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Resumo

Um deficit dos neutrinos solares tem sido observado nos quatro experimentos em
atividade, quando comparados com as predigdes dos Modelos Solares Padréo. Esse
enigma foi analizado considerando oscilagdes no vécuo, no contexto de duas e trés
geracOes de neutrinos. Uma explicacdo conjunta desses experimentos, utilizando
quatro modelos solares e considerando duas geragdes de neutrmos, foi encontrada
para valores dos pardmetros, A, entre 3,0, 1071 e 1,2. 1071° eV? e sen?(2w) > 0,6.

O “conflito Homestake-Kamiokande” foi, também, estudado com trés geragles
de neutrinos. As oscilagbes no vécuo fornecem uma explicagdo razoével para esse
conflito. Uma comparagéo entre as solugles com duas e tres geragGes de neutrinos
mostram que as regides aceit 4veis dos parametros acima mencionados sao aumentadas
quando se consideram trés espécies de neutrinos.

A influéncia dos efeitos sazonais sobre as probabilidades de sobrevivéncia dos

neutrinos monoenergéticos ('Be e pep) também foi estimada.



Abstract

A deficit of solar neutrinos compared to the standard solar models predictions has
been observed in the four experiments in progress. This puzzle is analised consider-
Ing vacuum oscillations for two and three neutrino scenarios. A combined explana-
tion, using four different solar models, with two neutrino generations are found with
3.0. 1071 < Ay; € 1.2. 10719 eV? and sin®(2w) > 0.6.

The Homestake-Kamiokande conflict was also studied with three neutrino species.
The vacuum oscillations provide an acceptable solution for this conflict. By expand-
ing the vacuum oscillation scenario to three neutrino flavours, the range of predictions
can be widened somewhat.

The seasonal variation in the oscillation of neutrinos from the "Be and pep line

sources has also been estimated.
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Capitulo 1

Introducao

O problema de como o Sol brilha s6 comegou a ser solucionado a partir de 1905,
quando Einstein mostrou a equivaléncia entre massa e energia. Em 1920, valores
precisos das massas dos nicleos atomicos feitos por F.W. Aston, no Laboratori-
o de Cavendish (Cambridge), permitiram, a A. Eddington notar que a massa de
um nicleo de helio  menor que a massa de 4 prétons individualmente. Eddington
mostrou assim, que se a sequéncia de reagoes envolvendo 4 prétons e terminando com
a produgao de um nicleo de helio ocorresse, a energia liberada no processo poderia
explicar a energia do Sol e das estrélas (ver figura 1.a). Com o desenvolvimento da
Mecanica Quantica, térnou-se possivel fazer as primeiras predigbes sobre as taxas
das reacOes nucleares. Em finais da década de 30, os taxas das diferentes reagoes
nucleares que convertem hidrogénio em helio foram finalmente bem entendidos e a
hipétese de A, Eddington foi confirmada. Assim, a fonte de energia do 50l é a queima
nuclear do hidrogénio em helio, que pela quantidade estimada de hidrogénio em seu

interior é suficiente para manter a presente luminosidade por cérca de 10 bilhdes de



anos.

A energia do Sol nao é proveniente unicamente da sintese do helio a partir do
hidrogénio (Cadeia préton-préton) mas ha também uma fragio liberada pela sintese
de elementos mals pesados, como carbono, oxigénio e nitrogénio (Ciclo CNO) que
contribue com 1,5% do total da energia produzida pelo Sol.

A regifio onde essas reacdes ocorrem se estende desde o centro até cérca de 0,3
R (Re é o raio solar) com temperatura de aproximadamente 1,6 . 10" X suficiente
para realizar essas fusdes nucleares. A energia é transportada dessa regido para fora
do Sol por radiacio e esse processo é o responsdvel por manter a energia térmica
interna do Sol. A manutencio dessa energia é essencial, pois, é a fonte da pressio
interna que equilibra a for¢a da gravidade, mantendo a estabilidade solar. Apesar da
temperatura do centro do Sol ser bastante elevada, ela vai diminuindo até atingir o
valor de & 5700 K em sua superficie, de onde a luz é emitida.

O método tradicional de se obter informagdes das regiGes internas do Sol é através
de observacoes das propriedades de sua superficie. A espectroscopia de alta precisdo
continua a ser um dos mais importantes meios de se obter dados referentes ao centro
do Sol. Existem atualmente dois novos caminhos; um é através do estudo dos modos
ressonantes do Sol (Heliosismologia). Uma das mais simples propriedades que podem
ser deduzidas diretamente de observacdes heliosismoldgicas é a variagio da velocidade
do som com o raio. A velocidade do som € relacionada & razdo da pressao com a
densidade e também com a raiz quadrada da temperatura do material em cada regido
solar. O outro caminho atualmente seguido para se obter informagdes do interior
solar é através do estudo dos neutrinos que sao criados nas reagdes nucleares. Essas

particulas sfio formadas numa interagio fraca e sua existéncia foi teoricamente predita



em 1931 por W. Pauli para explicar o espectro continuo e algumas propriedades
dessas interagdes. Devido & fraca interagdo desses neutrinos com o meio material
(livre percurso médio de interagho ~ 101" cm) eles s6 puderam ser detectados em
1956 por C. Cowan e F. Reines. Essas particulas escapam do Sol chegando & Terra
em grande quantidade (60 bilhdes/cm? s) sendo, detectadas por diferentes meios.

Esses neutrinos sfo produzidos no Sol em reagdes nucleares com energia variando
aproximadamente de 0 a 14,4 MeV (5 delas sdo provenientes da cadeia p-p e 3 do ciclo
do CNO). A observagéo desses neutrinos depende essencialmente da energia limiar e
da segao de choque dos processos de detecgéo .

O primeiro detector a entrar em funcionamento foi construido por R. Davies e
colaboradores em 1960 na mina de ouro de Homestake, em Dakota do Sul, EUA. Ele
detecta os neutrinos através da reagio v, +°7 Cl —*7 Ar +e”. A contagem dos
dtomos de argdnio permite estimar o fluxo de neutrinos que interagem no detector.
Para essa reagao os neutrinos devem ter no minimo uma energia de 0,814 MeV,
n#o sendo detectados, portanto, os neutrinos emitidos pela reagao p-p que possuem
E, < 0,420 MeV. Em 30 anos de atividade esse detector obteve um fluxo de cérca
de 1/4 do valor esperado. Esse deficit encontrado constitui o chamado Problema dos
Neutrinos Solares e é um dos grandes enigmas a ser compreendido pela Moderna
Astrofisica.

Essa discrepancia tem sido confirmada pelas medigGes realizadas no detector de
Kamiokande (Japdo), em atividade desde 1987 que encontrou um valor cérca de
50% menor que as predigdes tedricas. Esse detector tem uma energia limiar de
7,5 MeV, observando apenas os neutrinos provenientes do *B. Os neutrinos sao

detectados atravéz da coleta da luz de Cerénkov emitida pelos elétrons originados do



espalhamento elastico v, — e,

Atualmente existem dois outros experimentos em atividade, 0 GALLEX (no La-
boratério Nacional do Gran-Sasso, na Itdlia) e 0 SAGE (no Laboratério de Baksan,
na Rissia) que se baseiam na reagio v, +™ Ga —™ Ge + e~, com um limiar de
0,233 MeV, detectando assim todos os neutrinos solares. Esses dois detectores con-
firmam o deficit (detectam cérca de 50% do fluxo esperado), mostrando assim que
essa discrepancia entre os cdlculos tedricos e os resultados experimentais independem
de qual neutrino é detectado.

Viérias tentativas tem sido feitas com o objetivo de solucionar esse problema.
Os dois caminhos principais se referem a mudangas no Modelo Solar Padrio ou a
mudancas no Modelo Eletrofraco Padréo.

As mudangas que tem sido feitas no Modelo Solar Padrio ndo tem conseguido, até
agora, explicar os resultados de todos os experimentos. Alguns autores {em particular
Dar e Shaviv [1]) conseguiram explicar o resultado de Kamiokande. Em seus célculos
eles incluiram novas medidas da secio de choque para a reagio p+” Be —® B+ v
que afeta diretamente a producfio dos neutrinos do *B. Também estimaram, para a
reagio S He+5 He —] Be++, um valor menor que o usado no trabalho de Bahcall e
Pinsoneault {2]. Finalmente eles incluiram em seus célculos os chamados movimentos
coletivos no plasma, que alteram alguns processos elementares (como por exemplo
espathamentos). Esses efeitos decrescem a opacidade na regidio central em cérca de
7%, e em consequéncia a temperatura central (T ) em 2,5%. Como os neutrinos do
8B si0 os mais afetados por pequenas variagoes de T¢, esses efeitos combinados com
os novos valores para as reagbes nucleares acima mencionadas vio diminuir o fluxo

dos neutrinos do ®B de 5,90 . 10%v /cm? s para 2,77 . 10%/cm? s [2).



Atualmente os cdlculos tedricos que tentam solucionar esse enigma, e que tem
recebido uma maror atenggo, postulam a existéncia de propriedades dos neutrinos
que néo sao previstas no Modelo Eletrofraco Padrdo. Dessas propriedades, trés tem
sido éstudadas exaustivamente: o decaimento, o momento magnético e a oscilagdo de
neutrinos.

Neste trabalho vamos tentar resolver o problema dos neutrinos solares consideran-
do que os neutrinos eletrdnicos oscilem, em sua trajetéria até a Terra, em neutrinos
de outros sabores (v, efou v,). Vamos analisar os resultados dos quatro principais
experimentos atuais considerando quatro modelos solares diferentes: Bahcall e Ulrich
(1988) [3], Bahcall e Pinsoneault (1992) [4], Bahcall e Pinsoneault (1995) [2] e Turck-
Chiéze e Lopes (1988) [5]. Sébre os dados obtidos com duas geragdes, vamos também
estimar o efeito da varagao sazonal sobre a probabihdade de sobrevivéncia dos v, em
sua trajetéria até a Terra.

No Capitulo 2 vamos fazer uma andlise dos quatro modelos acima mencionados,
de como os neutrinos séo produzidos no Sol e detectados na Terra e por dltimo
apresentaremos algumas solugées ao Problema dos Neutrinos Solares.

No Capitulo 3 vamos obter as probabilidades de sobrevivéncia dos v, considerando
oscilagoes no vécuo entre duas e trés geragbes de neutrinos,

No Capitulo 4 vamos apresentar os resultados de nossos cilculos, mostrando que
é posivel encontrar solugdes conjuntas para os quatro experimentos usando os quatro
modelos solares mencionados. Essas solugbes requerem um comprimento de onda
muito grande (da ordem da disténcia Sol-Terra). Ainda neste capitulo vamos mostrar
o efeito da variacio da distdncia Terra-Sol sébre a probabilidade de sobrevivéncia dos

neutrinos eletrdnicos, principalmente sobre os neutrinos vindos do 7 Be, pep e CNO.



Capitulo 2

O Problema do Neutrino Solar

Das intimeras reagoes que ocorrem no interior do Sol, oito tem como sub-produto
neutrinos eletronicos. Essas particulas sio emitidas pelo Sol, indo em todas as
diregdes e muitas chegam & Terra (da ordem de 10'® por centimetro quadrado por
segundo), sendo detectadas por diferentes meios,

Essa fonte de neutrinos é de grande interesse por duas razdes principais:

a) Fornece informagdes sobre o interior do Sol, onde os neutrinos sio produzidos.
b) Permite medigdes concernentes & massa (se existir), a0 momento magnético e as
interages dos neutrinos.

No entanto, os experimentos nos mostram que hd uma grande diferenca entre os
fluxos de neutrinos detectados e os calculados teoricamente. Este fato constitul o
que se chama “O Problema dos Neutrinos Solares” . Neste capitulo vamos mostrar
como os neutrinos sdo produzidos no Sol e detectados na Terra, vamos apresentar os
valores esperados dos fluxos nos assim chamados Modelos Solares Padréo e também

as principais hip6teses feitas no intuito de explicar esse Problema.



2.1 Modelos Solares Padrao

O Sol é uma estréla estavel, queimando seu combustivel nuclear uniformemente
em seu nicleo, e a energla liberada difunde-se para fora do seu envelope estelar,
resultando na luz que observamos de sua superficie. Estrélas que estfio nesse estégio
evolutivo permanecem queimando hidrogénio uniformemente em helio por cérca de
10 bilhoes de anos.

