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Resumo 

Estudamos um modelo onde ondas magnetossônicas lentas são produzidas devido 
a desloca.men\os de plasma solar, perturbando o campo magnético no SoL Como con­
seqüência, quando se supõe um momento magnético não nulo do neutrino, observam-se 
flutuações no fluxo do neutrino solar. A razão é a interação dos neutrinos solares com 
o campo magnético perturbado no Sol, que leva à conversão de um neutrino ativo a 
outro não detectáveL 

Resolvemos a equação que modela o campo magnético perturbado no Sol, e as 
equações de evoluçãc dos neutrinos que interagem com o campo magnético solar. Si­
mulamos o comportamento temporal do espectro do neu\rino solar de 8B para analisar 
possíveis flutuações do fluxo a serem observadas em detalhe nos experimentos que 
en\rarã.o em funcionamiento num futuro próximo. 



Abstract 

\V e aJlalyse a model where slow magnetosonic wavcs are produced from solar plasma 
displa.cements perturbating the solar magnetic field. As a consequencc, when a nonvan­
ishing neutrino magnetic moment is assumed, we observe flutuations of solar neutrino 
!lux. This is because the interaction of solar neutrinos with the perturbated solar 
magnetic field leads to a conversion of an a.::tive neutrino into a nondetectable one. 

We solved the equation that models lhe perlurbated solar magnetic field and the 
evolution equations of neutrinos interacting with the solaJ' magnetic field. Wc simulate 
the time behavior of 8B 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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INTRODUÇAO 

Resultados dos quatro experimentos de neutrino solar [1-4], utilizando diferentes 

teénicas de detecçãc, mostram uma discrepância entre o fluxo medido de neutrinos que 

chegam do Sol e o fluxo que predizem os vários modelos solares [5-7]. No entanto, a 

comparaçãú dos dados dos experimentos sugere que, independentemente dos modelos 

solares, novos processos físicos podem estar envolvidos [8]. 

Os quatro experimentos atualmente em operação reportam em média um déficlt do 

fluxo de neutrinos aAJ redor de 30 a 50% do valor csperaào [9]. As predições teóricas 

estão baseadas no Modelo Solar Padrãú (SSM) [7] e são comparadas com os dados 

experimentais (Tabela .1). 

0.51 ± 0.07 
0.60 ± 0.09 

Tabela .1: Resultados dos expe,imentos aluais [10]. 

A ongem do Mlicit de neutrinos solares é ainda desconhecida. Muitas soluções 

alternativas têm sido propostas para explicá-la [9,11]. Estas, geralmente, se dividem em 

duas categorias, as que consideram modificações dos paxâmetros astrofísicos do Modelo 

Solar Padrão e as que invocam nova física de partículas. Existem fortes argumentos que 

levam a excluir as soluções astrofísicas c é mais concebível que, na viagem Sol-Terra, 

algo aconteça que mude as propriedades dos neutrinos solares. 

Uma possível solução são as oscilações de neutrinos de um estado ativo a outro 

estéril (pouco detectável) que impede sua detecção nos detectores atuais. O mecanis-

l 
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mo de oscilaçãn, originalmente proposto por Pontccorvo [l2], supõe que os neutrinos 

não têm massas degeneradas e que os autoestarlos de massa são diferentes dos seus 

autoestaclos de interação fraca. 

Outro tipo de solução é o efeito Mikheyev-Smirnov-VVolfenstein (MSW) [13] na qual 

os neutrinos do eleiron emitidos do núcleo do Sol, podem ser convertidos em neutrinos 

muônicos ou neutrinos tauônicos devido à presença de matéria no SoL 

Entretanto, o experimento de Homestake parece sugerir uma anticorrelação entre 

o fluxo de neutrinos com o número de maJlchas solares (.2). A anticorrela.ção não 

foi confirmada satisfatoriamente por Kamioka.nde. Os experimentos de GALLEX e 

SAGE, ainda não possuem daJos suficientes para corroborar esta situação. 

Atividade Solar Data Razão de captura 
{em SNU's) 

Mínimo 1977 4.1 ± 0.9 
Máximo 1979.5-1980.7 0.7 ± 0.6 
Mínimo 1986.8 - 1988.3 4.2±0.7 
Máximo 1988.4- 1989.5 0.8 ± 0.6 

Tabela .2: Raõào de captura do v, em C/ oomo função da at.ividade solar [11]. O SNU é a Unidade 
do Neutrino Solar (1 SNU=I0-36 in\e<açiíes por atomo alvo por segundo), 

O número de manchas solares parece estar relacionado com o campo magnético 

no Sol, e devido a esse fato, vários autores [15-17], sugeriram que a anticorrelação 

poderia ser explicada se o neutrino tivesse momento magnético da ordem de 10-10;tB 

c se o valor típico para o campo magnético no Sol fosse de orden de KG. A interação 

dos neutrinos com o campo magnético Solar, que na zona convcctiva incrementa-se cm 

intensidade em períodos de alta atividade, seria possível quando o momento magnético 

é diferente de zero. O resultado será uma mudanç.a da quilaridade de neutrino a 

outro estado estéril (para neutrinos de Dirac) ou a outro diferente sabor ativo (para 

neutrinos de Majorana ou Dirac--Majorana), que escapam à detecção nos presentes 
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experimentos. O aumento na atividade solar significaria um aumento do campo magné­

tico no Sol e uma maior probabilidade de precessão a um neutrino estéril, diminuindo 

a probabilidade de detecção. 

Apesar de muitos intentos de resolver o chamado Problema do Neutrino Solar a 

discussão ainda está latente. O Modelo Padrão de física de partículas sufce que os 

neutrinos tem momento magnético igual a zero e nàD possuim massa. Também supoe 

que neutrinos de mão-direita não existem. Somente os futuros detectores de neutrinos 

solares darão uma resposta decisiva e, talve7., indícios de uma nova física que mudará 

radicalmente nosso atual conhecimento sobre as propriedades dos neutrinos. 

Esta tese se divide em quatro capítulos. No Capítulo l trataremos das propriedades 

dos neutrinos, como as massas sà<:J incluídas dando lugar à" oscilações entre neutrinos 

de diferente quilaridade e sabor. Discutiremos o momento magnético nà<:J nulo dos 

neutrinos e seu spin-flip quando eles interagem com um campo magnético transversal. 

No Capítulo 2 revisaremos o espectro de produç.ão dos neutrinos solares e o estado 

atual dos quatro experimentos: Homestake, Kamioka.nde, GALLeX c SAGE. Exami-

naremos, também, os futuros experimentos que està<:J atualmente cm construçà<:J, e que 

dois dos quais, Superkamiokande e SNO, iniciarà<:J sua cole ta de dados a partir de 1996. 

No Capítulo 3 resolveremos a cquaçà<:J de Hain-Lüst derivada das equações mag­

netohidrodinámicos ideais como modelo de plasma solar. Discutiremos como o campo 

magnético no Sol é alterado pelas ondas magnetossônica.s que aparecem como con­

seqüéncia da movimentação do plasma no Sol. 

No Capítulo 4 examinaremos os efeitos das ondas magnetossônicas na propagação 

dos neutrinos em sua viagem até a superfície do Sol. As ondas magnetossônicas, 

que apresentam períodos da ordem de 100 dias, provocam distorções do espectro dos 

neutrinos solares. 
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Finalmente, na conclusão faremos uma revisão dos resultados obtidos e as possíveis 

conseqüências que teriarrJ nos proximos anos. 



Capítulo I 

Propriedades dos Neutrinos 

O neutrino foi a primeira partícula proposta como solução a um problema de partículas 

elementares: explicar o espectro contínuo dos elétrons emitidos no decaimento beta. 

Eles foram detectados pela primeira vez em 195:l. 

Existem três tipos conhecidos de neutrinos, correspondentes às três gerações de 

léptons carregados: o neutrino do elétron, o neutrino do múon e o neutrino do tau, que 

experimentam forças fracas e forças gravitacionais, mas não experimentam interações 

detromagnéticas e interaç-Ões fortes. 

Alualmentc sabemos que os neutrinos são partículas que interagem muito fraca­

mente com a matéria ordinária, não tem carga elétrica, tem spin ! e a possibilidade 

de ter massa nula está ainda em discussão. 

