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Resumo

Esta tese apresenta uma andlise estatistica detalhada dos dados de experi-
mentos com neutrinos solares mais recentes, com duas diferentes solucées para
oscilagdes de neutrinos, ambas caracterizadas por um grande comprimento de os-
cilagdo. A primeira baseada no mecanismo de oscilagio padrio, ou seja, induzida
por massa, sendo csta cstudada nos casos de duas e trés geracdes e dentro do
regime de quase-vicuo. B a segunda, uma exdtica, que usa como mecanismo de
oscilacdo uma possivel violagdo do principio de equivaléncia, que foi analisada
somente para o caso de duas geragdes, sendo este discutido para transicdes entre
neutrinos ativos, e entre neutrinos ativos e estéreis. Nossos resultados mostraram
que ambas solugdes sdo consistentes com os dados de neutrinos solares ¢, também,
no caso especifico do quase-véicuo, observamos que a hipétese de trés geracoes fi-
cou desfavorecida.



Abstract

This thesis presents a well detailed statistical analysis using the recent data
from solar neutrino experiments. This analysis was done in the framework of two
different solutions of neutrino oscillations, both characterized by a long oscilla-
tion wavelenght. The first was based on the standard mass induced oscillation
mechanism, here we worked in the scheme of two and three neutrino generations
within the quasivacuum regime. The second was an exotic mechanism, where the
neutrino oscillation is due to a possible breakdown of the equivalence principle,
this alternative was analyzed only for two neutrino generations, in the cases for
the conversion among active to active neutrino and active to sterile neutrino.
Our results show a good agreement between the solar neutrino data and both
solutions, also in the specific case of quasivacuum, we found that the hyphotesis
for the three neutrino generation is disfavored.
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Introducao

O Modelo Padrao Eletrofraco tem sido testado nas dltimas décadas de forma
extremamente precisa. Até o presente momento ele tem sido capaz de explicar
praticamente todos os dados experimentails coletados.

O setor de neutrinos é o tnico que parece hoje estar indicando uma fisica além
da padriio. Isto se deve & existéncia de evidéncias robustas de conversio de sabor,
vindas dos neutrinos solares [1, 2, 3, 4, 5] e dos neutrinos atmosféricos [6, 7], que
somente podem ser explicadas com fisica nova. Somadas a estas evidéncias existe
outra, que ¢ bastante controversa, obtida com os neutrinos gerados no laboratério
de Los Alamos ¢ observados pelo experimento LSND [8].

Vejamos brevemente do que se tratam estas evidéncias.

Chamamos de neutrinos solares aos neutrinos do elétron produzidos no Sol
e detectados aqui na Terra. O fato experimental de que estes neutrinos solares
desaparecam em seu trajeto do Sol até sua detecgio na Terra, representa a evidén-
cia mais antiga de que algum tipo de conversio de sabor de neutrinos ocorre na
natureza. Esta anomalia se manifesta na medida do fluxo de neutrinos do elétron,
feito pelas experiéncias com neutrinos solares, que ¢ sempre muito menor do que
o esperado teoricamente, o que permite inferir o desaparecimento de neutrinos do
elétron. Apesar desta anomalia ter tanto tempo de existéncia, quase 30 anos, a
tendéncia dos dados néo indica convergéncia para uma solucio estdvel, nem exchu
qualquer solucéo. Assim, hoje ainda temos vdrias solugdes possiveis para este
problema, néo existindo um consenso, pelo menos do ponto de vista estatistico,
para escolher alguma solugdo em particular.

A evidéncia dos neutrinos atmosféricos estd baseada nas experiéncias que ob-
servam desaparecimento dos neutrinos do miton gerados na atmosfera a partir
dos raios césmicos. Embora contundentes, as observagdes dos experimentos com
neutrinos atmosféricos, ainda néo conseguem observar um ciclo de oscilagiio, o
que significa que ndo se pode estabelecer se temos um fenémeno de oscilagdo ou
somente de conversgo de sabor. Embora exista uma indefinicio sobre a dindmica,
esta anomalia consegue somente ser explicada via mecanismos que tenham uma
cependéncia do tipo L/E,, onde L é a distincia do ponto de producio ao pon-
fo de detecgio ¢ F, é a energia dos neutrinos [9], e ao mesmo tempo exclui
varias outras formas possiveis de solugbes [10], 0 que é uma grande vantagem
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em comparacio ao caso dos neutrinos solares. 1 importante notar também que
os resultacdos atmosféricos parecem estar sendo confirmados pelo experimento de
desaparecimento de mions, K2K [11].

O resultado do experimento LSND ¢é a dnica evidéncia de mudanca de sabor
que usa um feixe de neutrinos gerados por um acelerador. Esta experiéncia que
consegue medir a conversio de sabor 7, — 7, dentre todas as evidéncias, é
a unica em que foi observado aparecimento. No entanto, parte da regido de
pardmetros dentro do contexto da solugfo por massa permitida pelo LSND j4 foi
excluida, sendo que a regido que ainda é permitida deve em breve ser estudada
pelo experimento MiniBooNE do Fermilab [12].

Devemos comentar que embora tenhamos diversos mecanismos que déo boas
sclucoes para as anomalias solar e atmosférica, a solugdo considerada mais natural
é a dada pelo mecanismo de oscilagio induzida por massa. Isto se apoia no fato
que este mecanismo ¢ o dnico que pode dar uma explicacio a todas as evidéncias
de forma consistente. Apesar dissc ser um bom argumento para considerar so-
mente como solucio este mecanismo, observamos que outros mecanismos existem
¢ ainda ndo hd nenhum experimento que determine qual é a verdadeira dindmica
por detrds da conversdao de sabor. Por esta razdo, durante nossa pesquisa temos
feito distintas abordagens do problema de conversio de sabor. Estas aborda-
gens foram as seguintes: analisar solugdes padréio e exdticas para o problema dos
neutrinos solares, investigar vinculos experimentais para violacio de C'P no se-
tor leptdnico [13], estudar vinculos para os parfmetros de descoeréncia quintica
aplicadas ao contexto das oscilagdes de neutrinos usando os dados de experimen-
tos de acelerador e reator [14], e finalmente testar as potencialidades das futuras
experiéncias de longa distincia, para distinguir mecanismos que solucionam o
problema, dos neutrinos atmosféricos [15, 16].

De todos estes tépicos desenvolvidos, enfocaremos nesta tese o estudo deta-
thado das solugdes para o problema dos neutrinos solares. Isto significa estudar
uma solucio padrdo, a do quase-vicuo (QV) [17], que estd baseada no mecanismo
de oscilacao via massa, e a outra nao padrio que é a solugio usando o mecanismo
de oscilacdo devido a violagio do principio de equivaléncia (VPE) [18, 19, 20],
sendo que dentro da faixa de parimetros que estudamos, ambas solugdes sio
caracterizadas por um grande comprimento de onda, sendo este da ordem da
distancia Terra-Sol.

Esta tese serd dividida em quatro capiftulos. No Capitulo 1 faremos uma des-
cricao tedrica da fenomenologia de neutrinos massivos, colocaremos a definicdo de
termo de massa (Dirac e Majorana), comentaremos limites diretos para as massas
dos neutrinos, descreveremos oscilagdes no vdacuo e na matéria e faremos também
uma. pequena discussdo de limites de violagdo de CP para neutrinos no vicuo.
No Capttulo 2 faremos uma descricio breve das distintas reacdes que produzem
neutrinos no Sol, assim como do modelo padrdo solar, comentaremos também as
diversas experiéncias com neutrinos solares e suas técnicas de detecgdo e final-
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mente descreveremos todos os ingredientes usados para a andlise estatistica, esta
parte tem fundamental importincia para a interpretacdo de nossos resultados.
Nos Capitulos 3 e 4, sfo apresentados os resultados das nossas andlises dos dados
das experiéncias com neutrinos solares para a solu¢do usando QV e VPE, res-
pectivamente. Por fim, discutiremos nossos resultados e as possibilidades destes
serem testados.



Capitulo 1

Aspectos gerais da fisica de
neutrinos massivos

Ternos hoje evidéncias muito consistentes de que os neutrinos sofrem algum tipo
de conversao de sabor. As mais relevantes provém dos dados de neutrinos at-
mosféricos [1, 2] e solares {3, 4, 5, 6, 7], havendo também alguns resultados de
experimentos com feixes de neutrinos fabricados pelo homem, como é o caso do
LSND {8], que parecem indicar que mudangas de sabor ocorrem no setor leptdnico.
Existem varios mecanismos dindmicos que ddo uma boa explicagio para estas evi-
déncias [9, 10, 11]. Porém, o que é mais conservador ¢ simples, além de conseguir
explicar todas as evidéncias, é o mecanismo de oscilacio induzida por massa, o
que implica ir além do Modelo Padrio Minimo.

Neste capitulo, nos concentraremos em discutir aspectos gerais da fisica de
neutrinos, baseados na hipotese de que o neutrino é uma particula de massa
nao nula. Uma das motivagoes de se discutir somente o mecanismo de oscilagio
induzida por massa, é devido ao fato que este representa a mais provivel expli-
cacio das presentes anomalias (solar, atmosférica e LSND), como foi mencionado
antes aqui ¢ na introdugio. Quira motivacio, é que esta discussdo serd fun-
damental para o entendimento do Capitulo 3, que estuda a solucio do QV ao
problema dos neutrinos solares, e mesmo do Capitulo 4, onde trabalhamos com
um mecanismo exédtico, VPE, como solucdo no tratamento deste mesmo proble-
ma. Como veremos, a fenomenologia do mecanismo de oscilacio via VPE pode
ser compreendida re-interpretando os resultados de oscilacio induzida por mas-
sa, fazendo uma substituicio apropriada dos pardmetros de oscilagio com massa
pelos correspondentes de VPE.

4



Aspetos gerais da fisica de neutrinos massivos )

1.1 Neutrinos e Modelo Padrao Eletrofraco

No contexto do Modelo Padréo eletrofraco SU(2}, xU(1)y [12], o neutrino é uma,
particula fundamental com spin semi-inteiro e carga nula. Ele é afetado somente
pela interacdo fraca, através das interagdes de corrente carregada descritas pela
lagrangiana [12, 13]:

r €
o 3y
£6¢ = 9 (De, Upy Ur) ¥ 7 bl W +he, (1.1)
% :
e de corrente neutra
NC g P ’75 Ve
L —_ m ("lje, leﬂ‘, ﬁT) 'Y 2 I/Iu Z/\ + h-C-, (12)
Ve

onde somente sdo considerados interacdes de campos de méo esquerda (L). Isto
estd apoiado no fato de existir evidéncia experimental para que o neutrino se-
ja considerado uma particula com helicidade definida, isto é, neutrinos de mao
esquerda e anti-neutrinos de mao direita, o que ¢é consistente com a hipétese de
massa nula.

No entanto, nao existe nenhuma razao fundamental para justificar o fato dos
neutrinos nao terem massa. Nas secOes seguintes discutiremos as carateristicas
dos distintos tipos de massa, Dirac ou Majorana, que podem ser incluidos numa
extensdo do Modelo Padrao Minimo.

1.1.1 Termo de massa de Dirac

Um termo de massa do tipo Dirac acopla a componente de méo esquerda com a
componente de mio direita, de um mesmo campo, de forma que:

£V = ~Ympy = (P,mpipr + Yrmpir), (1.3)

para o caso de trés geracoes, mp representa uma matriz diagonal 3 x 3, e 1 é um
vetor composto de trés espinores, que ¢ dado por:

Y =1L+ Ygr. (1.4)

1.1.2 Termos de massa de Majorana

Uma particula se diz de Majorana, quando esta é idéntica a sua antiparticula, o
que pode se expressar como 1 = ¢!, em particular, quando um neutrino é de

'Explicitamente ¢ = Cy%9* = iy2ap*.
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Majorana, o neutrino é igual a seu anti-neutrino. Podemos construir a partir dos
campos ¥y, e g, dois novos campos:

e ¢
X = ?f/)[) + 1/)1,,
w:’l/)R-f-’ZpE{, (16
onde os campos x e w estdo satisfazendo a condicio de campo de Majorana,

X = X° e w = w"
Assim, podemos escrever dois termos de massa:

1_ L /e o, — . .
L = —sxmifx = =5 (Tpmller + dymiug ), (1.7)
g,
1 1 j— -
L = —samifn = = (Fmlipn + bamlivs) (1.8)

observemos que os termos de Majorana violam o nimero leptonico total por duas
unidades.

1.1.3 Neutrinos de Dirac-Majorana

Combinando os trés termos de massa das Eqs. (1.3), (1.7) e (1.8), é possivel
escrever um termo global de massa, da seguinte forma:

LM = oMy oDy oM (1.9)

que explicitamente pode ser escrito como:
DM T Lo Loy mr
L = =t mpp — 51/)LmL hy, — EqumR ¥p + h.c., (1.10)

onde o termo h.c. denota o hermiteano conjugado. Devido a que ¥, 1 = @‘}Jw%,
podemos escrever a Eq. (1.10) de maneira mais compacta:

1 /— — mM m ’{,b'c
£D~|—M _ c ( L D ) ( L h. L
9 (1[)1, ¢R) mp my Pp +he
L — —, /)¢
= -3 (qu R) M ( :’;; ) +he, (1.11)

sendo este o termo de massa mais geral, chamado de termo de Dirac-Majorana.
E importante salientar que o fendmeno de oscilacdo que discutiremos mais a-
diante vai ser independente do tipo de termo de massa que admitiremos para os
neutrinos.
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Mecanismo see-saw

Vale a pena comentar que existe um mecanismo capaz de explicar 08 pequenos
valores esperados para as massas <os neutrinos.