Um Modelo Solar satisfatério é a solugdo de equagOes de evolugdo, a qual depende
de quantidades fisicas medidas experimentalmente, tais como: luminosidade, massa
solar, raio solar, oblaticidade, momento de inércia e temperatura superficial, além da
idade solar [6] (ver tabela 2.1). Ele ¢ o resultado de uma série de célculos que levam
em conta principalmente a abundéancia de elementos quimicos, equagtes de estado,
parametros nucleares e ag opacidades radioativas.

As principais hip6teses {ou aproximacdes) para a construgio de um Modelo Solar
Padréo sio:

a) O Sol é um plasma em equilfbrio hidrostético, onde a pressdo devido & radiacéo
(e em menor extensAo & pressio de particulas) equilibra a gravidade. Séo desprezadas
pulsagdes, rotacdes e pressio devido ao campo magnético solar.

b) O transporte de energia se dé principalmente por radiagao e também em menor es-
cala por meios convectivos. Préximo ao centro do Sol, que € a regifo mais importante
no estudo do Problema dos Neutrinos, o transporte de energia é feito principalmente
por difusiio de fétons no meio e esse transporte é descrito em termos da opacidade
média de Rosseland [7].

c) A geragio de energla se dé por reagdes nucleares.

d) As abundéncias nucleares relativas mudam somente como resultado das reagdes nu-



Tabela 2.1: Algumas Quantidades Solares Importantes]L

Parametros valores
Luminosidade (Zg) 3,86 . 10% erg s~
Massa (M) 1,99. 10% g

Raio (Rg) 6,96 . 10%° cm
Oblaticidade <2.107°

((Requatorial/ Rpolar) -1)
Temperatura Superficial 578. 100 K

(efetiva)
Momento de Inércia 7,00. 10 g cm?
Idade ~ 4,55 . 10° anos

f Adaptado da ref. [6]

cleares. Considera-se que inicialmente o interior solar era quimicamente homogéneo.

Em nossos célculos utilizamos quatro Modelos Solares, denominados BU88 (Bah-
call e Ulrich (1988)), BP92 (Bahcall ¢ Pinsoneault (1992)), BP95 (Bahcall e Pin-
soneault (1995)) e TL98 (Turck-Chiéze e Lopes (1993)).

Os parametros utilizados nos calculos desses modelos s@o:
a) Pardmetros nucleares

Na tabela (2.2) sio mostrados alguns parametros que aparecem nas reages e
decaimentos nucleares que constituem a cadeia préton-préton e o ciclo do CNO. Séo
dados a energia liberada na reagio (Q), a energia média do neutrino que ¢é criado e
os fatores de secéio de choque familiares no estudo da astrofisica [8], Sy ¢ dS/dE.

b) Abundancias de elementos pesados



Tabela 2.2: Parametros Nucleares Para a Cadeia p-p e Ciclo CNoi

Reacoes Q <q> So dS/dE
(MeV) | (MeV) | KeV barns barns

"H(petve)H | 1,442 |0,265 | 4,07(1£0,051).107% | 4,52.10#
H(pe~ve)?H {1,442 | 1,442

2H(p,y)*He 5,494 2,5.10
He(*He,2p)*He | 12,860 5,15(14£0,17).10° | -09
SHe(*He,y)"Be | 1,586 0,54(10,06) -3,1.107*
"Be(e™,v)'Li | 0,862 | 0,862

0,384 | 0,384
"Li(p,e)*He 17,347 52(1%0,5) 0
"Be(p,y)*B 0,137 0,0243(1£0,22) -3.1075
*B(e*r,)®Be* | 17,980 | 6,710
*Be*(a)*He
*He(petv.)tHe | 19,795 19,625 |8.107%
120(p,7)13N 1,943 1,45(1£0,15).107% | 2,45.1073
BN(etw)C | 2,221 | 0,7067
BC(p,y)!tN 7,551 5,50(1£0,15).10~% | 1,34.10~*
YN(p,y)*0 7,297 3,32(1£0,12).10* | -5,91.107°
BO(etr,)'® N 12,754 | 09965
15N(p,y)10 12,128 6,4(1£0,09).1072 | 3.1072
15§(p,a)'2C 4,966 78,0(1£0,17) 351
160(p,y)1"F 0,600 9,4(1£0,16).1073 -2,3.1072

ITF(e*,v )10 | 2,762 0,9994

! Adaptado da ref. [6]



A composico atual da superficie solar reflete as abundéncias iniciais de todos
os elementos mais pesados que o carbono (Z). A razéo Z/X primordial {onde X € a
abundéncia dos prétons) é de fundamental importéancia no estabelecimento do Mo-
delo Solar Padréo.

c) Opacidades

O calor irradiado do niicleo e da zona de radiagio é controlado por um parame-
tro denominado opacidade, que € uma quantidade que depende da temperatura e da
abundéncia radial dos elementos.

Os fétons produzidos nas reagOes nucleares no interior solar sao predominante-
mente raios X; porém, ao chegar & superficie sio emitidos como luz visivel. Tal fato
se deve & Inferacio que estes fétons sofrem com a matéria solar, no seu percurso.
Fste efeito ¢ denominado opacidade média de Rosseland e é uma fungéo que depende
da temperatura, densidade e composi¢io quimica do meio.

A opacidade de um gés governa a taxa com que a energia escapa e é muito im-
portante na determinacao da idade estelar ¢ da temperatura central. As fontes de
opacidade podem ser resumidas no seguinte: Espalhamento Thompson ¢ Compton
de elétrons livres, excitagho de niveis eletronicos em dtomos e ions, fotolonizagéo,
processos de Bremsstrahlung inverso e transigdes moleculares [9,10].

d) Equagbes de estado

O interior solar ¢ descrito, termodinamicamente, como um gas ideal com pequenas
corregdes. Estas corregdes sao devido principalmente as interagdes coulombianas, que
irio afetar a pressao. Portanto, a equagéo de estado deve considerar efeitos de pressao

de radiagiio, degenerescéncia de elétrons e efeitos de blindagem.
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O térmo de presséo é corrigido pela férmula de Debye-Huckel [4]:

_pli- &_5_1&?_’?_3;1/2}
P_-Po{l 0,044 () (2.1)

onde Py é a presséo do gas ideal incluindo degenerescéncia de elétrons, p € a densidade
em g/em®, X é a abundancia de hidrogénio e Ty a temperatura em unidades de 10° K.,

A correcio de Debye-Huckel reduz a pressio no interior solar em cérca de 1%.
Esta redugéio de presséo é gerada por um decréscimo em Y (abundéncia de helio) em
torno de 0,01.

No Modelo BUS8S [3] sao utilizados os valores de abundancia de elementos obtidos
por Grevesse (1984) [11]. A razéo Z/X média usada neste Modelo é de 0,02765.

As opacidades usadas neste Modelo foram obtidas com os programas da Biblio-
teca de Opacidades de Los Alamos (LAOL) usando os dados de abundéncias de
Grevesse (1984). Esses programas fornecem opacidades para misturas que contenham
abundancias de elementos pesados as mais variadas possiveis. Também ¢é levado em
conta a abundéncia relativa do helio-4 (Y} para o préton (X). A converséo do carbono
e oxigénio em nitrogénio-14 altera a fragéo de massa Z. Esse efeito é levado em conta
neste modelo e ele altera a razéo Z/X em aproximadamente 2% (3].

Os Modelos BP92 [4] e BP95 [2] séo aprimoramentos do anterior, onde estfo
também incluidos a difuséo de hélio, para o primeiro, e a difuséo de hélio e elementos
pesados, para o segundo. Ambos os casos vao resultar em uma variagio da quantidade
desses elementos no nicleo solar, o que vai mterferir com alguns dos parametros
usados na criacao dos modelos, ocasionando uma diferenga nos fluxos de neutrinos
originados principalmente do “Be, ®B, ®N e 1°0. Além da diferenga citada acima

estes dois modelos utilizam as opacidades calculadas no Lawrence Livermore National
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Laboratory (OPAL), que introduz algumas corregdes que néo séo levadas em conta
no céleulo de opacidades do LAOL; as abundancias de elementos s&o as dadas por
Anders e Grevesse (1989) [12] para BP92 e Grevesse e Noels (1993) [13] para BP95.
Esses dois modelos também apresentam mudangas em alguns valores de S,, devido a
aprimoramentos de caleulos tedricos e resultados experimentais .

O Modelo T1.93 [5] é semelhante ao BU8S, pois néo utiliza nem a difuséo de
helio nem de elementos pesados. A diferenga é que nele sdo usados os valores das
opacidades obtidos na biblioteca OPAL e as abundancias de elementos dadas por
Anders e Grevesse (1989), resultando em uma diferenga principalmente nos fluxos de
neutrinos do 8B e CNO.

Os fluxos de neutrinos para cada num dos quatro modelos podem ser vistos na
tabela {2.5). Nesta tabela pode ser observado que os fluxos originados das reagbes pp e
pep permanecem praticamente inalterados, uma vez que os mesmos (e principalmente
o fluxo de neutrinos pp) séo fracamente dependentes dos modelos, enquanto que os

fluxos de neutrinos originados das outras reagdes séo sensiveis aos modelos,

2.2 Producao de Neutrinos no Sol

As bases principais dos processos de fusiio nuclear que ocorrem no Sol foram
enunciadas independentemente por Weizsacker (1938) [16] e Bethe (1939) [17].

As reagbes nucleares dominantes no Sol podem ser divididas em dois grupos: a
cadeia préton-préton e o Ciclo do CNO (figura 1.a). Como o Sol é uma estréla

relativamente jovem, a cadeia préton-préton é predominante, sendo responsével por

'Duas recentes revisbes mostram & atual situagio experimental e tedrica sobre as diferentes taxas das

reabes e decaimentos nucleares da cadeia p-p, sio elas: Parker(1994) [14] ¢ Langanke(1994) {15]
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mais de 98% da energia produzida. Existem cinco fontes de neutrinos nesta cadeia
(tabela 2.3), [6] sendo que trés delas, as reagSes p-p, hep e ®B possuem um espectro
continuo de energia dos neutrinos [3], de £, < 0,420 MeV, £, < 18,77 MeV e
E, < 14,08 MeV, respectivamente, Duas delas, as reagdes pep e ' Be, possuem um
espectro discreto de energia; para a reagio pep, E, = 1,442 MeV e para a reagfio 'Be
tem-se dois valores, £, = 0,862 MeV (89,7%) e £, = 0,384 MeV (10,3%). As outras
trés fontes de neutrinos solares mencionadas no inicio do capitulo sdo originadas
através de reacdes envolvendo Carbono, Nitrogénio e Oxigénio, o chamado Ciclo
CNO e essas fontes séo as seguintes: *N(E, < 1,199MeV), PO(E, < 1,732MeV) e
YF(E, <1,740MeV) (tabela 2.4). O fluxo total de neutrinos que chegam a Terra é
de = 6.10'° cm™ 57! e é dominado pelos neutrimos de baixa energia provenientes da
interacio p-p. Na tabela(2.5) e na figura 1.b séo mostrados os fluxos dos neutrinos
para os quatro modelos.

Estas reacdes ocorrem com maior ou menor intensidade dependendo da distancia
radial, ou seja, reagdes como o decaimento 3B e a reagdo " Be ocorrem numa faixa de
0 até 0,2 Ry, (onde Ry é o raio do Sol) tendo um méximo em t6rno de 0,05-0,08 R,
enquanto reagdes como p-p e pep ocorrem numa faixa maior, indo de 0 até 0,3 R, que
é o limite entre o ndcleo e a zona de radiagéo, com picos entre 0,1 e 0,14 Ry, Além
de 0,3 Ry as temperaturas e densidades néo séo suficientes para provocar a fuséo
nuclear. Entre 0,3 e 0,7 Ry se encontra a chamada zona de radiagéo, onde a energia
é transferida por fotons. Finalmente, entre 0,7 e 1,0 Ry existe a regido de convecgao

onde a transmisséo de energia é feita praticamente por processos convectivos.
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Tabela 2.3: A Cadeia p-p no Soil.

