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Ao 
ontr�ario do que em geral se 
rê, sentido e signi�
ado

nun
a foram a mesma 
oisa, o signi�
ado �
a logo por a��, �e dire
to, literal, expl��
ito, fe
hado em si

mesmo, un��vo
o, por assim dizer, ao passo que o sentido n~ao �e 
apaz de permane
er quieto, fervilha

de sentidos segundos, ter
eiros e quartos, de dire�
~oes irradiantes que se v~ao dividindo e subdividindo

em ramos e ramilhos, at�e se perderem de vista, o sentido de 
ada palavra pare
e-se 
om uma estrela

quando se p~oe a proje
tar mar�es vivas pelo espa�
o afora, ventos 
�osmi
os, perturba�
~oes magn�eti
as,

a
i�
~oes.

Jos�e Saramago
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Resumo

O Problema do Neutrino Solar, 
ara
terizado por um d�e�
it do 
uxo destes neutrinos de-

te
tado em experimentos terrestres em rela�
~ao �as predi�
~oes te�ori
as, 
ompleta 30 anos sem uma

expli
a�
~ao de�nitiva. Mas o atual panorama experimental propi
ia que diversos me
anismos

envolvendo f��si
a nova para o neutrino forne�
am uma solu�
~ao a
eit�avel ao Problema do Neu-

trino Solar. A prolifera�
~ao destas poss��veis solu�
~oes �e devida em parte aos resultados negativos

obtidos por um dete
tor em parti
ular, o Super-Kamiokande, ao tentar 
on�rmar esta f��si
a

nova atrav�es de an�alises independentes do 
uxo total de neutrinos. Estas an�alises de infor-

ma�
~oes independentes do 
uxo foram propostas 
om o objetivo de distinguir entre as poss��veis

solu�
~oes para o Problema do Neutrino Solar. Um resultado positivo destas an�alises indi
aria

qual dessas v�arias solu�
~oes �e a 
orreta. Um resultado negativo, 
ontudo, n~ao �e su�
iente para

des
artar nenhuma delas. Apesar disso, estes resultados 
ontribuiram para enrique
er o 
ampo

de estudos do problema do neutrino solar, que se apresenta 
omo uma janela para diversos

me
anismos envolvendo uma f��si
a al�em do modelo padr~ao.
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Abstra
t

The Solar Neutrino Problem, whi
h is a neutrino 
ux supression from the theoreti
al predi
-

tions dete
ted in terrestrial experiments, has 
ompleted 30 years old without a �nal explanation.

But the a
tual experimental data leaves us with a number of me
hanisms involving new physi
s

in the neutrino se
tor that 
an produ
e a

eptable 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 
ux-independent analysis. This analysis was �rst propo-

sed in order to dis
riminate between the possible solar neutrino problem solutions. A positive

result would point to a spe
i�
 solution, but negative results would not be able to eliminate

any one. In spite of that, the SK results 
ontributed to the solar neutrino physi
s �eld, whi
h

presents itself as a window to physi
s beyond the standard model.
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Introdu�
~ao

A dete
�
~ao de neutrinos solares serviu 
omo uma forte 
orrobora�
~ao dos modelos que des-


revem a gera�
~ao de energia no Sol. Nestes modelos, a press~ao gravita
ional �e equilibrada pela

energia liberada em fus~oes nu
leares, e estas, por sua vez, produzem neutrinos. Dete
tar estes

neutrinos nos leva ent~ao a uma 
on�rma�
~ao direta da o
orrên
ia de fus~oes nu
leares no interior

do Sol. A dete
�
~ao dos neutrinos solares, no entanto, traz ainda outra vantagem. Como o

f�oton produzido no interior do Sol apresenta um livre 
aminho m�edio muito menor que o raio

do Sol, ele demora muitos anos para 
onseguir es
apar de seu interior. Qualquer 
orrela�
~ao

entre as propriedades dos f�otons que es
apam do Sol e as 
ara
ter��sti
as do meio onde ele foi

produzido �e perdida devido aos m�ultiplos espalhamentos sofridos. O neutrino, em vez disso,

interage somente atrav�es da intera�
~ao fra
a, saindo do Sol sem sofrer prati
amente nenhuma

interferên
ia 
om a mat�eria solar. Propriedades do interior do Sol podem ent~ao ser investigadas

de modo mais e�
iente por meio do estudo dos neutrinos solares.

O experimento pioneiro na dete
�
~ao de neutrinos solares �e o experimento Homestake [1℄,

lo
alizado em Dakota do Sul, Estados Unidos, que 
ome�
ou a 
oletar dados em 1970 e segue

em fun
ionamento at�e os dias atuais. Apesar do experimento obter su
esso na dete
�
~ao dos

neutrinos provenientes do Sol, seus dados experimentais, desde as primeiras leituras, indi
avam

que o 
uxo de neutrinos que estava 
hegando ao dete
tor era sensivelmente menor que o 
uxo

estimado por modelos de produ�
~ao de energia solar. Tal d�e�
it foi denominado \o Proble-

ma do Neutrino Solar" (PNS). Al�em do experimento de Homestake, outros três experimentos
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on�rmaram este d�e�
it, usando diferentes t�e
ni
as de dete
�
~ao e medindo faixas distintas do

espe
tro do 
uxo de neutrinos.

Uma forma de resolver a dis
repân
ia entre os dados e as predi�
~oes de neutrinos solares 
on-

siste em modi�
ar os parâmetros solares, na tentativa de reduzir o 
uxo de neutrinos produzidos

no Sol, m�etodo denominado \solu�
~oes astrof��si
as ao PNS". O a
�umulo de dados experimentais,

todavia, tanto em neutrinos solares quanto em medi�
~oes de parâmetros do Sol forne
idas pela

heliosismologia, prati
amente impede a modi�
a�
~ao destes parâmetros de modo a suprimir a

produ�
~ao de neutrinos da forma observada nos experimentos terrestres.

Uma forma alternativa de resolver o PNS 
onsiste em modi�
ar as propriedades do neutrino

preditas pelo modelo padr~ao. Assumimos, neste 
aso, que a predi�
~ao do 
uxo de neutrinos

solares est�a 
orreta, mas que algo a
onte
e aos neutrinos entre o momento de produ�
~ao e o

momento de dete
�
~ao devido a novas propriedades do neutrino. �E esta a linha de pesquisa

adotada em nosso trabalho.

A partir do in��
io da d�e
ada de 90, o problema do neutrino solar ganhou em riqueza 
om

o in��
io de fun
ionamento de três novos dete
tores. O dete
tor Gallex [2, 3℄, no laborat�orio de

Gran Sasso, It�alia, o dete
tor Sage [4℄, lo
alizado no Baksan Neutrino Laboratory, na R�ussia,

e o dete
tor de Super-Kamiokande [5℄, uma 
ontinua�
~ao do experimento Kamiokande, ambos

lo
alizados em Kamioka, Jap~ao. Os dois primeiros dete
tores, Gallex e Sage, foram propostos

no sentido de suprir uma ne
essidade 
riada pelos dados experimentais de Homestake: os

neutrinos produzidos na prin
ipal rea�
~ao nu
lear no Sol, a fus~ao de dois pr�otons, respons�aveis

por mais de 90% do 
uxo de neutrinos solares, n~ao podiam ser dete
tados por Homestake

por possuirem uma energia abaixo do valor do limiar de energia deste experimento. Mudando

o n�u
leo alvo do experimento, estas novas propostas obtiveram êxito em baixar o limiar de

energia de dete
�
~ao, e 
om isso obter dados sobre o 
uxo dos neutrinos de mais baixa energia.

Em 
omum, os experimentos de Gallex, Sage e Homestake têm o fato de forne
erem somente

uma leitura do 
uxo total dete
tado, em per��odos de leitura que variam de algumas semanas
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a pou
o mais de um mês. O experimento de Super-Kamiokande, por sua vez, optou por

modi�
ar a t�e
ni
a de dete
�
~ao utilizada pelos demais experimentos, e possibilitou uma nova

forma de an�alise do PNS. Al�em da taxa total de dete
�
~ao, este experimento pode forne
er

outros tipos de dados, 
omo a assimetria entre o 
uxo de neutrinos medido de dia e de noite,

ou a distor�
~ao espe
tral em rela�
~ao �as predi�
~oes te�ori
as deste 
uxo. Novas propriedades do

neutrino, que seriam respons�aveis pelo d�e�
it no 
uxo observado, poderiam tamb�em 
ausar tal

assimetria ou distor�
~ao espe
tral, forne
endo uma indi
a�
~ao independente da existên
ia destas

novas propriedades.

O panorama experimental atual 
on�rma 
om muita 
lareza o d�e�
it de neutrinos solares em

rela�
~ao �as predi�
~oes te�ori
as, e indi
a 
laramente que tal d�e�
it n~ao pode ser produzido por so-

lu�
~oes astrof��si
as. As novas formas de an�alise de dados possibilitadas pelo Super-Kamiokande,

entretanto, n~ao 
onseguiram 
on�rmar a hip�otese de novas propriedades para o neutrino. Em

vez disso, ex
lu��ram grandes por�
~oes do espa�
o de parâmetros destas propriedades, que ape-

sar de produzirem uma boa solu�
~ao �as taxas totais dos experimentos, produzem tamb�em uma

assimetria dia-noite forte demais, por exemplo.

Esta tese se divide da seguinte forma: no 
ap��tulo 1, 
ara
terizamos o problema do neutrino

solar, 
om uma dis
uss~ao sobre o modelo solar utilizado e suas predi�
~oes ao 
uxo de neutrinos

na se�
~ao 1.1. Na se�
~ao 1.2 apresentamos os dete
tores de neutrinos solares e seus resultados

experimentais. Na se�
~ao 1.3 apresentamos o m�etodo estat��sti
o utilizado ao longo do trabalho,

e empregamos este m�etodo na 
ara
teriza�
~ao num�eri
a do problema do neutrino solar.

Em seguida, no 
ap��tulo 2, apresentamos as solu�
~oes ao problema do neutrino solar tratadas

aqui. Na se�
~ao 2.1 apresentamos as solu�
~oes via efeito MSW, e analisamos suas propriedades

e a qualidade do ajuste de suas predi�
~oes aos dados experimentais. Na se�
~ao 2.2 repetimos o

mesmo 
�al
ulo para outra das poss��veis solu�
~oes ao PNS, via intera�
~oes n~ao padr~ao do neutrino.

Utilizamos estas duas solu�
~oes ao problema do neutrino solar para ilustrar a situa�
~ao atual da

pesquisa em neutrinos solares, e para ilustrar 
omo os dados atuais n~ao possibilitam a dis
ri-
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mina�
~ao entre diferentes solu�
~oes, ou mesmo entre diferentes espa�
os de parâmetros de uma

mesma solu�
~ao. Finalmente, na se�
~ao 2.3 analisamos uma ter
eira solu�
~ao ao PNS, via momen-

to magn�eti
o do neutrino n~ao nulo. Nesta an�alise enfo
amos o estudo de uma 
ara
ter��sti
a

desta solu�
~ao que possibilitaria identi�
ar nos dados experimentais uma forte evidên
ia em seu

favor, que s~ao os re
exos de os
ila�
~oes magneto-hidrodinâmi
as do plasma solar no 
uxo dos

neutrinos solares.

No 
ap��tulo 3 apresentamos a 
on
lus~ao da tese, 
om uma breve dis
uss~ao das perspe
tivas

futuras da pesquisa em neutrinos solares. Desta
amos a importân
ia dos futuros experimentos

na determina�
~ao das propriedades do neutrino respons�aveis pelo d�e�
it observado do 
uxo,

dado o atual quadro experimental.
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Cap��tulo 1

Cara
terizando o Problema

1.1 Previs~oes Te�ori
as

A 
adeia prin
ipal de produ�
~ao de energia das rea�
~oes nu
leares que o
orrem no Sol �e a

fus~ao de Hidrogênio em n�u
leos de H�elio, onde neutrinos s~ao produzidos. As v�arias etapas

desta 
adeia que produzem neutrinos est~ao esquematizadas abaixo:

p+ p ! 2H + e+ + �e (1.1)

p+ e� + p ! 2H + �e (1.2)

3He+ p ! 4He+ e+ + �e (1.3)

7Be+ e� ! 7Li + �e (1.4)

8B ! 8Be + e� + �e : (1.5)

A queima de elementos mais pesados, 
omo o Carbono, tamb�em o
orre no Sol, em regi~oes

mais 
entrais, e a uma taxa mais baixa que a da queima do Hidrogênio. A produ�
~ao de neutrinos

o
orre nas seguinte rea�
~oes:

13N ! 13C + e+ + �e (1.6)
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15O ! 15N + e+ + �e (1.7)

17F ! 17O + e+ + �e : (1.8)

Denominaremos os neutrinos produzidos por diferentes pro
essos de a
ordo 
om letras que

identi�quem a rea�
~ao na qual ele foi produzido. Por exemplo, 
hamaremos de neutrinos pp os

neutrinos produzidos na rea�
~ao (1.1), neutrinos 8B (ou neutrinos do Boro) aqueles produzidos

na rea�
~ao (1.5), e assim por diante. Vale ressaltar que quando nos referimos ao tipo de neu-

trino, muitas vezes estamos nos referindo �a rea�
~ao que o produziu, e n~ao �as suas propriedades

intr��nse
as. Todos os neutrinos produzidos no interior do Sol s~ao neutrinos eletrôni
os de qui-

ralidade esquerda, e s~ao 
onsiderados idênti
os entre si (�a ex
e�
~ao de sua energia) para todos

os �ns pr�ati
os tratados aqui.

Adotaremos 
omo modelo padr~ao solar o modelo de Bah
all et. al. [6, 7, 8, 9℄, do qual

extra��mos os 
uxos exatos de neutrinos produzidos em 
ada rea�
~ao. Apresentamos na tabela 1.1

os 
uxos para esse modelo, juntamente 
om seus erros te�ori
os.

Este modelo forne
e, al�em do 
uxo total de neutrinos produzidos em 
ada rea�
~ao, o espe
tro

de produ�
~ao de 
ada neutrino e a distribui�
~ao do ponto de produ�
~ao de 
ada rea�
~ao no interior

do Sol.

Na �gura 1.1 apresentamos o espe
tro de produ�
~ao para 
ada tipo de neutrino. Os neutrinos

mais abundantes para baixa energia s~ao os neutrinos pp, enquanto que para mais alta energia, os

neutrinos do 8B tornam-se preponderantes. Duas rea�
~oes produzem neutrinos monoenerg�eti
os,

que s~ao os neutrinos do 7Be (1.4) e os neutrinos pep (1.2).

Na �gura 1.2 apresentamos o 
uxo integrado no ponto de produ�
~ao para três tipos de

neutrinos, normalizados ao valor total de 
ada 
uxo. A rea�
~ao que 
ont�em elementos mais

pesados, 
omo em (1.5), o
orre em zonas mais internas do Sol, onde a temperatura �e maior, e

aquelas que 
ontêm elementos mais leves (1.1) o
orrem em 
amadas mais externas.

Os experimentos de dete
�
~ao n~ao podem rela
ionar o neutrino dete
tado 
om a rea�
~ao

que o originou, sendo sens��veis somente ao espe
tro integrado do 
uxo de neutrinos. Por�em,
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rea�
~ao 
uxo de neutrinos (�1010 
m�2s�1 ) erro (%)

pp 5:95 �1
pep 1:40� 10�2 �1:5
hep 9:3� 10�7

7Be 4:77� 10�1 �10
8B 5:05� 10�4 +20

�16

N 5:48� 10�2 +21
�17

O 4:80� 10�2 +25
�19

F 5:63� 10�4 �25

Tabela 1.1: Fluxo de Neutrinos Solares predito em [9℄. Na primeira 
oluna, temos a rea�
~ao

onde o neutrino foi produzido, na segunda, o 
uxo produzido em 
ada rea�
~ao, e na ter
eira, o

erro te�ori
o.
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Figura 1.1: Espe
tro de produ�
~ao de 
ada tipo de neutrino solar.
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Figura 1.2: Fluxo integrado em rela�
~ao ao ponto de produ�
~ao para três tipos de neutrinos

normalizado pelo raio solar, RSol.


omo veremos a seguir, os me
anismos de 
onvers~ao de neutrinos, respons�aveis pelas solu�
~oes

ao Problema do Neutrino Solar tratadas aqui, s~ao fortemente dependentes dos detalhes de

produ�
~ao dos neutrinos, 
omo o exato ponto de produ�
~ao ou a abundân
ia de elementos pesados

no Sol, que por sua vez s�o podem ser forne
idos por modelos solares detalhados. Adotaremos

o modelo te�ori
o do Bah
all et. al. 
omo o modelo padr~ao do Sol (\Standard Solar Model",

SSM) em todo o nosso trabalho.
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1.2 Dados Experimentais

Os dados experimentais mais re
entes de dete
�
~ao de neutrinos solares provêm de quatro

experimentos. Faremos a seguir uma breve dis
uss~ao destes experimentos, e dos resultados

experimentais obtidos.

Homestake

O primeiro experimento de dete
�
~ao de neutrinos solares a 
oletar dados foi o experimento

de Homestake [1℄. Lo
alizado na mina de Homestake, em Dakota do Sul, 
oleta dados de

neutrinos solares desde 1970, atrav�es do pro
esso de de
aimento beta inverso:

37Cl(�; e)37Ar : (1.9)

Esta rea�
~ao apresenta um limiar de energia de E� = 0:814MeV , e produz o n�u
leo inst�avel

de 37Ar, que de
ai 
om uma vida m�edia de 35 dias. A partir do de
aimento deste n�u
leo se

faz a 
ontagem do n�umero de eventos de de
aimento beta inverso no dete
tor. O valor do

limiar de energia deste experimento impede que os neutrinos solares mais abundantes, aqueles

produzidos na 
adeia pp, sejam dete
tados por este me
anismo, uma vez que a energia m�axima

destes neutrinos �e de � 0:5MeV .

O experimento 
onsiste em usar 380000 litros de C2Cl4, o que equivale a 615 toneladas de

material, armazenados em um tanque 
il��ndri
o, onde os �atomos de 37Ar 
riados no pro
esso de

dete
�
~ao dos neutrinos s~ao extra��dos em per��odos de � 70 dias de 
oleta. A taxa total esperada

�e obtida integrando-se o 
uxo para 
ada tipo de neutrino pela se�
~ao de 
hoque da rea�
~ao:

RCl =
X
i=1;8

Z
Eth

�i(E)� �Cl(E�)dE ; (1.10)

onde o ��ndi
e i refere-se �as diferentes rea�
~oes solares que produzem neutrinos.

Para o modelo solar padr~ao, esperamos uma taxa de dete
�
~ao de � 1:5 �atomos por dia, ou

7:59SNU , onde 1SNU (Solar Neutrino Unit) 
orresponde a 10�36 
apturas por segundo por
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�atomo do alvo. A m�edia da taxa de dete
�
~ao em todo o tempo de opera�
~ao de Homestake

est�a bem abaixo deste valor, forne
endo RCL = (2:56 � 023(stat:) � 0:16(syst:))SNU , o que


orresponde �a � 34% do 
uxo esperado.

Devido ao tempo trans
orrido entre duas 
ontagens su
essivas, qualquer varia�
~ao temporal

do 
uxo de neutrinos 
om per��odo menor do que � 70 dias n~ao pode ser sentida pelo dete
tor.

Por�em, varia�
~oes temporais 
om um grande per��odo podem ser analisadas. Por exemplo, 
on-

siderando que o experimento 
oleta dados a aproximadamente 30 anos, pode-se investigar uma

poss��vel 
orrela�
~ao de seus dados 
om o 
i
lo de man
has solares, que apresenta um per��odo


ompleto de 22 anos. De fato, os dados de Homestake indi
am uma anti-
orrela�
~ao entre o

n�umero de eventos dete
tados por dia e o n�umero de man
has solares, que pode ser visto

em [1℄.

Al�em disso, 
omo a dete
�
~ao �e feita atrav�es do de
aimento beta do n�u
leo de 37Ar produ-

zido, qualquer informa�
~ao sobre a energia do neutrino que originou tal n�u
leo n~ao pode ser

re
uperada, impossibilitando uma an�alise do espe
tro de dete
�
~ao.

Gallex e GNO

O dete
tor Gallex est�a lo
alizado no laborat�orio de Gran Sasso, na It�alia, e 
oleta dados de

neutrinos solares desde maio de 1991. Como Homestake, este experimento dete
ta os neutrinos

via de
aimento beta inverso, atrav�es do pro
esso:

71Ga(�; e)71Ge : (1.11)

O limiar em energia desta rea�
~ao �e de Eth = 0:233MeV , o que possibilita a medi�
~ao dos

neutrinos pp, ao 
ontr�ario de Homestake. A 
ontagem do 
uxo de neutrinos �e feita por meio da

extra�
~ao dos �atomos de 71Ge, que tendo uma vida m�edia de 11.43 dias, volta a de
air atrav�es

da 
aptura de um el�etron. O dete
tor 
onsiste em 100 toneladas de Cloreto de G�alio, o que

resulta em � 12 toneladas de 71Ga, e a taxa de dete
�
~ao esperada pode ser 
al
ulada de forma
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an�aloga �a (1.10):

RGa =
X
i=1;8

Z
Eth

�i(E)� �Ga(E�)dE : (1.12)

A taxa total de dete
�
~ao esperada pelo modelo padr~ao �e de � 1 evento a 
ada 5 dias, ou

127:9SNU , e a extra�
~ao dos �atomos de 71Ge �e feita mensalmente. Gallex obteve uma taxa de

dete
�
~ao m�edia de 77:5� 6:2 +4:3
4:7 SNU [2℄, o que 
orresponde a 61% da taxa esperada.

