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Resumo

Estudamos um modelo onde ordas magnetossinicas Jentas sao produzidas devido
a deslocamentos de plasma solar, perturbando o campo magnético no Sol. Como con-
seqiiéncia, quando se supde um memento magnetice nic nulo do neutrine, cheervam-ze
flutuagbes no Huxo do nentrino solar. A razio & a interagio dos neutiinos solares com
¢ campo magnético perturbado no Seol, que leva a conversio de um neutrine ative a
outro nao detectavel

Resclvemos a equaciio que modela o campo magnético perturbado no Sol, e as
equacdes de evolucdo dos neutrinos que mmteragem com o campo magnético solar. Si-
mulames o compaortamento temporal do especiro do neutrine solar de *8 para analisar
possiveis Hutuagdes do fluxo a serem observadas emn detalhe nos experimentos que
entrardo em furcionamiento num future proximo.
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Abstract

We analyse a rnodel where slow magnetosonic waves arc produced from solar plasma,
displacements perturbating the solar magneiic field. As a consequence, when a nonvan-
ishing neutring magnetic moment is azsumed, we observe flutuations of solar neutrino
fux. This is because the inleraction of solar neutrinos with the perfurbated solar
magnetic field leads to a conversion of an active neutrino into a nondetectable one.

We solved the equation that medels the perturbated solar magnetic field and the
evolution equations of neutrinos interacting with the solar magnetic field. We simulate
the time behavior of ®B solar neutrino spectrum to analyse possible flux fluctuations
which will be detailed observed in experiments will begin operating in a near future.
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INTRODUCAO

Resultados dos quatro experimentos de nentrino solar [1-4], utilizando diferentes
teinicas de deteccao, mostram uma discrepancia entre o fluxo medido de neutrinos que
chegam do Sol e o fluxo que predizem os varios modelos solares [5-7]. No entanto, a
comparacao dos dados dos experimentos sugere que, independentemente dos modelos
solares, novos processos fisicos podem estar envolvidos [8].

(s quatro experimentos atualmente em operacio reportam em média um déficit do
fluxe de neutrines ao redor de 30 a 50% do valor esperado [9]. As predigdes tedricas
estio baseadas no Modelo Solar Padrée (5SM) [7] e sde comparadas com os dados

experimentais (Tabela .1).

Experimento | (22 0e etonios shcrvados
Heomestake 0.32 +0.03
Kamiolkande 0.51 £0.07
GALLEX 0.60 + 0.0
SAGE 0.52+0.08 |

Tabela .1: Resultados dos experimentos atuais [10].

A origem do déficit de neutrines solares & ainda desconhecida, Muitas solucdes
alternativas tém sido propostas para explica-la [9,11]. Estas, geralmente, se dividem em
duas categorias, as que consideram modihcagtes dos pardmetros astrofisicos do Modelo
Solar Padrao ¢ as que invocammn nova fisica de particulas. Existem fortes argumentos que
levam a excluir as solugles astrofisicas ¢ € mais concebivel que, na viagem Sol-Terra,
algo aconteca que mude as propriedades dos nentrinos solares.

Uma possivel solugdo 230 as oscilaghes de neulrinos de um estado afivo a outro

estéril (pouco detectavel) que impede sua detecgio nos detectores atuais, O mecanis-
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mo de cscilagao, originalmente proposto por Pontecorve [12], supde que os neutrinos
nao tém massas degeneradas e que os autoestados de massa sdo diferentes dos sens
antoestados de interacio fraca.

Outro tipe de solugdo é o efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW) [13] na qual
os neutrinos do elefron emitidos do niicleo do Sol, podem ser convertidos em nentrinos
mudnicos ou neutrinos tauonicos devido 3 presenca de matéria no Sol.

Entretanto, o experimento de Homestake parece sugerir uma anticorrelagio entre
¢ fluxo de neutrinos com o nimero de manchas solares (.2). A anticorrelagho nio
fol confirmada satisfaloriamente por Kamiokande, Os experimentos de GALLEX e

SAGLE, ainda nio possuem dados suficientes para corroborar esta situagio.

Atividade Solar Data Razio de captura
{em SNU’s)
Minimo 1977 41+0.9
Maximo 1979.5 — 1980.7 0.7+ 0.6
Minimo 1086.8 — 1988.3 4.2 4+ 0.7
l Maximo 1988.4 — 1989.5 0.8+ 0.6

Tabela .2: Razio de captura do v, em €I como lungio da atividade solar [14]. O SNU é a Unidade
do Neutrino Solar {1 SNU=10-% intera¢fes por atomo alve por segunda),

0 nimero de manchas solares parece estar relacionado com o campo magnético
no Sol, e devido a esse fato, vérios aulores [15-17], sugeriram que a anticorrelagéo
poderia ser explicada se o neutrino tivesse momento magnético da ordern de 10™%up
e se o valor tipico para o campo magnético no Sol fosse de orden de KG. A interagio
dos neutrinos com o campo magnético Solar, que na zona convectiva incrementa-se em
intensidade em perfodos de alta atividade, seria possivel quando ¢ momento magnético
é diferente de zero. O resultado serd uma mudanca da quilatidade de neutrino a
outro estado esiéril (para nentrines de Dirac) cu a ontro diferente saber ativo (para

neutrinos de Majorana ou Dirac-Majorana), que escapam 2 deteccio nos presentes



experimentos. 0 anmento na atividade solar significaria um avmento do campo magné-
tico no Sol e uma malor probabilidade de precessdo a um neutrine estéril, dimimnndo
a probabilidade de detecgio.

Apesar de muitos intentos de resolver o chamado Problemea do Neutrino Selar a
discussdo alnda estéd latente. O Modelo Padrio de [isica de particulas sup’ge que ¢S
neutrinos temn momento magnético igual a zero e ndo possuim massa. Também supoe
que neutrinos de mio-direita ndo existern. Somente os futures detectores de neutrinos
aolares darfio uma resposta decisiva e, talver, indicios de uma nova {isica que mudard
radicalmente nosso atual cenhecimento sobre as propriedades dos neutrines.

Esta tese se divide em quatro capftulos. No Capitulo 1 trataremos das propriedades
dos neutrinos, como as massas 30 incluidas dando lugar as oscilagdes entre neutrinos
de diferente quilaridade e sabor. Discutiremos o momento magnético nao nulo dos
neutrinos e seu spin-fip quando eles interagem com nm carmpo magnético transversal.

No Capitulo 2 revisaremos ¢ espectro de produgio dos neutrines solares e o estado
atual dos quatro experimentos: Homestake, Kamiokande, GALLEX ¢ SAGE. Exam-
naremos, também, os futuros experimentos que e3tao atualmente em construgéo, e que
dois dos quais, Superkamiokande e SNO, iniciardo sua coleta de dados a partir de 1996.

No Capitule 3 resolveremos a equagao de Hain-Lust derivada das equagdes mag-
netohidrodinfmicos ideais como modelo de plagma solar. Discutiremes como o campe
magnético no Sol € alterado pelas ondas magnetossdnicas que aparecem coIne con-
seqiiéncia da movimentagao do plasina no Sol.

Mo Capitulo 4 examinaremos os efeitos das ondas magnetessonicas na propagagao
dos neutrinos em sua viagem. até a superfiae do Sol.  As ondas magnetossonicas,
que apresentam periodos da ordem de 100 diaz, provocam distorgdes do espectro dos

nentTinos solares.



Finalmente, na conclusio faremos uma revisdo dos resultados obtidos e as possiveis

conseqiidncias que teriam nos proximos anos.



Capitulo I

Propriedades dos Neutrinos

(G neutrino foi & primeira particula probosta come solugio a um problema de partieulas
elementares: explicar o espectro continuo dos elétrons emitidos noe decaimento beta.
Eles foram detectados pela primneira vez em 1953.

Existem trés tipos conhecidos de neutrinos, corrcspondentes as trés geragdes de
leptons carregados: o neutrino do elétron, o neutrine do mibdon e o neutrino do tau, que
experimentam forgas fracas e forcas gravitacionais, mas nio experimentam interagbes
eletromagiéticas e interagdes fortes.