Reacao Nomenclatura | Emnergia do v.
(MeV)

p+p—H+et+v, pp E, <0420

ou

p+e +p—*H+ v, pep E, = 1,442

H + p —*He + 7

He + *He — o+ 2 p

ou

SHe + *He —"Be +

Be+e ="Li+v, "Be E, = 0,861 (90%)
E, = 0,383 (10%)

Li+p—20

ou

Be+p—*B+7

5B —%Be* + et + v, B E, <15

$Be* — 20

ou

He + p —*He + et + v, hep E, < 18,77

f Adaptado da Ref. [6].
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Tabela 2.4: O Ciclo CNO no Sol.

Reacao Nomenclatura | Energia do »,

(MeV)

20 4 p 1N 4 4
BN 5B 4 ¢t 4, Y E, < 1,199
130 4 p —MN 4 4
MY 4 p =50 4 4
5O SN fet +y | B0 E, < 1,732
BN +p -"C + «
UN+p-"0+4
80 + p -F + 7
UF 70 + et + o, 'y E, < 1,740

T Adaptado da Ref. [6].
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Tabela 2.5: Fluxos de Neutrinos Calculados no Sol.i

Fontes de Fluxos (10 em=2 ¢71)

Neutrinos | BUSS [3] BP92 [4] BP9 [2] TL93 [5]

pp (6,0  0,1) (6,0 £ 0,1) (591 £0,06) | 6,02

pep (14 £0,1).1072 | (14 £0,1).1072 | (140 F5'53).107% | 1,3.1072

"Be (4,7 £ 0,7).1070 | (4,9 £0,9).107 | (5,15 £075).107" | 4,3.107

*B (5,8 £ 2,2).107% | (5,7 £ 2,5).107% | (6,62 £753).10™* | (44 £ 1,1).10™*
13y (6,0 3,010 | (4,9 £2,5).107% | (6,18 £75;).1072 | 3,8.1072

150 (5,0 % 2,9).107 | (4,3 £2,5).07% | (5,45 &755).1072 | 3,2.107

1 0s neutrinos provenientes das Reagles: SHe+p—* He+et 4 v, e TF = 0 4e¥ 1+,

nao foram incluidos, pois a presenga destes ndo influencia muito no calculo das razoes entre

os dados experimentais e tedricos que serdo mostrados adiante.
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2.3 Detecgao dos Neutrinos Solares

2.3.1 O Experimento *'CI]

O experimento ¥Cl, que vem sendo conduzido por Davis e colaboradores [18]
na mina de Homestake, Dakota do Sul, EUA, é o mais antigo detector de neutrinos
solares, estando em funcionamento desde 1967. O detector consiste de 615 toneladas
de percloretileno (C,Cl,), contendo 2,2 . 10% 4dtomos de cloro.

Este detector foi construido a partir da idéia original de Pontecorvo (1946) [19],

que consistla em usar a reagao:

ve +7 Ol —% Ar + ¢~ (2.2)

Tal reagdo possui um limiar de detecgdo de 0,814 MeV, sendo portanto o detector
insensivel aos neutrinos da reagéio pp e sendo sensivel principalmente aos neutrinos
do ®B e "Be (tabela 2.6) [6]. A experiéncia consiste na exposicdo do material aos
neutrinos, na extragio e na contagem do **Ar produzido. A cada dois meses de
exposigio é feita uma contagem. Quando da contagem do argonio, deve-se levar em
conta um certo background (apesar de pequeno) gerado por raios césmicos.

Centenas de medidas tem sido efetuadas desde 1968, excluindo um ano de inter-
rupcao entre 1985 e 1986, além do que os dois primeiros anos de contagem nao sao
mais Jevados em consideragao devido a modificactes no experimento, A taxa de cap-

tura de neutrinos solares obtida nesse periodo é de (2,55 £0,25) SNU ? [20,21]. Os

I§NU é uma medida usada em detectores radioquimicos e que é definida como 107 capturas por dtomo

alvo por segundo
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Tabela 2.6: Taxas de Captura Previstas Via $.8.M. para o Detector *’C!.

Fontes de Taxa de Captura (SNU)
Neutrinos | BU8S [3] | BP92 [4] | BP95 [2] | TL93 [5]
pep 0,2 0,2 0,22 0,22
"Be 1,1 1,2 1,24 1,10
B 6,1 6,2 7,36 4,63
13N 0,1 0,1 0,11 0,06
50 0,3 0,3 0,37 0,21

Total | 7,9 +2,6 '8,0 +3,0 | 9,30 7 | 6,22 +1,4

valores tedricos calculados de acordo com os modelos da segdo 2.1 podem ser vistos
na tabela(2.6).

Algumas caracteristicas técnicas do detector de Homestake podem ser vistas na

tabela (2.7).

2.3.2 Os Experimentos "Gq

S50 experimentos radioquimicos que usam o gdlio como detector, através da

Teagao:

Vve+™ Ga —™ Ge +e” (2.3)

Existem dois experimentos em andamento atualmente: O SAGE, que é um ex-

perimento conjunto entre russos e americanos, em funcionamento no Laboratdrio de

18



Tabela 2.7: Caracteristicas do Detetor de Homestake.

Localizagao Mina de Homestake, Dakota do Sul, EUA
Profundidade 4850 pés
Dimensdes do Detetor 20 pés de diametro x 48 pés de comprimento
Fluido Detetor C,Cl,
Massa Total de Fluido 615 tons
Volume 3,8 . 10° litros
Limiar de detecgdo 0,814 MeV
Némero de dtomos de ¥'CI 2,16 . 10%°
Meta Vida do ¥ Ar 35,0 dias
Faixa de Neutrino detectado 8B," Be
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Baksan, no Céducaso, Rissia; e 0o GALLEX, no Laboratdrio Nacional do Gran Sasso,
na Italia. O principio de funcionamento dos dois detectores é o mesmo, consistindo
na exposigao do galio aos neutrinos, na exiracao do "'Ge e na sua transformagio em
gas (GeH,) que passa por uma contagem em um contador proporcional. A dnica
diferenga entre os dois experimentos vem do fato de que o SAGE utiliza diretamente
o galio na forma metalica, consistindo de 60 toneladas, contidas em varios reatores
mantidos a uma temperatura acima do seu ponto de fuséo, que é de 29, 8°C, enquanto
que o0 GALLEX usa uma solugao de 30,3 toneladas de GaCl;.

Ao contrario do ¥'Cl, 0 ™ Ga detecta, em sua maioria, neutrinos da reagio pp,
que é a reagio predominante no Sol (tabela 2.8) [6]. Isto é devido ao fato do limiar
de detecgdo deste experimento ser em t6rno de 0,233 MeV.,

A taxa de captura de neutrinos solares nestes experimentos, de acordo com
célculos tedricos, é em térno de 132 SNU (tabela 2.8), o que dd uma produgéo de 1,2
atomos de ™ Ge por dia. A taxa de captura experimental é de (79 £ 12) SNU para
GALLEX [21] e (69 £ 13) SNU para SAGE [21], 0 que d& uma média ponderada
para os experimentos com galio de (76 + 9) SNU [22,21],

20



Tabela 2.8; Taxas de Captura Previstas Via §.5.M. para os Detectores "*Gq,

Fontes de Taxa de Captura (SNU)

Neutrinos | BUSS [3] | BP92 [4] | BP95 [2] | TL93 [5]
PP 70,8 70,8 69,7 71,1
pep 3,0 3,1 3,0 2,8
"Be 34,3 35,8 37,7 31,7
5B 14,0 13,8 16,1 10,7
By 3,8 3,0 3.8 2.4
B0 6,1 49 6,3 3,6

Total | 132,0 179 | 181,4 £ | 136,6 +7¢ | 122,3 £ 7,0

2.3.3 O Experimento Kamiokande-II

Neste experimento a detecgao do neutrino se faz no momento de sua interagéo
com os elétrons do material contido no detector. Seu funcionamento esté baseado no

espalhamento eldstico elétron-neutrino:

ve+e — v te” (2.4)

O elétron espalhado emite radiagio de Cerénkov que é detectada por fotomult-
plicadoras colocadas nas paredes da cimara do detector, que consiste de um tanque
cilindrico contendo 3000 toneladas de dgua comum com um altissimo grau de pureza
[6]. A cinemdtica relativistica nos diz que os elétrons sdo preferencialmente espalha-

dos na dire¢iio do neutrino incidente, podendo com isso se obter a diregdo de chegada
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destes neutrinos no detector (os elétrons de recuo estdo dentro de um angulo de 15°
com a diregdo de incidéncia dos neutrinos).

O detector de Kamiokande foi inicialmente projetado para se estudar o decaimento
do préton (Kamiokande-I), sendo modificado no final de 1986 para o estudo dos
neutrinos solares. O seu limiar de detecgio € da ordem de 7,5 MeV; assim sendo, ele
é sensivel basicamente aos neutrinos do ®B. Como os neutrinos vindos de explostes
de supernovas tem uma energia esperada muito proxima daquela dos neutrinos do
8B, foi possivel a este detector observar 12 neutrinos da Supernova SN1987A, em
fevereiro de 1987 [23].

A andlise de dados em Kamiokande consiste na reconstrucio dos eventos {elétrons
de recuo), e como existe uma correlagdo muito forte entre a diregao de chegada dos
neutrinos e a dos elétrons espalhados, pode-se ter informagéo em tempo real do
niimero, da energia e da diregio de chegada dos neutrinos do Sol. A diregao de
chegada dos neutrinos é usada para separar os eventos reais, daqueles provenientes
do background. A desvantagem desse tipo de detectores em comparacio com os
radioquimicos é que a segéo de choque de espalhamento dos elétrons pelos neutrinos
eletronicos é cérca de duas vézes menor que a secao de choque de absorgao e também
que o background é maior que naqueles detectores.

Os resultados experimentais dio um valor de (2, 8903; £0, 35)10° em™~? s~ para
o fluxo de neutrinos do ®B [24], enquanto os valores tedricos podem ser vistos na
tabela (2.5) para os vérios modelos.

Na tabela(2.9) vemos as caracteristicas técnicas do detetor Kamiokande-II [6].
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Tabela 2.9: Caracteristicas do Detetor Kamiokande-II.

Localizagio Mina de Kamioka (Alpes Japoneses)
Profundidade 1 Km
Fluido Detetor H,0
Massa Utilizdvell 680 tons
Limiar dos elétronst 9 MeV
Ntmero de elétrons 2,27 . 10*
Faixa de Neutrino detectado 'R
Detetores Fotomultiplicadoras de 20 pol. de didmetro
Forma de detecgéo Radiagio de Cerénkov

1 A massa completa do detetor pesa 3000 toneladas; porém, somente 680 toneladas
sio utilizadas na detecgfio de neutrinos solares.

1 Limiar de energia dos elétrons espalhados.
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2.3.4 Projetos Futuros

Nos préximos anos estarao em funcionamento trés novos detectores de neutrinos
solares que fornecerio um acréscimo consideravel dos dados experimentais e que terao
um impacto muito grande sobre o nosso conhecimento de como o Sol brilha e como os
neutrinos se comportam. Eles sdo o Superkamiokande (Japio), o Sudbury Neutrino
Observatory (Canadd) e o BOREX (Italia). Cada detector registrard mais neutrinos
em dois meses de funcionamento que todos aqueles detectados até os dias de hoje
pelos experimentos que estio em atividade.

Esses trés novos detectores produzirgo um sinal rdpido para cada reagdo dos
neutrinos possuindo assim uma resolugio temporal muito boa. Os detectores ra-
dioquimicos ao contrario fornecem somente um sinal integrado apds semanas de
exposicao quando se conta o nimero de nfcleos transmutados pelas colisdes dos
neutrinos no interior do detector.

Devido & grande taxa de detecgho esperada para esses novos detectores (alguns
milhares por ano por detector), sera possivel estudar com grande precisio estatistica
os efeitos dependentes do tempo, caracteristicos de algumas solugdes propostas pela
Fisica de Particulas.

Algumas das finalidades essenciais desses novos detectores sao:

a) Medir o fluxo e o espectro de energia dos neutrinos eletronicos durante o dia e
também a noite. Se houver uma diferenca muito grande entre os dois valores isso
serd um indicativo da oscilagio dos neutrinos na matéria.

b) Se os experimentos descobrirem variagdes sazonais nos fluxos de neutrinos eletroni-
cos (além do trivial efeito da excentricidade orbital da Terra), esse efeito evidenciara

uma sensivel dependéncia da oscilagio dos neutrinos no vicuo devido & variagho da
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disténcia Terra-Sol.

c) Se os neutrinos eletrdnicos tiverem um momento magnético, a interagao dele com
o campo magnético solar produzira correlagdes entre o deficit de neutrinos eletronicos
e o bem conhecido ciclo de 11 anos de atividade solar.