Podem ser feitas an�alises temporais do 
uxo, bus
ando per��odos de 
utua�
~oes maiores que

1 mês, que �e o tempo aproximado entre 
ada leitura. Tal an�alise foi realizada pela pr�opria 
o-

labora�
~ao experimental, bus
ando reproduzir a anti-
orrela�
~ao dos sinais 
om man
has solares,

mas nenhuma indi
a�
~ao de tal 
orrela�
~ao foi en
ontrada. Por utilizar o mesmo me
anismo de

dete
�
~ao de Homestake, o de
aimento beta inverso, nenhuma an�alise espe
tral �e poss��vel.

O experimento de Gallex foi �nalizado em 23 de janeiro de 1997, e substitu��do pelo experi-

mento de GNO (Gallex Neutrino Observatory), que 
ome�
ou a 
oletar dados em abril de 1998,

e segue em atividade at�e os dias atuais. Utilizando o mesmo m�etodo de dete
�
~ao utilizado em

Gallex, os resultados experimentais do GNO permane
em 
ompat��veis 
om os de Gallex, ao

forne
er uma taxa de dete
�
~ao de 65:8 +10:7
�10:2 SNU [3℄. O taxa de dete
�
~ao obtida 
ombinando-se

este resultado 
om o de Gallex, forne
e 74:1 +6:7
�6:8 SNU , valor que usaremos nas nossas an�alises

estat��sti
as.

Sage

O experimento de SAGE (Russian-Ameri
an Gallium Solar Neutrino Experiment) utiliza

a mesma rea�
~ao que Gallex e GNO para a dete
�
~ao dos neutrinos. Lo
alizado no Baksan

Neutrino Observatory, R�ussia, este experimento foi ini
ialmente formado por � 30 toneladas

de 71Ga, quantidade que foi aumentada em medi�
~oes subsequentes para � 50 toneladas. A

medi�
~ao do 
uxo de neutrinos �e realizada pela observa�
~ao do de
aimento do �atomo de 71Ga,

em extra�
~oes 
om per��odo de 1 � 1:5 meses. A taxa de dete
�
~ao observada em 70 extra�
~oes,
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efetuadas entre janeiro de 1990 e outubro de 1999, �e de 75:4+7:0�6:8(stat:)
+3:5
�3:0(syst:)SNU . Como

em Gallex e GNO, os dados de Sage s~ao 
ompat��veis 
om um 
uxo 
onstante de neutrinos.

SK

O experimento de Kamiokande foi o primeiro experimento 
apaz de dete
tar o neutrino

solar por um pro
esso em tempo real. Para tanto, utilizou o espalhamento el�asti
o do neutrino


om o el�etron:

� + e� ! � + e� ; (1.13)

onde o el�etron espalhado �e dete
tado por meio da radia�
~ao Cherenkov produzida. Baseado

na mesma t�e
ni
a de dete
�
~ao, o experimento de Super-Kamiokande foi 
onstru��do 
omo uma

amplia�
~ao de Kamiokande, utilizando um tanque 
il��ndri
o de 39 m de diâmetro e 42 m de

altura, 
ontendo 50000 toneladas de �agua ultra-pura, o que 
orresponde a 22500 toneladas de

volume �du
ial. A luz Cherenkov produzida �e dete
tada por foto-multipli
adoras que revestem


ompletamente o 
il��ndro pelo seu interior, o que permite medir o exato momento em que o

neutrino �e dete
tado, al�em de possibilitar a medi�
~ao da energia 
in�eti
a do el�etron espalhado.

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

de 
hoque de espalhamento do neutrino 
om �eletrons multipli
ado pelo 
uxo de neutrinos:

RSK =
X
i=1;8

Z
Eth

�i(E)� �SK(E�)dE ; (1.14)

onde

�SK(E�) =

Z 20MeV

Tmin0:

�Z
d�(E; T )

dT
R(T; T 0)dT

�
dT 0 : (1.15)

Introduz-se aqui uma fun�
~ao de 
orrela�
~ao R(T; T 0) entre a energia 
in�eti
a do el�etron espalhado

medida por SK (T 0) e a real (T ). A integral em T 0 �e realizada a partir do limiar de energia

Tmin0 de SK, a partir do qual �e poss��vel eliminar 
om e�
iên
ia o ru��do de fundo. A taxa total

esperada de dete
�
~ao de neutrinos para as previs~oes do modelo solar padr~ao �e de � 30 eventos

por dia.
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O experimento de SK 
ome�
ou a 
oletar dados em 31 de maio de 1996, 
om um valor de

Tmin0 = 6:5MeV , e emmaio de 1997 este limiar foi abaixado para Tmin0 = 5:0MeV . Os dados

publi
ados at�e aqui foram 
oletados at�e o dia 06 de outubro de 2000, totalizando 1258 dias de


oleta. A taxa de dete
�
~ao observada neste per��odo �e de (0:451�0:005(stat:)+1:6%�1:4%(syst:))�Rssm,

onde Rssm �e a predi�
~ao te�ori
a baseada no modelo solar padr~ao.

Informa�
~oes Independentes do Fluxo

Por ser um dete
tor de tempo real, SK pode realizar an�alises que dete
tores que utilizam o

de
aimento beta inverso n~ao podem. Por exemplo, alguns me
anismos de os
ila�
~ao de neutrino

prevêem uma intera�
~ao do neutrinos solar 
om a mat�eria terrestre se este neutrino 
hega ao

dete
tor durante a noite. Poss��veis efeitos desta intera�
~ao podem ser estudados analisando a

dependên
ia do 
uxo de neutrinos 
om o ângulo zenital de 
hegada do neutrino, 
ontado a

partir da dire�
~ao que liga o dete
tor ao 
entro da Terra (um neutrino que 
ruza o 
entro da

Terra 
hega portanto 
om um ângulo zenital �Z = 0). SK apresenta os dados separados em

seis faixas do ângulo zenital para os neutrinos que 
hegam ao dete
tor durante a noite, e 
in
o

faixas para aqueles 
hegando durante o dia. Estas faixas foram divididas de tal forma que 
ada

faixa tenha a mesma exposi�
~ao temporal durante o ano. Na tabela 1.2 reproduzimos tais dados,

apresentados em [5℄.

Outra forma poss��vel de se dividir os dados de SK refere-se �a energia do el�etron espalha-

do. Como esta energia apresenta uma 
orrela�
~ao 
om a energia do neutrino ini
ial, poss��veis

distor�
~oes no 
uxo de neutrinos poderiam se re
etir no espe
tro de dete
�
~ao desse el�etron. Na

tabela 1.3 reproduzimos os dados de SK apresentados em fun�
~ao da faixa de energia do el�etron

espalhado, tamb�em originariamente apresentados em [5℄.

Uma �ultima forma de apresenta�
~ao disponibilizada por SK divide os dados em faixas de

energia e ângulo zenital, de modo a n~ao haver sobreposi�
~ao entre diferentes dados. Para tanto,

�e ne
ess�ario diminuir o n�umero de faixas na energia, para que os erros estat��sti
os derivados
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Dia-Noite ângulo zenital Data/SSM Æi

DIA �1 � 
os �z � 0 0:443+0:007�0:007 ||

MAN1 0 < 
os �z � 0:16 0:475+0:020�0:020
+1:3
�1:2%

MAN2 0:16 < 
os �z � 0:33 0:476+0:018�0:018
+1:3
�1:2%

MAN3 0:33 < 
os �z � 0:50 0:445+0:016�0:016
+1:3
�1:2%

MAN4 0:50 < 
os �z � 0:67 0:476+0:016�0:016
+1:3
�1:2%

MAN5 0:67 < 
os �z � 0:84 0:447+0:017�0:017
+1:3
�1:2%

N�UCLEO 0:84 < 
os �z � 1 0:438+0:019�0:019
+1:3
�1:2%

Tabela 1.2: Resultados de SK divididos por faixa do ângulo zenital (2a 
oluna), normalizados

�a previs~ao te�ori
a sem os
ila�
~ao. Erros sistem�ati
os s~ao apresentados na 4a 
oluna.

do pou
o n�umero de dados em 
ada faixa n~ao inviabilize qualquer an�alise. Os dados de SK

divididos desta forma podem ser en
ontrados em [5℄.

1.3 Distor�
~ao Espe
tral do Fluxo

Pelas taxas totais de dete
�
~ao de 
ada experimento �
a 
laro que existe um forte d�e�
it

no 
uxo esperado pelas predi�
~oes te�ori
as, al�em dos erros experimentais de 
ada experimento.

Este d�e�
it 
onjunto de todos os dados experimentais 
ara
teriza o Problema do Neutrino

Solar. Para ilustrarmos melhor a natureza deste problema, vamos analisar 
om um pou
o mais

de detalhe o que representa a supress~ao observada em 
ada experimento.

Na tabela 1.4 apresentamos a 
ontribui�
~ao �a taxa total de dete
�
~ao de 
ada tipo de neutrino,


al
ulado a partir da express~ao 1.10:

Ri;j =

Z
Eth

�i(E)� �j(E�)dE ; (1.16)

onde o ��ndi
e j refere-se ao experimento 
onsiderado e i refere-se ao tipo de neutrino. Podemos



1. Cara
terizando o Problema 23

Energia Data/SSM Æi;
or: Æi;un
or:

(MeV) COMPLETO DIA NOITE

5.0-5.5 0:436+0:046�0:046 0:438+0:065�0:065 0:434+0:063�0:063
+0:2
�0:2%

+3:9
�3:1%

5.5-6.0 0:438+0:024�0:024 0:428+0:034�0:034 0:446+0:034�0:034
+0:2
�0:2%

+1:7
�1:6%

6.0-6.5 0:435+0:019�0:019 0:426+0:027�0:027 0:444+0:027�0:027
+0:3
�0:3%

+1:3
�1:4%

6.5-7.0 0:438+0:015�0:015 0:431+0:021�0:021 0:444+0:021�0:021
+0:5
�0:6%

+1:4
�1:4%

7.0-7.5 0:463+0:015�0:015 0:462+0:022�0:022 0:464+0:022�0:022
+0:8
�0:8%

+1:3
�1:4%

7.5-8.0 0:483+0:016�0:016 0:494+0:023�0:023 0:472+0:022�0:022
+1:0
�1:1%

+1:3
�1:4%

8.0-8.5 0:465+0:017�0:017 0:452+0:023�0:023 0:477+0:023�0:023
+1:4
�1:3%

+1:3
�1:4%

8.5-9.0 0:438+0:017�0:017 0:402+0:024�0:024 0:473+0:024�0:024
+1:7
�1:7%

+1:3
�1:4%

9.0-9.5 0:450+0:018�0:018 0:454+0:026�0:026 0:446+0:025�0:025
+2:1
�2:0%

+1:3
�1:4%

9.5-10.0 0:455+0:019�0:019 0:449+0:027�0:027 0:460+0:027�0:027
+2:5
�2:3%

+1:3
�1:4%

10.0-10.5 0:442+0:021�0:021 0:430+0:029�0:029 0:454+0:029�0:029
+3:0
�2:7%

+1:3
�1:4%

10.5-11.0 0:407+0:022�0:022 0:386+0:030�0:030 0:426+0:032�0:032
+3:4
�3:2%

+1:3
�1:4%

11.0-11.5 0:455+0:026�0:026 0:439+0:036�0:036 0:470+0:037�0:037
+3:9
�3:6%

+1:3
�1:4%

11.5-12.0 0:423+0:028�0:028 0:455+0:042�0:042 0:394+0:038�0:038
+4:5
�4:2%

+1:3
�1:4%

12.0-12.5 0:422+0:033�0:033 0:389+0:045�0:045 0:455+0:047�0:047
+5:1
�4:8%

+1:3
�1:4%

12.5-13.0 0:481+0:041�0:041 0:514+0:061�0:061 0:451+0:055�0:055
+5:8
�5:4%

+1:3
�1:4%

13.0-13.5 0:431+0:047�0:047 0:468+0:070�0:070 0:397+0:063�0:063
+6:5
�6:2%

+1:3
�1:4%

13.5-14.0 0:603+0:065�0:065 0:551+0:092�0:092 0:653+0:094�0:094
+7:4
�7:0%

+1:3
�1:4%

14.0-20.0 0:493+0:049�0:049 0:430+0:067�0:067 0:559+0:071�0:071
+10:7
�9:5 % +1:3

�1:4%

Tabela 1.3: Dados de SK divididos em faixas de energia do el�etron espalhado (2a 
oluna). S~ao

apresentados tamb�em os dados divididos da mesma forma mas 
oletados durante o dia (3a 
o-

luna) e durante a noite (4a 
oluna). Erros sistem�ati
os 
orrela
ionados em 1� s~ao apresentados

na 5a 
oluna e erros sistem�ati
os n~ao 
orrela
ionados na 6a 
oluna.
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ver pela tabela 1.4 que o experimento de SK prati
amente s�o �e sens��vel ao neutrino do Boro,

enquanto Homestake tem 
ontribui�
~oes majorit�arias dos neutrinos do Boro e do Ber��lio, al�em de

pequenas 
ontribui�
~oes dos neutrinos da 
adeia CNO e pep. Os experimentos de Gallex/GNO

e Sage, al�em destas 
ontribui�
~oes, s~ao sens��veis tamb�em aos neutrinos pp.

Podemos rela
ionar a taxa total de 
ontribui�
~ao de 
ada experimento 
omo um sistema

de três equa�
~oes lineares, onde 
ada equa�
~ao refere-se a uma t�e
ni
a experimental, e no qual

in
lu��mos uma supress~ao para 
ada tipo de neutrino. Desta
ando as três prin
ipais 
ontribui�
~oes

para as taxas de dete
�
~ao dos experimentos 
onsiderados, ou seja, os neutrinos pp, os neutrinos

do Ber��lio e os neutrinos do Boro, podemos variar todas as demais 
ontribui�
~oes entre 0 e 1.

Desta forma, podemos es
rever:

69:7R(pp) + 34:2R(Be) + 12:1R(B) = [63:1 ; 75:0℄ (1.17)

1:15R(Be) + 5:76R(B) = [1:88 ; 2:56℄ (1.18)

R(B) = 0:451 ; (1.19)

onde R(pp) (R(Be),R(B)) �e a taxa de supress~ao para os neutrinos do pp (Be, B). N~ao foram


onsiderados os erros experimentais dos experimentos, e o intervalo do lado direito da equa�
~ao

refere-se �a varia�
~ao das taxas de supress~ao dos demais neutrinos entre 0 e 1. Substituindo (1.19)

em (1.18), temos:

R(Be) = [�0:62 ; �0:003℄ : (1.20)

Tal fato indi
a que a taxa de supress~ao n~ao deve ser igual para os diferentes tipos de

neutrinos, sendo que os neutrinos do Ber��lio devem ser 
ompletamente suprimidos para 
om-

patibilizarmos os experimentos de Homestake e SK. Substituindo R(Be) = 0:0 (n~ao h�a sentido

falarmos em um 
uxo negativo) em (1.17), temos:

R(pp) = [0:827 ; 0:998℄ ; (1.21)

ou seja, a supress~ao dos neutrinos do Boro deve ser muito pequena. In
luindo os erros em 1 �
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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 5.5 0.33 0.0

F 0.1 0.00 0.0

total 127.9 7.59 1.0

Tabela 1.4: Predi�
~oes das taxas de dete
�
~ao nos experimentos 
onsiderados utilizando o modelo

solar de Bah
all 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 an�alise podemos 
on
luir que os dados sugerem uma dependên
ia energ�eti
a no d�e�
it

de neutrinos. Os dados sugerem uma supress~ao mais forte para os neutrinos de energia inter-

medi�aria, em parti
ular, os neutrinos do Ber��lio, uma supress~ao m�edia para os neutrinos de alta

energia (Boro) e pou
a supress~ao para os neutrinos de mais baixa energia (pp).

Como veremos a seguir, muitas solu�
~oes ao PNS envolvem 
onvers~ao de sabor dos neutrinos,

que s~ao 
riados 
omo neutrinos eletrôni
os, e 
hegam aos dete
tores 
omo neutrinos muôni
os

ou tauôni
os. Os experimentos de Homestake e Gallex n~ao s~ao sens��veis a esses outros sabores,

mas em SK esses neutrinos podem produzir eventos que n~ao podem ser distinguidos dos eventos
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gerados por neutrinos eletrôni
os. A se�
~ao de 
hoque para neutrinos muôni
os ou tauôni
os

�e 
er
a de 15% da se�
~ao de 
hoque para neutrinos eletrôni
os. Supondo que um me
anismo

deste tipo esteja em a�
~ao no d�e�
it dos neutrinos solares, podemos in
luir esta 
orre�
~ao nas

estimativas de d�e�
it do 
uxo realizadas a
ima, 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 dependên
ia energ�eti
a neste d�e�
it, embora os neutrinos de ener-

gia intermedi�aria n~ao devam ne
essariamente ser t~ao fortemente suprimidos, 
omo 
al
ulado

anteriormente.
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1.4 M�etodo Estat��sti
o

O m�etodo estat��sti
o utilizado envolve an�alises de �2, onde as 
orrela�
~oes entre os diferentes

dados experimentais e predi�
~oes te�ori
as para 
ada experimento s~ao in
lu��dos nas matrizes de

erro utilizadas.

Taxas totais

Para 
al
ular o �2 referente apenas �as taxas totais de dete
�
~ao forne
idas pelos experimentos

de Homestake, Sage, Gallex/GNO e Super-Kamiokande, seguimos a formula�
~ao apresentada

em [10℄, atualizada em [11℄. Nesta formula�
~ao, a 
orrela�
~ao entre os erros te�ori
os dos quatro

experimentos prov�em dos erros te�ori
os nos 
uxos preditos pelo modelo solar padr~ao, que

forne
em uma 
ontribui�
~ao puramente astrof��si
a, e do erro nas se�
~oes de 
hoque par
iais de


ada experimento relativo a 
ada fonte de neutrinos.

A taxa total de dete
�
~ao em 
ada experimento �e es
rita da forma:

Ri =
X
a=1;8

Ri;a =
X
a=1;8

�i;a�a ; (1.24)

onde �a �e o 
uxo de 
ada um dos oito tipos de neutrinos 
riados nas rea�
~oes solares, e:

�i;a =

R Emax

Eth
�i(E�)� �a(E�)dER Emax

Eth
�a(E�)dE

(1.25)

�e a se�
~ao de 
hoque efetiva para 
ada experimento i e fonte de neutrinos a. Podemos es
rever

a in
erteza em Ri na forma:

ÆRi =
X
a=1;8

(
�Ri

��a
Æ�a +

�Ri

��i;a
Æ�i;a) ; (1.26)

onde Æ�a �e a in
erteza nos 
uxos de neutrinos do tipo a, e se refere portanto �as in
ertezas

astrof��si
as nas rea�
~oes de produ�
~ao dos neutrinos solares, e Æ�i;a �e a in
erteza na se�
~ao de
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hoque efetiva es
rita na forma (1.25), e se refere �as in
ertezas no pro
esso de dete
�
~ao nos

experimentos terrestres.

A 
ontribui�
~ao proveniente dos erros nas se�
~oes de 
hoque de 
ada experimento (segundo

termo em (1.26)) d�a-se atrav�es de uma matriz diagonal, ou seja, sem 
orrela�
~ao, da forma:

�2CS(i; j) = Æi;j
X
a=1;8

Ri;a(ÆlnCa;i)
2 ; (1.27)

onde Æ(lnC(a; i)) �e a in
erteza relativa da se�
~ao de 
hoque efetiva para 
ada tipo de neutrino,

e o parâmetro a refere-se ao tipo de neutrino.

A matriz de erro referente �a primeira destas 
ontribui�
~oes n~ao �e diagonal, devido a erros

sistem�ati
os nos parâmetros solares. O tratamento utilizado para 
al
ular tal matriz segue o

pro
edimento realizado em [10℄, o que resulta em:

�2AP (i; j) =
X
a;b

Ri;aRj;a

X
k=1;11

�k;a�k;b(ÆlnXk)
2 : (1.28)

Os��ndi
es i e j referem-se aos quatro diferentes experimentos de dete
�
~ao que estamos tratando,

os ��ndi
es a e b referem-se �as oito diferentes rea�
~oes que produzem neutrinos, e o ��ndi
e k refere-

se aos parâmetros solares dos quais depende o 
�al
ulo do 
uxo predito de neutrinos. (ÆlnXk)
2 �e

o erro nos parâmetros solares Xk e �k;a = �ln �a=�lnXk �e respons�avel pela propaga�
~ao destes

erros para o 
uxo de neutrinos �a.

