UNIVERSIDADE ESTADUAL DE CAMPINAS

INSTITUTO DE FISICA GLEB WATAGHIN

CONVERSAO RESSONANTE SPIN-SABOR
DE NEUTRINOS SOLARES E

FLUTUACOES MAGNETOHIDRODINAMICAS

Jorge Humberto Colonia Bartra

Orientador: Prof. Dr. Marcelo Moraes Guzzo

Tese apresentada ao Instituto de Fisica Gleb Wataghin,
como parte dos requisitos para a obtencao do titulo de Doutor em Cliencias

Setembro, 1999



Resumo

Argumentamos que as observacoes de neutrinos solares devem ser sensiveis as flu-
tuacoes magnetohidrodinamicas no Sol, se o mecanismo de Precessao Ressonante Spin-
Sabor for a solucao para o Problema do Neutrino Solar. Nossos céalculos indicam a
existéncia de ondas magnetohidrodinamicas globais e localizadas com um periodo da
ordem de 1 a 10 dias e estudamos suas consequéncias sobre fluxo de neutrinos solares
detectado na Terra. Concluimos que perturbag¢oes magnetohidrodinamicas induzem
flutuacoes no fluxo de neutrinos solares com este periodo e levam a aparicao de efeitos
de ressonancia paramétrica para neutrinos com energias da ordem de 0.1 a 1 MeV.
Estes resultados podem ser utilizados para se testar o mecanismo de Precessao Resso-
nante Spin-Sabor.



Abstract

We argue that solar neutrino observations should be sensitive to the magnetohydro-
dynamics fluctuations in the Sun if the Resonant Spin-Flavor Precession mechanism
is a solution to the Solar Neutrino Problem. Our calculations show the existence of
global and localized magnetohydrodynamic waves with a period of the order of 1 to
10 days and we study their consequences on solar neutrino flux detected at the Earth.
We concluded that magnetohydrodynamic perturbations induce fluctuations on the
solar neutrino flux with the mentioned period and they take the appearance of effects
of parametric resonance for neutrinos which energy is of order 0.1 to 1 MeV. These
effects can be used to test the mechanism of Resonant Spin-Flavor Precession.
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INTRODUCAO

O Sol é a fonte de energia para toda a vida existente sobre a Terra. E uma fonte de
informacao da evolucao estelar como uma estrela padrao para os astronomos e também
uma intensa fonte de neutrinos para os fisicos de particulas. Os neutrinos solares sao
uma fonte de informacao do que acontece na parte interna do Sol, pois sao criados no
nucleo do Sol como resultado de processos de fusao nuclear. Os fétons criados no centro
do Sol levam 1 ~ 2 x 10° anos para atingir a superficie solar, portanto, nao podemos
estudar o nucleo do Sol através de medicoes dpticas. Por outro lado, devido a grande
permeabilidade dos neutrinos, a observacao dos neutrinos solares permite conhecer o
que acontece no centro do Sol. Os neutrinos solares passam através de matéria muito
densa e viajam distancias de 1.5 x 10® km desde o Sol até a Terra. Estas carateristicas
do neutrino solar nos dao a oportunidade de estudar propriedades ainda desconhecidas
dos neutrinos, tais como a sua massa, angulos de mistura e o momento magnético.

O neutrino foi a primeira particula proposta como solucdo a um problema de
particulas elementares: explicar o espectro continuo dos elétrons emitidos no decai-
mento beta. Eles foram detectados pela primeira vez em 1953. Até o momento,
existem trés tipos conhecidos de neutrinos, correspondentes as trés geracoes de 1éptons
carregados: o neutrino do elétron, o neutrino do mion e o neutrino do tau, que ex-
perimentam forcas fracas e forcas gravitacionais, mas nao experimentam interagoes
eletromagnéticas e interacoes fortes.

Segundo o Modelo Eletrofraco Padrao [1], os neutrinos sao particulas que interagem
muito fracamente com a matéria ordinaria. Isto faz que os neutrinos sejam particulas

dificeis de detectar, nao tém carga elétrica, tém spin % e a possibilidade de ter massa
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nula esta ainda em discussao. H4 alguma indicacao no experimento de LSND [2] de
massas dos neutrinos, mas isto deve ser ainda confirmado [3] por outros experimentos
(como KARMEN [4]). Experimentalmente conhecemos limites superiores das massas

dos neutrinos, medidos a partir de cinética de decaimentos [5]:

~ ~

my, $HeV, my,, <170 keV, m, < 18.2 MeV.

Estes limites mostram que os neutrinos sao muito mais leves do que seus respectivos
férmions carregados [5], m. = 0.5 MeV, m, = 105.6 MeV e m, = 1.7 GeV, e dos
outros membros de sua respectiva familia. No entanto, a busca da massa dos neutrinos
continua porque as consequéncias da existéncia de neutrinos massivos poderiam ser
revoluciondrias, como a indicacao de uma nova fisica além do Modelo Eletrofraco
Padrao.

O Modelo Eletrofraco Padrao [1] supde neutrinos sem massa e o momento magnético
do neutrino igual a zero, assim como também, s6 a existéncia de neutrinos de mao-
esquerda (left-handed) e antineutrinos de mao-direita (right-handed). No entanto, o
Modelo Padrao nao explica o porqué dos neutrinos nao serem massivos. As massas dos
outros léptons sao introduzidas como parametros adicionais na teoria, mas sua origem
nao ¢é explicada. Nenhum principio fisico assegura a massa nula dos neutrinos como é
o caso do féton onde a massa nula é uma consequéncia natural da invarianca de gauge
eletromagnética. Teorias além do Modelo Padrao introduzem neutrinos massivos [6]
para explicar problemas nao resolvidos como o do neutrino solar.

Resultados dos experimentos de neutrino solar [7-11], utilizando diferentes técnicas
de deteccao, mostram uma discrepancia entre o fluxo medido de neutrinos que chegam
do Sol e o fluxo que predizem os varios modelos solares [12-14]. Este é chamado de
Problema do Neutrino Solar. Porém, a comparacao dos dados dos experimentos su-

gere que, independentemente dos modelos solares, novos processos fisicos podem estar
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envolvidos [15].

Os experimentos atualmente em operacao reportam em média um déficit do fluxo
de neutrinos ao redor de 30% a 50% do valor esperado [16]. As predicoes tedricas
estao baseadas no Modelo Solar Padrao (SSM) [14] e sdo comparadas com os dados

experimentais (Tabela 0.1).

Experimento | B ot ot
Homestake 0.33 +0.03
GALLEX 0.60 £ 0.06
SAGE 0.52 £ 0.06
SuperKamiokande 0.47 +0.02

Tabela 0.1: Resultados dos experimentos atuais [17].

A origem do déficit de neutrinos solares é ainda desconhecida. Muitas solucoes
alternativas tém sido propostas para explicd-la [16,18]. Estas geralmente se dividem
em duas categorias, as que consideram modificacoes dos parametros astrofisicos do
Modelo Solar Padrao e as que invocam uma nova fisica de particulas introduzindo
novas propriedades para o neutrino na teoria eletrofraca padrao. Existem fortes argu-
mentos que levam a excluir as solu¢oes astrofisicas, devido a que qualquer modificacao
dos paramétros do modelo solar nao é compativel com os dados observados e a helio-
sismologia confirma o Modelo Solar Padrao com bastante precisao. De fato, é mais
concebivel que, na viagem Sol-Terra, algo aconteca que mude as propriedades dos
neutrinos solares.

Uma possivel solucao sao as oscilacoes de neutrinos de um estado ativo a outro
estado do neutrino que nao é detectado ou que é pouco detectado nos detectores atuais.
O mecanismo de oscilacdo, originalmente proposto por Pontecorvo [19], supoe que os
neutrinos nao tém massas degeneradas e que os auto-estados de massa sao diferentes
dos seus auto-estados de interacao fraca.

Outro tipo de solucao é o efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW) [20] na qual



14

os neutrinos do elétron, emitidos do nicleo do Sol, podem ser ressonantemente con-
vertidos em neutrinos muonicos ou neutrinos taudnicos devido a presenca de matéria
no Sol.

Entretanto, muitos autores tém sugerido outras solucoes ao problema do neutrino
solar. Uma delas considera que o momento magnético do neutrino € diferente de zero
e o problema do neutrino solar poderia ser explicado se o neutrino tivesse momento
magnético da ordem de 107'%up (up: magneton de Bohr) e se o valor tipico para o
campo magnético no Sol fosse da ordem de kG. A interacao dos neutrinos com o campo
magnético solar, que na zona convectiva aumenta em intensidade em periodos de alta
atividade, é possivel quando o momento magnético é diferente de zero. O resultado é
uma mudanca na quiralidade do neutrino (para neutrinos de Dirac) ou uma mudanca
simultanea de sabor e quiralidade (para neutrinos de Majorana ou Dirac-Majorana),
que escapam a deteccao ou sao pouco detectados nos presentes experimentos. O au-
mento na atividade solar significaria um aumento do campo magnético no Sol e uma
maior probabilidade de precessao a um neutrino que sofreu mudanca de quiralidade,
diminuindo assim a probabilidade de deteccao.

Nesta tese levamos em conta um momento magnético diferente de zero para o
neutrino. Reagoes nucleares na parte central do Sol produzem neutrinos de mao-
esquerda, os quais atravessam provavelmente um grande campo magnético antes de
abandonar o Sol. Os neutrinos interagem com este campo e podem ser convertidos
ressonantemente em neutrinos estéreis nao-eletronicos ou em antineutrinos ativos nao-
eletronicos, dependendo se sao do tipo Dirac ou Majorana, respectivamente. Este
mecanismo ¢ chamado precessdo ressonante spin-sabor.

Apesar de muitas tentativas em resolver o chamado Problema do Neutrino Solar, a
discussao ainda esta latente. Até o momento, s6 temos certeza que algo acontece com

os neutrinos no interior do Sol ou em seu caminho entre o Sol e a Terra. O mecanismo
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de oscilacao de neutrinos é um dos mais fortes candidatos para resolver este problema.

Somente altas estatisticas de medi¢oes nos experimentos atuais e os futuros detec-
tores de neutrinos solares dardao uma resposta decisiva e, talvez, indicios de uma nova
fisica que mudaria radicalmente nosso atual conhecimento sobre as propriedades dos

neutrinos.

Esta tese estd dividida em quatro capitulos. No capitulo 1 se da uma breve revisao
do panorama experimental que envolve os neutrinos solares, os experimentos que at-
ualmente estao em operacao e as carateristicas gerais de cada um deles. Mencionamos
também os experimentos de neutrinos solares que entrarao em funcionamento em um
futuro proximo.

No capitulo 2, mostramos as possiveis interpretacoes que estao atualmente em
discussao e as mais indicadas para resolver o problema do neutrino solar.

No capitulo 3, damos uma visao das equagoes magnetohidrodinamicas e as flu-
tuacoes que se derivam delas, quando ¢é aplicada no cenario solar. Neste capitulo, en-
contramos os modos normais das ondas magnéticas derivadas da solucao das equacoes
MHD.

No capitulo 4, mostramos os efeitos das ondas magnetohidrodinamicas sobre a
evolucao dos neutrinos solares. Veremos como flutuacoes da densidade de matéria e
do campo magnético solar modificam o fluxo de neutrinos solares e como estes efeitos

podem ser testados nos futuros experimentos.



Capitulo 1

Panorama experimental

Durante mais de trés decadas, experimentos de neutrinos solares tém se mantido em
operacao na busca do que seria um dos maiores desafios da fisica de altas energias
na atualidade: investigar a existéncia de massa dos neutrinos. Os experimentos que
atualmente estao em operagao se dividem em experimentos radioquimicos (Homes-
take, GALLEX, SAGE) e experimentos de tempo real (Superkamiokande). Trés dos
quatro detectores de neutrinos solares (Homestake, GALLEX e SAGE) integram seus
dados em periodos da ordens de meses e nao fornecem informacao detalhada sobre
o que acontece durante esses periodos. O detector de Homestake mostra seus dados
experimentais em intervalos de 260 dias e GALLEX e SAGE a cada 25 dias aproxi-
madamente. Qualquer variacao de fluxo dentro desses periodos nao é possivel de ser
detectada por estes experimentos. Entretanto, Superkamiokande é o unico detector
em tempo real, toma aproximadamente 13 medicoes por dia e é potencialmente capaz
de observar variacoes diarias no espectro de neutrinos solares.