Neste capítulo veremos como são introduzidas ail massas dos neutrinos levando de 

forma natural à possibilidade de oscilações entre neutrinos de diferente quilaridade e 

sabor [18]. Derivaremos a fórmula que descreve a evoluçà<:J das oscilações dos neutri­

nos de quilaridade diferente numa forma fenomenológica usando ondas planas. Neste 

tratamento, é suposto que temos um feixe de neutrinos massivos, todos com momento 

fixo comun IPJ. Também assumimos que todas as massas dos neutrinos são muito 

menores que IPI· De fato, os estados dos neutrinos são pacotes de onda c o tratamento 

5 
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correto de oscilações dos neLitrinos requer o uso destes. No entanto nossas derivações 

levam aos mesmos resultados que o caso geral [19]. 

Spin-flip produzidas por interaçôes com campos magnéticos são também possíveis 

admitindo-se um momento magnético diferente de zero para o neutrino. 

1.1 Neutrinos Massivos 

Não existe evidência de laboratório com relaç&l às massas dos neutrinos. Experimen­

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

estes limites mostram que os neutrinos sao muito mais leves que seus respectivos 

fermions canegados [21], m. = 0.5 MeV, m~ = 105.6 MeV e m 7 = l.7 GeV, e dos 

outros membros de sua respectiva famDia. No entanto, a busca da massa dos neutri· 

nos continua porque as conseqüências da existência de neutrinos massivos poderiam 

ser profundas, como a indicação de uma nova física além do Modelo Padrão da física 

de partículas. 

O Modelo Padrão de partículas elementares [22] supõe neutrinos sem massa, como 

também só a existência de neutrinos de mão-esquerda (left-handed) e antineutrinos de 

mão-direita (right-handed). No entanto, o Modelo Padrão nã.o explica o porquê dos 

neutrinos não serem massivos. As massas dos outros léptons são introduzidas como 

parâmetros adicionais na teoria, mas sua origem não é explicada. Nenhum princípio 

físico assegura a massa nula dos neutrinos como é o caso do fóton onde a massa nula 

é uma eonseqüência natural da invariança de gauge eletromagnética. Teorias além 

do Modelo Padrão introduzem neutrinos massivos \23] para explicar problemas não 

resolvidos como o do neutrino solar. 
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Existem autoestados da matriz de Dirac (;, com autovalor + 1 para quilaxidade de 

mão-direita e -1 para quilaxidade de mão-esquerda. As duas projeções quirais v L R do 
' 

espinor de Dirac v, estão definidas como: 

1 
VL,R = h,R V= 2 (1 'f ')'s) V 

A propriedade~~ = 1 assegura que i' L R são projctmes em componentes ortogonais, 
' 

i.e. Pl,R = 1 e PRPL = PLPR =O. Tem-se observado experimentalmente os neutrinos 

vL e o seu conjugado de caxga, os antineutrinos 11J,;. 

A forma de introdu7.ir uma massa de neutrino é similax à forma na qual as massas 

são geradas para os férmions carregados (e-, 1r, 11, d, etc.). Para introduzir neutrinos 

massivos, temos que estender a lagrangeana da interação fra.::a com um termo de massa 

adicional. Este tem que ser hermitiano c invariante sob transformações de Lorentz. 

O termo de massa de Di r a<:: aparece ao introduzir um novo campo "R· Este descreve 

transições entre eslados L e R. Lembremos que "R é diferente de vJ,;, devido ao fato 

que vR não interage com a matéria, este é estéril em contraste com vf,;. 

(I.l) 

(1.2) 

onde mn é a massa de Dirac. O termo de massa de Dirac é invariante sob a trans· 

fonnação de fase global [24): 

(L3) 

onde e é o número quántico aditivo. 

A invaxiãncia da lagrangeana para tal transformação implica a existência de uma 

carga conservada (fisicamente, isto corresponde ao número bariôuico ou leptônico). 
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O neutrino de Majorana é definido pela identidade da partícula com sua própria 

antipartícula.. Portanto, teremos que considerar ambas pmsibilidades. O termo de 

massa na lagrangeana acopla campo~ de diferentes qnilELridades. 

A partir dos campos conjugados podemos formar combinaçÔeH de campos mao-

direita e mão-esquerda. Para as componentes moJ.o-eH(jlwrda e mào-direita do campo 

conjugado de carga v", l.ernos: 

e os termos de Tmt~ba. de :rvlajorana: 

(vch = (vn)c 

(vc)R = (vLt 

(1.4) 

(1.5) 

(1.6) 

(1.7) 

Os campos X e w são interpretados como OR operadores usuais para uma partícula de 

spin ~- A razão é que na forma mA\'X e m.BZi:W a lagrangeana nos lcwc ao termo de 

massa na equação de Dirac. Aliás, este tipo de termos de massa de TV1ajora.na. implica 

o caráter de Majorana de um neutrino. 

Os campos X e w, 

são OH autoestados de massa c cumprem a seguinl.es rela.,;ôcs: 
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Assim, \ e w são campos de Majorana c descrevem TW\Jtrinos cuja antipartíc.ula {; ~le 

mesmo. 

O termo de ma~sa de !v[ajorana nãtJ P invariante 'IOb a transfonna.çiio (1.3). Como 

resultado temos que, as cargas conservada.~ sãtJ proibidas para a.s ma.•ma.s de Majorana 

e todos os fPnnions carregado~ qu~ existem são portanto piirLículas de Dirac. Se 

as ma:ssas dos neutrino~ sãtJ nulas, não existe difeTTrtça entre os termos de Dirac e 

f\{a.jorana. 

Nosso conhecimeTilo até agora sobre os neuhi11os, é que siw férmions ele!. ricamente 

neutros, apesar de que eles têm o nlrmero lcptônico como carga cmrservada. Este 

número fcrmiônico é fenomenologicameri!.e conservado no contexto do 1-Iodelo Padrão 

e os neutrinos podem, portanto, ser somente partíntla~ de Dirac caracterizadas por 

dois estados de hclicidade independente vL e vR. t\Ias as interações fracas envolvem 

somente neutrinos de màn-esquerda v L tendo sido as~umido que os neutrinos de mão-

direita r;R sirnple~rnente nãtJ existem. As~im. no JVlodclo Padrão, a conservação do 

número leptônieo mais a ausência de neut.rinos lln implica neutrinos não ma5sivos. 

A forma mais geral da la.grangeana de massa para um sabor de neutrino, é: 

mvVrYR. + mAVLvR + mnV'rYR + h.c. 

(Xw)(~ 1 ~)(:) I !.8) 

onde arnhos termos de massa. (Oirc.c e :rvlajorana) estií.o pn::;entes. 

,Se diagonalizamos a ma.tril\ de massa, obtemos doi.~ a.utoestados de mas~a de Ma-

jorana, 

,,, coH O:x - sinO;,..·, (1.9) 

'1) 2 = sin Ox + coH 0:...· (1.10) 
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onde 

(1.11) 

(1.12) 

A Iagrange-ana (1.8) então, pode ser Pscrita como, 

(1.13) 

Quando os termos de massa dP Dirac e Majorana. es\.ito presentes na la.gra.ugeana (1.8), 

em geral, os férmions massivos ~ão partículas de Ma.jorana, c o número fermiônico não 

é COnSPTVado. 

Assim, o estado geral que aparece nil. lagrangeana r]p ma~ba pode ser expresso como 

combinação linear de campos de Majorana ( 2 ) . 
Termos de rnassas de Dirac e Majorana podem ser facilmente generaliza.das a duas 

ou três famílias de neutrinos, em tais casos as m<J.~sa.s que aparecem nas lagrangeanas 

correspondenteb, são matrizes. 

1.2 Mistura de Neutrinos 

As equações (I.9) (1.10) podem ser e~critas explicita.nw11te como: 

f/1 cos8(vL+vJl.)-sinO(vR+viJ 

'1/2 - sin O(vL +v~)+ cos 0(1JR j- v~.) 

e a suas projeções quirais são: 

'llL c os O v L - sin !Jvf., 
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= sinO v L+ cosO v[, (L14) 

Os autoestados de mal'IAil '1}1 e 'f/2 nao Lem, em geral, quilaridade bem definida, por 

serem combinações lineares de projeções quirais de mão-esquerda e mão-direita. 

Segundo as equações (1.14), quando um neutrino é produzido no tempo t =O, está 

necessariamente num autoestado de intera.çàt:J e a. sua amplitude v L(O) pode ser expresHa 

corno funçàt:J dos autoestados de massa ry 1L e "'ZL· que se propagam de maneira diferente 

de acordo com a sua massa. Assim, após algum tempo I, a amplitude do estado vL(I) 

mudará e consistirá, então, de uma comhinaçào linear de autoestados de interação vL 

e vi,. lHto pode ser interpretado como que existe uma amplitude de transição entre o 

estado Vr, (neutrino de mão-esquerda) c o estado vf (antineutrino de mão-esquerda). 