Atualmente sabemos que os neufrinos siio particulas que inleragem muito fraca-
mente com a matéria ordinaria, ndc tem carga elétrica, tem spin 1 e a possibilidade
de ter masza nulz estd ainda em discussio.

Neste capitnlo veremos como sio introduzidas as massas dos neutrinos levando de
forma natural 3 possibilidade de vscilagées entre neutrinos de diferente quilaridade e
sabor [18]. Derivaremos a férmula que descreve a evolugio das oscilagbes dos nentri-
nos de quilaridade diferente numa forma fenomencldgica usando ondas planas. Negte
tratamento, & suposto que temos um feixe dec neutrinos massivos, todes com momento
fixo comun |p]. Também assumimos que todas a5 massas dos neutrinos sdo muito

menores que |§. De fato, os estados dos neutrinos sdo pacotes de onda e o tratamento
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correto de oscilagdes dos neatrinos requer o uso destes. No entanto nossas derivagtes
levam aos mesmos resultados que o caso geral [19].
Spin-flip produzidas por interagbes com campeos magnéticos sfo também possiveis

admitindo-se um momento magnetico diferente de zero para o neutrine.

1.1 WNeutrinos Massivos

Nao existe evidéncia de laboratdrio com relagio s massas dos neutrinos. Experimen-

talmente se conhece somente limites superiores destas massas [20]:

m,, <HeV, m,, <250 KeV, m,, £ 23 MeV

~

estes limites mostram que os neutrinos sao muito mais leves gue seus respectivos
fermions carregados [21], m. = 0.5 MeV, m, = 105.6 MeV & m, = 1.7 GeV, e dos
ouiros membros de sua respectiva familia. No entanto, & busca da massa dos neutri-
nos continua porque as conseqliéncias da existéncia de neutrinos massivos poderiam
ser profundas, como a indicacio de uma nova fisica além de Modelo Padric da fisica
de particitlas.

0 Modelo Padréo de particulas elementares [22] supde neutrinos sem massa, como
também 86 a existéncia de neutrinos de mao-csquerda (left-handed) e antineutrinos de
mic-direita {right-handed). No entanto, o Modelo Padrdo néo explica o porqué dos
neutrines nao serem massivos. As massas dos otttros léptons sdo intreduzidas come
parametros adicionais na teoria, mas sua oTigem nio é explicada. Nenhum principio
fisico assegura a tnassa nula dos neutrines como € o case do {éton onde a massa nuls,
& uma conseqiéneia patural da invarianga de gauge eletromagnética. Teorias além
do Modelo Padrao introduzem neutrinos massivos [23] para explicar problemas ndo

resolvidos como o do neutrino solar.
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Existem autcestados da matriz de Dirac ~s, com autovalor +1 para quilaridade de
mao-direita e —1 para quilaridade de mio-esquerda. As duas projegdes quirais vp g do

espinot de Dirac v, estao definidas come:
1
vrr=FLrv= §[1:F’T5]'”

A propriedade ¢ = 1 assegura que Fy p sho projefores em componentes ortogonais,
ie. Pin=1e PyPy = P, P, = 0. Tem-se obeervado experimentalmente os neutrinos
v; € 0 seu conjugado de carga, 08 antineutrinos v5.

A forma de introduzir uma massa de nestrine € similar 4 forma na qual as massas
sé0 geradas para os férmions carregados (e—, p~, %, d, ete.). Para introduzir neutrinos
massivos, temos que estender a lagrangeans da interacio fraca com um termo de massa
adicional. Este tem que ser hermitiano e invariante sob transformagies de Lorentz,

0 termo de massa de Dirac aparece ao introduzir um nove campo vy, Este descreve
transiches entre estados L e . Lembremos que vy é diferente de ¢4, devido ao fato

que vp N4 inferage com a materia, este é estéril em contraste com w5,

L£p = mply, gl (vy +vp) (1.1}
= mplFrvg+ Pryr) = mpir (1.2

onde mp ¢ a massa de Dirac. O termo de massa de Dirac é invariante sob a trans-
formagao de fase global [24]:

IJ"LIR —F E-I:@UL1R (13}

cnde 8 é 0 nimero quintico adiiivo.
A invartincia da lagrangeana para tal transformacio implica a existéncia de uma

ecarga conservada (fisicamente, isto corresponde ao nimero baridnico ou leptdnico).
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O neutrino de Maujorana é definido pela identidade da particula com sua prépria
antiparticula. Portanto, tercmos que considerar ambas possibilidades. O termo de
massa na lagrangeana acopla campos de diferentes quilaridades.

A partir dos campes conjugades podemos formar combinagtes de campos mao-
direita e mio-esquerda. Para as componentes mio-esquerda e mao-direita do campo

conjugado de carga v, lemos:

vi = (v = (v (L4)
v = (V) ={n) (1.3)

e 08 termos de massa de Majorana:
La = my (TG +Trg) = maxy (1.6)
Lp = mg(Piry + Upr) = mpiw (1.7}

Os campos x € w sao interpretados como os aperadures usuals para uma particnla de
spin 3. A razio é que na forma m,¥y e mgaw a lagrangeana nas leva a0 termo de
massa na equacio de Dirac. Alias, este tipo de termos de massa de Majorana implica
o cardter de Majorana de um neutrine.

Os campos y & w,

[
X = ¥r-+¥g,

w = vt}

sao 0% antoestados de massa ¢ cumprem a seguinies relagoes:
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Asslin, y e w sd0 campos de Majorana ¢ descrevem neuirinos cuja antiparticula é ele
Nesmo.

(O termo de massa de Majorana nae é invariante sob a transformacio (1.3). Como
resultado temos que, as cargas conservadas sdo proibidas para as massas de Majorana
e todos os {érmmons carrcgados gue existem sao portanto parliculas de Dirac. Se
as massas dos neutrinos sao nulas, nao cxiste diferenca entre o8 termos de Dirac e
Majorana.

Nosso conhecimenio até agora sobre 0s nenlrines, € que sao férmions elelricamente
neutros, apesar de que eles tém o nimero leptdnico camo carga conservada. Este
ndimero fermionico é fenomenologicamente conservado 1o contexto do Modelo Padrao
e os neutrinos podem, portanto, ser somente particulas de Thirac caracterizadas por
dois estados de helicidade independente v, e vg. Mas as interagbes fracas envolvem
somnente neutrinos de mio-esquerda ¥y, tendo sido assumido que os neutrinos de mao-
direita vy simplesmente nao cxistem, Assim, no Meodelo Padrao, a conservagio do

nimero leptdnico mais a auséncia de nentrinos vy implica nentrinos ndo massivos.

A forma mais geral da lagrangeana de massa para um sabor de neutrino, é:

L = mpbivg+ ma¥ vy + mevivp + hc
- @ | T F (X (18)
: m‘iﬂ mp L )

onde amnbos termos de massa [Dirac e Majorana) estio presentes.
Se diagonalizamos a matriz de massa, obtemos dois autcestados de massa de Ma-

JOrana,

= €08 Iq:( — gin HCJ.-', (I'g}

ny = sinly + cos fuw (1.10)
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onde
tan20 = — 2 (L1}
T2y — My -
C
y — ! _ F T,
1":]'1;3 =3 (m_fg + mg) + \'X[ﬂu ??15) |- 25, (1.12)

A lagrangeana (1.8) entao, pode ser escrita como,

(Mmoo
£ = (7 m) ( 0 M ) (:;: ) (1.13)

Quando os lermos de massa de Dirac e Majorana estao presentes na lagrangeana (1.8),
em geral, os [érmions massivos sdo particalas de Majorana, ¢ o niimero lermiénico nio
& conservado.

Assim, o estado geral que aparece na lagrangeana de massa pode scr expresse como
combinagio linear de campos de Majorana ( :; )

Termos de massas de Dirac e Majorana podem ser facilmente generalizadas a duas
ou trés familias de neutrinos, em tais casos as massas que aparccem nas lagrangeanas

correspondentes, sio matrizes.