Este é chamado de mecanismo see-saw [14], e implica supor que M = m¥ >
mp = m com m¥ = 0. Logo, diagonalizando a matriz M da Eq. (1.11), no
contexto deste mecanismo, temos o aparecimento de dois autovalores m; ~ M
e my o~ m?/M. O mais massivo, m,, coincidiria com o auto-estado quase-de-
mao-direita e o my, muito menos massivo, com o auto-estado quase-de-mao-
esquerda. Sendo que, o finico auto-estado observédvel é o menos massivo, dado
que no mecanismo see-saw se considera que M € da ordem da escala na qual se
quebra a simetria de grande unificagio (101°GeV < M < 10%5GeV), e 0 m é da,
ordem da massa dos quarks ou léptons. Logo este mecanismo permite explicar
porque as massas dos neutrino sdo tdo pequenas, ja que estas sdo da ordem de
m2 /M.

1.2 Medicao direta da massa do neutrino

Com o proposito de medir de forma direta a massa absoluta do neutrino, tém
sido elaborados experimentos, que procuram por esta massa a partir da andlise
dos pardmetros cineméaticos dos produtos de um decaimento conhecido, onde
aparecem os neutrinos. Nesta secfo, mencionaremos brevemente os limites de
massa, <ireta do neutrino para cada um dos trés sabores.

Na Ref. {15], Fermi propés a procura da massa do neutrino a partir do decai-
mento 3 do tritio, *H, que pode ser escrito como:

H - *He +e™ + 7, . (1.12)

O espectro de energia dos elétrons emitidos neste decaimento, seguem a seguinte
EXPressao:

s wp(@-B) @ Bp -, (1.13)
onde p e £ sdo o momento e a energia dos elétrons, respectivamente, e ¢ = 18,6
keV é a energia liberada no decaimento da Eq. (1.12}. Da Eq. (1.13) podemos
observar que se admitirmos que m,, = 0 a energia maxima possivel do elétron
serd, E™* = (), no caso geral EF™ = () — m,,. Vemos entdo que a determi-
nacao precisa do ponto final do espectro permite determinar/limitar a massa do
neutrino. Até agora nao se tem evidéncia em favor de m,, # 0, sendo o limite
atual [16):

“my,” < 2,6 eV {(95%N.C), (1.14)

colocamos entre parentesis o nivel de confianca (N.C.) do resultado. Para o v,
temos limites obtidos a partir do decaimento do pion em repouso, 7 — pt +v,.
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O limite mais recente é [17]:
“my,” < 170keV (95% N.C.) . (1.15)

Para o v, os decaimentos estudados sio do tipo 7+ ~» et + v, + 0., 7t —
gt 4+, -+ 0 e 77— nm -+ vy Sendo o limite atual [18],

“my.” < 18,2 MeV (95% N.C.) . (1.16)

Colocamos o simbolo em cada massa, para chamar a atencdo que se conside-
rarmos neutrinos massivos, os autos-estados de interacao ou sabor, v,, v, € v, néo
coincidem necessariamente com os auto-estados de massa vy, v, e v3, sendo que
no caso em que a matriz de mistura nao é diagonal, nao ¢é trivial re-interpretar os
limites citados acima. A suposicdo convencional é que a matriz de mistura entre
os auto-cstados da base de sabor e da base de massa, ¢ praticamente diagonal.
Discutiremos a matriz de mistura e sua relagdo com os auto-estados de sabor e
de massa na préxima secao.

“on

Duplo decaimento § sem neutrinos

Definindo-se 7, como a particula produzida no decaimento §~ do neutron, implica
que 0s ¥,'s seriam capazes de produzir pésitrons mediante a reacio inversa:

Te+p—n+eh, (1.17)
porém nao estaria permitida a produgac de elétrons via :
Ue+n-p+e . (1.18}

De forma paralela, se definimos o v, como a particula produzida no decaimento
A% do préton, terfamos que 08 v,’s poderiam produzir elétrons mediante a reacio:

Vet+p—n+e, (1.19)
mas néo seria possivel produzir pésitrons pela reagéo
ve+pAn+te’ (1.20)

Estas reacoes indicam que ¥, e 1, sdo distintos. De fato, se permitimos que sejam
possivels as reagdes das Eqgs. (1.18) e (1.20), poderiamos ter o chamado duplo
decaimento 3 sem neutrinos, proposto por Furry [19], e que pode ser descrito
COMO:

A, Z) = (A Z+1)+e +T, = (A Z+2) + 27, (1.21)
onde o neutrino produzido do primeiro decaimento é reabsorvido pelo nicleo,
produzindo no estado final dois elétrons sem a presenca de neutrinos. Conseciien-
temente, a comprovacio experimental do decaimento da Eq. (1.21) indicaria que
0 neutrino € uma particula de Majorana. Além disso, esta experiéncia fornece
um limite para a massa mﬂf . Sendo que o limite mais forte na atualidade é

mf}f < 0,35 eV, dado pela colaboracio Heidelberg-Moscow [20].
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1.3 Matriz de mistura dos neutrinos

No Modelo Padréo o setor de leptons é, praticamente, simétrico ao setor de
quarks. A diferenca estd em que nio séo incluides os neutrinos de mao direita.

Incluindo estes, a simetria é exata e os neutrinos, de forma andloga aos quarks,
adquiririam massa. E assim teriamos um termo:

Tee Ty  Mer Ve
massa ___ fe— = =
LT = (U, Upy U) | Mipe My My Vi
Mg MMy Mey Ve
Ve
= (U, U, r) M, | vy |, (1.22)
Ly

onde, M, é uma matriz arbitraria, nfo necessariamente diagonal. A matriz M,
pode ser diagonalizada pela seguinte transformacgo biunitaria:

Mee Mey  Mer my 0 0
UL | mpe mypy mue | Ve=| 0 my 0 | =M¢, (1.23)
Mere Mhry MMy 0 0 g

a matriz diagonal M¢ é a matriz de massa na base dos auto-estados vy, vy € v,
onde as matrizes U e V conectam aos auto-estados de interagio, v,, v, e v, com
os auto-estados de massa v, vy e v3, da seguinte forma:

vy, = Uy, vk = Veivr, (1.24}
onde
14 Ve
V=l w b, o v=| oy | (1.25)
L3 Yy

O fato de que apenas os neutrinos de mio esquerda possam ser observados, impli-
ca que no tratamento de oscilacdes somente trabalhamos com a matriz Ur,. Esta
matriz, que chamaremos sé de U, é a matriz de mistura leptdnica na represen-
tacio de Maki-Nakagawa-Sakata [21], andloga a matriz de Cabibbo-Kobayashi-
Maskawa [22] do setor de quarks, e se escreve como:

U = U23 (923) X I‘((S) X U13(913) X Ulg(glg),

i
C12C13 512C13 s13e7"
_ i N7 7
= ~812023 — C12523813€"°  CiaCa3 — 812593513 Saacyis |, (1.26)
i ) 5
S12823 = Ci2C23513€ —Ci2893 — 512C23513€"  CosCia

onde Uy = #2012 Uy = ™ ¢ Uyy = 2798 com A; as matrizes de Gell-Mann
de SU(3) e ¢;j = cos by, siy =sinb,;, 1,5 = 1,2,3, e ¢ representa a fase de violagio



Aspetos gerais da fisica de neutrinos massivos 10

de CF, que aparece na matriz I', e esta definida como
H I. ¥ 7

e 0 0
T=1| 0 e 0 ]. (1.27)
0 01

A matriz de mistura lepténica dada na Eq. (1.26), fica no caso de duas geracdes
reduzida a seguinte forma:

cosf sind
U= ( —sinf cosf ) ' (1.28)

Embora esta matriz represente um caso particular, sera de grande utilidade ja que
devido a sua forma simples, ajuda a entender de maneira mais facil o fenémeno de
oscilagio de neutrinos. Além disso, a andlise que faremos no Capitulo 3 dos dados
de neutrinos solares sob a dtica das oscilagdes de neuntrinos em trés geragoes, pode
ser estudada do ponto de vista de duas geragdes.

1.4 Oscilagoes de neutrinos no vacuo

Pontecorvo propos ha quatro décadas que os neutrinos poderiam converter-se em
anti-neutrinos [23], se o ndimero lepténico fosse violado, como acontece no sistema
K® — K° onde existe violacio de CP. O fendmeno de oscilacéo entre neutrinos
de diferentes sabores foi proposto pela primeira vez por Maki et al. [21] e depois
considerado, também, pelo Pontecorvo [24]. Nesta secfio discutiremos o caso de
oscilagdo no contexto de trés geracdes de neutrinos. Trabalhar em trés geracdes
tem varias motivacoes, ja que sabemos que existem trés neutrinos auto-estados
de sabor através de medidas da largura invisivel do Z° (N, = 2,993+0,011) [25],
assim como das medidas diretas de v, [26], v, [27] e ultimamente de v, [28]. O
caso de duas geracdes pode ser visto como um caso particular de trés geragdes.
Considerando um neutrino que se propaga com um momento p, podemos re-
presentar este neutrino como uma superposicdo dos auto-estados de sabor v, (o =
e, i, 7) ou de massa v;(1 = 1,2, 3). Estes dltimos com massa definida, propagam-

se como auto-estados da Hamiltoniana 2:

Hi’/i = Eyi.l/i y (129)

com autovalores:

2 2
Eui:«‘/mf+p2':p+§;~:p+25 , (1.30)

2Sempre usaremos a convengdo i = ¢ = 1.
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onde usamos a aproximacdo m; € pe E,, = F,, >~ I,, = E,. Entio, na base
dos auto-estados de massa a Hamiltoniana é diagonal e a equacio de Schrodinger
pode ser usada para descrever a evolucao temporal de v

dy; .
z—(ﬂ = Hy; , (1.31)
cuja solugao é trivialmente:
vy (%) _ v (0) gt b 0 0 v (0)
w(t) | =e | w(0) | = 0 g st 0 v2(0)
v3{t) Vg(D) 0 0 e Evst 3(0)

(1.32)
Podemos escrever a equacao anterior em termos dos auto-estados de sabor usando
a matriz de mistura U, Para um tempo ¢ temos:

ve(t) n(t) . ve(0)
va(t) | =U | w(t) | =Ue™ UM 1,00) | . (1.33)
vy (1) vy(t) v (0)

Como o operador U e UT ¢ em geral ndo diagonal, isto implica, que o contetido
do neutrino de sabor no tempo ¢ é em geral diferente do contetddo no tempo ¢ = 0.
Assim, existe uma probabilidade ndo nula de que um sabor no tempo ¢ qualquer,
seja diferente do sabor inicialmente produzido em ¢ = 0. Entdo combinando as
Egs. (1.30) e (1.33) a probabilidade de oscilagio de um sabor « para outro 8
pode ser escrita como:

3
SO t
Z Uﬁj‘ o UL: ¥

= aaﬁ—zﬁez }: UpiUsiUgpUni (1 = e7%) | (1.34)

J=1 k=j+1

Plvy »uvgyr) =

sendo gue para o caso de anti-neutrinos:

2 3
P(Zo = Ugi 1) = bag~2Red > UbUniUpilUly (1 — 7% (1.35)

j=1 k=541
Am?
onde Ay, = ——27’”— L\m?k = mﬁ LJZ, e j& usamos o fato de considerarmos

o neutrino ultrarelativistico, t o~ r. Portanto, » é a distincia entre o ponto de
producao e o ponto de deteccio.

O fendmeno que acabamos de descrever é chamado de oscilagdo de sabor
ou oscilugdo de neutrinos. Iatuitivamente podemos entender este efeito como
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um fendmeno de interferéncia quéntica entre trés ondas que se propagam com
freqiiéncias distintas.

Em duas geragdes de neutrinos {por exemplo tomaremos aqui a oscilagio entre
v, ¢ v,) a Eq. (1.34) simplifica-se e obtemos a férmula de sobrevivéncia em duas
geracoes:

A 2
Pv, = vy 1) = Py, = vy; 1) = 1~ sin? 20 sin® ( 4; 'r‘) , (1.36)

onde parametrizamos a matriz de mistura da forma usual com um tnico 4ngulo
8 e consideramos que P{v, — v,) = 1 — P(v, — v,), por conservacio da proba-
bilidade. O comprimento de onda de oscilagdo é dado por:

AnE Am2/E \
Ay = =2 BT k. .
Aoz , 48 % 10 (eV2/MeV) cm (1.37)

Quando a propagacdo é “incoerente”, perde-se a informagéio da fase (Am?r/4F,)

2 { &Am? 1

uma vez que o que observa-se ¢ uma média, ou seja (sin” [ 2% 7")) = &, com isto
i

a Eq. (1.36) fica: _
Plvg =y vy r)=1-— ésin2 20 . (1.38)

Esta perda de coeréncia pode acontecer, por exemplo, quando o tamanho da zona
de producdo é maior que o comprimento de onda tipico dos neutrinos.