Estas oscilações levam a uma classe de neutrinos que não intera.gem r:om a ma.1é.ria. 

1.3 Spin-flip de Neutrinos num Campo Magnético 

Partículas relativistas de spin ~ que interagem com algum tipo de rnat.Pria ou eampo 

podem ser descritas w~la eqna.(,:ào de Dirac. Se V é o potencial de interação, escrevemos 

a equação de Dirac da forma [25]: 

ou simplesmente 

(irc.8"- m)lt· = roVlf 

(AtoE' -1· j!- m)~' = )oVlf 

í'o(E'- V)= 1· fi+m 

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

E'= ,jp2 +m2 +V 

(L15) 

(Llô) 

(L17) 
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onde os 7 são as matrizes de Dirac (veja o Apêndice). 

I\ o entanto, os neutrinos solares têm energias de ordem de ~ieV. Então no r:aso de 

neul.ri11m; relativísticos, temos, 

(1.18) 

Pela mesma razão podemos usar r, a distância q1w o 11enLrino atravessa, em lugar de 

t (r ~ t) como variável independenle. A diferença entre t e r introduziria correções de 

ordens altas em m~/Jfl. 

A equação (1.17 J pode ser, então, aproximada usando (LU!): 

(1.19) 

Consideremos a evolução de um ~isl.ema de neutrinos do mesmo sabor com com-

ponentes quirais mão-esquerda e mão-direil.a: iJ = (vL,vR)T num campo magnético 

transversal BJ.. 

As equações de evolução para o e~tado iJ do neutrino, dada por [26]: 

'diJ 'l..J~ 
>-=!~V 

di 
I !.20) 

é a generalização da equação de Schrãdi11ger para partículas relativísticas massivas, e 

a hamiltoniana inclui termos de inl.erações dos neutrinos. Considerações rela.tivísticas 

mais rigorosas levam às mesmas situaçOes descritas pela equação (1.20) [27]. 

A hamiltoniana 1t está {lado por: 

(!.21) 

onde 1tvac é a contribuição do vácuo, 1-imat a contribuição da matéria e 11..",~ 9 a co11-

tribuição do campo magnPiico. 
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Por construção, a matriz 'H.,4c + 'HmM é diagonal, na base física: 

(1.22) 

Podemos eliminar o termo IP1 que é proporcional à matriz unidade 11 sem alteração 

significativa da matriz hamiltoniana, pois só introduz uma fase na evolução dos estados 

dos neutrinos. Também, por conveniência somamos um termo proporcional a n 

( ' ) -~~;-t + \i~L o (m;" + m;L) ll 
D mtR " 4b' 

2]if + 11vn 

( ~~ + V~L o ) (1.23) o -~;;' + v~, = 

onde .6..m =o m:L - m~R- e temos denotado IP1 =o E como a energia média do neutrino. 

e c VcL c 

: ~zo: : ~w~+ v,, fJpL c tJn 

a) b) 

Figura 1.1: Diagramas de interaçâo v,- e-. a) Via corrente neutra. b) Via corrente carregada 

As correntes carregadas (Fig. Ll), atuam predominantemente sobre os estados do 

neutrino vL. Assim [28,29], 

(1.24) 

e a interação carrega.da fra.ca dos neutrino~ vR podP. ~er de~prezada VvR R:: O. Gp é 

a constante de acoplamento de Fermi (GF ~ 1.2 x 10-.i GeV-2 ) que caracteriza a 
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intensidade da interaçào fraça e iVef é a densidade efetiva. de matéria (elétrons) no 

meiO. 

Somando um termo propot·cional à matriz identidade 1L na equação (1.2:3), temOH 

1ivac + 'Hmat ( ~E+ .ifiGpiV,1 0);12. - o _c,., - TGp.i\icfn 
<E 

( C>.m + fla V o ) 4R 2 F• cf (!.25) - ,;l.," .j'i . o -4E- TGFNef 

~as teorias alhn do Modelo Padrão, o neutrino pode adquirir um momento mag-

nético proporcional a sua massa [30]: 

-w ( m") Pv ~ 3 X 10 /JB --, , 
le\• 

onde !'H é o magncton de Bohr, e m., é a massa do neutrino. A magnitude deste 

momento magnético é muito pequena para ser de interesse no problema de neutrino 

.~o lar para uma massa. do neutrino do clétron me1mr que 1 :Vi e V. Nova física e11 volvida dá 

um momento magnélico da ordem de 10-to I'B• a qual é aproximadamente a escala que 

se precisa para que se leve cm conta o problema do neutrino Holar [31]. Estes modelos 

podem da.r momentos magnéticos diagonais que permitem a conversão de neutrinos de 

mão-esquerda a neutrinos de lllão-direita do mesmo sabor (para neutrinos de Diraç), 

e, lambém, momentos n1agnéticos (de transição) 11ào diagonais, as quais permitem 

CO!Iversôes de neutrinos de mão-esquerda a neul.rinos de mão-direita de <mLm sabor 

(para neutrinos de Dirac e de Majorana). 

A existência de um momento magnético significa um ampla..tnento de ncutr:inoo 

com o fút.on (Fig. L2). Então a contribuição do campo magnético vem a partir das 

inLeTaçôes dos neutrinos eom o campo magnético: 
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Figura 1.2: Diagrama de inLeraçào do V c com o unnpo magnético 

onde I'~ é o momento magnético do nenl.ri11o e B1_ é a componente transversal do 

ca.rnpo magnético. A componente longitudi11al do campo magnético não contribui 

significativamente na hamiltoniana de intera.çào, esle é muito pequeno sendo da ordem 

de ];. Os efeitos dos campos rnagnéLico& longitudinais sobre a propagação do neutrino 

não se discutem nesta tes<', eles bão considerados na referência [32]. 

Como o momento magnético acopla as componentes L e R, a sua contribuição 

aparece como uma matriz não diagonal na base (11L, v R): 

o 
(!.26) 

JL~ R l. 

Substituindo as contribuições devida à interaçâo na hamiltoniana total (1.21), temos 

finalmente: 

e a equação de evolução fica da forma: 

fL~Bl.(r) 

-:ij-GyN,1(,·)- ~~ ) ( 
Se considerarmos a matéria roHI de11sidade constante (.!V~ 1 (r) 

(!.27) 

(!.28) 

N) c o campo 



Capítulo f. Propriedade~ Jo<; Neutrinos lfi 
--~~==~----------------~ 

magnético transversal uniforme (B J. (r) 

usando as matrizes de Pauli, 

8), a.s t>qnaçÕeH (T.28) podem Het· escritas 

e ser integradas facilmente obtendo a seguinte solução: 

= -i(Ll.l-",.,+~>vSo-I)r ( Vr,(O) ) 
t vn(O) 

[cos flr - ~(~V 1T3 + fl~But) sinfh-] 

onde 

Escrevendo explicitamente a equação (1.30) leTTlOH oH estados do neutrino: 

(!.29) 

(!.30) 

(!.3!) 

(1.32) 

lvr_.(r) > ( cos ílr- ~~V sin !1r) lvL(O) > - (~P.vB sin ílr) lvR(O) > 

- (~t-t~B sin !1r) lvL(O) > + ( COb flt + ~~ F sin nr) lvn(O) > 

Se um neutrino é produzido no centro do Sol (r = O) como neuLrino de mão-direita ou 

mão-esquerda, este muda de quilaridade em Hna viagem através do campo magnético, 

e os estados subscqüentcs serão uma misl.11ra dos P~tados iniciais do neutrino. 

A probabilidade de converHiío d~; v L a vR num ponto r é dado pela expressão: 

(!.33) 

onde 

tanA ~~ 
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A condição A > 1 para que exista convcr~ôe~ I! L --+ v R, l{~Va a um limite. RHperior 

para a diferença dos quadrados das massas: 

Medidas de laboratório dão valores limites para o momento magnético do neutrino: 

p~ < J0- 10 /LlJ (onde JLlJ = 2,;,J [16]. Se usarmos lO Me V como a. energia mé1lia dos 

neutrinos solare~, ./1;' < l022 cm-3 [26] e campos magnéticos 8 de or1lem de 103 a 104 

Gauss [16], obtemos, 

A diferença de massa quadrática deve ser muito pequena de maneira tal que se produza 

conversões de neutrinos de mão-esquerda a neutrinos de mão-direita. 