Um fato bastante importante é que cada um desses novos experimentos poderd
fornecer diagnésticos importantes sobre predigdes combinadas do Modelo das In-
teragoes Fracas e dos Modelos Solares. Por exemplo, ambos, Superkamiokande e
SNO, serao capazes de medir a forma dos espectros de energia dos neutrinos solares.
Como eles 86 detectam os neutrinos do ®B e como o espectro desses neutrinos origi-
nados na regiio central do Sol tem as mesmas caracteristicas do espectro de energia
dos neutrinos do *B obtidos no laboratério, qualquer mudanga nesses espectros serd
evidéncia de que wma nova fisica “néio padrao” estd atuando nesses neutrinos. Assim
sendo, algo estd errado no processo de produgho desses neutrinos ou em sua viagem
até o detector. Uma simples falha no Modelo Solar poderia afetar o tamanho do sinal
vindo dos neutrinos do ®B, mas néo sua forma.

O detector de Sudbury, que deverd entrar em funcionamento em 1997, consiste
de um reservatério com 1000 toneladas de dgua pesada (D,0) circundado por outro
contendo uma blindagem (contra a radioatividade das rochas que envolvem o labo-
ratério) de 7000 toneladas de 4gua comum, ambas com alto grau de pureza, para
manter bem baixo o background. Também, devido a grande profundidade do labo-
ratério, o background devido aos raios césmicos é muito pequeno (200 vezes menor
que o de Kamiokande-IT). O processo de detecgio é 0 mesmo usado em Kamiokande,
ou seja, fotomultiplicadores detectam a radiagio de Cerénkov emitida pelos elétrons

espalhados no processo de colisio eldstica e — v, ou nos processos de troca de
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particulas W¥ no deutério:

ve+d—p+p+e (2.5)

ou ainda na troca de particulas Z° com fragmentacio do nicleo de deutério em
um préton e um neutron, sendo este atimo processo sensivel também aos neutrinos

mudnicos e taudnicos;

vy +d—pt+n+uy, : z=euT (2.6)

Como a reagéo (2.6) nfo produz elétrons de recuo diretamente, as interacdes dos
neutrinos serdo observadas através dos neutrons por duas técnicas especiais:

a) Mistura-se & dgua pesada, cloreto de magnésio que tem a fungio de capturar
os neutrons com subsequente emissio de fétons altamente energéticos (aproximada-
mente 8,6 MeV). Esses fétons geram elétrons que emitem a luz de Cerénkov que é
detectada.

b) Os neutrons também poderfo ser detectados por contadores proporcionais preen-
chidos com helio-3.

A idéia original deste projeto é a de usar a agua pesada para medir a0 mesmo
tempo e no mesmo detector, o fluxo de neutrinos eletrdnicos através destes dois
processos (egs. 2.5 e 2.6). Se as predicdes do Modelo Padrdo das Interagdes Fracas
sio corretas, este detector observard cérca de 9000 interagSes dos neutrinos solares
por ano, devidas a reagao (2.5), e cérca de 1/3 desse valor para a reagéo (2.6). Se
houver um nimeto de neutrinos eletrénicos muito maior que o predito para a reagéo
(2.6) isso indicard uma forte evidéncia para a hipétese de mistura entre os neutrinos

de diferentes sabores.
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O detector BOREX consistird de um tanque com 2000 toneladas de um cintilador
liquido, contendo 200 toneladas de boro. Um estédgio inicial chamado “Borexino”,
estd em estudo e servird para detectar neutrinos vindos do "Be e B, Os resulta-
dos dos quatro primeiros detectores de neutrinos solares sugerem que o fluxo dos
neutrinos eletrénicos do "Be é muito menor que o predito pelos Modelos Padrao do
Sol, Esse fato é¢ de fundamental importancia no estudo dos neutrinos sclares, pois, a
escassez dos neutrinos eletronicos do "Be indicard também a falta dos neutrinos do
5B. Nenhum dos detectores em atividade mede os neutrinos do "Be diretamente. Os
detetores radioquimicos néo registram as energias evento por evento, ndo podendo
portanto determinar qual fracdo do fluxo total é devida aos dois neutrinos monoe-
nergéticos do "Be. Todos os detectores que captam luz Cerénkov incluindo o SNO
tem uma energia limiar muito alta, nio podendo assim “ver” os neutrinos do "Be.
Se esses neutrinos tem sido transformados em v, e v, e se tornado “invisiveis” aos
experimentos radioquimicos eles poderdo ser revelados em um detector cuja energia
limiar néo seja tio baixa. Cérca de 90% dos neutrinos do "Be aparecem na linha
espectral de 0,86 MeV que é acima da energia limiar do detector BOREX; dessa
maneira ele serd capaz de identificar esses neutrinos. Os neutrinos eletrénicos serdo
detectados através do espalhamento eldstico elétron-neutrino num liguido cintilante
organico. Os neutrinos monoenergéticos do "Be com energia de 0,86 MeV produziréo
elétrons espalhados com um espectro continuo do tipo Compton com energia maxima
de 665 KeV. A energia de recuo desses elétrons foi estimada estar na faixa de energia
de 250 a 665 KeV.

H4 ainda uma pretensio de extensio do detector de Kamiokande: um detector

conhecido como Superkamiokande, com 50000 toneladas de 4gua pura, capturando 30

27



neutrinos solares por dia (E > b MeV) que poderd estar pronto até 1997. O grande
namero de dados que serd obtido neste detector permitirad analises bem detalhadas
como, por exemplo, da modulacdo de fluxo devido a variagao sazonal na distancia
Sol-Terra. Outra informacao de grande importancia vird da andlise do espectro de
energia dos elétrons, que é estritamente correlacionado com o espectro de energia
dos neutrinos; se o deficit de neutrinos for de origem Astrofisica, nenhum desvio no
espectro de ®B serd observado, somente o seu tamanho, enquanto que se for devido
as oscilagdes, o espectro deverd apresentar um fluxo menor a energias mais baixas.
Algumas caracteristicas dos projetos SNO e Superkamiokande podem ser vistos

nas tabelas (2.10 e 2.11).
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Tabela 2.10: Caracteristicas do Detetor de Sudbury (SNO).

Localizagdo Mina Creighton, Sudbury, Ontario, Canads
Profundidade 6800 pés
Fluido Detetor D0
Massa Total de Fluido 1000 tons
Limiar de detecgio ~ 5 MeV
Nimero de 4tomos de Deutério 6,02 . 10%
Faixa de Neutrino detectado B, hep

Tabela 2.11: Parametros de Projeto do Detetor Superkamiokande e Performance

Esperada para Eventos de Neutrinos Solares.

| Massa Total (dgua) 50000 tons
Massa Utilizavel Para Neutrinos Solares | 22000 tons
Anticontador 2m
Fotomultiplicadores 11200
Cobertura do Fotocatodo 40%
Resolugio de Vértice 50 em
Resoluggo de Energia 14%/{E/10 MeV)/?
Resolugdo Angular 27%
Eventos/Dia (5.5.M.) 60 (E > 5 MeV)
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2.4 Possiveis Solugoes Para o Problema do Neutrino Solar

Conhecendo-se as reagOes nucleares que produzem os neutrinos no interior do
Sol, podemos obter o fluxo de neutrinos a serem detectados na Terra no contexto
de um Modelo Sclar Padrao. A taxa de detec¢@o de um determinado experimento
¢ calculada através da convolugdo do fluxo de neutrinos pela segio de choque de
interacio dos neutrinos no interior do detector (segdo de choque de absorgho para
os experimentos radioquimicos ou se¢do de choque de espalhamento eléstico elétron-
neutrino para os Cerénkov’s), integrando-se esse produto entre a energia limiar do
detector e o limite maximo da energia do neutrino para cada uma das fontes.

Quando se comparam esses resultados tedricos com as taxas de detecgdo experi-
mentais verifica-se uma grande diferenca entre eles como se pode ver na se¢ao 2.3.
As possiveis explicagies para essa diferenca tem seguido dois caminhos principais:
a) Mudancas no Modelo Solar Padréo: Atualmente dois efeitos tem levado a mu-
dancas profundas nas predigoes teéricas do Modelo Solar Padrao. O primeiro efeito
é o baixo valor da secio de choque (p - "Be) [25] que afeta principalmente o fluxo dos
neutrinos do ®B. E o segundo sfo os chamados fendmenos coletivos no plasma solar
[26]. Esses fendmenos mostram a influéncia do movimento do plasma em alguns pro-
cessos elementares como por exemplo espalhamentos. O efeito maior, entretanto, € na
opacidade local {decresce 7% o valor da opacidade no centro do Sol [26]) que podera,
a principio, diminuir a temperatura nessa regido e com isso o fluxo dos neutrinos do
"Be e do ®B, que sio os mais afetados por mudancas na temperatura (¢rp, o T% e
dsp a TH).

b) Mudanca no Modelo Padréo das Interagoes Fracas:

b1) Oscilagiio de Neutrinos: Os neutrinos produzidos no Sol sdo do tipo eletronico.
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O que o modelo de oscilagio propde € que estes neutrinos, em seu transito através
do Sol e fora dele, em direcio a Terra, oscilem entre os seus trés sabores. Como os
detectores 86 acusam a captura de neutrinos eletronicos, isto explicaria o defictf. Tal
modelo requer uma fisica além do Modelo Padrao das Interagdes Fracas.

b2) Momento Dipolar Magnético dos Neutrinos: Representa também uma oscilagio,
s4 que neste caso o neutrino mudaria a sua helicidade. Supondo-se que o neutrino
possua um momento magnético, ainda que muito fraco, o intenso campo magnético
solar pode fazer com que os neutrinos do tipo left-handed que sdo produzidos no Sol,
se transformem em right-handed, incapazes de serem detectados.

Os resultados obtidos pelo experimento de Homestake mostrados na figura 10.5 da
referéncia [6] (fluxos de neutrinos solares como fun¢éo do ano de detecgdo) indicam
alguma evidéncia para valores mdximos em 1977 e 1988 e um minimo em 1980.
Fsses méximos correspondem a atividades solares minimas enquanto que os fluxos
minimos de neutrinos correspondem a atividades solares mdximas. Fsse fato sugere
que 0 neutrino possua um momento magnético que interage com o campo magnético
solar mudando a sua helicidade (neutrinos do tipo lefi-handed que sdo produzidos
10 Sol se transformam em right-handed que nio sio detectados). Assim quando o
Sol tem uma atividade méxima esse efeito é muito intenso diminuindo o fluxo de
neutrinos detectados.
b3) Decaimento dos Neutrinos: Essa solugfio ficou bastante desfavorecida com a
observacio dos neutrinos da Supernova SN1987A que coloca um limite inferior &
vida média dos neutrinos em 160000 anos, tempo que o neutrino leva para atravessar
0 espaco que nos separa dessa Supernova. Com essa vida média poucos neutrinos

decairiam em sua viagem do Sol & Terra.
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H4 ainda outros modelos que buscam explicagbes atraveés de particulas hipotéti-
cas denominadas WIMPS (weakly interacting massive particles), rotagao réapida do
niicleo solar, etc [6].

No presente trabatho serd tratado apenas o Modelo de Oscilagio de Neutrinos no
Vécuo (trajetéria do Sol & Terra) como uma tentativa de se entender o Problema dos

Neutrinos Solares.
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Capitulo 3

Oscilacao de Neutrinos no Vacuo

O tema Oscilagio de Neutrinos foi proposto pela primeira vez por Bruno Pon-
tecorvo [27], em 1957, motivado pela jé conhecida oscilagdo do kaon neutro. Em
seu trabalho Pontecorvo discutiu a possibilidade da oscilagdo neutrino-antineutrino;
porém, o conceito de oscilagio com relagao aos sabores dos neutrinos sé foi formal-
mente apresentado por Maki et al., em 1962 [28] e posteriormente desenvolvido pelo
préprio Pontecorvo em 1967 [29].

