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Resumo

O Problema do Neutrino Solar, caracterizado por um déficit do fluxo destes neutrinos de-
tectado em experimentos terrestres em relagao as predicoes tedricas, completa 30 anos sem uma
explicacao definitiva. Mas o atual panorama experimental propicia que diversos mecanismos
envolvendo fisica nova para o neutrino fornecam uma solugao aceitavel ao Problema do Neu-
trino Solar. A proliferacao destas possiveis solucoes é devida em parte aos resultados negativos
obtidos por um detector em particular, o Super-Kamiokande, ao tentar confirmar esta fisica
nova através de andlises independentes do fluxo total de neutrinos. Estas analises de infor-
macoes independentes do fluxo foram propostas com o objetivo de distinguir entre as possiveis
solucoes para o Problema do Neutrino Solar. Um resultado positivo destas andlises indicaria
qual dessas varias solucgoes é a correta. Um resultado negativo, contudo, nao é suficiente para
descartar nenhuma delas. Apesar disso, estes resultados contribuiram para enriquecer o campo
de estudos do problema do neutrino solar, que se apresenta como uma janela para diversos

mecanismos envolvendo uma fisica além do modelo padrao.



Abstract

The Solar Neutrino Problem, which is a neutrino flux supression from the theoretical predic-
tions detected in terrestrial experiments, has completed 30 years old without a final explanation.
But the actual experimental data leaves us with a number of mechanisms involving new physics
in the neutrino sector that can produce acceptable solutions to the Solar Neutrino Problem.
The large amount of possible solutions is to some extent due to the negative results of the
Super-Kamiokande experiment in its flux-independent analysis. This analysis was first propo-
sed in order to discriminate between the possible solar neutrino problem solutions. A positive
result would point to a specific solution, but negative results would not be able to eliminate
any one. In spite of that, the SK results contributed to the solar neutrino physics field, which

presents itself as a window to physics beyond the standard model.



Introducao

A deteccao de neutrinos solares serviu como uma forte corroboracao dos modelos que des-
crevem a geracao de energia no Sol. Nestes modelos, a pressao gravitacional é equilibrada pela
energia liberada em fusoes nucleares, e estas, por sua vez, produzem neutrinos. Detectar estes
neutrinos nos leva entao a uma confirmacao direta da ocorréncia de fusoes nucleares no interior
do Sol. A deteccao dos neutrinos solares, no entanto, traz ainda outra vantagem. Como o
foton produzido no interior do Sol apresenta um livre caminho médio muito menor que o raio
do Sol, ele demora muitos anos para conseguir escapar de seu interior. Qualquer correlacao
entre as propriedades dos fotons que escapam do Sol e as caracteristicas do meio onde ele foi
produzido é perdida devido aos multiplos espalhamentos sofridos. O neutrino, em vez disso,
interage somente através da interacao fraca, saindo do Sol sem sofrer praticamente nenhuma
interferéncia com a matéria solar. Propriedades do interior do Sol podem entao ser investigadas
de modo mais eficiente por meio do estudo dos neutrinos solares.

O experimento pioneiro na detec¢ao de neutrinos solares é o experimento Homestake [1],
localizado em Dakota do Sul, Estados Unidos, que comecou a coletar dados em 1970 e segue
em funcionamento até os dias atuais. Apesar do experimento obter sucesso na deteccao dos
neutrinos provenientes do Sol, seus dados experimentais, desde as primeiras leituras, indicavam
que o fluxo de neutrinos que estava chegando ao detector era sensivelmente menor que o fluxo
estimado por modelos de producao de energia solar. Tal déficit foi denominado “o Proble-

ma do Neutrino Solar” (PNS). Além do experimento de Homestake, outros trés experimentos
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confirmaram este déficit, usando diferentes técnicas de deteccao e medindo faixas distintas do
espectro do fluxo de neutrinos.

Uma forma de resolver a discrepancia entre os dados e as predicoes de neutrinos solares con-
siste em modificar os parametros solares, na tentativa de reduzir o fluxo de neutrinos produzidos
no Sol, método denominado “solugoes astrofisicas ao PNS”. O actimulo de dados experimentais,
todavia, tanto em neutrinos solares quanto em medicoes de parametros do Sol fornecidas pela
heliosismologia, praticamente impede a modificacao destes parametros de modo a suprimir a
producao de neutrinos da forma observada nos experimentos terrestres.

Uma forma alternativa de resolver o PNS consiste em modificar as propriedades do neutrino
preditas pelo modelo padrao. Assumimos, neste caso, que a predicao do fluxo de neutrinos
solares esta correta, mas que algo acontece aos neutrinos entre o momento de producao e o
momento de deteccao devido a novas propriedades do neutrino. E esta a linha de pesquisa
adotada em nosso trabalho.

A partir do inicio da década de 90, o problema do neutrino solar ganhou em riqueza com
o inicio de funcionamento de trés novos detectores. O detector Gallex [2, 3], no laboratério de
Gran Sasso, Itélia, o detector Sage [4], localizado no Baksan Neutrino Laboratory, na Russia,
e o detector de Super-Kamiokande [5], uma continuagao do experimento Kamiokande, ambos
localizados em Kamioka, Japao. Os dois primeiros detectores, Gallex e Sage, foram propostos
no sentido de suprir uma necessidade criada pelos dados experimentais de Homestake: os
neutrinos produzidos na principal reacao nuclear no Sol, a fusao de dois prétons, responsaveis
por mais de 90% do fluxo de neutrinos solares, nao podiam ser detectados por Homestake
por possuirem uma energia abaixo do valor do limiar de energia deste experimento. Mudando
o nucleo alvo do experimento, estas novas propostas obtiveram éxito em baixar o limiar de
energia de deteccao, e com isso obter dados sobre o fluxo dos neutrinos de mais baixa energia.
Em comum, os experimentos de Gallex, Sage e Homestake téem o fato de fornecerem somente

uma leitura do fluxo total detectado, em periodos de leitura que variam de algumas semanas
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a pouco mais de um mes. O experimento de Super-Kamiokande, por sua vez, optou por
modificar a técnica de deteccao utilizada pelos demais experimentos, e possibilitou uma nova
forma de andlise do PNS. Além da taxa total de deteccao, este experimento pode fornecer
outros tipos de dados, como a assimetria entre o fluxo de neutrinos medido de dia e de noite,
ou a distorcao espectral em relacao as predicoes tedricas deste fluxo. Novas propriedades do
neutrino, que seriam responsaveis pelo déficit no fluxo observado, poderiam também causar tal
assimetria ou distor¢ao espectral, fornecendo uma indicacao independente da existéncia destas
novas propriedades.

O panorama experimental atual confirma com muita clareza o déficit de neutrinos solares em
relacao as predicoes tedricas, e indica claramente que tal déficit nao pode ser produzido por so-
lucoes astrofisicas. As novas formas de andlise de dados possibilitadas pelo Super-Kamiokande,
entretanto, nao conseguiram confirmar a hipétese de novas propriedades para o neutrino. Em
vez disso, excluiram grandes porcoes do espaco de parametros destas propriedades, que ape-
sar de produzirem uma boa solucao as taxas totais dos experimentos, produzem também uma
assimetria dia-noite forte demais, por exemplo.

Esta tese se divide da seguinte forma: no capitulo 1, caracterizamos o problema do neutrino
solar, com uma discussao sobre o modelo solar utilizado e suas predicoes ao fluxo de neutrinos
na secao 1.1. Na secao 1.2 apresentamos os detectores de neutrinos solares e seus resultados
experimentais. Na secao 1.3 apresentamos o método estatistico utilizado ao longo do trabalho,
e empregamos este método na caracterizacao numérica do problema do neutrino solar.

Em seguida, no capitulo 2, apresentamos as solugoes ao problema do neutrino solar tratadas
aqui. Na secao 2.1 apresentamos as solucoes via efeito MSW, e analisamos suas propriedades
e a qualidade do ajuste de suas predicoes aos dados experimentais. Na secao 2.2 repetimos o
mesmo calculo para outra das possiveis solucoes ao PNS, via interacoes nao padrao do neutrino.
Utilizamos estas duas solugoes ao problema do neutrino solar para ilustrar a situacao atual da

pesquisa em neutrinos solares, e para ilustrar como os dados atuais nao possibilitam a discri-
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minacao entre diferentes solucoes, ou mesmo entre diferentes espacos de parametros de uma
mesma solucao. Finalmente, na secao 2.3 analisamos uma terceira solucao ao PNS, via momen-
to magnético do neutrino nao nulo. Nesta andlise enfocamos o estudo de uma caracteristica
desta solucao que possibilitaria identificar nos dados experimentais uma forte evidéncia em seu
favor, que sao os reflexos de oscilagbes magneto-hidrodinamicas do plasma solar no fluxo dos
neutrinos solares.

No capitulo 3 apresentamos a conclusao da tese, com uma breve discussao das perspectivas
futuras da pesquisa em neutrinos solares. Destacamos a importancia dos futuros experimentos
na determinacao das propriedades do neutrino responsaveis pelo déficit observado do fluxo,

dado o atual quadro experimental.
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Capitulo 1

Caracterizando o Problema

1.1 Previsoes Teoricas

A cadeia principal de producao de energia das reacoes nucleares que ocorrem no Sol é a
fusao de Hidrogénio em nucleos de Hélio, onde neutrinos sao produzidos. As varias etapas

desta cadeia que produzem neutrinos estao esquematizadas abaixo:

p+p — *H+et+u, (1.1)
pre +p — ZH4uw, (1.2)
‘He+p — ‘*He+te' +u, (1.3)
"Be+e” — "Litu, (1.4)
8B — ®Be+e +u,. (1.5)

A queima de elementos mais pesados, como o Carbono, também ocorre no Sol, em regioces
mais centrais, e a uma taxa mais baixa que a da queima do Hidrogenio. A produc¢ao de neutrinos

ocorre nas seguinte reagoes:

BN — BC et +u, (1.6)
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YO — PN+et+u, (1.7)

YF = "O+e +u,. (1.8)

Denominaremos os neutrinos produzidos por diferentes processos de acordo com letras que
identifiquem a reacao na qual ele foi produzido. Por exemplo, chamaremos de neutrinos pp os
neutrinos produzidos na reacao (1.1), neutrinos B (ou neutrinos do Boro) aqueles produzidos
na reacao (1.5), e assim por diante. Vale ressaltar que quando nos referimos ao tipo de neu-
trino, muitas vezes estamos nos referindo a reacao que o produziu, e nao as suas propriedades
intrinsecas. Todos os neutrinos produzidos no interior do Sol sao neutrinos eletronicos de qui-
ralidade esquerda, e sdo considerados idénticos entre si (& excecao de sua energia) para todos
os fins praticos tratados aqui.

Adotaremos como modelo padrao solar o modelo de Bahcall et. al. [6, 7, 8, 9], do qual
extraimos os fluxos exatos de neutrinos produzidos em cada reacao. Apresentamos na tabela 1.1
os fluxos para esse modelo, juntamente com seus erros tedricos.

Este modelo fornece, além do fluxo total de neutrinos produzidos em cada reacao, o espectro
de producao de cada neutrino e a distribuicao do ponto de producao de cada reacao no interior
do Sol.

Na figura 1.1 apresentamos o espectro de producao para cada tipo de neutrino. Os neutrinos
mais abundantes para baixa energia sao os neutrinos pp, enquanto que para mais alta energia, os
neutrinos do ® B tornam-se preponderantes. Duas reacoes produzem neutrinos monoenergéticos,
que sao os neutrinos do “Be (1.4) e os neutrinos pep (1.2).

Na figura 1.2 apresentamos o fluxo integrado no ponto de producao para trés tipos de
neutrinos, normalizados ao valor total de cada fluxo. A reacao que contém elementos mais
pesados, como em (1.5), ocorre em zonas mais internas do Sol, onde a temperatura é maior, e
aquelas que contém elementos mais leves (1.1) ocorrem em camadas mais externas.

Os experimentos de deteccao nao podem relacionar o neutrino detectado com a reacao

que o originou, sendo sensiveis somente ao espectro integrado do fluxo de neutrinos. Porém,
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reagao | fluxo de neutrinos (x10'° cm™2s7! ) | erro (%)

p 5.95 +1
pep 1.40 x 102 +1.5
hep 9.3x 1077

"Be 4.77 x 1071 +10
8B 5.05 x 107 BT
N 5.48 x 102 i

O 4.80 x 102 T

F 5.63 x 10~* +25

Tabela 1.1: Fluxo de Neutrinos Solares predito em [9].

Na primeira coluna, temos a reagao

onde o neutrino foi produzido, na segunda, o fluxo produzido em cada reagao, e na terceira, o

erro tedrico.
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normalizado pelo raio solar, Rg,,.

como veremos a seguir, os mecanismos de conversao de neutrinos, responsaveis pelas solucoes
ao Problema do Neutrino Solar tratadas aqui, sao fortemente dependentes dos detalhes de
producao dos neutrinos, como o exato ponto de producao ou a abundancia de elementos pesados
no Sol, que por sua vez s6 podem ser fornecidos por modelos solares detalhados. Adotaremos
o modelo tedrico do Bahcall et. al. como o modelo padrao do Sol (“Standard Solar Model”,

SSM) em todo o nosso trabalho.
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1.2 Dados Experimentais

Os dados experimentais mais recentes de deteccao de neutrinos solares provém de quatro
experimentos. Faremos a seguir uma breve discussao destes experimentos, e dos resultados

experimentais obtidos.

Homestake

O primeiro experimento de deteccao de neutrinos solares a coletar dados foi o experimento
de Homestake [1]. Localizado na mina de Homestake, em Dakota do Sul, coleta dados de

neutrinos solares desde 1970, através do processo de decaimento beta inverso:
O, e)* Ar . (1.9)

Esta reacao apresenta um limiar de energia de £, = 0.814 MeV', e produz o nicleo instavel
de 3" Ar, que decai com uma vida média de 35 dias. A partir do decaimento deste niicleo se
faz a contagem do numero de eventos de decaimento beta inverso no detector. O valor do
limiar de energia deste experimento impede que os neutrinos solares mais abundantes, aqueles
produzidos na cadeia pp, sejam detectados por este mecanismo, uma vez que a energia maxima
destes neutrinos ¢ de ~ 0.5 MeV .

O experimento consiste em usar 380000 litros de CyC'l4, 0 que equivale a 615 toneladas de
material, armazenados em um tanque cilindrico, onde os 4tomos de 37 Ar criados no processo de
deteccao dos neutrinos sao extraidos em periodos de ~ 70 dias de coleta. A taxa total esperada
é obtida integrando-se o fluxo para cada tipo de neutrino pela secao de choque da reacao:

Rey=Y_ [ &i(E)xoa(E)dE, (1.10)
i=1,8 Y Eth
onde o indice 7 refere-se as diferentes reagoes solares que produzem neutrinos.
Para o modelo solar padrao, esperamos uma taxa de deteccao de ~ 1.5 atomos por dia, ou

759 SNU, onde 1 SNU (Solar Neutrino Unit) corresponde a 1073¢ capturas por segundo por
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atomo do alvo. A média da taxa de deteccao em todo o tempo de operacao de Homestake
estd bem abaixo deste valor, fornecendo Rey = (2.56 £ 023(stat.) £ 0.16(syst.)) SNU, o que
corresponde a ~ 34% do fluxo esperado.

Devido ao tempo transcorrido entre duas contagens sucessivas, qualquer variagao temporal
do fluxo de neutrinos com periodo menor do que ~ 70 dias nao pode ser sentida pelo detector.
Porém, variacoes temporais com um grande periodo podem ser analisadas. Por exemplo, con-
siderando que o experimento coleta dados a aproximadamente 30 anos, pode-se investigar uma
possivel correlacao de seus dados com o ciclo de manchas solares, que apresenta um periodo
completo de 22 anos. De fato, os dados de Homestake indicam uma anti-correlacao entre o
nimero de eventos detectados por dia e o nimero de manchas solares, que pode ser visto
em [1].

Além disso, como a deteccdo é feita através do decaimento beta do nicleo de 37 Ar produ-
zido, qualquer informacao sobre a energia do neutrino que originou tal nicleo nao pode ser

recuperada, impossibilitando uma andlise do espectro de deteccao.

Gallex e GNO

O detector Gallex estd localizado no laboratorio de Gran Sasso, na Italia, e coleta dados de
neutrinos solares desde maio de 1991. Como Homestake, este experimento detecta os neutrinos

via decaimento beta inverso, através do processo:
TGa(v,e)"Ge . (1.11)

O limiar em energia desta reacao é de E;, = 0.233 MeV, o que possibilita a medi¢ao dos
neutrinos pp, ao contrario de Homestake. A contagem do fluxo de neutrinos é feita por meio da
extracao dos dtomos de 'Ge, que tendo uma vida média de 11.43 dias, volta a decair através
da captura de um elétron. O detector consiste em 100 toneladas de Cloreto de Galio, o que

resulta em ~ 12 toneladas de "'Gla, e a taxa de deteccdo esperada pode ser calculada de forma
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andloga a (1.10):
Rea= Y | ¢i(E)x 0c4(E,)dE . (1.12)

i=1,87 Etn

A taxa total de deteccao esperada pelo modelo padrao é de ~ 1 evento a cada 5 dias, ou
127.9 SNU, e a extracao dos dtomos de "'Ge é feita mensalmente. Gallex obteve uma taxa de
deteccio média de 77.5 + 6.2 /73 SNU [2], o que corresponde a 61% da taxa esperada.