1.5 Oscilacoes de neutrinos na matéria

Quando os neutrinos atravessam a matéria, a interagio com ela pode modificar
substancialmente a probabilidade de oscilagdo. Em particular, pode ocorrer um
fendmeno de ressonéncia o que pode amplificar a probabilidade de oscilagio, mes-
mo para valores pequenos do angulo de mistura no vicuo. Esta possibilidade é
muito interessante j4 que representa uma das possivels explicagdes para o proble-
ma dos neutrinos solares. De fato, os neutrinos produzidos no Sol interagem com
a matéria solar e ainda podem fazé-lo com a matéria terrestre (para 0s neutrinos
que chegam do Sol durante a noite). Para algumas condicdes particulares pode-
mos ter conversdo de sabor para pequenos dngulos de mistura. Este fenémeno
foi descoberto pela primeira vez por Mikheyev ¢ Smirnov em 1985 [29] baseado
no trabalho de Wolfenstein em 1978 [30], sendo por esta razio chamado de efeito
MSW. A seguir discutiremos brevemente o efeito MSW. Para uma discusio mais
completa veja [31].
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Ve

3]

Vo Uy

w Z

e - Ve C,N = e:N

Figura 1.1: Diagramas de Feynman para a interagio de corrente carregada e neutra
entre neutrings e matéria usual, z = e, 4, 7; N = nucleon.

1.5.1 Equacao do MSW

Antes de definir a equacio de evolucao considerando o efeito MSW, re-escreveremos
a equacao de propagacao dos neutrinos no vacuo na base dos auto-estados de sa-
bor usando as Egs. (1.30) e {1.31). Esta equagdo fica entfio da maneira seguinte:

d Ve Ve WV 4)2 Ve
i v | =H{ v | = U%UT v, |, (1.39)
vy Vy v vy

onde (M%)? = diag(mi, m2, m2). Lembremos que a solugio da Eq. (1.39) é
dada pela Eq. (1.33). Os neutrinos interagem com a matéria usual por interagdo
fraca pelas correntes carregadas e neutras com os elétrons e nucleons do meio
(veja Fig. 1.1). Estas interagbes podem ser descritas de forma matricial, e geram
um termo A que serd chamado de massa induzida pelo efeito da matéria, e que
adicionaremos ao Hamiltoniano da Eq. (1.39), ficando esta equacio da seguinte
forma:

a | Ve 1 Ve
'LE; Ve | =55 [U(Mf)QUf +AN | v ] (1.40)
v, o vy

Vamos supor que as interagdes dos neutrinos com a matéria seja somente do tipo
padréo, ignorando assim a possibilidade de existirem outras correntes neutras que
mudam sabor. Sendo os auto-estados de sabor os mesmos que os auto-estados de
interacdo, a matriz de masse induzide A, é diagonal e dada por:

AYC L ANC 0 0

A= 0 ANC 9 : (1.41)
0 0 ANC
O termo de corrente carregada AYC aparece somente para neutrinos do elétron,

como vemos na Iig. 1.1. Os termos da corrente neutra para os trés sabores
sdao iguais. Por este motivo podemos eliminar o termo de massa induzida pela
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corrente neutra, AYY, que contribui somente para uma fase global, fazendo a
seguinte redefinicio da fase dos auto-estados de sabor na Eq. (1.40):

v Ve
e ANC e

v, | —exp [ /dr QE( )} Vp | . (1.42)
Uy v,

Logo, o tinico termo essencial para a propagacio do neutrino ¢ o termo de massa
induzida pela corrente carregada A%C. Este termo é explicitamente escrito como:

A%C(r) = 2V2G N, (1) E, (1.43)

onde G'p é a constante de Fermi, IV, é a densidade de elétrons do meio atravessado.
A partir de agora, a massa induzida pela corrente carregada serd denotado sim-
plesmente como A. A Eq. (1.40) com a massa induzide da Eq. (1.43) é chamada
de equagdo de Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW}.

O operador [U(M%)?Ut + A] no segundo membro da Eq. (1.40), pode ser
diagonalizado através de uma matriz unitaria U™

M 0 O
(U [UMY U + AU =] 0 M2 o0 | . (1.44)
0 0 M32
Definimos assim novos auto-estados de massa como:
v Ve
vl = O™ e, | (1.45)
vy Vr

Em geral os auto-estados ;" ndo sdo auto-estados de massa na matéria, uma
vez que a matriz U™ é em geral fungdo de r. A equagdo de propagacdo dos
auto-estados 1]" é a seguinte:

v ME OO0 v
il =12 0 Mz o0 | —iqumiltu o (1.46)
dr\ m | |2B Sy & m |
vy 0 0 Mj 7

No caso em que A é constante, temos que dU™/dr = 0, conseqiientemente os
auto-estados v[" se convertem nos auto-estados de massa na matéria. Neste caso
a probabilidade de conversio P(v, — vg; 1), é andloga a Eq. {1.34), e é dada por:

2 3
P(vo > vg; 1) = 0ag — 2Re > Y UpURUR UL (1-e7%) | (147)

J=1 k=71

AMZ, ..
onde A = = e AM?Z = MZ — M?. Os valores explicitos dos elementos da
ik ik k 7 p

matriz de mlstura U™ e as massas quadradas M7, MZ e M3, para este caso de
trés geragdes e A constante, podem ser encontrados em [32].
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1.5.2 Aproximacao adiabatica

Para estudar algumas propriedades do comportamento da Eq. (1.46} é mais sim-
ples reduzi-la ao caso de duas geracdes. Nesse caso, a Bq. (1.40) se escreve da
forma seguinte:

d vy 1 A{r) — AmPey A sqg Ve (1.48)
Yar v, | 4E, AmZsog —A(r) + Am?cyy vy ) '

onde Am? = m2 — m? é a unica diferenca de massa em duas geragdes. A matriz
de mistura na matéria, U™ esta definida como:

—_— cosé,, sinb,,
Ut = ( —siné,, cosf, ) ’ (1.49)

onde &, é o angulo de mistura na matéria, dado por:

. 890
8in 20, = — . 1.50
V{AJAM? — co)? + 53, (1.50)

Para o caso de dois neutrinos, e depois de alguns cdlculos, a Eq. (1.46) pode ser
expressada da seguinte forma:

m _AM? L dOm m
,chi vy — 45, L ¥y (1 51)
dr \ v 4m  AM v ) '
2 dr 15, 2

onde AM? = MZ — M?. Lembrando que o comprimento de onda no vacuo é
A, = %2 podemos escrever a Eq. (1.51) de forma mais compacta,

A
cd U T d6,, v ]
— = | L .02
(k)= e e (F) (1.52)

onde o; sio as matrizes de Pauli, A)® é o comprimento de onda da oscilacao na
matéria, definido como:

= Ay (153)

Y ATAME <) + 5%,

db, 1 Am? 599 dA (1.54)
= — — . 5
dr 2 (A= AmPey)? + (Am2sg)? dr
No caso em que a densidade N,(r) varia pouco com 7, mais precisamente, quando
o dngulo de mistura na matéria varia muito lentamente, numa escala de distancia
da ordem do comprimento de onda da oscilagdo na matéria, temos que:
A0,

dr

(W2}
o
St

-
1%
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Aplicando esta condigdo, chamada de condigdo de adiabaticidade, a Eq. (1.52)

esta fica: J
o fwtty oW i -
i ( i ) SRt ( R (1.56)

14
o que implica que os estados v e vJ*, praticamente sempre coincidem com os
auto-estados de massa na matéria. FEsta é a chamada aproximacio adiabatica. A
solugiio da Eq. (1.56) é dada por;

(56) ool [ ] (£0) - won

Aplicando a Eq. (1.57) ao caso dos neutrinos solares que sao criados no Sol e
detectados na Terra (vdcuo), o que significa que em r temos que:

( 52*%3 ) - ( 2%2 ) (1.58)

e re-escrevendo em termos dos auto-estados de sabor, obtemos que:

(13)-vislen [ strlomea(353). o

Entdo a probabilidade de permanéncia P(v, — v,) é

dr rode 12

—iar [T &
AT Sosom(j ro AT

(1.60)

P(Ve — 1/&) == ’CgCgmemf:o

Como a propagacio destes neutrinos é incoerente, temos que fazer uma média do
termo de interferéncia da Eq. (1.60), ficando esta:

1
Py, = v,) = 5 (1 + cos 28, cos 26) | (1.61)
perdendo assim qualquer informacéo sobre a fase. Notemos que se substituimos
nesta equacio 0, = @, recuperamos a Eq. (1.38).

1.5.3 Correcoes a aproximacao adiabatica

A Eq. (1.61) ¢ uma expressio analitica muito simples, que nos permite calcular
P(v, — v,), quando um neutrino do elétron se propaga pela matéria. Esta serd
valida, sempre que se cumpra a condicdo de adiabaticidade dada pela Eq. (1.55).
Quando esta condicdo é quebrada os auto-estados /™ deixam de ser ortogonais
entre si, e aparece a possibilidade néo nula de conversdo v < v
£ claro das Egs. {1.54) ¢ {1.55), que a condigiio de adiabaticidade é critica
quando:
Alr,) = 2V2GpN,(r.)E, = Am? cos 20 . (1.62)
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De fato, quando a Eq. {1.62) é satisfeita, df,,/dr e A™ alcancam simultaneamente
seus valores mdximos, assim como o dngulo de mistura (6, = 7 /4), como vemos
na Eq. (1.50). Esta Eq. (1.62) é chamada de condicio de ressonincia. Supo-
nhamos que um neutrino se propaga de forma adiabdtica num meio que tem
uma densidade decrescente, dN.(r)/dr < 0, de forma que no ponto de criacio,
temos que A(rg) > Am?cos20, desta mancira o neutrino pode passar durante
sua propagacao por um ponto de ressondncia. Em boa aproximacio, podemos
supor que 0 neutrine se propaga adiabaticamente até chegar perto de um pequeno
intervalo em torno do ponto de ressonéncia (r- < r. < r;), onde a conversio
vt <+ vyt € possivel, depois de atravessar este intervalo o neutrino continuaria
se propagando adiabaticamente. Nesta situacdo a Eq. (1.59) se transforma da
scguinte maneira:

(200) = Uy s [ 3] ( Aol =) Amntor o)

Vu(r) L AR(r) Amp(v3* — v™)  Amp(v* - v3*)

ol [ ()

0

onde Amp(¥* — v*) = (V*(re)|pf*(r-)) é a amplitude de probabilidade de
conversdo vi* —+ v, Quando o neutrino atravessa o intervalo em torno da res-
sonancia, esta serd a correcido para a propagacao adiabdtica. Observemos que a
partir da Eq. (1.63) é possivel voltar ao regime continuamente adiabdtico, somente
precisamos fazer Amp(v® + v3*) = 0. Supondo que perdéssemos a informacao
de fase de forma andloga & Eq. {1.61), terfamos que a partir da Eq. (1.63) a
probabilidade P(v, — v,) ficaria:

i I
Plve = ve) = 5 + (5 — PC) cos 26, cos 26 (1.64)
onde P, = P(v" < vf') = [Amp(¥{* — vI*)|?>. Re-escrevendo a Eq. (1.55)
avaliada no ponto de ressonancia, podemos definir:

o Am?s2,

- = 1. 1.65
! l E%m*| 2F,cop id]og Ne/dr[T:Tc > { )

Este fator 7 ¢ chamado de pardmetro de adiabaticidade, no caso da Eq. (1.55),
~onde v 2> 1, a propagacao é adiabdtica o que implica que P, ~ 0, de forma oposta
quando v~ 1 e P, ~ 1, o regime é ndo adiabatico.

P, em geral, pode ser obtida numericamente a partir da Eq. (1.48). Porém
devido ao fato que a regido dos efeitos ndo adiabdticos é pequena, podemos a-
proximar a densidade N.(r} por uma func¢do simples. Este tipo de calculo foi
feito pela primeira vez, indepedentemente por Landau [33], Zener [34] e Stueck-
elberg [35], no contexto das transicbes atdmicas e aplicado depois ao caso dos
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neutrinos solares [36]. Nesta aproximagdo a probabilidade assume a seguinte

EXPressao:
i T F
exp [— 57}7'] — EXP —579
P, = g 1.
— exp i ——Y—
P 2"/55

onde v ¢ o parimetro de adiabaticidade ¢ F' = 1 — tan 8, supondo uma variacéo
linear da densidade.

1.6 Violacao de C'P em oscilagoes de neutrinos
no vacuo

Entre os tépicos mais interessantes a serem estudados dentro da fenomenologia
de neutrinos massivos estd a violacdo de CP. Esta possibilidade surge de uma
maneira natural se considerarmos que existe uma total analogia do sistema de
quarks com o sistema de Iéptons, e sendo que a evidéncia de violacio de CP direta
no setor de quarks é um fato bem estabelecido [37]. Portanto, se o mecanismo
de oscilacdo induzida por massa for realmente o que explica as anomalias solares,
atmosféricas e o resultado do experimento LSND, a procura experimental de
violagao de C'P no sctor lepténico, serd uma conseqiiéncia imediata.

Discutiremos aqui brevemente a violagio de C'P no contexto das oscilagdes de
neutrinos no vacuo.