Dentro do Sol os neutrinos podem interagir com o campo magnético solar, no 

entanto, tamhém exist.e. int.e.raçãn com a mal.éria e aH HlJas oHcila.çõe.s ~iio amplificadas 

ou suprimidas 1le.pe.nde.ndo da de.nHidade. de. matéria 110 me.io solar. Da nwsma forma, 

campos magnéticos variáveis podem afetar a probabilidade das oscilaç<'>es vL --+ vR. 

Nos capítulos posteriores consideraremos os efeitos da inclusão da interação com a 

matéria com densidade variável junto com um campo magnético não-uniforme. 
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Experimentos de Neutrinos Solares 

Existem fortes argumentos para se supor que os neutrinos solare~ são produzidos a 

partir da cadeia próton-próton. Os neutrinos gerados ne~lia cadeia possuem energias 

até 1[> Me V. 

Os quatro detecl.ores atuais de neutrinos solares integram seus dados em períodos 

da ordens de meses e uá.o fornecem informação detalhada sobre o fjlle acontece durante 

esses períodos. O det.edor de Homestake obtem dados a cada 260 dias, Kamiokande a 

cada 70 dias e GALLEX e SAGE a cada 25 dias aproximadanwut.e. Qualquer variação 

de fluxo dentro desses períodos não é possível de ser 1lel.edada por estes experimentos. 

Os neutrinos solares siín uma fonte de informação do que acontece na parte interna 

do Sol. Os novoH detectores de tempo real permitirão medir da forma mai.~ precisa 

(vários eventos por dia) o fluxo dos neutrinos solares proveendo valiosa iHronna.çâo 

das caracterísiicn.H dos neutrinos e do interior do Sol. Futuros experimentos, como 

Supcrkamiokande e ST\0, detectarão elétrons espalhados na direçâo que liga a Terra 

e o Sol, e a forma do espectro de energia dos elétrons de recuo refl~tirá o espectro do 

neutrino solar. Também serão ca.pnzeH de medir eletrônicamente eventos individuais 

obtendo uma alta resoh1ção no tempo. Isto permitirá observar a dependência temporal 

no fluxo doH neutrinos detectados. 

18 
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II.l Espectro de Neutrinos Solares 

A série de reaç.ões nucleares (Tabela !Ll) postulada1-1 pelo Modelo Solar Padrão [7] como 

o mecanismo de produção de energia primária no SoL inclui um número de interaçõe~ 

fracas (capLura. de elétrons c decaimentos beta) que geram os neutrinos. Est,a série 

constitui a base para o pre~enLe modelo solar, o qual, descreve quantitativamente 

lodos os aspectos do Sol: raio, luminosidade, temperatura., distribuição de densidade, 

et.c. 

Reações 
p + p -+ 2 H+ e+ + 11, 

p+c+p-+ ~Il+lle 
2H+p-+ 2Jfc+i 
1H~'-+ 3He-+ 4Jic+p+p 
3 T-lt.+p-+ 1 Hc.+c++lle 
3 He+ 1 He-+ 7 Be+1 
7Be+e--+ 7 Li+11. 
7 Li+p-+ 4 Ilc.+He 
7 Rt:+p-+ 8 8+1 
8 B -+ 8 H• +e+ + llc 

8B•-+ 1Hf + 4]Je 

Noffie da R.eaçâo 

PP 
P'P 

hfp 

"B 

Energia do 11 em.11~ 

< 0.12 
1.44 

< 18.77 

0.861 

< 14.06 

Tabela 11.1: lka,;Ues na. ;a.rlcia pp [26]. 

Existem ao menos 11 cálculos recentemente publicados [5, 6, 33-41] para o Modelo 

Solar Padrão. Em todos estes trabalhos, a física incluída é a. meHma, exceto para o 

modelo com difusão de hélio, que P levado em conta só na referência [G]. A leve diferença 

noB n~sultados é causada pelos distintos parâmetros envolvidos, mais notavelmente pela 

opacidade do Sol. A dei en;iio dos neutrinos solares de baix;;. energia provindo da rea.ção 

pp confirma os princípio~ básicos do ;....1odclo Sola.r P il.(lrão segundo o qual, o comb1Jstivel 

básico do Sol é a reação p + p-+ 2 H+ c++ 11~. 'Jo entanto, a taxa medida nos quatro 

experimenLos atuais é menor que aqnela predita pelo modelo. 
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Figura 11.1: Espectro do v solar que prediz o Modelo Solar Padrão [7). O fluxo de neutrinos das 
fontes contínuas são dadas em urüdades de número por cm2 por ~egundo por 'l.feV numa unidaJe 
astronômica. As linhas de fluxo (pep e 7tlf) sãn dadas em nUmero por cm2 por segundo. As flechas 
na parte supc:rior da figura indicam os limin.rcs de energia dos detectare.~ atnais. 

Somente neutrinoH de mão-esquerda podem ~er detectados nos preserrtes experi-

mentos c os lmicoH rreutr.inos que podem ser emitidos desde o núcleo do Sol, são os 

neutrinos do elé1ron, pelo fato de que a temperatura no Sol não é Slrfir:ientemente alta 

para prorhr:.~ir múons ou taus. 

As n~açôes de produção de erwrgia solar convertem hidrogénio em hélio na parl.e 

central do Sol. A cadeia próton-próton, produ:-. neutrinos de muita baixa. energia e 

representa .S6% elos neutrinos produzidos no Sol. 
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Os neutrinos pep, embora mais energéticos, representam menos do 1% do total de 

neutrinos solares. 

Outra cadeia, chamada hcp, produz neutrinos solares que atingem maior energia 

mas o seu fluxo é bastante inferior àqueles provenientes de outras reaçÕe<~, ela contribui 

com apenas 10- 7 do fluxo total de neutrinos solare~. Os m~utrinos do 7Re representam 

quase o 14% deste total. Os neutrinos de energias mais altas surgem da conversão 

de 7Be a. 88 no ciclo de Boro, a qual somente representa 1.5 X 10-1 vezes o fluxo de 

ne111.rinos solares que chegam até a Terra. 

Existe também o chamado ciclo CNO, cuja contribuição é só cerca do 1.5% do 

fluxo total de neutrinos. Neste caso esta porcentagem é obt.ida leva.ndo-se em cont.a a 

temperatura do núcleo do Sol, pois, esLe ciclo~ fortemente dependente da temperatura 

do meio [9]. 

As previsôes do nuxo de neutrinos solares são gerados a partir de uma complicada 

~imulaçâo numérica do Sol no Modelo Solar Padrão [7]. O modelo prediz também o 

espectro de energia dos neutrinos solares (Fig. II.l) além do fluxo. 

O espectro do neutrino solar é independente dos detalhes do modelo padrão. Est,e 

é determinado somente pelas reações nucleares que produzem aos neutrinos. 

II.2 Experimentos Atuais 

Apesar de SlJa baixa in(.eração, o~ neutrinos solares podem ser detectados na Terra 

mediante gra.ndes det.ed.ore~. Utilizam-se dois processos para se observar o fluxo de 

neuLriuo~: a absorção de neutrino e o espalhamento ucutrino-clétron. Os experimentos 

de absorção usam a reação: 
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onde Zé a earga do núcleo e A é o JnÍmero de massa. Observe, porém que somente neu­

trinos do elét.ron podem ser detectados desta maneira. O experimento de Homcstake 

está baseado na reação deste tipo: 

v,+ 37 CI-4 37 Ar+~-

Homestake u~a um grande tanque rpw contém aproximadamente 615 toneladas de per­

cloroetilcno, C2Ck como material de1ector. Os neutrinos são capturados pelo isótopo 

alvo, 37C/, produziu do um isótopo radioativo 31Ar. Neutrinos do elétron com ener­

gia suficientemente alta, maiores de 0.8 Me V que chegam principalmente das reações 

envolvendo o 7Be e o 8B, podem iniciar esta reaçào e 8Cr, portanto, deted.ados em 

Homestake. 

Os experimento~ de GALLEX e SAGE usam a conversãn de Gálio em Germânio: 

ve + 11 Ca _... e-+ 71 Ge. Esta reaçâo 1em um limiar mais baixo (0.233 Me V), isso 

significa que esteH experimentos sâo mais sensíveis aos neutTinos que chegam da cadeia 

primária próto11-próton. Em todos e~1.es experimentos, o produto nuclear final é ra­

dioativo. Os aparelhos tomam medidas em longos períodos de tempo ·para o caso do 

experimento de llome~take é de vários meseH- e logo os átomos ril.dioativos são sep­

arados quimicamente e contados cm contadores proporcionais. A~~im, eles têm uma 

resolução de tempo de ordem de meses. 