1.2 Mistura de Neutrinos

As equacdcs (1.9)-(1.10) podem ser escritas explicitamente como:

m = cosblyp + vi) — sin ey 4+ vi)

ne = sinl{vy + vh) + cos&{vp + vi)
e a suas prajecies quirais san:

i, = cosly, —sindr;,

Ny = cosbuy —sinfug,
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T2, = sinbvy + cosbyy, (1.14)

Nz, = sinfrg + cosfug.

Os antoestados de massa n; e g nao lemn, em geral, quilaridade bem delinida, por
serem commbinagoes lineares de projeges quirals de mao-esquerda e mao-direita.
Segundo as equacoes (1.14), quande um neutrino é produzido no tempo ¢ = {), csta
necessariamente num autoestado de interacao e a sua amplitude z, {0) pode ser expressa
como funcéo dos autoestados de massa i, e %z, . que se propagam de maneira diferente
de acordo com a sua massa. Assim, apds algum tempo i, a amplilude do estado v, (2)
mudara e consistira, entdo, de uma combinagao linear de autoestades de interagao vy
e v§. Tslo pode ser interpretado como que existe uma amplitude de transigéo entre o
estado v; (neutrino de méio-esquerda) ¢ o cstado v§ (antineutrino de mio-esquerda).

Estas oscilagbes levam a uma classe de neutrinos que nao interagem com a maléria.

1.3 Spin-flip de Neutrinos num Campo Magnético

Particulas relativistas de spin 1 que interagem com algum tipo de matéria ou camnpo

podem ser descritas pela equacao de Dirac. Se V' & o potencial de interagao, escrevemos

a etuagio de DHrac da forma [25]:

(19.8% — m]u = wVey (L.13)
(B = F-F—mp =nlV
ou simplesmente

Tormando o quadrado em ambos lados de (1.16), temos:

E=yr+mi+V (1.17)
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onde os v sdo as matrizes de Dirac (veja o Apéndice).
No entanto, os nentrinos solares tém energias de ordem de MeV. Entdo no case de
neutrinos relativisticos, temos,

my, << |p] (1.18)

Pela mesma razdo podemos usar v, a distincia que o nentrino atravessa, em lugar de
t (r & t) como variavel independente. A diferenga entre ¢ e r introduziria corregoes de
ordens altas em m.,./|p].

A equacgio (1.17) pode ser, entiio, aproximada usande (1.18):

2
E=yp+mi+Ve |ﬁ|+2|ﬂ| +V (1.19)

Consideremos a evolucio de um sistema de neutrinos do mesmo sabor com com-

ponentes quirais mao-csquerda e mio-direila: # = (v;,r#5)7 num campo magnético
transversal &, .

As equagdes de evolugio para o estado ¥ do neutrine, dada por [26}]:
i— = HY (1.20)

é a generalizacdo da cquagdo de Schrédinger para particulas relativisticas massivas, e
a hamilteniana inclul termos de interacoes dos neutrinos. Consideragoes relativisticas
niais rigorosas levam &s mesmas situagées descritas pela equacao (L20) [27].

A hamiltoniana H esta dado por:
H=Huae + Hmae + Hmag {121)

onde Hyz. ¢ a contribuicio do vacuo, Hy,e a contribuicao da matéria e Hyuy a con-

tribuicdo do campe magnélico.
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Por construcao, & matriz Hyae + Hmae € diagonal, na base fisica:

Huac +Hma,f = ( EL 0 )

0 B
TR 0
|+ 7+ Ve . (1.22)

m v

F 4+ Vi

Podemos climinar o termo |p] que é proporcional a matriz unidade 1 sem alteragéo
significativa da matriz hamiltoniana, pois 54 introduz uma fase na evolugao dos estados

dos neutrinos. Tamhém, por conveniéncia somamos um termo proporcional a 1 ;

ey 0 2 2
Hooe + Hinae = —ﬁ; m? - (M) 1
0 E";_% + Vi, 4k
=+ V., 0
= ( 0 a_? Y ) (1.23)
4F L33

onde Am = m) —m}_ e temos denotado |p] = E como a energia média do neutrino.

Figura I.1: Diagramas de interagao v, — e~. a) Via corrente neutra. b) Via corrente carregada

As correntes carregadas (Fig. 1.1), atuam predominantemente sobre os estados do
neutrino vy . Assim [28,29],

., = V2IGFN, (1.24)

e a interacio carregada fraca dos neutrinos vy pode ser desprezada V,, =~ 0. Gf é

& constante de acoplamento de Fermi (Gp ~ 1.2 x 107% GeV™?) que caracteriza a
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intensidade da interacdo fraca e N.; ¢ a densidade efetiva de matéria (elétrons) no
meio,

Somando um termo proporcional a matriz identidade 1 na equagao (1.23), temos

am 1A ¥
Hyae + Hinar = ( ak + V[?GFJ\Ef [L]‘\m ) - £(}Y.F'J?l\‘rﬂ.'..r“
TaE
am o N
N N .
0 _“E - TGF;NBI

Nas tecorias além do Modelo Padrao, o neutrino pode adquirir um momento mag-

nético proporcional a sua massa [30):

a3 % 10710 (m)
H X B lev /)

onde juy € o magneton de Bohr, e m, ¢ a massa do neutrino. A magnitude deste
momento magnético € muite pequena pata ser de interesse no problema de neutrino
solar para uma massa do neutrino do clétron menor que 1 MeV. Nova fisica envolvidadé
um momento magnélico da ordem de 10745, a qual é aproximadamentie a escala que
se precisa para que se leve em conta o problema <o neutrino solar [31]. Estes modelos
podem dar momentos magnéticos diagonais que permitem a conversao de ncutrinos de
mao-esquerda a neutrinos de mao-direita do mesmo sabor (para neutrinos de Thrac),
e, lambém, momentos magnéticos (de transicdo) nao diagonais, as quais permitem
conversdes de neutrinos de méao-esquerda a neutrinos de mao-direita de onlro sabor
{para neutrinos de Dirac e de Majorana).

A existéncia de um momento magnético significa um acoplamento de ncutrinos
com o faton (Fig, 1.2). Entao a contribuigao do campo magnético vem a partir das

inleragoes dos neutrinos com 0 campo magnético:

Vi = JH’VB.L
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o

v Ve

L 1

Figura 1.2: Diagrama de inleragdo do v, com o campo magnético

onde p, é 0 momento magnético do neulrine e B, € a componente transversal do
camnpo magnetico. A componente longitudinal do campo magnético nao contribui
significativamente na hamiltoniana de interagan, esle € muito pequeno sendo da ordem
de 2. Os efcitos dos campos magnéticos longitudinais sobre a propagacio do neutrino
nao se discutem nesta tese, eles sao considerados na referéneia [32].

Como o momento magnetico acopla as componentes T, e R, a sua contribuigae

aparece como uma matriz nao diagonal na base (py, vy):

_ 0 Vg

= (31)
( .ll'..,,.BJ_

o 1, By 0

Substituindo as contribuigoes devida a interagao na hamiltoniana total {1.21), temos

(1.26)

finalmente:

2 - “’TEGFN};(?“] + &g puByir) (1.27)
s, BL(r) — PGy Ney(r) — 5

i

e a equagao de evolucio fica da forma:

ﬁi ( v (r) ) _ ( %GF‘FVS_)‘(T)+ am g B(r) ) ( vy (r)
dr \ vg(r) pvBL(r) — 2 Ny(r) - 20 vuir}

45

) (1.28)

Se considerarmos a matéria com densidade constante (Nes(r) = N) ¢ o campo
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magnetico trangversal uniferme (B (r) = B), as equagoes (1.28) podem ser escritas

usande as matrizes de Pauli,

4 wglr) Y _ et Bo vr(r)
i ( () ) = (AVea+ pBoy) ( yolr) ) (1.29)

e ser integradas facilmente obtendo a seguinte solugéo:

( UL(T) ) —_ —L[Airag-i—,ul,Bcrl ( ¥, (U) )
vi(r) #g(0)

= [cos Qr — ;—I(,ﬁ.Vfrg + ;:.,,Bo‘l)sinﬂr] ( E;Eg)] ) (1.30)

onde

V2

AV = —GFR —|— 15‘ (I1.31)
07 = (pB) 4+ (AV)? (1.32)
Escrevendo explicitamente a equacao (1.30) Lermnos os estados do neutrino:
lwpir) > = (cos Qr — %-&V sin er |p(0) > — (ﬂpyﬁ sin Qr) |vR() >
glr) > = — (%yyﬁsin ﬂr) |z, (D) > + (cos Qr + ﬁ&V sin ﬂr) |vR(0) >

Se urn neutrine é produzido no centro do Sol (r = 0) como nentrino de méio-direita ou
méo-esquerda, este muda de quilaridade em sua viagem através do campo magnético,
e o3 estados subserlientes serao uma misiura dos estados inicials do neutrino.