Somando os erros experimentais de 
ada medida aos erros te�ori
os expostos a
ima, temos

para a matriz de erros �nal:

�2(i; j) = (�ex(i)�ex(j) + �2CS(i; j))Æi;j + �2AP (i; j) : (1.29)
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Tomando os valores do modelo padr~ao normalizados a 1, temos:

�2th =

0
BBBBBB�

0:00090 0:00046 0:00149 0:00169

0:00046 0:00090 0:00149 0:00169

0:00149 0:00149 0:00591 0:00675

0:00169 0:00169 0:00675 0:00804

1
CCCCCCA

; (1.30)

onde �2th denota a soma da parte te�ori
a da matriz de erro, representada pelo segundo e ter
eiro

termo em 1.29. Para a 
ontribui�
~ao dos erros experimentais, temos:

�2ex =

0
BBBBBB�

0:092 0 0 0

0 0:103 0 0

0 0 0:0898 0

0 0 0 0:0344

1
CCCCCCA

: (1.31)

Finalmente, temos para o �2taxas:

�2taxas =
X

i;j=1;4

(Rth(i)�Rex(i))(Rth(j)�Rex(j))[�
2(i; j)℄�1 : (1.32)

Substituindo os valores obtidos pelo modelo padr~ao solar, temos �2taxas = 67:5, o que para

quatro graus de liberdade (quatro dados experimentais), est�a ex
lu��do 
om uma probabilidade

maior que 1 � 10�12. Como exer
��
io, podemos suprimir todas as predi�
~oes te�ori
as por um

mesmo fator, independente da energia ou do tipo de neutrino. Obtemos assim um �2taxas = 20:0

para três graus de liberdade (4 dados experimentais - 1 
onstante de normaliza�
~ao), 
om uma


onstante de normaliza�
~ao f = 0:5476, o que est�a ex
lu��do 
om um n��vel de 
on�an�
a maior

que 99:98%.

Dependên
ia Zenital

Para analisar estatisti
amente a dependên
ia zenital, utilizamos o seguinte �2:
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�2
z =
X
i=1;4

�
�zRth(i)�Rex(i)

�ex(i)

�2

; (1.33)

e 
om isso, desprezamos qualquer 
orrela�
~ao entre os diferentes ângulos zenitais. O parâme-

tro �z foi introduzido para garantir que apenas a informa�
~ao sobre a dependên
ia zenital seja

in
lu��da. Para o modelo padr~ao, no qual n~ao �e esperada nenhuma dependên
ia zenital, temos

�2
Z = 4:01 para �Z = 0:422, o que �e a
eit�avel 
om um n��vel de 
on�an�
a de 68%.

Distor�
~ao espe
tral

Quando SK separa os dados em diferentes faixas no espe
tro do el�etron espalhado, 
orre-

la�
~oes podem surgir devido tanto a erros sistem�ati
os do dete
tor quanto a erros na predi�
~ao

te�ori
a do espe
tro de produ�
~ao do neutrino do Boro. Portanto, ao 
ontr�ario do que o
orre


om a distor�
~ao zenital, a matriz de erro n~ao ser�a diagonal, e o �2 toma a forma:

�2
sp =

X
i;j=1;19

(�spRth(i)�Rex(i))(�spRth(j)� Rex(j))[�sp(i; j)
2℄�1 : (1.34)

O parâmetro �sp, 
omo para o 
aso do espe
tro, foi introduzido para garantir que apenas a

informa�
~ao sobre a distor�
~ao espe
tral seja in
lu��da, e a matriz de 
orrela�
~ao �sp(i; j) �e forne-


ida pelo experimento de SK. Para o modelo padr~ao, onde n~ao �e esperada nenhuma distor�
~ao

espe
tral, temos �2
Z = 18:8 para �Z = 0:446, o que �e a
eit�avel 
om um n��vel de 
on�an�
a de

41%.

Super-Kamiokande tamb�em apresenta seus dados relativos ao espe
tro em duas regi~oes do

ângulo zenital: o dia e a noite. Solu�
~oes que prevêem tanto uma distor�
~ao espe
tral quanto

uma assimetria entre as taxas de dete
�
~ao medidas durante o dia e durante a noite podem ser

testadas 
om esta forma de divis~ao. O �2 que usamos aqui �e similar ao anterior, mas agora


om 2� 19 = 38 dados:

�2
spdn =

X
i;j=1;38

(�spRth(i)� Rex(i))(�spRth(j)�Rex(j))[�sp(i; j)
2℄�1 : (1.35)
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Para o modelo padr~ao, sem assimetria dia/noite e sem distor�
~ao espe
tral, obtemos um �2
spdn = 32:4,

o que �e 
ompat��vel 
om os dados experimentais 
om uma 
on�an�
a de 68%.

An�alise Combinada

Uma an�alise 
ombinada e global pode ser feita, in
lu��ndo todas as informa�
~oes forne
idas

pelos dados experimentais, taxas totais e informa�
~oes independentes do 
uxo. Em an�alises

anteriores [12℄ isto era feito simplesmente somando-se os �2 proveniente das diferentes 
on-

tribui�
~oes: taxas totais, dependên
ia zenital e distor�
~ao espe
tral. Por�em, tal pro
edimento

ignora poss��veis 
orrela�
~oes entre estas informa�
~oes.

Um tratamento mais rigoroso, portanto, deve levar tais 
orrela�
~oes em 
onsidera�
~ao, mas

para isso �e ne
ess�ario dividir os dados experimentais de tal forma que n~ao haja uma sobrepo-

si�
~ao. Tal tratamento tornou-se poss��vel 
om os �ultimos dados disponibilizados por SK, nos

quais o espe
tro foi dividido em faixas maiores (8 faixas, em vez das 19 faixas originais), e 
ada

uma destas faixas �e dividida tamb�em no ângulo zenital. S~ao forne
idos tamb�em os erros 
or-

rela
ionados e n~ao 
orrela
ionados para 
ada dado, e portanto podemos 
al
ular um �2 global,

que in
orpora toda a informa�
~ao independente do 
uxo, da forma:

�2
fi =
X
i=1;8

X
i=1;7

(�fiRth(i)�Rex(i))(�fiRth(j)� Rex(j))[�fi(i; j)
2℄�1 : (1.36)

Para o modelo padr~ao, temos um �2
fi = 37:7 para �fi = 0:446, o que �e 
ompat��vel 
om os

dados experimentais 
om um n��vel de 
on�an�
a de 70%.

Para um �2 
ompleto, somaremos este �2 �a 
ontribui�
~ao do �2 
al
ulado para as taxas

totais. Temos ent~ao:

�2
gl = �2

taxas + �2
fi : (1.37)

Repetindo o mesmo exer
��
io realizado 
om o �2
taxas, podemos testar qual a qualidade de

um ajuste aos dados experimentais quando assumimos uma supress~ao independente da energia.



32 1.4 M�etodo Estat��sti
o

Neste 
aso, temos o ponto de melhor ajuste para uma 
onstante de normaliza�
~ao f = 0:448,

forne
endo um �2
taxas = 61:9, o que para 47 graus de liberdade (44 dados independentes do


uxo + 4 taxas totais - 1 parâmetro de normaliza�
~ao), �e uma solu�
~ao 
om 7:1% de 
on�an�
a.

De�nimos aqui o m�etodo estat��sti
o que utilizaremos no restante deste trabalho. Seguindo

este m�etodo, a �uni
a informa�
~ao n~ao 
ompat��vel 
om as predi�
~oes do modelo padr~ao s~ao as

taxas totais de dete�
~ao dos quatro experimentos 
onsiderados em 
onjunto. Por ora, todas as

informa�
~oes independentes do 
uxo forne
idas por SK permane
em 
ompat��veis 
om o modelo

padr~ao 
om um bom grau de 
on�an�
a. Al�em disso, quando fazemos um tratamento global,


om uma supress~ao 
onstante de todo o espe
tro do 
uxo de neutrinos, obtemos uma solu�
~ao


om baixo n��vel de 
on�an�
a. Este quadro traz 
onsigo uma 
ontradi�
~ao, uma vez que, embora

o problema dos neutrinos solares esteja bem estabele
ido pelos resultados experimentais rela-

tivos �as taxas totais de dete
�
~ao, tentativas de rea�rmar tal d�e�
it por meio de informa�
~oes


omplementares, 
omo distor�
~ao espe
tral ou dependên
ia zenital, deram resultados negativos.

Tal 
ontradi�
~ao se re
etir�a nas an�alises das solu�
~oes ao PNS que faremos a seguir.
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Cap��tulo 2

Solu�
~oes ao PNS

2.1 MSW

A mais a
eita das solu�
~oes ao PNS �e a solu�
~ao via efeito MSW [13℄. Nesta solu�
~ao, a


onvers~ao de sabor do neutrino o
orre por meio da intera�
~ao do neutrino 
om a mat�eria solar.

Poss��veis 
onvers~oes de sabor do neutrino eletrôni
o o
orrem devido �a mistura entre auto-

estados f��si
os e auto-estados de intera�
~ao, rela
ionados pela seguinte matriz de mistura:0
� �e

�x

1
A =

0
� 
os �v sen �v

�sen �v 
os �v

1
A
0
� �1

�2

1
A ; (2.1)

onde �x 
orresponde a um neutrino ativo n~ao eletrôni
o.

Neste me
anismo, a matriz de evolu�
~ao dos neutrinos no auto-estado de intera�
~ao se es
reve

da forma:

i
d

dr

0
� �e

�x

1
A =

0
�

p
2
2
GFNe(r)� �m2

4E

os2�v

�m2

4E
sen2�v

�m2

4E
sen2�v �

p
2
2
GFNe(r) +

�m2

4E

os2�v)

1
A
0
� �e

�x

1
A ; (2.2)

onde

� �m2 �e a diferen�
a do quadrado das massas dos auto-valores f��si
os.
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� GF �e a 
onstante de Fermi.

� Ne �e a densidade de el�etrons.

� �v �e o ângulo de mistura no v�a
uo.

Os termos n~ao diagonais na matriz de evolu�
~ao s~ao os respons�aveis por qualquer 
onvers~ao

de sabor durante a evolu�
~ao dos neutrinos. Se tivermos portanto um elemento n~ao diagonal da

mesma ordem dos elementos diagonais da matriz de evolu�
~ao, poderemos esperar uma 
onvers~ao

apre
i�avel do sabor do neutrino durante sua evolu�
~ao. Em parti
ular, 
aso o termo diagonal se

anule, esperamos que haja uma forte 
onvers~ao de sabor do neutrino. Chamamos este ponto

de \ponto de ressonân
ia" na 
onvers~ao do neutrino, denotado por rres, e determinado por:
p
2

2
GFNe(rres) =

�m2

4E

os2�v : (2.3)

Podemos es
rever a equa�
~ao de evolu�
~ao do neutrino nos auto-estados f��si
os. Nesta base,

esperamos uma matriz de evolu�
~ao diagonal para uma evolu�
~ao adiab�ati
a, onde a probabilida-

de de mudan�
a de auto-estado f��si
o �e nula. Por�em, devido a poss��veis varia�
~oes na densidade

do meio onde o neutrino se propaga, termos n~ao diagonais podem surgir nesta matriz, pos-

sibilitando transi�
~oes entre auto-estados f��si
os durante a evolu�
~ao do neutrino. A matriz de

evolu�
~ao nesta nova base tem a forma:

i
d

dt

0
� �1

�2

1
A =

0
� H 2

11 +H 2
12 id�v

dt

�id�v
dt

�H 2
11 �H 2

12

1
A
0
� �e

�x

1
A ; (2.4)

onde H11 =
p
2
2
GFNe(r)� �m2

4E

os2�v e H12 =

�m2

4E
sen2�v s~ao os termos (1; 1) e (1; 2) em (2.2),

e �m �e o ângulo de mistura na mat�eria. Tal ângulo pode ser 
al
ulado pela rela�
~ao:

tg(2�m) =
�m2=4E sen 2�v

(
p
2=2GFNe ��m2=4E 
os 2�v)2

: (2.5)

Qualquer 
onvers~ao de auto-estado de massa o
orrer�a se os termos n~ao diagonais forem

da mesma ordem ou maiores que os termos diagonais. Como em uma transi�
~ao adiab�ati
a
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n~ao esperamos nenhuma transi�
~ao entre auto-estados de massa, podemos a partir da eq. (2.4)

de�nir um parâmetro de adiabati
idade, 
omparando os termos n~ao diagonais 
om os termos

diagonais da matriz de evolu�
~ao. Usamos a de�ni�
~ao usual para o parâmetro de adiabati
idade,

dado pela seguinte express~ao:


 =
d�m=dt

2(H 2
11 +H 2

12)

=
2

p
2
2
GF

dNe(r)
dr

�m2

4E
sen 2�v

2
4��m2

4E
sen 2�v

�2

+

 
�m2

4E

os 2�v �

p
2

2
GFNe(r)

!2
3
5
3=2

: (2.6)

Se 
 >> 1 em todos os pontos da evolu�
~ao de neutrino, ent~ao teremos uma transi�
~ao adiab�ati
a.

Se 
 . 1 em algum ponto da evolu�
~ao, ent~ao neste ponto pode haver 
onvers~ao de auto-estado de

massa, o que 
ara
teriza uma transi�
~ao n~ao adiab�ati
a. No 
�al
ulo anal��ti
o da probabilidade

de sobrevivên
ia, o valor do parâmetro de adiabati
idade tem um papel fundamental, 
omo

veremos a seguir.

Probabilidade de Sobrevivên
ia:

Utilizaremos em nossas an�alises uma express~ao anal��ti
a para a probabilidade de sobre-

vivên
ia do neutrino no Sol, desenvolvida em [14℄. Apresentaremos aqui de forma resumida


omo se 
al
ula tal probabilidade.

No Sol

Para se 
al
ular uma f�ormula anal��ti
a para a probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino

eletrôni
o, es
revemos a evolu�
~ao do neutrino em termos de seus auto-estados de massa:

j�(t) >= j�j(t) >< �j(t)j�j(tr) >< �j(tr)j�i(tr) >< �i(tr)j�i(t0) >< �i(t0)j�e(t0) > ; (2.7)

onde �i;j representam os auto-estados f��si
os do neutrino, �e �e o auto-estado eletrôni
o no qual

o neutrino �e 
riado, e tr �e o ponto de ressonân
ia, de�nido por (2.3). Estamos assumindo
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nesta express~ao que a evolu�
~ao do neutrino a
onte
e de forma adiab�ati
a, ou seja, que n~ao h�a

mudan�
as entre auto-estados f��si
os em todos os pontos, ex
eto no ponto de ressonân
ia, onde

o termo < �j(tr)j�i(tr) > pode ser diferente de zero mesmo em se tratando de auto-estados

f��si
os distintos. A probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino pode ent~ao ser es
rita da forma:

P (�e�e) = j < �ej�(t) > j2 : (2.8)

Para 
hegarmos a uma express~ao anal��ti
a para a probabilidade de 
onvers~ao, assumiremos

que toda a 
onvers~ao entre auto-estados de massa o
orre somente no ponto de m�axima viola�
~ao

de adiabati
idade. Como a densidade do Sol de
res
e de forma aproximadamente exponen
ial,

podemos esperar que o termo dNe=dr em (2.6) seja propor
ional a Ne, e a m�axima viola�
~ao de

adiabati
idade o
orre quando H11 = 0, ou �m2=4E 
os 2�v =
p
2=2GFNe, o que 
orresponde

ao ponto de ressonân
ia.

Por�em, pr�oximo ao 
entro ou �a superf��
ie do Sol, um 
omportamento exponen
ial n~ao des
re-

ve apropriadamente a densidade. Assim sendo, o ponto de m�axima viola�
~ao de adiabati
idade

pode n~ao o
orrer exatamente na ressonân
ia. Este ponto foi dis
utido em artigo re
ente [15℄,

e ser�a fundamental quando expandiremos nossa an�alise para regi~oes no espa�
o de parâmetros

onde nenhuma ressonân
ia est�a presente na evolu�
~ao de neutrinos solares. Para um tratamento

mais rigoroso, substitu��mos tr em (2.7) pelo ponto de m�axima viola�
~ao de adiabati
idade, que

denotamos por tmax.

Para 
al
ular a amplitude de transi�
~ao entre esses auto-estados, usamos a express~ao apre-

sentada em ([15℄), obtida a partir de fun�
~oes hipergeom�etri
as, reapresentada abaixo:

P (�1 ! �2) = j < �1(tmax)j�2(tmax) > j2

=
exp [�l0�m2
os2�v=E℄� 1

exp [�l0�m2=E℄� 1
; (2.9)

onde

l0 =
1

Ne(r)

dNe(r)

dr
:
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Dessa forma, a probabilidade total de sobrevivên
ia do neutrino pode ser es
rita da seguinte

forma:

P (�e�e) =
1

2
� 1

2
[1� 2P (�1 ! �2)℄
os(2�v)
os(2�m) ; (2.10)

onde 
os(�v) =< �el(t)j�2(t) > e 
os(�m) =< �el(t = 0)j�2(t = 0) > referem-se respe
tivamente

aos ângulos de mistura do neutrino no v�a
uo e no 
entro do Sol.

Podemos seguir a mesma linha de ra
io
��nio e en
ontrarmos express~oes para a probabilidade

do neutrino 
hegar �a superf��
ie do Sol 
om �1, obtendo assim:

P (�e ! �1) =
1

2
� 1

2
[1� 2P (�1 ! �2)℄
os(2�m) : (2.11)

Como pode ser visto nas express~oes (2.10) e (2.11), estas probabilidades dependem do ponto

de produ�
~ao do neutrino, por meio do ângulo de mistura na mat�eria, �m. Como, ao dete
tar um

neutrino solar, n~ao temos informa�
~ao sobre em que ponto este neutrino foi produzido, devemos

integrar as express~oes de probabilidade obtidas 
om a distribui�
~ao de produ�
~ao de neutrinos.

Como 
ada rea�
~ao que produz neutrinos no Sol tem uma distribui�
~ao diferente, 
ada tipo de

neutrino, asso
iado a 
ada uma destas rea�
~oes, vai ter, portanto, uma probabilidade m�edia

diferente. Teremos:

P (�e ! �1)i =

Z
P (�e ! �1)�i(r)dr ; (2.12)

onde �i(r) �e a distribui�
~ao da produ�
~ao de 
ada tipo de neutrino, indi
ado pelo ��ndi
e i, em

fun�
~ao da distân
ia ao 
entro do Sol, r.

Regenera�
~ao na Terra:

Como na solu�
~ao MSW a intera�
~ao 
om a mat�eria solar �e fundamental para a 
onvers~ao dos

neutrinos, podemos esperar que a mat�eria terrestre tenha um papel importante na evolu�
~ao

dos neutrinos solares. Por exemplo, se o neutrino 
hega a um dete
tor durante a noite, ele

deve 
ruzar uma por�
~ao da Terra antes de atingir o dete
tor. Para obtermos uma f�ormula mais
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exata da probabilidade de 
onvers~ao de sabor do neutrino nos dete
tores teremos que levar este

efeito em 
onsidera�
~ao.

Para os valores de parâmetros dos neutrinos que tomamos neste tipo de solu�
~ao, o 
om-

primento de os
ila�
~ao no v�a
uo �e muito menor do que a distân
ia Terra-Sol. �E portanto uma

boa aproxima�
~ao supor que os neutrinos est~ao 
hegando �a Terra em uma mistura in
oerente

de auto-estados. Qualquer efeito de 
oerên
ia estar�a sendo suprimido pela m�edia no ponto de

produ�
~ao do neutrino, ou pela integra�
~ao na energia que deve ser feita para se obter a taxa total

de dete
�
~ao dos neutrinos. Com esta suposi�
~ao, podemos in
luir qualquer efeito de intera�
~ao

do neutrino 
om a mat�eria terrestre atrav�es da f�ormula 
l�assi
a:

P (ee) = P Sol
e1 P Terra

1e + P Sol
e2 P Terra

2e ; (2.13)

onde P Sol
e1 �e a probabilidade do neutrino, tendo sido 
riado 
omo neutrino eletrôni
o, 
hegar

�a superf��
ie da Terra 
omo auto-estado �1, e P Terra
1e �e a probabilidade de um neutrino, tendo


hegado �a superf��
ie da Terra 
omo auto-estado �2, seja dete
tado 
omo �e. De�ni�
~oes similares

apli
am-se �a P Sol
e2 e P Terra

2e .

As probabilidades P Terra
1e e P Terra

2e dependem do ângulo zenital de 
hegada do neutrino. Este

ângulo apresenta uma varia�
~ao temporal parti
ular para 
ada latitude. Por exemplo, se nosso

dete
tor estiver a uma latitude menor que as linhas dos tr�opi
os, ent~ao haver�a um momento

em que o neutrino que 
hega no dete
tor 
ruza o 
entro da Terra, ao passo que, para um

dete
tor lo
alizado a
ima dos tr�opi
os, 
omo �e o 
aso dos dete
tores atuais, os neutrinos que


hegam a ele nun
a 
ruzam o 
entro da Terra. A distribui�
~ao temporal do ângulo zenital de


hegada do neutrino solar pode ser 
al
ulada para as latitudes de 
ada dete
tor, e ser�a usada

para 
al
ular a m�edia anual das probabilidades de regenera�
~ao na Terra. Na �g. 2.1 apresento

tais distribui�
~oes para o experimento Super-Kamiokande (latitude de 36:43o) e SAGE (latitude

de 43:3o), tomando-se a m�edia durante um ano. Como os demais experimentos 
onsiderados

est~ao a uma latitude muito pr�oxima da latitude de SAGE (42:4o para GALLEX e 44:33o para
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Homestake), tomaremos a mesma distribui�
~ao zenital de SAGE para o 
�al
ulo das taxas totais

nestes experimentos.
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Figura 2.1: Distribui�
~ao zenital para os dete
tores de SAGE e Super-Kamiokande.