O muzing e o fendmeno de oscilagio entre os kaons permite que se faga uma
estimativa da diferenca de massas entre K3 e K%, No Modelo Padrio das Interagdes
Eletrofracas os neutrinos nfio possuem massa, ¢ assim nenhuma mistura é esperada.
Alternativamente se a mistura é observada, isso fornecera um meio eficaz de se medir
a diferenca de massas entre os neutrinos, e obter uma confirmagio de neutrinos
MAssIvos.

J4 no trabalho original de Fermi a questfio da massa dos neutrinos ¢ discutida,

e ele notou que se os neutrinos possuirem massas diferentes de zero, isso acarretard
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uma mudanga no espectro de energia dos elétrons num decaimento beta, proximo
a0 end-point, devido a mudangas no espago de fase. Vérios experimentos encontram
limites superiores para as massas dos neutrinos; m(v,) < 7eV;m(r,) < 300 KeV
em(v,;) <35 MeV [30].

O ponto de partida do estudo das oscilagGes de neutrinos é supor que os neutrinos
emitidos em um processo tipico das interagoes fracas sdo superposigdes ortogonais
dos autoestados de massa. Essa mistura é esperada em todas as teorias que supoem
os neutrinos massivos. Se um dos neutrinos (., v, ou v,) possuir uma massa muito
grande, isso afetard significativamente o espectro de energia, sendo um mejo de es-
timar a massa do neutrino. Nosso interesse reside, entretanto, no caso em que essas
massas $30 muto pequenas.

Existem similaridades marcantes entre os quarks e leptons. Todos sdo fermions,
séio particulas pontuais (até o limite de 107 m}), constituem trés geragGes de familias
e sempre aparecem aos pares, constituindo dubletos, com respeito aos processos fra-
cos. Cada um desses dubletos tem o mesmo acoplamento com o boson W.

Essas equivaléncias indicam que, talvez, exista uma simetria perfeita entre quarks
e leptons a altas energias. O aparecimento, no inicio da década de 70, das Teorias de
Grande Unificagio (GUT’s), que sugerem a existéncia de uma unica interagdo com
um finico acoplamento em uma regifio de altissimas energias (M ~ 10** GeV/c?), é
um forte indicativo de neutrinos massivos, e também das misturas entre os diferentes
sabores dos neutrinos.

Até finais da década de 70 ndo havia uma explicacdo plausivel do porque das
massas dos neutrinos serem t&o pequenas, em total desacordo com as massas dos

quarks e dos outros trés leptons. Em 1979, Gell-Mann, Ramond e Slansky, e inde-
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pendentemente Yanagida, mostraram que se essa simetria é quebrada em uma escala
de massa muito grande (M) isso implicaria em uma redugio muito acentuada nas
massas dos neutrinos (m,). Se M cresce, m, decresce, levando a assim chamada

Férmula See-Saw [31]:

1 =1,2,3 para as 3 geracOes de neutrinos

sendo m; a massa do lepton correspondente ao neutrino e M a chamada massa de
GUT.

Em geral, fermions sfo descritos por espinores de quatro componentes como pro-
posto por Dirac. Essas componentes correspondem a quatro estados, dois estados
de spin para as particulas (left- e right-handed) e dois estados para as antiparticulas
(left- e right-handed). Para particulas sem massa existe a possibilidade de que s6
existam os estados vy, e Tg {ou vy e 7). No caso dos neutrinos somente os estados
vr e U 80 conhecidos, pois, 880 os finicos produzidos em uma interagao fraca. Se o
neutrino possuir massa, haverd um estado vg que coincidird com o antineutrino V.
Isso é possivel, pois, os neutrinos sho eletricamente neutros. Nesse caso o neutrino
é uma particula de Majorana (contrariamente as particulas de Dirac). Nas GUT’s,
sho esperados que os neutrinos sejam particulas de Majorana. Quando tratamos
com neutrinos de Dirac, podemos definir um nimero leptonico L;, ¢ = e, p, 7 que
é conservado em um processo tipico das interagdes fracas. As massas de Majorana

violam esse niimero lepténico, tornando possiveis processos como o decaimento beta
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duplo sem emiss&o de neutrinos, e também a mistura entre os neutrinos de diferentes
sabores. Uma matriz de mistura leptonica correspondente & Matriz CKM (Cabibho-
Kobayashi-Maskawa) do setor dos quarks relacionaré os autoestados de massa aos
estados da interacio fraca. Dessa forma em um feixe de neutrinos eletronicos (como
aqueles produzidos no Sol} poderemos encontrar apds uma certa distancia, uma su-
perposicao de v,, v, e v-. A descrigio quantica desse fenomeno ¢ idéntica & precesséo
de uma particula de spin (1/2)4 em um campo magnético, com seu spen formando
um angulo de 26 com o campo. Assim as oscilagdes dos neutrinos podem ser vistas

como precessoes no espago dos sabores.

3.1 Oscilagées com 2 Geragdes de Neutrinos (v, e v,)

Os neutrinos eletrbnico e mudnico constituem o que se chama autoestados de

sabor, e podem ser descritos da seguinte forma:

) = (3.2)

Se 08 neutrinos possuem massa, estes estados, v. € v, das interagoes fracas, podem

ser relacionados com autoestados de massa v; e 1y, que s@o representados por:

™) = (3.3)
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Assim podemos definir uma equagiio de mistura dos estados !, da seguinte forma:

A = [y (34)

onde:

cos(w) sen{w)
U= (3.5)
—sen(w) cos(w)

sendo U wma matriz unitéria que relaciona os estados e w o angulo de mizing.

Para obtermos a evolugao temporal do feixe de neutrinos ). que é uwma super-
posigio de »; e v, através de (3.4), precisamos simplesmente da equagao de evolugéo

na base ™), dada por:

ih%v(m)(t) = H™(t) (3.6)

L(onforme os autoestados de massa se propagam, adquirem diferentes fases; contude, come mencionado
anteriormente, estes estados ndo sio 0§ mesmos em que os neutrinos séo produzidos ou detectados. Come os

neutrinos sio produzides via interagio fraca, o que é observado sio os autoestados de sabor.
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onde H é o Hamiltoniano que nesta base é diagonal:

E 0
0 £

Resolvendo a eq.(3.6) obtemos:

p) (1) = e y™)(0)

Passando para a base dos sabores ficamos com:

K@) = Ui yTy(g)
onde usamos a relacao :

ym) = 77,08

Como H ¢é diagonal, entdo:
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E dessa forma podemos escrever a equago (3.9) como:

ve(1) Co So \ [ eBF 0 Co =Su \ [ ve(0) 12
v, (t) -5, C, 0 ¢~ iy S, Cu vu(0)
onde chamamos C, = cos{w) e 5, = sen(w)
Resolvendo a multiplicagio de matrizes acima ficamos com:
uft) | [ (G4 S IR 0) - S0 IR =TI 0) |
v (t) —S,Culem B F — e Bh)y,(0) + (826~ 1% 4 (e 531, (0)

Assim podemos obter, a partir de um fluxo originalmente constituido por uma
Ginica espécie de meutrino, a probabilidade de sobrevivéncia e a probabilidade de
conversiao deste neutrino em um neutrino de ountra espécie, como fungéo do tempo.
Desse modo temos que, para um fluxo inicialmente composto por neutrinos eletroni-
cos {que é o caso dos neutrinos produzides no Sol), a probabilidade de sobrevivéncia
destes ¢ dada por:

Poven) = 0O ) = 1 - SEaen{ BBy g1
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e a probabilidade de conversao de um neutrino eletronico em muodnico é:

Boeslt) = (OO} = Shsent {21220 (3.5

Como E = vmZc* + p?c? e devido ao fato de que £ > m podemos expandir E

binomialmente:
m2¢t mict
E= b — = — 3.16
pey/1+ @ St (3.16)
e obter:

(3.17)

Uma vez que estamos lidando com um comportamento ondulatério do neutrino,
podemos aplicar as relagdes de de Broglie: E = h e p = h/X e obter a relagéo

p= E/)¢, que nas equagdes (3.14) e (3.15) nos da:

AgitAg

Q2 a2
Po,—(E 1) =1 - 85, sen’{ 4E'Tw} (3.18)
e
AytAé
o2 21
Py E,1) = 55, 9en {4E'h } (3.19)

Para efeito de aplicacio ao Problema dos Neutrinos Solares, é conveniente trans-

formar a dependéncia temporal em espacial nas equagdes (3.18) e (3.19).
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Para que a oscilagdo se dé a uma distancia x igual ao comprimento de onda A,
d id t g lodo de oscilagdo £ e assi 0
podemos considerar o tempo t como o periodo de oscilagdo £~ e assim as equagbes

(3.18) e (3.19) se reduzem a:

(3.20)

} (3.21)

3.1.1 Oscilagdes com 3 Geragdes de Neutrinos (v,, v, € v,)

O cdleulo da equacao de evolugéo dos neutrinos, neste caso, é semelhante aquele
feito com 2 geragdes (mostrado na segdo anterior), porém, a matriz de mistura U tem

agora a seguinte forma [32]:

U = ezp(tp A7)l ezp(idAs)exp(iws) (3.22)

onde os A's sao matrizes de Gell-Mann, representadas da seguinte forma [33]:

0 —¢ 0 00 —i 00 0
A=l 00 5 A={00 0| e A=[00 -1 (3.23)
0 00 {00 0 ¢ 0
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E I' é uma matriz ligada a um fator de fase 6:

1 0 0
P=10 ¢4 o (3.24)
0 0 ¥

Fazendo a expansao em série das exponenciais da matriz U obtemos para esta a

seguinte forma:

1 0 0 1 0 0 Cs 0 54 C, S, 0
U=|0 ¢4 Sy |0 ef o0 01 0| -5 Coo| (325
0 =Sy Cy J\ O 0 e 1 -85 0 Cy 0 01

onde: C; = cos(i) e S; = sen(i), comi=w, ¢ e ¥,

Resolvendo a matriz (3.25), obtemos:

U= —Sw0¢€ié - S¢S¢O'we“"5 Cwq{:eié - S¢S¢Swe_ié S¢C¢e":5 (3.26)
Sw5¢€i§ - C’¢S¢C’we‘i‘5 —C’w&pe’:‘s - S¢C¢Sw€_éé O,L.Oqge_ia

O fator de fase § estd ligado & violagio de CP. Como queremos estudar os efeitos
das oscilagBes em neutrinos solares, que sdo detectados com os mesmos sabores em

que séo produzidos, podemos considerar § = 0. Sendo assim a matriz U se reduz a:
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G40, C,S. S
U= -—SWO,’g - 5¢S¢Cw Ow0¢ - S¢5¢Sw S¢O¢ (3.27)
5,55 = CySsCy  —CuSy — S5045. CyCi

ou ainda:

Uel Ue? UeS
U= Up,l U,u? Up3 (328)
U‘rl U'J'E U'r3

—1H1

A equagdo de evolugiio para os neutrinos, »/(t) = Ue™» Uva(U), nos dé uma

expressiao geral para as probabilidades na forma:

Az

P(,,aqyﬁ)(E, :E) = Oaf — 42 UaanjUBéUﬁjsenz(LiEhc

i>g

) (3.29)
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A mesma expressdo para a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos eletrdni-

cos fica:

Agla})
4FEhc

Pyeosn)(By2) = 1= 4UL U2 sen?(—2

Ag]fc
4FEhe

_ 42 02 202 2 202 .2 &
=1- (455, 5en”( ) — CoSa4sen (4E‘hc) — 5. 5345¢€n (4Ehc) (3.30)

como Ay = As; — Ay e considerando As; > Ay podemos reescrever a equagdo
(3.30) como: *

Age
P Ey2) = 1= C3S2 sen’( 5;6)-5;86112(@) (3.31)

Note que se conservarmos qualquer um dos angulos de mizing na eq.(3.31) e
fizermos o outro igual a zero, refornamos ao caso limite de oscilagdes com duas
espécies de neutrinos (eq.(3.20}).