A probabilidade de conversio de v, a vp num ponto r é dado pela cxpressao:
P ] T B P P

Prpoon(®) = | <uplrllig(0) > P

= sin® Asin® Qr (1.33)

ande
B

tan A = AV
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A condicac A > | para que exista conversoes vy, — i, leva a urn litnite superior
L i P

para a diferen¢a dos quadrados das massas:
Am < ABp B — 2OECeN

Medidas de laboratdrio dao valores limites para o momento magnétice do neutrino:
e < 1070y (onde py = £} [16]. Se usarmos 10 MeV como a energia média dos
neutrinos solares, N < 10%¥cm™3 [26] e campos magnéticos B de ordem de 10° a 104
Gauss [16], obtemos,

Am < 107 7eVv?

A diferenca de massa quadratica deve ser muito pequena de maneira tal que se produza

conversdes de neutrinos de mao-esquerda a neutrinos de mao-direita.

Dentro do Sol os ncutrines podem interagir com o campe magnético solar, no
entanto, também existe interagio com a maléria e as suas oscilagdes sao amplificadas
ou suprimidas dependendo da densidade de maléria no meio solar. Da mesma forma,
campos magnéticos variaveis podem afetar a probabilidade das oscilagoes v — vp.

Nos capitulos posteriores consideraremos os efeitos da inclusao da interagao com a

mateéria com densidade variavel junto com um campo magnético ndo-uniforme.



Capitulo II

Experimentos de Neutrinos Solares

Existemn fortes argumentos para se supor que os neutrinos solares sao produzidos a
partit da cadeia préton-préton. Os neutrinos gerados nessa cadeia possuem energias
até 15 MeV.

Qs guatro deteclores atuais de neutrinos solarcs integram seus dados em periodos
da ordens de meses e nao fornecem informacaoe detalhada sobre o que acontece durante
esses periodos. O detector de Homestake obtem dades a cada 260 dias, Kamiokande a
cada 70 dias ¢ GALLEX e SAGE a cada 25 dias aproximadaruente. Qualquer variagao
de fluxo dentro desses periodos nao & possivel de ser delectada por estes experimentos,

Os neutrinns solares sdo nma fonte de informacao de que acontece na parte interna
do Sol. Os novos detectores de tempo real permitirdo medir da forma maixs precisa
(vérios eventos por dia) o lluxo dos neutrinos solarcs proveendo valiosa inlormagéo
das caracteristicas dos neutrinos e do interior do Sel. Futuros experimenlos, como
Superkamickande ¢ SNQ), detectarao elétrons espathados na direcio que liga a Terra
e 0 8ol, e a lorma do espectro de encrgia dos elétrons de recuo reflletird o espectro do
neutrine solar. Também serdc capazes de medir eletrénicamente eventos individuais
obtendo uma alta resolugio no tempo. Isto permitira observar a dependéncia temporal

1o fuxe dos neutrinos detectados.

1%
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I1.1 Espectro de Neutrinos Solares

A série de reagdes nucleares (Tabela 11.1) postuladas pele Modelo Solar Padrio [7] como
o mecanismo de produgao de energia primaria no Sol, nclui um nimero de interagdes
fracas (capiuta de elétrons ¢ decaimentos beta) que geram os neutrinos, Esta série
constitui a base para o presenle modelo solar, o qual, descreve quantitativamentc

lodos os aspectos do Sol: rtaio, luminesidade, temperatura, distribuigdo de densidade,

[T
Rea,éiics _ Nome da Hﬁagﬁo [ Energia do » em MeV
prp—= *H+tettu up ' < 0.42
pte +p— H+w, pep 1.44

EH—I—p—} e+
He+ 3He — *Hetp+p

SHe+p— ‘He+ et +u, hep < 1877
“He+ 1He —» "Be+ v
"Be+e™ — "Li+w. "Be 0.861

TL'I'-Jr—p—w- e+ He
"Be+p— "B+~
8B & 8p* L et 4 u, in ! < 14.06
8B* — 1He 4+ “Ile . [

Tabela 11.1: Reuacies na cadcia pp [26].

Ewistemn ao menos 11 caleulos recentemente publicados 5,6, 33—41] para o Modelo
Solar Padran. Km todos estes trabalhos, a fisica incluida é a mesma, exceto para o
modelo com difusao de hélio, que é levado em conta sé na referéncia [6]. A leve diferenga
nos resultados é causada pelos distintos parametros envolvidos, mais notavelmente pela
opacidade do Sol. A delecgao dos neutrinos solares de baixa energia provindo da reagao
pp confirma os principios basicos de Modelo Solar Padrao segundo o qual, o combustivel
basico do Sol é a reagio p+p — H + ¢t + 1. No entanto, a taxa medida nos quatro

experimentos atuais € menor que aguela predita pelo modclo.
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Cl KAMIOKA
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fluxo [em2s 1 Mev ™1

Figura 1[.1: Espcctro do v solar que prediz o Modelo Solar Padréo [7]. O fluxo de neutrinos das
fontes continuas sdo dadas em upidades de nimero por cm? por segundo por MeV numa umdade
astrondmica. As linhas de fluxo (pep e "He) sio dadas em numero por em? por segundo. As flechas
na parte superior da figura indicam os imiares de energia dos detectores atuals.

Somente neutrinos de mao-esquerda podern ser detectados nos presentes experi-
mentos © 08 1Mnicos neutrinos que podem ser emitidos desde o nucleo do Sol, sao os
neutrinos do eléiron, pelo fato de que a temperatura no Sol nao é suflicientemente alta
para produzir muons cu taus.

As reagoes de producio de energia solar convertem hidrogénio em hélio na parie
central do Sol. A cadela préton-préten, produz neutrinos de muita baixa energia e

representa 86% dos ueutrinos produzidos no Sal.
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(s neutrinos pep, embora mais energéticos, representam menos do 1% do total de
neutrinos solares.

Quira cadcia, chamada kep, produz neutrinos solares que atingem malor energia
mas o scu fluxo é bastante inferior aqueles provenientes de outras reagdes, ela contribui
com apenas 10~7 do fluxo total de neutrinos solares. Os nentrinos do "Be representam
guase o 14% desle total. Os neutrinos de energias mais altas surgem da conversao
de "Be a 8B no ciclo de Boro, a qual somente representa 1.5 x 1077 vezes o fluxo de
nemrinos solares que chegam até a Terra.

Existe também o chamado rciclo O NO, cuja contribuicio € s0 cerca do 1.5% do
fluxo total de neutrinos. Neste caso esta porcentagem € obtida levando-se em conta a
temperatura do nicleo do Sol, pois, este ciclo € fortemente dependente da temperatura
do meio [9].

As previsdes do luxo de neutrinos solares sao gerados a partir de uma complicada
simulacio numérica do Sol no Modelo Solar Padrao [7]. O modele prediz também o
espectro de energia dos neutrinos solares (Fig. I1.1) além do fluxo.

O espectro do neutrino solar € independente dos detalhes do modelo padrao. Este

é determinado saomente pelas reagoes nucleares qne produzem aos neutrinos.

II.2 Experimentos Atuais

Apesar de sua baixa inleragao, os neutrinos solares podem ser detectados na Terra

neulrinos: a absorgio de neutrino e o espalbhamento neutrino-clétron. (s cxperimentos

de absor¢éo usam a rcagio:

ve + 7 M Z+ 1)+ e
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onde Z é 5 carga do niclcoe A € o numero de massa. Observe, porém que somente neu-
trinos do elétron podem scr detectados desta mancira. O experimento de Homestake

esta haseado na reagao deste tipo:
v, + Ol 5% Ar 4+ ™

Homestake usa um grande tanque que contém aproximadamente 615 toneladas de per-
cloroetilene, Cy(C'ly, como material delector. Os neutrinos sko capturados pelo isétopo
alvo, ¥C!, produzindo um isétopo radioative *7Ar. Neutrinos do elétron com cner-
gia suficientemente alta, malores de 0.8 MeV que chegam principalmente das reagoes
envolvendo o "Be e o 83, podem iniciar esta reacio e ser, portanto, detectados em
Homestake.