Assim, a probabilidade �nal de regenera�
~ao deve ser 
al
ulada levando esta dependên
ia


om a latitude em 
onsidera�
~ao, por meio da integral:

P Terra
2e =

Z
�Z

P Terra
2e (�Z)� �(�Z)d�Z ; (2.14)

onde �(�Z) �e a distribui�
~ao zenital apresentada na �g 2.1.

Se n~ao h�a intera�
~ao 
om a Terra, ou seja, se o neutrino 
hega durante o dia, a probabilidade

P Terra
2e se reduz a 
os �v, e �e f�a
il veri�
ar que substituindo esta rela�
~ao, juntamente 
om (2.11)

em (2.13), reproduzimos a express~ao (2.10).

Levando todos estes pontos em 
onsidera�
~ao, a probabilidade �nal do neutrino depende do

valor de �m2 e do ângulo de mistura � do neutrino no v�a
uo, do ponto de produ�
~ao do neutrino

(por meio do valor do ângulo de mistura no momento da produ�
~ao, �m), da energia do neutrino

E e da latitude do dete
tor, 
uja dependên
ia est�a embutida no efeito de regenera�
~ao da Terra.
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Taxa total de dete
�
~ao

In
luindo a probabilidade de sobrevivên
ia no 
uxo total de neutrinos eletrôni
os pro-

duzidos no Sol, podemos re
al
ular a taxa total de dete
�
~ao esperada em 
ada experimen-

to (1.10,1.12,1.14). Para os experimentos de GALLEX/GNO e SAGE, que s~ao sens��veis somente

aos neutrinos eletrôni
os, o 
�al
ulo da taxa total toma a seguinte forma:

R =
8X

i=1

Z
Eth

�(E)�i(E)Pi(�e�e)dE ; (2.15)

onde, 
omo o
orre em (1.12), �(E) �e a se�
~ao de 
hoque para 
ada experimento, e a soma em i

refere-se �as oito diferentes rea�
~oes que produzem neutrinos solares.

Para o experimento de Super-Kamiokande, que �e sens��vel tamb�em a neutrinos muôni
os

(��) ou tauôni
os (�� ), se a os
ila�
~ao o
orre para esses tipos de neutrinos, devemos in
luir o

n�umero de eventos produzidos por eles. Para uma os
ila�
~ao em duas fam��lias, es
revemos:

R =
8X

i=1

Z
Eth

[�e(E)Pi(�e�e) + ��(E)(1� Pi(�e�e))℄dE : (2.16)

Nesta express~ao, 1 � Pi(�e�e) �e a probabilidade de um neutrino de outro sabor que n~ao o

eletrôni
o atingir o dete
tor. Se a os
ila�
~ao estiver o
orrendo para neutrinos est�ereis, estes

neutrinos n~ao provo
ar~ao nenhum sinal no dete
tor, e portanto todo o termo referente a eles

na equa�
~ao (2.16) se anula.

Para 
ada valor de �m2 e �v, devemos 
al
ular a taxa total de dete
�
~ao para os três tipos

de experimentos, e ent~ao 
omparar estas taxas 
om os resultados experimentais. Fazendo tal


ompara�
~ao pelo m�etodo de �2 m��nimo des
rito na se�
~ao 1.4, podemos delimitar regi~oes no

espa�
o de parâmetro dos neutrinos que resolvem o problema do neutrino solar. Com este

pro
edimento, en
ontramos três regi~oes distintas que se adequam aos dados experimentais,


omo pode ser observado na �g. 2.2.

A regi~ao que forne
e o melhor ajuste aos dados experimentais �e a regi~ao 
om tg2� � 10�3.
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Esta regi~ao tem seu ponto de melhor ajuste para:

tg2� = 1:40� 10�3 e �m2 = 6:03� 10�6 eV 2 ; (2.17)

e �e denominada \regi~ao de pequeno ângulo de mistura", ou regi~ao SMA (SmallMixing Angle).

O valor do �2 neste ponto atinge 0:91, o que �e uma solu�
~ao 
om um n��vel de 
on�an�
a de 63:5%.
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Figura 2.2: Regi~oes permitidas para MSW

H�a tamb�em um outro m��nimo lo
al, para:

tg2� = 0:33 e �m2 = 2:93� 10�5 eV 2 ; (2.18)

onde �2 = 2:27, que �e uma solu�
~ao 
om um n��vel de 
on�an�
a de 32:1%. Denominamos esta

regi~ao \regi~ao de grande ângulo de mistura" (Large Mixing Angle, LMA).

Al�em das duas regi~oes no espa�
o de parâmetros do neutrino apresentadas, onde uma solu�
~ao

ao problema do neutrino solar pode ser obtida, h�a ainda uma ter
eira regi~ao poss��vel. Esta

regi~ao se 
ara
teriza por um grande ângulo de mistura e um pequeno valor de �m2, denominada
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Figura 2.3: Supress~ao do 
uxo de neutrinos para 
ada uma das solu�
~oes via efeito MSW.

solu�
~ao \LOW" (referindo-se ao baixo valor de �m2 em 
ompara�
~ao �as outras regi~oes). O ponto

de melhor ajuste o
orre para:

tg2� = 0:73 e �m2 = 9:12� 10�8 eV 2 : (2.19)

Por�em, o ajuste aos dados experimentais n~ao �e muito bom, e um �2 = 6:7 �e obtido para estes

parâmetros, o que 
orresponde �a uma solu�
~ao 
om apenas 3:5% de n��vel de 
on�an�
a, para dois

graus de liberdade.

Na �gura 2.3 podemos ver o 
omportamento da probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino

eletrôni
o para 
ada regi~ao de solu�
~ao obtida. Nessa �gura apresentamos o 
uxo de neutrinos

eletrôni
os que 
hega �a Terra para 
ada uma das solu�
~oes, normalizado pelo 
uxo predito pelo

modelo solar adotado.

Al�em do ajuste �as taxas totais de dete
�
~ao forne
idas pelos diferentes experimentos, pode-

mos tamb�em analisar as predi�
~oes dos diferentes me
anismos de os
ila�
~ao de sabor em termos
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das informa�
~oes independentes do 
uxo forne
idas pelo experimento de Super-Kamiokande

(dependên
ia zenital e distor�
~ao espe
tral). Comparar estas predi�
~oes 
om os resultados ex-

perimentais pode ser �util para des
artar espa�
os de parâmetros, ou favore
er determinadas

solu�
~oes frente �as outras.

Dependên
ia Zenital

Para 
ada valor de �m2 e tg2�, podemos esperar uma distor�
~ao zenital 
ara
ter��sti
a. Como

os dados de Super-Kamiokande relativos �a dependên
ia zenital s~ao apresentados dividindo-se a

noite em 6 regi~oes 1.2, podemos 
al
ular as predi�
~oes te�ori
as para estas regi~oes restringindo a

integral em 2.14 de a
ordo 
om estas regi~oes no ângulo zenital dos dados experimentais.

In
luindo estas predi�
~oes no 
�al
ulo do �2
zen, de�nido em (1.33), podemos tra�
ar 
urvas de

ex
lus~ao na regi~ao de parâmetros do neutrino. Na �g. 2.4 sobrepomos estas 
urvas �as regi~oes

que forne
em uma solu�
~ao ao problema do neutrino solar (�g. 2.2). In
lu��mos tamb�em as

regi~oes que apresentam �2 < 7:1, que �e o valor obtido para uma situa�
~ao sem distor�
~ao zenital.

Analisamos agora o 
omportamento de 
ada solu�
~ao ao PNS frente �a dependên
ia zenital

observada em SK.

SMA

Para os valores de parâmetros que forne
em o melhor ajuste aos dados experimentais na

regi~ao de SMA, espera-se uma dependên
ia forte 
om o ângulo zenital de 
hegada do neutrino

no dete
tor. Podemos observar a dependên
ia zenital esperada, plotando a taxa esperada de

eventos em termos do ângulo zenital, 
omo uma 
urva 
ont��nua e fazendo a integral no ângulo

zenital de a
ordo 
om as faixas experimentais (�g. 2.5). Em parti
ular, pode-se ver que para

ângulos zenitais 
ujo 
osseno �e maior que 0:8, h�a um 
onsider�avel aumento da taxa esperada.

Este efeito se deve �a ressonân
ia param�etri
a [16℄ sentida pelo neutrino ao passar pelo n�u
leo

da Terra.
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Figura 2.4: Regi~ao ex
lu��da pela dependên
ia zenital em SK.

Sobrepostos �a 
urva da taxa de dete
�
~ao esperada, est~ao os dados experimentais do Super-

Kamiokande. Nota-se que os dados experimentais n~ao indi
am um aumento da taxa de dete
�
~ao

para grandes ângulos zenitais.

O ponto de melhor ajuste nesta regi~ao forne
e um �2
zen = 10:2, o que desfavore
e um pou
o

tal ponto. Uma an�alise 
ombinada deve levar o ponto de melhor ajuste para menores valores

de tg2�, para que os dados experimentais da dependên
ia zenital sejam melhor reproduzidos.

De modo geral, apesar de forne
er um ex
elente ajuste �as taxas totais de dete
�
~ao dos

experimentos, a dependên
ia zenital da solu�
~ao SMA n~ao 
orresponde �a dependên
ia zenital

observada em Super-Kamiokande. E apesar de prever uma maior taxa de eventos durante a

noite do que durante o dia, esta solu�
~ao tem sua qualidade piorada 
om a in
lus~ao de sua

dependên
ia zenital na an�alise estat��sti
a. Vale ressaltar, por�em, que existe uma regi~ao da

solu�
~ao SMA, o extremo esquerdo na �gura 2.4, 
om menores ângulos de mistura, que ser�a

favore
ida pelos dados zenitais. Nesta regi~ao a ressonân
ia param�etri
a j�a n~ao �e sentida, e uma
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Figura 2.5: Dependên
ia zenital para solu�
~ao SMA. As predi�
~oes te�ori
as est~ao normalizadas

por um fator fz = 0:93

pequena regenera�
~ao dos neutrinos �e sentida em todos as faixas zenitais.

LMA

Para a regi~ao de LMA, o ponto de melhor ajuste �as taxas totais de dete
�
~ao apresenta um

�2
zen = 9:1, e este ponto, portanto, est�a levemente desfavore
ido. Na �gura 2.6 pode-se ver que

tal ponto prevê uma assimetria dia-noite mais forte do que a observada. Por�em, 
omo para

a regi~ao SMA, grande parte desta regi~ao prevê um ajuste aos dados de dependên
ia zenital

em a
ordo 
om os dados experimentais. A diferen�
a em rela�
~ao �a regi~ao SMA est�a no fato de

que n~ao h�a ressonân
ia param�etri
a, e espera-se uma assimetria dia-noite similar para todos as

faixas de ângulo zenital. Esperamos que uma an�alise 
ombinada desloque o ponto de melhor

ajuste para valores mais altos de �m2, para melhor reproduzir os dados referentes �a dependên
ia
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Figura 2.6: Dependên
ia zenital para solu�
~ao LMA. Os dados te�ori
os est~ao normalizados por

um fator fz = 1:244

LOW

Para a regi~ao LOW, tamb�em temos parte da regi~ao ex
lu��da pela dependên
ia zenital, e parte

favore
ida. O ponto de melhor ajuste est�a bastante desfavore
ido, forne
endo um �2
zen = 15:3.

Esperamos que uma an�alise 
ombinada leve a menores valores de �m2, regi~ao favore
ida pelos

dados zenitais.

Na �gura 2.7 est�a apresentada a dependên
ia zenital esperada pelo ponto de melhor ajuste,

sobreposta aos dados experimentais de SK. Uma 
ara
ter��sti
a pe
uliar da solu�
~ao LOW �e a

dependên
ia zenital nela apresentada. Como estamos em uma regi~ao de baixo valor de �m2,

os termos de mat�eria na matriz de evolu�
~ao na Terra s~ao preponderantes. Dessa forma a
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Figura 2.7: Dependên
ia zenital para solu�
~ao LOW. Os dados te�ori
os est~ao normalizados por

um fator fz = 0:889

dependên
ia zenital n~ao muda muito se variarmos �m2, e sempre vamos esperar obter, 
omo

na �gura 2.7, uma maior regenera�
~ao na segunda e ter
eira faixa zenital. Uma dis
uss~ao mais

detalhada sobre esta 
ara
ter��sti
a pode ser en
ontrada em [17℄.

De modo geral, as solu�
~oes via efeito MSW n~ao reproduzem a dependên
ia zenital observada

em SK. Por�em, 
omo tal dependên
ia �e muito fra
a, e uma baixa assimetria dia-noite est�a sendo

observada, as regi~oes das solu�
~oes que prevêem uma baixa regenera�
~ao dos neutrinos solares

na Terra �e favore
ida. E, 
omo todas as três regi~oes que forne
em um ajuste �as taxas totais

dos diversos experimentos possuem regi~oes que prevêem uma quase ausên
ia de regenera�
~ao, a

in
lus~ao da dependên
ia zenital n~ao ex
lui nenhuma das solu�
~oes, embora sirva para ex
luir as

regi~oes que forne
em uma ex
essiva regenera�
~ao na Terra nestas solu�
~oes.
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Distor�
~ao Espe
tral

Como vimos na se�
~ao 1.4, SK apresenta seus dados para diferentes valores da energia do

el�etron espalhado. Como h�a uma 
erta 
orrela�
~ao entre a energia deste el�etron e a energia

do neutrino que 
hega ao dete
tor, um me
anismo de 
onvers~ao que dependa fortemente da

energia do neutrino ir�a propor
ionar uma distor�
~ao espe
tral na energia do el�etron espalhado.

Como SK n~ao est�a observando uma forte distor�
~ao espe
tral, me
anismos deste tipo podem ser

des
artados.

In
orporando a probabilidade de sobrevivên
ia para 
ada ponto do espa�
o de parâmetros

do neutrino, 
al
ulamos o �2
sp para toda a regi~ao de solu�
~ao ao PNS via efeito MSW. O �2

sp

m��nimo obtido foi de 16:7, um pou
o abaixo do valor para uma supress~ao independente do


uxo, onde obtivemos 18:8 (1.34). Utilizando o mesmo pro
edimento usado na an�alise da

dependên
ia zenital, apresentamos na �gura 2.8 a regi~ao ex
lu��da por produzir uma distor�
~ao

espe
tral diferente da observada em SK, assim 
omo a regi~ao favore
ida por esta informa�
~ao.

Vamos agora analisar quais as predi�
~oes que as solu�
~oes via efeito MSW fazem quanto �a

distor�
~ao espe
tral.

SMA

Pela �gura 2.8 vemos que quase toda a regi~ao SMA en
ontra-se ex
lu��da pela an�alise do

espe
tro. Isto porque para as energias do neutrino do Boro, E � 1� 15 MeV, a probabilidade

de sobrevivên
ia do neutrino depende fortemente da energia do neutrino. Esta regi~ao de energia

est�a lo
alizada justamente onde a evolu�
~ao do neutrino est�a passando de uma transi�
~ao total-

mente adiab�ati
a (
 � 7 para E = 1MeV ) para uma transi�
~ao n~ao-adiab�ati
a (
 � 0:5 para

E = 10MeV ), para os parâmetros de neutrinos que forne
em o ponto de melhor ajuste �as taxas

totais de dete
�
~ao, apresentados na eq. (2.17). Isto a
arreta um aumento da probabilidade de

sobrevivên
ia 
om a energia, e 
onsequentemente um aumento da taxa de dete
�
~ao em SK 
om

a energia do el�etron espalhado. Como tal fenômeno n~ao est�a sendo observado em SK, a regi~ao
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Figura 2.8: Regi~ao ex
lu��da e favore
ida pela distor�
~ao espe
tral.

SMA �
a desfavore
ida quando in
lu��mos a an�alise espe
tral.

Para ilustrar, apresentamos na �gura 2.9 a distor�
~ao espe
tral esperada pelo ponto de melhor

ajuste na regi~ao de SMA. Neste ponto, temos �2
sp = 35:2, o que est�a ex
lu��do 
om um n��vel de


on�an�
a maior que 99%.

LMA

Para a regi~ao LMA, n~ao se espera uma forte distor�
~ao espe
tral, pois a evolu�
~ao dos neu-

trinos deve ser 
ompletamente adiab�ati
a para os parâmetros desta regi~ao. Por�em, devido ao

efeito de regenera�
~ao da Terra, uma pequena distor�
~ao espe
tral pode ser observada, pois os

neutrinos mais energ�eti
os devem sofrer uma regenera�
~ao maior. Apresentamos na �gura 2.10

a distor�
~ao esperada para o ponto de melhor ajuste. Para este ponto, temos um �2
sp = 21:1.
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Figura 2.9: Dependên
ia espe
tral do ponto de melhor ajuste da regi~ao SMA, normalizada a

um fator fsp = 0:92.

LOW

Para os parâmetros da solu�
~ao LOW, uma fra
a distor�
~ao espe
tral �e esperada. Como para

LMA, uma leve distor�
~ao �e esperada devido �a regenera�
~ao dos neutrinos na Terra, mas ao


ontr�ario do que a
onte
e na regi~ao LMA, esta distor�
~ao o
orre para baixas energias. Para o

ponto de melhor ajuste �as taxas totais, temos �2 = 25:8. Podemos ver na �gura 2.11 a distor�
~ao

espe
tral esperada por este ponto.

A fra
a distor�
~ao espe
tral vista por SK pode ser bem reproduzida por duas das três solu�
~oes

ao PNS via efeito MSW. Justamente a solu�
~ao que forne
e o melhor ajuste �as taxas totais, a

regi~ao SMA, prevê uma distor�
~ao espe
tral que n~ao se veri�
a nos dados experimentais. Por�em,

tamb�em para esta solu�
~ao, h�a uma regi~ao para pequenos valores do ângulo de mistura e de �m2

onde esta distor�
~ao espe
tral �e atenuada, e portanto seria prematuro des
artar esta solu�
~ao sem
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Figura 2.10: Dependên
ia espe
tral do ponto de melhor ajuste da regi~ao LMA, normalizada a

um fator fsp = 1:23.

fazer uma an�alise mais 
uidadosa deste efeito.

An�alise Combinada

Nas se�
~oes anteriores, avaliamos as 
ara
ter��sti
as das regi~oes no espa�
o de parâmetros do

neutrino que forne
em uma solu�
~ao ao PNS frente �a dependên
ia zenital e �a distor�
~ao espe
tral.

Por�em, para fazermos um tratamento estat��sti
o rigoroso, devemos in
luir tais informa�
~oes em

um 
�al
ulo de �2
global. At�e re
entemente, os dados de SK eram divulgados da forma 
omo

trabalhamos aqui, ou seja, dividia-se os dados totais em sua dependên
ia zenital ou em sua

dependên
ia espe
tral. Dessa forma, o �2
global era 
al
ulado simplesmente somando-se o �2 das

taxas totais 
om o �2 para ângulo zenital e para distor�
~ao espe
tral, 
omo des
rito na se�
~ao

1.4. Este tipo de an�alise foi feito em [12℄, para os dados de SK 
om 825 dias de 
oleta. Por�em,

esse tratamento des
onsidera uma poss��vel 
orrela�
~ao entre a dependên
ia zenital e a distor�
~ao

espe
tral. Por exemplo, para a solu�
~ao LMA, a pequena distor�
~ao espe
tral para altas energias
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Figura 2.11: Dependên
ia espe
tral do ponto de melhor ajuste da regi~ao LOW, normalizada a

um fator fsp = 0:882.

�e 
onsequên
ia da regenera�
~ao na Terra, e portanto, 
orrela
ionada 
om a dependên
ia zenital

de alguma forma.

Re
entemente, SK divulgou seus dados de uma forma mais 
ompleta, 
om 
ada faixa de

energia sendo dividida tamb�em em ângulo zenital. Dessa forma, os dados apresentados n~ao se

sobrep~oem, e a 
orrela�
~ao entre as diferentes faixas de ângulo zenital e espe
tro pode ser levada

em 
onta 
om a matriz de 
orrela�
~ao adequada. Este tipo de an�alise �e a que faremos agora.

In
lu��ndo a probabilidade de sobrevivên
ia no 
�al
ulo da taxa total para 
ada faixa dos

dados experimentais, re
al
ulamos o �2sp+zen apresentado em 1.33 para 
ada ponto do espa�
o de

parâmetros do neutrino. Podemos ent~ao tra�
ar 
urvas de ex
lus~ao baseadas em toda informa�
~ao

independente do 
uxo forne
ida por SK. Na �gura 2.12 apresentamos tal 
urva.

Sobreposta a esta 
urva est~ao as regi~oes permitidas, agora utilizando uma an�alise de �2global


ombinada, no qual somamos as 
ontribui�
~oes da taxa total (�2t ) 
om a informa�
~ao independente
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exluido a 99% C.L.