O segundo tipo de reaçâo usado para observar neutrinos solares, é o espalhamento 

ueutrino-elétron, on: 

v+t-+IJ+e' (11.1) 

O experimento japonês em Kamiokande usa esta n~a<,:âo e tem um limiar de energia 

de 7.5 Me V. Tipicamente, o material detedor é água e são usa.doH fototubos para 

detectar a radiaçâo Cherenkov dos clétrons espalhados. A taxa uesta reação é mais 
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baixa que para a absorção do neutrino devido ao limiar de energia. 

Kamiokande tem obtido informação espect,ral dos neutrinos solare~ medindo o es-

pedro de energia dos eMtrons de recuo a partir do espalhamento Ve -e-. Mas, devido 

ao~ erros estatístinJH relativamcnte gra.ndes, as possíveiA diH~orsões do espectro ainda 

nií.o são conclusivas. 

Experimento Reação Limiar 
f-i?'~'c;c:-t---c-? Kamiokande 11,c -->!lei: 7 . .'5 MeV 

Homestakc lle + 37CI--> C+ 37 A1· 0.!361 :\1eV 
SAGE v,+ 71 Ga-+ e++ 71 Ge . 0.233 MeV 
GALLEX v,+ 71 Ga-+ é+ 71 Ge I 0.233 MeV 

Tabela 11.2: Experimentos d~ neutrinos solar atua.i• [11, 42]. 

O experimento de Homestake detecta entre ~ a ~ do fluxo espera.do; enquanto, 

Kamiokande observa um déficit Himilar. Os experimentos de SAGE e GALLEX, que 

são sensivP.ÍS a diferentes ordens de energia, obervam perto do 60% da taxa esperada. 

Do~ quatro experimentos atuais, o experimento de Kamiokande pode observar so-

mente neutrinos de mai~ alta energia da reação de ~>n, ma.~ é um experimento de 

tempo real. Isto dá informaç.ão da direção dos neutrinos incidentes, a qual permite 

a Kamiokande mostrar que os nenh"inos realmente chegam do Sol. O experimento 

radioquímico de Homestake também tem sua mai~ alta sensibilidade para os neutrinos 

de energias mais altas, não oh~tante, é sensível àH partes de baixaH energias do espec-

tro de 8B e a linha mais al1a do 1He. Os dois e.xperimentos radioquím.icos de gálio, 

SAGE e GALLEX, são Hensíveis aos neutrinos de baixa energia, pp, como també.m aos 

neutrinos de energia.~ altas [43]. 

Quando os resultados dos experimentos são comparados com as prediçôes do Mo-

delo Pa.driio Solar, observa-se que todas as taxa.s medidas estão abaixo das prediçÕeH 

teóricas. A taxa de Kamiokande indica menor supressão que a. l.axa de Homestake. 
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O experimento de Ilomesta.ke tem nm limiar de energia mais baixo (0.8 Me V), e a 

taxa observada sugere que existe maior supressão na metade do espectro (na linha do 

71Je e a parte de energia. mais baixa do espectro de 8D) que Ikl. p,1.rte de energias mais 

altas. Isto é muito difícil de se levar em conta pelos mecanismos a.~t.rofíHi<:os ou de 

física nudea.r devido ao fato de que o 8B é produzido a. part.ir de 7Be, de modo que 

qualquer supressão de 7Bc deveria estar acompanhada de uma supressão de sn. 

II.3 Futuros Experimentos 

A presente situação experimental sobre o~ neutrinos solares, ainda não é clara com 

respeito à interpretação dos dados disponíveis. Somente a futura geração de detectores 

dará talvez uma. n~HposLa definitiva sobre o problema do neutrirm solar [43-15]. 

Detectores como Supcrkamiokande e SNO proverão testes independentes dos de­

talhes 1lo Modelo Solar Padrão a partir de 199G. Em particular. estes detectores de 

tempo real serão capazes de observar variações no tempo e as distorsões espectrais das 

várias componentes do neutrino solar. 

O Sudbury Neutrino Observa.t.ory (SNO), que estará em funcionamento em 1996, 

será o primeiro experime11Lo seHbÍVel aos neutrinos do múon e t.a.11. F.s!.e ob~ervará. 

radiaçãn a partir dos elétrons produzidos nas dua.~ pos~íveis reações com o hidrogénio 

pesado: 

CC: 

CN: 

11,+ 2H --t p+p+e-

11,+211 --t p+n+11, 

(11.2) 

(1!.3) 

onde x representa um sabor dos ne1Jt.riT10H. R.eações tipo corrente carregada (CC) e 

corrente neutra proveriU) medidas em tempo real do espectro de ellt-rgia do neutrino 

8B. Espera-se ter do SNO, uma taxa de contagem muito alta, da ordem lle 10 eventos 
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por dia, via as interações (11.2) e (TT.3). 

Experimento Limiar Taxa de Octecç.ão 
de Energia (eventos/dia) 

SNO 5~-ic"V ~9 

Superkamiokande .5 YleV ~ 20 

Borexino 0.86 MeV ........ 50 
. ICARUS 6 Me V ~7 

Tabela 11.3: Futuros detectores dos neutrino~ solares [45]. 

De fato, as reações do tipo CC no SNO medirão Jiretamente o espectro de energia 

dos neutrinos do 8B que atingem a TeHa, é dizer, medirá essencialmente o valor da 

supressão do fluxo de neutrinos. As reações do tipo CN medirão din~tamente o fluxo 

original de ~B. O Modelo Padrão de física de partícula.s, previ~ que a razão entre 

medida::; de CC e CN é igual a um. Se a ra:7.ilo medida no SNO é menor do que prediz 

o \1odelo Solar Padrão, haverá um indício de conversão dos neutrinos clctrônicos a 

algum outro tipo. 

O novo detector, Superkamiokande, está baseado na experiência adquirida com 

Kamiokandc c usará 50,000 toneladas de água como detector. Se espera que Su­

pcrkamiokande lfler,:a o espectro dos neutrinos de alta eTwrgia 8B. A distribuição de 

neutrino original pode ser reproduz.ida a partir elo espectro dos elétrons de recuo, no 

espalhanamto ~'e - e. 

O detector Borexino tem como obje1ivo observar o fiuxo dos neutrinos de baixa 

ener11;ia produzidos pela captura do el~Lron num núcleo de berílio. Dorexino, r:om 

sua alta sensibilidade, permitirá medir o espectro de energia elos el~Lrons de recuo 

através de espalhamento V e- e e se constituirá. numa Oa.s mais importantes fontes de 

informação p<tra. explicar o fluxo do 7B c c do pcp. 
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Os novos detectores observarão, sem dúvida, altas taxas de eventos, da ordem 

de vários milhares de eventos por ano. lsto fará possível a procura da dependência 

temporal no fluxo do neutrino. Os resultados dos futuros detectores serão decisivos 

nos próximos anos, para a solução do Problema do Neutrino Solar. 
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Campo Magnético no Sol 

Não existe confirmação experimental da configuração e da iniensid;u]e do campo mag­

nético no interior do Sol. Podem ser realizadas, somente, observações da atividade 

magnética na superficie solar e inferir o campo no interior. As observações têm 

mostrado que a ativida.de magnPt.ic<'l. na Rupe.rfície do Sol P m11it.o complexa e <lini'i.micR. 

O fato mais relevante é o cido de 11 anos do mímero de ma.:nchas solan~~, quando 

campos magnéticos intensos emergem e esfriam a temperatura da superficie a aprox­

irnadamen1e ~ das regiões vizinhas. Durante o período ativo do ciclo de erupções do 

fluxo magnético formam-se regiões onde a intensidade atinge valores de 1500 a 3000 

Gauss. Grandes manchas solares c regiões ativas podem persistir por vários meses. 

O Modelo Solar Padrão prevê com bastante sucesso várias caraderísticas do Sol. 

~o entanto, nosso conhecimento da atividade magnética no interior solar é rnui1o 

primitiva. Só tem sido possíveis construir suposiçôes gerais sohrt- a intensidade do 

campo magnético. Acredita-se que o campo magnético na. parte cenLrill é muito mais 

intenso do que na parte extern;,. do Sol. 

Neste capítulo veremos um modelo para o campo magnético do Sol. Este é pertur­

bado devido às ondas magnctossônicas as quais aparecem naturalmente da solução de 

nossas equações. 