Os experimenios de GALLEX e SAGE usam a conversio de GGalio em Germanio:
v+ "'Ga — & + T(Ge. Esta reacio lem um limiar mais baixe (0.233 MeV), isso
significa que estes eXperimentos sao Tais sensivels aos nenlrinos que chegam da cadeia
primaria proton-préton. Em todos estes experimentos, o proeduto nuclear final é ra-
dicativo. Os aparelhos tomam medidas em longos periodos de tempo -para o caso do
experimento de [lomeslake € de varios meses— ¢ logo os dtomos radicativos sa0 sep-
arados quimicamente e contados em contadores proporcienais. Assim, eles tém uma
resolugdo de tempo de ordem de meses.

(} segundo tipo de reagio usado para observar neutrines solares, é o espalhamento
neutrino-elétron, ou:

vt+e—wvte (IL1})

() experimento japonés em Kamiokande usa csta reagao e tem um limiar de energia
de 7.5 MeV. Tipicamente, o material detector ¢ agua e sao usados fototubos para

detectar a radiacio Cherenkov dos clétrons espalthados. A taxa pesta reagao é mais
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baixa que para a absorcio do neutrino devido ao limiar de encrgia.

Kamiokande tem obtido informagao espectral dos neutrinos solares medindo o es-
pectro de energia dos elétrons de recuo a partir do espalhamento », — ¢, Mas, devido
aos erros estatisticos relativamente grandes, as possiveis distorsoes do espectro ainda

nao sio conclusivas.

[ Experimento . Reucao ' Limiar ||
Kamiokande veeT — vee” 7.5 MeV
Homestake ve+ Tt — e 4+ FAr | 0.861 MeV
SAGE ve + 'Ga — et + TGe 0,233 MeV

I GALLEX Ve + T'Ga — et + Ge | 0.233 MeV

Tabela I1.2: Experimentos de ncutrinos solar atuais [11,42).

O expcrnimento de Homestake detecta entre i a i do fluxo csperado; enguanto,
Kamiokande observa um déficit similar. Os experimentos de SAGE e GALLEX, que
san sensivels a diferentes ordens de encrgia, observam perto do 60% da taxa csperada.

Dos quatro experimenios atuais, o experimento de Kamiokande pode ohservar so-
mente neutrinos de mais alta encrgia da reagao de ®B, mas € um experimento de
tempo real. Istao dd informacio da diregiao dos neutrinos incidentes, a qual permite
a Kamiokande mostrar que os neulrinos realmente chegam do Sel. O experimento
radioquimico de Homestake tarnbém tem sua mais alta sensibilidade para os neutrinos
de energias mais altas, nao aobstante, & sensivel as partes de baixas energias do espet-
ito de 8B e a linha mais alla do "Be. Os dois experimentos radioquimices de gilio,
SAGE e GALLEX, sio sensiveis aos neutrines de baixa energia, pp, como também aos
neulrinos de cnergias altas [43].

Quandn os resultados dos experimentos san comparados com ag predicoes do Mo-

delo Padrao Solar, observa-se que todas as taxas medidas cstio abaixo das predi¢des

teoricas. A taxa de Kamiokande indica menor supressao que a taxa de Homestake.
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O experimento de ITomestake lemm um limiar de energia mais baixo {0.8 MeV), e a
taxa observada sugere que exisle maior supressao na metade do espectro {na linha do
‘Be e a parte de energia mals baixa do espectro de ®) quc na parte de energias mais
altas. Isto é muito dificil de se levar em conta pelos mecanismos astrofisicos ou de
flsica nuclear devido ao fato de que o ®H ¢ produzido a partir de "Be, de mede que

qualquer supressas de 'Be deveria estar acompanhada de uma supressio de 213,

I1.3 Futuros Experimentos

A presentle situacao experimental sohre os neutrinos solares, ainda nac & clara com
respeito a interpretagio dos dados disponiveis. Somente a futura geracio de deleclores
dar4 talvez uma resposta definitiva sobre o problema do neutrino solar [43-45].

Delectores como Superkamickande e SNO proverao testes independentes dos de-
talhes do Modele Solar Padrio a partir de 1996. Em particular, estes detectores de
tempo real serdo capazes de observar variagdes no lemipo e as distorsoes espectrais das
varias componentes do neutrino solar,

(O Sudbury Neutrino Observatory (SNQ), que estara em funcionamento em 1996,
sera 0 primeiro experimento sensivel aos neutrinos do mion e tau. Fsle observara
radiagao a partir dos elétrons produzidos nas duas possivels reagdes com o hidrogénio

pesado:

OO v, +°H — p+p+e (IL.2)
CN: v, +2H — pt+natuw, (11.3)
onde x representa um sahor dos neutrinos. Reagbes tipo corrente carregada (CC) e

corrente neutra proverae medidas em tempo real do espectro de energia do neutrino

8B, LEspera-se ter do SNO, wma taxa de contagem muito alta, da ordern de 10 eventos
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por dia, via as interagdes {11.2) e (11.3].

Fxperimento Limiar Taxa de Detecgao
de Fnergia (eventos/dia)
SNO 5 MeV ~9
Superkamiokande | 5 MeV ~ 201
Borexino 0.86 MeV ~ 50
+ ICARUS | 6 MeV ~ T

Tabela I1.3: Futuros detectores dos neutrinos solares [45].

De lato, as reagdes do tipo CC no SNO medirdo diretamente o espectro de cnergia
dos neutrinos do 83 que atingem a Terra, é dizer, medirs essencialmente o valor da
supressao do fluxo de neulrinos. As reacdes do tipe ON medirdo direlamente o fluxo
original de #B. 0O Modelo Padrao de fisica de particulas, preve que a razao entre
medidas de CC e CN é igual a um. Se a raziao medida no SNO € menor do que prediz
o Modelo Solar Padran, havera um indicio de conversao dos neutrinos cletronicos a
algum outro tipo.

(} nova detector, Superkaniokande, esta baseado na cxperiéncia adquirida com
Kamickande ¢ usara 50,000 toneladas de agua como detector. Se espera que Su-
perkamiokande mega o espectro dos neutrinos de alta energia ®B. A distribuigao de
neutrino original pode ser reproduzida a partir do espectro dos elétrons de recuo, no
sspalhamento v, — e.

() detector Borexino tem come objelivo observar o fluxo dos neutrines de baixa
energia produzidos pela captura do elétron num nicleo de berilio. Borexino, com
sua alta sensibilidade, permitird medir o espectro de energia dos elélrons de recuo
através de espalhamento », — e e se constituira numa das mails importantes fontes de

informacgaa para explicar o Hluxo do "Be ¢ do pep.
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Os novos detectores observardo, sem duvida, altas taxas de eventos, da ordem
de varios milhares de eventos por ano. lsto fara possivel a procura da dependéncia
temporal no fluxo do ncutrino. Os resultados dos futuros detectores serfo decisivos

nos proximos anos, para a solugio do Problema de Neutrine Solar.



Capitulo III

Campo Magnético no Sol

Nzo existe confirmagio experimental da configura¢ao e da 1ntensidade do campo mag-
nético no interior do Sol. Podem ser realizadas, somente, observagtes da atividade
magnética na superficie solar e inferir 0 campo no interior. As observagies tém
mostrado que a atividade magnética na superficie do Sol & muito complexa e dindmica.
O fato mais relevante é o ciclo de 11 anos do mumero de manchas solares, quando
campos magnéticos intensos emergem e eslram a lemperatura da superficie a aprox-
imadamente 3 dus regides vizinhas. Durante o periodo ativo do ciclo de erupgoes do
Ruxo magnélico formam-se regides onde a intensidade atinge valores de 1500 a 3000
(Gauss. Grandes manchas solares ¢ regides ativas podem persistir por varios meses.