Figura 2.12: Regi~ao ex
lu��da pela informa�
~ao independente do 
uxo de SK. Sobrepostas est~ao

as regi~oes permitidas por uma an�alise global utilizando-se todos os dados experimentais

do 
uxo forne
ida por SK (�2
sp+zen). Obtivemos para o ponto de melhor ajuste �2

global = 38:6,

para 45 graus de liberdade, o que forne
e uma solu�
~ao 
om um n��vel de 
on�an�
a de 74:0%.

Tal ponto est�a lo
alizado na regi~ao de LMA, em:

tg2(�) = 0:354 e �m2 = 6:91� 10�5 eV 2 :

As regi~oes de SMA e LOW est~ao permitidas a 99%, sendo que os pontos de melhor ajuste

en
ontram-se em:

tg2(�) = 0:934 e �m2 = 5:34� 10�8 eV 2 ;


om um �2 = 45:4 na regi~ao LOW, e:

tg2(�) = 4:66� 10�4 e �m2 = 5:04� 10�6 eV 2 ;


om um �2 = 48:8 na regi~ao SMA.
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Uma outra forma ligeiramente diferente de tratar os dados, apresentada re
entemente pela


olabora�
~ao de SK, 
onsiste em, em vez de separar os dados referentes ao ângulo zenital em 7

faixas (1 para o dia e 6 para a noite), separa-se estes dados somente para duas faixas de ângulo

zenital, referentes ao dia e a noite. E para 
ada uma destas faixas, se faz a an�alise espe
tral,


om faixas de 0:5 MeV, 
omo na se�
~ao 2.1. Fazendo-se este tipo de an�alise, 
hega-se a regi~oes

permitidas e ex
lu��das ligeiramente diferentes das anteriores, o que pode ser veri�
ado na �gura

2.13.
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Figura 2.13: Regi~ao ex
lu��da pela informa�
~ao independente do 
uxo de SK, 
om 18 faixas de

espe
tro para dia e noite. As regi~oes permitidas por uma an�alise global est~ao sobrepostas.

Neste tratamento, a regi~ao SMA est�a ex
lu��da a mais de 99% C.L., enquanto a regi~ao LOW

passa a ser permitida a 90% de 
on�an�
a. O ponto de melhor ajuste 
ontinua sendo na regi~ao

de LMA, 
om um �2
global = 33:2, para 39 graus de liberdade, o que forne
e uma solu�
~ao 
om
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um n��vel de 
on�an�
a de 73%. Tal ponto est�a lo
alizado em:

tg2(�) = :349 e �m2 = 4:80� 10�5 eV 2 :

O ponto de melhor ajuste da solu�
~ao LOW est�a lo
alizado em:

tg2(�) = 0:743 e �m2 = 1:08� 10�7 eV 2 ;


om um �2
global = 37:3. Para a regi~ao SMA, temos para o ponto de melhor ajuste um �2

global = 44:2

lo
alizado em:

tg2(�) = 4:66� 10�4 e �m2 = 5:11� 10�6 eV 2 :

Sumarizamos estes resultados na tabela 2.1.

Observando essa tabela, podemos ver a importân
ia da an�alise das informa�
~oes indepen-

dentes do 
uxo ao estabele
er a qualidade do ajuste aos dados experimentais das solu�
~oes via

efeito MSW. Por exemplo, a solu�
~ao 
om pequeno ângulo de mistura, apesar de reproduzir mui-

to bem as taxas totais de dete
�
~ao dos quatro experimentos de neutrinos solares, n~ao 
onsegue

reproduzir a dependên
ia zenital e distor�
~ao espe
tral observada em SK. Um ex
elente ajuste,


om 
on�an�
a de 63%, passa a ser uma solu�
~ao 
om 
on�an�
a de 32% quando tais informa�
~oes

s~ao in
orporadas, . Por outro lado, a solu�
~ao LMA que forne
e um ajuste apenas razo�avel aos

dados experimentais, 
om um n��vel de 
on�an�
a de 32%, apresenta uma distor�
~ao espe
tral e

dependên
ia zenital muito mais pr�oxima ao que est�a sendo observado. Com isso, o n��vel de


on�an�
a desta solu�
~ao passa a um valor de 74%, bem superior �aquele da solu�
~ao SMA. E

ainda, a solu�
~ao LOW, quase des
artada na an�alise das taxas totais, passa a ser uma solu�
~ao

a
eit�avel quando todas as informa�
~oes experimentais s~ao levadas em 
onta.

As solu�
~oes via efeito MSW ilustram bem a 
ontradi�
~ao presente nos dados experimentais,

apresentada em 1.4. Todas as informa�
~oes independentes do 
uxo forne
idas por SK est~ao de

a
ordo 
om as predi�
~oes do modelo padr~ao. Em espe
ial, a ausên
ia de distor�
~ao espe
tral traz

um problema para qualquer me
anismo de 
onvers~ao em que a probabilidade de sobrevivên
ia
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Solu�
~ao (�m2; tg2(�)) �2
global n��vel de 
on�an�
a

taxas totais

SMA 6:03� 10�6; 1:40� 10�3 0.91 63%

LMA 2:93� 10�5; 0:33 2.27 32%

LOW 9:12� 10�8; 0:73 6.72 3.5%

taxas totais + 44 bins de espe
tro e ângulo zenital

SMA 5:04� 10�6; 4:66� 10�4 48.9 32%

LMA 6:91� 10�5; 0:36 38.6 74%

LOW 5:32� 10�8; 0:93 45.4 45%

taxas totais + 19 bins de espe
tro dia e noite

SMA 5:11� 10�6; 4:66� 10�4 44.2 26%

LMA 4:80� 10�5; 0:35 32.2 77%

LOW 1:08� 10�7; 0:74 37.3 55%

Tabela 2.1: Resumo dos ajustes da solu�
~ao via efeito MSW, in
luindo ou n~ao as informa�
~oes

independentes do 
uxo.
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dependa expli
itamente da energia, 
omo �e o 
aso aqui. Isto porque os dados experimentais

est~ao indi
ando uma forte supress~ao dos neutrinos de energia intermedi�aria, 
aso dos neutrinos

do Ber��lio (EBe7 = 0:86MeV ), enquanto a supress~ao dos neutrinos do Boro sentida por SK (E �
2�15MeV ) est�a em torno de 40% (a 
ontribui�
~ao de 
orrente neutra em SK j�a tendo sido levada

em 
onta). Se temos uma boa reprodu�
~ao das taxas totais de dete
�
~ao, devemos ter, portanto,

uma probabilidade de sobrevivên
ia que 
res�
a sensivelmente das energias do neutrino do Ber��lio

�as energias sentidas em SK. Por�em, este 
res
imento deveria 
essar brus
amente quando a

faixa de energia de SK fosse atingida, se queremos reproduzir tamb�em a ausên
ia de distor�
~ao

espe
tral medida. Este 
omportamento, entretanto, �e pou
o natural em um me
anismo de

supress~ao, e de fato n~ao o
orre no me
anismo MSW 
om pequeno ângulo de mistura.

As demais solu�
~oes, LMA e LOW, abrem m~ao de reproduzir a forte supress~ao dos neutrinos

intermedi�arios, o que 
ompromete o ajuste �as taxas totais. Por�em, sem esta forte supress~ao, �e

relativamente natural termos uma probabilidade de sobrevivên
ia que prati
amente n~ao varia


om a energia na faixa de energias de SK, reproduzindo bem os dados relativos �a distor�
~ao es-

pe
tral. E ao fazermos uma an�alise 
ombinada, o bom ajuste a estes dados a
aba por 
ompensar

o ajuste pobre �as taxas totais, e solu�
~oes 
om um maior n��vel de 
on�an�
a s~ao obtidas.
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2.2 NSNI

Estudamos a seguir outra das poss��veis solu�
~oes ao problema do neutrino solar, via tro
a de

sabor por intera�
~oes n~ao padr~ao (non-standard neutrino intera
tions, NSNI). Desenvolvemos

aqui uma an�alise do status desta solu�
~ao, nos mesmos moldes que na se�
~ao anterior, para a

solu�
~ao via efeito MSW. O interesse desta solu�
~ao reside no fato dela n~ao requerer nem massa

nem ângulo de mistura para neutrinos no v�a
uo, e forne
e um bom ajuste a todos os dados

dispon��veis de neutrinos solares, em espe
ial �a taxa total de dete
�
~ao dos quatro experimen-

tos de neutrinos solares, assim 
omo a dependên
ia 
om o ângulo zenital do experimento de

Super-Kamiokande.

O me
anismo de os
ila�
~ao utilizado envolve novas intera�
~oes de neutrinos 
om a mat�eria,

que quando in
lu��dos na matriz de evolu�
~ao, forne
e uma probabilidade de 
onvers~ao de sabor

do neutrino n~ao nula. Temos para a matriz de evolu�
~ao:

i
d

dr

 
�e(r)

�`(r)

!
= U

 
�e(r)

�`(r)

!
;

onde

U =
p
2GF

 
ne(r) �f�`nf (r)

�f�`nf(r) �0f
�`
nf(r)

!
;

e �e(r) (�`(r)) �e a amplitude de probabilidade de se dete
tar um �e (�`). Enquanto a tro
a

de b�osons W dos neutrinos 
om el�etrons forne
e o termo usual
p
2GFne(r), onde ne(r) �e a

densidade de n�umero de el�etrons, FCNI induz uma amplitude de tro
a de sabor
p
2GF �

f
�`
nf (r)

e FCND �e respons�avel pelo termo diagonal
p
2GF �

0f
�`
nf (r). Temos que

nf (r) =

(
nn(r) + 2np(r) f = u

2nn(r) + np(r) f = d

�e a densidade de f�ermions na posi�
~ao r em termos da densidade do n�umero de pr�otons (neutrons)

np(r) (nn(r)). " e "0 des
revem, respe
tivamente, a intensidade das intera�
~oes FCNI e FDNI.
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Probabilidade de Sobrevivên
ia

A matriz de evolu�
~ao se anula no v�a
uo e �e desprez��vel para as densidades da atmosfera.

Portanto, a probabilidade de sobrevivên
ia de um neutrino eletrôni
o 
hegando ao dete
tor

durante o dia pode ser obtida simplesmente 
al
ulando-se a probabilidade de sobrevivên
ia

deste neutrino na superf��
ie do Sol. Para tanto, seguimos os mesmos passos que em 2.1, e

obtemos:

P day
�e!�e = jAe(rs)j2 ' 1

2
+ (

1

2
� P
) 
os 2�

p
m 
os 2�sm ; (2.20)

onde rs �e a posi�
~ao da superf��
ie do Sol e �pm e �sm s~ao, respe
tivamente, o ângulo de mistura

induzido pela mat�eria no ponto de produ�
~ao do neutrino e na superf��
ie do Sol. Em termos dos

novos parâmetros f��si
os introduzidos, podemos es
rever estes ângulos de mistura da forma [18,

19℄

tan 2�m =
2�f�`nf

�0f�`nf � ne
: (2.21)

A ressonân
ia o
orre quando �0f�`nf = ne, ou seja, quando a mistura �e m�axima. Na �gura

2.14 plotamos a quantidade ne=nf , e podemos ver a partir desta �gura para quais valores de �0

pode o
orrer uma ressonân
ia no Sol.

P
 �e a probabilidade de 
onvers~ao entre os auto-estados diagonais durante a evolu�
~ao do

neutrino. Utilizamos para 
al
ular esta probabilidade a aproxima�
~ao de Landau-Zener, on-

de [18, 19℄:

P
 = exp [��
=2℄ 
om 
 = 4
p
2GF

������
(�f�`=�

0f
�`
)2

�0f�`
� ne

d
dx

�
nf
ne

�
������
res

: (2.22)

Como vemos pela matriz de evolu�
~ao, a probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino n~ao de-

pende de sua energia. Por�em sabemos que os resultados experimentais de dete
�
~ao de neutrinos

solares sugerem fortemente que a supress~ao de seus 
uxos n~ao pode ser a mesma para todas as

faixas de energia.
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Figura 2.14: Varia�
~ao da densidade no interior do Sol.

Neste me
anismo, a ressonân
ia na 
onvers~ao dos neutrinos (termos diagonais na matriz

de evolu�
~ao nulos) o
orre bem pr�oxima ao 
entro do Sol, e portanto devemos integrar nossa

probabilidade de 
onvers~ao na zona de produ�
~ao dos neutrinos, pois teremos neutrinos sendo


riados depois da ressonân
ia, e portanto n~ao sendo fortemente 
onvertidos. Cada rea�
~ao de

produ�
~ao de neutrinos, entretanto, tem uma distribui�
~ao distinta de seu ponto de produ�
~ao,

sendo que os neutrinos mais energ�eti
os (provenientes da rea�
~ao envolvendo o 8B s~ao produzidos

em m�edia mais pr�oximos do 
entro do Sol que os neutrinos pp, de menor energia. Levando-se

em 
onta a distribui�
~ao do ponto de produ�
~ao de neutrinos solares, apare
e, portanto, uma

dependên
ia 
om a energia na supress~ao �nal do 
uxo de neutrinos, possibilitando um bom

ajuste aos dados experimentais. Podemos ver na �gura 2.15 esta dependên
ia para o ponto de

melhor ajuste dos nossos parâmetros. Esse fato, que j�a estava presente no 
ontexto da solu�
~ao

MSW, repete-se aqui 
om maior importân
ia, uma vez que toda a dependên
ia 
om a energia

do neutrino das taxas �nais de dete
�
~ao origina-se aqui.

Como a m�edia da probabilidade de sobrevivên
ia no ponto de 
ria�
~ao do neutrino solar
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Figura 2.15: Dependên
ia da supress~ao �nal do 
uxo de neutrinos solares, onde a m�edia no

ponto 
ria�
~ao �e a respons�avel por tal dependên
ia. Valores de parâmetros es
olhidos que d~ao o

melhor ajuste �as taxas de dete
�
~ao dos quatro experimentos 
onsiderados.

�e fundamental para se obter um ajuste 
om os dados experimentais, tivemos que tomar um


uidado espe
ial na realiza�
~ao desta m�edia. De
idimos fazer esta m�edia em toda a regi~ao

tridimensional da zona de produ�
~ao, e n~ao apenas no plano equatorial, para r0 > 0, onde r0

�e a distân
ia do ponto de produ�
~ao ao 
entro do Sol. Isto in
lui a possibilidade do neutrino

sentir duas ressonân
ias no interior do Sol. Caso ele seja 
riado antes de uma ressonân
ia,

mas do `outro lado' do Sol, ao 
aminhar em dire�
~ao ao 
entro do Sol o neutrino sentir�a a

primeira ressonân
ia, e ap�os 
ruzar o seu 
entro e se dirigir �a borda do Sol, sentir�a a segunda.

Tratamos a probabilidade de sobrevivên
ia nestas ressonân
ias de forma 
l�assi
a, assumindo

que a probabilidade �nal de sobrevivên
ia ser�a dada por uma multipli
a�
~ao das probabilidades

de sobrevivên
ia e 
onvers~ao em 
ada ressonân
ia.
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Regenera�
~ao na Terra

Quando os neutrinos 
hegam ao dete
tor durante a noite uma regenera�
~ao dos neutrinos

poder�a o
orrer devido �a intera�
~ao deste 
om a mat�eria terrestre. In
lu��mos este efeito na

probabilidade �nal de sobrevivên
ia do neutrino eletrôni
o, da mesma forma que foi feito para

o me
anismo MSW. Es
revemos a probabilidade �nal de sobrevivên
ia do neutrino da forma:

P noite
�e!�e =

P dia
�e!�e � sin2 �sm + P2e(1� 2P day

�e!�e)


os 2�sm
: (2.23)

onde P2e �e a probabilidade de um neutrino que 
hega �a superf��
ie da Terra no auto-estado

diagonal �2 ser dete
tado 
omo �e ap�os atravessar a mat�eria terrestre e 
hegar no dete
tor (esta

f�ormula �e idênti
a �aquela apresentada em (2.13), rearranjada de modo ligeiramente diferente).

O auto-estado �2 �e de�nido na superf��
ie do Sol, uma vez que n~ao podemos de�nir um ângulo

de mistura no v�a
uo, 
omo �e feito 
om o efeito MSW. Esta probabilidade foi 
al
ulada por

integra�
~ao num�eri
a da matriz de evolu�
~ao.

Taxas Totais

Uma vez que temos a probabilidade de sobrevivên
ia para 
ada fonte de neutrino e para


ada valor das vari�aveis " e "0, podemos 
al
ular a taxa total prevista para 
ada experimento.

J�a que a probabilidade n~ao depende da energia, estas taxas podem ser 
al
uladas da seguinte

forma:

Rj =
X
i=1;8

Pi ri;j ; (2.24)

onde ri;j �e a 
ontribui�
~ao �a taxa de dete
�
~ao total do experimento j do neutrino do tipo i. Para

SK, temos:

Rsk =
X
i=1;8

(Pir
el:
i + (1� Pi)r

�;�
i ) : (2.25)



2. Solu�
~oes ao PNS 63

0.50 0.55 0.60 0.65 0.70

ε’

10
−3

10
−2

10
−1

10
0

ε

0.40 0.41 0.42 0.43 0.44 0.45 0.46

ε’

10
−4

10
−3

10
−2

10
−1

10
0

ε

Figura 2.16: Regi~oes permitidas a 90%, 95% e 99 % de 
on�an�
a. para a) quarks d e b) quarks

u.

A an�alise estat��sti
a �e feita 
omo em 2.1. Para intera�
~oes 
om quarks d, temos o ponto de

melhor ajuste em:

�d� = 3:16� 10�3 e �0d� = 0:60 ; (2.26)


om um �2
min = 0:74 para 4 � 2 = 2 graus de liberdade, 
orrespondendo a uma solu�
~ao 
om

69% de 
on�an�
a.

Considerando intera�
~oes 
om o quark u, temos o ponto de melhor ajuste em:

�u� = 1:35� 10�3 e �0u� = 0:43 ; (2.27)


om um �2
min = 0:75 para 2 graus de liberdade, 
orrespondendo a uma solu�
~ao em 69%.

Na �gura 2.16 apresentamos as regi~oes permitidas a 90%, 95%, e 99% de n��vel de 
on�an�
a

para intera�
~oes 
om a) quarks d e b) quarks u. Um segundo m��nimo lo
al �e obtido para quarks

d em �d� = 2:94� 10�2 e �0d� = 0:59, 
om um �2
min = 0:89, e para quarks u em �u� = 8:3� 10�3 e

�0u� = 0:424, 
om um �2
min = 0:86.

Estas duas regi~oes que forne
em um bom ajuste aos dados diferem na adiabati
idade de

sua transi�
~ao. Enquanto a transi�
~ao para os parâmetros do ponto de melhor ajuste �e n~ao
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Figura 2.17: Dependên
ia da probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino 
om o ponto de pro-

du�
~ao, para os dois pontos de melhor ajuste en
ontrados pela an�alise estat��sti
a.

adiab�ati
a, para o m��nimo lo
al 
om maior valor de � a transi�
~ao �e adiab�ati
a. Em uma

transi�
~ao adiab�ati
a, a largura da ressonân
ia �e maior, o
asionando uma mudan�
a mais suave

na probabilidade de sobrevivên
ia dos neutrinos 
riados antes ou depois da ressonân
ia. Em

uma transi�
~ao n~ao adiab�ati
a, a largura de ressonân
ia �e pequena, o que leva a um salto brus
o

na probabilidade de sobrevivên
ia de neutrinos 
riados logo antes ou logo depois da ressonân
ia.

Na �gura 2.2 apresentamos a probabilidade de sobrevivên
ia em fun�
~ao do ponto de pro-

du�
~ao do neutrino, para os dois m��nimos en
ontrados. Nota-se pelo 
omportamento desta

probabilidade a diferen�
a na largura da ressonân
ia entre estas duas transi�
~oes. Esta diferen�
a

se re
ete na extens~ao das regi~oes permitidas no parâmetro �0. Por ter uma ressonân
ia bem

lo
alizada, a transi�
~ao n~ao adiab�ati
a permite uma maior varia�
~ao desse parâmetro.
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Figura 2.18: Regi~oes ex
lu��das e favore
idas pela an�alise zenital.

Dependên
ia Zenital

Em 
ompleta analogia 
om o efeito MSW, neutrinos 
hegando ao dete
tor durante a noite

podem sofrer uma nova 
onvers~ao de sabor devido a intera�
~ao 
om a mat�eria terrestre. Assim,

a taxa de dete
�
~ao de SK depender�a do ângulo zenital de 
hegada do neutrino. Cal
ulamos

agora a dependên
ia zenital prevista no 
ontexto NSNI.

Seguindo os mesmos passos da se�
~ao 2.1, tra�
amos regi~oes ex
lu��das e favore
idas pela

an�alise dos dados zenitais, que apresentamos na �gura 2.18. Pode-se notar nesta �gura que a

regi~ao permitida a 90% 
om menores valores de � �e favore
ida pela an�alise zenital em ambos

os 
en�arios. Novamente temos uma regi~ao do espa�
o de parâmetros favore
ida devido a fra
a

dependên
ia zenital apresentada. Na �gura 2.19 podemos ver a dependên
ia zenital dos pontos

de melhor ajuste �as taxas totais.