Os novos detectores de tempo real [21] permitirao medir, de forma mais precisa, o
fluxo dos neutrinos solares nos provendo de valiosa informacao sobre as caracteristicas
dos neutrinos e do interior do Sol. Superkamiokande é a unica experiéncia de tempo

real dos experimentos atuais, sendo capaz de detectar elétrons espalhados na direcao

16



Capitulo 1. Panorama experimental 17

que liga a Terra e o Sol e a forma do espectro de energia dos elétrons de recuo, que
mede este experimento, reflete o espectro do neutrino solar. Também é capaz de
medir eletronicamente eventos individuais, obtendo uma alta resolucao no tempo. Isto

permite observar a dependéncia temporal no fluxo dos neutrinos detectados.

1.1 Espectro de Neutrinos Solares

Existem fortes argumentos para se supor que os neutrinos solares sao produzidos a
partir da cadeia préton-proton. Os neutrinos gerados nessa cadeia possuem energias até
15 MeV. A série de reacoes nucleares (Tabela 1.1), postuladas pelo Modelo Solar Padrao
[14] como o mecanismo de producao de energia priméria no Sol, inclui um nimero de
interacoes fracas (captura de elétrons e decaimentos beta) que geram os neutrinos. Esta
série constitui a base para o Modelo Solar Padrao, o qual descreve quantitativamente

todos os aspectos do Sol: raio, luminosidade, temperatura, distribuicao de densidade,

etc.
Reacoes Nome da Reacao | Energia do v em MeV
p+p— *H+et +r. pp < 0.42
pre +p— *H+u, pep 1.44

2H—I—p—> 2He—l—’y
*He+ *He — *He+p+p

*He+p— *He+ et + 1, hep < 18.77
SHe+ *He — 7Be—l—’y
"Be+e — "Li+ 1. "Be 0.861

7Li—l—p—> ‘He + He
7Be—l—p—> 8B—I—’y

8B 5 3B 4+ et 41, 8B < 14.06
8B - ‘He+ *He

Tabela 1.1: Reagoes na cadeia pp [22].

Existem pelo menos 11 célculos publicados [12,13,23-31] para o Modelo Solar

Padrao. Em todos estes trabalhos, a fisica é a mesma, exceto para o modelo com
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difusao de hélio, que é levado em conta s6 na referéncia [13]. A leve diferenca nos
resultados é causada pelos distintos parametros envolvidos, mais notavelmente pela
opacidade do Sol. A deteccao dos neutrinos solares de baixa energia provenientes da
reacao pp confirma os principios basicos do Modelo Solar Padrao, segundo o qual, o
combustivel bésico do Sol é a reacio p+p — 2H + et +1.. No entanto, a taxa medida

nos quatro experimentos atuais é menor que aquela predita pelo modelo.

| SuperK
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Figura 1.1: Predicio do espectro do neutrinos solares segundo o Modelo Solar Padrao [14]. O
fluxo de neutrinos das fontes continnas sao dadas em unidades de nimero por cm? por segundo por
MeV numa unidade astronomica. As linhas de fluxo (pep e “Be) sdo dadas em niimero por cm? por
segundo. As flechas na parte superior da figura indicam os limiares de energia dos detectores atuais.

Somente neutrinos de mao-esquerda podem ser detectados nos presentes experi-

mentos e os inicos neutrinos que podem ser emitidos no nucleo do Sol sao os neutrinos
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do elétron, pelo fato da temperatura no Sol nao ser suficientemente alta para produzir
muons ou taus.

As reagoes de producao de energia solar convertem hidrogénio em hélio na parte
central do Sol. A cadeia préton-proton produz neutrinos de energia muita baixa e é
responsavel por 86% dos neutrinos produzidos no Sol.

Os neutrinos pep, embora mais energéticos, representam menos do 1% do total de
neutrinos solares.

Outra cadeia, chamada hep, produz neutrinos solares que atingem maior energia,
mas o seu fluxo é bastante inferior aqueles provenientes de outras reacoes, e contribui
com apenas 10~7 do fluxo total de neutrinos solares. Os neutrinos do “Be representam
quase 14% deste total. Os neutrinos de energias mais altas surgem da conversao de "Be
a ®B no ciclo de Boro, o que somente representa 1.5 x 107* vezes o fluxo de neutrinos
solares que chegam até a Terra.

Existe também o chamado ciclo C NO, cuja contribuigao é sé cerca de 1.5% do
fluxo total de neutrinos. Neste caso, esta porcentagem é obtida levando-se em conta a
temperatura do nicleo do Sol, pois este ciclo é fortemente dependente da temperatura
do meio [16].

As previsoes do fluxo de neutrinos solares sao geradas a partir de uma complicada
simulacao numérica do Sol no Modelo Solar Padrao [14]. O modelo prediz também o
espectro de energia dos neutrinos solares (Fig. 1.1) além do fluxo. O espectro do neu-
trino solar é independente dos detalhes do Modelo Solar Padrao. Este é determinado

somente pelas reacoes nucleares que produzem os neutrinos.
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1.2 Experimentos Atuais

Apesar de sua baixa interagao, os neutrinos solares podem ser detectados na Terra
mediante grandes detectores. Utilizam-se dois processos para se observar o fluxo de
neutrinos: a absorcdo de neutrino e o espalhamento neutrino-elétron (Tabela 1.2). Os

experimentos de absorcao usam a reacao:
A A -
ve+ "2 = Z+1)+e€,

onde Z é a carga do nucleo e A é o nimero de massa. Observe, porém, que somente
neutrinos do elétron podem ser detectados desta maneira. O experimento de Homes-

take esta baseado na reacao deste tipo:
ve+ 2CL—=3TAr + ¢

Homestake usa um grande tanque que contém aproximadamente 615 toneladas de
percloroetileno, C3C'ly, como material detector. Os neutrinos sao capturados pelo
isétopo alvo, >C, produzindo um isétopo radioativo >’Ar. Neutrinos do elétron com
energia suficientemente alta, maiores de 0.8 MeV e que chegam principalmente das
reacoes envolvendo o "Be e o ®B, podem iniciar esta reacao e ser, portanto, detectados
em Homestake.

Os experimentos de GALLEX e SAGE usam a conversao de Galio em Germanio:
ve + "Ga — e + "'Ge.

Esta reacao tem um limiar mais baixo (0.233 MeV). Isso significa que estes experimen-
tos sdao mais sensiveis aos neutrinos que chegam da cadeia primaria préton-préton.
Em todos estes experimentos, o produto nuclear final é radioativo. Os atomos
radioativos sao separados quimicamente e contados em contadores proporcionais. Es-
tas medidas sao feitas em longos periodos de tempo, portanto, estas experiéncias ra-

dioquimicas tém uma resolucao de tempo da ordem de meses.
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O segundo tipo de reacao usado para observar neutrinos solares é o espalhamento

neutrino-elétron, ou:

v+e—v+eé (1.1)

O experimento de Superkamiokande usa esta reacao e tem um limiar de energia de
~ 6 MeV. Tipicamente o material detector é agua e sao usados fototubos para detectar
a radiacao Cherenkov dos elétrons espalhados. A taxa nesta reacao é mais baixa do
que para a absorcao do neutrino devido ao limiar de energia.

Superkamiokande estd baseado na experiéncia adquirida com Kamiokande e usa
50.000 toneladas de agua como detector. Superkamiokande mede o espectro dos neu-
trinos de alta energia 3B. A distribuicao de neutrino original pode ser reproduzida a
partir do espectro dos elétrons de recuo, no espalhamento v. — e. Mas existem ainda
erros estatisticos relativamente grandes e as possiveis distor¢oes do espectro para o

neutrino solar ainda nao sao conclusivas.

Experimento Reacao Limiar
Homestake v.+ 37Cl — e + 3T Ar 0.814
SAGE ve+ "Ga — et + Ge | 0.233
GALLEX Ve + Ga — et + "'(Ge 0.233
SuperKamiokande V€™ — Vo€~ 5.5 (6.5)

Tabela 1.2: Experimentos de neutrinos solares atuais [32].

1
4

Superkamiokande observa um déficit similar. Os experimentos de SAGE e GALLEX,

O experimento de Homestake detecta entre 3 a % do fluxo esperado, enquanto que
que sao sensiveis a diferentes ordens de energia, observam perto do 60% da taxa es-
perada.

Dos experimentos atuais, o experimento de Superkamiokande pode observar so-
mente neutrinos de mais alta energia da reacao de ®B, mas é um experimento de

tempo real. Isto dd informagao da dire¢ao dos neutrinos incidentes, a qual permite
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mostrar que os neutrinos realmente chegam do Sol. O experimento radioquimico de
Homestake também tem sua mais alta sensibilidade para os neutrinos de energias mais
altas. Nao obstante, é sensivel as partes de baixas energias do espectro de ®B e a linha
mais alta do "Be. Os dois experimentos radioquimicos de galio, SAGE e GALLEX, sao
sensiveis aos neutrinos de baixa energia, pp, como também aos neutrinos de energias
altas.

Quando os resultados dos experimentos sao comparados com as predicoes do Mo-
delo Solar Padrao, observa-se que todas as taxas medidas estao abaixo das predicoes
tedricas (Tabela 1.3). A taxa de Superkamiokande indica menor supressao que a taxa
de Homestake [11]. O experimento de Homestake tem um limiar de energia mais baixo
(0.8 MeV). O conjunto dos dados experimentais sugere que existe maior supressao na
metade do espectro (na linha do “Be e a parte de energia mais baixa do espectro de ®*B)
do que na parte de energias mais altas. Isto é muito dificil de se levar em conta pelos
mecanismos astrofisicos ou de fisica nuclear devido ao fato de que o ®B é produzido a
partir de “Be, de modo que qualquer supressao de "Be deveria estar acompanhada de

uma supressao de ®B.

Experimento Datat(estat.)+(sist.) Ref. Teoria [5]  Unidades
Homestake 2.56 £0.16 £ 0.15 7] 70t SNU
SAGE 67.202 130 [9] 12978 SNU
GALLEX 76.4 £6.3755 [10] 12978 SNU
Superkamiokande  2.44 4+ +0.051502 [11] 5157025  10% cm=2s7!

(1 SNU 107°° capturas por atomo alvo por segundo)

Tabela 1.3: Resultados dos experimentos atuais.

1.3 Futuros Experimentos

A presente situacao experimental sobre os neutrinos solares ainda nao é clara com

respeito a interpretacao dos dados disponiveis. Somente a futura geracao de detectores
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e fundamentalmente uma maior quantidade de dados, darao uma resposta definitiva
sobre o Problema do Neutrino Solar [32].

Detectores como SNO [33] proverao ainda testes independentes dos detalhes do
Modelo Solar Padrao. Em particular, estes detectores de tempo real serao capazes
de observar variagoes no tempo e as distorcoes espectrais das varias componentes do
neutrino solar.

O Sudbury Neutrino Observatory (SNO) sera o primeiro experimento sensivel aos
neutrinos do muon e tau. Este observard radiacao a partir dos elétrons produzidos nas

duas possiveis reacoes com o hidrogénio pesado:

cC: ve+*H — p+p+e (1.2)

CN : v +*H — p+n+u, (1.3)

onde x representa um sabor dos neutrinos. Reacoes tipo corrente carregada (CC)
e corrente neutra (CN) proverao medidas em tempo real do espectro de energia do

neutrino ®B. Espera-se ter do SNO uma taxa de contagem muito alta via as interacdes

(1.2) e (1.3).
Experimento | Limiar de Energia (MeV)
SNO 5
Borexino 0.25
ICARUS 5.9
HELLAZ 0.2

Tabela 1.4: Limiar de energia dos futuros detectores de neutrinos solares [32].