Podemos ainda caleular F, ., \(E,2) ¢ Py -y, (E, ), que ddo as seguintes ex-

pressoes;

A FAVSES
— o2 o2 31 21

P(l,e_,vu)(E,s:) = 52¢S¢sen (4Eh )+{S%C¢(C¢ “S¢S¢)+SQMC%SQ¢S¢C¢}SQ7I (4Ehc)

(3.32)

A1) (62 02057 _ §HORY S, (o G, 84 02 sen?( DAY

Poowy(E 2) = qus%sen( Ere )+ {53,C5(S5 — 83C%) — 524 Cu S2pS4C5}sen (4Ehc)

(3.33)

2Esse fato é proveniente da hierarquia de masse que deve existir entre os neutrinos [30]
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E importante observar que as equagSes (3.32) e (3.33) somadas, reproduzem os
dois fltimos termos da expressao de Py, ,,)(E,x) que néio levam em conta o angulo
de mizing ¥ responsdvel pelo canal de oscilagéo v, 7 v-.

Para efeito de aplicagio ao cdlculo das razdes de supressao dos detectores de
neutrinos solares (que serd abordado no préximo capitulo), podemos simplificar mais
ainda a equacio (3.31). Uma vez que estamos considerando As; >> Agy e tendo em
vista que (como serd visto adiante) a regido de valores de Ay que satisfaz as quatro
experiéncias em conjunto se situa em térno de 1070 V2, verificamos que o térmo
sen’( 222} pode ser aproximado para 1/2, j4 que para energias da ordem de 0.1 a 14.4
MeV, que corresponde ao espectro dos neutrinos solares, este possui uma variagio
muito répida entre seus valores extremos, dando em média o valor 1/2. Assim, sem
maiores consequéncias, podemos aproximar a equagio (3.31) para:

1 Agl r

P(ve—We](E! 513) =1- 5522¢ - Cgsgwsenz(w) (3‘34)
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Capitulo 4

Analise do Deficit dos Neutrinos
Solares Através de Oscilagoes no

Vacuo

Neste capitulo vamos usar as expressoes encontradas no Capitulo 3 afim de bus-
car uma solugio ao problema dos neutrinos solares e que expliquem os resultados
encontrados nos quatro experimentos atualmente em funcionamento. O objetivo é
encontrar regides no plano Ay x sen?(2w) que concordam com as contagens experi-
mentais obtidas.

Uma analise dos efeitos sazonais sobre a probabilidade de sobrevivéncia dos neutri-
nos eletronicos é estimada e é também mostrado que esses efeitos sio de fundamental

importéncia para os neutrinos de energia intermedidria (17 ge, Vyep, Vono)-
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4.1 Razao de Supressao Observada

O Problema dos Neutrinos Solares fica evidente quando comparamos as taxas de
captura calculadas tedricamente com as obtidas experimentalmente. Quando essa
comparacao é feita notamos que a proporgao nunca é 1:1, j& que a taxa de captura
calculada teoricamente via Modelo Solar Padréo supera a experimental, dando razdes
que podem variar de aproximadamente 30% a 40% para o detector de Homestake até
cérea de 65% para o de Kamiokande, dependendo do Modelo Solar utilizado.

Assim, a média temporal da razéo de supressio observada é !:

R= (22 (41)
MS5P

onde Tigxp ¢ a taxa de contagem para o detector e Tygp € a taxa de captura calculada

via Modelo Solar Padréo € que pode ser escrita como:

Eméx

Tysp = Y. 6 / wi( E)o(E)dE (4.9)

Yimiar

onde os fndices i representam as fontes de neutrinos (pp, pep, °B, "Be, N, **0);
é; séo os fluxos totais de cada fonte e dependem do Modelo Solar Padréo utilizado,
7(E) é o espectro de energia normalizado, desses neutrinos, para as reagdes da cadela
p-p (ver referéncia [3]) e do ciclo CNO (ver Apéndice A) e o(E) é a segio de choque
de absorcéio para os detectores radioquimicos e de espalhamento eldstico e — 1, para

os detectores de Cerénkov.

10 tarmo média temporal se refere 4s diferentes medigbes realizadas durante o tempo de funcionamento do

experimento
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Em nossos cdlculos utilizamos as segdes de choque de absorgiio para o 3'Cl e "Ga
contidas na referéncia [3] e as segGes de choque de espalhamento v, ~ ¢ (no caso
do detector de Kamiokande) contidas na referéncia [34]. Os fluxos dos neutrinos
provenientes das diferentes fontes, para os quatro modelos solares por nds utilizados,
aparecem na tabela (2.5).

Os tesultados da integragao da expressdo (4.2), multiplicados pelos fluxos totais
de cada fonte de neutrinos podem ser vistos nas tabelas (2.6 e 2.8), enquanto que
as taxas de contagem experimentals mais recentes, para os quatro detectores em

atividade sao as seguintes:

[ Homestake [20] — (2,55 +0,25)SNU
GALLEX [3521] — (79 £12)SNU
| SAGE [36,21] — (69 £13)SNU
| Kamiokande-I [24] — (2, 89 757 0,35).10%cm %5~

onde os Tysp para os experimentos radioquimicos sio dados em SNU.
As razdes de supressio para os quatro detectores, calculadas através dos quatro

modelos solares utilizados, sio apresentadas na tabela (4.1).
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Tabela 4.1: Razao de Supressao dos Detectores!

BUS8S

BP92

BP95

TL93

Homestake

0,32 % 0,06

0,32 % 0,06

0,27 + 0,06

041 £ 0,06

GALLEX

0,60 = 0,14

0,60 £ 0,14

0,58 =+ 0,14

0,65 = 0,14

SAGE

0,52 + 0,18

0,53 + 0,18

0,51 + 0,18

0,56 = 0,20

Kamiokande-!

0,50 % 0,12

0,51 £ 0,10

0,44 £ 0,12

0,65 % 0,12

T Cdleulos Feitos a Partir dos Dados Experimentais Contidos nas Referéncias [20,35,36,24,21]
e dos Modelos Padrio BUSS [3], BP92 [4], BP95 [2] e TL93 [5]. Os valores foram obtidos

com um desvio padrao de 2 o.

4,2 Caélculo da Razao de Supressao Considerando a Hipotese

da Oscilagao de Neutrinos no Vacuo

A equac#o {4.2), quando se considera as oscilagdes entre os neutrinos de diferentes

sabores, fica:

(4.3)

Himiar

Emix
Toso =36 [ 1{E)Rosman E)o(E)E
onde Py, ,,)(E} é a probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos dada pela equagao
(3.34), em que se considera a oscilagéio de neutrinos ne vdcuo em trés geragdes .
Assim, se a hip6tese da oscilagio no vécuo for correta, a expressio (4.3) dividida

pela expressio (4.2) deve fornecer a razéio de supressdo esperada para cada um dos

detectores.
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Toso _ Lidi Jas: 1(E) Rue—v)(B)o( E)IE (4.4)

Tusp i b [am mi(E)o(E)dE

limiar

R=

Para cada Modelo Solar e para cada experimento, obtivemos regides dos parame-
tros Ay e sen®(2w), fazendo sen’(2¢) assumir os valores 0, 0.2, 0.4, 0.6, 0.8 e 1.0.
Quando se faz sen®(2¢) = 0, o problema se reduz a oscilagéo entre duas geragSes de
neutrinos {v,5v,).

E de grande utilidade definir as probabilidades médias de sobrevivéncia dos neu-
trinos eletrénicos em fungio da energia, da seguinte forma [37):

a) Para os neutrinos de alta energia (*B):

Pa = (P B (45)

b) Para os neutrinos de energia intermediaria ("Be, pep, CNO):

Pr= <P(Ve_"”e)(E))7Be,pep,CNO (4.6)

c) Para os neutrinos de baixa energia (pp):

Py = (B, (£7)
E f4cil verificar que a expressio (4.4) pode ser colocada da seguinte forma:
T
T Bepep,CNO Trpp
R=(Dheyp, o DS yp y (Tisrp, (19
Tuse Tusp Thsp
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Uma vez que:

[ 7(EYo(E)Pyew)(E)AE
In(E}o(E)dE

(P(ue—we)(E)) - (49)

Assim ficamos com as seguintes expressoes para as razoes de supressao nos quatro

detectores:

T’aB T7Be,pep,CNO
Rurgy = (£ Py 4 (X )Py (4.10)
Tysp Tusp
B " Be,pep,CNO P
Rng, = (bseyp o (Tust™ 7 p | Tierypy (411)
Tusp Tysp Tusp
1 6
Rgay = 7 + ?PH (4.12)

A expressio (4.12) é obtida da seguinte forma [39]:

R _ ¢sp f?’l,gli mp(E)o(ve, e)(E)P(Ve—’ve)(E) + (v, e)(E)P(ve—wp)(E)}dE
A ¢SBI71,§,4 nsB(E){a(Vese)(E)+g(y#=€)(E)}dE

(4.13)

pois esse detector é sensivel ao espalhamento v, — e, além do espalhamento v, — ¢;
e por isso temos que levar em conta Fy,-,,) pois alguns dos neutrinos mudnicos
detectados podem ter vindo de oscilagdes dos neutrinos eletronicos. Como para essas

energias o(v,, ¢} & To(v,, €), a expressio (4.13) se reduz a (4.12).
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As expressoes para as razoes de supressdo para os quatro modelos e para os quatro

experimentos sio as seguintes:

a) BU8S
Ruoy = 0,77Py+0,28P; = 0,3240,06
RGALLEX = 0,11PH+0,35PI+0,54PL = 0,60i0,14 (4 14)
$ .
RsucE = 0,11Py+0,35P +0,64FP, = 0,52%0,18
Reae = (17)+(6/7)Py = 0,500,12
b) BP92
Ruoy = 0,78Py+0,22P; ~ 0,32+0,08
RGALLEX = 0,11PH+0,35PI+0,54PL = 0,60:‘:0514 (4 15)
{ .
Roscz = 0,11Py+0,35P +0,54P, = 0,53+0,18
Riawe = (1/T)+(8/7)Py = 0,51£0,10
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c) BP95

{

Rrou = 0,79Py +0,21F = 0,27+£0,06
Roarrex = 0, 12Py +0,37TPr +0,51P, = 0,5840,14 (4 16)
1 .
Rsicr = 0,12PH+0,37PI+0,51PL = 0,601£0,18
Rieaw = (1/7)+(8/7)Pa = 0,44£0,12
d) TL93
RHOM - O,74PH+0,26PI = 0,41:{20,06
RGALLEX —_ O,GgPH+O,33PI+O,58PL = 0, 65:’:0,14 (4 17)
4 .
Rsaop = O,OQPH+O,33P1‘+U,58PL = 0,5640,20
\ Rgaw = () +(6/7) Py = 0,65+0,12

Analizando apenas Homestake e Kamiokande, notamos que Ryoy < Rgam,
independentemente do modelo utilizado. Como Kamickande ¢ sensivel apenas aos
neutrinos mais energéticos do ®B (E, > 7,5 MeV) e Homestake é sensivel, além desses
neutrinos, aos de energia intermediria, sendo em sua maioria neutrinos vindos do
"Be, com E, = 0,862 MeV, chegamos 4 conclusio de que uma supressio muito grande
dos neutrinos, nessa faixa de energia, é necessria para uma explicagio conjunta
destes dois experimentos. Dessa forma, considerando-se wma supressio total dos
neutrinos de energia intermedidria (P; & 0), obtemos os seguintes valores para Py

nos quatro modelos solares mostrados abaixo (utilizando apenas Ryoum € Rxa M)
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Para o caso simples de duas geragoes de neutrinos (sen’(2¢) = 0), temos que

By,—v(E, 2) é dado por:

PavesFy2) =1 - Shsen® [ 25} (4.21)

Fazendo F,,,,)(E,2) = 0 para E, = 0,862 MeV (energia do v1p,), haverd uma
conversio total v, — v,; assim sen*(2 w) = 1. O que nos deixa com uma sequéncia

de minimos dada por:

in k),
Ay =

1 1
(n+ -2-) ~1,44.107 " (n + E)evz (4.22)

n=20,1,2,..

Note que esta condicio s6 é valida para x & 1,49 . 10! m, que é a distincia média
da Terra ao Sol e é denominada solugio de grande comprimento de onda.

Os valores de A e sen’(2w) para diferentes valores de sen®(2¢) que explicam a
razéo de supressio para o experimento de Homestake e para os quatro modelos solares
sao mostradas nas figuras 2,3,4 e 5. Nessas figuras verifica-se que quando sen?(2¢)
aumenta os valores aceitdveis de sen?(2w) aumentam e hd também um alargamento
na regio dos valores permitidos para Ay. Para sen?(2¢) > 0,8 os valores permitidos
de sen?(2w) e Ay diminuem, o que pode ser explicado por uma andlise da expresséo
(4.20).