Podem ser feitas analises temporais do fluxo, buscando periodos de flutuagoes maiores que
1 més, que é o tempo aproximado entre cada leitura. Tal andlise foi realizada pela prépria co-
laboracao experimental, buscando reproduzir a anti-correlacao dos sinais com manchas solares,
mas nenhuma indicacao de tal correlagao foi encontrada. Por utilizar o mesmo mecanismo de
deteccao de Homestake, o decaimento beta inverso, nenhuma andlise espectral é possivel.

O experimento de Gallex foi finalizado em 23 de janeiro de 1997, e substituido pelo experi-
mento de GNO (Gallex Neutrino Observatory), que comegou a coletar dados em abril de 1998,
e segue em atividade até os dias atuais. Utilizando o mesmo método de detecgao utilizado em
Gallex, os resultados experimentais do GNO permanecem compativeis com os de Gallex, ao
fornecer uma taxa de deteccao de 65.8 7105 SNU [3]. O taxa de deteccdo obtida combinando-se

este resultado com o de Gallex, fornece 74.1 tg;g SNU, valor que usaremos nas nossas analises

estatisticas.

Sage

O experimento de SAGE (Russian-American Gallium Solar Neutrino Experiment) utiliza
a mesma reacao que Gallex e GNO para a deteccao dos neutrinos. Localizado no Baksan
Neutrino Observatory, Riissia, este experimento foi inicialmente formado por ~ 30 toneladas
de " Ga, quantidade que foi aumentada em medicoes subsequentes para ~ 50 toneladas. A
medicao do fluxo de neutrinos é realizada pela observacao do decaimento do dtomo de "*Ga,

em extragoes com periodo de 1 — 1.5 meses. A taxa de deteccao observada em 70 extracoes,
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efetuadas entre janeiro de 1990 e outubro de 1999, é de 75.47 % (stat.) ™35 (syst.) SNU. Como

em Gallex e GNO, os dados de Sage sao compativeis com um fluxo constante de neutrinos.

SK

O experimento de Kamiokande foi o primeiro experimento capaz de detectar o neutrino
solar por um processo em tempo real. Para tanto, utilizou o espalhamento eldstico do neutrino
com o elétron:

v+e —v+e |, (1.13)

onde o elétron espalhado é detectado por meio da radiacao Cherenkov produzida. Baseado
na mesma técnica de deteccao, o experimento de Super-Kamiokande foi construido como uma
ampliacao de Kamiokande, utilizando um tanque cilindrico de 39 m de diametro e 42 m de
altura, contendo 50000 toneladas de dgua ultra-pura, o que corresponde a 22500 toneladas de
volume fiducial. A luz Cherenkov produzida é detectada por foto-multiplicadoras que revestem
completamente o cilindro pelo seu interior, o que permite medir o exato momento em que o
neutrino é detectado, além de possibilitar a medicao da energia cinética do elétron espalhado.

A taxa total de neutrinos que se espera medir em SK pode ser obtida integrando-se a secao

de choque de espalhamento do neutrino com életrons multiplicado pelo fluxo de neutrinos:

Rsx =Y [ &i(E) x osx(E,)dE | (1.14)
i=1,8 7 Etn
onde
20MeV E.T
oo (Ey) = / [ / %R(T,T’)dT ar . (1.15)
Tmin'.

Introduz-se aqui uma funcao de correlagdo R(T,T") entre a energia cinética do elétron espalhado
medida por SK (7”) e a real (T'). A integral em 7" é realizada a partir do limiar de energia
Tmin' de SK, a partir do qual é possivel eliminar com eficiéncia o ruido de fundo. A taxa total
esperada de deteccao de neutrinos para as previsoes do modelo solar padrao é de ~ 30 eventos

por dia.
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O experimento de SK comecou a coletar dados em 31 de maio de 1996, com um valor de
Tmin' = 6.5 MeV, e em maio de 1997 este limiar foi abaixado para Tmin’ = 5.0 MeV. Os dados
publicados até aqui foram coletados até o dia 06 de outubro de 2000, totalizando 1258 dias de
coleta. A taxa de detecgao observada neste periodo é de (0.451i0.005(stat.)ﬂ:%2(syst.)) X Rssm,

onde R, é a predicao tedrica baseada no modelo solar padrao.

Informacgoes Independentes do Fluxo

Por ser um detector de tempo real, SK pode realizar analises que detectores que utilizam o
decaimento beta inverso nao podem. Por exemplo, alguns mecanismos de oscilagao de neutrino
prevéem uma interacao do neutrinos solar com a matéria terrestre se este neutrino chega ao
detector durante a noite. Possiveis efeitos desta interacao podem ser estudados analisando a
dependéncia do fluxo de neutrinos com o angulo zenital de chegada do neutrino, contado a
partir da dire¢ao que liga o detector ao centro da Terra (um neutrino que cruza o centro da
Terra chega portanto com um angulo zenital 8, = 0). SK apresenta os dados separados em
seis faixas do angulo zenital para os neutrinos que chegam ao detector durante a noite, e cinco
faixas para aqueles chegando durante o dia. Estas faixas foram divididas de tal forma que cada
faixa tenha a mesma exposicao temporal durante o ano. Na tabela 1.2 reproduzimos tais dados,
apresentados em [5].

Outra forma possivel de se dividir os dados de SK refere-se a energia do elétron espalha-
do. Como esta energia apresenta uma correlagdo com a energia do neutrino inicial, possiveis
distorcoes no fluxo de neutrinos poderiam se refletir no espectro de deteccao desse elétron. Na
tabela 1.3 reproduzimos os dados de SK apresentados em funcao da faixa de energia do elétron
espalhado, também originariamente apresentados em [5].

Uma tultima forma de apresentacao disponibilizada por SK divide os dados em faixas de
energia e angulo zenital, de modo a nao haver sobreposicao entre diferentes dados. Para tanto,

é necessario diminuir o nimero de faixas na energia, para que os erros estatisticos derivados
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Dia-Noite angulo zenital Data/SSM | ¢;

DIA ~1<cosf, <0 | 044370007 | ——

MANT1 0 <cosf, <0.16 | 0.47575:020 | +1.30%
MAN2 | 0.16 < cosf, < 0.33 | 0.47670:018 | +130
MAN3 | 0.33 < cosf, < 0.50 | 0.44513016 | +1-307
MAN4 | 0.50 < cosf, < 0.67 | 0.47670:016 | +130
MAN5 | 0.67 < cosf, < 0.84 | 0.44770017 | +1307

NUCLEO | 0.84 <cosf, <1 | 0.43870:019 | +1.30¢

Tabela 1.2: Resultados de SK divididos por faixa do angulo zenital (2% coluna), normalizados

a previsao tedrica sem oscilagao. Erros sistematicos sao apresentados na 4% coluna.

do pouco nimero de dados em cada faixa nao inviabilize qualquer andlise. Os dados de SK

divididos desta forma podem ser encontrados em [5].

1.3 Distorgcao Espectral do Fluxo

Pelas taxas totais de deteccao de cada experimento fica claro que existe um forte déficit
no fluxo esperado pelas predicoes tedricas, além dos erros experimentais de cada experimento.
Este déficit conjunto de todos os dados experimentais caracteriza o Problema do Neutrino
Solar. Para ilustrarmos melhor a natureza deste problema, vamos analisar com um pouco mais
de detalhe o que representa a supressao observada em cada experimento.

Na tabela 1.4 apresentamos a contribuicao a taxa total de deteccao de cada tipo de neutrino,
calculado a partir da expressao 1.10:

Rij = : ¢i(E) x 0;(E,)dE (1.16)
th

onde o indice j refere-se ao experimento considerado e ¢ refere-se ao tipo de neutrino. Podemos
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Energia Data/SSM icor. | Oiuncor.
(MeV) | COMPLETO | DIA NOITE

5.0-5.5 | 0.4367001% | 0.43870002 | 0.434100%% | 2% | T29%
5.5-6.0 | 0.4381392% | 0.42870:03% | 0.44610034 | 0200 | *t1Tog
6.0-6.5 | 0.43570015 | 0.42670057 | 0.44470-057 | 0395 | 3%
6.5-7.0 | 0.438%0915 1 0.43170:021 | 0,444 70021 | +0800 ) +laog
7.0-7.5 | 0.4631912 | 0.46270:05 | 0.46413022 | T05% | 1%
7.5-8.0 | 0.4831301% | 0.49410:053 | 0.47210:0% | 1% | T1i%
8.0-8.5 | 0.4651001T | 0.45270:05 | 04770058 | F15% | 1%
8.5-9.0 | 0.438%9017 | 0.40270051 | 047370050 | T1I% | T1i%
0.0-9.5 | 0.45070018 | 0.45410028 | 446+0025 | 42107 | +130f
9.5-10.0 | 0.4557001 | 0.44970927 | 0.46070037 | T25% | F14%
10.0-10.5 | 0.44279020 1 0.43070050 | 045470029 | T39% | T13%
10.5-11.0 | 0.40770922 | 0.3861 0050 | 0.426%09% | *33% | *13%
11.0-11.5 | 0.45570926 1 0.43970:036 | 0.47075:937 | #3996 | *1-3%
11.5-12.0 | 0.423709%8 | 0.45570012 | 0.394109%8 | *15% | *13%
12.0-12.5 | 0.422700%% 1 0.38970042 | 045570010 | T3% | T13%
12.5-13.0 | 0.48159011 | 0.51450081 | 045159938 | £24% | 1%
13.0-13.5 | 0.4315397 | 0.468700% | 0.397H0:558 | #8505 | 3%
13.5-14.0 | 0.603%00%2 | 0.551%0005 | 0.653% 0001 | T20% | 1%
14.0-20.0 | 0.49370:045 | 0.43070087 | 0.5597007 | 6% % | 1%

Tabela 1.3: Dados de SK divididos em faixas de energia do elétron espalhado (22 coluna). Sao
apresentados também os dados divididos da mesma forma mas coletados durante o dia (3% co-
luna) e durante a noite (4% coluna). Erros sistemdticos correlacionados em 1o sao apresentados

na 5% coluna e erros sistematicos nao correlacionados na 6% coluna.
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ver pela tabela 1.4 que o experimento de SK praticamente s6 é sensivel ao neutrino do Boro,
enquanto Homestake tem contribuicoes majoritarias dos neutrinos do Boro e do Berilio, além de
pequenas contribui¢oes dos neutrinos da cadeia CNO e pep. Os experimentos de Gallex/GNO
e Sage, além destas contribuicoes, sao sensiveis também aos neutrinos pp.

Podemos relacionar a taxa total de contribuicao de cada experimento como um sistema
de trés equacoes lineares, onde cada equacao refere-se a uma técnica experimental, e no qual
incluimos uma supressao para cada tipo de neutrino. Destacando as trés principais contribuicoes
para as taxas de deteccao dos experimentos considerados, ou seja, os neutrinos pp, os neutrinos
do Berilio e os neutrinos do Boro, podemos variar todas as demais contribuicoes entre 0 e 1.

Desta forma, podemos escrever:

69.7R(pp) + 34.2R(Be) + 12.1R(B) = [63.1; 75.0] (1.17)
1.15R(Be) + 5.76R(B) = [1.88; 2.50] (1.18)
R(B) = 0451, (1.19)

onde R(pp) (R(Be),R(B)) é a taxa de supressao para os neutrinos do pp (Be, B). Nao foram
considerados os erros experimentais dos experimentos, e o intervalo do lado direito da equacao
refere-se a variacao das taxas de supressao dos demais neutrinos entre 0 e 1. Substituindo (1.19)
em (1.18), temos:

R(Be) = [—0.62; —0.003] . (1.20)

Tal fato indica que a taxa de supressao nao deve ser igual para os diferentes tipos de
neutrinos, sendo que os neutrinos do Berilio devem ser completamente suprimidos para com-
patibilizarmos os experimentos de Homestake e SK. Substituindo R(Be) = 0.0 (ndo ha sentido

falarmos em um fluxo negativo) em (1.17), temos:
R(pp) = [0.827; 0.998] , (1.21)

ou seja, a supressao dos neutrinos do Boro deve ser muito pequena. Incluindo os erros em 1o
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fonte | Ga (SNU) | Homestake (SNU) | SK
pp 69.7 0.00 0.0
pep 2.8 0.22 0.0
hep 0.1 0.04 0.001
Be 34.2 1.15 0.0
B 12.1 5.76 0.999
N 3.4 0.09 0.0
O 5.0 0.33 0.0
F 0.1 0.00 0.0
total 127.9 7.59 1.0

Tabela 1.4: Predicoes das taxas de deteccao nos experimentos considerados utilizando o modelo

solar de Bahcall et.al.

nesta estimativa, temos:

R(pp) = [0.728; 1.028]
R(Be) = [0.0;0.142]
R(B) = [0.446; 0.456] . (1.22)

Desta analise podemos concluir que os dados sugerem uma dependéncia energética no déficit
de neutrinos. Os dados sugerem uma supressao mais forte para os neutrinos de energia inter-
medidria, em particular, os neutrinos do Berilio, uma supressao média para os neutrinos de alta
energia (Boro) e pouca supressao para os neutrinos de mais baixa energia (pp).

Como veremos a seguir, muitas solucoes ao PNS envolvem conversao de sabor dos neutrinos,
que sao criados como neutrinos eletronicos, e chegam aos detectores como neutrinos muonicos
ou tauonicos. Os experimentos de Homestake e Gallex nao sao sensiveis a esses outros sabores,

mas em SK esses neutrinos podem produzir eventos que nao podem ser distinguidos dos eventos
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gerados por neutrinos eletronicos. A secao de choque para neutrinos muonicos ou tauonicos
é cerca de 15% da secao de choque para neutrinos eletréonicos. Supondo que um mecanismo
deste tipo esteja em acao no déficit dos neutrinos solares, podemos incluir esta correcao nas

estimativas de déficit do fluxo realizadas acima, obtendo:

R(pp) = [0.593; 1.0]
R(Be) = [0.0;0.503]
R(B) = [0.344;0.352] , (1.23)

o que ainda sugere uma dependéncia energética neste déficit, embora os neutrinos de ener-
gia intermediaria nao devam necessariamente ser tao fortemente suprimidos, como calculado

anteriormente.
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1.4 Método Estatistico

O método estatistico utilizado envolve andlises de x?, onde as correlacoes entre os diferentes
dados experimentais e predicoes tedricas para cada experimento sao incluidos nas matrizes de

erro utilizadas.

Taxas totais

Para calcular o x? referente apenas as taxas totais de deteccao fornecidas pelos experimentos
de Homestake, Sage, Gallex/GNO e Super-Kamiokande, seguimos a formulagao apresentada
em [10], atualizada em [11]. Nesta formulacao, a correlagao entre os erros tedricos dos quatro
experimentos provém dos erros tedricos nos fluxos preditos pelo modelo solar padrao, que
fornecem uma contribuicao puramente astrofisica, e do erro nas secoes de choque parciais de
cada experimento relativo a cada fonte de neutrinos.

A taxa total de deteccao em cada experimento é escrita da forma:

Rz' — Z Ri,a — Z Uz',a¢a ) (124)

a=1,8 a=1,8
onde ¢, ¢é o fluxo de cada um dos oito tipos de neutrinos criados nas reacoes solares, e:

bmat 5 (B, X ¢o(E,)dE

__ JEth
Oja =

| i 0u(E,)E

Eth

(1.25)

é a secao de choque efetiva para cada experimento 7 e fonte de neutrinos a. Podemos escrever

a incerteza em R; na forma:

OR; OR;
0Ri =) (%5% +5—00ia) (1.26)
a=1,8 a 1,a

onde d¢, é a incerteza nos fluxos de neutrinos do tipo a, e se refere portanto as incertezas

astrofisicas nas reacoes de producao dos neutrinos solares, e do;, é a incerteza na secao de
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choque efetiva escrita na forma (1.25), e se refere as incertezas no processo de detec¢do nos
experimentos terrestres.
A contribuicao proveniente dos erros nas segoes de choque de cada experimento (segundo

termo em (1.26)) dé-se através de uma matriz diagonal, ou seja, sem correlagao, da forma:

0es(i,5) =iy Y Ria(0lnCoy)” (1.27)

a=1,8
onde 0(InC'(a,i)) é a incerteza relativa da se¢ao de choque efetiva para cada tipo de neutrino,
e o parametro a refere-se ao tipo de neutrino.
A matriz de erro referente a primeira destas contribuicoes nao é diagonal, devido a erros
sistematicos nos parametros solares. O tratamento utilizado para calcular tal matriz segue o

procedimento realizado em [10], o que resulta em:

op(i.0) =Y RiaRja Y raoiy(0InXy)? . (1.28)
a,b

k=1,11

Os indices 7 e j referem-se aos quatro diferentes experimentos de deteccao que estamos tratando,
os indices a e b referem-se as oito diferentes reacoes que produzem neutrinos, e o indice k refere-
se aos parametros solares dos quais depende o cdlculo do fluxo predito de neutrinos. (6/nX})? é
0 erro nos parametros solares Xy, e ayg, = 0ln ¢,/0ln X, é responsavel pela propagacao destes
erros para o fluxo de neutrinos ¢,.