0O Modelo Solar Padrao prevé com bastante sucesso varias caracteristicas do Sol.
No entanto, nosso conhecimento da atividade magpética no interior solar é mnilo
primitiva. 56 tem sido possivels construir suposi¢des gerais sobre a intensidade do
campo magnético. Acredita-se que o campo magnético na parte central & muito mais
intense do que na parte externa do Sol.

Neste capitulo veremos um modelo para o campo magnético do Sel. Este é pertur-
badc devido as ondas magnetossdnicas as quais aparecem naturalmente da solugao de

nossas equagoes.

27
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II1.1 A Equacao de Hain Liist

Pequenos deslocamentos de plasma no Sol sao suficientes para perar flutuagdes no
campo magnetico solar. A movimentagio € governada pelas equacdes ideais magneto-

hidrodinimicas (MIID) [46]:

ﬂ% = —Vp— Hx(VxH) (1IL.1)
%g — Y (p7) (I1L.2)
% R e (LLY)
‘rg = Vx(7x ) (I11.4)

A equagio (I11.1) é a equagao de movimento do plasma com velocidade média 7,
(II1.2) é a cquacae de conservacao de massa, (IIL3) € a equacio de entropia e (I11.4)
é a equagao de fluxo do campo magnétice B. p é a densidade de massa lotal, p a
pressao, v € a razdo de calor especifico a pressao e a volume constanie.

Consideremos pequenos deslocamentos de elementos de plasma, £, a partir da po-

gican de equilibrio ro:

L

-
=1
+

oy

F=F

(o, 1) (IT1.5)

(O velor deslocamento £ esta relacionado com a velocidade ¥ do plasma da seguinte

forrua:
¢
di

=

(111.6)

Expandindo as vatiavels p, p e B até a primeira ordem:

£ = Pt m
P = tnm
B = B,+3



Capitulo IIL Campo Magnético no Sol 29

obtemos da solugin de primeira ordem das equacoes (I11.2), (TH.3) e (T11.4) respecti-

vamentc:
p = po—V-(sf) (IIL7)
p = po—E Vp— V- £ (IIL8)
B = By+V x(fx By (11L.9)

onde po, po € By dependem todas da variavel 7.
Substituindo (11L.7)-(IIL$) na equagdo de movimento (IT1.1) e desprezando os ter-

mos acima da primeira ordem em £, letnos a equagio de movimento da forma [48):

e oo .
pyp = TE) (TIL.10)
omde:
FE) =V[vpV - E4+{(E- V)p| — b % (V x By) — By % (V x b) (IIL11)
&
b=V x (£ x By) (1I1.12)

é a perturbagao do campo magnético. Por simplicidade ehimnamos o indice "0” nas
variavels p ¢ p.

(Consideremos nma confipguracio de plasma com simetria cilindrica. Usando co-
ordenadas cilindricas (r,#,z) com periodicidade na coordenada z ¢ assumindo uma
dependéncia temporal tipo exponencial, e =™, onde w é a freqfiéncia da onda, o deslo-
camento E pade ser escrito como

£(r,0,7,1) = S gk (p)eilnd-he—on, (1TT.13)
m.k

Para cada componente de Fourier, as coordenadas cilindricas podem separar-se

numa equagio diferencial de segunda ordem para £, ¢ duas rclagdes que expressam
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& e &, em termos de £, e “%(T?l [47]. Assim, resolvendo a equacdo diferencial para
£, obtém-se todas as componentes do deslocamento £, e ladas as componentes da

perturbagio do cammpo magnético. Esta equagao foi obtida por Hain e Liist [49] ¢ é da

forma:
o) t8)] + atr)ire) =0 (ITL.14)
onde
~ 2 2 o2 2 2
fry = & :B" ((L:E:igifzz:jg : (11L.15)
rg(r) = (p® - F?) - (B:E)Z[a;jw??jkz
_Ff_[r_z(ifﬁm‘*’_@;a | - J(BO") : (IIL.16)
wh = F; wéiwﬁfﬂg F; (IT1.17)
wiy = H("’%Bﬁ [H: (1 ”W‘fgﬂ_jﬁ)] : (1IL18)
o = pullyp+ BY) —+pF?, F= ’1_""3.19 + kB,,, (1T1.19)
H = T—; +k o G =By, — ki, (I111.20)

A equagio (IT1.14) & resolvida impondo condi¢des de contorno apropriadas, coruo ve-

remos posteriomente,

I11.2 Ondas Magnetossonicas

Um dos tipos fundamentais de ondas que propagam-se num fluido compressivel, nao
conduator, sao as ondas longitudinais de som. Estas ondas se caraclerizam por produzir
regioes de compressac e rarefagio associadas com o movimento da onda longitudinal,

no MCIC erm que s propagi.
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Ondas que propagam-se num [luido compressivel condutor, imerse num campo
magnético, sao de dois tipos [50]. Um deles sao as ondas transversals onde a movi-
mentacio do fluido e os deslocamentos das linhas do campo magnético sao perpen-
diculares a direcao de propagagao da onda. Neste caso as oscilagdes dos elementos de
fluido acorrem sem que haja compresséo ou rarefacao de densidade e da presséo do
plasma. Por esta razao estas ondas sio caracterizadas por V - E= 0. Ondas desse tipo
siao chamadas de ondas de Alfvén.

Num fluido compressivel € condutor na presenga de um campn magneético podem
ocorrer também oscilagdes da pressio e densidade na diregao de propagagao de onda.
540 ondas longitudinais que criam regides de compressao ¢ rarefagao do fluide, sendo
portanto caracterizada por V- E # 0. Se o movimento das particulas (e a propagagio
da onda) é realizada ao longo das linhas de campo magnéiico nao havera perturbagdes
no campo magnélico porque as particulas sac livres de movimentar-se nesta direcio .
Asgsim, nesse caso, as ondas serao simplesmente ondas de som propagando-se ac longo
das linhas do campo magnético.

Entretanio, se 0 movimento das particulas (e a propagacao da onda) esta na diregao
perpendicular ac campo magnético, aparece um tipo de onda longitudinal, chamada
onda magnetossonica ou onda magnetoacisiica.

Como o fluido é perfeitamente condutor, as linhas de {orga e o fluido movimentam-
ge juntos e as ondas magnetossdnicas produzem compressoes e rarcfacdes nas linhas do
campo magnético sem mudar sua diregao.

Tipos de ondas que propagam-s¢ com umn determinado angulo com respeito ao
camjo magnético podem também existir, tals casos sdo descrilos em detalhe na re-
feréncia [501.

Ondas magnetossbnicas aparecein como produto da movimentagio do plasma solar
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gerando pertubagdes no campo magnético do Sol, como veremos no seguinte capitulo.

II1.3 Campo Magnético Perturbado

Para calcular a perturbagio do campo magnético solar, consideremos o plano do
equador do Yol coincidendo vom um dos planos de cilindre perpendicular ao eixo
Z. Neste plano a trajetoria do neutrino desde o nicleo até a superlicie do Sol é des-
crita pela coordenada radial do cilindro. Neste caso podemos usar para a condigac de
contorno em r = 1 o dado experimepial do campo magnético na superficic solar que
tem uma magnitnde de ordem de 10 — 100 G {este pode também atingir ordens acima
de 10°G nas manchas solares). Tm » = 0 a condicao de contorno é dada pelo compor-
tamento esperado de & £,(r — 0] = ri®l=1/ gbtido da condi¢io de regularidade que
urna fungaco cualquer deve satisfazer quando escrita em coordenadas cilindricas, isto é,
ser invariante com relagio a 8 em r = 0. Neste caso: %¢|,—o =0 [3L].