As figuras 6,7,8 e 9 representam os mesmos célculos feitos para o Experimento de

Kamiokande.
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a) Para Homestake

BUS8 — 0,34 < Py < 0,50
BP92 — 0,33 < Py < 0,49

< (4.18)
BP95 — 0,27 < Py < 0,39
TL93 — 0,47 < Py <0,64

b) Para Kamiokande

BUSS — 0,28 < Py <0,56
BP9 — 0,31 < Py <0,55

{ (4.19)
BP9 — 0,21 < Py <0,49
TI93 — 0,45 < Py <0,73

A partir desses vinculos impostos a Py e Py, podemos estimar os valores de
Agy x sen?(2w) validos para os dois experimentos.
Os vinculos para Py, mostrados em (4.18) e (4.19), devem satisfazer a seguinte

condigdo :

sty (4.20)

1
Py=1- 55345 — 0353, (sen*{

A outra condicéio é dada por P; = 0 que s sera 1til para Homestake.
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As figuras 10 e 11 representam as regides de Ay e sen?(2w) que explicam os
experimentos de GALLEX e SAGE, respectivamente, considerando também os quatro
modelos solares. Essas solucbes sdo obtidas com duas geracOes de neutrinos e as
solucbes com trés geragOes de neutrinos ndo foram apresentadas, pois, a diferenga
entre ambas é imperceptivel em um grafico Ay x sen?(2w).

Uma andlise das figuras que representam as soluges para os Experimentos de
Homestake e Kamiokande, mostra que o Modelo BP95 é o que tem uma regido menor
de valores aceitaveis para Ay e sen®(2w). Isso é devido ao fato da razdo de supresséo
para esse modelo ser a menor entre os quatro modelos estudados, significando que
devemos, nesse caso, eliminar mais neutrinos eletronicos por oscilagdo. Assim teremos
um nimero menor de valores de Ay; e sen?(2w) que explicam os experimentos acima
citados, individualmente.

As solucges para GALLEX e SAGE ndo apresentam grandes diferencas quando
se considera os quatro modelos. Isso ¢ devido ao fato de que cérca de 54% dos
neutrinos detectados por esses experimentos sao os de baixa energia (¥, da reagéio p-
p) que néo sio afetados pelos vinculos impostos para os experimentos de Homestake
e Kamiokande.

Como a razio de supressio para o Experimento de Homestake é menor que a
de Kamiokande, independentemente do modelo solar usado, 1sso significa que de-
vemos eliminar, via oscilagio , neutrinos com energia Intermediaria (1., Vpep €
veyo) além de alguma parte do espectro de energia dos neutrinos do ®B. Nas figuras
2,3.4 e 5 aparecem picos que correspondem aos valores inteiros de n que aparecem
na equagho (4.22) e que representam uma supressio dos neutrinos da regiao nter-

mediaria (P; = 0).
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Na figura 16 sao mostradas as probabilidades de sobrevivéncia dos neutrinos
eletrénicos, P,y )(E) em funcgdo da energia para os valores de n=3,45 ¢ 7. A
linha vertical que aparece nos gréficos, corresponde & energia do neutrino do "Be
(E, = 0,862 MeV) que fornece uma probabilidade de sobrevivéncia minima para os
neutrinos eletrdnicos, Nessa figura, se verifica, também, que os dltimos valores de
minimos variam entre E, ~ 6 MeV para n=3 até E, = 13 MeV para n=7, a par-
tir desses valores a probabilidade Py, —,,)(E) cresce com E, e vdo aparecer novos
minimos fora da regizo dos neutrinos solares (E, > 14,4 MeV).

A solugao P; = 0 com n=7 ¢ excluida quando se analisa os dados dos quatro
experimentos conjuntamente e para o caso de oscilagbes entre duas espéeies de neu-
trinos.

Na figura 16 observa-se ainda, que para valores de energia pequenos, onde pre-
dominam os neutrinos provenientes da reagio (p-p), as oscilagbes sdo muito inten-
sas, levando a {Fy,,,,)(E)) = 1/2. Assim sendo, considerando oscilagbes com duas
geracoes de neutrinos, o valor minimo possivel para Pj, é de aproximadamente 0,5
(obtido com sen®(2w) = 1).

Como os detectores que usam galio possuem um limiar de detcgao muito baixo
(E, = 0,233 MeV) niio podemos mais assumir P;=0, pois, mesmo que a contribuigao
dos neutrinos do "Be seja nula, os neutrinos do °N e O, na regido de energia de
0,233 a 0,814 MeV sofrerfio o mesmo efeito que os neutrinos do p-p. Esse resultado
implica em um P; diferente de zero. Esse fato é confirmado nas figuras 10 e 11 onde
os picos que aparecem em Homestake para P;=0 sio totalmente suprimidos.

Os gréficos a das figuras 12, 13, 14 e 15 mostram que é possivel encontrar uma

soluciio {nica que explica os quatro experimentos considerando que haja oscilagdo
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entre duas espécies de neutrinos no vacuo. Essas figuras representam as solugdes
encontradas para os quatro modelos solares utilizados. Os grificos de b a f das figuras
12, 13, 14 e 15, representam as solugdes comuns encontradas para os experimentos
de Homestake e Kamiokande, considerando que haja oscilagio entre trés geragdes de
neutrinos. Nessas figuras fizemos variar o sen?(2¢) desde 0 até 1,0. Essas analises
foram feitas para um desvio padréio de 20 e a regido de Ay e sen®(2w) que satisfaz

os quatro experimentos, para os quatro modelos é:

301071 < Ay €1,2.10710 V2
e (4.23)

gen?(2w) > 0,6

Esse resultado é aproximadamente igual ac da referéncia [38].

Como era de se esperar o Modelo TL93 apresenta um nimero maior de valores de
Ay e sen’(2w) que satisfazem os quatro experimentos conjuntamente, pois, as razdes
de supressio para esse Modelo sio malores que os demais, implicando em uma perda

de neutrinos eletronicos menor por efeito de oscilagoes .
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4,3 Efeito da Variagao Sazonal S6bre os Fluxos dos Neutri-

nos Solares

As taxas de detecgdo experimentais podem ser influenciadas pela variagao da
distancia Terra-Sol durante as diferentes estagbes do ano. Como a érbita da Terra
ao redor do Sol é uma elipse, a varlacao da distancia x em fungéio de t é dada por:

27t

2(t) = ao(l — ¢ cos(wz-;)) (4.24)

onde, @, é a distdncia média da Terra ao Sol (= 1,49 . 10" m), € = 0,0167 ¢ a
excentricidade da érbita e T = 365 dias. A probabilidade de sobrevivéncia dos

neutrinos eletrénicos usando-se (4.24) fica:

1

P (Bral)) =1~ 2% - O3Sk oen{ A1 — € cos( )} (429

A equagsio (4.24) apresenta os valores de méximo e de minimo parax = (1 + €)a,
ex = (1- ¢)z,.

Essa variaciio na distancia Terra-Sol altera os fluxos dos neutrinos em cérca de 6

. ﬂ ~ + . _2

a T%, pois, esses fluxos sfo proporcionais a (1)~

A probabilidade de sobrevivéncia dos neutrinos solares é afetada por essa variagao
sazonal de maneira diferente,

Na figura 17 calculamos a razo entre os fluxos de neutrinos eletronicos com e

sem oscilagbes , ou seja,

¢, (com oscilagéo ) (4.26)

R(t) =

&, (sem oscilagéo )
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onde

Em X
¢, (com oscilagéo ) = qﬁve,L ié %(E) Py (F, 2(t))dE (4.27)
e
¢, (sem oscilagéio ) = ¢,, . 2(t) (4.28)

com ¢, , sendo o fluxo total de neutrinos para cada uma das fontes (ver tabela 2.5).

Para os neutrinos monoenergéticos provenientes das reagSes pep ¢ 'Be néio hd
necessidade de efetuar a integragao .

Os seis gréficos da figura 17 mostram a variago sazonal sobre os fluxos de neutri-
nos solares, com e sem oscilacéio , considerando alguns valores de Ay, e sen®(2w) para
oscilages entre v, e v,. Como se pode ver, os neutrinos eletrénicos provenientes das
reages p-p e °B nao sofrem qualquer variagdo, entretanto, os neutrinos das regides
intermediérias provenientes de fontes discretas sofrem uma variagho muito forte evi-
denciando o fato da probabilidade de sobrevivéncia desses neutrinos ser afetada pela
variacdo sazonal. A experiéncia BOREX em Gran-Sasso, prestes a entrar em fun-
cionamento, vai detectar principalmente os neutrinos do "Be (E, = 0,862 MeV). Se
existir uma variagio no fluxo desses neutrinos muito maior que a esperada por z(t)~?

isso serd uma forte indicacéo das oscilacdes de neutrinos no vécuo.
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Capitulo 5

Conclusao

Os resultados dos quatro experimentos em atividade apresentados no capitulo (2)
mostram que se 0s neutrinos s2o standerd (sem massa, sem mistura, sem momento
magnético, etc.) o enigma dos neutrinos solares continua msolivel. Com a acu-
mulagio dos dados dos detectores de galio, o problema adquiriu um novo aspecto: os
vinculos impostos sdbre o fluxo dos neutrinos do "Be sugerem que esses neutrinos e
todos os de energia intermedidria no espectro dos neutrinos solares, devern ser dras-
ticamente suprimidos para que haja uma solucdo plausivel no ambito dos modelos
solares atuais.

A tabela(4.1) mostra que o fator de supressio {contagens experimentais/calculos
tedricos(MSP)) varia de 0,44 £ 0,12 até 0,65 £ 0,12 para o detector de Kamiokande
e de 0,27 £ 0,06 até 0,41 + 0,06 para o de Homestake. As solugles astrofisicas
via mudanca nos modelos solares padrio sio desfavorecidas, pois, tais solugdes nao
podem mudar a forma do espectro de energia dos neutrinos do °B, sugerindo com

isso, que o fator de supressio para os detectores acima mencionados deverla ser o
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mesmo (igual ao de Kamickande). Essa discrepancia existente entre os dados de
Kamickande ¢ Homestake o1 vista pela primeira vez por Bahcall e Bethe, e constitul
o chamado “Conflito Homestake x Kamiokande” .

Assim, mudangas no Modelo Solar Padréo néo tem conseguido explicar os resul-
tados encontrados pelos quatro experimentos e portanto, mudangas nas propriedades
dos neutrinos continuam sendo as mais atrativas para a solugio desse problema.

Em nossos célculos apresentados no Capitulo 4, mostramos que é possivel explicar
os resultados dos quatro experimentos, via oscilagio dos neutrinos no vacuo, no con-
texto de duas geragdes de neutrinos (v, ¥,). A solugfio encontrada praticamente
independe da escolha do modelo solar. Em nossos estudos usamos dois modelos que
consideram difusdo de helio e de elementos pesados (BP92 ¢ BP95) e dois modelos
que néo introduzem essas difusdes (BU88 e TL93). Para os quatro modelos con-
seguimos encontrar valores de Ag e sen?(2w) que explicam os resultados de todos os
experimentos. As solugbes para os Modelos BU88 e BP92 restringem os valores dos
pardmetros a: 5,0 . 10711 < A, < 1,0, 1071 eV? e sen?(2w) > 0,7. Para o Modelo
BP95 esses pardmetros variam nos intervalos: 6,0 . 107 < Ay < 1,0 . 10710 gV2
e sen’(2w) > 0,75. Como era de se esperar o Modelo TL93 apresenta os valo-
res aceitdveis desses parametros entre: 3,0 . 1077 < Ay <12 . 1070 eV? e
sen’(2w) > 0,6. Esse modelo apresenta valores maiores para as razoes de supressao,
indicando que devera haver uma maior Tegifio para Ay, e sen?(2w) que explicam as
contagens de todos os experimentos.

As figuras 12, 13, 14 e 15 mostram que os resultados de Homestake-Kamiokande
restringem fortemente a regiio do plano Ag; x sen®(2w), significando com isso que os

neutrinos de energia intermedidria devem ser suprimidos através de oscilagio.
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Uma andlise do chamado “Conflito Homestake-Kamiokande” foi feita, consideran-
do oscilagBes no vécuo com trés geragdes de neutrinos. Essas solugbes aumentam a
faixa de valores de Ay e sen?(2w) em comparagéo com a solugio de duas gerages.