Somando os erros experimentais de cada medida aos erros tedricos expostos acima, temos

para a matriz de erros final:

0%(i,) = (0ea (i) e (§) + 0¢:5 (1, 1))dij + 0ap (i, 7) - (1.29)
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Tomando os valores do modelo padrao normalizados a 1, temos:

0.00090 0.00046 0.00149 0.00169

, 0.00046 0.00090 0.00149 0.00169

o2 — , (1.30)
0.00149 0.00149 0.00591 0.00675

0.00169 0.00169 0.00675 0.00804

onde o2, denota a soma da parte teérica da matriz de erro, representada pelo segundo e terceiro

termo em 1.29. Para a contribuicao dos erros experimentais, temos:

0.092 0 0 0
, 0 0103 0 0
o, = . (1.31)
0 0 00898 0
0 0 0 0.0344

Finalmente, temos para 0 X7,,qs:

Ninzas = D (Bin(i) = Rea(1))(Rin(j) = Rea ()0 (i, )] " - (1.32)
ij=1,4

Substituindo os valores obtidos pelo modelo padréio solar, temos x?,... = 67.5, 0 que para
quatro graus de liberdade (quatro dados experimentais), estd excluido com uma probabilidade
maior que 1 — 1072, Como exercicio, podemos suprimir todas as predicoes teéricas por um
mesmo fator, independente da energia ou do tipo de neutrino. Obtemos assim um x?,,.. = 20.0
para trés graus de liberdade (4 dados experimentais - 1 constante de normalizagao), com uma

constante de normalizacao f = 0.5476, o que esta excluido com um nivel de confianca maior

que 99.98%.

Dependéncia Zenital

Para analisar estatisticamente a dependéncia zenital, utilizamos o seguinte y?:
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-y <athh(z‘) - Rw(z‘)>2 | (1.33)

i=1,4 Oea(i)
e com isso, desprezamos qualquer correlacao entre os diferentes angulos zenitais. O parame-
tro a, foi introduzido para garantir que apenas a informacao sobre a dependéncia zenital seja
incluida. Para o modelo padrao, no qual nao é esperada nenhuma dependéncia zenital, temos

X% = 4.01 para az = 0.422, o que é aceitdvel com um nivel de confianca de 68%.

Distorcao espectral

Quando SK separa os dados em diferentes faixas no espectro do elétron espalhado, corre-
lacoes podem surgir devido tanto a erros sistematicos do detector quanto a erros na predicao
tedrica do espectro de producao do neutrino do Boro. Portanto, ao contrario do que ocorre
com a distor¢ao zenital, a matriz de erro nao sera diagonal, e o x? toma a forma:

Xop = D (agpRin(i) = Rep(i)) (aspRin () — Rea()) (05 (i, 7)) " - (1.34)
i,j=1,19
O parametro ag,, como para o caso do espectro, foi introduzido para garantir que apenas a
informagao sobre a distorgao espectral seja incluida, e a matriz de correlacdo o, (i, j) é forne-
cida pelo experimento de SK. Para o modelo padrao, onde nao é esperada nenhuma distorcao
espectral, temos x% = 18.8 para ay = 0.446, o que é aceitdvel com um nivel de confianga de
41%.

Super-Kamiokande também apresenta seus dados relativos ao espectro em duas regioes do
angulo zenital: o dia e a noite. Solucgoes que prevéem tanto uma distorcao espectral quanto
uma assimetria entre as taxas de deteccao medidas durante o dia e durante a noite podem ser
testadas com esta forma de divisdo. O x? que usamos aqui é similar ao anterior, mas agora
com 2 x 19 = 38 dados:

o= D (@ Fn) = R (0 Bni) = Res ) G0V (135)

i,j=1,38
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Para o modelo padrao, sem assimetria dia/noite e sem distor¢ao espectral, obtemos um Xgpdn = 32.4,

o que é compativel com os dados experimentais com uma confianca de 68%.

Analise Combinada

Uma andlise combinada e global pode ser feita, incluindo todas as informacoes fornecidas
pelos dados experimentais, taxas totais e informacoes independentes do fluxo. Em andélises
anteriores [12] isto era feito simplesmente somando-se os x? proveniente das diferentes con-
tribuicoes: taxas totais, dependéncia zenital e distorcao espectral. Porém, tal procedimento
ignora possiveis correlagoes entre estas informagoes.

Um tratamento mais rigoroso, portanto, deve levar tais correlagoes em consideragao, mas
para isso é necessario dividir os dados experimentais de tal forma que nao haja uma sobrepo-
sicao. Tal tratamento tornou-se possivel com os ltimos dados disponibilizados por SK, nos
quais o espectro foi dividido em faixas maiores (8 faixas, em vez das 19 faixas originais), e cada
uma destas faixas é dividida também no angulo zenital. Sao fornecidos também os erros cor-
relacionados e nao correlacionados para cada dado, e portanto podemos calcular um y? global,
que incorpora toda a informacao independente do fluxo, da forma:

XGi= > Y (@piRu(i) = Rea(i)) (iR (j) = Rea(5))logili )71 (1.36)

i=1,8i=1,7
Para o modelo padrao, temos um X}i = 37.7 para ay; = 0.446, o que é compativel com os
dados experimentais com um nivel de confianca de 70%.
Para um y? completo, somaremos este x? & contribuicdo do y? calculado para as taxas

totais. Temos entao:
XZZ = X?axas + X?‘z . (137)

Repetindo o mesmo exercicio realizado com o x%,,,,, podemos testar qual a qualidade de

um ajuste aos dados experimentais quando assumimos uma supressao independente da energia.
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Neste caso, temos o ponto de melhor ajuste para uma constante de normalizacao f = 0.448,
fornecendo um x2,,.. = 61.9, o que para 47 graus de liberdade (44 dados independentes do
fluxo + 4 taxas totais - 1 parAmetro de normalizagao), é uma solugao com 7.1% de confianca.

Definimos aqui o método estatistico que utilizaremos no restante deste trabalho. Seguindo
este método, a unica informacao nao compativel com as predicoes do modelo padrao sao as
taxas totais de detecao dos quatro experimentos considerados em conjunto. Por ora, todas as
informagoes independentes do fluxo fornecidas por SK permanecem compativeis com o modelo
padrao com um bom grau de confianca. Além disso, quando fazemos um tratamento global,
com uma supressao constante de todo o espectro do fluxo de neutrinos, obtemos uma solucao
com baixo nivel de confianca. Este quadro traz consigo uma contradicao, uma vez que, embora
o problema dos neutrinos solares esteja bem estabelecido pelos resultados experimentais rela-
tivos as taxas totais de deteccao, tentativas de reafirmar tal déficit por meio de informagoes
complementares, como distorcao espectral ou dependéncia zenital, deram resultados negativos.

Tal contradicao se refletird nas andlises das solugoes ao PNS que faremos a seguir.
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Capitulo 2

Solucoes ao PNS

2.1 MSW

A mais aceita das solugbes ao PNS é a solugao via efeito MSW [13]. Nesta solucdo, a
conversao de sabor do neutrino ocorre por meio da interagao do neutrino com a matéria solar.
Possiveis conversoes de sabor do neutrino eletronico ocorrem devido a mistura entre auto-

estados fisicos e auto-estados de interacao, relacionados pela seguinte matriz de mistura:

Ve cosB, send, 2

- (2.1)

Vg —senb, cosb, Uy

onde v, corresponde a um neutrino ativo nao eletronico.

Neste mecanismo, a matriz de evolucao dos neutrinos no auto-estado de interacao se escreve

da forma:
m?2 m?
s v ZGrN,(r) — 87 0520, i sen20, Ve (2.2)
dr\ Am? en2p, —RGRN(r) + fpcos20,) ) \ v
onde

e Am? é a diferenca do quadrado das massas dos auto-valores fisicos.
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e (Gr é a constante de Fermi.
e N, é a densidade de elétrons.

e 0, é o angulo de mistura no vacuo.

Os termos nao diagonais na matriz de evolucao sao os responsaveis por qualquer conversao
de sabor durante a evolugao dos neutrinos. Se tivermos portanto um elemento nao diagonal da
mesma ordem dos elementos diagonais da matriz de evolugao, poderemos esperar uma conversao
apreciavel do sabor do neutrino durante sua evolucao. Em particular, caso o termo diagonal se
anule, esperamos que haja uma forte conversao de sabor do neutrino. Chamamos este ponto

de “ponto de ressonancia” na conversao do neutrino, denotado por r,.s, e determinado por:

V2 Am?
TGFNe(rres) — AE

cos20, . (2.3)

Podemos escrever a equacao de evolucao do neutrino nos auto-estados fisicos. Nesta base,
esperamos uma matriz de evolugao diagonal para uma evolucao adiabatica, onde a probabilida-
de de mudanca de auto-estado fisico é nula. Porém, devido a possiveis variacoes na densidade
do meio onde o neutrino se propaga, termos nao diagonais podem surgir nesta matriz, pos-
sibilitando transicoes entre auto-estados fisicos durante a evolucao do neutrino. A matriz de

evolucao nesta nova base tem a forma:

d v H? + H? 90 v
1 _ 11 12 i e , (2.4)

71—
dt : df), 2 2

onde Hy; = ?GFNQ(T) — ﬁ—";cos%v e Hy = ﬁ—’}’;zsen%u sao os termos (1,1) e (1,2) em (2.2),
e #,, é o angulo de mistura na matéria. Tal angulo pode ser calculado pela relacao:

Am? [AE sen 20,
(v2/2GpN, — Am2/4AFE cos 26,)?

tg(260,,) = (2.5)

Qualquer conversao de auto-estado de massa ocorrerd se os termos nao diagonais forem

da mesma ordem ou maiores que os termos diagonais. Como em uma transicao adiabatica
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nao esperamos nenhuma transi¢ao entre auto-estados de massa, podemos a partir da eq. (2.4)
definir um parametro de adiabaticidade, comparando os termos nao diagonais com os termos
diagonais da matriz de evolucao. Usamos a definicao usual para o parametro de adiabaticidade,

dado pela seguinte expressao:

db,,/dt
VT R TN
2(H7 + Hp)
57 3/2
2 ’V Am? 2 Am? V2 -|
B 2 20, — ——GpN, L@
?GFde;pﬁ—rgsen%v L< 15 sen HU) + ( 15 cos 20, 5 GpN,(r) J (2.6)

Se v >> 1 em todos os pontos da evolugao de neutrino, entao teremos uma transi¢cao adiabatica.
Se v < 1 em algum ponto da evolugao, entao neste ponto pode haver conversao de auto-estado de
massa, o que caracteriza uma transicao nao adiabatica. No célculo analitico da probabilidade
de sobrevivéncia, o valor do parametro de adiabaticidade tem um papel fundamental, como

veremos a seguir.

Probabilidade de Sobrevivéncia:

Utilizaremos em nossas andlises uma expressao analitica para a probabilidade de sobre-
vivéncia do neutrino no Sol, desenvolvida em [14]. Apresentaremos aqui de forma resumida

como se calcula tal probabilidade.

No Sol

Para se calcular uma férmula analitica para a probabilidade de sobrevivéncia do neutrino

eletronico, escrevemos a evolucao do neutrino em termos de seus auto-estados de massa:
V(1) >= (1) >< vy (Ol (t) >< vyt (ty) >< vt wilto) >< (ko) welte) >, (2.7)

onde v, ; representam os auto-estados fisicos do neutrino, v, é o auto-estado eletronico no qual

o neutrino é criado, e t, é o ponto de ressonancia, definido por (2.3). Estamos assumindo
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nesta expressao que a evolucao do neutrino acontece de forma adiabatica, ou seja, que nao ha
mudancas entre auto-estados fisicos em todos os pontos, exceto no ponto de ressonancia, onde
o termo < v;(t,)|v;(t;) > pode ser diferente de zero mesmo em se tratando de auto-estados

fisicos distintos. A probabilidade de sobrevivéncia do neutrino pode entao ser escrita da forma:
P(veve) = | < velv(t) > . (2.8)

Para chegarmos a uma expressao analitica para a probabilidade de conversao, assumiremos
que toda a conversao entre auto-estados de massa ocorre somente no ponto de maxima violagao
de adiabaticidade. Como a densidade do Sol decresce de forma aproximadamente exponencial,
podemos esperar que o termo dN,/dr em (2.6) seja proporcional a N,, e a maxima violacao de
adiabaticidade ocorre quando Hy; = 0, ou Am?/4E cos 26, = v/2/2GrN,, o que corresponde
ao ponto de ressonancia.

Porém, proximo ao centro ou a superficie do Sol, um comportamento exponencial nao descre-
ve apropriadamente a densidade. Assim sendo, o ponto de maxima violacao de adiabaticidade
pode nao ocorrer exatamente na ressonancia. Este ponto foi discutido em artigo recente [15],
e serd fundamental quando expandiremos nossa andlise para regioes no espaco de parametros
onde nenhuma ressonancia esta presente na evolucao de neutrinos solares. Para um tratamento
mais rigoroso, substituimos ¢, em (2.7) pelo ponto de méxima violagao de adiabaticidade, que
denotamos por t,,q,-

Para calcular a amplitude de transicao entre esses auto-estados, usamos a expressao apre-

sentada em ([15]), obtida a partir de fun¢oes hipergeométricas, reapresentada abaixo:

P(l/1 — 1/2) = | < Vl(tmax)|l/2(tmax) > |2
exp [rlyAm?cos®0,/E] — 1
exp [rlpAm?/E] -1

(2.9)

onde
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Dessa forma, a probabilidade total de sobrevivéncia do neutrino pode ser escrita da seguinte
forma:

P(veve) =

[1 —2P(v1 — wo)]cos(20,)cos(260,,) , (2.10)

NN
DN | —

onde cos(0,) =< v (t)|va(t) > e cos(0,,) =< vg(t = 0)|ra(t = 0) > referem-se respectivamente
aos angulos de mistura do neutrino no vacuo e no centro do Sol.
Podemos seguir a mesma linha de raciocinio e encontrarmos expressoes para a probabilidade

do neutrino chegar a superficie do Sol com vy, obtendo assim:

1 —2P(vy — vy)]cos(26,,) - (2.11)

Do =
NN

P(ve —» 1) =

Como pode ser visto nas expressoes (2.10) e (2.11), estas probabilidades dependem do ponto
de producao do neutrino, por meio do angulo de mistura na matéria, #,,,. Como, ao detectar um
neutrino solar, nao temos informacao sobre em que ponto este neutrino foi produzido, devemos
integrar as expressoes de probabilidade obtidas com a distribuicao de producao de neutrinos.
Como cada reacao que produz neutrinos no Sol tem uma distribuicao diferente, cada tipo de
neutrino, associado a cada uma destas reacoes, vai ter, portanto, uma probabilidade média
diferente. Teremos:

P(v. = 1), = /P(l/e — v1)ag(r)dr (2.12)

onde «;(r) é a distribuicao da producao de cada tipo de neutrino, indicado pelo indice i, em

funcao da distancia ao centro do Sol, 7.

Regeneracao na Terra:

Como na solucao MSW a interacao com a matéria solar é fundamental para a conversao dos
neutrinos, podemos esperar que a matéria terrestre tenha um papel importante na evolucao
dos neutrinos solares. Por exemplo, se o neutrino chega a um detector durante a noite, ele

deve cruzar uma porcao da Terra antes de atingir o detector. Para obtermos uma férmula mais
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exata da probabilidade de conversao de sabor do neutrino nos detectores teremos que levar este
efeito em consideracao.

Para os valores de parametros dos neutrinos que tomamos neste tipo de solucao, o com-
primento de oscilagdo no vacuo é muito menor do que a distancia Terra-Sol. E portanto uma
boa aproximacao supor que os neutrinos estao chegando a Terra em uma mistura incoerente
de auto-estados. Qualquer efeito de coeréncia estara sendo suprimido pela média no ponto de
producao do neutrino, ou pela integracao na energia que deve ser feita para se obter a taxa total
de deteccao dos neutrinos. Com esta suposicao, podemos incluir qualquer efeito de interacao

do neutrino com a matéria terrestre através da férmula classica:
_ Sol pTerra Sol pTerra
P(ee) = PP + PPy, , (2.13)

onde P35° ¢ a probabilidade do neutrino, tendo sido criado como neutrino eletronico, chegar
a superficie da Terra como auto-estado vy, e PL¢"® ¢é a probabilidade de um neutrino, tendo
chegado a superficie da Terra como auto-estado 14, seja detectado como v,. Defini¢oes similares
aplicam-se a Pt e PLerre.