De fato, as reacoes do tipo CC no SNO medirao diretamente o espectro de energia
dos neutrinos do ®B que atingem a Terra. Isto é, medirdo essencialmente o valor da
supressao do fluxo de neutrinos. As reagoes do tipo CN medirao diretamente o fluxo

original de ®B. O Modelo Eletrofraco Padrao prevé que a razao entre medidas de CC e
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CN é igual a um. Se a razao medida no SNO for menor do que prediz o Modelo Solar
Padrao, havera um indicio de conversao dos neutrinos eletrénicos a algum outro tipo.

O detector Borexino [34] tem como objetivo observar o fluxo dos neutrinos de
baixa energia produzidos pela captura do elétron num nicleo de Berilio. Borexino,
com sua alta sensibilidade, permitira medir o espectro de energia dos elétrons de recuo
através de espalhamento v, — e e se constituira numa das mais importantes fontes de
informacéao para explicar o fluxo do "Be e do pep.

ICARUS [32] é um detector de argonio liquido. A deteccdo de neutrinos solares
estéd baseada na reacao tipo CC: v, +% Ar =40 K 4+ ¢~ e do espalhamento v, — e .
ICARUS tem um potencial para medidas muito precisas do espectro do elétron e do
fluxo de neutrinos da cadeia hep devido a sua excelente resolucao de energia e a seu
limiar de detecao de elétrons.

HELLAZ [32] é outro detector que registrard neutrinos a partir do espalhamento
v, — e . FEsta baseado em Hélio a baixa temperatura e alta pressao. A energia de
recuo dos elétrons e o angulo de espalhamento serao medidos com alta precisao e
portanto, a energia dos neutrinos sera conhecida com suficiente precisao. Este detector
esta desenhado para observar neutrinos tipo pp, mas provavelmente serao também

registrados neutrinos de Berilio.

Novos detectores observarao, sem duvida, altas taxas de eventos, da ordem de varios
milhares de eventos por ano. Os resultados dos futuros detectores, em particular do

SNO, serao decisivos nos proximos anos para a solucao do Problema do Neutrino Solar.



Capitulo 2

Possiveis Solucoes ao Problema do
Neutrino Solar

Uma possivel e mais convincente solu¢ao do Problema do Neutrino Solar é a oscilacao
de sabores de neutrinos. Isto implica em que os neutrinos tém massa e que neutri-
nos de diferentes sabores se misturam. Os neutrinos resultantes nao dao sinal nos
detectores (por exemplo, neutrinos de muon nos detectores de Galio ou detectores de
Cloro), ou interajem fracamente devido a interacées de corrente neutra (por exemplo,
neutrinos de mion ou neutrinos do tau em Superkamiokande). Oscila¢oes de neutrinos
atmosféricos [35] implicam em que neutrinos v, e v, sdo maximalmente misturados,
entretanto, neutrinos solares tipo v, oscilam com igual probabilidade entre os outros
tipos de neutrinos.

Neste capitulo discutimos trés solucoes de oscilagao ao Problema do Neutrino Solar.
De fato, existem outras solucoes que nao serao mencionadas aqui. Elas podem ser

encontradas no artigo [17] e nas referéncias citadas nele.

2.1 Oscilacoes no vacuo

No Modelo Padrao das particulas elementares os neutrinos sao considerados particulas

massivas que interagem com a matéria via interacgoes fracas. Os neutrinos que sao pro-

25
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duzidos via interacoes fracas sao chamados auto-estados de sabor: v, v,, v;. Por ex-
emplo, os neutrinos que sao gerados pela combustao de Hidrogénio dentro do Sol. Estes
auto-estados de sabor nao sao necessariamente estados que possuam massa definida
(i.e. nao podem diagonalizar a Hamiltoniana independente do tempo para a forca
fraca). Se assumirmos que pelo menos um sabor do neutrino possui massa nao nula
e que os auto-estados de sabor nao sao auto-estados de massa, entao, as oscilacoes
de sabor do neutrino podem ser induzidas. Se, por mudanca de sabor, um neutrino
eletronico se transforma em um neutrino muoénico ou tauoénico, este nao sera detectavel
pela maioria dos experimentos de neutrinos solares. O experimento de Homestake tem
dificuldade de observar *”Ar que surge da interacao v, ou v, com *’Cl devido a pe-
quena probabilidade de criacao de 3" Ar. Superkamiokande pode detectar a interacao
do v,, mas a secao de choque do espalhamento é menor por um fator de ~ 6.

Os auto-estados de sabor (v., v, e ;) sdo os auto-estados de interagao. Cada um
dos auto-estados de interacao pode ser considerado uma mistura dos auto-estados de
massa (11, 5 e 13). Para explicar as oscilagoes de sabor dos neutrinos, faremos algumas
simplificacoes. Consideremos somente dois auto-estados de neutrino. Suponhamos
que |1 > e |vy > correspondem a dois auto-estados de massa do Hamiltoniano.
Expressemos os dois auto-estados de interacdo |v. > e |v,; > (onde v, indica qualquer

sabor ou combinacao de sabores que ndo inclua ) como uma mistura dos auto-estados

de massa:
|ve> = cosb |y > +sinf |y >
|vy > = —sinf |y > +cos 0|y > (2.1)
ou,
ve \ _ cosf  sind v\ _gn 7 (2.2)

Uy —sinf cosf 9 9
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onde 6 é o angulo de mistura, e 14 e 15 sao os auto-estados de massa dos neutrinos

com massas mj e my respectivamente. A evolu¢ao temporal dos neutrinos esta dada

(o) =6 2) () w

onde F; é a energia de ;. A solucao desta equacao esta dada por

()= (0 ) () o

Portanto, o auto-estado de sabor é escrito como:

()= o (7 ) (i) e

Considera-se que a massa da cada neutrino é bem pequena comparada com F;,

pela equacao:

portanto, F; pode ser aproximado pela seguinte expressao:

2

ms
E=\/pP+m?=2E+—L (i=1,2
p—l_ml +2E (Z 7)

onde p é o momentum do neutrino e p = E. Logo a equagao (2.5) fica da seguinte

forma:
ve(t) \ cos—t + 7 cos20 smﬁt —7 sin20 sin&%- t v:(0)
ve(t) ) —1 sin26 s1nA4—E2t cos—t —1 Cos2(9 sin2 2t v2(0)
Onde Am? = |mj — mj|. Se um neutrino é produzido em ¢ = 0, a probabilidade

de detectar este neutrino no estado de sabor depois de um tempo t ou distancia L

(assumindo ¢ = L em unidades naturais) é escrita como:

L
P(v. = v.) =1 —sin*20 sin27z— (2.6)

v
onde L é o comprimento da propagacao do neutrino e L, é o comprimento de oscilacao

do neutrino no vacuo, definido por

47 K FE eV?

=248 (o) (5 )l (2.7)

L, =
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Figura 2.1: Regides permitidas para os parametros Am? e sin?20 para resolver o Problema do
Neutrino Solar usando oscilagdes no vacuo [36].

Oscilacoes de neutrinos no vacuo podem gerar solugoes ao problema do neutrino
solar. No caso que Am?/FE < L, tiramos a média na probabilidade de modo que
P(ve = v.) = 1 — 3sin”20. No caso de mistura total (sin®20 = 1), a probabilidade
é 0.5 e deveria ser uniforme em todos os experimentos. No entanto, os resultados de
Homestake e Superkamiokande indicam que este valor é menor que 0.5 e a probabilidade
obtida por todos os experimentos nao é constante. Porém, os parametros de oscilacao
no vacuo podem ser uma medida fina para os resultados do déficit dos neutrinos solares.
O intervalo de parametros calculados fitando os dados experimentais sao mostrados

na Tabela 2.1, o que implica que o comprimento de oscilacao é da ordem da distancia
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entre o Sol e a Terra. As regides permitidas para os parametros Am? e sin’20 para
resolver o Problema do Neutrino Solar usando oscilagdes no vacuo sao mostradas na
Fig. 2.1.

Esta solucao de medida fina é chamada de oscilacoes just-so, e um efeito poderia
ser visto na variacao do fluxo de neutrinos solares quando varia a distancia Sol-Terra
nas diferentes estacoes do ano. Superkamiokande é um experimento de medida em
tempo real, portanto, a possivel regiao de oscilacoes just-so pode ser verificada pela
variacao sazonal no fluxo de neutrinos solares.

Varios outros experimentos, os quais usam aceleradores e reatores como fonte de
neutrinos, buscam o fenémeno de oscilacao no vacuo. No entanto, estes experimentos

ainda nao obtiveram resultados positivos.

2.2 Oscilacoes na Matéria

Quando os neutrinos se propagam na matéria, estes geralmente sentem a energia po-
tencial causada pela interacao. Somente os neutrinos do elétron sentem um potencial
adicional pela interacdo com a corrente carregada dos elétrons na matéria (figura 2.2).
Este efeito, conhecido como o efeito MSW, foi proposto por Mikheyev e Smirnov
baseado na teoria desenvolvida por Wolfenstein.

As correntes carregadas (Fig. 2.2) atuam predominantemente sobre os estados do

neutrino v;. Assim [37,38],

V=V, =V2GrN, (2.8)

e a interagao carregada fraca dos neutrinos vp pode ser desprezada V,, ~ 0. Gy ¢é
a constante de acoplamento de Fermi (G ~ 1.2 x 107> GeV™?) que caracteriza a
intensidade da interacao fraca e N,y é a densidade efetiva de matéria (elétrons) no

meio.
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b)
Figura 2.2: Diagramas de interagio v + ¢~ — e~ + 1. a) Via corrente neutra. b) Via corrente

carregada.

Na matéria, a evolucao temporal dos auto-estados de sabor dos neutrinos, é escrita

() =00 ) (o) e

Omitindo as fases comuns, a Eq.(2.9) se reduz a:

() = (140 210

onde H,,.; ¢ a hamiltoniana de interacao com a matéria,

COImo:

Am?2 \4 Am?2 -
T — S5 2C082(9 + 5 G sin26 (2.11)
% sin20 % cos28 — %

A matriz de mistura na matéria, a qual é analoga ao caso de oscilagoes no véacuo,

ZEA cosf,, —sinb,, Ve
( vy ) - ( sinf,, cosf,, ) ( Uy ) (2.12)

onde v (1 = 1,2) é o auto-estado de massa efetivo e 6, é o angulo de mistura na

pode ser escrita como:

matéria definido como:
. Am2
SIHQQ. SE

COSZ@.AZ}%2 -V

tan20,, = (2.13)

O angulo de mistura na matéria é maximo quando 6,, = 7 /4, isto é, quando

Am?cos20 = 22G N E (2.14)
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Esta condicao é a chamada condi¢do de ressonancia. A densidade do elétron na

qual a condi¢ao de ressonancia é satisfeita é escrita como:

Am?cos26

Nepyes = ——— 2.15

10
107
10°
m;‘
210"
g
<
107
Bahcall-Pinsonneault SSM
with He and metal diffusion
10" | [ Combined 95% C.L. £
SAGE & GALLEX ]
—— Kamiokande & Super—K
—-— Homestake
10~° 107 10~

sin’20

Figura 2.3: Regides permitidas para os parametros Am? e sin?26 para resolver o Problema do
Neutrino Solar usando oscilagdes na matéria [36].

No caso dos neutrinos solares, a densidade eletrénica varia como uma func¢ao da
distancia radial ao centro do Sol. Esta é maior no centro onde acontecem as fusoes
nucleares e decresce quando a distancia radial aumenta. Portanto, um neutrino com
energia maior que uma energia critica (F..;;) sempre passa através de uma posicao

onde a condicao de ressonancia é satisfeita.
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Se a variacao da densidade do elétron é relativamente pequena, propagacao adiabatica
é encontrada. Ou seja, uma solucao é obtida simplesmente considerando a hipdtese
de densidade solar constante. Os neutrinos sao produzidos na regiao central do Sol e
viajam para a superficie solar e eles sempre passam pela regiao da ressonancia se a
energia (F) excede um valor critico (E..;:) dado por:

Am?