Uma estimativa dos efeifos sazonais s6bre os fluxos de neutrinos foi também re-
alizada, considerando que eles oscilem em sua trajetéria & Terra. A variagdo da
distancia Terra-Sol no periodo de um ano afeta consideravelmente os neutrinos mo-
noenergéticos do "Be & do pep, pouco alterando as probabilidades de sobrevivéncia
dos neutrinos do pp e ®B.

Uma outra solugao ao problema dos neutrinos solares considera que as oscilagbes
ocorram em um meio material (Efeito MSW). Essas oscilagGes conduzem a grandes
reducdes nos neutrinos de energia intermedidria (maiores que as apresentadas nesse
trabalho), fornecendo explicagbes mais satisfatorias para o deficit dos neutrinos so-
lares. Os valores do pardmetro Ag;, considerando que os neutrinos oscilem no interior
do Sol, aumentam de ~ 107!° eV? aqui encontrados, para valores que variam entre
107 V2 a 107 V2,

E nosso objetivo continuar o estudo dos neutrinos solares, considerando, agora,
as oscilagbes na matéria, e também utilizar alguns modelos solares que diminuem
consideravelmente os fluxos dos neutrinos do ®B (Dar & Shaviv, Shi & Schramm,
etc.) e que conseguem explicar os resnltados de Kamiokande.

As solugbes com oscilagdes de neutrinos continuam sendo a melhor analise que se
tem feito para explicar a discrepancia existente entre as razdes (Vu/Ve)esp € (Vu/Ve)teo
encontrada nos neutrinos atmosféricos. Esses neutrinos sio produzidos nos chu-
veiros hadronicos induzidos por raios cdsmicos primérios na atmosfera terrestre.

Eles sfio detectados, principalmente, com os Cerénkov de grande volume de liguido
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(Kton), como por exemplo os detectores de Kamiokande, no Japao, e IMB, no

EUA. A razao %ﬁjf-’%:—:f é de aproximadamente 0,54 para o IMB e de 0,60 para
o Kamiokande. A 1nica explicacdo plausivel encontrada até o presente momento
é através das oscilagbes de neutrino. Esses experimentos detectam os neutrinos
eletrbnicos e mudnicos, através de suas interagdes com os niicleos contidos no liquido
do detector (eventos contidos). Os resultados tebricos explicam os chamados eventos
e-like (ve + N — ¢~ + ...) detectados; entretanto, fornecem um valor muito maior
para os eventos p-like (v, + N — g+ ...). Assim as solugbes com oscilagdes para o
problema dos neutrinos atmosféricos (eventos contidos) sugerem oscilages v, — v,
ou #, — v, (v, sdo neutrinos estéreis). Como a regifo de energia desses neutrinos
varia entre 300 MeV a 1 GeV, os valores de A,, encontrados estdo entre 107° e
1072 V2,

Atualmente, varias tentativas tem sido feitas com o objetivo de se encontrar va-
lores de A,, e sen®(2w) que expliquem, através das oscilages de neutrinos, no con-
texto de trés geragdes, os dados experimentais obtidos com os neutrinos solares e
atmosféricos. Essas andlises sdo feitas usando a chamada “hierarquia de massa” dos

neutrinos e considerando vinculos entre os pardmetros A;; para os diferentes sabores

de neutrinos.
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Apéndice A

Calculo do Espectro de Energia
dos Neutrinos Para os

Decaimentos 3 do 13N e 1°0

Neste Apéndice vamos determinar o espectro de energia dos neutrinos originados

dos decaimentos do *N e 1°0 e que serio utilizados no célculo das taxas de detecgio

dos diferentes experimentos.!

As reagdes que descrevem esses dois decaimentos so as seguintes:

PN — Ctet +u, (A1)

50— N+et 4, (A.2)

10s outros espectros dos neutrinos eletrénicos (cadeia p-p) se encontram na referéncia [3].
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A probabilidade de transigao por unidade de tempo para a emissdo de um e™ e
um v, dentro do intervalo de momentum p e p + dp é [40]:
27 5
Nip)dp= - Hil"o(E) (A.3)

onde p(E) é o nimero total de estados permitidos por unidade de energia para um
elétron emitido com momentum entre pg e pg + dpg e para um neutrino com momen-
tum p, e p, + dp,; também chamado de fator do espago de fase, e pode ser escrito

comao.

_ dng dn,
P~ E; dE,

(A4)

e H;; é o elemento de matriz:

Hy = [ iHopbid's (A5)

onde ¥} e ¢ sio as fungSes de onda dos estados final e inicial respectivamente, e H,,
é o Hamiltoniano responsdvel pela interagao fraca.

O elemento de matriz H;;, pode ser aproximadamente escrito como Hiy = gM,
onde g é a constante das interagdes fracas e M é o valor esperado definido da seguinte

maneira;
M= "t b d A8
L¢f¢ue¢e¢ r ( )
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onde ¢}, ¥;, e ¥ sdo as fungbes de onda do niicleo residual do neutrino e do elétron
respectivamente, ¢ ¢; é a fungao de onda do nicleo inicial.
Considerando, em uma primeira aproximacao , que o elétron e o neutrino inter-

ajam fracamente com o niicleo residual, as fungdes de onda do neutrino eletrénico e

do elétron podem ser colocadas como fungdes de onda de particulas livres.

g =t 7 (A7)
gy=cto (48)

assim a expressio (A.6) fica dada por:

M= / g tth g, gy (A.9)
14

nos quais ¥; e ¥y sio funcdes de onda que descrevem os estados inicial e final dos
niicleos em uma desintegrago f.
Introduzindo as equagdes (A.4), (A.5) e (A.9) na equagéo (A.3), ficamos com uma

probabilidade de transicio por unidade de tempo dada por:

2 dn
— | MP— A.10

N(p)dp =
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como.

d ,

nﬁ 47727"1,3 (A 11)
2
P, dp,

dn, = -~ .

" 472H° (4.12)
obtemos:

d - A3
n= 471'47:!.6 ( )

substituindo (A.13) em (A.10), usando a relagdo E,,, = E, + Eg, e transformando

N(p) para N(E, ) obtemos a expressio:

M 2 .
N(E,) = il L BBy — E,,)\/(Emx — E,)? — mjet (A.14)

ST e
253k e

A equagfio {A.14) deve ser multiplicada pela fungéio de Fermi, F(Z,E), que é uma
correcio devido a interagio coulombiana entre o nicleo e os elétrons emitidos, pois,

na expressio de M os elétrons e neutrinos foram considerados como particulas livres,
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Assim (A.14) fica:

_ FMP?

N(Ey) - mF(ZJ EV)EE(EmﬁI - Eu)\/(Eméx - Ey)2 - m%d; (A.15)

Como os spins e paridades dos niicleos °N, 2°C, 1°0 e °N siio iguais a (1/2)7, a
transicio é permitida. Assim o valor esperado M independe da energia e o espectro
de neutrinos terd uma dependéncia em E, somente no fator do espago de fase.

A expressio N(E,)dE, representa a probabilidade por segundo para a emissdo de
um neutrino com energia entre E, e E, + dE,. Integrando-se essa expressao desde 0
até b

nés obtemos a probabilidade por segundo de um neutrino ser emitido com

mix

energia entre 0 e E_,,:

A, =

2 M2 54
: 2 _ M i k) (A.16)

Tty W

onde

Kmﬁx - I{V Dy 2 dpb'

Pméx,fmﬁc2
= E AT
f2 K = [ FEE T (A
A expressio (A.16) pode ser colocada na forma:
337
_ 27°h'|In2| _ constante (A18)

ft - gzm5c4lM|2 - |M|2

onde ft é o produto de f(Z,Ku,) por t172. Esse produto é denominado tempo de vida

comparativo do niicleo responsével pelo decaimento 8.
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Usando os valores de (ft) tabelados na referéncia [41] para os decaimentos (A.1)

e (A2);

(F1)uy = 4700 £ 80 (A.19)

(F)io = 4475 £ 35 (A.20)

e substituindo na equaciio (A.15) obtemos o espectro de energia dos neutrinos *N e

150 como:

N(B, )y = 3, 1438E2(1,710 - E,)/(1, 710 = E,)* — mje* (A.21)

N(E,)io = 0,6780E2(2,243 - £,)\/(2, 243 - E,)* — mje* (A.22)
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Lista de Figuras

Figura 1.a - A Cadeia Préton-Préton e o Ciclo CNO no Sol.

Figara 1.b - Fluxos dos diferentes neutrinos eletrdnicos na superficie da Terra,

em funcfo da energia, para os quatro modelos abordados.

Figura 2 - Gréficos de A, x sen®(2w) para o detector de Homestake, utilizando
o Modelo BUSS e oscilagBes no vécuo com 3 geragoes de neutrinos. Os valores de
sen’(2¢) sio respectivamente: a=0 {duas geragdes ), b=0.2, ¢=0.4, d=0.6, e=0.8 ¢

f=1.0. As regides em negrito mostram as solugdes validas para esse detector.
Figura 3 - Idéntica & Figura 2, para o Modelo BP92.
Figura 4 - [déntica & Figura 2, para o Modelo BP95.
Figura 5 - Idéntica & Figura 2, para o Modelo TL93.

Figura 6 - Graficos de Ay x sen?(2w) para o detector de Kamiokande, utilizando
o Modelo BUS88 e oscilagbes no vécuo com 3 geragoes de neutrinos. Os valores de
sen®(2¢) sio respectivamente: a=0 (duas geragdes ), b=0.2, c=04, d=0.6, e=0.8 ¢

f=1.0. As regies em negrito mostram as solugdes validas para esse detector.
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Figura 7 - Idéntica & Figura 6, para o Modelo BP92.
Figura 8 - Idéntica a Figura 6, para o Modelo BP95.
Figura 9 - Idéntica & Figura 6, para o Modelo TL93.

Figura 10 - Grificos de A, x sen®(2w), cdlculados para o detector GALLEX,

utilizando os quatro modelos e oscilagies no vicuo com 2 geragoes de neutrinos.
Figura 11 - [déntica & Figura 10, para o detector SAGE.

Figura 12 - Gréficos de Ag; x sen’(2w), utilizando o Modelo BU8S e considerando
oscilagdes no vacuo com 3 geragdes de neutrinos. Os valores de sen®(29) sdo respec-
tivamente: a=0 (duas geragdes ), b=0.2, ¢=0.4, d=0.6, e=0.8 e {=1.0. As regiGes em
negrito do gréfico a dessa figura representam os valores dos pardmetros que fornecem
uma solugéio conjunta para os quatro experimentos. Os demais graficos dessa figura

representam solugdes para os experimentos de Homestake e Kamiokande.
Figura 13 - Idéntica & Figura 12, para o0 Modelo BP92.
Figura 14 - Idéntica & Figura 12, para o Modelo BP95.
Figura 15 - Idéntica & Figura 12, para o Modelo TL93.

Figura 16 - Graficos de P(;,-.,)(E) x E, para quatro valores de Ay que geram
P; ~ 0. Os valores desses Ay para n=3,4,5 ¢ 7 sfo dados respectivamente por
50.10°1,6,7.107",7,9. 107 e 1,1. 107'° eV?, todos calculados para 2 geragdes
e fazendo sen’(2w) = 1 (ingulo de mizing méximo para o canal v, — v,). As lmhas

verticais que aparecem nos quatro graficos indicam um Py, .,,)( E) = 0 para a energia

do v1g, (E, = 0,862 MeV).
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Figura 17 - Gréficos da razdo entre os fluxos dos diferentes neutrinos solares
obtidos via oscilagio com duas geragGes de neutrinos pelos mesmos fluxos calculados
sem oscilagho, levando-se em conta o efeito sazonal. As razdes foram obtidas para t/T
variando de 0 até 1, onde T=365 dias. Os valores de Ay e sen?(2w) utilizados nos seis
graficos sfio os seguintes: a) Ay = 1,1. 107 e sen?(2w) = 0,95, b) Ay = 9,1. 1071
e sen?(2w) = 0,85, ¢) Agy; = 8,0 . 107 e sen?(2w) = 0,80, d) Ay =78 .10 e
sen(2w) = 0,80, €) Ay = 6,3 . 107" e sen®(2w) = 0,85 e f) Ay = 6,0. 107 e

sen®(2w) = 1,0.
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