As probabilidades PLe " e PLe™ dependem do dngulo zenital de chegada do neutrino. Este
angulo apresenta uma variacao temporal particular para cada latitude. Por exemplo, se nosso
detector estiver a uma latitude menor que as linhas dos trépicos, entao havera um momento
em que o neutrino que chega no detector cruza o centro da Terra, ao passo que, para um
detector localizado acima dos tropicos, como é o caso dos detectores atuais, os neutrinos que
chegam a ele nunca cruzam o centro da Terra. A distribuicdo temporal do angulo zenital de
chegada do neutrino solar pode ser calculada para as latitudes de cada detector, e serd usada
para calcular a média anual das probabilidades de regeneracao na Terra. Na fig. 2.1 apresento
tais distribuigoes para o experimento Super-Kamiokande (latitude de 36.43°) e SAGE (latitude
de 43.3%), tomando-se a média durante um ano. Como os demais experimentos considerados

estao a uma latitude muito préxima da latitude de SAGE (42.4° para GALLEX e 44.33° para
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Homestake), tomaremos a mesma distribui¢ao zenital de SAGE para o célculo das taxas totais

nestes experimentos.
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Figura 2.1: Distribuicao zenital para os detectores de SAGE e Super-Kamiokande.

Assim, a probabilidade final de regeneracao deve ser calculada levando esta dependéncia

com a latitude em consideracao, por meio da integral:
plerra = / P (®,) x MN(Dz)dPy (2.14)
®z

onde A(®) é a distribui¢ao zenital apresentada na fig 2.1.

Se nao ha interacao com a Terra, ou seja, se o neutrino chega durante o dia, a probabilidade
Plerra se reduz a cos 0, e é facil verificar que substituindo esta relagao, juntamente com (2.11)
em (2.13), reproduzimos a expressao (2.10).

Levando todos estes pontos em consideragao, a probabilidade final do neutrino depende do
valor de Am? e do angulo de mistura § do neutrino no vdcuo, do ponto de producao do neutrino
(por meio do valor do angulo de mistura no momento da produgao, 6,,), da energia do neutrino

E e da latitude do detector, cuja dependéncia estd embutida no efeito de regeneracao da Terra.
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Taxa total de deteccao

Incluindo a probabilidade de sobrevivéncia no fluxo total de neutrinos eletrénicos pro-
duzidos no Sol, podemos recalcular a taxa total de deteccao esperada em cada experimen-
to (1.10,1.12,1.14). Para os experimentos de GALLEX/GNO e SAGE, que sao sensiveis somente
aos neutrinos eletronicos, o cdlculo da taxa total toma a seguinte forma:

R= 28: /E o(EYE)P v aE (2.15)

i=1
onde, como ocorre em (1.12), o(F) é a secao de choque para cada experimento, e a soma em i
refere-se as oito diferentes reacoes que produzem neutrinos solares.

Para o experimento de Super-Kamiokande, que é sensivel também a neutrinos muonicos
(v,) ou taudnicos (v,), se a oscilacdo ocorre para esses tipos de neutrinos, devemos incluir o
nimero de eventos produzidos por eles. Para uma oscilagao em duas familias, escrevemos:

R=)" /E ) [0(E) Py(vere) + 0,(E)(1 — Py(ver))]dE . (2.16)

i=1
Nesta expressdo, 1 — P;(v.v.) é a probabilidade de um neutrino de outro sabor que nao o
eletronico atingir o detector. Se a oscilacao estiver ocorrendo para neutrinos estéreis, estes
neutrinos nao provocarao nenhum sinal no detector, e portanto todo o termo referente a eles
na equagao (2.16) se anula.

Para cada valor de Am? e 6, devemos calcular a taxa total de deteccao para os trés tipos
de experimentos, e entao comparar estas taxas com os resultados experimentais. Fazendo tal
comparacao pelo método de x? minimo descrito na secao 1.4, podemos delimitar regioes no
espaco de parametro dos neutrinos que resolvem o problema do neutrino solar. Com este
procedimento, encontramos trés regioes distintas que se adequam aos dados experimentais,
como pode ser observado na fig. 2.2.

A regido que fornece o melhor ajuste aos dados experimentais é a regido com tg?f ~ 1073,
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Esta regiao tem seu ponto de melhor ajuste para:
tg?0 =140 x 10 e  Am*=6.03x10 ®eV?, (2.17)

e é denominada “regiao de pequeno angulo de mistura”, ou regiao SMA (Small Mixing Angle).

O valor do x? neste ponto atinge 0.91, o que é uma solucao com um nivel de confianca de 63.5%.

10°

Figura 2.2: Regioes permitidas para MSW

H&a também um outro minimo local, para:
tg’0 =033 e Am?=293x10"eV?, (2.18)

onde x? = 2.27, que é uma solu¢do com um nivel de confianca de 32.1%. Denominamos esta
regiao “regiao de grande angulo de mistura” (Large Mixing Angle, LMA).

Além das duas regies no espaco de parametros do neutrino apresentadas, onde uma solugao
ao problema do neutrino solar pode ser obtida, ha ainda uma terceira regiao possivel. Esta

regiao se caracteriza por um grande angulo de mistura e um pequeno valor de Am?, denominada
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Figura 2.3: Supressao do fluxo de neutrinos para cada uma das solugoes via efeito MSW.

solugao “LOW” (referindo-se ao baixo valor de Am? em comparagao as outras regioes). O ponto

de melhor ajuste ocorre para:
tg’0=0.73 e Am®=09.12x 10 %eV?. (2.19)

Porém, o ajuste aos dados experimentais ndao é muito bom, e um x? = 6.7 é obtido para estes
parametros, o que corresponde & uma solucao com apenas 3.5% de nivel de confianca, para dois
graus de liberdade.

Na figura 2.3 podemos ver o comportamento da probabilidade de sobrevivéncia do neutrino
eletronico para cada regiao de solucao obtida. Nessa figura apresentamos o fluxo de neutrinos
eletronicos que chega a Terra para cada uma das solugoes, normalizado pelo fluxo predito pelo
modelo solar adotado.

Além do ajuste as taxas totais de deteccao fornecidas pelos diferentes experimentos, pode-

mos também analisar as predicoes dos diferentes mecanismos de oscilagao de sabor em termos
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das informacoes independentes do fluxo fornecidas pelo experimento de Super-Kamiokande
(dependéncia zenital e distorgao espectral). Comparar estas predi¢oes com os resultados ex-
perimentais pode ser 1til para descartar espacos de parametros, ou favorecer determinadas

solugoes frente as outras.

Dependéncia Zenital

Para cada valor de Am? e tg%0, podemos esperar uma distorcao zenital caracteristica. Como
os dados de Super-Kamiokande relativos a dependéncia zenital sao apresentados dividindo-se a
noite em 6 regioes 1.2, podemos calcular as predicoes tedricas para estas regioes restringindo a
integral em 2.14 de acordo com estas regioes no angulo zenital dos dados experimentais.

Incluindo estas predigoes no calculo do x?2,,, definido em (1.33), podemos tragar curvas de
exclusao na regiao de parametros do neutrino. Na fig. 2.4 sobrepomos estas curvas as regioes
que fornecem uma solu¢do ao problema do neutrino solar (fig. 2.2). Incluimos também as
regioes que apresentam y? < 7.1, que é o valor obtido para uma situacao sem distor¢ao zenital.

Analisamos agora o comportamento de cada solucao ao PNS frente a dependéncia zenital

observada em SK.

SMA

Para os valores de parametros que fornecem o melhor ajuste aos dados experimentais na
regiao de SMA, espera-se uma dependéncia forte com o angulo zenital de chegada do neutrino
no detector. Podemos observar a dependéncia zenital esperada, plotando a taxa esperada de
eventos em termos do angulo zenital, como uma curva continua e fazendo a integral no angulo
zenital de acordo com as faixas experimentais (fig. 2.5). Em particular, pode-se ver que para
angulos zenitais cujo cosseno é maior que 0.8, hd um consideravel aumento da taxa esperada.
Este efeito se deve a ressonancia paramétrica [16] sentida pelo neutrino ao passar pelo nicleo

da Terra.
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Figura 2.4: Regiao excluida pela dependéncia zenital em SK.

Sobrepostos a curva da taxa de deteccao esperada, estao os dados experimentais do Super-
Kamiokande. Nota-se que os dados experimentais nao indicam um aumento da taxa de deteccao
para grandes angulos zenitais.

O ponto de melhor ajuste nesta regiao fornece um x?2,, = 10.2, o que desfavorece um pouco
tal ponto. Uma andlise combinada deve levar o ponto de melhor ajuste para menores valores
de tg%0, para que os dados experimentais da dependéncia zenital sejam melhor reproduzidos.

De modo geral, apesar de fornecer um excelente ajuste as taxas totais de deteccao dos
experimentos, a dependéncia zenital da solucdo SMA nao corresponde a dependéncia zenital
observada em Super-Kamiokande. E apesar de prever uma maior taxa de eventos durante a
noite do que durante o dia, esta solucao tem sua qualidade piorada com a inclusao de sua
dependéncia zenital na andlise estatistica. Vale ressaltar, porém, que existe uma regiao da
solucao SMA, o extremo esquerdo na figura 2.4, com menores angulos de mistura, que serd

favorecida pelos dados zenitais. Nesta regiao a ressonancia paramétrica ja nao é sentida, e uma
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Figura 2.5: Dependeéncia zenital para solucao SMA. As predigoes tedricas estao normalizadas

por um fator f, = 0.93

pequena regeneragao dos neutrinos é sentida em todos as faixas zenitais.

LMA

Para a regiao de LMA, o ponto de melhor ajuste as taxas totais de deteccao apresenta um
X2.n = 9.1, e este ponto, portanto, estd levemente desfavorecido. Na figura 2.6 pode-se ver que
tal ponto prevé uma assimetria dia-noite mais forte do que a observada. Porém, como para
a regiao SMA, grande parte desta regiao prevé um ajuste aos dados de dependéncia zenital
em acordo com os dados experimentais. A diferenca em relacao a regiao SMA esta no fato de
que nao ha ressonancia paramétrica, e espera-se uma assimetria dia-noite similar para todos as
faixas de angulo zenital. Esperamos que uma andlise combinada desloque o ponto de melhor

ajuste para valores mais altos de Am?, para melhor reproduzir os dados referentes & dependéncia
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Figura 2.6: Dependéncia zenital para solucao LMA. Os dados tedricos estao normalizados por

um fator f, = 1.244

LOW

Para a regiao LOW, também temos parte da regiao excluida pela dependéncia zenital, e parte
favorecida. O ponto de melhor ajuste estd bastante desfavorecido, fornecendo um x2,, = 15.3.
Esperamos que uma analise combinada leve a menores valores de Am?, regido favorecida pelos
dados zenitais.

Na figura 2.7 estd apresentada a dependéncia zenital esperada pelo ponto de melhor ajuste,
sobreposta aos dados experimentais de SK. Uma caracteristica peculiar da solucao LOW é a
dependéncia zenital nela apresentada. Como estamos em uma regiao de baixo valor de Am?,

os termos de matéria na matriz de evolucao na Terra sao preponderantes. Dessa forma a
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Figura 2.7: Dependéncia zenital para solugao LOW. Os dados teéricos estao normalizados por

um fator f, = 0.889

dependéncia zenital ndo muda muito se variarmos Am?, e sempre vamos esperar obter, como
na figura 2.7, uma maior regeneracao na segunda e terceira faixa zenital. Uma discussao mais
detalhada sobre esta caracteristica pode ser encontrada em [17].

De modo geral, as solucoes via efeito MSW nao reproduzem a dependéncia zenital observada
em SK. Porém, como tal dependéncia é muito fraca, e uma baixa assimetria dia-noite esta sendo
observada, as regioes das solugoes que prevéeem uma baixa regeneracao dos neutrinos solares
na Terra é favorecida. E, como todas as trés regioes que fornecem um ajuste as taxas totais
dos diversos experimentos possuem regioes que prevéem uma quase auséncia de regeneragao, a
inclusao da dependeéncia zenital nao exclui nenhuma das solucoes, embora sirva para excluir as

regioes que fornecem uma excessiva regeneracao na Terra nestas solucoes.
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Distorgcao Espectral

Como vimos na secao 1.4, SK apresenta seus dados para diferentes valores da energia do
elétron espalhado. Como hd uma certa correlacao entre a energia deste elétron e a energia
do neutrino que chega ao detector, um mecanismo de conversao que dependa fortemente da
energia do neutrino ird proporcionar uma distorcao espectral na energia do elétron espalhado.
Como SK nao estd observando uma forte distorcao espectral, mecanismos deste tipo podem ser
descartados.

Incorporando a probabilidade de sobrevivéncia para cada ponto do espaco de parametros
do neutrino, calculamos o Xgp para toda a regiao de solucao ao PNS via efeito MSW. O Xgp
minimo obtido foi de 16.7, um pouco abaixo do valor para uma supressao independente do
fluxo, onde obtivemos 18.8 (1.34). Utilizando o mesmo procedimento usado na andlise da
dependéncia zenital, apresentamos na figura 2.8 a regiao excluida por produzir uma distorcao
espectral diferente da observada em SK, assim como a regiao favorecida por esta informacao.

Vamos agora analisar quais as predigoes que as solucgoes via efeito MSW fazem quanto a

distorcao espectral.

SMA

Pela figura 2.8 vemos que quase toda a regiao SMA encontra-se excluida pela andlise do
espectro. Isto porque para as energias do neutrino do Boro, £ ~ 1 — 15 MeV, a probabilidade
de sobrevivéncia do neutrino depende fortemente da energia do neutrino. Esta regiao de energia
estd localizada justamente onde a evolucao do neutrino esta passando de uma transicao total-
mente adiabética (7 ~ 7 para F = 1 MeV') para uma transi¢do nao-adiabética (v ~ 0.5 para
E =10MeV), para os parametros de neutrinos que fornecem o ponto de melhor ajuste as taxas
totais de detecgao, apresentados na eq. (2.17). Isto acarreta um aumento da probabilidade de
sobrevivéncia com a energia, e consequentemente um aumento da taxa de deteccao em SK com

a energia do elétron espalhado. Como tal fendomeno nao esta sendo observado em SK, a regiao
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Figura 2.8: Regiao excluida e favorecida pela distorcao espectral.

SMA fica desfavorecida quando incluimos a andlise espectral.
Para ilustrar, apresentamos na figura 2.9 a distorc¢ao espectral esperada pelo ponto de melhor
ajuste na regiao de SMA. Neste ponto, temos sz = 35.2, o que esta excluido com um nivel de

confianca maior que 99%.

LMA

Para a regiao LMA, nao se espera uma forte distor¢ao espectral, pois a evolugao dos neu-
trinos deve ser completamente adiabatica para os parametros desta regiao. Porém, devido ao
efeito de regeneracao da Terra, uma pequena distorcao espectral pode ser observada, pois os
neutrinos mais energéticos devem sofrer uma regeneragao maior. Apresentamos na figura 2.10

a distorcao esperada para o ponto de melhor ajuste. Para este ponto, temos um Xgp = 21.1.
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Figura 2.9: Dependéncia espectral do ponto de melhor ajuste da regiao SMA, normalizada a

um fator f,, = 0.92.

LOW

Para os parametros da solucao LOW, uma fraca distorcao espectral é esperada. Como para
LMA, uma leve distor¢ao é esperada devido a regeneracao dos neutrinos na Terra, mas ao
contrario do que acontece na regiao LMA, esta distor¢ao ocorre para baixas energias. Para o
ponto de melhor ajuste as taxas totais, temos y? = 25.8. Podemos ver na figura 2.11 a distorcao
espectral esperada por este ponto.

A fraca distorcao espectral vista por SK pode ser bem reproduzida por duas das trés solugoes
ao PNS via efeito MSW. Justamente a solucao que fornece o melhor ajuste as taxas totais, a
regiao SMA, prevé uma distorcao espectral que nao se verifica nos dados experimentais. Porém,
também para esta solu¢do, hd uma regido para pequenos valores do angulo de mistura e de Am?

onde esta distorcao espectral é atenuada, e portanto seria prematuro descartar esta solugao sem
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Figura 2.10: Dependéncia espectral do ponto de melhor ajuste da regiao LMA, normalizada a

um fator f,, = 1.23.

fazer uma andlise mais cuidadosa deste efeito.

Analise Combinada

Nas secoes anteriores, avaliamos as caracteristicas das regides no espaco de parametros do
neutrino que fornecem uma solucao ao PNS frente a dependéncia zenital e a distor¢ao espectral.
Porém, para fazermos um tratamento estatistico rigoroso, devemos incluir tais informacoes em
um calculo de X2, Até recentemente, os dados de SK eram divulgados da forma como
trabalhamos aqui, ou seja, dividia-se os dados totais em sua dependéncia zenital ou em sua
dependéncia espectral. Dessa forma, o X?]Zobal era calculado simplesmente somando-se o x? das
taxas totais com o y? para angulo zenital e para distorcao espectral, como descrito na secao
1.4. Este tipo de andlise foi feito em [12], para os dados de SK com 825 dias de coleta. Porém,
esse tratamento desconsidera uma possivel correlacao entre a dependéncia zenital e a distorgao

espectral. Por exemplo, para a solucao LMA, a pequena distor¢ao espectral para altas energias
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Figura 2.11: Dependencia espectral do ponto de melhor ajuste da regiao LOW, normalizada a

um fator f,, = 0.882.

é consequeéncia da regeneracao na Terra, e portanto, correlacionada com a dependéncia zenital
de alguma forma.

Recentemente, SK divulgou seus dados de uma forma mais completa, com cada faixa de
energia sendo dividida também em angulo zenital. Dessa forma, os dados apresentados nao se
sobrepoem, e a correlacao entre as diferentes faixas de angulo zenital e espectro pode ser levada
em conta com a matriz de correlacao adequada. Este tipo de andlise é a que faremos agora.