E..;t = 6.6 cos26 (710_4 NE
e

)MeV. (2.16)

O efeito MSW foi estudado por varios autores combinando todos os dados disponiveis
dos experimentos de neutrinos solares [36]. A figura 2.3 mostra as regides permitidas
sobre o plano (sin®20,Am?). A regiao entre Am? ~ 107°eV? e sin*20 ~ 0.6 é chamada
de solucao large-angle onde os neutrinos de todo o espectro de energia podem ser
convertidos. A regido entre Am? ~ 107%eV? e sin*20 ~ 0.01 é chamada de solugao
nao-adiabdtica onde os neutrinos de mais baixa energia sao majoritariamente conver-

tidos (a0 menos todos os neutrinos de "Be e 40% dos neutrinos de SB).

2.3 Precessao Ressonante Spin-Sabor

Se considerarmos o momento magnético do neutrino diferente de zero, neutrinos so-
lares ativos sdo convertidos trocando seu spin e/ou sabor em neutrinos estéreis nao-
eletronicos (no caso de particulas de Dirac) ou em anti-neutrinos ativos nao-eletronicos
(no caso de particulas de Majorana). Nos dois casos, as particulas resultantes inter-
agem com detectores de neutrinos solares menos que os neutrinos ativos originais de
tal forma que este fenomeno induz diminuicao no fluxo de neutrinos solares detectados.

Nas teorias além do Modelo Padrao das particulas elementares, o neutrino pode

adquirir um momento magnético proporcional a sua massa [39]:

LA 3% 1071 (m)
a 8 HE\1ev )
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onde up é o magneton de Bohr, e m, é a massa do neutrino. A magnitude deste mo-
mento magnético é muito pequena para ser de interesse ao Problema do Neutrino Solar
quando a massa do neutrino do elétron for menor que 1 MeV. Nova fisica envolvida da
um momento magnético da ordem de 1071%up, que é aproximadamente a escala que
se precisa para que se leve em conta o problema do neutrino solar [40]. Estes modelos
podem dar momentos magnéticos diagonais que permitem a conversao de neutrinos
de mao-esquerda (L) a neutrinos de mao-direita (R) do mesmo sabor (para neutrinos
de Dirac), e, também, momentos magnéticos (de transicdo) nao diagonais, os quais
permitem conversoes de neutrinos de mao-esquerda a anti-neutrinos de mao-direita de

outro sabor (para neutrinos de Majorana).

Ve, DxR (x=p,7)
a) b)

Ve,

Figura 2.4: Diagrama de interagdo do v, com o campo magnético, (a) para neutrinos de Dirac e
(b) para neutrinos de Majorana.

A existéncia de um momento magnético significa um acoplamento de neutrinos com
o féton (Fig. 2.4). Entao a contribuigao na hamiltoniana de interagao vem a partir das
interacoes dos neutrinos com o campo magnético. Este potencial de interacao é dado
por:

VB = MUBJ_

onde p, é o momento magnético do neutrino e B, é a componente transversal do
campo magnético. A componente longitudinal do campo magnético nao contribui

significativamente na hamiltoniana de interacao, visto que é muito pequena, sendo da
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ordem de %. Os efeitos dos campos magnéticos longitudinais sobre a propagagao do
neutrino nao se discutem nesta tese, eles sao considerados na referéncia [41].
Como o momento magnético acopla as componentes de mao-esquerda (L) e mao-

direita (R), a sua contribuicao aparece como uma matriz nao diagonal:

_ 0 VB _ 0 /’LUBJ_
Hmag - ( VB 0 ) - (MVBJ_ 0 ) (217)

Somando as contribuicoes devidas a interacao com a matéria e considerando o angulo
de mistura no vacuo igual a zero ou suficientemente pequena para ser desprezada,

temos:

V2 _ Am?
H = Hoar + Hpag = ( 2 GFNef(r) 1E MVBL(T) ) (2.18)

1y B1(r) — 2GRN (r) + A

e a equacao de evolucao para neutrinos que viajam através da matéria e campos
magnéticos, fica da forma:

e )= (™ el ene ) (200

onde v, € vy, (¥ = u,7) sdo neutrinos ativos do elétron e anti-neutrinos ativos de
muon/tau, respectivamente. Esta equacao ¢ a base de nosso estudo nesta tese, quando
consideramos perturbacoes na matéria e campo magnético solar, como veremos no
Capitulo 4.

Podemos diagonalizar a hamiltoniana para encontrar os auto-estados de massa:

v\ cosf  sind Ve,
( 9 ) - ( —sinf cosf ) ( Vir ) (2.20)

onde o angulo de mistura # esta definido por:

2/,LBJ_

tan20 = .
V2GpNy — 82

(2.21)
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Assim os auto-estados do neutrino na matéria e campos magnéticos sao uma com-
binacao linear dos neutrinos de diferente sabor e quiralidade. A condi¢ao de ressonancia

para o mecanismo de precessao spin-sabor é:

Am?
2Gp Ny = ——. 2.22
V2G5 J; 5T (2.22)

A condicdo de ressonancia Eq. (2.22) é bastante similar a condi¢ao Eq. (2.14) do efeito
MSW. A principal diferenca esta no termo N.; o qual inclui interagoes de corrente
neutra dos neutrinos com a matéria. Isto estda ausente na Eq (2.14) mas aparece
na Eq. (2.22) devido que o mecanismo de precessao spin-sabor é sensivel a correntes
neutras.

No caso da ressonancia a precessao depende fortemente da energia do neutrino
e provoca distintas supressoes para cada porcao do espectro de energia de neutrinos
solares. O panorama experimental atual indica que todos os experimentos detectam
menos que o fluxo de neutrinos solares previstos pelo Modelo Solar Padrao e distintas
supressoes no fluxo sao observadas em cada experimento, sugerindo que o mecanismo
para conciliar as predicoes tedricas e as observacoes tém que diferenciar as diferentes
partes do espectro de neutrinos solares. Portanto, o mecanismo de Precessao Resso-

nante Spin-Sabor da uma satisfatéria descricao deste panorama experimental.

Oscilacoes de neutrinos sao candidatos para resolver problema do neutrino solar.
S6 resta esperar altas estatisticas dos experimentos para confirmar estes mecanismos
de oscilacao. A seguinte tabela (Tabela 2.1) resume os parametros que resolveriam o
Problema do Neutrino Solar via o mecanismo de oscilacoes no vacuo, na matéria e o

mecanismo de precessao ressonante spin-sabor.
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Tipos de Solugoes Parametros de Oscilagao
dos Neutrinos Solares
Vécuo Am? ~ (6.10711 — 1.10710) eV?
sin?20 > 0.5
MSW Am? ~ (8.107% — 3.1071) eV?
sin?20 > 0.5

Am? ~ (4107 — 1.107%) eV?
sin?20 > 1072 — 1072

RSFP Am? ~ 1078 eV?
sin260 ~ 0
(i, B ~ 1071 415.10 kG

Tabela 2.1: Resumo dos parametros de oscilacio que fitam os dados experimentais e resolveriam o
Problema do Neutrino Solar [17,42,43].
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Magnetohidrodinamica no Sol

Para estudar a evolucao dos neutrinos solares (Eq.2.19), precisamos conhecer as con-
figuracoes da densidade de matéria e do campo magnético solar.

Nao existe confirmacao experimental da configuracao e da intensidade do campo
magnético no interior do Sol. Podem ser realizadas somente observagoes da ativi-
dade magnética na superficie solar e inferir o campo no interior. As observacoes tém
mostrado que a atividade magnética na superficie do Sol é muito complexa e dinamica.
O fato mais relevante é o ciclo de 11 anos do numero de manchas solares, quando
campos magnéticos intensos emergem e esfriam a temperatura da superficie a aproxi-
madamente % das regides vizinhas. Durante o periodo ativo do ciclo de erupgoes do
fluxo magnético, formam-se regides onde a intensidade atinge valores de 1500 a 3000
Gauss. Grandes manchas solares e regioes ativas podem persistir por varios meses.

O Modelo Solar Padrao prevé com bastante sucesso varias caracteristicas do Sol.
Este modelo da uma boa aproximacao da configuracao de equilibrio da densidade de
matéria dentro do Sol. No entanto, nosso conhecimento da atividade magnética no
interior solar é muito primitiva. S6 tém sido possivel construir suposi¢oes gerais sobre
a intensidade do campo magnético. Acredita-se que o campo magnético na parte

central € muito mais intenso do que na parte externa do Sol.

37
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Neste capitulo estudamos as equacoes magnetohidrodinamicas no interior do Sol,
que descrevem flutuacoes do campo magnético e da densidade de matéria que afetam

a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos solares.

3.1 Perfis de Equilibrio

Experimentalmente é muito dificil investigar o campo magnético dentro do Sol, pois
o material solar é opaco. E de se esperar que o nucleo, devido a alta permeabilidade
magnética, nao seja afetado por mudancas no campo magnético na zona convectiva
(R > 0.7Rg). Alids, acredita-se que o campo magnético seja muito maior em mag-
nitude no nicleo do que na zona convectiva. Ambos os campos sao espacialmente
decrescentes. Um modelo que incorpora estas caracteristicas, sugerido por Akhmedov

e Bychuck [44], descreve o campo magnético no interior do Sol como:

02 \?
Bo(r) = ay (7’—|—0.2) G para 0 <7 < repee (3.1)
BO(T.) para r > T.COTL’UBC b

onde B¢ é o campo magnético na zona convectiva dado pelos seguintes perfis:

—0.7\"
BL(r) = as [1 — (r 03 ) ] G para 7 > repeec (3.2)
ou
_ -1
Béf(r) = aq [1 + exp (%)] G para 7> reneee (3.3)

onde Tepppee = 0.7 € a1 ~ 10° — 10° e ay ~ 10* de tal forma que a continuidade do
campo magnético em r = (.7 esta satisfeita e n = 2, 6 e 8. r é a distancia radial
desde o centro do Sol normalizada pelo raio do Sol, Rz = 6.96 x 10°km. Este perfil foi
usado na referéncia [45] para mostrar a consisténcia dos dados do neutrino solar com
o fenomeno de Precessao Ressonante Spin-Sabor.

A fim de ilustrar os efeitos da ressonancia paramétrica, usamos outros campos

magnéticos que tém sido usados por diferentes autores [43] para resolver o problema
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do neutrino solar através do mecanismo Precessio Ressonante Spin-Sabor:

Binicial + [ Lt mlcml](r - rconvec) para Teonvee < T < Tmax

Tmax —Tconvec

Bi!(r) = (3.4)
Bmax —I' [%](T - rmaw) para T > Tmagx
onde Binicial = 2.75 X 105 G, Bm(w =1.18 x 106 G, Bfinal =100 G, T convec — 0.65 and
Tmaz = 0.8. Chamaremos este campo de campo triangular.

Podemos mostrar efeitos de ressonancia paramétrica considerando também um

campo constante em r, dado por [46]:
By =253 kG for 0<r<1.0. (3.5)

Apesar do perfil de campo magnético mostrado na Eq.(3.4) ser grande na zona
convectiva do Sol, podemos estender a nossa analise para esta configuracao porque a
quantidade importante para a evolucao dos neutrinos nao é o campo magnético, mas
sim o produto MU|§L(T)|, que impomos ser da mesma ordem na zona convectiva para
todas as configuracoes de campo magnético escolhidas.

Assumimos que o perfil de equilibrio magnético By esta na direcao z em todos os
modelos de campo magnético citados acima.

No Sol, a densidade de matéria varia desde grandes valores no nicleo a valores

muito pequenos na superficie. A densidade de matéria efetiva é dada pelo Modelo

Solar Padrao [14,16]:
Neg(r) = Nam,(98.8¢ THOIS 4 48.8¢ TH002 ) em™?, (3.6)

onde Ny é o numero de Avogadro e m,, é a massa do préton. A densidade de massa p

e a pressao p sao considerados proporcionais a densidade de matéria efetiva [47]:

pop ~ Neg(r). (3.7)

Este perfil de equilibrio para a densidade de matéria sera considerado na equacgao

de evolugao dos neutrinos (2.19).
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3.2 Equacoes Magnetohidrodinamicas

Pequenos deslocamentos de plasma no Sol sao suficientes para gerar flutuagoes no
campo magnético [48] e na densidade de matéria do Sol. A movimentagao é governada
pelas equagoes ideais magnetohidrodinamicas (MHD) [49]:

dv

por = —Vp— B x(V x B)+pj (3.8)
dp S
50 = V(9 (3.9)
dp . .
5 = —F-Vp—pV - © (3.10)
aa_lf = Vx(¢xB) (3.11)

A equagao (3.8) é a equacao de movimento do plasma com velocidade média ¥,
(3.9) é a equacao de conservagao de massa, (3.10) é a equacao de estado e (3.11) é a
equacgao de fluxo do campo magnético B. A densidade de massa total é dada por p,
a pressao por p e v é a razao de calor especifico a pressao e a volume constante. A
gravidade ¢ ¢é incluida na Eq.(3.8).