Para uma an�alise global, somamos as duas 
ontribui�
~oes de �2 provenientes do ajuste �as

taxas totais e da dependên
ia zenital. Na �gura 2.20 apresentamos as regi~oes permitidas 
om

90%, 95% e 99% de 
on�n�
a, assim 
omo a regi~ao ex
lu��da pela an�alise de dependên
ia zenital.
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Figura 2.19: Dependên
ia zenital dos pontos de melhor ajuste 
om intera�
~oes 
om a) quarks d

e b) quarks u.
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Figura 2.20: Regi~oes permitidas 
om 90%, 95% e 99% de 
on�n�
a para intera�
~oes 
om a) quarks

d e b) quarks u.
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Para intera�
~oes 
om quarks d, o ponto de melhor ajuste en
ontra-se em:

�d� = 3:16� 10�3 e �0d� = 0:60 ; (2.28)

onde um �2
min = 7:80 �e obtido, o que 
orresponde a uma solu�
~ao 
om 45:4% de 
on�an�
a. Um

m��nimo lo
al �e obtido para �q� = 1:94�10�2 e �0q� = 0:58, 
om um �2
min = 8:65, que 
orresponde

a uma solu�
~ao 
om 37% de 
on�an�
a.

Para intera�
~oes 
om quarks u, o ponto de melhor ajuste en
ontra-se em:

�u� = 1:35� 10�3 e �0u� = 0:43 ; (2.29)

onde um �2
min = 7:67 �e obtido, o que 
orresponde a uma solu�
~ao 
om 47% de 
on�an�
a. Um

m��nimo lo
al �e obtido para �u� = 5:06�10�3 e �0u� = 0:423, 
om um �2
min = 9:16, que 
orresponde

a uma solu�
~ao 
om 33% de 
on�an�
a.

An�alise Combinada

Como vimos anteriormente, no 
ontexto de NSNI, as probabilidades de 
onvers~ao de 
ada

tipo de neutrino n~ao apresentam dependên
ia energ�eti
a. Portanto, ex
lu��ndo a 
ontribui�
~ao

dos neutrinos do hep �a taxa medida em SK, nenhuma distor�
~ao espe
tral �e esperada. In
luir

tal distor�
~ao no nosso 
�al
ulo estat��sti
o n~ao deve alterar muito o 
en�ario desta solu�
~ao, mas

para mantermos a uniformidade 
om o tratamento estat��sti
o utilizado nas outras se�
~oes, vamos

fazer o 
�al
ulo do �2
global, 
omo de�nido na se�
~ao 1.4.

Na �gura 2.21 apresentamos as regi~oes permitidas a 90%, 95% e 99% de 
on�an�
a, junta-

mente 
om a regi~ao ex
lu��da pela informa�
~ao independente do 
uxo forne
ida por SK. Pode-se

notar a pou
a diferen�
a entre a forma destas regi~oes e as apresentadas na �gura 2.20. Por�em,

ao in
luirmos os dados do espe
tro, a qualidade do ajuste melhora sensivelmente. Para quarks

d, obtemos um m��nimo de �2
global = 37:95 no ponto

�d� = 3:16� 10�3 e �0d� = 0:60 ; (2.30)
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Figura 2.21: Regi~oes permitidas 
om 90%, 95% e 99% de 
on�n�
a para intera�
~oes 
om a) quarks

d e b) quarks u.

o que 
orresponde a uma solu�
~ao 
om 76% de 
on�an�
a. Para quarks u, temos para o ponto

de melhor ajuste em

�d� = 1:35� 10�3 e �0d� = 0:43 ; (2.31)


om um �2
global = 37:9, o que 
orresponde a uma solu�
~ao 
om 77% de 
on�an�
a.

Sumarizamos estes resultados na tabela 2.2, na qual in
lu��mos a an�alise feita ao se divirem

os dados de SK em 19 faixas de energia de dia, e 19 de noite.

A an�alise que podemos fazer destas solu�
~oes �e bastante semelhante �a an�alise feita para a

solu�
~ao MSW. Temos uma situa�
~ao em que o ajuste aos dados experimentais �e fra
o, por�em


omo o me
anismo tratado aqui n~ao prevê distor�
~ao zenital, ao fazermos a an�alise 
ombinada, na

qual todos os dados experimentais s~ao in
lu��dos, a qualidade do ajuste melhora sensivelmente.

Conv�em entretanto ressaltar uma diferen�
a das solu�
~oes via NSNI em rela�
~ao �a solu�
~ao via

efeito MSW. Naquele me
anismo, a probabilidade de 
onvers~ao dependia expli
itamente da

energia do neutrino, e desta forma, era dif��
il 
on
iliar a aparente ausên
ia dos neutrinos do

Ber��lio 
om a ausên
ia de distor�
~ao espe
tral em SK. No me
anismo tratado aqui a probabi-

lidade n~ao depende expli
itamente da energia. A dependên
ia energ�eti
a na supress~ao �nal
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Solu�
~ao (�; �0) �2
global n��vel de 
on�an�
a

taxas totais

quarks d, s.e. 3:16� 10�3; 0:60 0:74 69%

quarks d, l.e. 2:94� 10�2; 0:59 0:89 64%

quarks u, s.e. 1:35� 10�3; 0:429 0:75 69%

quarks u, l.e. 8:23� 10�3; 0:424 0:86 65%

taxas totais + 44 faixas de espe
tro e ângulo zenital

quarks d, s.e. 3:16� 10�3; 0:60 38:0 76%

quarks d, l.e. 1:81� 10�2; 0:58 39:8 69%

quarks u, s.e. 1:35� 10�3; 0:429 37:9 77%

quarks u, l.e. 4:84� 10�3; 0:423 40:1 68%

taxas totais + 19 faixas de espe
tro dia e noite

quarks d, l.e. 2:69� 10�2; 0:58 31:3 80%

quarks d, s.e. 3:10� 10�3; 0:61 32:8 75%

quarks u, l.e. 6:76� 10�3; 0:423 31:8 79%

quarks u, s.e. 1:32� 10�3; 0:430 32:6 75%

Tabela 2.2: Resumo dos ajustes da solu�
~ao via NSNI, in
luindo ou n~ao as informa�
~oes inde-

pendentes do 
uxo.

do 
uxo prov�em da m�edia no ponto de produ�
~ao do neutrino, distinta para 
ada rea�
~ao solar,


omo dis
utido na se�
~ao (2.2).

Desta forma, a prin
��pio n~ao seria um problema termos probabilidades de supress~ao muito

diferentes para o neutrino do Ber��lio e o neutrino do Boro e, mesmo assim, n~ao observarmos

uma distor�
~ao espe
tral em SK. Por�em, os neutrinos do Ber��lio s~ao produzidos em 
amadas

mais externas do Sol que os neutrinos do Boro, e deste modo, uma menor quantidade deles sente



70 2.2 NSNI

a ressonân
ia. Esperamos portanto sempre uma probabilidade m�edia de 
onvers~ao do neutrino

do Ber��lio maior que a do neutrino do Boro, e 
omo resultado �nal temos uma supress~ao muito

similar �a da solu�
~ao LMA, 
om efeito MSW, 
omo podemos ver na �gura 2.15.
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2.3 RSFP

Ajuste aos Dados

Outra das poss��veis solu�
~oes ao problema do neutrino solar envolve intera�
~oes do neutrino


om 
ampos magn�eti
os via um momento magn�eti
o n~ao nulo, ao 
ontr�ario do que prevê o

modelo padr~ao. Estas intera�
~oes podem levar a uma pre
ess~ao de spin-sabor do neutrino,


onvertendo um neutrino eletrôni
o em um anti-neutrino de outro sabor, �� ou �� , de forma

resonante, e �e \denominada solu�
~ao via pre
ess~ao resonante de spin-sabor" (ou RSFP,Resonant

Spin-Flavor Pre
ession) [20℄.

A intera�
~ao do neutrino 
om o 
ampo magn�eti
o solar 
ontribui 
om um termo n~ao diagonal

na matriz de evolu�
~ao, da forma:

i
d

dr

0
� �L

�R

1
A =

0
�

p
2
2
GFNeff:(r)� �m2

4E
��j ~B?(r)j

��j ~B?(r)j �
p
2
2
GFNeff:(r) +

�m2

4E

1
A
0
� �L

�R

1
A ; (2.32)

onde �� �e o momento magn�eti
o do neutrino e B? �e a 
omponente do 
ampo magn�eti
o perpen-

di
ular �a dire�
~ao de propaga�
~ao do neutrino. Para simpli�
ar o tratamento, supomos que n~ao

haja mistura entre os auto-estados do neutrino. Neff: = Ne�Nn para neutrinos de Majorana e

Neff: = Ne� 1
2
Nn para neutrinos de Dira
, e Ne(n) se refere �a densidade de el�etrons (nêutrons).

No primeiro 
aso, a transi�
~ao se d�a para um anti-neutrino de diferente sabor, enquanto que no


aso dos neutrinos de Dira
, a transi�
~ao o
orre para um neutrino est�eril.

Tal me
anismo de 
onvers~ao forne
e uma boa solu�
~ao ao PNS quando a transi�
~ao �e resso-

nante, ou seja, quando em algum ponto no interior do Sol temos:
p
2

2
GFNeff:(r) =

�m2

4E
: (2.33)

Para que a 
onvers~ao seja e�
iente, o termo n~ao diagonal deve ser da mesma ordem de grandeza

que o termo diagonal. Esta solu�
~ao se 
ara
teriza por ressonân
ias na parte externa do Sol, para
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r > 0:5. Nesta regi~ao, temos
p
2
2
GFNeff:(r) � [10�13 � 10�15℄ eV , e para um 
ampo magn�eti
o

da ordem de 100 kG, poss��veis solu�
~oes o
orrem para um valor do momento magn�eti
o do

neutrino de �� = 10�11 �B.

A dependên
ia 
om a energia da probabilidade de 
onvers~ao se deve, 
omo no me
anismo

MSW 
om pequenos ângulos de mistura (SMA), �a dependên
ia energ�eti
a do parâmetro de

adiabati
idade. Cal
ulando este parâmetro, temos que na ressonân
ia:


 =
4(��B ? (rres)

2

�m2

4E
LNeff:

; (2.34)

onde

LNeff:
=
d ln(Neff:)

dr
; (2.35)

e Bres �e o valor do 
ampo magn�eti
o no ponto de ressonân
ia.

Por�em, ao 
ontr�ario do que o
orre para o efeito MSW, o parâmetro de adiabati
idade �e

inversamente propor
ional �a energia do neutrino. Portanto, neutrinos menos energ�eti
os podem

sofrer transi�
~oes n~ao adiab�ati
as, enquanto os neutrinos mais energ�eti
os sofrem transi�
~oes

adiab�ati
as.

Podemos ajustar os parâmetros do neutrino tal que para as energias do neutrino pp (E .

0:5MeV ), temos uma transi�
~ao n~ao adiab�ati
a (
R . 1), e portanto uma pequena probabilidade

de 
onvers~ao �nal do sabor. Para as energias iguais ou maiores que a energia do Ber��lio (E =

0:86MeV ), temos uma transi�
~ao adiab�ati
a (
R > 1), e portanto uma alta probabilidade de


onvers~ao. Finalmente, para as energias sentidas por SK (E � 5MeV ), apesar da transi�
~ao

ser adiab�ati
a, o ponto de ressonân
ia est�a muito pr�oximo da superf��
ie do Sol, e portanto a

transi�
~ao ressonante n~ao �e e�
iente (a largura da ressonân
ia �e maior que a distân
ia entre a

ressonân
ia e a superf��
ie solar).

Estas 
ondi�
~oes podem ser preen
hidas por uma variedade de per�s de 
ampo magn�eti
o,

reproduzindo bem os dados experimentais dos experimentos de dete
�
~ao de neutrinos solares.

Uma an�alise desta solu�
~ao para alguns per�s pode ser a
hado em [21℄. Em parti
ular, para
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um per�l de 
ampo magn�eti
o triangular na zona 
onve
tiva do Sol (ver equa�
~oes (2.54) e

(2.56)), temos para �m2 = 1:5 � 10�8 eV 2 um valor para o parâmetro de adiabati
idade de


R(E = 0:2MeV ) = 0:88 e 
R(E = 0:86MeV ) = 550, o que 
orresponde ao 
omportamento

esperado para forne
er uma solu�
~ao ao problema do neutrino solar. Na �gura 2.22 a) apresento

o valor do parâmetro de adiabati
idade, e em 2.22 b) apresento a probabilidade de sobrevivên
ia

P (�el�el) para esta 
on�gura�
~ao de 
ampo, 
omo fun�
~ao da energia do neutrino. Uma solu�
~ao

ao PNS 
om 
on�an�
a de 72% (�2 = 0:13=1 d:o:f:) �e obtida.
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Figura 2.22: Probabilidade de sobrevivên
ia t��pi
a do me
anismo RSFP, 
omo fun�
~ao da energia

do neutrino. Em a) apresento o valor do parâmetro de adiabati
idade, e em b), a probabilidade

de sobrevivên
ia, para �m2 = 1:5� 10�8 eV 2.

Este me
anismo de 
onvers~ao n~ao prevê nenhuma dependên
ia zenital, devido aos baixos

valores de �m2 que forne
em uma solu�
~ao. E para o per�l de 
ampo magn�eti
o apresentado,

nenhuma forte distor�
~ao espe
tral �e esperada. Portanto, somente resultados negativos s~ao

esperados nas predi�
~oes de dependên
ia zenital e distor�
~ao espe
tral, e uma an�alise 
ombinada

in
lu��ndo os dados de SK referentes �a distor�
~ao espe
tral ou dependên
ia zenital n~ao modi�
ar�a
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�2
global n��vel de 
on�an�
a

taxas totais

0.13 72%

taxas totais + 44 faixas de espe
tro e ângulo zenital

37.8 76.8%

taxas totais + 19 faixas de espe
tro dia e noite

32.5 75.9%

Tabela 2.3: Cara
ter��sti
a da Solu�
~ao ao PNS via momento magn�eti
o n~ao nulo, in
luindo ou

n~ao as informa�
~oes independentes do 
uxo.

as 
ara
ter��sti
as b�asi
as da solu�
~ao. Na tabela (2.3) resumimos as 
ara
ter��sti
as de tal solu�
~ao,

para �m2 = 1:5� 10�8 eV 2:

Equa�
~oes MHD

Uma vez que os dados experimentais de SK sobre informa�
~oes independentes do 
uxo,

dependên
ia zenital, distor�
~ao espe
tral e sazonalidade, est~ao dando resultados negativos, e


omo todas as solu�
~oes analisadas at�e aqui possuem regi~oes no espa�
o de parâmetros 
ompat��veis


om estes resultados, �e importante que busquemos novas formas de dis
riminar as diversas

solu�
~oes poss��veis ao PNS.

Como vimos, a solu�
~ao RSFP tamb�em n~ao prevê distor�
~ao espe
tral ou dependên
ia zenital

do 
uxo medido em SK. Por�em, 
omo esta solu�
~ao depende fortemente do 
ampo magn�eti
o

no interior do Sol, poss��veis 
utua�
~oes do 
ampo magn�eti
o solar podem se re
etir em uma

varia�
~ao no 
uxo de neutrinos eletrôni
os que 
hega �a Terra. Estas 
utua�
~oes s~ao des
ritas

pelas equa�
~oes da magneto-hidrodinâmi
a (MHD) apli
adas ao plasma solar.

Faremos aqui uma breve dis
uss~ao das equa�
~oes MHD, e das aproxima�
~oes de que lan�
amos
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m~ao para podermos utilizar estas equa�
~oes na previs~ao de 
utua�
~oes magn�eti
as no interior do

Sol.

Es
revemos o equil��brio de for�
as atuando no plasma solar 
omo:

�
d�!v
dt

= �5 p��!B � (5��!B ) + ��!g ;

onde p �e a press~ao no interior do Sol, � �e a densidade do plasma, ~g �e a a
elera�
~ao devido �a

gravidade, e ~B0 �e a 
on�gura�
~ao de equil��brio do 
ampo magn�eti
o. Fazendo a lineariza�
~ao nas

grandezas do sistema em torno da 
on�gura�
~ao de equil��brio, temos:

�!r = �!ro +
�!
� (ro; t)

� = �o + �1(ro; t)

p = po + p1(ro; t)

�!
B =

�!
Bo +

�!
b (ro; t) :

Pequenos deslo
amentos do plasma solar podem ser des
ritos pela equa�
~ao:

�
�2~�

�r2
= ~F (~�) ; (2.36)

onde ~F (~�) �e a for�
a restauradora devido ao deslo
amento �, e pode ser es
rita na forma:

~F (~�) = ~r(
p~r:~� + ~�:~r�)�~b� (~r� ~B0)� ~B0 � (~r�~b)� ~g ~r:(�~�) ; (2.37)

onde 
 = Cp=Cv �e a raz~ao entre 
alores espe
���
os, e termos de segunda ordem nas perturba�
~oes

~b, �1, p1 e ~� s~ao desprezados. Estamos interessados nas varia�
~oes do 
ampo magn�eti
o e da

densidade do plasma devido as 
utua�
~oes ~�, que podem ser expressas da forma:

~b = ~r� (~� � ~B0) e �1 = ~r � (�~�): : (2.38)

Estamos interessados tamb�em nas os
ila�
~oes de plasma presentes na trajet�oria dos neu-

trinos solares que 
hegam �a Terra, ou seja, nas os
ila�
~oes que o
orrem em torno do equador
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solar. Faremos ent~ao uma aproxima�
~ao 
onsiderando que as solu�
~oes da equa�
~ao de movimento

apresentam uma simetria 
il��ndri
a, desta forma:

~�(r; �; z; t) =
X
m;�

~�m;�(r)exp[i(m� � kz � wt)℄ : (2.39)

Neste 
en�ario, pode-se es
rever a equa�
~ao de evolu�
~ao de 
ada 
omponente de Fourier ~�m;�(r)


omo uma equa�
~ao diferen
ial de segunda ordem na 
omponente �r, e rela�
~oes que expressam

as 
omponentes �� e �z em fun�
~ao de �r e de sua derivada espa
ial d�r=dr.

A equa�
~ao diferen
ial que des
reve o 
omportamento de �r tem a forma:

d

dr

�
f(r)

d

dr
(r�r)

�
+ h(r)�r = 0 ; (2.40)

onde

f(r) =

p+B2

0

r

(w2 � w2
A)(w

2 � w2
S)

(w2 � w2
1)(w

2 � w2
2)

; (2.41)

h(r) = �w2 � k2B2
0 + g

��

�r

� 1

D
g�2(w2�� k2B2

0)

�
gH +

w2

r

�

� �

�r

�
1

D
w2�2g(w2�� k2B2

0

�
; (2.42)

w2
A =

k2B2
0

�
e w2

S =

p


p+B2
0

k2B2
0

�
; (2.43)

w2
1;2 =

H(
p+B2
0)

2�

�
1�

�
1� 4


pk2B2
0

(
p+B2
0)H

2

��
; (2.44)

D = �2w4 �H[�w2(
p+B2
0)� 
pk2B2

0 ℄ ; (2.45)

H =
m2

r2
+ k2 : (2.46)
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As demais 
omponentes do deslo
amento
�!
� podem ser es
ritas em fun�
~ao da 
omponente

radial a partir das seguintes rela�
~oes:

[(k2 +
m2

r2
)Bo2 � �!2℄�� =

im

r

p
�!r:
�!
� + im[�1

r
�g�r +

1

r2
Bo2

�

�r
(r�r)℄

��!2�z = ik(�
p�!r :
�!
� + �g�r)

�!r :
�!
� =

1

r

�

�r
(r�r) +

1

r
im�� � ik�z :

O problema agora se resume a resolver uma equa�
~ao diferen
ial de segunda ordem em �r

(equa�
~ao (2.41)), e a partir das solu�
~oes a essa equa�
~ao, 
al
ular as perturba�
~oes no 
ampo

magn�eti
o e na densidade de mat�eria des
ritas em (2.38). In
lu��ndo estas perturba�
~oes na

matriz de evolu�
~ao do neutrino, podemos analisar 
omo tais 
utua�
~oes se re
etem no 
uxo de

neutrinos que 
hegam �a Terra, e assim podemos bus
ar sinais da varia�
~ao temporal nas taxas

de dete
�
~ao destes neutrinos medidas pelos experimentos de neutrinos solares.

A solu�
~ao da equa�
~ao de Hain-L�ust depende do valor de w que estamos tomando. Se em

algum ponto no interior do Sol temos w = wA;S, ent~ao a equa�
~ao apresenta uma singularidade,

e n~ao podemos utilizar esta equa�
~ao para 
al
ular as perturba�
~oes no plasma solar, mas se

w 6= wA;S em todos os pontos do interior do Sol, ent~ao podemos utilizar a equa�
~ao de Hain-

L�ust. Isso divide o problema em duas frentes, e apresentaremos as an�alises separadamente.

Ondas Lo
alizadas

Como vimos, w2 = w2
A e w2 = wS de�nem um 
ont��nuo no espe
tro magnetohidro-

dinâmi
o [22℄ (ondas Alf�en), onde singularidades na equa�
~ao de Hain-L�ust apare
em. Ondas

magn�eti
as e 
utua�
~oes de densidade asso
iadas a estas freq�uên
ias s~ao 
hamados de modos

lo
alizados, uma vez que estes se 
ara
terizam por uma 
utua�
~ao fortemente lo
alizada em

torno do ponto r = rs onde a singularidade o
orre [23℄.

