:17:08 % HIST.UPLATE AT EVENT{9G2)RUN 1328

LSOMO2 - 23-FEB-87 03137147 &% UPDATE HIST. FILE 2 %Xk

LSDMO2 23=FEB=-B87-03:52 547 1 -4 BURST OF =4 -EVENTS -1t 141

3:52:42.696 23-:2-87 TIME = .904 SEC. EV.ATIESI = 0. EREG, IMNIT = .S23E-01 /DAY
BV 994 TANK 31 ADC 33 L.E.P. 0
EV- 995 TANK 14 ~ADC 37 L.E.P. O
EV 996 TANK 25 ADC 46 L.E.P." "1
EV 997 “TANK 35 ADC 32 L.E.P. O

SALSDMO2™ “-= 23-FEB=87-03:52:S56 1 b1 114 BUYRST-0F 4 EVENTS- 114144}

3:52:43.800 23~ 2-87 TINE = 3. 151-SEC; “EV.ATTIESI = Q.04 FREQ.IMIT 0.811E-02 /DAY
=BV~ 995 TANK 14  ADC 37 L.E.P. 0
EV -~ 996  TANK 25 “ADC 46 L.E.P.v 1
EV-- 9972 - TANK 35 -ADC~-32 L.E+Pv-- 0
EV -~ 998 TGNK 33 ~“ADC 40 L EiPy0 —
e 145355 - SCEVENTS i biibid
ulﬂﬂlﬂﬁﬂh&aﬁn&uun&uuuunul

3 22:43. 800 23~ -—87 TIKE 7 008 SEC. -EV.ATTESI = 0,08 FREG.IMIT.
EV- 994 ~TANK 31+ ADC~ 383

EV. 995. TANK 14 ADC - 37 L.E g :
EV 996 TANK 25 ADC 46 ; -
S

EV 997  TANK 3% -ADC- 32 P
EV 998 TANK 33 ADC - 40 : e
& DRI o B R A 4R ; IN— il
04 52 52.90/1 23 02 1987/CN- 052 A 158/ 8CK 0000100 KREL 0000
LSDMON == 23-FEB-87 04:53:22 A4 HIST. UPDATE 1 EVERT 1002 RUN 1020
LSDHO2 - == 23~FEE-87 05:28:53 Akx UFDATE HIST. EILE 2 XAk
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0. SAAVEDRA

Finally, if the collapse occurs within our Galaxy, a large ammount
of information on the dynamics of the collapsc and on the physical con-
ditions inside the pre-superncva core can be cbtained by observing not
only the 5; through reaetign (1), but also the » through the elastic

scattering reactiony + e -»y + e , which however produces a lower
number of interactions in the de%ector. The signature of the electron
neutrinos is given in LSD by pulses above the high energy threshold of
7 MeV, without any low energy delayed pulse. 1n this way, since » are
emitted as early as the neutronization stage I the collapse, thc)ini—
tial phases of the development of a collapsing star can be study.

4, Solar neutrinos

Since in our apparatus the local radioactivity background from the
surrounding rock has been reduced to very low counting rates, we are
hecking the possibility to dstect high energ:y solar neutrinos from the
B decay in the Sun, through the elastic scaltering reaction with the
electrons of our detector.

By using the present limit flux of solar neutrinos observed in the
Brookhaven detector, and taking into account that the energy threshold
in our apparatus can be set at 5 Mev, the number of detectable electrons

from solar neutrinos isa- 0.3/day.

5. Atmospheric neutrinos

At low energy range, 10£Fy<£700 MeV, no experimental information
is at present available for the atmospheric neutrino spectrum; also the
theoretical predictions are not well defined in this region, even if so
me calculations have been recently made for crergies > 200 MeV to stima
te the neutrino background in proton decay exp:riments in un?erground %
laboratories. However, new efforts are in progress, uaisscr7 , to pre-
dict the neutrino spectrum at low energies. X

With our LSD experiment we intend to dircctly measure the ¥ atmo
spheric neutrinos above an energy threshold of 210 MeV through chctio;
(1). By measuring inside the fiducial volume SD both the energy of

the contained e’ and the associate y-pulse fiom neutron capture, we'll

obtain a direct experimental measure of the % atmospheric spectrum,

with a very clear signature that makes such e¢veonts easily distinguisha-
ble from any other type of neutrino interacticis. At a threshold of 10
MeV, the total number of atmospheric neutrino interactions has been e~
stimated ta be of the order of a few tens per ccar.

requipa,



Hirata et al.
PR D 448 (1988)

Piero Galeotti,
University of Torino
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relative Kamiokande time

hour min sec  nhit  nomber duration  prob
s years| |

35 3367 58 | 11 | 124 | 121107
Jo  33.78 36

Jo  33.98 20

Jo  34.00 26

Jo 3418 a4

Jo 3021 53

Jo  35.40 00

Jo  35.59 ol

Jo 4289 21
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DETECTED NEUTRINO SIGNALS

Mont Blanc 5 pulses E>5MeV  UT 2:52:36.8 + 2 ms
Kamioka 11 8 7:35:35 + 1 min

IMB 8 25 7:35:41 + 5 ms

BST (2+5) * 10 2:52:34 and 7:36:06 (+ 2s-54s)

The main signal comes from electron antineutrinos:

v_p— ne* followed by e*e annihilation producing
2 v’s, detectable 1n scintillator but not in water.

The Mont Blanc signal (5.8 <E .. <7.8 MeV)
corresponds to 4.6 <E .. < 6.6 MeV 1n water, at the
limit to be detected in Kamioka.

Piero Galeotti,
University of Torino




Kamioka - Mont Blanc correlations

N;-N,

N, =2
T

AT
LSD At =10 ms

Piero Galeotti,
University of Torino
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Coincidences Mt. Blanc-Kamioka

N, = 191-91-2-0.5/7200 = 2.4
Ny = 9

/

S 6 7 8 910111213141516

S = N W LA U &N 9 &0 O

2

1 3 4

Coincidence window At = + 0.5 s
Mt. Blanc event time Bin width: 2 hours
1:45 - 3.45 U.T. Coincidence time: 34 hours
Kamioka time + 7 seconds

Piero Galeotti,

University of Torino
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Neutrino interactions in iron

v +5Fe = 56Co+e-

~~
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e from ref, 6

---------- 1, °Fe , e* *Mn
* from ref. 9

,p,e'n
o from ref. 8
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Neutrino energy (MeV)
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H=0200 m.w.e. | jguid Scintillator Detector (LSD)

/2 counters
6 m

|A
<

90 tons of C,H,, (n~9), 200 tons of Fe

Piero Galeotti,
University of Tori




CnHZn
Piero Galeotii, gtV 1.82MeV } Ey =1.72Me

University of T
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hour min sec  nhit | number  duration  prob
| S, years]

35  33.67 58 11 124 | 1.2110°

Jo  33.78 36

Jo  33.98 20
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February 23, 1987

|‘ m,= 12m

Geograv | 2:52:35,4

2:52:36,8
] 43,8

2:52:34
zl 4s 44

5

BUST 1 2:52:34
T s

Piero Galeotti,
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The Two-Stage Gravitational Collapse Model
[Imshennik V.S., Space Sci Rev, 74, 325-334 (1995)]
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