Consideremos pequenos deslocamentos de elementos de plasma, E, a partir da po-
sicao de equilibrio 7:

—

7= 7o+ (7o, ) (3.12)

—

O vetor deslocamento ¢ estd relacionado com a velocidade ¢ do plasma da seguinte

forma:

i== (3.13)

Expandindo as variaveis p, p e B da forma:

p = pPotpr
P = Potp
B = Bo+b
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e considerando apenas termos de primeira ordem de perturbacao nas equagoes (3.9),

(3.10) e (3.11) obtemos:

p = po—V-(pd) (3.14)
p = po—E& Vpo—vpoV-E (3.15)
B = By+Vx(x By, (3.16)

onde pg, po ég dependem todos da variavel 7.
Substituindo (3.14)-(3.16) na equagao de movimento (3.8) e desprezando os termos

.
acima da primeira ordem em ¢, temos a equagao de movimento da forma [50]:

9% -

Pon = F(&) (3.17)

onde:
F(€) = V(vpV.£ 4+ ENp) — b x (V x By) — By x (V x b) — §V.(pf), (3.18)
b=V x (£ x By) (3.19)

é a perturbacao do campo magnético. Por simplicidade eliminamos o indice 70" nas
variaveis p e p. O valor de |§| deve satisfazer a condicao |§|2 < |§| para que as equacoes
de movimento (3.17) sejam vélidas. Isto se consegue normalizando o deslocamento de
modo que |£] < 1.

Consideremos uma configuracao de plasma com simetria cilindrica, de tal forma
que o plano do equador do Sol coincide com um dos planos do cilindro perpendicular
ao eixo z (Fig. 3.1). Podemos tomar valores de 0.01 a 0.1 R para a altura do cilindro
se levamos em conta que a trajetéria dos neutrinos que atingem a Terra estao entre
as latitudes 7°N e 7°S com relacdo ao plano do equador solar. Usando coordenadas

cilindricas (r, 0, z) com periodicidade na coordenada z e assumindo uma dependéncia
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—

temporal tipo exponencial, e™*!, onde w é a freqiiéncia da onda, o deslocamento ¢

pode ser escrito como

E(r0.2,1) = Y € (r)eilmokemen) (3.20)

m,k

Figura 3.1: Configuragao de plasma com simetria cilindrica
Em coordenadas cilindricas, a equacao diferencial (3.17) pode ser desacoplada em
uma equacao diferencial de segunda ordem para &, e duas relacoes que expressam &y
e £, em termos de ¢, e ﬂ%rl [51]. Assim, resolvendo a equacgao diferencial para &,,
obtém-se as componentes do deslocamento E, e as componentes da perturbacdao do

campo magnético. Esta equagao foi obtida por Hain e Liist [52] e é da forma:

d d
() &)+ h(r) (&) =0 (3.21)
onde
w+ Bl (w? —wh)(w? —wl)
flr) = — (07 —w?)(? —u3)’ (3.22)
h(r) = pw®— kB + g% (3.23)
1 w?
—59/02(“2/) — k*Bg) [QH - 7]
J 1
—o | pettelwt — KB )]
(]
2 R2 2 R2
S T N G | B (3.24)

p v+ B p
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il B2 k2 B2
v, = Hor+ By 0){1 +[1 -4 ]V (3.25)
’ 2p (vp+ By) H
= plw' = H |p*(yp + BY) — wk*BY] | (3.26)
m2 2

A equagao de Hain-Liist apresenta singularidades quando f(r) = 0, ou seja, quando
w? = w} ou w? = wi. Os valores das fungoes w%(r) e wi(r) para 0 < r < 1
definem regides de valores de w? que correspondem a autovalores impréprios. Ondas
magnéticas associadas com estas frequéncias sao chamadas de modos localizados pois
sao ondas localizadas na regiao em torno da singularidade. Os autovalores discretos
da equagao de Hain-Liist encontram-se fora das regices onde w? = w%} e w? = wi.
Estes autovalores definem os modos globais que sao associados com ondas magnéticas
ao longo de todo o raio do Sol.

Estes resultados indicam que dois tipos de flutuagées magnetohidrodinamicas com
diferentes periodos podem existir no Sol. O primeiro sao as flutuacgoes rapidas com
periodos menores que um segundo. Flutuacoes desse tipo nao produzem efeitos signi-
ficativos na propagacao do neutrino solar, porque nesses intervalos de tempo a média
das mudancas de quiralidade nao ¢é observavel. No entanto, outra classe de flutuagoes
estaveis se apresenta para frequéncias quadradas que correspondem a periodos da or-
dem de 1 — 10 dias.

Ondas que se propagam num fluido compressivel condutor, imerso num campo
magnético, podem ser de dois tipos [53]. Um deles sdo as ondas transversais onde a
movimentacao do fluido e os deslocamentos das linhas do campo magnético sao per-
pendiculares a direcao de propagacao da onda. Neste caso as oscilacoes dos elementos
de fluido ocorrem sem que haja compressao ou rarefacao de densidade e da pressao do

plasma. Por esta razao estas ondas sao caracterizadas por V - E: 0. Ondas desse tipo

sao chamadas de ondas de Alfvén.
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Num fluido compressivel e condutor, na presenca de um campo magnético, podem
ocorrer também oscilagoes da pressao e densidade na direcao de propagacao de onda.
Sao ondas longitudinais que criam regides de compressao e rarefacao do fluido, sendo,
portanto, caracterizadas por V - 57& 0. Se o movimento das particulas (e a propagacao
da onda) é realizado ao longo das linhas de campo magnético nao havera perturbacoes
no campo magnético, porque as particulas sao livres para se movimentar nesta direcao.
Assim, nesse caso, as ondas serao simplesmente ondas de som propagando-se ao longo
das linhas do campo magnético. Entretanto, se o movimento das particulas (e a
propagacao da onda) estd na direcdo perpendicular ao campo magnético, aparece um
tipo de onda longitudinal, chamada onda magnetossonica ou onda magnetoaciustica.

Como o fluido é perfeitamente condutor, as linhas de for¢a e o fluido movimentam-
se juntos e as ondas magnetossonicas produzem compressoes e rarefacoes nas linhas do
campo magnético sem mudar sua direcao.

Tipos de ondas que se propagam com um determinado angulo com respeito ao
campo magnético podem também existir. Tais casos sao descritos em detalhe na

referéncia [53].

3.3 Flutuagoes no Campo Magnético do Sol

A trajetoria do neutrino desde o niicleo até a superficie do Sol é descrita pela coor-
denada radial do cilindro. Neste caso, podemos usar, para a condicao de contorno
em r = 1, o dado experimental do campo magnético na superficie solar que tem uma
magnitude de ordem de 10 — 100 G (este pode também atingir ordens acima de 10°G
nas manchas solares). Em r = 0, a condicao de contorno é dada pelo comportamento
esperado de & &.(r — 0) = ™71 obtido da condi¢io de regularidade que uma

funcao qualquer deve satisfazer quando escrita em coordenadas cilindricas, isto é, ser
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98,
a0

invariante com relagao a § em r = 0. Neste caso [54]: r=0 =0 .

Resolvendo numericamente a equagao de Hain-Liist (3.21), obtemos a componente
¢, do vetor de deslocamento. Esta componente esta associada as outras componentes
de E Os valores de m = 2 e k ~ 1077 sdo considerados para a obtencao da solucao da
equacao de Hain-Liist (3.21), onde m pode ser arbitrario devido & periodicidade em 6
e k esta associado a altura do cilindro no plano do equador solar. O valor de v = 1.33
¢é dado pelas experiéncias.

Substituindo a solucao para gna equagao (3.19), obtemos a perturbagao do campo
magnético que € adicionada ao campo no equilibrio. Assim, a componente transversal
do campo magnético By (r), que é importante na evolu¢ao dos neutrinos (Eq.2.19),
esta dada por

B} = (Bo. +b.)* + b}

As ondas magnetossonicas comprimem o campo magnético e o plasma solar e geram
flutuacoes no perfil de equilibrio do campo magnético e da densidade de matéria. Isto
afeta diretamente a evolucao dos neutrinos segundo a Eq.(2.19). No capitulo 4 veremos

os resultados destes efeitos.

3.4 Flutuacoes da Densidade de Matéria e
Limites da Heliosismologia

Da equacao de evolucao dos neutrinos, observamos que o mecanismo de precesao spin-
sabor depende do campo magnético B(r), assim como da densidade de matéria ao
longo da trajetéria do neutrino solar. As flutuagoes destas quantidades sao descritas
pela teoria magnetohidrodinamica. A fim de completar a descricao destas quanti-
dades e incluir as flutuacoes de matéria e seus respectivos limites heliosismologicos,

consideremos as equa¢oes magnetohidrodinamicas linearizadas (Fqs.(3.14-3.16,3.19)),
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onde o espectro magnetohidrodinamico é gerado por pequenos deslocamentos ga par-
tir da configuracao de equilibrio. Particularmente estamos interessados nas flutuacoes
magnéticas e nas flutuagoes de densidade de matéria geradas pelos deslocamentos E,
dados por:

— — — —

b=V x(ExBy) e  dp=V-(pf), (3.28)

onde By é a configuracao de equilibrio do campo magnético e p é a distribuicao de
matéria solar calculada no Modelo Solar Padrao [16].

A regiao continua do espectro magnetohidrodinamico esta associada com singular-
idades da equacao de Hain Liist [51]. Isto acontece quando a freqiiéncia da flutuagao
magnetohidrodinamica é igual a:

2 kQBg 2 Yp szg
wy = ou wg =

p v+ B p

: (3.29)

onde p é a pressao e v & 1.33 é a razao dos calores especificos.

? = w’ and w? = wi definem as regides continuas no

As frequéncias quadradas w
espectro magnetohidrodinamico [51]. Ondas magnéticas e flutuacoes de densidade de
matéria com estas frequéncias sdao chamadas de modos localizados pois apresentam o
fato interessante de oscilarem ao redor da posi¢ao r; onde ocorre a singularidade [55].

Existem alguns métodos para se superar o problema da singularidade na equacao
de Hain-Lust associada aos modos localizados. Um destes métodos sugere a inclusao
de uma constante arbitrdria ia para contornar a singularidade de tal forma que w? —
w? 4+ ia [56]. Portanto, a magnitude de a, a qual é diretamente relacionada a largura
da flutuacao localizada, é um valor arbitrario o que nao pode ser eliminado em uma
solucao exata da equacao de Hain-List envolvendo o espectro continuo.

Um outro método para contornar numericamente as singularidades associadas com

o espectro continuo é introduzir uma camada de resistividade na posicao da singu-

laridade [56]. A largura desta camada esta diretamente relacionada com a largura
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Or da flutuacao magnética ou da flutuacao da densidade de matéria a qual pode ser

1/3 -1/3
§r ~ S (L) (% - ﬂ) : (3.30)
prow(rs) B p

onde o € a permeabilidade no vacuo e o n é a resistividade do Sol. Neste cenario

estimada [57]:

particular, §r tem o valor de 107! (normalizado ao raio solar).