Temos que cscolher um perfil de equilibrio para o campo magnético, Nao existern
dados observactonals do campe magnético dentro do Sol, Experimentalmente & mmito
dificil investigar o campo magnético dentro do Sol pois o material solar ¢ opaco. E de
ge esperar que o nicleo, devido a alla permeabilidade mnagnética, ndo seja aletado por
mudang¢as no campo maguético na zona convectiva (A > 0.7Hg). Alids, acredita-se
que o campo Magnético seja muito malor #m magnitude no micleo do que na zona
convectiva. Ambos campos sao cspacialmente decrescentes. (0 modelo que incorpora

estas caracteristicas, é dado por [321;

arr? + ag . D= <01
32 ! -
Bo(r) = { 43 (745) L 0l <r <0 (111.21)

oy 1_[%)2] L 0i<r<],

onde a; = <0978 % 10° G, a, = 3.2x 105 G, a3 =5x 108 G,eay =244 2105 G, r éa
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distancia radial desde o centro do Sol normalizada pelo raio do Sol, Re, = 6.96 105 Km.
A forma quadratica perto do centro, é considerada para que ndo haja divergéncia nas
equagaes (IL15-1[1.20) provenientes da derivada de B com relagio a r em r = 0.

Resolvende numericamente a equagao de Hain-List (IT1.11) obtemns a componen Le
¢ do vetor de deslocamento (Fig. 1). Este est associado aos outros componentes de £,
Q valor de |€]| deve satisfazer a condi¢io |§_‘|2 < |€| para que as equagdes de mavimento
(IT1.1Q0) sejan validas, Isto se consegue normalizando o deslocamento de modo que
|.§| & 1. Os valores de m = 2 e k = 107, sdo considerados para a cbtencio da
soligdo da equagao de Hain-Lost. O valor de v = 1 é dado pelas experiéncias, No
Sol, a densidade de matéria varia desdc grandes valores ne miclco a valores rnuito
pequenos na superlicie. A densidade de maléria estd dada pelo Modelo Solar Padréo
[T} Nep(r) = 245N e719%*cm ™3, onde N4 é 0 numero de Avogadro. A densidade de
massa g e a pressao, sao considerados proporcionais a NV ;(r).

Os resultados indicam que dois possiveis tipos de flutnagoes do campo magnético
podem existir no Sol, A primeira sio as flutuagoes rapidas com periodos menores que
um segnndo. Flutuagdes desse lipo nac produzem efeitos significatives na propagacio
do neutrino solar, porque nesses intervalos de tempo a media das mudancas de guilar-
idade nao é relevante. No entanto, ouita classe de Autuagdes esiivels se presentam
para fregiiéncias quadradas do ordem w? = 10~ - 10~!% s=2 que correspondem a
periodos da ordem de 100 dias. Flutuagbes deste tipo, caraclerizadas por ¥V - £ # 0,
sho chamadas ondas magretossonicas lentas [53]. A Fig. Tl mostra a solugao de

equacao (111.14) para w? =9 x [0~ 192

Substituinde a solucio para r{'l'li—l equagao (111.12) obtemos a perturbagio do campo

magnético que € adicionada ao camnpo no equilibrio. Assim, o componentc transversal
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Figura I1[.1: Componente radial do vetor deslocamento € obtido da solugio de Hain-List (w? =
9 x 10-155=2),

do campo magnético By (r), na equacao (1.28), scra entio dada por
Bi = (Bﬂz + b.c}z + bﬁ

As ondas magnetossdnicas comprimern o campo magnético ¢ o plasma solar, ¢ o campo
magnético perturbado tem componentes paralclas ¢ perpendicutares a Bp(r}, Na Fig.

I11.2 se mostra o perfil de equilibrio e & perturbacio em dots semiperiodos diferentes

do campo magnético no Sol.
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Capitulo IV

Efeitos das Ondas Magnetossonicas

A solucdo da equagio de evolugio 8 calculada numericamente usando os valores obtidos
1

do campo magnético perturbado. O momento magnéiico do neutrino usado é j, =

3% 10724y e a diferenca quadratica de massas é Am = 5 x 1078¢V?. A densidade de

matéria N.z(r) é tomada do Modelo Solar Padréo:
Nep(r) = 245N 47105 em ™3,

onde V4 ¢ o nutnere de Avogadro,

Perturbagdes no campo magnético solar siao produzidos como conseqiiéncia das
ondas ragnetossdnicas com periodos da ordem de 100 dias. Isto gera (lutuagoes
peridodicas na mudanca de quilaridade dos neutrinos quando interagem com o campo

magnético solar [54].

IV.1 Probabilidade de Sobrevivéncia dos Neutri-
nos

Calculamos a probabilidade de sobrevivéncia P(E, 1) dos neulrinas de mao-esquerda
vy, no instante em que eles abandonam a superficic sclar, para um periodo de 114

dias. De fato, periodos dessa ordemn sio atribuidos as ondas magnetossonicas. Fora

36
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do Sol 0 campo magnético ¢ considerado nsignificante, nesta regiaoos neutrinos nao
interagem e a probabilidade ndo muda. As Figs. 1V.1-IV.2 mostiram a probabilidade

de schrevivéncia,

2

"

P{E )= < vl fty)|v (0) >

a qual é calculada numericamente a partir das cquagoes (1.28).

Levamos cm conta a dependéncia temporal de campo magnético e os intervalos
de energias de E € [0,0.42] MeV ¢ E € [0,15] MeV. A Fig. IV.1, é desenhada para
intervalos de cnergias caracteristicas dos nenirinos tipo pp. A Fig. V.2 mostra a
probabilidade de sobrevivéncia dos nentrinos ¢, no intervalo de energias dos neutrinos
de ®B.

As Figs. TV.1-IV,2 sd0 desenhadas para difcrentes instantes de tempo. Estes de-
terminamm a supressao dos neutrinos de mao-esquerda v; quando atravessa a distancia
entre o centro do Sol e os detectores na Terra. Fxiste uma notavel dependéncia da
energia na forma das curvas de supressio.

Pode-se obhservar {Fig. IV.1) uma forte supressdo dos neutrinos », para os instantes
de tempo t = 3, 18, e 48 dias na faixa de 0,05 — 0.2 MeV, seguida de um incremenio
posterior, na mesma faixa de energia, nos instantes de tempo £ = 72 e 90 dias. No
entanlo, os neutrinos vy apresentam uma supressiao significativa na faixa de 0.2 — 0.42
MeV nos instantes de tempo t = 72 ¢ 90 dias.

Segundo a Fig. IV.2, a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos v;, apresenta-
se mais planas na faixa de 4 — 15 McV. Elas nic mostram fiutuacoes bruscas como no
caso dos nenirinos com energia menores gue 2 MeV,

Nos praficos posteriores consideramos somente os neutrinos do *3 porque os exper-
imentos de Superkamiokande e SNO serdo sensiveis 50 a neutrinos deste tipo.

Para energias acima de 4 MeV, a dependéncia temporal é ainda apreciavel para os
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neutrinos de energias altas.
(Cada ponto € calculado para intervalos de tempo de 3 dias, e estas sao unidas para

mostrar linhas continnas nas higuras.
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Figura IV.1: Dependéncia com baixas energias da probabilidade de sobrevivéneia dos neutrines de
mao-esquerda, em diferentes instantes de tempo.



Capitulo I'V. Efeitos dag Ondas Magnetossénicas

Probabilidade de sobrevivencia dos v,

0.5

<
(L]

- O

=
tn

- =2

o
[

0.5
0

fi e -

18 dias

,,H

1Lr~'"\f T

& 9
Energia {(MeV)

Figura 1V.2: Dependéncia com altas energias da probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos de
mao-esquerda, em diferentes instantes de tempo.

IV.2 Espectro de Emissao

Na Fig. IV.3 se mostra o espectro atenuado (linhas continnas) para varios instantes

de tempo. Estes sdo comparados com o especiro dos neutrinos do 3 do Modelo Solar

Padrao (linhas de pontos). O valores do espectro de produgdo dos neutrinos u; de 8B
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estio dados na referéncia [7]. Denolamos este espectro como f{F) (em unidades de

MeV ™1} e o espectro atenuado S{E,t) é calculado usando a relagio:
S(Et)= f(£)P(E. 1) (TV.1)

a isto chamaremos o espectro de emissdo dos neulrinos solares quando esles abandonam
a superficie solar.