1.6.1 Paréametro AP(v,,vg)

Para ter a possibilidade de violagio de C'P no setor lepténico, devemos considerar
pelo menos trés geragdes e a presenca de uma fase complexa nao nula na matriz
de mistura. Este é o caso da matriz U mostrada na Bq. (1.26). Substituindo os
respectivos elementos desta matriz nas Eqgs. (1.34) e (1.35), vemos que:

P(Ua =+ Ug) # Plva—vp), (1.67)

o que significa que a probabilidade de oscilagio para neutrinos e anti-neutrinos
nao deve coincidir. Caso C'P fosse conservada ambas probabilidades deveriam
scr iguals.

Baseados na Eq. (1.67) podemos usar a diferenca entre as probabilidades de
oscilagdo, como observivel para medir violagio de P, isto é:

AP(a,B) = P(Uy—7Ty) — Plrg — v3), (1.68}
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sendo que AP(e, ) = AP(u,7) = AP(7,€e) e com sinal contririo para permu-
taches nao ciclicas. Mais explicitamente:

AP(a, B) = =£4Jep(sin Ay + sin Agz -+ sin Ay )
= +dJop Scp, (1.69)

com sinal (+), para permutagéo ciclica, e {-) para anticiclica, Ay = AmZr/2E, =
AmZLJ2E, ¢ Jop é o invariante de Jarlskog [38], que se define como:

2 .
Jcp = (11381301281282332381n(5. (1.70)

Portanto, o observivel AP(«q, J) depende essencialmente dos dngulos de mistura,
e das diferencas de massas quadradas.

1.6.2 Algumas hierarquias de massas

Em trés gera¢des podemos admitir alguns esquemas de solugéo de massas quadradas,
compativeis com as anomalias dos neutrinos solares, atmosféricos e os resultados
da experiéncia LSND. Um deles é:

Ami, ~ (1,5-7) x 107° eV?
Ami, ~ (0,2-2) eVE. (1.71)

Este, que chamaremos de esquema I, estd baseado, especificamente, nas diferencas
de massas quadradas compativeis com a evidéncia de Super-Kamiokande para
oscilagbes de neutrinos atmosféricos (Am?,) (2] e com o resultado do experimento
LSND (AmZ;) [8]. O outro é:

Ami, ~ {2-20) x 1075 eV?
Ami, ~ (1,5-7)x 107° eV? (1.72)

que chamaremos de esquema II. Esta hierarquia estd baseada na solucdo tipo
MSW, de grande dngulo de mistura para o problema dos neutrinos solares (AmZ,) [39]
e na solugio para os dados de neutrinos atmosféricos (Amz,).

Nzo iremos considerar aqui as outras possiveis diferencas de massas quadradas
que resolvem o problema dos neutrinos solares, pois para valores de Am?, ~
(1071% — 107°) eV?, e para os valores tipicos de L/FE dos futuros experimentos
terrestres, Ajp — 0 ¢ Aoz = ~As, assim o termo Sep — 0.

1.6.3 Limites para Jop e AP(a, )

Esguema I

O valor de Jep neste caso é bastante restrito, pois a P{7, — 7,.) medida por
LSND ¢ da ordem O(107?%). Além disso, o resultado do LSND pode ser ainda
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mais vinculado por outros experimentos terrestres (40, 41, 42, 43]. Uma anilise
detalhada destes vinculos e suas implicacbes para violagio de CFP, pode ser en-
contrada na Ref. [44], onde fol estabelecido um limite méximo de Jop(d = m/2):

Jop S 0,0013, (1.73)

S

onde este limite é consistente com o que pode ser obtido a partir de outras
andlises [45, 46] que usam o esquema de massas I. Porém, o limite que aparece na
Eq. (1.73) depende do valor de Am?, e Ami, escolhido, ele nos d4 uma idéia da
ordem do Jop nesta escala de massas. Este comentario serd valido também no
caso do limite de Jep para o esquema II. Na Fig. 4.2 mostramos AP maximo em
funcio de L/E, AP foi avaliado no valor méximo de Jeop para valores fixos de
Am?, ~ 3,2 x 107%eV* e Ami, ~ 1,0eV”. Para referéncia marcamos os valores
médios de (L/E) para K2K, 179 km/GeV [47], MINOS, 49 km/GeV [48] (usan-
do a configuracdo de mais alta energia) e uma das configuragdes possiveis para
as futuras fibricas de neutrinos em um anel de colisio de mions, 111 kin/GeV
(Muon Collider) {49]. A Fig. 4.2 pode ser aplicada, em primeira aproximagio
para qualquer experimento, j& que depende somente de L/FE. Daqui podemos
notar que a observacao de algum sinal de violacio de C'P vai ser muito dificil.
Jé que por exemplo, se tomarmos um valor tipico (médio) de AP ~ 0,002, a
probabilidade tem que ser determinada com um erro menor que 107, para ter
10% de erro em AP, o qual é bastante dificil de se obter experimentalmente. Sem
contar que ainda ndo estamos levando em conta, a convolugdo da probabilidade
com as informagoes experimentais (fluxos, resolucio, eficiéncias, etc).

Esquema II

Neste caso o Jop néo estd tio restrito como no esquema anterior. Isto se explica,
porque a solugdo para o problema do neutrino solar que estamos supondo, tem
grande dngulo de mistura, assim como a solugdo para o problema dos neutrinos
atmosféricos. O iinico limite que temos aqui vem do experimento CHOOZ [43].
Neste caso pode se estabelecer o seguinte limite para Jop(§ = 7/2) [46, 50

Jop < 0,04, (1.74)

Na Fig. 4.3 mostramos AP méaximo em fungdo de L/ E, avaliado para Jop méximo
e para os valores de Am?2, ~ 1,0 x 107%eV? ¢ Am2, ~ 3,2 x 10~%VZ  Aqui
observamos que, embora os valores ainda permitidos para Jeop seja maiores que
no caso do esquema I, os valores maximos para AP, nac sdo muito grandes. A
razdo ¢ que os valores de L/# relevantes para os experimentos futuros ndo sio
muito sensiveis a estas escalas de massas. Portanto, Sgp tende a ser pequeno, jé
que Az é pequeno.

De forma geral, podemos dizer que seja qual for o esquema de massas es-
colhido, medir violacao de C'P vai ser muito complicado, pelo menos usando o
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observdvel baseado na definicdo da Eq. (1.68). Por esta razdo, existem muitos
trabalhos que analizam outros observéveis que possam potencializar algum efeito
de violacio de CP. E importante notar que aqui consideramos somente violacdo
de C'P no vécuo, sendo que para fazer um estudo mais completo devem ser in-
clufdos possiveis efeitos de matéria que nao sao invariantes por transformacio de
C'P. Discusdes incluindo o efeito de matéria para violagio de C'P em oscilacdes
de neutrinos podem ser encontradas em [51].
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Capitulo 2

Neutrinos no Sol e tratamento
estatistico dos dados

Este capitulo dividi-se em duas partes.

Na primeira discutiremos brevemente o Modelo Padrio Solar, que permite
calcular o fluxo de neutrinos e estimar o nimero de neutrinos que deveriam ser
observados pelos experimentos atuais. Apresentaremos aqui também os dois tipos
de experimentos com neutrinos solares cujos dados analisaremos do ponto de vista
fenomenoldgico nos Capitulos 3 ¢ 4.

Na segunda parte exporemos de forma detalhada os procedimentos que uti-
lizaremos para analisar os dados experimentais no contexto dos modelos de os-
cilagdo estudados nesta tese. Em particular introduziremos aqui todos detalhes
das andlises estatisticas que faremos.

2.1 Neutrinos solares e Modelo Padrao Solar

O processo de fusdo nuclear é o responsavel por fornecer energia ao Sol. Este
processo € possivel, devido a alta temperatura existente no centro do Sol (~
107K)}. Esta permite que os prétons possam atravessar por tunelamento a barreira
coulombiana que existe entre eles e se fusionar. A dependéncia com a energia da
secao de choque de fusdo é expressada por:

o(E) = ng) exp(—277), (2.1)
22,5
=4 2 (2.2)

onde, S(#) é um fator da secio de choque que é caracteristico de cada reagéo,
exp(—27n) é o fator de Gamow de penetracio de barreira, ¢ v é a velocidade
relativa entre as particulas com cargas Z,e e Zse.

23
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A reacao de fusio nuclear ¢ formalmente escrita como:
4p = o+ 2eT + 2v,. (2.3)

Esta reacio libera nwma energia de 26,73 MeV, ¢ é feita através de dois sistemas
de reagdes, sendo o primeiro a cadeia préton-préton (pp) e o segundo o ciclo
Carbono-Nitrogénio-Oxigénio (CNQO). Estes estdo mostrados nas Figs. 2.2 ¢ 2.3,
respectivamente.

Na Fig. 2.2 observamos que as reacdes que geram os neutrinos do elétron {v)
na cadeia pp sdo:

p+p — *H+e' +rv, (B, <0,42MeV, neutrinos do pp) (2.4)
pte +p - *H4wv. (B, =144MeV, neutrinos do pep) (2.5)
Bete” — Li+wv, (E,=0,81(0,383) MeV, neutrinos do "Be) (2.6)
B = "Be+et+v, (B, <15MeV, neutrinos do "B) (2.7)
‘He+p — "He+e' +v, (B, <18,77 MeV, neutrinos do hep). (2.8)

PPor outro lado, na Fig. 2.3 vemos que as reagbes no ciclo CNO sio,

BN = BC+et 4y, (B, <1,20MeV,neutrinos do N) (2.9)
YO —» BNa+e"+v, (B, <1,73MeV,neutrinos do O) (2.10)
YF o YO +et +rv, (B, <1,74MeV, neutrinos do F), (2.11)

onde EF, é a energia do neutrino.

O arcabougo tedrico que nos permite calcular tanto os fluxos quanto os espec-
tros energéticos de todas estas reagbes que geram v, no Sol é o chamado modelo
padréo solar (MPS). Existem varias versoes deste modelo [1, 2, 3, 4, 5, porém,
nesta tese usaremos como referéncia tedrica, a versiao de 1998 do modelo de Bah-
call e Pinsonneault (BP98) [5].

O MPS esta baseado nas seguintes suposicdes: o Sol estd, em equilibrio hidrosta-
tico, o transporte de energia é feito por radiagio ou convecgio; e a energia é
gerada por reacoes nucleares. Entre os parfmetros de entrada, estio: as secdes
de choque das reagdes nucleares, a luminosidade do Sol (L), a idade solar (I5),
a. abundincia dos elementos e a opacidade radiativa. Este dltimo pardmetro
estd vinculado a equagdo que governa o transporte de energia no Sol. Uma vez
definidas tanto nossas hipdteses quanto os parimetros de entrada, o MPS é capaz
de descrever: a dependéncia radial da temperatura, a densidade de matéria, a
pressao, assim como os fluxos dos neutrinos. Uma explicagio detalhada do MPS,
pode ser encontrada na Ref. [6].

Apresentamos na Tabela 2.1 os fluxos de neutrinos previstos pelo MPS de
BP98, para as reactes das Eqgs. (2.4) a (2.11), ilustrados na Fig. 2.1.

Como podemos observar na Tabela 2.1, de todas estas reacdes, a que tem
o maior fluxo é a dos neutrinos do pp (reagio da Eq. (2.4)). Embora seja esta
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Fluxo {em™@ s

Figura 2.1: Fluxo de neutrinos solares segundo o MPS de Bahcall e Pinsonneault

(1998), para cada reacio de fusfo nuclear dentro do Sol.

Reagio  ¢(cm™ s7%)
p 5,94 x 10"
pep 1,39 x 108
hep 2,10 x 10°
Be 4,80 x 10°
‘B 5,15 x 10°
LN 6,05 x 102
B0 5,32 x 10®
17g 6,33 x 10°

Tabela 2.1: Previsoes do BP98 para os fluxos de neutrinos para todas suas possiveis

fontes de produgio no Sol.
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a maior fonte de produgao de neutrinos no Sol, sua energia mdxima é peque-
na (0,420 MeV), fazendo impossivel a detecgao destes neutrinos na maioria dos
experimentos.

A reagiio da Eq. (2.5) emite neutrinos monoenergéticos de 1,4 MeV, chamados
neutrinos do pep.

A reaciio da Eq. (2.6) emite neutrinos monoenergéticos, chamados de neutri-
nos do ‘Be, que podem ter uma energia de 0,861 MeV {90 % das vezes) -ou de
0,383 MeV (10 % das vezes). Seu fluxo é o segundo em importancia depois do
fluxo dos neutrinos do pp.

Os neutrinos gerados pela reagio da Eqg. (2.7), chamados de neutrinos do
*B, séo facilmente observados por qualquer experimento, pois tem uma energia
méxima elevada (~ 15 MeV).

A reagdo da Eq. (2.8) gera os neutrinos mais energéticos de todos, chamados de
neutrinos do hep. Sua energia maxima é de 18,77 MeV. Apesar deste fato facilitar
uma possivel deteccdo, seu fluxo é muito pequeno (¢(hep)/d(®B) ~ 1073}, sendo
sua contribugio muito menor que a das outras fontes.

Finalmente, os neutrinos do N, O e F, dados pelas reagdes das Eqs. (2.9), (2.10)
¢ (2.11), respectivamente, vao ter contribugdes pouco significativas para os ex-
perimentos, jd que sua energia maxima é baixa e o fluxo também é pequeno em
comparacdo ao dos neutrinos do pp.