Para analisar as consequéncias das ondas localizadas sobre as observagoes do fluxo
de neutrinos solares, temos que definir a amplitude das possiveis flutuacoes magnéticas
e de densidade de matéria. O campo magnético solar é relativamente livre para flutuar
sempre que a pressao B?/8m for suficientemente pequena comparada com a pressao
de gds p, a qual é dominante [13,14] se consideramos a distribuicao da densidade de
matéria p predita no Modelo Solar Padrao e o valor do campo magnético da ordem
daqueles citados nas referéncias [45] para resolver a anomalia do neutrino solar. De
fato, neste caso, B?/8mp varia da ordem de aproximadamente 107° nas regices centrais
do Sol até a ordem de 107* perto da superficie solar. A partir deste argumento, o
campo magnético pode ser tao grande quanto 10°kG no centro do Sol ou 10*kG na
zona convectiva. Muitos limites sobre o campo magnético na zona convectiva existem
nas referéncias [58,59] onde a discussao estda baseada nos efeitos nao-lineares os quais
eventualmente limitam o crescimento dos campos magnéticos criados pelo processo do
dinamo. Um limite superior obtido da referéncia [58] é ~ 10° kG. Portanto, flutuacoes
do campo magnético solar da mesma ordem de grandeza que dos campos magnéticos
das Eqgs.(3.1) - (3.3) podem ser encontradas no interior do Sol.

Alguma coisa diferente acontece com possiveis flutuagoes da densidade de matéria.
A maior flutuacao de densidade dp dentro do Sol é induzida pela flutuacao de temper-

atura devido a conveccao de matéria entre camadas a diferentes temperaturas. Uma
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estimativa de tal efeito se apresenta na referéncia [60] e é dado por:

dp o1  r—rgdl

— = myug(r — ro) =

T2 Ry, T

(3.31)

onde m, é a massa do nucleon, g(r) é a aceleragao da gravidade e Ry ~ 0.09 x Rg
(Rg é o raio do Sol) é um fator numérico vindo da distribui¢ao da densidade de
matéria padrao [13,14]. Sendo que v/< 672 >/T ~ 0.05 nio estd em conflito com as
observacoes da heliosismologia [12], tomamos (r — r9)/ Ry =~ 1, levando-se em conta
flutuacoes de densidade §p/p menores que 10%. De fato, numa andlise precisa das
conseqiiéncias da heliosismologia sobre as flutuacoes da densidade de matéria [61] foi
concluido que dp/p podem ser muito grandes (maiores que 10%) somente para partes
bastante internas do Sol (r < 0.04) como também para as regioes perto da superficie
(r > 0.98). Para 0.04 < r < 0.25, r ~ 0.25 e na regiao onde 0.4 < r < 0.9, dp/p é
aproximadamente 5%. Impomos estas restricoes como condicoes de contorno para as

amplitudes das flutuacoes de densidade que serao consideradas posteriormente.
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Flutuacoes no Fluxo de Neutrinos
Solares - Resultados

Considerando um momento magnético de transicao do neutrino diferente de zero, a
interacao dos neutrinos com o campo magnético gera uma precessao spin-sabor, a qual

é governada pela seguinte equacao de evolucao [62]:

” (VSL):(gamzve(r)—% 1o Bu(r)] )() 1)

Vir il BL(r)] —LGpaN(r) + 222 )\ v

onde L (R) representa a componente de mao-esquerda (mao-direita) do campo do
neutrino, Am? = |m? — m#%| é a diferenga de massas ao quadrado, £ é a energia do
neutrino, G’y é a constante de Fermi, N.(r) é o numero de distribuigao de densidade
eletronica e |§J_(T)| é a componente transversal do campo magnético. A distribuicao de

densidade de néutrons e elétrons em todos os pontos internos do Sol é dada pela relacao

N, ~ éNe, e o valor de «a ¢é definido como a = % pois a distribuicao de densidade

efetiva é dada por Ny = N.(r) — N,(r) para neutrinos de Majorana, que é o caso
em que os estados finais de mao direita (vg) sdo antineutrinos ativos nao-eletronicos.

Para neutrinos de Dirac, Ny = N.(r) — £N,(r), ou seja, a = 11, os estados finais de

129

mao direita sdo neutrinos estéreis nao-eletronicos [62]. Neste trabalho consideramos

neutrinos de Majorana. A diferenca entre neutrinos de Dirac ou Majorana leva a

10

11 » que nao implica em alteragoes importantes nas nossas

um fator multiplicativo

49
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conclusoes, as quais sao, nesta forma, validas para neutrinos de Majorana ou neutrinos
de Dirac.

A distribuicao de densidade usada na equacao de evolucao eletronica esta baseada
no Modelo Solar Padrao, que implica em que 1071 eV < (?)GFNS(T) < 10712 eV.
Para encontrar uma apreciavel conversao spin-sabor dos neutrinos, as outras quanti-
dades relevantes na Eq.(4.1), A4—7Z72 e [, |§J_(T)|, devem ser aproximadamente da mesma
ordem que (?)GFNS(T). Levando em conta os campos magnéticos das Eqs.(3.1)-(3.3)
e tomamos 1, ~ 107" up (up é o magneton de Bohr), a quantidade MU|§L(T)| varia
de aproximadamente 107'* eV nas partes centrais do Sol a 107!% eV no comeco da
zona convectiva e valores menores que 107!% eV na superficie solar. Para os cam-

pos magnéticos nas Eqs.(3.4) e (3.5), usamos u, = 2 x 107"%up, que implica em que

MU|§L(T)| seja da mesma ordem que (?)GFNS(T) na zona convectiva.

4.1 Modos Normais Localizados

4.1.1 Analise com o Campo B(r) Perturbado

Adotamos a seguinte suposicao fenomenolégica em nossos célculos: modos continuos
introduzem flutuacoes magnéticas de forma gaussiana centrados em rg, com largura
dr e amplitude dada por uma fracdo do campo magnético no equilibrio na posicao
da singularidade, de tal forma que a magnitude da componente transversal do campo
magnético, que € relevante para a conversao spin-sabor do neutrino, possa flutuar da

seguinte forma:

r—7Ts

Bl = 1Bur) + il Butrlesp |- (757 Jsntotrad. a2

Impomos que w(rs) = ws ou w(rs;) = ws. Note que a forma da perturbagao,
sendo exatamente gaussiana, nao é crucial para a conversao spin-sabor, uma vez que

os neutrinos sao sensiveis ao campo magnético médio ao redor de rg. Além disso,



Capitulo 4. Flutuacées no Fluxo de Neutrinos Solares - Resultados 51

os valores da largura e a amplitude da flutuacao nao sao tunicas quando se resolve
de forma exata a equacao de Hain-List. Portanto, nao estamos perdendo nenhuma
conseqiéncia importante da conversao spin-sabor com esta solucao aproximada.

Para os perfis de equilibrio consideradas no capitulo 3, o periodo dos modos local-

izados varia de 1 a 10 dias, como podemos ver na Fig. 4.1.

7 (dias)

8.0 i

1 (dias)

40 1

40 | 7
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0.0 f f f f

8.0 - J
exponencial

1 (dias)
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

r/R

Figura 4.1: Periodos das flutuagdes magnetohidrodinamicas para o espectro continuo para o perfil
de equilibrio da eq.(3.2) quando a) n =2, n = 6, ¢) n = 8 e d) o perfil exponencial da eq.(3.3).

A perturbacao magnética estd dada pela equacao (3.19):

— — —

b= (Bo.V)E — Bo(V.€) — (£.V)Bo. (4.3)

Os dois tultimos termos indicam que a direcao do campo magnético no equilibrio é
uma direcao privilegiada para a perturbacao magnética. Neste trabalho estamos in-

teressados na variacao da magnitude do campo magnético perpendicular a direcao da
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propagacao dos neutrinos. Quando a direcao da perturbacao coincide com a direcao do

campo no equilibrio, o efeito da perturbacao sobre a magnitude do campo magnético

=N

perpendicular é maximo. Neste caso, by = e a amplitude da perturbacao magnética

| Bol
que aparece na Eq. (4.2) é [b].
b,=0.1 b,=0.3 b,=0.5
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Figura 4.2: Probabilidade de sobrevivéncia P(vy — vr) dos neutrinos ativos apds interagir com o
campo magnético perturbado como fungao da posicdo rg (normalizado pelo raio solar) da singulari-

dade de Hain-Liist para os valores mostrados com §r e fator de amplitude by. (AAL—”EQ =5x 1071 eV.
en=2)

O tamanho do fator de amplitude by, embora nao seja muito limitado pelo equilibrio
hidrostatico solar, nao pode ser grande devido as equagoes de movimento linearizadas

|t]
| Bol

. . ~ B
< 1. O erro associado a esta aproximacao é o ~ (%)2
0
;o , ~ b| , . T
O maximo valor possivel para a razao |]|§|| esta relacionado com uma clara distin¢ao
0

(3.17), implicando que
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estatistica entre o valor maximo e o valor minimo do campo magnético perturbado, o

b
| Bol

qual é dado aproximadamente por (7z).% (em unidades de o). Para ter uma minima

distincao de 20 entre o campo magnético maximo e minimo, escolhemos um maximo

valor da perturbacao, assim: by & |J|3§(|)| = 0.5.

Considerando os perfis de campo magnético dado pelas Eqs.(3.1)-(3.3), a dis-
tribuicdo de densidade de matéria solar dada pelo Modelo Solar Padrao (Eq. 3.6),
o periodo da onda centrada no ponto da singularidade variando de 1 a 10 dias e um
valor tipico da resistividade do Sol [63], obtemos que a largura da onda normalizada
pelo raio do Sol é 6r ~ 107* — 107!, Porém, estes nimeros sao estimativas uma vez que
a resistividade na parte interna do Sol é uma quantidade dependente do modelo [63].
Em nossos calculos levamos em conta que ér varia de 1% a 5% do raio solar.

A quantidade chave de nossa analise é a probabilidade de sobrevivéncia P(v;, — vr)
de um neutrino solar ativo que atinge a superficie da Terra depois de ter interagido
com o campo magnético solar perturbado pela onda magnética localizada. Para apre-
ciar a relevancia da posicao da perturbacao dentro do Sol, sua largura e amplitude
sobre a probabilidade de sobrevivéncia do neutrino solar, mostramos na Fig. 4.2 esta
probabilidade como fun¢ao da posicao rg onde a singularidade da equacao de Hain-

Liist acontece, para varios valores da largura dr e do fator de amplitude by das ondas

localizadas. Usamos o perfil do campo magnético das Eqs.(3.1) e (3.2), comn =2 e

Am? —
- — 0 x 10 15 eV,

Sao mostradas seis curvas em cada um dos nove graficos da fig. 4.2. Estas linhas
correspondem a seis deformacoes da flutuagao magnética Eq.(4.2) a partir da situacao
onde a flutuacdao é maxima (linha continua), onde o campo magnético médio tende a
aumentar até o caso oposto onde a flutuacao diminui a média do campo magnético.

Tomamos os valores w(,t = 3, 3%, 7%, 9%, 5

e 37, respectivamente.

N
]
N

Da Fig. 4.2 observamos que, se rs < 0.5, nenhum efeito apreciavel de uma flutuacao
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Figura 4.3: Probabilidade de sobrevivéncia P(vp — vr) como fungao de log(i—”;) (em unidades

- ‘s . L 2
de eV.) para a posigao rg mostrada da onda magnética. As linhas verticais indicam o valor de ﬂ—’g

correspondente & ressonancia coincidindo com a posi¢ao indicada da singularidade rg. Consideramos
o perfil magnético de equilibrio (3.2) para n = 6.

localizada sobre o campo magnético solar sera sentido pelos neutrinos solares. Isto pode

ser entendido pelo fato que para rg < 0.5, a seguinte relacao é valida:

?)szve(r) _Am? >> 1, | BL(r)| (4.4)

( 4F

Am?

e, conseqlientemente, a conversao spin-sabor ¢ desprezivel. O valor escolhido para /7

induz uma ressonancia [64] nas equacoes de evolucao Eq.(4.1) em r = 0.71. Devido a
ressonancia ser uma zona privilegiada para a conversao dos neutrinos, podemos enten-
der porque, se rg esta perto da regiao da ressonancia, a probabilidade de sobrevivéncia
sera mais sensivel a flutuagoes do campo magnético. A partir desta figura podemos

também notar que efeitos apreciaveis das flutuagdes magnéticas podem ser observados
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nos experimentos de neutrinos solares se by > 0.1 e dr > 0.01. No caso onde by = 0.1
e or = 0.01, os efeitos das flutuacoes magnéticas podem ser observados somente em
experimentos sensiveis a variacoes de 5% do fluxo de neutrinos solares. Conclusoes

similares sao obtidas quando usamos os outros perfis magnéticos (Eqs.(3.2) e (3.3)).
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Figura 4.4: O mesmo que a figura anterior, com o campo magnético de equilibrio tipo exponen-
cial (3.3).