A 4rca compreendida entre o especito de producgio (linhas de pontos) e o cixo das
energias, csta normalizada a um. O espectro de emissao é significativamente atenuado
em certos instantes de tempo, e se observam pequenas lutuagdes na, faixa de baixas
energias (menores que 2 MeV) devido as flutuages na probabilidade P, 1),

Nota-se que 6s valores de tempo nao sio valores acumulados senio momentos ins-
tantaneos, é dizer, para cada Instante de temmpo que se indica nas figuras mostramos o

espectro dos neutrinos que abandonam a superficie solar.

IV.3 Espectro de Detecgao

(s futuros detectores estario baseados em experimentos de lempo real, Superkamiokande
considera o espalhamento v, — e~ e a secao de choque deste, incrementa-se linearinente

com & energia, segundo o Modelo Solar Padrao [9]:

o{Ey =02 x ( ) « 10 Hem? (IV.2)

E
10MeV
para energias dos elétrons de recuo T, = 0.0 MeV, Para energias 7., # 0, a correcio

[I}nn.r— Tm.l'n:] ,

T"T‘I o

se di& multiplicando a equacao (IV.2) por Tiar € & Maxima cnergia dos

elétrons de recuo.
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Figura [V.3: Espectro de produgde dos neutrinos do *8 (linhas de pontos) previsto pelo Modelo
Salar Padrao (85M) e espectro de emissao dos neutrinos do ®B (linhas continnas) calculade para
vArios instantes de temnpao.
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Nossos calculos levam em conta a se¢do de choque dada na equacio (TV.2), para

obter a taxa esperada de eventos R(E,t), a qual ¢ dada pela relacio:
R(E, 1) = 8%y (E)o(B)P{E.1) (1v.3)

onde @i%M(E] = 5.8 x 10% %571 x f(E) ¢ 0 especiro total de producdo do nentrino
do 38. O fluxo tolal do neutrino de 3B é 5.8 x 105%m™237" [7]. Chamaremos R{£, 1)
de espectro de deleceio.

A dependéncia da energia da taxa esperada de eventos ¢ mostrada na Fig. 1V.4
(linhas contimas). Estes resultados sao comparados com a iaxa esperada de cventos

prevista pelo Modelo Solar Padrao:
Rssur (E) = @5y (F)o(B) (1V.4)

desenhados com linhas de pontos, Portanto Rgsn(F) € 0 espectro de delecgido previsto
pelo Modelo Solar Padrao.

Supcrkamiokande estara obscrvando o espectro de detecgio da forma mostrado na
Fig. IV.4 (linhas continuas), colocando em evidéncia a supressao dependente do tempo.
0 SNO devera confirmar a dependéncia temporal do espectro dos neutrinos.

A precisao dos novos experimentos permitira determinar as cnergias comnl a8 quais og
neutrinos atingem os detectores. Com esse proposito, mostramos na Fig. 1V.3 a taxa
esperada de evenlos dos neutrinos de 38 para um periodo de 114 dias, para intervalos
de encrgia de 1 MeV. Observam-se flutuagdes pronunciadas com periodos irtegulares
curtos em torno de 10-20 dias.

A Fig. IV.6, mostra a razao da taxa esperada de eventos dada por nossos calculos
e a taxa prevista pelo Modelo Solar Padrao, levando emn conta que 05 detectores, SNO

e Superkamiokande, terdo um limiar de energia de 5 MeV.
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A média das variacbes temporais na Fig. IV.6, esta em torno do 0.4, implicando
que 56 40% dos neutrinos produzidos no Sol, atingem aos detectores na terra devide
A4 interagbes com matéria e campos magnélicos solar. Esla porcentagemn é compativel

comn os resultados dos experiimentos atuais.
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Figura [V.4: Espectro de detecgio previsto pelo Modelo Solar Padraoe (linhas de pontos) e espectro
de delecco da nentrino do B calculado para varios instantes de tempo (linhas continuas).
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Conclusoes

Partindo da suposicao que o momenio magnetico do neutrino e diferente de zero,
investigamos a modulagdo temporal do fluxo de neutrinos produzides no Sol como
conseqiiéncia da interacdo destas particulas com um campo magnético solar perturbado
pela movimentagio do plasma desta estrela.

Comao estamos inleresados somente nos neutrinos que atravessam regidcs em torno
do plano do eguador solar e chegam até os deteclores na Terra, consideramos uma
geometria cilindrica para o Sol ¢ obtivemos a equagido de Hain-Lilst.

A equacao de Hain-Last, a gual descreve a movimentacio do plasma, é resolvida
Tmpondo condigdes fisicas consistentes com os dados observados no Sol. Ondas mag-
netogsdnicas aparecern naturalmente como conseqiiéncia direta dos deslocamentos de
plasma solar, comn periodos da ordem de 100 dias, que causam flutuagoes significa-
tivas no campo magnético solar produzindo mudancas irregulares na helicidade dos
neutrinos quando estes 1ém um momenlo magnético difcrente de zera.

A transigao »;, — Vg dos neutrinos solares foi obtida resolvendo a equacao de
evolugio que descreve a interagao dos neutrines com a matéria e o canmpo magnético. A
interacao com a maténa e levada em conta considerando uin decrescimento rxponencial
da densidade de matéma no interior do Sol, em concordincia com o Modelo Padrao
Solar. A interagdo com o campo magnético solar leva em conta o campo magnético
perturbado obtido a partir da solugio da equagio de Hain-Liist.

Como conseqiléncia, & conversao v, — iy, provoca uma diminuigio na taxa de
detecgao com respeito aos neutrinos que sfio emitidos na parte central do Sol. Os

neutrinos de mao-direila vy sdo estérels ¢ cscapam 2 delecgio.

a7



Nossos calculos mostram variagdes no tempo no fluxo de nentrinos solares do *8
produzidos pela intera¢dc com o campo magnetice solar, num periodo da ordem de
100 dias. Na regidao de 5 — 15 MeV, azs quais scrio sensivels os detectores de Su-
perkamiokande e SNO, observam-se distorgoes cspectrais nolavelmente diferentes que
na regiio de mais baixa energia (menores que 53 MeV).

Vimos também que as flutuagdes do campo magnético solar, que sao encontrados
como solugio da equagao de Ilain-Last que fol analisada neste trabalho, produzem
variacbes em inlervalos irregulares curtos de 19 a 20 dias na taxa de detecgaodos neu-
trinos solares. Esta situacao sera confirnada gquando medidas mais precisas estejam
disponivels vindas dos futuros delectores de tempo real, Se conflirmados, nao somente
constituirao um indicio para wma possivel solucio ao Problema do Neutrino Solar,
senao também, constituird uma forte evidénma para a existéncia de ondas magne-
tossonicas no Sol.

Se se comprovar a variacio temporal do fluxe dos nentrinos solares, da maneira
detalhada neste trabalho, além de se poder compreender melhor as propriedades desta
particula fundamental da natureza, valiosa informacdo serd obtida sobre as carac-
teristicas do campo magnético solar. Os resuliados dos novos cxperimentos de neu-
trino solar serio, nos proximos anos, tesies decisivos para a astrofisica solar e para o

Modelo Padrao das interacdes eletrofruacas.



Apeéendice

A.1 Notagao

Mesta tese adolamos as unidades estindar:

T!.=C:l.

A.2 Matrizes de Pauli

As matrizes de Pauli estiao definidas por:

{01 (0 = {10
T = L 0 . R — ; 0 . Ty = 0 —1 1

¢ obedecem as seguintes relagoes de comutagao ¢ de anticormmtagao,
[U.;,D‘j] = Q-icij-k.-:rk
{oia;} = 26

onde 7,7,k =1,2,3 e ¢;; € o tensor de Levi-Civita.

A.3 Matrizes de Dirac

As matrizes v de Dirac sdo definidas da seguinte {forma:

w_f 1 0 {0 .
T:(Dﬂ), |r—({:’_i U), 1-"—1,2,3

onde 1 € a matriz identidade 2 x 2,

A matriz 4° csta dada por:

= =
e

= o

?_5 — '!:"}"GTITZTH = (

419



A.4 Conjugagao de carga

Podemos definit o operador € de conjugacao de carga por:
C =inv.
O operadaor de conjugacdo de carga satisfaz as seguintes propriedades:

O=-t=_gf = ¢

Se ¢ € um eapinor, enlao,
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