27 
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111.1 A Equação de Hain Lüst 

Pequenos d~slocamentos de plMma. nu Sol são 5Ufic.ientes para g~rar flutuações no 

campo ma.gn~tico solar. A movimerJI.a.ção é governada pelas eqnaçôes ideais magneto-

hidrodinâmicas (MHD) [46]: 

diJ 
(I dt -
8p 
Jt 
àp 

Jt 

-'Vp- jj X (V X R) 

-'V . (piJ) 

-1!·'Vp-;p'V·v 

ail at = Vx(VxiJ) 

(Tll.l) 

(III.2) 

(11!.3) 

(Ill.4) 

A equação (111.1) é a eqJJa.çào de movimento do plasma com velocidade média V, 

(111.2) é a equação de conservação de massa., (TII.3) é a equação de erll,ropia e (111.4) 

é a equação de fluxo do campo magnético É. p é a densidade de ma~sa t.otal, p a 

pressão, J é a ra.~ãu de calor específico a pr~ssào e a volume co11~tanl.~. 

Consideremos p~qnenos deslocamentos d~ eh~mentos de plasma, {, a partir da po-

sição de equilíbrio 17o: 

(Il1.5) 

O ve!.or deslocamento [está relacionado com a velocidade ·V do plasma da seglJÍnte 

fonna: 

(l!L6) 

Expandindo as va.riávei~ p, p e Ê até a primP.ira ordem: 

P = Po+P1 

P Po +PI 
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obtemos da solução de primeira ordem das equaçÓ<'S (ITI.2), (TIT.3) e (TTI.4) reHpedi-

vamentc: 

p 

P- Po-(·'Vpu-'""(po'V·Ç 

B 

onde p0 , Po e Ê0 dependem todas da variável f'0 • 

(IIl. 7) 

(IIl.8) 

(IIl.9) 

Substituindo (ll1.7)-(III.9) na equação de movimento (TTT.l) e despre~ando os ter-

mos acima da primeira onlem em [, Lemos a equação de movimento da forma [48]: 

(IIL!O) 

ii({)~ 'Vhr'V · {+ ([. 'V)p]- bx ('V x Bo)- B0 x ('V x b) (IIL!l) 

(IIl.l2) 

é a perturbação do campo magnético. Por simplicidade eliminamos o índice ''O" nas 

variaveis p c p. 

Consideremos uma. configuração de plasma com simetria cilíndrica. Usando co-

ordenadas cilíndricas (r, e, z) com periodicidade na coordenada z c assumindo uma 

dependência temporal tipo exponencial, c'"'!, onde w é a. freqüência. eh onda, o deslo­

camento [pode ser escrito como 

[( 1", e' z' t) = L ç7n.k (r )ci(mO-kz-w!). (ITT.13) 
m.> 

Para cada componente de Fourier. as coordenadas cilíndricas podem separar-se 

nmna equação diferencial de segunda ordem para ÇT c duas relações que expre~Ham 
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(o e Ç, em termos de (r e d(;;;·l [47]. AHsim, resolvendo a equação diferencial para 

(r, obtém-se todas as componentes do deslocamento [, e l.mlas <lli componentes da 

perturbaç.ão do campo magnético. EsLa ~quação foi obtida por Hain e Lüst [49] c é da 

forma: 

onde 

f(c) 

rg(r) 

H ' m k' -, + 
' 

m 
F = -Bu& + kfloz, 

' 
G = m.Buz- kBoo· 

' 

(II!.14) 

(111.15) 

(IIL16) 

(IIT.17) 

(l!L18) 

(IIL19) 

(IIL20) 

A equação (JJI.l4) é resolvida impondo condições de nmtorno apropriadM, c:oruo ve-

remos posteriomente. 

11!.2 Ondas Magnetossônicas 

Um dos l.ipus fundamentais de ondas que propa.ga.m-se num fluido compressível, não 

c:ondutor, são as onda.~ longitudinais de som. E& tas ondas se caraderizam por prodm:ir 

regiões de compre~são e rarcfação asHociadM com o movimento da onda longitiHlinal, 

no mcw em que se propaga. 
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Ondas que propagam-se num nuido compressível coll(lutor, imerso num campo 

magnético, são de dois tipos [50]. Um deles são as ondas transversais onde a movi­

mentação do fiuido e os deslocamentos das linh-:ts do campo magnético ~ão perpen­

diculares à direção de propagar,.:áo da onda. Nest.e ca::;o as oscilações doH el~mentos de 

fluido ocorrem sem que haja compressão ou rarefação de densidade e da pressão do 

plasma. Por esta razão estas ondas são caracterizadas por \7 · [=O. Ondas desse tipo 

são chamadas de ondas de A.lfvén. 

~um fluido compressível e cor~<lutor na presença de um campo magnético podem 

ocorrer também oscilações da pressão e densidade na direçào de propa.ga<;ào de onda. 

São onda:s longitudinais que criam regiões de compressão c rarefação do fluido, sendo 

porLanto caracterizad<t por 'V· { f- O. Se o movimento das p<trtículas (e a propaga.çáo 

da onda.) é realizada ao longo das linhas de campo magnético não haverá perturbações 

no campo magnético porque as partículas são livres de nmvimentar-sc nesta direção. 

Assim, nesse ca~o, as ondas serão simplesmente onda.<> de ~om propagando-se ao longo 

das linhas do campo magnético. 

Entretanto, se o movimento das partículas (e a pmpagação da onda.) está na direção 

perpendicular ao campo magnético, aparece um tipo de onda. longitudinal, chamada 

onda magnctossônú:a ou onda magnefollcÚ.stica. 

Como o flt1ido é perfeitamente condutor, as linhas de força e o fluido movimentam­

se juntos e as ondas magnctossônicdl; produzem compre~sões e rarcfações niill linhas do 

campo magnético sem mudar sua direção. 

Tipos de ondas que propagam-se com mn determinado ângulo com respeito ao 

ca.n1po magnético podem também existir, tais casos são descrito~ em detalhe na re-

ferência [50]. 

Ondas magnetossônic.as aparecel!l como produto da movimentação do pl<tsma solar 
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gerando pertuhaçôes no campo ma.gn~tico do Sol, como veremos no seguinte capítulo. 

III.3 Campo Magnético Perturbado 

Para calc111ar a perturbação do campo magnético solar, consideremos o plano do 

equador do Sol coincidendo com um dos pla.noH do cilindro perpendicular ao eixo 

Z. Neste plano a trajet.ória do neutrino de~de o núcleo até a superfície do Sol é des­

crita pela coordenada radial do cilindro. :-.l"este caso podemos m;ar para a condição de 

contorno em r = 1 o dado experimental do campo magnético na superfície solar que 

tem uma magnitmle de ordem de 10-100 G (este pode também atingir ordens a{:ima 

de 103 G na::; manchas solares). Em 1" = O a condição de contorno é dada pelo compor­

tamento esperado de (r: e,.(r ...... O)= rlmi-I, obtido da condição de regularidade que 

urna função cualquer deve satisfazer quando escrita em coordenadas cilíndricas, isto é, 

ser invariante com rela<,;ão a f) em r= O. Neste caso: ~lc=O =O [.'íl]. 

Temos que escolher um perfil de equilíbrio para o campo magnético. Não existem 

dados observaciona.iH do campo magnético dentro do Sol. Experimentalmente é llllJito 

difícil investigar o campo magnético dentro do Sol pois (J material solar é opaco. É de 

se esperar que o núcleo, devido à. alta permeabilidade magnética, não seja. afeiado por 

mudanças no campo magnético na zona. convediva (R::::>: 0.7R:v). Aliás, acredita-se 

que o campo magnético 1;eja muito maior em magnitude no nlÍdeo do que na zona 

convectiva. Ambo~ campos 5ào espacialmente decrescente~. O modelo que incorpora 

estas característica~, é dado por [52]: 

Ü$1·$0.1 

O.l<r$0.7 

0.7 < .,. < 1 . 

(lll.21) 

onde a1 = -0.978 X 108 G, al = 3.2 X 106 G, a 3 = 5 X 106 G, e a1 = 2.44 X 105 G. 1· e a 
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distânci<~ radial desde o centro do Sol Hormalizada pelo raio do Sol, R-,, o= 6.96 x 105 Km. 

A forma. quadrática. perto do centro, é considerada para que não i1<~.ja divergência nas 

cquaçôes (III.1.5-III.20) provenie11tes da derivada de jj com relação a r em r o= O. 