Na Fig. 4.2, pode se observar que existem valores particulares de rg para os quais
nao ha nenhuma variacao temporal da probabilidade de sobrevivéncia P(v, — vr). No
entanto, note que um valor fixo da flutuacao magnética correspondente, por exemplo,
as linhas continuas nesta figura, pode levar a um aumento ou uma deflexao da proba-
bilidade de sobrevivéncia do neutrino, dependendo do valor de rg. Isto significa que
um incremento no campo magnético nao necessariamente diminui o fluxo detectavel

do neutrino solar e vice-versa. Isto pode ser entendido considerando as oscilacoes spin-
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sabor no interior do Sol. De fato, P(v; — vp) evolui ao longo da distancia radial r a
partir do centro do Sol de tal forma que esta apresenta fortes variacoes ao redor da uma
ressonancia. Na Fig. 4.2 usamos um valor de AAI—TZ; de tal forma que uma ressonancia
acontece em r = (.71. Portanto, justamente apds esta regiao, uma grande parte dos
neutrinos serd de mao-direita e, portanto, se acrescentamos o campo magnético apds a
ressonancia , a conversao spin-sabor aumenta. Isto significa que em tal situagao muitos
neutrinos de mao-direita serao convertidos em neutrinos de mao-esquerda. Portanto,
no caso do Sol, a amplificacao do fluxo de neutrinos ativos pode ser causada por um
incremento localizado do campo magnético solar e vice-versa.

O mais relevante nas observacoes de neutrinos solares é a dependéncia da energia

da probabilidade de sobrevivéncia. Nas Figs. 4.3-4.4, mostra-se esta como funcao de

Am?
4K

para os valores indicados de rg. Os perfis magnéticos usados nestas figuras sao
aqueles mostrados nas Eqs.(3.1, 3.2), para n = 6, e nas Eqs.(3.1, 3.3) respectivamente,
e consideramos by = 0.5 e or = 0.05. Nestas figuras a linha grossa indica o instante
quando a flutuacao magnética é maxima e as outras sao deformacoes sucessivas do
tempo desta flutuagao, com os mesmos valores de w(rg)t usados na Fig. 4.2. Na
Fig. 4.3, as linhas verticais indicam o valor de A4—7Z72 correspondente a uma ressonancia
coincidente com a posicao da singularidade rg indicada. Notamos que a presenca de
flutuacoes magnéticas localizadas modificara o espectro do fluxo de neutrinos solares
originados no Sol. Em geral, neutrinos de mais baixa energia sao menos afetados
pela precessao spin-sabor que os neutrinos de mais alta energia. Portanto, flutuacoes
da probabilidade de sobrevivéncia sao maximas quando rg estd proxima a regiao de
ressonancia e estao bem localizadas no espaco AAI—TZ; para rg < 0.7. Para rg = 0.9,
a posicao das flutuacoes no espaco é menos determinada. Porém, ondas localizadas

proximas a superficie solar levam a um quadro onde a probabilidade de sobrevivéncia

P(vr, — v1) pode ser facilmente distinguida daquelas gerados por ondas internas loca-
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lizadas.

4.1.2 Analise com o Campo B(r) e densidade p(r) Perturbados

Flutuagoes magnéticas da forma da Eq.(4.2) e flutuagoes da densidade de matéria da

forma (similar & Eq.(4.2))

dp(r,t) = e,p(rs)exp [— ( 5 )21 sin [w(rs)t], (4.5)

onde ¢, ¢ a amplitude da densidade de matéria, induzem flutuagoes na probabili-
dade de sobrevivencia P(r;, — vg). Os resultados de nossa andlise sdo mostrados
na Fig. 4.5. Nesta figura apresentamos a amplitude AP das flutuacoes da probabili-
dade de sobrevivéncia em func¢ao do logaritmo da diferenca de massas dos auto-estados
fisicos dividido pela energia do neutrino (log(ﬂ—g)), para alguns valores de rg (posicao
do modo localizado). Mostramos o fenémeno para rs = 0.5, 0.9 e para rs ~ 0.7 onde a
amplitude de probabilidade é maxima. Adotamos o perfil de campo magnético dado na
Eq.(3.1, 3.2), com n = 6. Outros perfis de campos magnéticos mostrados nas Eqs.(3.1,
3.2), com n = 2,8 e Eqs.(3.1, 3.3) geram conseqiiéncias muito similares de flutuacoes
magnetohidrodinamicas sobre a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos solares
e nao sao mostrados aqui. Assumimos que a amplitude da densidade de matéria ¢,
e a amplitude da flutuacao do perfil do campo magnético eg, variam entre 0 a 5%
como ¢ indicado na figura 4.5. As linhas verticais indicam o valor de log(ﬂ—ﬂg) que
correspondem a ressonancia que coincide com a singularidade indicada rg. Podemos
observar que as flutuacoes da probabilidade de sobrevivéncia sao maximas perto das

o~ ~ . ~ . 2
regides das ressonancias e sao bem localizadas em % para ry < 0.7.

Am?

S5 a probabilidade corres-

Verificamos também que, para valores fixos de rg e
pondente varia linearmente com a magnitude da amplitude da densidade de matéria

dp ef/ou com a flutuagao do campo magnético §b. Por exemplo, quando ¢, = ¢,
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a maxima flutuacdo que corresponde aos campos magnéticos dados na Eq.(3.1, 3.2)
ocorre em s = 0.69 e pode ser escrita como AP = 2.20 x 107%¢, para n = 2,
AP 248 x 107%¢, paran =6 e AP ~ 2.64 x 107%¢, para n = 8. Considerando
o comportamento exponencial do campo magnético na zona convectiva, a amplitude
maxima da probabilidade de sobrevivéncia ocorre em rg = 0.68 e apresenta o seguinte

comportamento linear €,: AP ~ 2.81 x 107 %¢,.

0.10 |- r,=0.50 EE r,=0.75 - r,=0.90 4
€,=5% £,=5% £,=5%
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Figura 4.5: Amplitude AP da probabilidade de sobrevivéncia em fungao de log(ﬂ—”;) para alguns
valores de r;. A amplitude de probabilidade méxima ocorre ao redor de r; = 0.7. As linhas verticais
correspondem & ressonancia que coincide com a singularidade r;.

4.2 Modos Normais Globais

4.2.1 Analise com o Campo B(r) e densidade p(r) Perturbados

Resolvemos a equacao de Hain-List e calculamos o espectro MHD e suas conseqiiéncias
sobre a propagacao dos neutrinos solares levando em conta certos valores para os perfis
da densidade de matéria solar, pressao, campo magnético e momento magnético.

Para a distribuicao de densidade de matéria, pg, e para a pressao, p, consideramos
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a predicao do Modelo Solar Padrao, ou seja, uma configuracao exponencial monotona-
mente decrescente na direcao radial desde o centro do Sol até a superficie [14]. Este
perfil de densidade foi usado para calcular a aceleracao da gravidade.

Os modos globais obtidos com os campos magnéticos usados na analise do efeito das
ondas localizadas sao similares. Portanto, apresentamos o efeito destes modos sobre
o fenémeno de precessao ressonante spin-sabor, para um destes campos magnéticos, o
qual da uma boa representacao dos outros.

Calculamos os autovalores da equagao de Hain-Lust fora do espectro continuo de-

2 2

terminado pelas fungoes w? = w? e w? = w%. Neste caso temos w? ~ w’ devido
ao fato que a pressao magnética é muito pequena comparada com a pressao de gas
(B3 << vp). Como ws e ws dependem linearmente de B, os perfis magnéticos
usados foram tais que nao existe valor para r para o qual B é zero, porque se, w4 = 0
ou wg = 0, significa que o continuo estende-se até w = 0 e desta forma todos os
modos de oscilacao abaixo do continuo podem ser eliminados. Por outro lado, é muito
razoavel que o campo magnético seja diferente de zero dentro da superficie do Sol, se
escolhemos perfis magnéticos com valores de ~ 10° na zona convectiva.

Para os perfis magnéticos dados pelas Eqs.(3.1) e (3.2) obtemos possiveis solucoes
para w? > 4.40 x 107%s7% ou w? > 5.98 x 107%s72, isto d4 um periodo de 7 < 1.65
dias ou 7 > 12.14 dias, respectivamente. Para os perfis magnéticos dados em (3.1) e
(3.3) temos w? > 2.62 x 107°s72 ou w? > 3.56 x 107"s7%, que dd 7 < 2.72 dias ou
T > 20.42 dias, respectivamente.

Estamos considerando a distribuicao de numeros de elétrons do Modelo Solar
Padrao, implicando que 10716eV < (?)GFNS(T) < 107'2eV. A fim de encontrar uma
conversao apreciavel de spin-sabor do neutrino governada pelas equacdes de movi-

mento (4.1), temos que permitir que as duas quantidades relevantes nestas equagoes,

ou seja AAI—TZ; e MU|§L(T)|, sejam aproximadamente da mesma ordem que (?)GFNS(T).
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Considerando os campos dados pelas equacoes (3.1), (3.2), (3.3), se tomamos p, ~

107" up (up é o magneton de Bohr), a quantidade MU|§L(T)| varia de aproximada-

mente 107 eV na parte central do Sol até 107'° eV no comeco da zona convectiva

e valores menores que 107!'¢ eV na superficie solar, dando a ordem de magnitude

necessaria para uma conversao apreciavel. Para o campo magnético dado na Eq.(3.4)

usamos p, = 2 x 107'%up, o qual leva a que MU|§L(T)| seja da mesma ordem que

(?)GFNS(T) na zona convectiva.
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Figura 4.6: Perfil de a) &, depois da normalizacio, b) Z—;
tohidrodinamica para os perfis magnéticos dados nas egs.
constante) e nas Eqs.(3.1) e (3.4) (B triangular).

Na primeira linha da Fig. 4.6 mostramos o perfil do deslocamento radial

0.6

(3.

0.8
r/'R

Sol

c) BLD derivadas do efeito da magne-

1) e (3.2) (Bo n = 6), Eq.(3.5) (Bo

&

calculado a partir da equacao de Hain-List, quando os perfis magnéticos dados nas

Eqgs.(3.1), (3.2), (3.3) e (3.4), respectivamente, sao levados em conta. E importante
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Figura 4.7: Amplitude AP da probabilidade de sobrevivéncia em funcao de AAL—”; para os perfis

magnéticos dado nas Eqgs.(3.1) e (3.2) (By n=6), a equacao (3.4) (By constante) e as Egs.(3.1) ¢ (3.3)
(By triangular).

notar que claramente aparecem diferentes comprimentos de onda ¢, para cada um dos
perfis usados. Isto se nota também nas flutuacoes MHD da densidade de matéria 2—;
e do campo magnético BLO os quais sao calculados diretamente a partir de &, e sao
mostrados na segunda e terceira linha da Fig. 4.6, respectivamente.

As solugoes de Hain-Lust mostradas na Fig. 4.6 sao encontradas na regiao do es-
pectro MHD onde as freqiiéncias sao menores que as freqiiéncias no continuo: w? <
w?% & ws. O periodo das solugoes encontradas acima do continuo é menor que O(1 sec),
portanto, muito pequeno para ser detectada pelos experimentos atuais.

Na Fig. 4.7 apresentamos os efeitos sobre a probabilidade de sobrevivéncia dos neu-
trinos eletronicos quando as perturbacoes p; e b sao incluidas nas equagoes de evolucao

(4.1). Nesta figura plotamos a diferenca da probabilidade calculada em duas diferen-

tes situacoes: quando o efeito das perturbacoes MHD incrementam maximamente a
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Figura 4.8: A mesma probabilidade de sobrevivéncia apresentada na Fig. 4.7, quando levamos
em conta um campo magnético constante, mas variando a razao entre o comprimento de onda da
perturbacao e o comprimento de oscilagao do neutrino.

probabilidade de sobrevivéncia e o caso oposto quando as perturbacgoes contribuem
destrutivamente, diminuindo esta probabilidade.