2.1.1 Incertezas no cdlculo dos fluxos

O céleulo dos fluxos com o MPS tem varias fontes de incertezas. Estas incertezas,
serdo de vital importancia posteriormente, quando fizermos a avaliacio do erro
tedrico nos cdlculos do nimero de eventos observados pelos distintos experimentos
que iremos analisar. Listaremos agora estas fontes de incertezas:

o [atores S das segdes de choque das reagdes (equivalentes a S(£) na Eq. (2.1)):

p+p——>2 I‘I+€++Ue (Sll)
SHe +3He —* He +2p  (Sx)
SHe +4 He — Y +7 Be (5'34)
Be+p—~v+°B (S17)
MN+p—=v+P0 (S1,14)
o Lo;
o Iy;

¢ opacidade {opa);
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o metalicidade, Z/X, que representa a abundincia dos elementos mais pesa-
dos que o hélio (Z), com respeito ao hidrogénio (X);

e razfio de captura do "Be (C}.), que representa a incerteza na reacio, 'Be +
e~ =7 Li+ v, ¢ afeta de forma inversamente proporcional ao fluxo dos
neutrinos do 8B, j4 que a produgio destes neutrinos estd baseada na reacio
Be+p 8By,

o difuséo {dif) do hélio e elementos mais pesados no Sol.

Para maiores detalhes sobre o cdlculo destas incertezas e como elas afetam o MPS,
veja Ref. [1].

2.2 Deteccao dos neutrinos solares

Os experimentos de neutrinos solares que discutiremos, podem ser subdividos em
dois tipos, baseados na técnica de deteccido:

1. Experimentos radioquimicos (Homestake [7], GALLEX [8], GNO [9] e SAGE [10]);

2. BExperimentos de espalhamento v, +e~ = v, +e~ (Kamiokande [11] e Super-
Kamiokande [12]).

No primeiro tipo, os v, batem no detector que contem dtomos X, seguindo o
processo de decaimento J inverso:

ve+ X —e” +Y. (2.12)

Depois de um certo tempo os dtomos Y sfo extraidos quimicamente, ¢ a partir
destes ¢ medida a razfo de captura dos neutrinos. Este tipo de experimento tem
a vantagem de poder detectar neutrinos de baixa energia, dependendo da energia
minima de deteccao do tipo de dtomo que forma o detector. As desvantagens sdo
que nao temos informacgédo da energia, direcdo do v, assim como do instante de
interagdo do neutrino com o detector. Os resultados deste tipo de experimento,
serdo dados na unidade de neutrinos solares (UNS), que equivale a 1073 capturas
por dtomo-alvo por segundo.

No segundo tipo, os v, sao detectados a partir do processo de espalhamento,
ve+e” = v, +e. A grande vantagem deste tipo de experiéncia é que podemos
ter informacfio do instante, diregiio e energia do v, incidente no detector, a partir
dos ¢” que sdo espalhados. A desvantagem, é que a energla minima para deteccio
¢ bem mals alta que no caso dos experimentos radioguimicos, conseqilentemente
estes experimentos, praticamente, sio somente sensiveis aos v, do 8B.



Neutrinos no Sol e tratamento estatistico dos dados

28

(pp)

pp = iH+t et +u,

85%

99.6%

P+ p - TH 4,

(pep)

0.4%

M4 p = Hety

He +*He — e+ 25

2% 107%%

e +p = tHe + et + vy

15%

e + *He — "Be -+

99.87%

("Be) | "Be -+ e~ = TLi + v,

Lidp—210e

0.13%

Be+p =B

SBe* — 2He

Figura 2.2: Cadeia pp

(hep)

5B ®*Be* + et + v, | (°B)



Neutrinos no Sol e tratamento estatistico dos dados 29

1264"}3*“?131\14‘7

ks

¥

.[SN — 1SC + €+ -+ Ve (13N)

+
SN +p — 12C + “He O+ p— MN 4~

A

99.9%

¥

jlllN + p — 150 + ,},

»

A

(150) 150 — 15N + e+ + v,

0.1%

¥

15N + P s 160 _i__ ol 170 +p — 14N + 4}16

A

¥

160+p__>17F+,Y

¥

I’F’F‘ — 170 _|_ e+ + Ve (ITF)

Figura 2.3: Ciclo CNO

2.2.1 Experimento de Homestake

A primeira experiéncia a observar neutrinos solares foi o experimento de Home-
stake {7} ou experimento com cloro. Este experimento, liderado por R. Davis,
comeqgou suas observacies em torno de 1970, usando como alvo dtomos de %7Cl,
que capturam os v, seguindo o decaimento 8 inverso:

v+ Cl — e” +%7 Ar, (2.13)

O detector contem 615 toneladas do liquido percloritileno (C5Clg) em um tanque
cilindrico, que estd localizado a uma profundidade de 1480 m abaixo da terra
(equivalente a 4400 m de dgua) na mina de ouro de Homestake em Lead, South
Dakota, EUA. Esta profundidade serve para evitar a producio de ** Ar devido aos
mions dos raios cosmicos. A abundéncia natural do nicleo de 37Cl é de 24,43%,
portanto, o nimero de micleos no detector é de 2,2 x 10%°. A energia minima do
v, para se produzir a reagio da Eq. (2.13) é de 0,814 MeV. Da Tabela 2.2, vemos
que a contribucao maior para o fluxo dos neutrinos que deveriam ser detectados
é a dos neutrinos do ®B, seguida da dos neutrinos mais energéticos do "Be, e de
forma muito menor da dos neutrinos do O e N. Depois de um tempo de exposicio
de trés meses, os dtomos de *TAr gerados com a reacdo de captura eletronica,
sdo purgados com hélio e enviados a um contador proporcional. Logo, os *TAr
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decaem, seguindo o processo inverso da Eq. (2.13), sendo que os elétrons de Auger
de 2,82 keV vindos destes decaimentos, sdo usados para identificar os *"Ar (35
dias de vida média), e assim medir a razdo de captura ou taxa dos v,.

A taxa total prevista pelo BP98 é:

THTS = 7,7505 UNS, (2.14)
no entanto, a taxa total medida é [7}

TEP =2 56 £ 0,23 UNS. (2.15)

2.2.2 Experimentos com galio

Entre os experimentos com gilio temos, GALLEX (Gallium Experiment) [8],
GNO (Gallium Neutrino Observatory) [9] e SAGE (Soviet American Gallium
Experiment) [10]. Todos estéo baseados na seguinte reagio:

Ve +" Ga = e7 +7F Ge, (2.16)

sendo que a energia minima do v, para que esta reacao ocorra é (0,236 MeV. Este
baixo limiar de energia faz com que estas experiéncias sejam as Unicas capazes
de detectar neutrinos do pp, sendo que outras contribucoes, tais como a dos
neutrinos do "Be, ®B, N, O e F, menos relevantes, sio também medidas (veja
Tabela 2.2). A medicio das taxas dos v, € alcangada, a partir do decaimento
via captura eletronica do ™ Ge (processo inverso ao da Eq. (2.16)), com uma vida,
media de 11,43 dias. Estes dtomos de *Ge sdo contados a partir da deteccio dos
elétrons de Auger e dos raios X gerados neste processo de decaimento. A taxa
total esperada, aplicando o BP98 para um experimento com gdlio é:

THPS — 129,078 UNS. (2.17)

O experimento GALLEX comecgou em 1991, e estd localizado no laboratério
subterrdneo de Gran Sasso na Itdlia (a uma profundidade equivalente a 3300 m
de 4gua). O detector, contem 33 toneladas de gélio em forma de solugdo de
cloreto de gélio (GaCly-HCI). Depois de trés semanas de exposigio, 0s dtomos
de " Ge que estdo na forma de GeCly, sio extraidos quimicamente e enviados
como GeHy ao contador proporcional, onde o decaimento do "*Ge via captura
eletronica acontece, e é feita a contagem destes dtomos. A taxa total medida por
este experimento é [8]:

g ex = 77,5175 UNS. (2.18)

O experimento GNO ¢ a continuagio do experimento GALLEX, com a mo-
dernizac¢ao de vdrias partes do sistema de adquisicio de dados que foram usadas
em GALLEX. A taxa total medida ¢ {9}:

TeNo = 65,8%5y; UNS. (2.19)
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F'inalmente o experimento SAGE, localizado no observatério de neutrinos de
Baksan nas montanhas do Cducaso, embaixo do equivalente a 4715 metros de
agua, usa 60 toneladas de Ga liquido como detector. De forma similar aos ex-
perimentos GALLEX e GNO, o "'Ge é extraido quimicamente e enviado a um
contador proporcional, onde finalmente decae via captura eletrénica. A taxa total
medida por SAGE é [10]:

Tonty = 75,4+ 7,6 UNS, (2.20)
Reagdo Cl (UNS) Ga {UNS)
pD 0,0 69,6
pep 0,2 2,8
hep 6,0 0,0
Be 1,15 34,4
B 5,9 12,4
BN 0,1 3,7
B0 0,4 6,0
g 0,0 0,1

Tabela 2.2: Previstes do BP98 para as taxas nos experimentos com cloro (Cl) e com
gilio (Ga), para cada uma das possiveis fontes de produgdo de neutrinos no Sol.

2.2.3 Experimento de Super-Kamiokande

A observacio de neutrinos solares no experimento de Super-Kamiokande é feita
via 0 processo de espalhamento eldstico neutrino-elétron na dgua:

Ve+ e =1+ e, (2.21)

os ¢~ espalhados (de recuo) no processo, emitem luz Cerenkov na dgua, que logo
é coletada e amplificada pelos tubos das fotomultiplicadoras que circundam o
tanque de dgua. A partir dessa medida, temos informacfo do seguinte:

o dire¢ao do neutrino incidente, obtida a partir do espalhamento dos elétrons
de recuo, que seguem praticamente a mesma direcdo dos neutrinos;

e tempo exato da chegada dos neutrinos;

¢ distribucfo de energia dos elétrons de recuo, que é uma medida indireta da
energia dos neutrinos.
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O detector de Super-Kamiokande, estd localizado na mina de Kamioka na
cidade de Gifu no Japao, que encontra-se a 1000 m abaixo da terra (equivalente
a 2700 m de dgua), tem a forma de dois cilindros coaxiais de igual altura, 42 m, e
didmetros de 35 m e 39 m, respectivamente, e contém em torno de 50000 tons de
dgua pura. Estd dividido em duas partes oticamente isoladas, uma parte interior
e outra exterior. A parte interna estd equipada com 11146 fotomultiplicadoras,
que apontam para o eixo central do cilindro, e a parte exterior que serve como
blindagem da parte interior, tem 1885 fotomultiplicadoras, apontadas de forma
contriria as fotomultiplicadoras interiores. Descrigdes detalhadas do detector
podem ser encontradas nas Refs. [13, 14].

O experimento de Super-Kamiokande mede uma taxa total igual a [12]:

TSP = 0,465 £ 0,015 . (2.22)

Esta medida estd normalizada ao valor esperado pelo BP98.

2.3 Analise estatistica dos dados

A seguir descreveremos todos os ingredientes usados na andlise estatistica aplicada
aos dados solares e que serfio explorados ao longo desta tese, tanto para o estudo
de QV quanto para o de VPE.

2.3.1 Meédia temporal da P(v, — v,)

A disténcia Sol-Terra é varidvel durante o ano, devido a excentricidade ¢ (=
0,0167) da drbita terrestre ao redor do Sol. Explicitamente, esta distancia como
fun¢do de ¢ e calculada em primeira ordem da excentricidade , é dada por:

L(t) = Ly {1 — €cos (271’%)] + O(e%), (2.23)

onde Ly ~ 1.496 x 10" m, é a distincia média Sol-Terra que representa uma
unidade astronémica (UA), e T’ = um ano. Por outro lado, sabendo que a proba-
bilidade de sobrevivéncia do v, (P(v, - 1)) para os casos de QV e VPE, depende
explicitamente da distancia Sol-Terra, como veremos nos Capitulos 3 e 4, fare-
mos uma média desta probabilidade durante o perfodo de um ano, ja que este é
o perfodo da orbita da Terra ao redor do Sol. Com este propdsito, usaremos a
seguinte aproximagio analftica [15, 16]:

E 2n L2
%’rﬂ : dap({)@) cos(fL(c)) = Jo(ef L) cos(fln), (2.24)

onde & = 2mt/T, Jy é a funcdo de Bessel de ordem zero, f é 2E, |¢A~| (VPE) ou
Ami,[2F, (QV).
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A média temporal da P(v, — 1.}, serd denotada pelo simbolo (P,{£,,t)), em
todas nossas equagdes, com n=QV ou VPE, conforme o caso.

2.3.2 Calculo das taxas totais

O ponto de partida das nossas andlises, é a descrigio do cdlculo tedrico das taxas
totais de v, medidas pelos experimentos de Homestake, SAGE, GALLEX/GNO
combinados, e Super-Kamiokande. No caso de Homestake, SAGE, GALLEX e
GNO estas taxas se escrevem explicitamente como,

T - }:d)k/dEuAk(E,,)ai(E,,){Pn(Eu,t))
k
= Z(bfc E;CZZ g (225)
k

k

onde ¢ = Cl ou Ga, a soma em k ¢ feita sobre pp, pep, "Be, ®B,1’N ¢ 150, as
seis fontes de neutrinos consideradas, outras fontes menores, como 'F e hep
serdo negligenciadas, ¢ sao os respectivos fluxos totais, que encontram-s¢ na
Tabela 2.1, com A; sendo o correspondente espectro de energia (normalizado a 1)
de cada reagio nuclear & no Sol {17], o; é a secfio de choque de captura da reagio
correspondente para cada tipo de experimento, com CI (Eq. {2.13)} ou com Ga
(Eq. (2.16)), tomadas da Rel. [18]. As unidades da T *° sdo as UNS.