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

posi�
~ao da singularidade [24℄. A largura desta singularidade est�a rela
ionada 
om a largura Ær
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da 
utua�
~ao magn�eti
a ou de densidade, e pode ser estimada [25℄:

Ær � 8�

�
�

�0!(rs)

�1=3 �
2B0

B
� �0

�

��1=3

; ; (2.47)

onde �0 �e a permeabilidade do v�a
uo. No 
ontexto em que estamos tratando, Ær pode atingir

valores da ordem de 10�1 vezes o raio do Sol.

A amplitude de tais 
utua�
~oes tamb�em deve ser determinada para analisar suas 
on-

seq�uên
ias para o 
uxo de neutrinos solares. O 
ampo magn�eti
o solar pode variar 
om alguma

liberdade, pois a press~ao magn�eti
a (B2=8�) no interior do Sol �e muito menor que a press~ao de

g�as, e portanto a varia�
~ao do 
ampo magn�eti
o n~ao interfere no equil��brio do plasma solar. Por

este argumento, o 
ampo magn�eti
o pode atingir valores da ordem de 109G no n�u
leo solar ou

107G na zona 
onve
tiva. Uma restri�
~ao mais forte aos valores do 
ampo magn�eti
o na zona


onve
tiva pode ser obtida [26, 27℄ ao se 
onsiderar efeitos n~ao lineares 
riados pelo pro
esso

de d��namo. S
hmitt e Rosner [26℄ obtiveram um limite superior para as 
utua�
~oes magn�eti
as

de 104 G.

As 
utua�
~oes no 
ampo magn�eti
o podem ser, portanto, da mesma ordem do pr�oprio 
am-

po. Por�em, 
omo estamos fazendo uma an�alise perturbativa das equa�
~oes MHD, e 
om isso

desprezando termos de segunda ordem na perturba�
~ao ~b, devemos limitar o valor de nossas

perturba�
~oes magn�eti
as. Utilizamos uma perturba�
~ao m�axima de:

j~bj=j ~B0j � 0:5 : (2.48)

Ao 
ontr�ario do que o
orre para o 
ampo magn�eti
o, poss��veis 
utua�
~oes na densidade solar

est~ao muito restringidas. A maior 
utua�
~ao de densidade no Sol �e induzida por 
utua�
~oes na

temperatura ÆT devido �a 
onve
�
~ao de mat�eria entre 
amadas de diferentes densidades. Uma

estimativa deste efeito �e apresentada em [28℄, forne
endo:

�1
�

= mpg(r � r0)
ÆT

T 2
=

r � r0
R0

ÆT

T
; (2.49)
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onde mp �e a massa do nu
leon, g(r) �e a a
elera�
~ao da gravidade e R0 � 0:09 � R� (R�

�e o raio solar) �e um fator num�eri
o proveniente da 
on�gura�
~ao exponen
ial da densidade de

mat�eria solar. Como
p
< ÆT 2 >=T � 0:05 n~ao est�a em 
on
ito 
om dados heliosismol�ogi
os [29℄,

tomando (r � r0)=R0 � 1, temos que 
onsiderar 
utua�
~oes de densidades �1=� menores ou da

ordem de 10%. Em uma an�alise mais detalhada [30℄, a 
utua�
~ao m�axima poss��vel na densidade

foi determinada 
omo fun�
~ao do raio solar. Con
luiu-se que �1=�0 pode ser grande (da ordem de

10%) apenas no interior do Sol (r < 0:04) e em sua superf��
ie (r > 0:98). Para 0:04 < r < 0:25,

�1=�0 de
res
e de modo aproximadamente linear, atingindo seu menor valor, 2% em r � 0:25.

Finalmente, em 0:4 < r < 0:9, �1=�0 pode ser de at�e 5%. Impomos ent~ao estas restri�
~oes 
omo


ondi�
~oes de 
ontorno no nosso tratamento.

Para tratar o efeito das os
ila�
~oes MHD no 
uxo de neutrinos solares, adotaremos uma

an�alise fenomenol�ogi
a. Assumiremos que MHD introduz 
utua�
~oes gaussianas que se somam

ao per�l de equil��brio da densidade de mat�eria e do 
ampo magn�eti
o. Esta perturba�
~ao est�a


entrada no ponto de singularidade da equa�
~ao de Hain-L�ust, rs, 
om uma largura Ær. Para a


utua�
~ao da densidade de mat�eria, temos:

Æ�(r; t) = ���(rs) exp

"
�
�
r � rs
Ær

�2
#
sin [w(rs)t℄ ; (2.50)

onde �� �e a amplitude da 
utua�
~ao, normalizado ao valor da densidade de mat�eria no ponto


onsiderado (r = rs). As frequên
ias w(rs) = wA ou w(rs) = wS s~ao dadas pela equa�
~ao de

Hain-L�ust, e introduzem uma modula�
~ao temporal peri�odi
a no per�l de equil��brio �0. Uma de-

�ni�
~ao similar se apli
a ao 
ampo magn�eti
o, subsitituindo �! B0. Tomaremos os parâmetros

�� e �B variando de 0 a 0:05, representando que as 
utua�
~oes do 
ampo magn�eti
o e da densidade

de mat�eria n~ao ex
eder~ao 5% do valor de equil��brio.

Consideraremos aqui os 
ampos magn�eti
os de equil��brio propostos em [31℄, que 
hegam de



80 2.3 RSFP

106 a 107G em regi~oes 
entrais do Sol, e 
aem duas ordems de magnitude na zona 
onve
tiva [32℄:

B0(r) =

8<
: a1

�
0:2

r+0:2

�2
G para 0 < r � 0:7

BC para r > 0:7 ;
(2.51)

onde BC �e o 
ampo magn�eti
o na zona 
onve
tiva, dado pelas seguintes 
on�gura�
~oes:

BC = a2

�
1�

�
r � 0:7

0:3

�n�
G para 0:7 < r � 1:0 (2.52)

ou

BC = a2

�
1 + exp

�
r � 0:95

0:01

���1
G para 0:7 < r � 1:0 : (2.53)

a1 � 105� 107 e a2 � 104� 105 de forma a manter a 
ontinuidade do 
ampo em r = 0:7, e n =

2, 6 e 8. Assumimos tamb�em que o 
ampo magn�eti
o de equil��brio est�a na dire�
~ao z. Para o


en�ario que temos no Sol, 
p >> B2
0 e portanto wA � wS.

Na �gura 2.23 mostramos os per��odos das 
utua�
~oes do 
ampo magn�eti
o e da densidade

de mat�eria asso
iadas ao espe
tro 
ont��nuo forne
ido pela equa�
~ao de Hain-L�ust. Nota-se

que para os 
ampos magn�eti
os 
onsiderados, obtêm-se per��odos da ordem de O(1) a O(10)

dias. Flutua�
~oes da taxa de dete
�
~ao 
om per��odos desta ordem 
onstituiriam um importante

sinal da existên
ia de 
utua�
~oes magneto-hidrodinâmi
as no Sol, assim 
omo da o
orrên
ia do

me
anismo de 
onvers~ao de spin-sabor dos neutrinos solares via momento magn�eti
o.

Analisaremos agora o re
exo das 
utua�
~oes MHD apresentadas na se�
~ao anterior no 
uxo

de neutrinos solares. Os resultados de nossa an�alise podem ser vistos na �gura 2.24. As 
u-

tua�
~oes do 
ampo magn�eti
o e da densidade de mat�eria induzem 
utua�
~oes na probabilidade de

sobrevivên
ia do neutrino P (�L ! �L), 
al
ulada resolvendo numeri
amente a equa�
~ao (2.32).

Nesta �gura, apresentamos a amplitude �P da 
utua�
~ao da probabilidade 
omo uma fun�
~ao

de �m2=4E, para alguns valores de rs, a posi�
~ao do modo lo
alizado de 
utua�
~oes MHD. Mos-

tramos tal fenômeno para rS = 0:5,0:9 e o valor para o qual a amplitude de probabilidade �e

m�axima, normalmente em torno de rS � 0:7. Para esta �gura, adotamos o per�l de 
ampo

magn�eti
o dado por eqs. (2.51) e (2.52), 
om n = 6 e �� = 1� 10�11�B.
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Figura 2.23: Per��odos das 
utua�
~oes magneto-hidrodinâmi
as para o espe
tro 
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ampo magn�eti
o apresentados na eq. (2.52), onde n = 2, n = 6, n = 8 e o per�l

exponen
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m�1.
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Os demais per�s de 
ampo magn�eti
o apresentados em (2.51), (2.52) e (2.53) geram 
on-

sequên
ias muito semelhantes nas 
utua�
~oes de probabilidade. Tomamos �� e �B, da Eq. (2.50),

variando de 0% a 5%, 
omo indi
ado na �gura 2.24. As linhas verti
ais indi
am o valor de

�m=4E que 
orresponde a uma ressonân
ia na evolu�
~ao do neutrino no ponto de singularidade

rs. Podemos notar que as 
utua�
~oes de probabilidade lo
alizam-se em um valor de �m=4E em

torno da ressonân
ia.

Observamos tamb�em que o efeito m�aximo da 
utua�
~ao de densidade ou de 
ampo magn�eti
o

o
orre quando estas 
utua�
~oes lo
alizam-se no 
ome�
o da zona 
onve
tiva. Isto pode ser en-

tendido examinando o 
omportamento do parâmetro de adiabati
idade para a 
onvers~ao do

neutrino. Como men
ionado, este parâmetro 
res
e 
om rres e se torna pr�oximo da unidade

em rres � 0:7 (�gura 2.22). Neutrinos que sentem a ressonân
ia lo
alizada em um raio me-

nor sofrer~ao uma transi�
~ao extremamente n~ao-adiab�ati
a, e, em um raio maior, uma transi�
~ao

adiab�ati
a. Nestes dois 
asos, a 
onvers~ao de sabor do neutrino �e relativamente est�avel fren-

te �as perturba�
~oes nos parâmetros solares. Por�em, se 
 � 1, a transi�
~ao �e ligeiramente n~ao

adiab�ati
a, o que torna a evolu�
~ao do neutrino mais sens��vel a 
utua�
~oes desses parâmetros,

devido a forte dependên
ia da probabilidade de 
onvers~ao 
om o parâmetro de adiabati
idade

quando 
 � 1.

Analisamos agora 
omo um experimento em parti
ular, o experimento de SK, poderia de-

te
tar tais 
utua�
~oes. Convolu
ionando a 
utua�
~ao de probabilidade apresentada na �gura 2.24


om o espe
tro de produ�
~ao dos neutrinos do Boro, podemos 
al
ular a varia�
~ao na taxa total

de neutrinos medida por SK. Para tanto, tomamos valores de �m2 tais que a ressonân
ia na

evolu�
~ao do neutrino esteja lo
alizada em rS � 0:7 para as energias t��pi
as dos neutrinos dete
-

tados por SK (E � 10MeV ). Na �gura 2.25 apresentamos tais resultados para 
in
o valores

de �m2, e nota-se que para estes valores a 
utua�
~ao na taxa de dete�
~ao pode 
hegar a mais

de 10% da taxa total de dete
�
~ao prevista no modelo solar padr~ao. Os valores es
olhidos para

�m2 est~ao de a
ordo 
om as regi~oes permitidas em [21℄, onde �m2 � 10�7 eV 2.
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Figura 2.25: Amplitude �R da taxa de dete�
~ao esperada pelo experimento de Super-

Kamiokande, normalizada pelo valor previsto pelo modelo padr~ao do Sol, para 
in
o valores de

�m2.

Ondas Globais

Passamos agora ao estudo das solu�
~oes para a equa�
~ao de Hain-L�ust, ou seja, 
utua�
~oes

MHD 
om frequên
ias fora do 
ont��nuo de�nido por w = wA;S em (2.43). Estas 
utua�
~oes

podem se estender por grandes regi~oes do interior do Sol, e as denominamos de ondas MHD

globais, em 
ontraste 
om as ondas MHD lo
alizadas analisadas na se�
~ao anterior.

Utilizamos os mesmos per�s de 
ampo magn�eti
o da an�alise de ondas lo
alizadas, ou seja:

B0 = B0(r) =

8<
: 1� 106

�
0:2

r+0:2

�2
G para 0 < r � r
onve


BC(r) para r > r
onve
 ;
(2.54)


om BC dado por:

BI
C(r) = 4:88� 104

�
1�

�
r � 0:7

0:3

�n�
G para r > r
onve
 : (2.55)
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Restringiremos aqui nossa an�alise para o 
aso de n = 6 e r
onve
 = 0:7.

In
lu��mos tamb�em outros per�s de 
ampos magn�eti
os, 
omo o 
ampo 
om uma 
on�gura�
~ao

triangular na zona 
onve
tiva, usado por v�arios autores para resolver o problema do neutrino

solar [21℄:

BII
C (r) =

8>>><
>>>:

Binitial + [Bmax�Binitial

rmax�r
onve
 ℄(r � r
onve
) para r
onve
 < r < rmax

Bmax + [
Bmax�Bfinal

rmax�1:0 ℄(r � rmax) para r > rmax

; (2.56)

onde Binitial = 5:5� 104 G, Bmax = 1:18� 106 G, Bfinal = 100 G, r
onve
 = 0:65 e rmax = 0:8.

Al�em disso, vamos 
onsiderar tamb�em um ter
eiro per�l de 
ampo magn�eti
o, 
onstante em

todo o raio solar, dado por:

B0 = 253 kG para 0 < r < 1:0 : (2.57)

Assumimos que o 
ampo magn�eti
o de equil��brio est�a na dire�
~ao z, ou seja, sempre perpen-

di
ular �a dire�
~ao de propaga�
~ao do neutrino.

Estamos interessados em bus
ar ondas globais que sejam solu�
~oes da equa�
~ao de Hain-

L�ust, o que impli
a em uma es
olha de frequên
ia fora do 
ont��nuo de�nido por (2.43). Para

a 
on�gura�
~ao de 
ampo magn�eti
o em (2.54) e (2.55), temos poss��veis solu�
~oes para w >

4:8� 10�5s�1 ou w < 5:3� 10�6s�1, que forne
em um per��odo � < 1:5 dias ou � > 13:6 dias,

respe
tivamente. Para a 
on�gura�
~ao dada por (2.54) e (2.53) temos que w > 4:9 � 10�4s�1

ou w < 5:3 � 10�6s�1, forne
endo � < 0:14 dias ou � > 13:7 dias, respe
tivamente. Para a


on�gura�
~ao dada por (2.57) temos w > 6:6 � 10�4s�1 ou w < 2:58 � 10�6s�1, que forne
e

� < 0:1 dias ou � > 28:1 dias, respe
tivamente.

Apesar de algumas destas 
on�gura�
~oes apresentarem valores de 
ampo magn�eti
o bem

maior do que o valor esperado para a zona 
onve
tiva, in
lu��mos esses 
ampos para melhor

ilustrar o efeito das os
ila�
~oes MHD no 
uxo de neutrinos. Al�em disso, lembramos que a

grandeza importante para o problema dos neutrinos solares n~ao �e o 
ampo, mas ��B0, onde
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�� �e o momento magn�eti
o do neutrino. Es
olhemos o valor de �� de tal forma que o produto

�� � B0 fosse da mesma ordem para todos os per�s de 
ampo. Dessa forma, para os per�s

dados pelas equa�
~oes (2.54) e (2.55), tomamos �� = 10�11�B (�B �e o magneton de Bohr). Para

as 
on�gura�
~oes (2.56) e (2.57) usamos �� = 2� 10�12�B.

Utilizando estes 
ampos, resolvemos numeri
amente a equa�
~ao de Hain-L�ust, e obtendo

as auto-fun�
~oes �z(r), podemos en
ontrar as 
utua�
~oes na densidade de mat�eria e no 
ampo

magn�eti
o provo
ados pela perturba�
~ao do plasma solar. De posse dessas 
utua�
~oes, usamos

as restri�
~oes men
ionadas anteriormente nas equa�
~oes (2.48) e na referên
ia [30℄ para as suas

amplitudes. Note que a solu�
~ao da equa�
~ao de Hain-L�ust �e de�nida a menos de uma 
onstante

de normaliza�
~ao da perturba�
~ao �z(r). Ajustamos esta 
onstante de modo que as 
ondi�
~oes

sobre as 
utua�
~oes do 
ampo magn�eti
o e densidade de mat�eria sejam respeitadas em todos os

pontos.

Na �gura 2.26 apresentamos os resultados de tais 
�al
ulos, onde a normaliza�
~ao dos resul-

tados foi feita de modo a obter a maior 
utua�
~ao permitida, respeitando-se tais 
ondi�
~oes.

Na primeira linha da �gura 2.26 apresentamos a 
on�gura�
~ao do deslo
amento radial �r,


al
ulado pela equa�
~ao de Hain-L�ust. �E importante notar que 
ada per�l de 
ampo magn�eti
o

gera perturba�
~oes �r 
om 
omprimentos de onda bem diferentes. Isto se re
ete nas perturba�
~oes

da densidade de mat�eria �1=� e do 
ampo magn�eti
o b=B0, 
al
ulados diretamente de �r a partir

das equa�
~oes 2.38, apresentados na segunda e ter
eira linhas da �gura.

As solu�
~oes apresentadas na �gura 2.26 foram en
ontradas na regi~ao do espe
tro MHD 
om

frequên
ias que s~ao menores que as frequên
ias que de�nem o 
ont��nuo ! < !A � !S. O

per��odo das solu�
~oes en
ontradas a
ima do 
ont��nuo �e menor que O(1 seg), pequeno demais

para ser dete
tado nos experimentos atuais.

Na �gura 2.27 apresentamos o efeito na probabilidade de sobrevivên
ia quando as per-

turba�
~oes �1 e b1 s~ao in
lu��das na equa�
~ao de evolu�
~ao (2.32). Nesta �gura, apresentamos a

diferen�
a na probabilidade de sobrevivên
ia 
al
ulada em duas situa�
~oes: quando o efeito das
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on�gura�
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ampo magn�eti
o dadas pelas equa�
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onstante) e equa�
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~oes (2.54) e

(2.56) (B0 triangular).
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perturba�
~oes MHD aumenta ao m�aximo a probabilidade de sobrevivên
ia, e o 
aso oposto,

quando tais perturba�
~oes 
ontribuem para diminuir ao m�aximo esta probabilidade.

Podemos ver que a regi~ao nos valores de �m2=4E para a qual a diferen�
a de probabilidade

�e signi�
ativa varia para 
ada per�l de 
ampo magn�eti
o 
onsiderado. Isto se deve ao fato

de uma ressonân
ia param�etri
a estar a
onte
endo na evolu�
~ao dos neutrinos [33℄ devido �as

perturba�
~oes MHD presentes em sua trajet�oria. Quando temos um 
omprimento de os
ila�
~ao

do neutrino (�� � 2� � 4E=�m2 quando os efeitos de mat�eria e 
ampo magn�eti
o podem

ser desprezados) semelhante ao 
omprimento de onda da perturba�
~ao MHD, o
orre um au-

mento signi�
ativo na diferen�
a de probabilidades. Este efeito 
ara
teriza uma ressonân
ia

param�etri
a, sendo fa
ilmente identi�
�avel na probabilidade de sobrevivên
ia do neutrino.

Se 
ompararmos as diferentes perturba�
~oes MHD presentes na �gura 2.26, veremos que o


omprimento de os
ila�
~ao varia muito de a
ordo 
om a 
on�gura�
~ao de 
ampo es
olhida. E

podemos asso
iar o menor 
omprimento de onda da perturba�
~ao (
aso (2.55)) a uma ressonân
ia

param�etri
a para neutrinos de menor energia (e portanto menor 
omprimento de os
ila�
~ao).

Para 
omprimentos de onda maiores (
aso (2.56)), tal ressonân
ia o
orre para energias maiores

do neutrino. Para um exemplo quantitativo, vamos 
al
ular expli
itamente o 
omprimento de

onda da perturba�
~ao para o 
ampo magn�eti
o dado por (2.55). Para essa 
on�gura�
~ao de 
ampo

magn�eti
o, temos um 
omprimento de onda da perturba�
~ao de aproximadamente 2:7�10�3R�,

ou � 0:9 � 1013eV �1. A regi~ao em �m2 onde h�a um efeito signi�
ativo na probabilidade de

sobrevivên
ia lo
aliza-se em � 1� 4� 10�13eV , o que resulta em um 
omprimento de os
ila�
~ao

do neutrino da ordem de 1 � 6 � 1013eV �1, tornando evidente a importân
ia da ressonân
ia

param�etri
a no 
�al
ulo da probabilidade de sobrevivên
ia.