Vemos que a faixa de valores de % para a qual esta diferenca é signifitiva varia
para cada perfil de campo magnético considerado. Esta é uma consequéncia direta
da aparicao de uma ressonancia paramétrica [65] na evolucao do neutrino devido as
perturbacoes MHD ao longo de sua trajetoria. Para entender este efeito temos que
considerar o comprimento de oscilacao do neutrino. Quando temos um comprimento
de oscilagao do neutrino similar ao comprimento de oscilacao das perturbagoes magne-
tohidrodinamicas, acontece uma amplificacao significativa da conversao de quiralidade
do neutrino. Esta ¢ a ressonancia paramétrica, a qual é claramente observada na proba-

bilidade de sobrevivéncia do neutrino. Em outras palavras, quando o neutrino evolui,
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acontece uma conversao intensa de neutrinos de mao-esquerda a neutrinos de mao-
direita, enquanto o campo magnético é incrementado pela perturbacao. Ao contrario,
quando a oscilagao do neutrino tenta levar a uma conversao oposta de neutrinos de
mao-direita a neutrinos de mao-esquerda, esta coincide com um periodo de campo
magnético mais baixo e a conversao é suprimida. Se o comprimento da perturbacao é
muito diferente do comprimento de oscilagao do neutrino, o efeito nao sera relevante e
assim podemos entender o comportamento longe dos picos na Fig. 4.7. A Fig. 4.8 ilus-
tra este efeito, plotamos a mesma diferenca de probabilidade de sobrevivéncia mostrada
na Fig. 4.7 levando em conta o campo magnético constante, mas variando a razao entre
o comprimento de perturbacao e o comprimento de oscilacao do neutrino.

Se compararmos as diferentes perturba¢oes MHD da Fig. 4.6 geradas pelas diferen-
tes configuracoes de campos magnéticos, vemos que eles diferem substancialmente em
seus tipicos comprimentos de onda e podemos associar o comprimento de onda menor
(caso (3.4)) com a resonancia paramétrica na faixa de energia mais baixa, e o compri-
mento de oscilacdo maior (caso (3.5)) com a faixa mais alta de energia do neutrino.
Para apresentar um exemplo quantitativo, podemos calcular o comprimento de onda da
perturba¢ao usando uma configuracao particular do campo magnético. Consideremos
o caso (3.4) e comparemos o correspondente comprimento de oscilagao, onde o efeito
da probabilidade de sobrevivéncia é significativo. Para esta configuracao de campo
magnético, temos um comprimento de onda da perturbacao aproximado de 7x 1072 Ry,
ou equivalente, 2 x 10eV ™!, A faixa de efeito significativa na probabilidade leva a um
comprimento de oscilacao do neutrino que é da ordem de ~ 2—6 x 10eV L. Isto deixa
evidente a importancia da ressonancia paramétrica na probabilidade de sobrevivéncia
dos neutrinos solares.

Se assumimos que o mecanismo de precessao ressonante spin-sabor é a razao do

déficit da observacao experimental dos neutrinos solares, uma magnitude tipica do
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pardmetro Am? é O(107" — 107%) eV? [43]. Colocando estes nimeros nos resultados
mostrados na Fig. 4.7 concluimos que neutrinos de baixa energia serao mais sensiveis as
ressonancias paramétricas. Neste caso, a classe de perturbacoes analisadas aqui poderia
ser testada pelos experimentos de tempo real que terao alta eficiéncia para neutrinos
de baixa energia. Este é o caso dos experimentos BOREXINO [66] e HELLAZ [67].
Eles poderiam ser capazes de observar variacoes da taxa de deteccao para neutrinos de
baixa energia com periodos da ordem de alguns dias, dando uma forte evidéncia para
a interacao dos neutrinos solares com instabilidades geradas pela magnehidrodinamica

no Sol.



Conclusoes

Considerando um momento magnético do neutrino diferente de zero, investigamos
as flutuagoes temporais no fluxo de neutrinos produzidos no Sol como conseqiiéncia da
interacao destas particulas com um campo magnético e densidade de matéria pertur-
bados pela movimentacao do plasma solar.

Neutrinos que chegam até os detectores na Terra partem do centro do Sol e atra-
vessam regides em torno do plano do equador. Isto permitiu simplificar a nossa analise
considerando uma geometria cilindrica para o Sol e obtivemos a equacao de Hain-
Lust. O estudo das flutuacoes de densidade de matéria e o campo magnético solar
foi baseado na solucao da equacgao de Hain-Liist, a qual descreve a movimentacgao do
plasma e é resolvida impondo condicoes fisicas consistentes com os dados observados
no Sol. Mostramos que ondas magnetohidrodinamicas aparecem naturalmente como
consequéncia direta dos deslocamentos de plasma solar, com periodos da ordem de 1 a
10 dias [68], que causam flutuacoes significativas no campo magnético solar produzindo
mudancas correspondentes na helicidade dos neutrinos.

A probabilidade de sobrevivéncia P(”L—“’L) dos neutrinos solares foi obtida resol-
vendo a equacao de evolucao que descreve a interacao dos neutrinos com a matéria
e o campo magnético. Consideramos um decaimento aproximadamente exponencial
da densidade de matéria no interior do Sol, em concordancia com o Modelo Solar
Padrao. A interacao com o campo magnético solar leva em conta o campo magnético
perturbado obtido a partir da solucao da equacao de Hain-List.

A frequéncia de uma flutuacao localizada no espectro de sobrevivéncia dos neutrinos

solares pode ser usada para determinar a posicao da onda localizada no interior do

65



Sol, desde que a frequéncia desta onda varie ao longo da distancia radial r, segundo a
Fig. 4.1. A partir da nossa discussao é razoavel assumir que esta posicao é proxima a
ressonancia e deduzir, portanto, o valor de Am?/4E. Considerando os experimentos de
espalhamento a tempo real, estes serao capazes de determinar a energia dos neutrinos
que chegam do Sol. Isto pode ser usado para inferir a ordem de magnitude de Am?.
Se assumimos também que a amplitude das flutuacoes magnéticas é da ordem do valor
do campo no equilibrio, podemos também inferir o valor do campo magnético ao redor
da posicao da ressonancia.

Modos globais sao esperados nas regides de acumulacao préximo do espectro con-
tinuo. Eles sao caracterizados por uma frequéncia tnica, a qual altera todo o campo
magnético de equilibrio, desde r = 0 até r = 1.0. Suas consequéncias sobre a proba-
bilidade de sobrevivéncia dos neutrinos solares serao sentidas por todos os neutrinos,
independentemente de sua energia e sao caraterizadas por uma frequéncia precisa das
flutuacoes de fluxo dos neutrinos da ordem de menos que 1 dia ou mais que da ordem
de 10 dias. Neste caso, é mais dificil obter alguma informacao sobre o campo magnético
numa regiao precisa no interior do Sol.

A busca da periodicidade nas atuais medicoes do fluxo de neutrinos solares obti-
das em Homestake e nos experimentos de Galio, em principio, poderia ser realizada.
Porém, baixas estatisticas e grandes incertezas (erros experimentais e tedricos grandes)
contribuem para a dificuldade desta busca. A observacao dos efeitos de flutuacao
magnética sobre os dados dos neutrinos solares requer experimentos de tempo real
com suficiente estatistica em cada intervalo de tempo correspondente a um periodo
da flutuacao magnética. Superkamiokande parece ter esses dados, mas nao existe
nenhuma publica¢ao onde estes dados estejam disponiveis. Estamos interessados em
flutuacoes de fluxo de neutrinos da ordem de 1 a 10 dias. Teremos, portanto, que

esperar as altas estatisticas de futuros experimentos de neutrinos solares para realizar

66



um teste preciso da solugao de precessao spin-sabor através da hipotese de flutuagoes
magnéticas solares.

Concluindo, podemos dizer que flutuacoes no tempo do fluxo de neutrinos solares
podem ser observadas se a solucao de precessdao ressonante spin-sabor for a solucao
do problema do neutrino solar. Estas perturbacoes no fluxo sao uma consequéncia
direta das flutuacoes MHD no campo magnético no interior do Sol e podem ser vis-
tas como um teste para esta solucao. Estas flutuacoes magnéticas como também a
correspondente variacao temporal nas observacoes do neutrino solar sao esperadas a
apresentar um periodo da ordem de 1 a 10 dias, as quais podem ser usadas para obter
informacoes sobre a estrutura do campo magnético dentro do Sol. A presenca desta
variacao temporal nas futuras observagoes a tempo real e com alta estatistica pode ser
considerada como uma evidéncia afirmativa para a solu¢ao de precessao spin-sabor ao
problema do neutrino solar. Sua auséncia pode desfavorecer esta solucao, visto que
nenhum processo fisico impede flutuagoes magnéticas no interior do Sol uma vez que
o equilibrio hidrostatico nao é afetado por elas.

A magnetohidrodinamica prediz flutuagoes de densidade de matéria e flutuacoes
magnéticas no cenario solar. Analisamos os efeitos destas flutuacoes sobre as ob-
servagoes dos neutrinos solares levando em conta os limites da heliosismologia. Ve-
rificamos também o potencial da alta estatistica nos experimentos de tempo real de
neutrinos solares.

Considerando a solucao de precessao ressonante spin-sabor, mostramos que as flu-
tuacgoes da probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos solares ativos sao da ordem
de 10%, se a amplitude das flutuacoes magnéticas e da densidade de matéria forem
da ordem de 5% [69]. Portanto, a fim de evidenciar a existéncia destas flutuacoes
magnetohidrodinamicas no Sol, teremos que procurar flutuagoes no tempo nos dados

dos neutrinos solares da ordem de 1 a 10 dias.

67



Coletando informacao da ordem de O(20) eventos por dia, Superkamiokande apre-
senta um erro estatistico de aproximadamente 10% num intervalo de 5 dias. Portanto,
uma analise de Fourier das observacoes experimentais fitando um periodo de tempo
da ordem de 100 dias em Superkamiokande, poderia reduzir drasticamente os erros
envolvidos e as amplitudes da ordem de 10% mostradas nas Figs. 4.5 e 4.7 poderiam
ser testadas experimentalmente. Podemos concluir que Superkamiokande é potencial-
mente interessante para a busca dos efeitos sobre as observagoes de neutrino solar vindo
das flutuagoes magnetohidrodinamicas. A observacao destes efeitos pode ser tomada
como uma evidéncia do mecanismo de precessao ressonante spin-sabor no Sol.

Mostramos que para perfis tipicos de campos magnéticos que geram uma solugao
a anomalia do neutrino solar, surgem os efeitos de ressonancia paramétrica para neu-
trinos com energia da ordem de 0.1 a 1 MeV [70]. Isto abre a possibilidade dos novos
experimentos de tempo real, como Borexino ou Hellaz, investigarem estes efeitos.

Ondas magnetohidrodinamicas também geram perturbacoes na densidade de ma-
téria no Sol, outros mecanismos da conversao de neutrinos que sao sensiveis a densi-
dade de matéria podem ser também sensiveis aos efeitos paramétricos analisados aqui.
No mecanismo MSW, os efeitos da ressonancia paramétrica podem ser amplificados
se existissem flutuacoes de densidade nas partes internas do Sol. Visto que nossas
perturbacoes estao localizadas na zona convectiva, os efeitos paramétricos devido as
flutuacoes de densidade poderiam nao ser muito interessantes no contexto do mecanis-
mo MSW. Também as flutuacoes induzidas pelos efeitos MHD mostradas na Fig. 4.6
apresentam amplitudes de densidade muito restritas. Elas sao menores que 1% exceto
nas regides muito préximas a superficie solar (r/Rs, ~ 1), onde se atribui um valor
méximo de 2%. Mostramos que existem pequenos efeitos paramétricos (AP < 107%)
derivados da perturbacao da densidade em outros cenarios de conversao, para as ondas

MHD calculadas nesta tese.
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