Incluindo a probabilidade de sobrevivéncia no calculo da taxa total para cada faixa dos
dados experimentais, recalculamos o sz +-en apresentado em 1.33 para cada ponto do espaco de
parametros do neutrino. Podemos entao tracar curvas de exclusao baseadas em toda informacao
independente do fluxo fornecida por SK. Na figura 2.12 apresentamos tal curva.

Sobreposta a esta curva estdo as regides permitidas, agora utilizando uma andlise de X7,y

combinada, no qual somamos as contribuicoes da taxa total (y?) com a informacao independente
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Figura 2.12: Regiao excluida pela informacao independente do fluxo de SK. Sobrepostas estao

as regioes permitidas por uma analise global utilizando-se todos os dados experimentais

do fluxo fornecida por SK (X2, ..,). Obtivemos para o ponto de melhor ajuste X2, = 38.6,
para 45 graus de liberdade, o que fornece uma solugao com um nivel de confianca de 74.0%.

Tal ponto esta localizado na regiao de LMA, em:
tg*(0) =0.354 e  Am?*=6.91x 10 °eV?.

As regioes de SMA e LOW estao permitidas a 99%, sendo que os pontos de melhor ajuste
encontram-se em:

tg*(0) =0.934 e  Am?*=534x10%eV?,

com um x? = 45.4 na regiao LOW, e:
tg*(0) =4.66 x 107" e Am?=5.04x10%eV?,

com um x? = 48.8 na regiao SMA.
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Uma outra forma ligeiramente diferente de tratar os dados, apresentada recentemente pela
colaboracao de SK, consiste em, em vez de separar os dados referentes ao angulo zenital em 7
faixas (1 para o dia e 6 para a noite), separa-se estes dados somente para duas faixas de angulo
zenital, referentes ao dia e a noite. E para cada uma destas faixas, se faz a andlise espectral,
com faixas de 0.5 MeV, como na secao 2.1. Fazendo-se este tipo de analise, chega-se a regioes
permitidas e excluidas ligeiramente diferentes das anteriores, o que pode ser verificado na figura

2.13.

[ excluido @ 99% C.L.

Figura 2.13: Regiao excluida pela informacao independente do fluxo de SK, com 18 faixas de

espectro para dia e noite. As regioes permitidas por uma andlise global estao sobrepostas.

Neste tratamento, a regiao SMA esta excluida a mais de 99% C.L., enquanto a regiao LOW
passa a ser permitida a 90% de confianga. O ponto de melhor ajuste continua sendo na regiao

de LMA, com um x7,,,, = 33.2, para 39 graus de liberdade, o que fornece uma solugao com



2. Solucgées ao PNS 55

um nivel de confianca de 73%. Tal ponto estd localizado em:

tg*(0) =.349 e  Am?=4.80x 10 "eV?.
O ponto de melhor ajuste da solucao LOW esté localizado em:

tg>(0) =0.743 e  Am®>=1.08x10""eV?,

com um x2,,, = 37.3. Para a regiao SMA, temos para o ponto de melhor ajuste um x;,p, = 44.2
localizado em:

tg*(0) =4.66 x 107" e  Am?=511x10%eV?.

Sumarizamos estes resultados na tabela 2.1.

Observando essa tabela, podemos ver a importancia da analise das informacoes indepen-
dentes do fluxo ao estabelecer a qualidade do ajuste aos dados experimentais das solucoes via
efeito MSW. Por exemplo, a solu¢ao com pequeno angulo de mistura, apesar de reproduzir mui-
to bem as taxas totais de deteccao dos quatro experimentos de neutrinos solares, nao consegue
reproduzir a dependéncia zenital e distorcao espectral observada em SK. Um excelente ajuste,
com confianca de 63%, passa a ser uma solucao com confianca de 32% quando tais informagoes
sao incorporadas, . Por outro lado, a solucdo LMA que fornece um ajuste apenas razoavel aos
dados experimentais, com um nivel de confianca de 32%, apresenta uma distorcao espectral e
dependéncia zenital muito mais préxima ao que esta sendo observado. Com isso, o nivel de
confianca desta solucao passa a um valor de 74%, bem superior aquele da solucdo SMA. E
ainda, a solucao LOW, quase descartada na andlise das taxas totais, passa a ser uma solucao
aceitavel quando todas as informacoes experimentais sao levadas em conta.

As solucoes via efeito MSW ilustram bem a contradicao presente nos dados experimentais,
apresentada em 1.4. Todas as informacoes independentes do fluxo fornecidas por SK estao de
acordo com as predicoes do modelo padrao. Em especial, a auséncia de distorcao espectral traz

um problema para qualquer mecanismo de conversao em que a probabilidade de sobrevivencia
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Solugao (Am?,tg*()) Xobar | Divel de confianga
taxas totais
SMA |6.03x107%,1.40x 1072 | 0.91 63%
LMA 2.93 x 107°,0.33 2.27 32%
LOW 9.12 x 107%,0.73 6.72 3.5%
taxas totais 4+ 44 bins de espectro e angulo zenital
SMA | 5.04x 1076466 x 10°*| 48.9 32%
LMA 6.91 x 107°,0.36 38.6 74%
LOW 5.32 x 107%,0.93 45.4 45%
taxas totais + 19 bins de espectro dia e noite
SMA | 5.11 x 1076,4.66 x 101 | 44.2 26%
LMA 4.80 x 107°,0.35 32.2 7%
LOW 1.08 x 1077,0.74 37.3 55%

Tabela 2.1: Resumo dos ajustes da solucao via efeito MSW, incluindo ou nao

independentes do fluxo.

as informagoes
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dependa explicitamente da energia, como é o caso aqui. Isto porque os dados experimentais
estao indicando uma forte supressao dos neutrinos de energia intermedidria, caso dos neutrinos
do Berilio (Eger = 0.86 MeV'), enquanto a supressao dos neutrinos do Boro sentida por SK (E ~
2—15 MeV) estd em torno de 40% (a contribuigao de corrente neutra em SK ja tendo sido levada
em conta). Se temos uma boa reprodugao das taxas totais de detecgao, devemos ter, portanto,
uma probabilidade de sobrevivéncia que cresca sensivelmente das energias do neutrino do Berilio
as energias sentidas em SK. Porém, este crescimento deveria cessar bruscamente quando a
faixa de energia de SK fosse atingida, se queremos reproduzir também a auséncia de distorcao
espectral medida. Este comportamento, entretanto, é pouco natural em um mecanismo de
supressao, e de fato nao ocorre no mecanismo MSW com pequeno angulo de mistura.

As demais solugoes, LMA e LOW, abrem mao de reproduzir a forte supressao dos neutrinos
intermediarios, o que compromete o ajuste as taxas totais. Porém, sem esta forte supressao, é
relativamente natural termos uma probabilidade de sobrevivéncia que praticamente nao varia
com a energia na faixa de energias de SK, reproduzindo bem os dados relativos a distor¢ao es-
pectral. E ao fazermos uma andalise combinada, o bom ajuste a estes dados acaba por compensar

o ajuste pobre as taxas totais, e solu¢oes com um maior nivel de confianca sao obtidas.
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2.2 NSNI

Estudamos a seguir outra das possiveis solucoes ao problema do neutrino solar, via troca de
sabor por interagoes nao padrdo (non-standard neutrino interactions, NSNI). Desenvolvemos
aqui uma analise do status desta solucao, nos mesmos moldes que na secao anterior, para a
solucao via efeito MSW. O interesse desta solucao reside no fato dela nao requerer nem massa
nem angulo de mistura para neutrinos no vacuo, e fornece um bom ajuste a todos os dados
disponiveis de neutrinos solares, em especial a taxa total de deteccao dos quatro experimen-
tos de neutrinos solares, assim como a dependéncia com o angulo zenital do experimento de
Super-Kamiokande.

O mecanismo de oscilacao utilizado envolve novas interacoes de neutrinos com a matéria,
que quando incluidos na matriz de evolucao, fornece uma probabilidade de conversao de sabor

do neutrino nao nula. Temos para a matriz de evolucao:
d [ velr Ve(r
J (0 (0
dr \ wy(r) ve(r)
ne(r)  el,ng(r) )

el np(r) €l ng(r)

e ve(r) (v(r)) é a amplitude de probabilidade de se detectar um v, (1,). Enquanto a troca

onde

U:\/iGF<

de bésons W dos neutrinos com elétrons fornece o termo usual v2Gpne(r), onde n.(r) é a
densidade de ntimero de elétrons, FCNI induz uma amplitude de troca de sabor \/ﬁGFe{flnf (r)

e FCND ¢é responsavel pelo termo diagonal ﬂGFG’ﬁznf (r). Temos que
nn(r) +2n,(r) f=u
ny(r) =
2n,(r) +ny(r) f=d
¢ a densidade de férmions na posi¢ao r em termos da densidade do nimero de prétons (neutrons)

nyp(r) (np(r)). € e €' descrevem, respectivamente, a intensidade das interacoes FCNI e FDNI.
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Probabilidade de Sobrevivéncia

A matriz de evolucao se anula no vdcuo e é desprezivel para as densidades da atmosfera.
Portanto, a probabilidade de sobrevivéncia de um neutrino eletronico chegando ao detector
durante o dia pode ser obtida simplesmente calculando-se a probabilidade de sobrevivéncia
deste neutrino na superficie do Sol. Para tanto, seguimos os mesmos passos que em 2.1, e
obtemos:

P — A (r)]P ~ = + (5 — P,.)cos 267 cos 207, (2.20)

Ve—>Ve 2

onde 7y é a posicao da superficie do Sol e 62 e 7 sao, respectivamente, o angulo de mistura
induzido pela matéria no ponto de producao do neutrino e na superficie do Sol. Em termos dos
novos parametros fisicos introduzidos, podemos escrever estes angulos de mistura da forma [18,
19]

26£lnf

tan 26, = (2.21)

1f _ ’
€),nf — Ne

f

A ressonancia ocorre quando e’wnf = n., ou seja, quando a mistura é maxima. Na figura
2.14 plotamos a quantidade n./ny, e podemos ver a partir desta figura para quais valores de €
pode ocorrer uma ressonancia no Sol.

P, é a probabilidade de conversao entre os auto-estados diagonais durante a evolucao do

neutrino. Utilizamos para calcular esta probabilidade a aproximacao de Landau-Zener, on-

de [18, 19]:

(65[/6,1{[)2 . ne
I .
res

Como vemos pela matriz de evolucao, a probabilidade de sobrevivéncia do neutrino nao de-

P.=exp[-my/2] com v=4V2Gp (2.22)

pende de sua energia. Porém sabemos que os resultados experimentais de deteccao de neutrinos
solares sugerem fortemente que a supressao de seus fluxos nao pode ser a mesma para todas as

faixas de energia.
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Figura 2.14: Variacao da densidade no interior do Sol.

Neste mecanismo, a ressonancia na conversao dos neutrinos (termos diagonais na matriz
de evolugao nulos) ocorre bem préxima ao centro do Sol, e portanto devemos integrar nossa
probabilidade de conversao na zona de producao dos neutrinos, pois teremos neutrinos sendo
criados depois da ressonancia, e portanto nao sendo fortemente convertidos. Cada reacao de
producao de neutrinos, entretanto, tem uma distribuicao distinta de seu ponto de producao,
sendo que 0s neutrinos mais energéticos (provenientes da reagao envolvendo o ® B siao produzidos
em média mais proximos do centro do Sol que os neutrinos pp, de menor energia. Levando-se
em conta a distribuicao do ponto de producao de neutrinos solares, aparece, portanto, uma
dependéncia com a energia na supressao final do fluxo de neutrinos, possibilitando um bom
ajuste aos dados experimentais. Podemos ver na figura 2.15 esta dependéncia para o ponto de
melhor ajuste dos nossos parametros. Esse fato, que ja estava presente no contexto da solucao
MSW, repete-se aqui com maior importancia, uma vez que toda a dependéncia com a energia
do neutrino das taxas finais de deteccao origina-se aqui.

Como a média da probabilidade de sobrevivéncia no ponto de criagao do neutrino solar
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Figura 2.15: Dependéncia da supressao final do fluxo de neutrinos solares, onde a média no
ponto criacao é a responsavel por tal dependéncia. Valores de parametros escolhidos que dao o

melhor ajuste as taxas de deteccao dos quatro experimentos considerados.

¢ fundamental para se obter um ajuste com os dados experimentais, tivemos que tomar um
cuidado especial na realizacao desta média. Decidimos fazer esta média em toda a regiao
tridimensional da zona de producao, e nao apenas no plano equatorial, para rq > 0, onde 7y
é a distancia do ponto de producao ao centro do Sol. Isto inclui a possibilidade do neutrino
sentir duas ressonancias no interior do Sol. Caso ele seja criado antes de uma ressonancia,
mas do ‘outro lado’ do Sol, ao caminhar em direcao ao centro do Sol o neutrino sentird a
primeira ressonancia, e apds cruzar o seu centro e se dirigir a borda do Sol, sentird a segunda.
Tratamos a probabilidade de sobrevivéncia nestas ressonancias de forma classica, assumindo
que a probabilidade final de sobrevivéncia sera dada por uma multiplicacao das probabilidades

de sobrevivéncia e conversao em cada ressonancia.
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Regeneracao na Terra

Quando os neutrinos chegam ao detector durante a noite uma regeneracao dos neutrinos
podera ocorrer devido a interacao deste com a matéria terrestre. Incluimos este efeito na
probabilidade final de sobrevivéncia do neutrino eletronico, da mesma forma que foi feito para

o mecanismo MSW. Escrevemos a probabilidade final de sobrevivéncia do neutrino da forma:

dia _ ain2ps _ day
proite _ Pg®, —sin® 07 + Py (1 — 2P, )
Ve—Ve .

(2.23)

cos 205,

onde P,, é a probabilidade de um neutrino que chega a superficie da Terra no auto-estado
diagonal v, ser detectado como v, apés atravessar a matéria terrestre e chegar no detector (esta
férmula é idéntica aquela apresentada em (2.13), rearranjada de modo ligeiramente diferente).
O auto-estado v, é definido na superficie do Sol, uma vez que nao podemos definir um angulo
de mistura no vacuo, como é feito com o efeito MSW. Esta probabilidade foi calculada por

integracao numérica da matriz de evolugao.

Taxas Totais

Uma vez que temos a probabilidade de sobrevivéncia para cada fonte de neutrino e para
cada valor das variaveis ¢ e &', podemos calcular a taxa total prevista para cada experimento.
J& que a probabilidade nao depende da energia, estas taxas podem ser calculadas da seguinte

formas
Rj = Z f)ﬂ”i’j s (224)
i=1,8

onde 7; ; € a contribuicao a taxa de detecgao total do experimento j do neutrino do tipo i. Para
SK, temos:
Ryo= > (Pr+(1—P)r") . (2.25)

i=1,8
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Figura 2.16: Regites permitidas a 90%, 95% e 99 % de confianca. para a) quarks d e b) quarks

u.

A anélise estatistica é feita como em 2.1. Para interacoes com quarks d, temos o ponto de
melhor ajuste em:

el =316x107% ¢ Y =0.60, (2.26)

com um y2. = 0.74 para 4 — 2 = 2 graus de liberdade, correspondendo a uma solugio com
69% de confianca.

Considerando interagoes com o quark u, temos o ponto de melhor ajuste em:
€t =135x10" e €, =043, (2.27)

com um y?2. = 0.75 para 2 graus de liberdade, correspondendo a uma solugao em 69%.

Na figura 2.16 apresentamos as regioes permitidas a 90%, 95%, e 99% de nivel de confianca
para interagoes com a) quarks d e b) quarks u. Um segundo minimo local é obtido para quarks
dem e =294 %102 e ¢? =0.59, com um x2,,, = 0.89, e para quarks u em € =83 x 10 % e
¢ = 0.424, com um x?2,, = 0.86.

Estas duas regioes que fornecem um bom ajuste aos dados diferem na adiabaticidade de

sua transicao. Enquanto a transicao para os parametros do ponto de melhor ajuste é nao
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Figura 2.17: Dependéncia da probabilidade de sobrevivéncia do neutrino com o ponto de pro-

ducao, para os dois pontos de melhor ajuste encontrados pela analise estatistica.

adiabatica, para o minimo local com maior valor de € a transicao é adiabatica. Em uma
transicao adiabatica, a largura da ressonancia é maior, ocasionando uma mudanca mais suave
na probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos criados antes ou depois da ressonancia. Em
uma transicao nao adiabatica, a largura de ressonancia é pequena, o que leva a um salto brusco
na probabilidade de sobrevivéncia de neutrinos criados logo antes ou logo depois da ressonancia.

Na figura 2.2 apresentamos a probabilidade de sobrevivéncia em funcao do ponto de pro-
ducao do neutrino, para os dois minimos encontrados. Nota-se pelo comportamento desta
probabilidade a diferenca na largura da ressonancia entre estas duas transi¢oes. Esta diferenca
se reflete na extensao das regioes permitidas no parametro €. Por ter uma ressonancia bem

localizada, a transicao nao adiabatica permite uma maior variagao desse parametro.
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Figura 2.18: Regioes excluidas e favorecidas pela analise zenital.