Dentro da nossa analise, uma possibilidade que vamos estudar, é permitir a
variacdo dos fluxos de 8B e "Be com respeito a seu valor no MPS, e observar como
isto afeta a qualidade do ajuste e as regides permitidas. Para isto, consideraremos
as constantes de normalizaco f, € fr, pelas quais multiplicamos aos fluxos de
*B e "Be, respectivamente. Neste caso de fluxo livre, a BEq. (2.25) fica,

Y = fupnCR + fuudnClt + D BiORS, (2.26)
k

onde a ultima soma em & se restringe as outras quatro reacbes. No tratamento
da VPE somente permitiremos a variacdo de f;, com fr. = 1, mas no caso do
QV, variaremos os dois simultaneamente, seguindo a relagio,

Foe = £, (2.27)

que vem do fato de assumirmos a lei de poténcias para os fluxos de B ¢ "Be dada
AT ) — (A8} 10/24 [-
por ¢("se) = ($(%p))'%* [19].
Como ja foi mencionado na se¢do 2.2.3, o experimento de Super-Kamiokande
temm uma forma de detecgiio de v, diferente dos outros experimentos. Devido a



Neutrinos no Sol e tratamento estatistico dos dados 34

este fato, a expressio da taxa total em Super-Kamiokande pode ser escrita como,

19.5
5 / ar, f AEN(E,) (60 (B T Pa( B D)) + 60 (B T [ 1 = (Pa(Bor ) ])
rpfeq 5

D1y

H

H1e

5K 19.5
/ a7, / dE, p(E,)6y, (B, To)

(2.28)
onde T, é a energia cinética do eléiron observada experimental, que variamos de
556 MeV-m, até 19,5 MeV. No caso m, = 0,511 MeV, é a massa do elétron e 5,5
MeV, é a energia minima de deteccdo de um elétron em Super-Kamiokande. As
secdes de choque &, , sdo definidas como,

Tmax d » E.T
Gue o (B, Te) = f —(—7——2%1%7{’-——92 x Res(T,, Ty dTy, (2.29)
e

0
com Tinax = £5,/(1+m./2E,), onde do,, . /dT}, sdo as segdes de choque diferenci-
ais correspondentes aos processos ve+e~ — Ve+e” e VytteT — vyteT, x =, T,
respectivamente, que sio tomadas da Ref. [20]. Res(7,, 7)) é a func¢do resposta
ou resolucdo do detector que pode ser definida em boa aproximacio como [21],

1 —@e-rh?

Res(T,,T7) = et (2.30)

2s

com s = 0,47+/7"/MeV. Esta fungio resposta representa a probabilidade que um
elétron com uma energia cinética real 77, seja reconstruido experimentalmente
com uma energia cinética observada T,. Notemos que a taxa total da Eq. (2.28),
dada para Super-Kamiokande, esta normalizada ao valor do BI’98 {denominador),

o que implica que T&2 seja um ntmero adimensional.

2.3.3 Calculo de x2__,

O método de andlise das taxas envolve incertezas experimentais e tedricas. As
incertezas experimentais sio as associadas as medidas das taxas totais efetuadas
por cada experimento. Como nao existe correlagio entre estas incertezas para
experimentos diferentes, a matriz de erro experimental, afj(exp), é diagonal e se
escreve Como:

o7 (oxp) = 80777, (2.31)

onde 7, designam os diversos experimentos. Para entender a definicio do erro
tedrico, € preciso escrever as taxas como sao previstas pelo MPS

TS = Z PpClip = ZTz‘k: (2.32)
k

k
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comn 4 = Homestake, SAGE, GALLEX/GNO e Super-Kamiokande, a soma em k&
¢ feita sobre todas as seis reacOes consideradas, os coeficientes Cj, representam
a média das secdes de choque para o -ésimo detector, do espectro de energia da
k-ésima reacio. Para os experimentos com Cl ou Ga, os Cy, podem ser obtidos
a partir dos CF° da Eq. (2.25), fazendo (P, (E,,t)) = 1. Os valores dos ¢ ¢ dos
Cy 880 mostrados nas Tabelas 2.1 e 2.3, respectivamente.

np pep hep Be B N O F
x107% x107% x107% x107° x107% x10"% x10™% x10-®
Ga L17 2,04 7,14 7,17 2,40 6,04 114 1,14
cro0 0,16 426 024 1,14 0,17 0,07 0,07
SK 0 0 0,514 0 0,194 0 ¢ 0

Tabela 2.3: Valores dos Cj; para todas as fontes e tipos de experimento: Cl, Ga e
Super-Kamiokande (SK). As unidades sfo tais que as Ty = ¢ Ciy, estdo diretamente
em UNS para Cl e Ga, e normalizadas ao BP98 para SK.

Como podemos observar a partir da Bq. (2.32), os erros tedricos podem vir
de duas fontes: dos Cyy ¢ dos ¢y, A matriz ofj (sc), que contem os erros dos Cy, é,

k

as incertezas relativas Aln Cyy, se encontram na Tabela 2.4.

P pep  hep Be B N O F
Ga 0,023 0,170 0,320 0,070 0,320 0,060 0,120 0,120
Cl 0 0,020 0,037 0,020 0,032 0,020 0,020 0,020
SK 0 0 0 0 0 0 0 0

Tabela 2.4: Incertezas relativas AlnCj.. Para sermos completos estamos listando
também os valores das incertezas correspondentes as fontes de hep e F, embora néo
tenham sido utilizadas em nossos cdlculoes, isto se repetira em todas as Tabelas que
involvern as fontes de neutrinos solares, colocaremos as contribuicdes das 8 fontes.

Por outro lado, a matriz oF(flux), que contem erros do fluxo:

ahflux) = TuTp) (Ande)mn(And)m, (2.34)
kl m

onde a soma em k e [ é feita sobre as seis reagdes, & soma em m sobre as onze fontes
de erros consideradas. As fontes de erro para o ¢ sdo: Sy, Ss3, Saq, Sz, Si4,
Z/ X, opacidade, Lg, Iy, dif, Ch {veja secdo 2.1.1). Estes erros correspondentes
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Pp pep Be B N O hep F
Sy 0,002 -0,003 -0,016 -0,040 -0,039 -0,045 -0,001 -0,045
Sz 0,002 0,003 -0,023 -0,021 0,000 0,001 -0,024 0,001
S3¢ 0,006 -0,007 0,080 0,075 -0,004 -0,004 -0,007 -0,004
S1a -0,002 -0,002 0,000 0,001 0,118 0,143 -0,001 0,001
Sz 0,000 0,000 0,000 0,105 0,000 0,000 0,000 0,000
Ls 0,003 0,003 0,014 0,028 0,021 0,024 0,000 0,026
Z/X -0,002 -0,005 0,019 0,042 0,063 0,070 -0,007 0,072
I 0,000 0,000 0,003 0,006 0,004 0,006 0,000 0,006
opa 0,003 0,005 -0,028 -0,052 -0,033 -0,041 0,011 -0,043
dif 0,003 0,004 -0,018 -0,040 -0,051 -0,055 0,007 -0,057
Cy, 0,000 0,000 0,000 0,020 0,000 0,000 0,000 0,000

Tabela 2.5: Incertezas relativas do fluxo, (Alndy)m-

a cada ¢k, sdo mostrados na Tabela 2.5. Quando temos conversio de sabor,
~ " @ 3 : Iy . . : 2 (o 2 /0
devemos substituir Ty — Tty nas matrizes oi;(sc) e o (flux).

Assim, com todas as incertezas experimentais e tedricas bem definidas, a
matriz de erro total fica:

o5 (tot) = o7;(exp) + o (teo), (2.35)
onde o7;(teo) = oZ(sc) + oZ(flux). Conseqiientemente, 0 Xfyqe, fica definido
como:

Nowas = Y (L} = TP )02 (bob) (137 — T777), (2.36)

1,3

onde i(j) correspondem aos quatro experimentos de neutrinos solares, Homestake,
SAGE, GALLEX/GNO combinados e Super-Kamiokande, e 77" sfio as taxas
medidas experimentalmente que aparecem na Tabela 2.6.

Experimento Taxa Observada Ref. BP98 {5] Unidade
Homestalke 2,56 =+ 0,23 (77, UNS
SAGE 754 +76  [10] 1297 UNS
GALLEX/GNO 74,1 + 6,8 8,9 12078 UNS
Super-Kamiokande 0,465 £ 0,015  [12] 1,007910 5,15 x 10° cm=%!

Tabela 2.6: Taxas totais de neubrinos solares observadas por Homestake, SAGE,
GALLEX/GNO e Super-Kamiokande e previsdes tedricas do MPS de BP98. Para
Super-Kamiokande, mostramos o fluxo observado normalizado ao BP98.
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2.3.4 CAlculo do espectro dos elétrons de recuo em Su-
per-Kamiokande
Para o calculo tedrico do espectro de recuo dos elétrons, definimos a seguinte
expressio:
pmax
/Tmin dTe/dE,,)\B(E,,) (Gu, (B, Te)(Pal By 1)) + Gup (Bu, Te) [ 1 — (Pu(EL, 1)) ])

PIDAX )
"t

f AT f dE,\p(B,)6,, (B, T,)
min

kS

teo __
S0 =

(2.37)
onde T/™" ¢ T/ sdo as energia cinéticas minima e mdxima, respectivamente,
para o i-ésimo bin. O x2, .. fica definido da seguinte maneira,

= > (oS — SPP)or A (aS - SPP), (2.38)

2
Xespcc i
i,7=1,18

onde o é um fator de normalizacao e os Sf(;‘)’ sio os dados experimentais do

espectro de Super-Kamiokande, que aparecem na Tabela 2.7, o O'Z-;;Z, representa o

erro total e foi calculado de forma similar ao prescrito na Ref. [22], ou seja:
2§ (g2 2 . . . . 2.39
Ty = 04 (Oz',es{;at + U’é,nﬁoucorr) + Ticorr T corr T 04 cal T cal ( . )
Tiestar © O €rro estatistico, & naocomr € Ticore S0 05 erros sistematicos descorrela-
cionados ¢ correlacionados, respectivamente, e o ¢ 540 0s erros devido ao cdlculo
do espectro esperado. Todos estes lidos da Tabela 2.7.

E importante notar que o fator de normalizacio «, é sempre variado no nos-
so célculo do xZ .., independentemente do valor do f, adotado para o célculo
das taxas de Super-Kamickande, seja este fixo (=1) ou livre. J4 que a tnica
informagéo nova que obtemos dos dados do espectro € sobre a sua forma, e isso
independe da normalizacio global.

2.3.5 Caélculo da dependéncia com o angulo zenital

O édngulo zenital é o angulo que forma uma perpendicular & Terra, no ponto do
experimento, com a diregio de qualquer trajetdria de uma particula, como pode
ser entendido a partir da Fig. 2.4. Entdo, quando a particula vem seguindo esta
perpendicular, vindo da acima, o dngulo é 0°, de embaixo, 180°, do horizonte 90°.

Portanto, as taxas observadas dos eventos de v, por Super-Kamiokande, como
funcéo deste dngulo zenital, podem ser sensiveis a qualquer efeito que sofram os
v, a0 atravessar alguma porcdo de matéria terrestre. Estas taxas similarmente
a0s ;" estao normalizadas ao BP98, nds as denotaremos aqui como Z2™.
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Energia (MeV) S;:xp Testat Teorr Teal  Tnio-comr
5,0-6,0 0,461 0,0260 0,013 0,003 0,040

6,0-6,5 0,436 0,0200 0,013 0,003 0,025
6,5-7,0 0,453 0,0155 0,013 0,003 0,017
7,0-7,5 0,473 0,0160 0,013 0,005 0,017
7,5-8,0 0,489 0,0170 0,015 0,007 0,017
8,0-8,5 0,477 0,0170 0,018 0,009 0,017
8,5-9,0 0,453 0,0175 0,022 0,01t 0,017
9,0-9,5 0,464 0,0190 0,025 0,014 0,017

9,5-10,0 0,471 0,0205 0,029 0,017 0,017
10,0-10,5 0,459 0,0210 0,033 0,020 0,017
10,5-11,0 0,451 0,0225 0,038 0,023 0,017
11,0-115 0,473 0,0255 0,043 0,026 0,017
115-12,0 0,455 0,0285 0,048 0,030 0,017
12,0-12,5 0,429 0,0315 0,053 0,034 0,017
12,5-13,0 0,488 0,0380 0,060 0,038 0,017
13,0-13,5 0,493 0,0455 0,066 0,043 0,017
13,5-14,0 0,585 0,0410 0,073 0,047 0,017
14,0-20,0 0,506 0,0485 0,092 0,058 0,017

Tabela 2.7: Dados do espectro dos elétron de recuo, Sf *P de Super-Kamiokande, e
se18 l‘G}SpeCtiVOS OI‘I‘OS, Uestat, O‘COI‘I‘) Uca'l e gnﬁo..corlv.