Resolvendo numericamente a equação de Ilain-Liist. ( III.l1) obtemos a componente 

(r do veto r de deslonunento (Fig. 1 ). Este está a.H~ocia.do aos outros componente~ de (. 

O valor de 1[1 deve satisfazer a comlição 1{12 <t: 1{1 para qc1e as equações de movimento 

(III. lO) sejam válidas. Isto se consegue normalizando o dP.slocamento de modo que 

1{1 <t: l. Os valores de m "" 2 e k "" l0- 7 , são considerados para a obtenção da 

solução da equação de Ila.in-Lii~·t. O valor de 1 = l é dado pelas e;'Cperiências. No 

Sol, a. densidade de matéria varia desde grandes valores no núcleo a valores muito 

pequenos na superrície. A densidade de matéria está dada pelo Modelo Solar Padrão 

[7]: .l•lcJ(r) = 215NAe-10·-';4 'cm-3, omle NA é o número de Avogadro. A densidade de 

massa p e a pressão, são considera.dos proporcionais a NcJ(r). 

Os resu11a.dos indicam que cloiH possíveis tipos de flutuações do campo magnético 

podem existir no Sol. A primeira siío as flutuações rápidas com períodos menores que 

um segn11do. Flutuações desse t.ipo nào produzem efeiloH significativos na propagação 

do neutrino solar, porque nesses intervalos de tempo a média das muda11Ças de quilar­

idade não é relevante. ~o entanto, onl.ra classe de flutuações esl.áveis se presentam 

para freqüPncias quadradas do ordem w2 ~ 10-14 - lQ- 15 s-2 que correspondem a. 

períodos da. ordem de 100 dias. Flut.ua.çOes deste tipo, ca.raderizadas por V'· { -j. O, 

são chamadas ondas magnetossílnim.5 lentas [53]. A Fig. IIT.l mostra a. solução de 

eqmtção (III.14) para w 2 = 9 x lQ-15s-2. 

Subst.it.uindo a solução para. {na equação (111.12) obt.emoH a perturbação do campo 

magnético que é adicionada ao <:a.mpo no equilíbrio. AsRim, o componente transversal 
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Figura lll.l: Cumpon~nte radial do vetor deslocamento { oLLido da soluçií.o de Hain-Lüst (w~ = 
9 x lo-lss-2). 

do campo magnético R.t(r), na equação (1.28), será então dmla por 

' )' ' ll1.=(Boz+l1, +b~. 

AH ondas magnetossônicas comprimem o campo magnético c o plasma Holar, e o campo 

magnético perturbado t.em componentes paralelas c perpendir.ulares a Bo(:r). Na Fig. 

lll.2 se mostra o perfil de equilíbrio e a perturbação em dois Hemiperfodos diferentes 

do campo magnétir:o rm Sul. 
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Figura 111.2: Campo magnetico perturbado no Sol. Se mostra o perfil de equilibrio e o campo 
perturbado para dois instantes de tempo t = ~, 3J, omle T =114 dias. 



Capítulo IV 

Efeitos das Ondas Magnetossônicas 

A solução da equação de evolução é calculada numericamente usando os valores obtidos 

do campo magnético pcrturba.rlo. O momento magnhico do neutrino usado P I'~ = 

3 x 10-12 /LH e a diferença qu<~drática de massas é .6.m = r.> x 10-8 cV2
. A denRidade de 

matéria NeJ(r) é tornada do Modelo Solar Padrão: 

onde ;.'liA é o número de A voga.dro. 

Pcrturba.çt~s no campo magnético solar sao produzidoH t:omo conseqüência d~ 

onda~ maguetossônicas com períodos da ordem de 100 dias. Isto gera. nutuações 

periódicas na mudança de quilaridadc dos neutrinos quando intera.gem com o campo 

magnético solar [54]. 

IV.l Probabilidade de Sobrevivência dos Neutri­
nos 

Calculamos a prohabilidade de sobrevivêm:ia P(E, I) dos neu1ri11os de mão-esquerda 

vr,, no instaTJt.e em que eles abandonam a superfície solar, paTa um período de 114 

dias. De raLo, períodos dessa ordem são atribuidos às ondas magnetossônicas. Fora 

36 
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do Sol o campo magnético é considerado insignificante, nesta. regiãuu~ neutrinos não 

interagem e a probabilidade não muda. As Figs. IV.l-IV.2 moHLrwn a probabilidade 

de sobrevivência, 

a qual é calculada numcricamen1e a partir das cquaç6e~ (1.28). 

Levamos cm cont.a a dependência temporal do campo magnétic.o e o~ intervalos 

de energié~é de E E [0,0.12] !lkV c E E [0, 15] :\1eV. A fig. IV.l, é deHenhada para 

intervalos de energias características dos neJJtrinos tipo pp. A Fig. TV.2 mostra a 

probabilidade de sobrevivência dos neutrinoH v L no intervalo de energias dos neutrinos 

de 8H. 

As Figs. IV.l·lV.2 são desenhadas para diferente~ in~tantes de tempo. Este~ de· 

terminarn a supressão dos neutrinos de mão.esquerda vL quando atrave~sa a distãncia 

entn~ o centro do Sol e oH detectores na Terra .. Existe uma notável dependência da 

energia na forma dns curvas de supressão. 

Pode-se observa.r (Fig. IV .1) uma forte Hnpressão dos neutrinos v L para os instantes 

de tempo i= 3, 18, e 48 dias na. fnixa de 0.05-0.2 Me V, Heguida de um incremento 

posterior, na mesma faixa de energia, no~ instante~ de tempo t = 72 e 90 dia~. No 

entanto, os neutrinos vL a.pre~entam uma supres~ãu ~ignificativa na fajxa de 0.2- 0.42 

fvfeV nos instantes de tempo t = 7'2 c 90 rlia.s. 

Segundo a Fig. IV.2, a probabilidade de sobrevivência dos neutrh10~ v L apresenta­

se mais planas na faixa de ·1-15 Me V. Ela:> 11iio mostram flutuações bruscas como no 

caso dos ne1ürinos com energia mem>res que 2 Me V. 

No~ gráficos posteriores COTJsideramos somente os nentrinos do 8B porque os exper­

imentos de Superka.miokande e SNO serão sensíveis só a neutrinos de~ te tipo. 

Para energias acima de 1 Me V, a dependência temporal é ainda apreciável para os 
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neutrinos de ~nergias altas. 

Cada ponto é calculado para int~rvalos de tempo de :3 dias, ~estas são unidas para 

mostra.r linhas contínuas nas f1guras. 

/'\ 3dias 

0.5 ~ ---~-_.------.J---./'V"'----v' 
--~ 

o f----+- ~-+-~-+--~---i-

16dias 

~-

72 dias 

o 

90 dias 'ii(\_!\ 
o.s I I .-\ 

v ''\--~~~c---.J o 
o o. 1 0.2 0.3 0.4 

Energia (MeV) 

Figura IV.l: Dependenr.Ía com baixas energias da probabilidade de sobreviv<'nc.Ía dos neutrinos de 
mão--esquerda, em diferentes instantes de tempo. 
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3 dias 

90 dias 

''\, ~ 
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0 3 6 9 12 15 
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F.igura lV.'2: Dependénr.Ía com altas energias Ja probabilid~<k de sobrevivência do~ a~utrinos dr. 
mão-esquerda, ~m diferenr.cs instantes de tempo. 

IV.2 Espectro de Emissão 

Na Fig. IV.3 se most.ra o ~~pectro atenuado (linhas cont.Ímias) para vários instantes 

de tempo. &tes são comparados com o eHpectro dos neutrinos do "'D do :vlodelo Solar 

P<1.rhão (linhas de pontos). O valores do f.spn:lrv de produção dos neutrinos vL de 8B 
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estão dados na referência [7]. Denol amos este espectro como f( R) (em unidades de 

MeV-1
) e o espectro atenuado S'(E,!.) é calculado usando a relação: 

S(E,t) ~ f(E)P(E,I) (TV,!) 

a isto chamaremos o espf:clro de emissão dos Df~ntrinos solares quando esl.es abandonam 

a superfície wlar. 

A área compreendida entre o especlro de produção (linhas de pontos) e o eixo das 

energias, esta normalizada a um. O espectro de emissão é significativamente atenuado 

em C{'rtos instantes de tempo, e se observam pequena~ nutuaçÔes na faixa de baixas 

energias (menores que 2 :\1eV) devido às flutuações na probabilidade P(E,t). 