Dependéncia Zenital

Em completa analogia com o efeito MSW, neutrinos chegando ao detector durante a noite
podem sofrer uma nova conversao de sabor devido a interacao com a matéria terrestre. Assim,
a taxa de deteccao de SK dependera do angulo zenital de chegada do neutrino. Calculamos
agora a dependéncia zenital prevista no contexto NSNI.

Seguindo os mesmos passos da secao 2.1, tracamos regioes excluidas e favorecidas pela
analise dos dados zenitais, que apresentamos na figura 2.18. Pode-se notar nesta figura que a
regiao permitida a 90% com menores valores de € é favorecida pela analise zenital em ambos
os cenarios. Novamente temos uma regiao do espaco de parametros favorecida devido a fraca
dependéncia zenital apresentada. Na figura 2.19 podemos ver a dependéncia zenital dos pontos
de melhor ajuste as taxas totais.

Para uma anélise global, somamos as duas contribuicoes de x? provenientes do ajuste as
taxas totais e da dependéncia zenital. Na figura 2.20 apresentamos as regioes permitidas com

90%, 95% e 99% de confinca, assim como a regiao excluida pela analise de dependéncia zenital.
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Figura 2.19: Dependéncia zenital dos pontos de melhor ajuste com intera¢oes com a) quarks d

e b) quarks w.
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Figura 2.20: Regioes permitidas com 90%, 95% e 99% de confinca para interagoes com a) quarks

d e b) quarks u.



2. Solugées ao PNS 67

Para interagoes com quarks d, o ponto de melhor ajuste encontra-se em:
el =316x107% ¢ ¢ =0.60, (2.28)

onde um x?2,, = 7.80 é obtido, o que corresponde a uma solugao com 45.4% de confianga. Um
minimo local é obtido para €/ = 1.94x 1072 e €'Y = 0.58, com um 2. = 8.65, que corresponde
a uma solucao com 37% de confianca.

Para interagoes com quarks u, o ponto de melhor ajuste encontra-se em:
-3
el =135x10"% e €, =043, (2.29)

onde um x?2. = 7.67 é obtido, o que corresponde a uma solugao com 47% de confianga. Um
minimo local é obtido para €% = 5.06 x 1073 e ¢/, = 0.423, com um x?,;. = 9.16, que corresponde

a uma solucao com 33% de confianca.

Analise Combinada

Como vimos anteriormente, no contexto de NSNI, as probabilidades de conversao de cada
tipo de neutrino nao apresentam dependéncia energética. Portanto, excluindo a contribuicao
dos neutrinos do hep a taxa medida em SK, nenhuma distorcao espectral é esperada. Incluir
tal distorcao no nosso calculo estatistico nao deve alterar muito o cenario desta solucao, mas
para mantermos a uniformidade com o tratamento estatistico utilizado nas outras secoes, vamos
fazer o célculo do X3, como definido na segao 1.4.

Na figura 2.21 apresentamos as regioes permitidas a 90%, 95% e 99% de confianca, junta-
mente com a regiao excluida pela informacao independente do fluxo fornecida por SK. Pode-se
notar a pouca diferenca entre a forma destas regioes e as apresentadas na figura 2.20. Porém,
ao incluirmos os dados do espectro, a qualidade do ajuste melhora sensivelmente. Para quarks

d, obtemos um minimo de Xglobal = 37.95 no ponto

¢t =316 x107% ¢ €% =0.60, (2.30)
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Figura 2.21: Regides permitidas com 90%, 95% e 99% de confinga para interagoes com a) quarks
d e b) quarks u.

o que corresponde a uma solucao com 76% de confianca. Para quarks u, temos para o ponto
de melhor ajuste em

el =135%x107% e €% =043, (2.31)

com um X2, = 37.9, 0 que corresponde a uma solugao com 77% de confianga.

Sumarizamos estes resultados na tabela 2.2, na qual incluimos a analise feita ao se divirem
os dados de SK em 19 faixas de energia de dia, e 19 de noite.

A andlise que podemos fazer destas solugoes é bastante semelhante a analise feita para a
solucao MSW. Temos uma situacao em que o ajuste aos dados experimentais é fraco, porém
como o mecanismo tratado aqui nao preve distor¢ao zenital, ao fazermos a analise combinada, na
qual todos os dados experimentais sao incluidos, a qualidade do ajuste melhora sensivelmente.

Convém entretanto ressaltar uma diferenca das solucoes via NSNI em relacao a solucao via
efeito MSW. Naquele mecanismo, a probabilidade de conversao dependia explicitamente da
energia do neutrino, e desta forma, era dificil conciliar a aparente auséncia dos neutrinos do
Berilio com a auséncia de distorcao espectral em SK. No mecanismo tratado aqui a probabi-

lidade nao depende explicitamente da energia. A dependéncia energética na supressao final
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Solucao (€,€)

2
Xglobal

nivel de confianca

taxas totails

quarks d, s.e. | 3.16 x 1072,0.60 | 0.74 69%
quarks d, Le. | 2.94 x 1072,0.59 | 0.89 64%
quarks u, s.e. | 1.35 x 1073,0.429 | 0.75 69%
quarks u, le. | 8.23 x 1073,0.424 | 0.86 65%

taxas totais 4+ 44 faixas de espectro e

angulo zenital

quarks d, s.e. | 3.16 x 1072,0.60 | 38.0 76%
quarks d, le. | 1.81 x 1072,0.58 | 39.8 69%
quarks u, s.e. | 1.35 x 1073,0.429 | 37.9 7%
quarks u, Le. | 4.84 x 1073,0.423 | 40.1 68%

taxas totais + 19 faixas de

espectro dia e noite

quarks d, Le. | 2.69 x 102,058 | 31.3 80%
quarks d, s.e. | 3.10 x 1073,0.61 | 32.8 75%
quarks u, le. | 6.76 x 1073,0.423 | 31.8 79%
quarks u, s.e. | 1.32 x 1072,0.430 | 32.6 75%

Tabela 2.2: Resumo dos ajustes da solucao via NSNI, incluindo ou nao as informacoes inde-

pendentes do fluxo.

do fluxo provém da média no ponto de producao do neutrino, distinta para cada reacao solar,

como discutido na secao (2.2).

Desta forma, a principio nao seria um problema termos probabilidades de supressao muito

diferentes para o neutrino do Berilio e o neutrino do Boro e, mesmo assim, nao observarmos

uma distorcao espectral em SK. Porém, os neutrinos do Berilio sao produzidos em camadas

mais externas do Sol que os neutrinos do Boro, e deste modo, uma menor quantidade deles sente
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a ressonancia. Esperamos portanto sempre uma probabilidade média de conversao do neutrino
do Berilio maior que a do neutrino do Boro, e como resultado final temos uma supressao muito

similar a da solugao LMA, com efeito MSW, como podemos ver na figura 2.15.
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2.3 RSFP

Ajuste aos Dados

Outra das possiveis solugoes ao problema do neutrino solar envolve interacoes do neutrino
com campos magnéticos via um momento magnético nao nulo, ao contrario do que prevée o
modelo padrao. Estas interacoes podem levar a uma precessao de spin-sabor do neutrino,
convertendo um neutrino eletronico em um anti-neutrino de outro sabor, v, ou v,, de forma
resonante, e é “denominada solugdo via precessao resonante de spin-sabor” (ou RSFP, Resonant
Spin-Flavor Precession) [20].

A interagao do neutrino com o campo magnético solar contribui com um termo nao diagonal

na matriz de evolugao, da forma:

V2 Am? >
d [ ve ) _ YEGpNesr (1) — S pi|B1 ()] VL C@232)

i—
dr \ yg pw| B (r)] —2G pNopp.(r) + A2 VR

onde 11, ¢ 0 momento magnético do neutrino e B, é a componente do campo magnético perpen-
dicular a direcao de propagacao do neutrino. Para simplificar o tratamento, supomos que nao
haja mistura entre os auto-estados do neutrino. N.¢s. = N, — NV,, para neutrinos de Majorana e
Nepp. = N, — %Nn para neutrinos de Dirac, e N, se refere a densidade de elétrons (néutrons).
No primeiro caso, a transicao se da para um anti-neutrino de diferente sabor, enquanto que no
caso dos neutrinos de Dirac, a transicao ocorre para um neutrino estéril.

Tal mecanismo de conversao fornece uma boa solucao ao PNS quando a transicao é resso-

nante, ou seja, quando em algum ponto no interior do Sol temos:

V2 Am?

2 o Nogy (1) = 22 233)

Para que a conversao seja eficiente, o termo nao diagonal deve ser da mesma ordem de grandeza

que o termo diagonal. Esta solucao se caracteriza por ressonancias na parte externa do Sol, para
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r > 0.5. Nesta regiiio, temos Y2GpN,s7.(r) ~ [10713 — 107'%] ¢V, e para um campo magnético
da ordem de 100 kG, possiveis solucoes ocorrem para um valor do momento magnético do
neutrino de p, = 107 pp.

A dependencia com a energia da probabilidade de conversao se deve, como no mecanismo
MSW com pequenos angulos de mistura (SMA), a dependéncia energética do parametro de

adiabaticidade. Calculando este parametro, temos que na ressonancia:

4(pty B L (Tres)?

V= —Fx , (2.34)
WLNeff.
onde
d ln(Neff_)
LNeff. = d?“ ) (235)

e Byes ¢ o valor do campo magnético no ponto de ressonancia.

Porém, ao contrario do que ocorre para o efeito MSW, o parametro de adiabaticidade é
inversamente proporcional a energia do neutrino. Portanto, neutrinos menos energéticos podem
sofrer transicoes nao adiabaticas, enquanto os neutrinos mais energéticos sofrem transicoes
adiabdticas.

Podemos ajustar os parametros do neutrino tal que para as energias do neutrino pp (F <
0.5MeV), temos uma transicao nao adiabatica (yg < 1), e portanto uma pequena probabilidade
de conversao final do sabor. Para as energias iguais ou maiores que a energia do Berilio (E =
0.86 MeV), temos uma transicao adiabatica (yg > 1), e portanto uma alta probabilidade de
conversao. Finalmente, para as energias sentidas por SK (E ~ 5 MeV'), apesar da transi¢ao
ser adiabatica, o ponto de ressonancia estd muito préximo da superficie do Sol, e portanto a
transigao ressonante nao é eficiente (a largura da ressonancia é maior que a distancia entre a
ressonancia e a superficie solar).

Estas condicoes podem ser preenchidas por uma variedade de perfis de campo magnético,
reproduzindo bem os dados experimentais dos experimentos de deteccao de neutrinos solares.

Uma andlise desta solu¢do para alguns perfis pode ser achado em [21]. Em particular, para
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um perfil de campo magnético triangular na zona convectiva do Sol (ver equagoes (2.54) e
(2.56)), temos para Am? = 1.5 x 107%eV? um valor para o parametro de adiabaticidade de
Yr(E = 0.2MeV) = 0.88 e vg(E = 0.86MeV') = 550, o que corresponde ao comportamento
esperado para fornecer uma solugao ao problema do neutrino solar. Na figura 2.22 a) apresento
o valor do parametro de adiabaticidade, e em 2.22 b) apresento a probabilidade de sobrevivéncia
P(vee) para esta configuracao de campo, como funcao da energia do neutrino. Uma solucao

ao PNS com confianca de 72% (x* = 0.13/1d.o.f.) é obtida.

Y(rress)

Ev (MeV)

Figura 2.22: Probabilidade de sobreviveéncia tipica do mecanismo RSFP, como fun¢ao da energia
do neutrino. Em a) apresento o valor do parametro de adiabaticidade, e em b), a probabilidade

de sobrevivéncia, para Am? = 1.5 x 10 % eV/2.

Este mecanismo de conversao nao prevé nenhuma dependéncia zenital, devido aos baixos
valores de Am? que fornecem uma solucao. E para o perfil de campo magnético apresentado,
nenhuma forte distorcao espectral é esperada. Portanto, somente resultados negativos sao
esperados nas predicoes de dependéncia zenital e distorcao espectral, e uma analise combinada

incluindo os dados de SK referentes a distorcao espectral ou dependéncia zenital nao modificara
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2 )
Xglobal nivel de confianga

taxas totails

0.13 2%

taxas totais + 44 faixas de espectro e angulo zenital

37.8 76.8%

taxas totais + 19 faixas de espectro dia e noite

32.5 75.9%

Tabela 2.3: Caracteristica da Solucao ao PNS via momento magnético nao nulo, incluindo ou

nao as informacoes independentes do fluxo.

as caracteristicas basicas da solugao. Na tabela (2.3) resumimos as caracteristicas de tal solucao,

para Am? = 1.5 x 1078 eV?2:

Equacoes MHD

Uma vez que os dados experimentais de SK sobre informagcoes independentes do fluxo,
dependéncia zenital, distorcao espectral e sazonalidade, estao dando resultados negativos, e
como todas as solucoes analisadas até aqui possuem regioes no espaco de parametros compativeis
com estes resultados, é importante que busquemos novas formas de discriminar as diversas
solucoes possiveis ao PNS.

Como vimos, a solucao RSFP também nao prevée distorcao espectral ou dependéncia zenital
do fluxo medido em SK. Porém, como esta solucao depende fortemente do campo magnético
no interior do Sol, possiveis flutuagoes do campo magnético solar podem se refletir em uma
variacao no fluxo de neutrinos eletronicos que chega a Terra. Estas flutuacoes sao descritas
pelas equacoes da magneto-hidrodindmica (MHD) aplicadas ao plasma solar.

Faremos aqui uma breve discussao das equacoes MHD, e das aproximacoes de que lancamos
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mao para podermos utilizar estas equagoes na previsao de flutuagoes magnéticas no interior do
Sol.
Escrevemos o equilibrio de forcas atuando no plasma solar como:

dv
pﬁz—vp—ﬁxwxﬁ)ﬂw?,
onde p é a pressao no interior do Sol, p é a densidade do plasma, § é a aceleracao devido a
gravidade, e By éa configuracao de equilibrio do campo magnético. Fazendo a linearizacao nas

grandezas do sistema em torno da configuragao de equilibrio, temos:

T o= T+ € (1)
p = pot pi(ret)
p = Po+pi(rot)
B = E)>+7(ro,t).

Pequenos deslocamentos do plasma solar podem ser descritos pela equagao:

&

pos = F(E). (2.36)

- =

onde F'(§) é a forga restauradora devido ao deslocamento &, e pode ser escrita na forma:

F(&) = V(wV.£+EVp) —bx (V x By) — By x (V x b) = GV.(pg) , (2.37)
onde v = C,/C, é a razao entre calores especificos, e termos de segunda ordem nas perturbagoes
g, p1, P1 € E sao desprezados. Estamos interessados nas variacoes do campo magnético e da

densidade do plasma devido as flutuacoes E, que podem ser expressas da forma:

— — = —

b=V x (£ x By) e p1=V-(pf). . (2.38)

Estamos interessados também nas oscilacoes de plasma presentes na trajetéria dos neu-

trinos solares que chegam a Terra, ou seja, nas oscilagoes que ocorrem em torno do equador
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solar. Faremos entao uma aproximacao considerando que as solugoes da equacao de movimento
apresentam uma simetria cilindrica, desta forma:

(r,0,2,t) = Y _ &™Mr)expli(mb — kz — wt)] . (2.39)

m,\

Neste cendrio, pode-se escrever a equacao de evolugao de cada componente de Fourier £™*(r)
como uma equacao diferencial de segunda ordem na componente &, e relacoes que expressam
as componentes & e &, em fungdo de &, e de sua derivada espacial d&,/dr.

A equagao diferencial que descreve o comportamento de &, tem a forma:

d d
= Zre)| +h(r)E =0 2.40
o5 e (2.40)
onde
ro (W wi)(w? —wi) '
dp
h(r) = pw®—k*B} + 95,
1 w?
- 59/02(11)29 — k*Bg) [QH + 7]
- 2 l 2 2 2. kQBQ 249
5 | pv P 9ws 0| (2.42)
k232 yp k.QBQ
wh = 0 e wi=—"— 0 2.43
T ST+ B p (243)
H(yp+ B}) kB2
w2, = 2P TB0) Jyy gy TP D0 (2.44)
b 2p (yp+Bg)H? ]|’
D = p*w* — H[pw?(yp + B}) — 1pk*Bj] (2.45)

m2

H=—5+ K. (2.46)
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As demais componentes do deslocamento ? podem ser escritas em funcao da componente
radial a partir das seguintes relacoes:

, .
2 Mg e Mo o1 1,20
(K + —5)Bo" —p’&y = —w € +im] —pg&r + 5 Bt (r&;)]

—pu, = ik(—pV . € + pgt)
Ve = %%(r@) + %imﬁe — ke, .

O problema agora se resume a resolver uma equacao diferencial de segunda ordem em &,
(equagao (2.41)), e a partir das solugdes a essa equacdo, calcular as perturbac¢oes no campo
magnético e na densidade de matéria descritas em (2.38). Incluindo estas perturbagoes na
matriz de evolucao do neutrino, podemos analisar como tais flutuacoes se refletem no fluxo de
neutrinos que chegam a Terra, e assim podemos buscar sinais da variagao temporal nas taxas
de deteccao destes neutrinos medidas pelos experimentos de neutrinos solares.