Figura 2.4: Ilustracio da chegada dos neutrinos & Terra em funcio do dngulo zenital
g.
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Definiremos o x2,.:... da seguinte forma;

(ﬁZiteo . Zg}bs 2
Xgenita} = Z : ) (240)

> H
e P
i=1,6 a4y

onde o Z{* é o valor tedrico e Z9 o valor observado. Super-Kamiokande divide
seus dados em bins que correspondem a 5 bins noturnos e 1 bin diurno (veja
Tabela 2.8). Neutrinos que sofrem oscilagio devido a QV ou VPE, nio apresentam
dependéncia com o dngulo zenital, isto devido ao fato que o comprimento de onda
de oscilagdo em ambos casos é da ordem da distancia Sol-Terra, e por esta razio
estes neutrinos sio praticamente insensiveis aos efeitos da matéria terrestre (isto
serd discutido nos Capitulos 3 e 4), conseqiientemente usamos na Eq. (2.40),
Bz{ — B. Ficando assim, uma contribuigo constante do x2 . . para o x2.
das taxas mais o espectro. Logo, esta contribuigio somente afetard a qualidade
do ajuste, mas nio as regides permitidas.

2.3.6 Caélculo da variacao sazonal

Naturalmente, existe uma variagio de sazonalidade, gerada pela excentricidade
da drbita da Terra ao redor do Sol. Isto faz com que o fluxo dos neutrinos, que
é proporcional a 1/L% varie com o tempo. Para poder estimar a variacdo deste
fluxo, usamos a distancia, L(t}, Sol-Terra dada na Eq. (2.23). Com isto, podemos
estimar a variagio do fluxo em um ano como,

1 ) 46L0

A¢u ~ A (—" "'"_'Z"_J—g— ~ 4E¢V ~ 0, O?(jb,,, (241)

FE
o que implica que o sinal dos neutrinos solares, pode variar ~ 7% em um ano.
Para Super-Kamiokande, o nosso célculo tedrico da variaciio sazonal foi feito
usando a seguinte expressio:

2

Seas(t) = Lf(ot) X S (t), (2.42)

onde S vem da Eq. (2.37), fazendo T/ = 5,5MeV — m, ¢ T/ = 19, 5MeV,
e substituindo a média temporal na probabilidade pela probabilidade explici-
tamente dependente do tempo ¢ devido a distdncia L(¢), isto é (P(BE,, 1)) —
Po(F,,t). Os dados experimentais que utilizaremos foram obtidos da Ref.[12].

No caso da previsao de variagdo sazonal do fluxo de "Be, para Borexino [23]
e KamLAND [24], usamos a seguinte expressao:

Osc(ﬁ) ; Tvpr—e
gutes g = FalBonp+ (L= (Pal(By 0)p) x -255). (243)
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Neste caso convoluimos a P,(E,, ¢}, com o espectro em torno da linha "Be,
devido ao alargamento térmico [25]. Isto aparece como (Po(E,,t))r e a razio
Ovpref Ovoe = 0,213 (0, 214) para Borexino (KamLAND), respectivamente [26].

Bin 7058

Dia. 0,456 + 0,007
Ni 0,491 + 0,022
N2 0,468 + 0,021
N3 0,476 + 0,019
N4 0,467 0,020
N5 0,454 £ 0,021

Tabela 2.8: Dados de Super-Kamiokande para Z9%, para as cinco bins noturnos
(N1,N2,N3,N4 e N5) e um bin diurno.

2.3.7 Calculo dos niveis de confianga e graus de liberdade

Para o cdlculo dos niveis de confianga, devemos considerar o niimero de pardmetros
livres da hipétese de conversdo, com a qual estamos trabalhando.

Para VPE sdo (sin®20¢, |¢Av]) e para duas geracdes no QV sdo (sin?0,,
Am?,), para ambos os casos temos somente dois pardmetros, logo usaremos a
seguinte condicdo para determinar as regides permitidas x? = x2.. + Ax? onde
Ax? = 4,61, 5,99 e 9,21 para 90, 95 ¢ 99 % N.C., respectivamente. No caso
de 3v para o QV os parfmetros livres sdo (sin® @y, sin® 813, Am?,), a condicio
serd. x° = x%. + Ax? com Ax? = 6,25, 7,82 ¢ 11,36 para 90, 95 e 99 % N.C.,
respectivamente.

O nimero de graus de liberdade (GL) serve para determinar a qualidade do
ajuste e se define como,

NGL = j\‘rdaclos — Arpamm - Nnorm ) (244)

onde Nyaaos € © niimero de pontos experimentats, Nparam € 0 nimero de pardmetros
livres da hipétese considerada ¢ Nyom s80 08 parfimetros extras de normalizacio,
tais como f,, o ou 5.



Capitulo 3

Oscilacoes de neutrinos solares
na regiao de quase-vacuo

O déficit no fluxo de neutrinos solares, também conhecido como o problema dos
neutrinos solares (PNS), tem sido confirmado claramente por diversos experi-
mentos durante mais de 30 anos. Com este fato bem estabelecido, os esforgos
ha algum tempo tém sido dirigidos para determinar qual é o mecanismo de con-
versao que explica este problema. Existem atualmente varias solugdes possiveis
para o PNS, tanto padrfes {1, 2, 3, 4, 5}, quanto exéticas [6, 7, 8]. Uma destas
solugdes exdticas, a que envolve uma violagéo do principio de equivaléncia [6] serd
discutida em detalhe no Capitulo 4.

As solugbes que chamamos padréo estdo relacionadas a oscilagio induzida
por massa que j& discutimos no Capituio 1. Como ji vimos estas oscilagbes sdo
funcéo das diferencas de massas quadradas Am?, dngulos de mistura, energia F,
dos neutrinos, que no caso do Sol esta no intervalo ~ {1071, 10] MeV, assim como
também da densidade de elétrons do Sol, Ne(r). A regido de Am? que contem
estas solugdes & 1071eV? < Am? < 107%V?2 Na literatura estas solucdes sio
divididas em dois tipos, o primeiro tipo € independente de qualquer efeito de
matéria, esta solucdo onde 107 MeV? < Am? < 107%V?, é chamada de oscilagio
no vacuo, e estd associada a um comprimento de oscilacéo :

41 E, Am?/E, _11 31
Am? e\/?/Mev) ‘ (3.1)
o mesmo que foi visto na Eq. (1.37) do Capitulo 1. O segundo tipo estd na
regisio 1078eV? < Am? < 107%eV?, onde a conversdo é controlada pelos efeitos
de matéria, ou seja, pelo perfil da densidade de matéria, tanto no interior do Sol
quanto no da Terra. Sendo que o efeito de materia esté caraterizado pelo seguinte
comprimento de oscilagéo [9]:

27 . caf Ne(r) )ml
Amag = e = 1,62 X 10*(——-—7 km, 3.2
“ \/5@};‘1\[8 (T) I'l’lOl/CHl3 ( )

)\vac =

=2 48 x 10-3<

41



Oscilagdes de neulrinos solares na regido do quase-vdcuo 42

o qual por sua vez estd relacionado com o dngulo efetivo de mistura na matéria
gm [9]1:

S30
(/\vac/)\ma.t - 620)2 + 3%0.
Podemos obter a Eq. (3.3) elevando ao quadrado a Eq. (1.50) e usando as Egs. (3.1)
e (3.2). Este tipo de solugdo, também chamada de solugio tipo MSW, tem origem
no mecanismo discutido no Capitulo 1.

[sta divisdo tdo abrupta entre as solugdes, representa uma situagdo aproxi-
mada, Jd que o correto é ter uma transi¢do continua de um regime a outro, isto
significa que a importincia dos efeitos de matéria, deve ser gradual, tornando-se
mais significativa a medida que o valor de Am?/E, cresce.

Tradicionalmente nas andlises feitas para a solucio do PNS usando a oscilagio
no vacuo [4, 5], os efeitos de matéria sdo ignorados, embora, eles existam. Esta
situacdo que é aproximadamente vélida em geral, estd baseada em dois fatos.
O primeiro fato é que os efeitos de mabéria somente afetam regides marginais
da solugdo. O segundo fato é que na faixa normalmente considerada para a os-
cilagio no vacuo, Am?/E, ~ [10711,107%eV?/MeV, se cumpre, em geral, que
Amat/ Avac tende a ser pequeno, neste caso vemos pela Eq. (3.3) que sin? 20,, — 0,
implicando que os efeitos de matéria, devem se suprimir fortemente para qual-
quer conversdo de sabor entre os neutrinos, tanto dentro do Sol como da Terra.
Conseqiientemente, podemos compreender porque para a escala de diferenca de
massas quadradas, muito pequena, considera-se apenas osctlagdo no vicuo no
trajeto Sol-Terra, partindo da superficie do Sol até o detector na Terra.

Quando incluimos a contribuicdo dos efeitos de matéria no interior do Sol para
as chamadas oscilagdes no vacuo, este regime passa a ser chamado do quase-vacuo
{QV). Tal regime j4 foi estudado em alguns artigos [11, 12, 13, 14, 15]. Aqui revi-
saremos o QV de uma forma mais completa, extendendo a faixa para Am?/E, ~
[107*, 10771 eV*/MeV, e trabalhando no esquema de duas e trés geracdes, isto
serd analizado usando os dados dos experimentos de neutrinos solares de Home-
stake [16], SAGE [17] GALLEX [18], GNO [19] e Super-Kamiokande [20].

(3.3)

sin20,, =

3.1 Oscilacao no guase-vacuo

3.1.1 Duas geragoes (2v)
Para obter a expressio da probabilidade de sobrevivéncia do neutrino do elétron
(v.), incluindo as corregdes devido aos efeitos de matéria, devemos comecar es-
crevendo a funcdo do onda do neutrino que atinge a superficie do Sol,

W) = A {Bo)in) + Au, (Ro)lv), (3.4)

Weja também o Capituio 1.
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onde A, (Rg) e A,,(Rg) sdo as amplitudes de probabilidade do neutrino na su-
perficie do Sol, de se encontrar no auto-estado de massa v, € vy, respectivamente.

Depois, no trajeto Sol-Terra, este estado 15 evolui no tempo desenvolvendo
uma diferenca de fase entre os auto-estados vy ¢ vy, que é determinada pelas
respectivas massas my e me, ficando a funcio de onda do neutrino no momento
da chegada na superficie da Terra dada por :

W) = Au (Bo)lin) + Au, (Ro)e™ 12 1), (3.5)
onde Ao = Am?,/2F, com Am?, = m§ — m?, L é a distancia da superficie do
Sol até o detector na Terra, e E, é a energia do neutrino. Logo, para calcular a
probabilidade de permanéncia do v,, Py, (v, — v.), é suficiente projetar a fungio
de onda 1)y na componente v, para isto usamos a relagao:

|Ve) = cos O19|vy) + sin |, (3.6)
onde f15 é 0 Angulo de mistura. Assim temos que

Po,(ve = ve) = [(velpr)®
= |A,(Rp) cos b1y + Ay, (Re) sin fjpe 2 12L|
=" cos? O1a| Ay, (Rg) | + sin’® 010] A, (Re) [
+8in 2012| Ay, (o) Ay, (Re )| cos (AL + 8), (3.7
onde 8 = Arg[A,, (Re)A;, (Re)] corresponde A diferenca de fase que desenvolvern
os auto-estados vy e vy em seu trajeto do interior do Sol até chegar a sua superficie.

A probabilidade na Eq. (3.7) pode ser também reescrita em termos das am-
plitudes de probabilidade de sabor na superficie do Sol,

+ [Au(Ro)|?sin® 261, sin” (92_@ )
— Sin2012|‘AV’:(R®)‘42K(R®)|

X

A
{2 cos 2615 sin® (—;—%5) cos 8" — sin (A5 L) sin ﬁ'} , (3.8)

onde Ay, (Fe) e Au(He), sdo as amplitudes de probabilidade do neutrino de
encontrar-se no estado v, e v, (x = u,7), respectivamente, na superficie solar
e f' = Arg[A,, (Rp)A;, (Ro)], é a diferenga de fase desenvolvida entre os auto-
estados de sabor. Para escrever a Eq. (3.7) na forma que aparece na Eq. (3.8),
precisamos usar a seguinte a relagio:
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A (Rl = Hwels)?
= C082 912!141,1(]2@)'2 + Siﬂ2 HlQiAyz (R@)IZ
+ sin 29]_2'44;,1 (R@)A:;A (R@)I COS ,8, (39)

juntamente com a condi¢éo de unitaridade |4, (Ro)® + |Au (Ro)|? = 1.