Vamos agora analisar 
omo os experimentos de dete
�
~ao de neutrinos podem sentir tais


utua�
~oes. Para tanto, devemos estabele
er a dependên
ia energ�eti
a da varia�
~ao da proba-

bilidade, o que signi�
a que devemos de�nir o valor de �m2. Com vistas a isso, �zemos um

ajuste �as taxas totais dos atuais dete
tores de neutrinos solares, e restringimos a grandeza �m2
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a uma regi~ao de 
on�an�
a em torno do ponto de melhor ajuste. Apesar desse ajuste j�a ter sido

feito em trabalhos re
entes [21℄, o 
ampo magn�eti
o usado por n�os difere das 
on�gura�
~oes

tratadas nestes trabalhos (por exemplo, utilizamos um 
ampo magn�eti
o diferente de zero nas

regi~oes 
entrais do Sol para a 
on�gura�
~ao triangular). Utilizamos, portanto, nossos pr�oprios

resultados, que est~ao em bom a
ordo 
om aqueles apresentados em [21℄.

O ponto de melhor ajuste para esta 
on�gura�
~ao forne
e um �2
min = 0:37 para 2 graus de

liberdade, o que �e uma solu�
~ao 
om � 83% de 
on�an�
a, e o
orre para �m2 = 1:51�10�8 eV 2,

para um momento magn�eti
o do neutrino dado por �� = 2�10�12�B =0:929, e uma 
on�gura�
~ao

de 
ampo magn�eti
o dada pelas equa�
~oes (2.56) e (2.56).

Faremos nossa an�alise dentro de uma regi~ao de 
on�an�
a de 99% no espa�
o de parâmetros

em torno do ponto de melhor ajuste. Esta regi~ao nos permite variar o valor de �m2 entre

[0:8� 2:1℄� 10�8 eV2. Utilizamos �� = 2� 10�12 �B, o que est�a dentro da faixa de 
on�an�
a

determinada.

Um dos experimentos 
apazes de dete
tar a regi~ao de baixa energia dos neutrinos solares �e

o experimento de Borexino [34℄, que poder�a medir a linha de produ�
~ao dos neutrinos do Ber��lio.

Como estes neutrinos têm uma energia �xa (E = 0:863 MeV), �e razoavelmente f�a
il predizer a

dependên
ia temporal de seu sinal para um dado valor de �m2. Fixando a energia do neutrino

e variando o valor de �m2 dentro da regi~ao pr�e-estabele
ida, podemos ler a partir da �gura 2.27

a posi�
~ao da linha do Ber��lio, que 
orresponde a um valor de �m2=4E = 2:3� 6� 10�15 eV 2,

o que 
orresponde ao 
anto esquerdo da �gura 2.27. Nesta regi~ao as 
utua�
~oes temporais s~ao

muito pequenas para serem sentidas pelo experimento 
onsiderado.

Os experimentos de Hellaz [35℄ e Heron [36℄ ir~ao utilizar as se�
~oes de 
hoque el�asti
a da

rea�
~ao �e;�;� + e� ! �e;�;� + e�, para uma dete
�
~ao em tempo real dos neutrinos de baixa

energia, onde o 
uxo total �e dominado pelas 
adeias pp e 7Be. Estes experimentos ir~ao medir

a energia do el�etron espalhado e a taxa total de dete
�
~ao do neutrino.

Cal
ulamos a se�
~ao de 
hoque para a rea�
~ao men
ionada da forma usual [37℄, usando uma



2. Solu�
~oes ao PNS 91

0.20 0.30 0.40

E (MeV)

0.00

0.10

0.20

0.30

0.40

0.50

d
e
te

c
ti
o
n
 r

a
te

ssm

time fluctuations

a)

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

time

0.90

0.95

1.00

1.05

1.10

n
o
rm

a
liz

e
d
 r

a
te

s

f
Bo

 = 3

f
Bo

 = 4

f
Bo

 = 5

b)

Figura 2.28: a) Taxa esperada em experimentos de dete
�
~ao de neutrinos de baixa energia,


omo fun�
~ao da energia do neutrino, assumindo uma resolu�
~ao perfeita, e b) varia�
~ao temporal

da taxa total esperada, normalizada a 1.

fun�
~ao degrau para a e�
iên
ia do dete
tor a partir de seu limiar de energia (Tmin: = 0:1keV ).

Como n~ao temos informa�
~oes a
er
a da fun�
~ao de resolu�
~ao, assumimos uma resolu�
~ao perfeita,

e a taxa de dete�
~ao �e 
al
ulada da forma:

R =

Z E

Emin

Z T

Tmin:

d�(T;E)

dT
� �(E) dE dT : (2.58)

Apresentamos na �gura 2.28 a) o resultado deste 
�al
ulo, 
om �m2 dado pelo ponto de

melhor ajuste, em fun�
~ao da energia do neutrino, para o m�aximo e m��nimo da perturba�
~ao

magn�eti
a. Apresentamos tamb�em tal resultado para a ausên
ia de perturba�
~ao e para as

predi�
~oes do SSM.

Na �gura 2.28 b) apresentamos as 
utua�
~oes temporais da taxa total de dete
�
~ao, norma-

lizado a 1. Nesse 
en�ario esperamos uma 
utua�
~ao de � 10% 
om um per��odo de >� 20 dias,

informa�
~ao extra��da das equa�
~oes MHD. A taxa total de dete�
~ao no experimento de Hellaz ser�a

de � 6 eventos/dia. Portanto, em prin
��pio �e poss��vel utilizar tais experimentos para dete
tar


utua�
~oes temporais induzidas por 
utua�
~oes MHD no plasma solar.

Con
lu��mos que se a solu�
~ao RSFP �e a solu�
~ao para o problema do neutrino solar, 
utua�
~oes

na taxa de dete�
~ao 
om per��odos da ordem de � 20 dias podem estar presentes nos dados do
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Super-Kamiokande, para ondas MHD lo
alizadas ou globais, e podem ser dete
tadas em futuros

experimentos de dete
�
~ao de neutrinos de baixa energia [35, 36℄.
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Cap��tulo 3

Con
lus~oes

Como foi visto no 
ap��tulo anterior, existem alguns me
anismos envolvendo propriedades

novas do neutrino, n~ao en
ontrados no modelo padr~ao, que podem solu
ionar o Problema do

Neutrino Solar. Analisamos aqui três destes me
anismos, a transi�
~ao ressonante provo
ada

pelo efeito MSW [12℄, 
onvers~ao via intera�
~oes novas do neutrino 
om quarks (NSNI) [18℄ e


onvers~ao ressonante de spin-sabor (RSFP) [23, 33℄. Podemos ainda juntar a estas solu�
~oes

a os
ila�
~ao no v�a
uo ou quase-v�a
uo [38℄, intera�
~oes novas do neutrinos 
om el�etrons [39℄,

ou transi�
~ao induzidas pela viola�
~ao do prin
��pio de equivalên
ia [40℄. A prolifera�
~ao destas

poss��veis solu�
~oes em parte se deve aos resultados negativos de SK 
om respeito �as informa�
~oes

independentes do 
uxo. Solu�
~oes que n~ao des
revem bem as taxas totais de dete
�
~ao dos

experimentos, mas que forne
em resultados negativos na distor�
~ao espe
tral e dependên
ia

zenital, resultam em um bom n��vel de 
on�an�
a quando todos os dados experimentais s~ao


onsiderados, 
omo �e o 
aso da solu�
~ao MSW-LOW (se�
~ao 2.1) ou da solu�
~ao via intera�
~oes

n~ao padr~ao 
om el�etrons [39℄.

As an�alises de informa�
~oes independentes do 
uxo foram propostas de modo a podermos

distinguir entre poss��veis solu�
~oes ao PNS. Por exemplo, quando restringimos a dis
uss~ao �as

solu�
~oes via efeito MSW, enquanto a regi~ao de pequeno ângulo de mistura (SMA) prevê uma
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distor�
~ao espe
tral em SK, a regi~ao 
om grande ângulo de mistura (LMA) prevê um maior


uxo de neutrinos 
hegando a noite do que durante o dia. Esperava-se que 
om o a
�umulo dos

dados, estas an�alises pudessem apontar de�nitivamente para uma destas solu�
~oes.

Essas duas solu�
~oes, entretanto, apresentam regi~oes no espa�
o de parâmetros 
ompat��veis at�e


erto ponto 
om ausên
ia de distor�
~ao espe
tral ou dependên
ia zenital. Como 
onsequên
ia,

enquanto um resultado positivo daquela an�alise poderia distinguir entre estas solu�
~oes, um

resultado negativo n~ao seria su�
iente para des
artar nenhuma delas. O efeito �nal deste

resultado �e, em vez de diminuir as poss��veis solu�
~oes ao PNS, re
uperar solu�
~oes 
ujo ajuste �as

taxas totais n~ao era muito bom.

Por um lado, estes resultados 
ontribuiram para enrique
er o 
ampo de estudos do problema

do neutrino solar, que se apresenta 
omo uma janela para diversos me
anismos envolvendo uma

f��si
a al�em do modelo padr~ao. Por outro lado, �e fundamental en
ontrar novas formas de an�alise

e novos experimentos de dete
�
~ao que nos permitam determinar qual dos me
anismos �e de fato

respons�avel pelo d�e�
it no 
uxo de neutrinos solares.

Na an�alise de dois dos três me
anismos, ilustramos 
omo a ambiguidade dos dados experi-

mentais se re
ete no espa�
o de parâmetros dos neutrinos. Fizemos ent~ao nas an�alises da solu�
~ao

MSW e NSNI, um tratamento padr~ao dos dados experimentais in
lu��ndo todas as informa�
~oes

dispon��veis sobre neutrinos solares.

Na se�
~ao 2.3 adotamos a postura que deve nortear a an�alise dos dados experimentais de

neutrinos solares daqui em diante, qual seja, a de propor novos testes a serem apli
ados nos

dados experimentais. O teste que propusemos 
onsiste em bus
ar 
utua�
~oes temporais 
om

um per��odo bem de�nido no sinal de SK, distintos dos per��odos o
asionados por regenera�
~ao

na mat�eria terrestre (1 dia) ou 
utua�
~oes sazonais (6 meses ou 1 ano), que podem ser 
ausados

por efeitos diversos da os
ila�
~ao magneto-hidrodinâmi
a no plasma solar.

Novas an�alises de dados de neutrinos solares tamb�em podem ser feitas a partir de resultados

de experimentos futuros, que planejam medir o 
uxo dos neutrinos em diferentes faixas de
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energia, e por diferentes rea�
~oes. Estes novos dados possibilitar~ao a realiza�
~ao de novos testes a

serem feitos nas diversas solu�
~oes ao Problema do Neutrino Solar, auxiliando na dis
rimina�
~ao

destas solu�
~oes. Exporemos aqui brevemente as prin
ipais propostas para experimentos futuros,

e 
omo os resultados desses experimentos podem nos auxiliar a determinar o real me
anismo

de 
onvers~ao respons�avel pelo Problema do Neutrino Solar.

Sudbury Neutrino Observatory

Durante a elabora�
~ao �nal do texto apresentado aqui, um novo experimento de dete
�
~ao de

neutrinos solares, o SNO (\Sudbury Neutrino Observatory") produziu seus primeiros resulta-

dos [41℄. Este experimento �e 
apaz de dete
tar os neutrinos atrav�es de três 
anais distintos,

apresentados abaixo:

d+ �e ! e� + p+ p (CC) (3.1)

d+ �x ! �x + p + n (NC) (3.2)

e� + �e ! e� + �e (ES) (3.3)

Enquanto a rea�
~ao (3.3), o espalhamento el�asti
o do neutrino 
om el�etrons (\elasti
 s
attering",

ES), �e a mesma utilizada em Super-Kamiokande, novas rea�
~oes envolvendo o deut�erio tamb�em

s~ao 
apazes de dete
tar neutrinos. A rea�
~ao envolvendo 
orrentes 
arregadas (3.1) somente �e

sens��vel aos neutrinos eletrôni
os, enquanto que aquela envolvendo 
orrentes neutras (3.2) �e

sens��vel a todos os sabores de neutrinos. O limiar de energia para estas rea�
~oes �e similar ao de

Super-Kamiokande (E� > 5MeV ), e portanto este experimento �e sens��vel somente aos neutrinos

mais energ�eti
os (neutrinos do Boro e neutrinos hep). A 
ompara�
~ao dos resultados obtidos

atrav�es destes três 
anais de dete
�
~ao poder�a forne
er novas informa�
~oes sobre as 
ara
ter��sti
as

do 
uxo de neutrinos que 
hegam �a Terra, o que deve re
etir-se no espa�
o de parâmetros das

atuais solu�
~oes ao PNS.
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Na primeira fase do experimento, SNO fez medidas por meio de 
orrente 
arregada e do

espalhamento el�asti
o. Os resultados obtidos foram:

�CC = 1:75� 0:07 (stat:) +0:12
�0:11 (sist:) � 0:05 (teoria) � 106 
m�2s�1 (3.4)

�ES = 2:39� 0:34 (stat:) +0:16
�0:14 (sist:) � 106 
m�2s�1 : (3.5)

O resultado das medidas por espalhamento el�asti
o est�a em boa 
on
ordân
ia 
om Super-

Kamiokande, 
ujo resultado mais re
ente forne
e �ES = 2:32 � 0:03 (stat:) +0:08
�0:07 (sist:) �

106 
m�2s�1. A diferen�
a entre os valores em (3.4) e (3.5) forne
e uma 
lara evidên
ia de

que um 
uxo de neutrinos ativos n~ao eletrôni
os est�a presente no 
uxo de neutrinos solares.

Tal 
uxo 
olabora para a taxa de dete
�
~ao obtida atrav�es do espalhamento el�asti
o, mas n~ao

produz eventos atrav�es de 
orrente 
arregada, gerando tal dis
repân
ia.

Considerando que n~ao h�a um 
omponente de neutrinos est�ereis no 
uxo, pode-se utilizar

estes dois resultados para inferir o 
uxo total de neutrinos que est�a 
hegando no dete
tor. A


olabora�
~ao de SNO forne
e o seguinte n�umero para tal estimativa:

�T = 5:55� 0:99 � 106 
m�2s�1 ;

o que apresenta uma ex
elente 
on
ordân
ia 
om as previs~oes te�ori
as do modelo solar adotado

aqui, que forne
e �T = 5:05� 1:00 � 106 
m�2s�1.

A in
lus~ao dos resultados de SNO no ajuste das solu�
~oes ao PNS j�a foi apresentada por

alguns grupos [42, 43℄, e est�a sendo realizado de maneira independente 
om nossos programas.

Em breve apresentaremos uma atualiza�
~ao dos resultados de ajuste de solu�
~oes expostos no


ap��tulo 2, in
luindo os dados de SNO [44℄.

Hellaz, Heron

Como men
ionado na se�
~ao 2.3, os
ila�
~oes magneto-hidrodinâmi
as globais do plasma solar

ser~ao mais fortemente sentidas pelos neutrinos de mais baixa energia. Como a dete
�
~ao destas
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os
ila�
~oes atrav�es de 
utua�
~oes no 
uxo de neutrinos deve ser feita em tempo real, dada a

ordem de grandeza do per��odo de os
ila�
~ao obtido (� 10 dias), os experimentos atuais que

medem estes neutrinos de baixa energia n~ao podem ver tais os
ila�
~oes.

Novas propostas experimentais est~ao sendo sugeridas de forma a realizar tal medida em

tempo real. Desta
amos aqui duas delas, as propostas de Hellaz [35℄ e Heron [36℄. Estes experi-

mentos tamb�em utilizar~ao o espalhamento el�asti
o do neutrino 
om o el�etron, 
omo j�a �e feito em

SK, mas poder~ao diminuir o ru��do de fundo de modo mais e�
iente, permitindo abaixar o limiar

de energia at�e E� � 0:2 MeV. A taxa de dete
�
~ao esperada nestes experimentos ser�a de � 10

eventos provo
ados por neutrinos pp por dia, o que permitiria, a prin
��pio, distinguir 
utua�
~oes

temporais 
omo as en
ontradas em nosso estudo sobre magneto-hidrodinâmi
a [45℄. Estes pro-

jetos en
ontram-se atualmente em estudo de viabilidade, e o in��
io de sua implementa�
~ao deve

o
orrer por volta do ano de 2003.

Estes experimentos tamb�em podem ser de relevân
ia na an�alise de outros aspe
tos n~ao


omentados aqui, 
omo por exemplo, uma poss��vel regenera�
~ao pela Terra dos neutrinos de

baixa energia na regi~ao LOW. Al�em disso, devido �a forte regenera�
~ao que estes neutrinos

sofrem ao passar pela mat�eria terrestre (ver se�
~ao 2.1), a diferen�
a entre as noites no inverno

e no ver~ao pode gerar um efeito sazonal. Apesar dos experimentos Gallex e Sage poderem

dete
tar tal sazonalidade, estes experimentos n~ao podem dis
ernir entre os neutrinos de mais

baixa energia e aqueles de energia m�edia, nos quais este efeito �e menor, o que deve diminuir a

sazonalidade no resultado �nal.

Borexino

O experimento de Borexino [34℄ tem 
omo objetivo a medi�
~ao em tempo real dos neutrinos

do Ber��lio. A importân
ia desta medida reside na grande diferen�
a nas predi�
~oes do d�e�
it

no 
uxo destes neutrinos entre as diversas solu�
~oes ao PNS. Por exemplo, enquanto a regi~ao

de LMA na solu�
~ao via efeito MSW prevê um d�e�
it de � 50% neste 
uxo, a regi~ao de SMA
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prevê um d�e�
it de quase 100%. Um experimento que dete
tasse isoladamente os neutrinos do

Ber��lio poderia distinguir entre estes dois 
asos, 
ontribuindo enormemente para a elimina�
~ao

de uma grande por�
~ao no espa�
o de parâmetros das solu�
~oes.

Como para os experimentos de Hellaz e Heron, o interesse destes experimentos n~ao se

restringe �as solu�
~oes analisadas aqui. Por exemplo, uma grande regi~ao no espa�
o de parâmetros

da solu�
~ao ao PNS via os
ila�
~ao no v�a
uo [38℄ prevê uma forte sazonalidade dos neutrinos do

Ber��lio, devido �a varia�
~ao da distân
ia entre a Terra e o Sol. Este experimento est�a lo
alizado

nos laborat�orios de Gran Sasso, It�alia, e j�a est�a em fase de 
onstru�
~ao.

Con
luindo, a �area de neutrinos solares deve 
ontinuar sendo um frut��fero 
ampo de pes-

quisa nos pr�oximos anos. Ainda s~ao ne
ess�arios novos experimentos e novas formas de an�alise

de dados para distinguir entre os v�arios 
en�arios que envolvem f��si
a nova para neutrinos su-

geridos 
omo solu�
~ao ao problema do neutrino solar. Somente 
om estes novos experimentos

e an�alises poderemos resolver a ambiguidade dos dados experimentais exposta neste trabalho,

desvendando qual o real me
anismo respons�avel pelo d�e�
it de neutrinos solares.

Os primeiros resultados obtidos pelo experimento SNO e a eferves
ên
ia na �area no per��odo

seguinte �a divulga�
~ao destes resultados nos d~ao uma id�eia da oportunidade que o problema do

neutrino solar nos d�a em termos de avan�
o no 
onhe
imento do 
ampo de f��si
a de neutrinos.
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REFERÊNCIAS BIBLIOGR�AFICAS 101

1883; E. Akhmedov, Sov. J. Nu
l. Phys. 48 (1988) 382; Phys. Lett. B213 (1988) 64; C.S.

Lim and W.J. Mar
iano, Phys. Rev. D37 (1988) 1368.

[21℄ M. M. Guzzo and H. Nunokawa, Astropart. Phys. 12 (1999), 87-95.

[22℄ J.P Goedbloed and P.H. Sakanaka, The Physi
s of Fluids 17 (1974) 908.

[23℄ J.P. Goedbloed, Physi
a 12D (1984) 107; N. Reggiani, M. M. Guzzo, J. H. Colonia, P. C.

de Holanda, Braz. J. Phys. 30 (2000) 594-601.

[24℄ L. Villard. K. Appert, R. Grubber and J. Va
lavik, Comp. Phys. Rep. 4 (1986) 95.

[25℄ J. M. Kappraf and J. A. Tataronis, J. Plasma Physi
s 18 (1977) 209; T. Sakurai, M.

Goossens and J. V. Hollweg, Solar Physi
s 133 (1991) 227.

[26℄ J. S
hmitt and R. Rosner, Astrophys. J. 265 (1983) 901.

[27℄ X. Shi et al., Comm. Nu
l. Part. Phys. 21 (1993) 151.

[28℄ H. Nunokawa, A. Rossi, V.B. Semikoz and J.W.F. Valle, Nu
. Phys. B472 (1996) 495.

[29℄ S. Tur
k-Chi�eze et al., Phys. Rep. 230 (1993) 57.

[30℄ G. Fiorentini and B. Ri

i, \Solar neutrinos: where we are and what is next?" ASTRO-

PH/9801185.

[31℄ E.Kh. Akhmedov, A. Lanza and S.T. Pet
ov, Phys. Lett. B 303 (1993) 85.

[32℄ Alguns me
anismos que geram estes 
ampos s~ao sugeridos por A. Cisneros, na re-

ferên
ia [20℄ e por D. Moss, Monthly Notes R. Astron. So
. 224 (1987) 1019.

[33℄ V.K. Ermilova, V.A. Tsarev and V.A. Che
hin, Kr. Soob, Fiz., Lebedev Inst. 5, 26 (1986);

E. Akhmedov, Yad. Fiz. 47, 475 (1988); P.I. Krastev and A.Yu. Smirnov, Phys. Lett. B
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