A solucao da equacao de Hain-Liist depende do valor de w que estamos tomando. Se em
algum ponto no interior do Sol temos w = w4 g, entao a equacao apresenta uma singularidade,
e nao podemos utilizar esta equacao para calcular as perturbacoes no plasma solar, mas se
w # wa,g em todos os pontos do interior do Sol, entao podemos utilizar a equacao de Hain-

Liist. Isso divide o problema em duas frentes, e apresentaremos as analises separadamente.

Ondas Localizadas

2 _

Como vimos, w? = w?% e w?

= wg definem um continuo no espectro magnetohidro-
dinamico [22] (ondas Alfén), onde singularidades na equacdo de Hain-Liist aparecem. Ondas
magnéticas e flutuacoes de densidade associadas a estas freqiiéncias sao chamados de modos
localizados, uma vez que estes se caracterizam por uma flutuacao fortemente localizada em
torno do ponto r = rs onde a singularidade ocorre [23].

Para tratar numericamente esta singularidade, introduz-se uma resistividade em torno da

posicao da singularidade [24]. A largura desta singularidade estd relacionada com a largura or



78 2.3 RSFP

da flutuagdo magnética ou de densidade, e pode ser estimada [25]:

1/3 / N\ —1/3
9B
51 ~ 8T <L> (— - 3)
frow(rs) B p

onde piy é a permeabilidade do vacuo. No contexto em que estamos tratando, 0r pode atingir

(2.47)

valores da ordem de 10! vezes o raio do Sol.

A amplitude de tais flutuagoes também deve ser determinada para analisar suas con-
seqiiéncias para o fluxo de neutrinos solares. O campo magnético solar pode variar com alguma
liberdade, pois a pressao magnética (B?/8m) no interior do Sol é muito menor que a pressao de
gds, e portanto a variagao do campo magnético nao interfere no equilibrio do plasma solar. Por
este argumento, o campo magnético pode atingir valores da ordem de 10°G no niicleo solar ou
107G na zona convectiva. Uma restricao mais forte aos valores do campo magnético na zona
convectiva pode ser obtida [26, 27] ao se considerar efeitos nao lineares criados pelo processo
de dinamo. Schmitt e Rosner [26] obtiveram um limite superior para as flutua¢oes magnéticas
de 10* G.

As flutuacoes no campo magnético podem ser, portanto, da mesma ordem do préprio cam-
po. Porém, como estamos fazendo uma analise perturbativa das equacoes MHD, e com isso
desprezando termos de segunda ordem na perturbacao g, devemos limitar o valor de nossas

perturbacgoes magnéticas. Utilizamos uma perturbacao maxima de:
16| /| Bo| =~ 0.5 . (2.48)

Ao contrario do que ocorre para o campo magnético, possiveis flutuagoes na densidade solar
estao muito restringidas. A maior flutuagao de densidade no Sol é induzida por flutuacoes na
temperatura 07" devido a conveccao de matéria entre camadas de diferentes densidades. Uma

estimativa deste efeito é apresentada em [28], fornecendo:

P1

0T r—rydT
;:mpg(T—TO) = i

T Ry, T’

(2.49)
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onde m, é a massa do nucleon, g(r) é a aceleracio da gravidade e Ry ~ 0.09 x Ry (R
é o raio solar) é um fator numérico proveniente da configuracao exponencial da densidade de
matéria solar. Como v/< 672 >/T = 0.05 nio est em conflito com dados heliosismolégicos [29],
tomando (r — 1)/ Ry ~ 1, temos que considerar flutuacoes de densidades p;/p menores ou da
ordem de 10%. Em uma andlise mais detalhada [30], a flutuagdo maxima possivel na densidade
foi determinada como fungao do raio solar. Concluiu-se que p;/py pode ser grande (da ordem de
10%) apenas no interior do Sol (r < 0.04) e em sua superficie (r > 0.98). Para 0.04 < r < 0.25,
p1/po decresce de modo aproximadamente linear, atingindo seu menor valor, 2% em r ~ 0.25.
Finalmente, em 0.4 < r < 0.9, p1/po pode ser de até 5%. Impomos entao estas restrigoes como
condicoes de contorno no nosso tratamento.

Para tratar o efeito das oscilacoes MHD no fluxo de neutrinos solares, adotaremos uma
andlise fenomenoldgica. Assumiremos que MHD introduz flutuacoes gaussianas que se somam
ao perfil de equilibrio da densidade de matéria e do campo magnético. Esta perturbacao esta
centrada no ponto de singularidade da equacao de Hain-Liist, r;, com uma largura ér. Para a

flutuacao da densidade de matéria, temos:

5p(r.1) = epp(rs) exp [— ( g) ] sin [w(r,)1] | (2.50)

onde €, ¢ a amplitude da flutuacao, normalizado ao valor da densidade de matéria no ponto
considerado (r = ry). As frequéncias w(rs) = wa ou w(rs) = wg sdo dadas pela equagao de
Hain-Liist, e introduzem uma modulacao temporal periédica no perfil de equilibrio py. Uma de-
finicao similar se aplica ao campo magnético, subsitituindo p — By. Tomaremos os parametros
€, € ep variando de 0 a 0.05, representando que as flutuagoes do campo magnético e da densidade
de matéria nao excederao 5% do valor de equilibrio.

Consideraremos aqui os campos magnéticos de equilibrio propostos em [31], que chegam de
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10% a 107G em regides centrais do Sol, e caem duas ordems de magnitude na zona convectiva [32]:

a 0.2 2G ara 0<r<0.7
B()(?") — 1 (r+0.2) p = (251)

Bc para r > 0.7,

onde B¢ é o campo magnético na zona convectiva, dado pelas seguintes configuragoes:

—0.7\"]
Be =ay [1 - <7" 03 > G para 0.7<r <1.0 (2.52)
ou :
—0.95\]"
Be = as [1 + exp <T0T> G para 0.7<r<1.0. (2.53)

a; ~ 10° — 107 e ay ~ 10* — 10° de forma a manter a continuidade do campo em r = 0.7, e n =
2, 6 e 8. Assumimos também que o campo magnético de equilibrio esta na direcao z. Para o
cendrio que temos no Sol, yp >> BZ e portanto wy &~ ws.

Na figura 2.23 mostramos os periodos das flutuacoes do campo magnético e da densidade
de matéria associadas ao espectro continuo fornecido pela equacao de Hain-Liist. Nota-se
que para os campos magnéticos considerados, obtém-se periodos da ordem de O(1) a O(10)
dias. Flutuacoes da taxa de deteccao com periodos desta ordem constituiriam um importante
sinal da existéncia de flutuacoes magneto-hidrodinamicas no Sol, assim como da ocorréncia do
mecanismo de conversao de spin-sabor dos neutrinos solares via momento magnético.

Analisaremos agora o reflexo das flutuagoes MHD apresentadas na se¢ao anterior no fluxo
de neutrinos solares. Os resultados de nossa andlise podem ser vistos na figura 2.24. As flu-
tuagoes do campo magnético e da densidade de matéria induzem flutuacoes na probabilidade de
sobrevivéncia do neutrino P(vy — vp), calculada resolvendo numericamente a equagao (2.32).
Nesta figura, apresentamos a amplitude AP da flutuagao da probabilidade como uma fungao
de Am?/4E, para alguns valores de 7, a posi¢cao do modo localizado de flutuagoes MHD. Mos-
tramos tal fenomeno para rs = 0.5,0.9 e o valor para o qual a amplitude de probabilidade é
maxima, normalmente em torno de rg &~ 0.7. Para esta figura, adotamos o perfil de campo

magnético dado por egs. (2.51) e (2.52), com n =6 e u, =1 x 107" yp.
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Figura 2.23: Periodos das flutuacoes magneto-hidrodinamicas para o espectro continuo, nos
perfis de campo magnético apresentados na eq. (2.52), onde n = 2, n = 6, n = 8 e o perfil
exponencial apresentado na eq. (2.53). Utilizamos a; ~ 1.0 x 10° G, ay ~ 4.0 x 10* G e

Ea~10"19 ¢cm~1.
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Figura 2.24: Amplitude AP da probabilidade de sobrevivéncia em fun¢ao de Am/4F para

alguns valores de r;. A amplitude méxima ocorre em torno de r; = 0.7. As linhas verticais

correspondem ao valor de Am/4FE para o qual a ressonancia coincide com a singularidade r;.
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Os demais perfis de campo magnético apresentados em (2.51), (2.52) e (2.53) geram con-
sequéncias muito semelhantes nas flutuagoes de probabilidade. Tomamos €, e €5, da Eq. (2.50),
variando de 0% a 5%, como indicado na figura 2.24. As linhas verticais indicam o valor de
Am/4E que corresponde a uma ressonancia na evolugao do neutrino no ponto de singularidade
rs. Podemos notar que as flutuagoes de probabilidade localizam-se em um valor de Am/4FE em
torno da ressonancia.

Observamos também que o efeito maximo da flutuacao de densidade ou de campo magnético
ocorre quando estas flutuagoes localizam-se no comeco da zona convectiva. Isto pode ser en-
tendido examinando o comportamento do parametro de adiabaticidade para a conversao do
neutrino. Como mencionado, este parametro cresce com 7,., € se torna proximo da unidade
em 7,5 ~ 0.7 (figura 2.22). Neutrinos que sentem a ressonancia localizada em um raio me-
nor sofrerao uma transicao extremamente nao-adiabatica, e, em um raio maior, uma transicao
adiabatica. Nestes dois casos, a conversao de sabor do neutrino é relativamente estavel fren-
te as perturbagoes nos parametros solares. Porém, se v ~ 1, a transicao é ligeiramente nao
adiabatica, o que torna a evolucao do neutrino mais sensivel a flutuacoes desses parametros,
devido a forte dependéncia da probabilidade de conversao com o parametro de adiabaticidade
quando v ~ 1.

Analisamos agora como um experimento em particular, o experimento de SK, poderia de-
tectar tais flutuacoes. Convolucionando a flutuacao de probabilidade apresentada na figura 2.24
com o espectro de producao dos neutrinos do Boro, podemos calcular a variacao na taxa total
de neutrinos medida por SK. Para tanto, tomamos valores de Am? tais que a ressonancia na
evolucao do neutrino esteja localizada em rg ~ 0.7 para as energias tipicas dos neutrinos detec-
tados por SK (E ~ 10 MeV'). Na figura 2.25 apresentamos tais resultados para cinco valores
de Am?, e nota-se que para estes valores a flutuacao na taxa de detecao pode chegar a mais
de 10% da taxa total de deteccao prevista no modelo solar padrao. Os valores escolhidos para

Am? estao de acordo com as regioes permitidas em [21], onde Am? ~ 10" eV,
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Figura 2.25: Amplitude AR da taxa de detecao esperada pelo experimento de Super-
Kamiokande, normalizada pelo valor previsto pelo modelo padrao do Sol, para cinco valores de

Am?.

Ondas Globais

Passamos agora ao estudo das solucoes para a equacao de Hain-Liist, ou seja, flutuacgoes
MHD com frequéncias fora do continuo definido por w = wy g em (2.43). Estas flutuagoes
podem se estender por grandes regioes do interior do Sol, e as denominamos de ondas MHD
globais, em contraste com as ondas MHD localizadas analisadas na secao anterior.

Utilizamos os mesmos perfis de campo magnético da andlise de ondas localizadas, ou seja:

2
1 x 108 (Tﬁ%) G para 0<7 < Teonvee

By = By(r) = (2.54)

BC(T) para 1 > Tconvec )

com B¢ dado por:

r—0.7
0.3

Bé(r) = 4.88 x 10* [1 — ( ) } G para 7 > Teonvee - (2.55)
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Restringiremos aqui nossa analise para o caso de n =6 € Tcoppec = 0.7.
Incluimos também outros perfis de campos magnéticos, como o campo com uma configuracao
triangular na zona convectiva, usado por varios autores para resolver o problema do neutrino

solar [21]:

Binas—Binitial
Binitial + [ L S ](T - Tconvec) para Teonvee <r< I'maz

T"maz —Tconvec

Bl (r) = : (2.56)

B —Bfinal
BmafL’ + [ T::;z_{lga ](T - Tmam) para 7 > Tmag

onde Biyitiar = 5.5 X 10* G, By = 1.18 x 10° G, Byina = 100 G, Teonpec = 0.65 € Ty = 0.8.
Além disso, vamos considerar também um terceiro perfil de campo magnético, constante em

todo o raio solar, dado por:
By =253 kG para 0<r<1.0. (2.57)

Assumimos que o campo magnético de equilibrio esta na direcao z, ou seja, sempre perpen-
dicular a dire¢ao de propagagao do neutrino.

Estamos interessados em buscar ondas globais que sejam solucoes da equacao de Hain-
Liist, o que implica em uma escolha de frequéncia fora do continuo definido por (2.43). Para
a configuracao de campo magnético em (2.54) e (2.55), temos possiveis solucoes para w >
4.8 x 107557 ou w < 5.3 x 107557, que fornecem um periodo 7 < 1.5 dias ou 7 > 13.6 dias,
respectivamente. Para a configuragao dada por (2.54) e (2.53) temos que w > 4.9 x 107*s7!
ouw < 5.3 x 107551, fornecendo 7 < 0.14 dias ou 7 > 13.7 dias, respectivamente. Para a
configuragdo dada por (2.57) temos w > 6.6 x 107*s71 ou w < 2.58 x 107 %571, que fornece
7 < 0.1 dias ou 7 > 28.1 dias, respectivamente.

Apesar de algumas destas configuracoes apresentarem valores de campo magnético bem
maior do que o valor esperado para a zona convectiva, incluimos esses campos para melhor

ilustrar o efeito das oscilagoes MHD no fluxo de neutrinos. Além disso, lembramos que a

grandeza importante para o problema dos neutrinos solares nao é o campo, mas j, By, onde
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i, € 0 momento magnético do neutrino. Escolhemos o valor de p, de tal forma que o produto
iy, X By fosse da mesma ordem para todos os perfis de campo. Dessa forma, para os perfis
dados pelas equagoes (2.54) e (2.55), tomamos p, = 10" up (g é 0 magneton de Bohr). Para
as configuragoes (2.56) e (2.57) usamos p, = 2 x 107" 2pp.

Utilizando estes campos, resolvemos numericamente a equacao de Hain-Liist, e obtendo
as auto-fungoes &,(r), podemos encontrar as flutuagoes na densidade de matéria e no campo
magnético provocados pela perturbacao do plasma solar. De posse dessas flutuacgoes, usamos
as restri¢oes mencionadas anteriormente nas equagoes (2.48) e na referéncia [30] para as suas
amplitudes. Note que a solucao da equacao de Hain-Liist é definida a menos de uma constante
de normalizacao da perturbagao &,(r). Ajustamos esta constante de modo que as condigoes
sobre as flutuacoes do campo magnético e densidade de matéria sejam respeitadas em todos os
pontos.

Na figura 2.26 apresentamos os resultados de tais cdlculos, onde a normalizacao dos resul-
tados foi feita de modo a obter a maior flutuacao permitida, respeitando-se tais condicoes.

Na primeira linha da figura 2.26 apresentamos a configuracao do deslocamento radial &,
calculado pela equacao de Hain-Liist. E importante notar que cada perfil de campo magnético
gera perturbacoes &, com comprimentos de onda bem diferentes. Isto se reflete nas perturbacoes
da densidade de matéria p;/p e do campo magnético b/ By, calculados diretamente de &, a partir
das equagoes 2.38, apresentados na segunda e terceira linhas da figura.

As solucoes apresentadas na figura 2.26 foram encontradas na regiao do espectro MHD com
frequéncias que sao menores que as frequéncias que definem o continuo w < wy = wg. O
periodo das solugbes encontradas acima do continuo é menor que O(1 seg), pequeno demais
para ser detectado nos experimentos atuais.

Na figura 2.27 apresentamos o efeito na probabilidade de sobrevivéncia quando as per-
turbagoes p; e by sdo incluidas na equagao de evolugao (2.32). Nesta figura, apresentamos a

diferenca na probabilidade de sobrevivéncia calculada em duas situacoes: quando o efeito das
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Figura 2.26: Perfil de a) &, apés a normalizagao, b) pi;/py e ¢) by1/By, causados pelos efei-
tos magneto-hidrodinamicos, para as configuracoes de campo magnético dadas pelas equagoes
(2.54) e (2.55) (By n=6), equacao (2.57) (B, constante) e equacao (2.54) e (2.56) (B, triangu-
lar).
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Figura 2.27: Amplitude AP da probabilidade de sobrevivéncia, como fun¢do de Am/4F para
os campos magnéticos das equagoes (2.54), (2.55), (2.57) (B, constante) e equacgoes (2.54) e
(2.56) (By triangular).
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perturbacoes MHD aumenta ao maximo a probabilidade de sobrevivencia, e o caso oposto,
quando tais perturbacoes contribuem para diminuir ao maximo esta probabilidade.