"-rota-se que os valores de tempo não são valort$ açumulados senão momentos ins-

t.antâneos, é dizer, para cada instante de t.empo que se indica na.~ figuras mostramos o 

espectro dos neutri11os que abandonam a. superfície solar. 

IV.3 Espectro de Detecção 

Os futuros detectores estarão baseados em experimentos de tempo reaL Superka.miokande 

considera. o ebpalhamento 1/,.- e- e a seção de choque deste, incrementa-se linea.rrnente 

com a energia, segundo o :\1odelo Solar Padrii.o [9]: 

( E)_,., 
o-(B) = 9.2 x lOMeV X lO cm (IV,2) 

para energias dos elé1rons de recuo T,.;n = 0.0 Me V. Para cnergia.s 'T.nin -:f:. O, a correção 

se dá multiplicando a equação (IV.2) por (l;,T I=ml. T,"~"" é a maxima energia 1lo~ 
mo< 

elét.rons de recuo. 
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Figura TV.J: Espectro de produção dos neutrinos do ~H (linhM de pontos) previ" to pelo :\fodelo 
Solar Padrão (SSM) e espectro dr. emissão dos nelltrinos do 8B (linhas coutinuss) cakula.do para 
~-ário• instantes de tempo. 
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r\ ossos cálculo~ levam em conta a seçã.o de choque dada na equação (TV.2), para 

obter a taxa esperada de eventos R(E,t), ~qual é dada pela relação: 

R( E, t) = ;,p~'1M(E)u(E)P(E, t) (IV.3) 

onde (Jii's,u(E) = 5.8 x 106 nn-2s-1 x f(H) é o esptr:l-ro total de produçào do nentrino 

do sE. O fluxo total do neutrino de 8B é 5.8 X lOGcm-ls-1 [7]. Chamaremos R(H,t) 

de Espectro de deler:çào. 

A dependência da energia da taxa esperada de eventos é mostrada na Fig. 1V.4 

(linhas contírmas). Estes resultado~ s-ào comparados com a. taxa esperada de eventos 

prevista pelo Modelo Solar Padrão: 

R.~'sM(J;) = 4J~~M(F)a(E) (IV.4) 

deHenhados com linhas de pontos. Portanto RssM (E) é o espectro de dei.f.r:çrlo previsto 

pelo Modelo Solar Padrào. 

Superkamiokande estará observando o espectro de detecção da forma mostrado na 

Fig. IV .4 (linhas contínuas), colocam! o em evidência a supressão dependente do tempo. 

O SNO deverá confirmar a dependência temporal do e~pectro dos neutrino~. 

A precisão dos novos experimentos permitirá determinar as energia:> com as quais os 

neutrinos atingern o~ detectores. Com esse propósito, mostramos na Fig. lV.5 a taxa 

esperada de evenl.oH dos neutrinos de sE para um período de 114 dias, para intervalos 

de energia de 1 MeV. Observam-se flutuações pronunciadas com períodos irregulares 

cmtos em torno de 10-20 dias. 

A Fig. IV.6, mostra a razii.o da taxa esperada de eventos dada por nossos rá.lculos 

e a t.axa prevista pelo Modelo Solar Padràú, levando em conta. que os detect.ores, SNO 

e Superkamioka.nde, 1erâo um limiar de energia de 5 MeV. 
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A média das variações temporais na Fig. IV.6, está em torno do 0.4, implicando 

que só 40% dos neutrinos produzidos no Sol, atingem aos detectores na terra devido 

à interações com matéria e campos rnagnéLicos ~olar. E~1a pon:entagem é compatível 

com os resultados dos experimento~ atuais. 
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Figura IV .4: Espectro de detecção previsto pelo Modelo Solar Padrão (linha• de pontos) e espectro 
de detecção do neutrino do sn calculado para vários instantes de tPmpo (linhas contínuas). 
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Figma IV.6: Razão da taxa esperada de eventos e a Laxa prevista pelo ~fodelo Solar Padrão (SS\1) 
para energias 1naiures que 5 Me: V. Os pontos 5ào calculados cm intervalos de 3 dia>< para um pcdodo 
de 114 dias. 



Conclusões 

Partindo da suposição que o momenl.o magnético do neutrino é difereTüe de zero, 

inve~tigamos a modulação t.empural do fiuxo de neutrinos produzidos no Sol como 

conseqüência da interação destas partículas com um campo magnético solar perturbado 

pela movimentação do plasn1a. de~ ta estrela. 

Como estamos intereHados somente nos neutrinoR que atravessam regiões em torno 

do plano do equador solar e chegam até os detedoreH na Terra, consideramos uma 

geometria cilíndrica para o Sol c obtivemo.~ a equação de Hain-Lüst. 

A equação de Hain-Lüst, a q1Ja\ descreve a movimentaç.'io do plasma, é resolvida 

impondo condições física.s cunsistentes com os dados ohservados no SoL Ondas mag­

netossônicas aparecem naturalmente como conseqüência direta dos deslocamentos de 

plasma solar, corn períodos da ordem de 100 dia.~, que causam flutuações significa­

tivas no campo magnético solar produzindo mudanças irregulares na helicida.de dos 

neutrinos quando estes têm um momento magnético diferente de zero. 

A tran~içâo v1• --> IJR dos mmLrinob solares foi obtida n~solveudo a equaçao de 

evolução que descreve a interaçiio dos neutrinos com a matPriae o campo ma.gnético. A 

interação com a matéria P levada em conta considerando llm decrescimento cxponencia.l 

da densidade de matéria no interior do Sol, em concordância com o Modelo Padrão 

Solar. A intf~ração com o campo magnético solar leva em conta o campo magnético 

perturb;ulo obtido a partir da solução da equação de Hflin-Lüst. 

Como conseqüência, a conversão !!L --> v 11 , provoca uma dimi1mição na taxa de 

detecção com respeito ao~ neutrinos que sã.o emitido;; 11a parte central do Sol. Os 

neutrinos de mão-direi La IJR são estéreis c escapam il de1ecção. 
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I\ossoH 1:álculos mostram variaçõe~ no tempo no fluxo de neutrinos ~olares do sH 

produzidoH pela interação com o Gmlpo magnético solar, num período da ordem de 

100 dias. Na regiãü de 5- ].j \.feV, as quais serão sensíveis os detectores de Su­

perkamiokande e SNO, ob~ervam-se distorções cspectra.i~ Tlo(.avelmente diferentes que 

na região de mais bajxa energia (menores que 5 Me V). 

Vimos também que as flutuações do 1:ampo magnético solar, que HÍÍ.o e!ltontrados 

como soluçãú da equação de IIain-Lüst que foi analisada neste trabalho, produzem 

variações em iulervalos irregulares curto~ de lO a 20 dias na taxa de detecçãodos neu­

trinos sola.res. Esta situação será confinnada quando medidas mais precisas estejam 

disponíveis vindas dos futuros detectores de tempo real. Se confirmados, não somente 

constituirão um indício para uma possível soluçiín ao Problema do Neutrino Solar, 

senão também, constituirá uma forte evidência para a. existência de omlilli magne­

tossônicas no Sol. 

Se se comprovar a variação temporal do fluxo dos neutrinos solares, da maneira 

detalha.da neste trabalho, além .-le ~e poder compreender me1\HJT as propriedades desta 

partícula fundamental da natmeia, valiosa informaçãn Herá obtida sobre as carac­

terísticas do campo magnético solar. Os resultados dos novos cxpcriment.oH d~ neu­

trino solar ~eriio, nos próximos anos, testeH decisivos para a astrofísica, solar e para o 

rviodelo Padrão das interaçõcs eletrofracas. 
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Apêndice 

A.l Notação 
Nesta tese adotamos as unidades estândar: 

ft=c=l. 

A.2 Matrizes de Pauli 
As matrizes de Pauli estão ddinidas por: 

c obedecen1 as seguintes relações de comutação c de anticomntaçào, 

onde i,j, k = 1,2,3 e (ijk é o t.e11~or de Levi-Civita. 

A.3 Matrizes de Dirac 
As matrizes 1 de Dirac são definidas da seguinte forma: 

" ( ' o ) 1 =on· 

onde II é a matriz identidade 2 X 2. 

A matriz 1" esta dada por: 

:; ·012'1 (~ I =V(/TY = 1l 
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A.4 Conjugação de carga 

Podemos defir1ir {! operador C de conjugação de carga por: 

C= hno-

O operadm de conjugação de carga satisfaz as seguintes propriedadeb·: 

St: ~'é um espinor, en1ào, 

c= -ct = -C1 = -c-l 

C_, C T 
/I'.= -1'1>. 

so 
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