Podemos ver que a regiao nos valores de Am?/4FE para a qual a diferenca de probabilidade
é significativa varia para cada perfil de campo magnético considerado. Isto se deve ao fato
de uma ressonancia paramétrica estar acontecendo na evolugao dos neutrinos [33] devido as
perturbacoes MHD presentes em sua trajetéria. Quando temos um comprimento de oscilacao
do neutrino (\, ~ 27 x 4E/Am? quando os efeitos de matéria e campo magnético podem
ser desprezados) semelhante ao comprimento de onda da perturbagdo MHD, ocorre um au-
mento significativo na diferenca de probabilidades. Este efeito caracteriza uma ressonancia
paramétrica, sendo facilmente identificivel na probabilidade de sobrevivéncia do neutrino.

Se compararmos as diferentes perturbacoes MHD presentes na figura 2.26, veremos que o
comprimento de oscilagao varia muito de acordo com a configuracao de campo escolhida. E
podemos associar o menor comprimento de onda da perturbacao (caso (2.55)) a uma ressonancia
paramétrica para neutrinos de menor energia (e portanto menor comprimento de oscilagao).
Para comprimentos de onda maiores (caso (2.56)), tal ressonancia ocorre para energias maiores
do neutrino. Para um exemplo quantitativo, vamos calcular explicitamente o comprimento de
onda da perturbacao para o campo magnético dado por (2.55). Para essa configuracao de campo
magnético, temos um comprimento de onda da perturba¢io de aproximadamente 2.7 x 1073 R,
ou ~ 0.9 x 1013eV L. A regidao em Am? onde hi um efeito significativo na probabilidade de
sobrevivéncia localiza-se em ~ 1 —4 x 10~ 3¢V, o que resulta em um comprimento de oscilacao
do neutrino da ordem de 1 — 6 x 10"V !, tornando evidente a importancia da ressonancia
paramétrica no calculo da probabilidade de sobrevivéncia.

Vamos agora analisar como os experimentos de deteccao de neutrinos podem sentir tais
flutuagoes. Para tanto, devemos estabelecer a dependéncia energética da variacao da proba-
bilidade, o que significa que devemos definir o valor de Am?. Com vistas a isso, fizemos um

ajuste as taxas totais dos atuais detectores de neutrinos solares, e restringimos a grandeza Am?
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a uma regiao de confianca em torno do ponto de melhor ajuste. Apesar desse ajuste ja ter sido
feito em trabalhos recentes [21], o campo magnético usado por nés difere das configuragoes
tratadas nestes trabalhos (por exemplo, utilizamos um campo magnético diferente de zero nas
regioes centrais do Sol para a configuragao triangular). Utilizamos, portanto, nossos préprios
resultados, que estdo em bom acordo com aqueles apresentados em [21].

O ponto de melhor ajuste para esta configuragao fornece um y?2,. = 0.37 para 2 graus de
liberdade, o que é uma solucio com ~ 83% de confianca, e ocorre para Am? = 1.51 x 10 8¢eV?,
para um momento magnético do neutrino dado por p, = 2x 107245 /0.929, e uma configuracao
de campo magnético dada pelas equagoes (2.56) e (2.56).

Faremos nossa andlise dentro de uma regiao de confianca de 99% no espaco de parametros
em torno do ponto de melhor ajuste. Esta regido nos permite variar o valor de Am? entre
[0.8 — 2.1] x 1078 eV2. Utilizamos p, = 2 x 1072 up, o que estd dentro da faixa de confianga
determinada.

Um dos experimentos capazes de detectar a regiao de baixa energia dos neutrinos solares é
o experimento de Borexino [34], que poderd medir a linha de produgao dos neutrinos do Berilio.
Como estes neutrinos tém uma energia fixa (E = 0.863 MeV), é razoavelmente facil predizer a
dependéncia temporal de seu sinal para um dado valor de Am?. Fixando a energia do neutrino
e variando o valor de Am? dentro da regido pré-estabelecida, podemos ler a partir da figura 2.27
a posi¢ao da linha do Berilio, que corresponde a um valor de Am?/4E = 2.3 — 6 x 10715 V2
o que corresponde ao canto esquerdo da figura 2.27. Nesta regiao as flutuagoes temporais sao
muito pequenas para serem sentidas pelo experimento considerado.

Os experimentos de Hellaz [35] e Heron [36] irdo utilizar as segdes de choque eldstica da
reacao Ve, r + € — Ve, + € , para uma deteccao em tempo real dos neutrinos de baixa
energia, onde o fluxo total é dominado pelas cadeias pp e “Be. Estes experimentos irdo medir
a energia do elétron espalhado e a taxa total de detecgao do neutrino.

Calculamos a se¢ao de choque para a reagdo mencionada da forma usual [37], usando uma
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Figura 2.28: a) Taxa esperada em experimentos de deteccao de neutrinos de baixa energia,
como fungao da energia do neutrino, assumindo uma resolugao perfeita, e b) variagao temporal

da taxa total esperada, normalizada a 1.

fungao degrau para a eficiéncia do detector a partir de seu limiar de energia (7,,;,. = 0.1keV').
Como nao temos informagoes acerca da funcao de resolucao, assumimos uma resolucao perfeita,
e a taxa de detecao é calculada da forma:

(" [T do(T,E)
R—/ /Tm T < w(Byap ar (2.58)

Epin ) Tonin.

Apresentamos na figura 2.28 a) o resultado deste célculo, com Am? dado pelo ponto de
melhor ajuste, em funcao da energia do neutrino, para o maximo e minimo da perturbacao
magnética. Apresentamos também tal resultado para a auséncia de perturbacao e para as
predicoes do SSM.

Na figura 2.28 b) apresentamos as flutuacoes temporais da taxa total de deteccao, norma-
lizado a 1. Nesse cendrio esperamos uma flutuacao de ~ 10% com um periodo de >~ 20 dias,
informacao extraida das equagoes MHD. A taxa total de detecao no experimento de Hellaz sera
de ~ 6 eventos/dia. Portanto, em principio é possivel utilizar tais experimentos para detectar
flutuagoes temporais induzidas por flutuacoes MHD no plasma solar.

Concluimos que se a solucao RSFP é a solucao para o problema do neutrino solar, flutuagoes

na taxa de detecao com periodos da ordem de ~ 20 dias podem estar presentes nos dados do
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Super-Kamiokande, para ondas MHD localizadas ou globais, e podem ser detectadas em futuros

experimentos de deteccao de neutrinos de baixa energia [35, 36].
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Capitulo 3

Conclusoes

Como foi visto no capitulo anterior, existem alguns mecanismos envolvendo propriedades
novas do neutrino, nao encontrados no modelo padrao, que podem solucionar o Problema do
Neutrino Solar. Analisamos aqui trés destes mecanismos, a transicao ressonante provocada
pelo efeito MSW [12], conversao via interacoes novas do neutrino com quarks (NSNI) [18] e
conversao ressonante de spin-sabor (RSFP) [23, 33]. Podemos ainda juntar a estas solugoes
a oscilagdo no vacuo ou quase-vicuo [38], interagoes novas do neutrinos com elétrons [39],
ou transi¢ao induzidas pela violacao do principio de equivaléncia [40]. A proliferacao destas
possiveis solucoes em parte se deve aos resultados negativos de SK com respeito as informacoes
independentes do fluxo. Solucoes que nao descrevem bem as taxas totais de deteccao dos
experimentos, mas que fornecem resultados negativos na distor¢cao espectral e dependencia
zenital, resultam em um bom nivel de confianca quando todos os dados experimentais sao
considerados, como é o caso da solucado MSW-LOW (secao 2.1) ou da solucao via interagoes
nao padrao com elétrons [39].

As andlises de informacdes independentes do fluxo foram propostas de modo a podermos
distinguir entre possiveis solucoes ao PNS. Por exemplo, quando restringimos a discussao as

solugoes via efeito MSW, enquanto a regiao de pequeno angulo de mistura (SMA) prevé uma
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distor¢ao espectral em SK; a regido com grande angulo de mistura (LMA) prevé um maior
fluxo de neutrinos chegando a noite do que durante o dia. Esperava-se que com o actimulo dos
dados, estas andlises pudessem apontar definitivamente para uma destas solucoes.

Essas duas solugoes, entretanto, apresentam regioes no espaco de parametros compativeis até
certo ponto com auseéncia de distorcao espectral ou dependéncia zenital. Como consequéncia,
enquanto um resultado positivo daquela andlise poderia distinguir entre estas solugoes, um
resultado negativo nao seria suficiente para descartar nenhuma delas. O efeito final deste
resultado é, em vez de diminuir as possiveis solucoes ao PNS, recuperar solucoes cujo ajuste as
taxas totais nao era muito bom.

Por um lado, estes resultados contribuiram para enriquecer o campo de estudos do problema
do neutrino solar, que se apresenta como uma janela para diversos mecanismos envolvendo uma
fisica além do modelo padrao. Por outro lado, é fundamental encontrar novas formas de analise
e novos experimentos de deteccao que nos permitam determinar qual dos mecanismos é de fato
responsavel pelo déficit no fluxo de neutrinos solares.

Na andlise de dois dos trés mecanismos, ilustramos como a ambiguidade dos dados experi-
mentais se reflete no espaco de parametros dos neutrinos. Fizemos entao nas analises da solucao
MSW e NSNI, um tratamento padrao dos dados experimentais incluindo todas as informacoes
disponiveis sobre neutrinos solares.

Na secao 2.3 adotamos a postura que deve nortear a analise dos dados experimentais de
neutrinos solares daqui em diante, qual seja, a de propor novos testes a serem aplicados nos
dados experimentais. O teste que propusemos consiste em buscar flutuagoes temporais com
um periodo bem definido no sinal de SK, distintos dos periodos ocasionados por regeneragao
na matéria terrestre (1 dia) ou flutuagoes sazonais (6 meses ou 1 ano), que podem ser causados
por efeitos diversos da oscilacao magneto-hidrodinamica no plasma solar.

Novas andlises de dados de neutrinos solares também podem ser feitas a partir de resultados

de experimentos futuros, que planejam medir o fluxo dos neutrinos em diferentes faixas de
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energia, e por diferentes reagoes. Estes novos dados possibilitarao a realizagao de novos testes a
serem feitos nas diversas solucoes ao Problema do Neutrino Solar, auxiliando na discriminacao
destas solugoes. Exporemos aqui brevemente as principais propostas para experimentos futuros,
e como os resultados desses experimentos podem nos auxiliar a determinar o real mecanismo

de conversao responsavel pelo Problema do Neutrino Solar.

Sudbury Neutrino Observatory

Durante a elaboracao final do texto apresentado aqui, um novo experimento de deteccao de
neutrinos solares, o SNO (“Sudbury Neutrino Observatory”) produziu seus primeiros resulta-
dos [41]. Este experimento é capaz de detectar os neutrinos através de trés canais distintos,

apresentados abaixo:

d+ve—e +p+p (CC) (3.1)
d4+v, > v, +p+n (NC) (3.2)
e +v.—e +v. (FES) (3.3)

Enquanto a reagao (3.3), o espalhamento eldstico do neutrino com elétrons ( “elastic scattering”,

ES), é a mesma utilizada em Super-Kamiokande, novas reagoes envolvendo o deutério também

[

sao capazes de detectar neutrinos. A reagao envolvendo correntes carregadas (3.1) somente

[

sensivel aos neutrinos eletronicos, enquanto que aquela envolvendo correntes neutras (3.2)
sensivel a todos os sabores de neutrinos. O limiar de energia para estas reagoes é similar ao de
Super-Kamiokande (E, > 5 MeV), e portanto este experimento é sensivel somente aos neutrinos
mais energéticos (neutrinos do Boro e neutrinos hep). A comparagao dos resultados obtidos
através destes trés canais de deteccao poderd fornecer novas informacgoes sobre as caracteristicas
do fluxo de neutrinos que chegam a Terra, o que deve refletir-se no espaco de parametros das

atuais solucoes ao PNS.
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Na primeira fase do experimento, SNO fez medidas por meio de corrente carregada e do

espalhamento elastico. Os resultados obtidos foram:

¢ = 1.7540.07 (stat.) 012 (sist.) +0.05 (teoria) x 10° em 2s7* (3.4)

o™ = 2.39+0.34 (stat.) T318 (sist.) x 10® em™2s7" . (3.5)

O resultado das medidas por espalhamento eldstico estd em boa concordancia com Super-
Kamiokande, cujo resultado mais recente fornece ¢ = 2.32 + 0.03 (stat.) 1902 (sist.) x
106 em™2s7!. A diferenga entre os valores em (3.4) e (3.5) fornece uma clara evidéncia de
que um fluxo de neutrinos ativos nao eletronicos estd presente no fluxo de neutrinos solares.
Tal fluxo colabora para a taxa de deteccao obtida através do espalhamento eldstico, mas nao
produz eventos através de corrente carregada, gerando tal discrepancia.

Considerando que nao hd um componente de neutrinos estéreis no fluxo, pode-se utilizar

estes dois resultados para inferir o fluxo total de neutrinos que esta chegando no detector. A

colaboracao de SNO fornece o seguinte nimero para tal estimativa:
¢r =5.55+£0.99 x 10° em 25!,

o que apresenta uma excelente concordancia com as previsoes teoricas do modelo solar adotado
aqui, que fornece ¢ = 5.05 4+ 1.00 x 108 em=2s~%.

A inclusao dos resultados de SNO no ajuste das solucoes ao PNS ja foi apresentada por
alguns grupos [42, 43], e esta sendo realizado de maneira independente com nossos programas.

Em breve apresentaremos uma atualizacao dos resultados de ajuste de solucoes expostos no

capitulo 2, incluindo os dados de SNO [44].

Hellaz, Heron

Como mencionado na secao 2.3, oscilagoes magneto-hidrodinamicas globais do plasma solar

serao mais fortemente sentidas pelos neutrinos de mais baixa energia. Como a deteccao destas
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oscilacoes através de flutuagoes no fluxo de neutrinos deve ser feita em tempo real, dada a
ordem de grandeza do periodo de oscilagao obtido (~ 10 dias), os experimentos atuais que
medem estes neutrinos de baixa energia nao podem ver tais oscilacoes.

Novas propostas experimentais estao sendo sugeridas de forma a realizar tal medida em
tempo real. Destacamos aqui duas delas, as propostas de Hellaz [35] e Heron [36]. Estes experi-
mentos também utilizarao o espalhamento eldstico do neutrino com o elétron, como ja é feito em
SK, mas poderao diminuir o ruido de fundo de modo mais eficiente, permitindo abaixar o limiar
de energia até FE, ~ 0.2 MeV. A taxa de deteccao esperada nestes experimentos serd de ~ 10
eventos provocados por neutrinos pp por dia, o que permitiria, a principio, distinguir flutuacoes
temporais como as encontradas em nosso estudo sobre magneto-hidrodinamica [45]. Estes pro-
jetos encontram-se atualmente em estudo de viabilidade, e o inicio de sua implementacao deve
ocorrer por volta do ano de 2003.

Estes experimentos também podem ser de relevancia na analise de outros aspectos nao
comentados aqui, como por exemplo, uma possivel regeneracao pela Terra dos neutrinos de
baixa energia na regiao LOW. Além disso, devido a forte regeneracao que estes neutrinos
sofrem ao passar pela matéria terrestre (ver secao 2.1), a diferenga entre as noites no inverno
e no verao pode gerar um efeito sazonal. Apesar dos experimentos Gallex e Sage poderem
detectar tal sazonalidade, estes experimentos nao podem discernir entre os neutrinos de mais
baixa energia e aqueles de energia média, nos quais este efeito é menor, o que deve diminuir a

sazonalidade no resultado final.

Borexino

O experimento de Borexino [34] tem como objetivo a medigao em tempo real dos neutrinos
do Berilio. A importancia desta medida reside na grande diferenca nas predigoes do déficit
no fluxo destes neutrinos entre as diversas solugoes ao PNS. Por exemplo, enquanto a regiao

de LMA na solugao via efeito MSW prevé um déficit de ~ 50% neste fluxo, a regiao de SMA
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prevé um déficit de quase 100%. Um experimento que detectasse isoladamente os neutrinos do
Berilio poderia distinguir entre estes dois casos, contribuindo enormemente para a eliminacao
de uma grande porcao no espaco de parametros das solucoes.

Como para os experimentos de Hellaz e Heron, o interesse destes experimentos nao se
restringe as solucoes analisadas aqui. Por exemplo, uma grande regiao no espaco de parametros
da solucao ao PNS via oscilacao no vacuo [38] prevé uma forte sazonalidade dos neutrinos do
Berilio, devido a variacao da distancia entre a Terra e o Sol. Este experimento estd localizado

nos laboratoérios de Gran Sasso, Itdlia, e ja estd em fase de construcao.

Concluindo, a area de neutrinos solares deve continuar sendo um frutifero campo de pes-
quisa nos préximos anos. Ainda sao necessarios novos experimentos e novas formas de analise
de dados para distinguir entre os varios cenarios que envolvem fisica nova para neutrinos su-
geridos como solucao ao problema do neutrino solar. Somente com estes novos experimentos
e analises poderemos resolver a ambiguidade dos dados experimentais exposta neste trabalho,
desvendando qual o real mecanismo responsavel pelo déficit de neutrinos solares.

Os primeiros resultados obtidos pelo experimento SNO e a efervescéncia na area no periodo
seguinte a divulgacao destes resultados nos dao uma idéia da oportunidade que o problema do

neutrino solar nos da em termos de avanco no conhecimento do campo de fisica de neutrinos.
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