Como na nossa andlise usamos a expressio de probabilidade que é dada na
Eq. (3.8), tivemos que calcular A,,(Rg) ¢ A, (Rp) a partir da integracio da
equagdo de evolucdo temporal dos neutrinos quando atravessam um meio mate-
rial, que é,

A (we(r) V. (r) $A1p8in 2045 Ve(r) (3.10)
zd‘r I/,_,,('."') - %A'lg sin 2912 ALZ COS 2912 i'/',u(’f') ’ |
onde esta equacao foi obtida a partir da Eq. (1.48), depois de omitir uma fase

global (—A(r) — Am?ey) e escrevé-la como fungio de V,(r) onde este termo estd
definido como,

\ e Ne(r)
= N () ~ 14 BN
Vo(r) = V2GpN,(r) = 7,6 x 1071 x [1 OI/CJ ev, (3.11)

e é chamado de potencial de matéria?,
Substituindo V, = 0, na Eq. (3.10) obtemos a conhecida expressio de proba-
bilidade de sobrevivéncia no vicuo {veja Eq. (1.36)):

A
PQV(WC)(VE s Ve) =1 — sin? 261 sin® (%L)

Am?Z,] [MeV] [ L
1 i 9 f 12 L
=1 — sin* 20,5 sin (1,27 [_MGVQ } [ i } Ln}) (3.12)

£ conveniente notar que esta probabilidade pode também ser obtida a partir da
Eq. (3.7), para o caso de supressio muito grande da conversiio v, — v, dentro da
matéria Ama/ Avac — 0, isto equivale a dizer que ¥s = v, = A, (Rp) = cos by,

Podemos observar da Eq. (3.12), que esta probabilidade no vdcuo, é invariante
sob a transformacio Amj, — —Ami, ou O — F — 045, portanto o espago de
pardmetros deve ser simétrico em Am?, e 015, Desta maneira, é suficiente para co-
brir toda a regido de pardmetros, estudar somente Am%, > 0e 0 < 1, < 7. Este
nio é o caso das Eqgs. (3.7), (3.8) e (3.10), usadas para o QV, que nio apresentam
esta invaridncia sob transformacdes em Am?#, ou 05. Conseqilentemente, o QV

*Notemos pela Eq. (1.43) que V,(r) = AY“{)/(2E,).
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néo deve apresentar uma simetria nas regio€s permitidas de Am?2, ou 8;5. Lem-
brando que as transformagdes Am?, — —~Am, e 01y — 5 — b1 slo equivalentes,
observamos que temos a possibilidade de escolher uma ou outra extensio para
cobrir toda a regido de parmetros. Em nosso caso, fizemos a seguinte escolha:

AmZ, > 0e0< 0y < ;i" (3.13)
onde a faixa de Am?, que iremos considerar ¢ :
1071eV2 < Am?, < 1078V2, (3.14)

O limite inferior foi colocado com o intuito de ainda manter algum efeito de
oscilagdo, j& que por exemplo no caso dos neutrinos de B (~ 10 MeV), o Am?,
deve ser maior ou da ordem de ~ 107" eVZ para ter alguma oscilacio, veja
Eq. (3.1) e Eq. (3.12). Por outro lado, no caso do limite superior, temos que para
valores de Am7, maiores que 1075 eV?, devemos ter muitos ciclos de oscilacio no
trajeto Sol-Terra, assim quando fazemos a média na energia da parte oscilatéria
da probabilidade, esta deve ficar praticamente constante(~ %), independente da
energia.

S\ M
Q
=
~
Lo
01 |
g
Lef
3
£
<]
- et Py, ) =0 T /
10 (v~ 1,}=0.2 — / .
e Py, > 1) =05
e Py ~3p )=0,9
- Py, ~>v,)=0.99
(b)
=10
10 ol .
107? 107% 107

. 1
sin‘e,,

Figura 3.1: Contornos de iso-probabilidade de sobrevivéncia para v, na superficie do
Sol, nos casos de (a} vacuo “puro”e de (b) quase-vicuo.
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Gostariamos de fazer algumas consideragoes aqui, relativas ao efeito de matéria
na Terra € ao ponto de producgdo dos neutrinos no interior do Sol. Os efeitos de
matéria na Terra nfo estio sendo levados em conta na nossa andlise. Esta é de
fato uma aproximacdo muito boa, ji que para as densidades do elétron tanto na
crosta (N, ~ 2 mol/ce) quanto no nicleo (N, ~ 5 mol/cc) da Terra, temos em
geral que, Amar/Avac — 0, 0 que nos leva a uma grande supressao do angulo efetivo
na matéria (Eq. (3.3)). Isto somente néo ¢ vélido quando temos Am2, ~ 10~%eV?
e consideramos os neutrinos de mais baixa energia {i.e., pp), o que nio afeta em
nada nosso resultado. Como o ponto de producéo dos v, estd em uma regido
7 < 0,38 na qual Ayar(r)/Mae{r) — 0 (sin®20,,(r) — 0), os neutrinos com
Am3, na faixa considerada nio podem oscilar nesta regifo. Entao as amplitudes
de probabilidade A,, (Ry) e A,,(Rg), assim como 8 ndo vio depender do ponto
de produgéo, logo nés assumiremos como ponto de producéo o centro do Sol.

Finalmente, na Fig. 3.1(a) e (b), mostramos as probabilidades de sobre-
vivéncia, F{v, — v,), na superficie do Sol, para o vdcuo “puro”(sem matéria) e
o quase-vacuo (vacuo € matéria), respectivamente. Podemos observar que para
valores de Am,/E, ~ O(1071%) eV?/MeV as duas probabilidades sdo ~ 1, para
valores um pouco acima de 107 ¢V2/MeV, estas ji sdo bem diferentes. As-
sim, vemos que para 2,5 x 10719 eV%/MeV < Am?,/E, < 2,5 x 107° ¢V?/MeV o
efeito de matéria suprime fortemente a oscilacio dentro do Sol, no entanto quando
Am?,/E, cresce, j4 é possivel ter a conversiio dentro do Sol. K importante notar
que para o valor maximo de Amé, = 1078¢V? estudado aqui, os neutrinos do 2B
(E, ~ 10 MeV), praticamente nfo sofrem conversio dentro do Sol. Este nio vai
ser o caso de neutrinos de mais baixas energia como sfo os correspondentes a pp
e "Be.

3.1.2  Trés geragoes (3v)

Quando consideramos trés geragdes, a equagido de evolugdo para os neutrinos na
matéria ¢ dada pela Eq. (1.40), onde esta também pode ser escrita na forma,

J ve(r) Ve(r) 00 0 0 0 ve(r)
B vulr) | = 0 00 |+U} 0 A 0 |USx{ v(r) |,
A v(r) 0 00 0 0 Ap v (7)
(3.15)
m?, . . . .
onde Ay = AQ—L”’- e U é a matriz de mistura lepténica, que serda usada sem con-

siderar a fase de violagéo de C'P. E explicitamente &,

C12C13 S12C13 513
U= —312C3 — C12823813  Cialas — S12823813  S23C13 s (3-16)
812893 — C12C23813 —Cj12833 — S12C23813  C23C13

onde, ¢;; = cos by, 55 =sinb;;, 4,7 = 1,2, 3. Esta matriz é a mesma da Eq. (1.26),
onde tomamos ¢ = 0.
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Nés assumiremos que Am2, ¢ consistente com a faixa de solucdio para neutrinos
atmosféricos, (~ 107% — 1072) eV? [23]. Devido a esta suposicio, a condicdo V,,
Ay € Agz ~ Ay3 ¢ satisfeita. Fsta situacio, que é chamada de “escala de massa
dominante” [24], permite desacoplar o v3 dos outros auto-estados de massa. Isto
vai implicar em poder escrever Py, (v, — v,) da seguinte forma {24, 25] (veja o
apéndice):

Py, (Ve = 1) = sin” 013 + cos* f13 - Py, {0, — D), (3.17)
onde Py, (¥, — ;) é a probabilidade de sobrevivéncia efetiva em duas geragdes [24,
25]. Para calcular esta probabilidade, continuamos usando a Eq. (3.8), 56 que as
amplitudes de probabilidade, Az, {Rg) ¢ A; (Rg), envolvidas nesta equacio, sdo
agora obtidas a partir de :

d ( Do (r) ) _ ( cos?thy - Ve(r)  3A125in 201 ) ( Ze(r) ), (3.18)

Z% -77#,(7') %AIQ sin 2912 Am Cos 2912

onde 7y, (= e, u, 7} é definido como :

V(1) A ‘ (1)
Du(r) | =ePelsem s |y () ] (3.19)
P{r} v (1)

Vemos que a Eq. (3.18) é idéntica a Eq. (3.10), se fizermos a substituigio da
densidade de elétron do Sol N,(r) — cos? 03 - N(r).

3.2 Analise dos resultados

Os resultados que serdo apresentados neste Capitulo estdo baseados na andlise
que publicamos em [26]. Usaremos os dados das taxas totais de Homestake, de
GALLEX combinado com GNQO, e de Super-Kamiokande, do espectro de recuo do
elétron de Super-Kamiokande e também os dados da dependéncia com o dngulo
zenital deste ultimo experimento.

Para calcular as regides permitidas usaremos a seguinte definicio de x2, ..,

2 2
Xgomb = Xtaxas + Xespectro‘ (320)

Como conseqiiéncia ao fato de ser os efeitos de matéria terrestre ndao importantes
para o regime de QV, nfo teriamos efeito dia/noite neste caso, ou seja nio espe-
ramos uma variagao das taxas entre os neutrinos observados de dia e os neutrinos
observados a noite (que atravessam a Terra). Portanto, ndo precisamos incluir
Xionital 110 cdlculo das regides permitidas. No entanto, é interessante adicionar este
Xoemival> QUE 6 igual a 3,23, como uma contribugio constante no x2,_, que é apre-
sentado nas tabelas que apresentam a qualidade dos distintos ajustes. Ficando
redefinido o x2,,,, como,

2 e R 2 2 ;
Xcomb = Xtaxas + Xespcctro + Xzenital- (3'2'1-)
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Além de analisar os casos de f; fixo e livre, vamos a estudar a opcio de renor-
malizar também o fluxo do "Be, usando a lei de poténcias entre os fluxos de ®B e
"Be, como foi comentado no Capitulo 2.

Vamos subdividir nossa analise nas seguintes partes: caso de duas geragdes,
trés geracoes, vinculos em #i3 e finalmente uma parte de previsbes, usando como
teste o sinal de variagio sazonal.

Todos os dados experimentais usados aqui assim como as defini¢des explicitas
doS Xfaxasr Xospectro © Xoenital €NCORITamM-se no Capitulo 2.

3.2.1 Caso 2v

Nas Figs. 3.2(a), 3.2(b) e 3.2(c), apresentamos as regides permitidas pelas taxas,
espectro e combinacio, respectivamente, que foram obtidas sem efeitos de matéria
para fy = 1(fpe = 1) fixo. Como era de se esperar para este caso de vécuo
“puro”, tanto as regides permitidas quanto os pontos de melhor ajuste (PMA),
sdo simétricos em torno de sin®f, = 0,5. Uma observacio fundamental para
a interpretagao de nossos resultades, é que a regifio permitida das taxas, esta
praticamente excluida pela regifio do espectro, significando que uma regido é
inconsistente com a outra. Por outro lado, o PMA do espectro é bastante similar
a0 da combinacio, devido ao grande peso estatistico do espectro na combinacao
(18 pontos).

Nas Figs. 3.3(a) e 3.3(b), temos as regides permitidas pelas taxas totais e pela
combinacéo, correspondente a oscilagio no vacuo incluindo os efeitos de matéria.
Para o caso da andlise do espectro, estes efeitos nfo foram incluidos, ji que séo
irrelevantes devido a faixa de energia dos neutrinos que o compoem {#B), logo
a Fig. 3.2(b) é vélida também para o caso com matéria. Na Fig. 3.3(b), vemos
claramente a falta de simetria com relacéo a sin®f;, = 0,5 na combinacio, nas
taxas esta assimetria nao ¢ muito visivel. Esta perda de simetria, que indica a
importancia dos efeitos de matéria, comeca a ser mais significativa a partir de
Am?, 2, 3 x 1071 eV?, concordando com a Ref. [28]. Por outro lado, se com-
pararmos as Figs. 3.3(a) com 3.2(b), vemos que a inconsisténcia entre o espectro
e as taxas, ainda persiste neste caso. As figuras equivalentes para f, livre, néo
foram apresentadas por serem similares.

Na Tabela 3.1, temos os PMA, x2. e niveis de confianca, para os ajustes das
taxas, do espectro e da combinacdo, para f, fixo e livre. Também, incluimos um
PMA local para a combinacao, que explica um pouco melhor as taxas, e 0 PMA
da combinacioc do vacuo “puroe”.

Notemos que na parte correspondente a f, fixo, as qualidades dos ajustes das
taxas e do espectro, separadamente, sdo excelentes. Depois, observamos que no
ajuste do conjunto ou combinacio a qualidade é reduzida, porém ainda bastante
razoavel, devido ao peso do espectro na andlise, como ja fol explicado anterior-
mente. Observamos, também, que o efeito de matéria ndo quebra a simetria dos
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PMA das taxas, devido a regidio de Am?, em que estes se encontram. Enquanto
na combinagao, esta simetria é quebrada, havendo, nesta situacio, somente wm
tnico PMA. Finalmente, para os PMA no caso de f, livre, temos uma ligeira
melhoria na qualidade do ajuste das taxas, sendo este efeito um pouco mais forte
para a combinacio.

Caso Amz, x 10" eV?  sin® F e, N.C. (%)
Taxas 1,00 0,48/0,62 1 (fixo) 0,33 84,8
Espectro 6,5 0,38/0,62 10,5 78,7
Combinagio(s/mat.) 6,6 0,33/0,67 1 (fixo) 26,8 31,4
Combinacao 6,6 0,64 1 (fixo) 25,3 39,0
Combinagao (T) 0,65 0,2/0,8 1 (fixo) 28,7 23,2
Taxas 0,88 0,34/0,60 120 0.05 88,8
Combinagao(s/mat.) 6,6 0,33/0,67 0,73 231 455
Combinacio 6,6 0,66 0,74 23,1 45,5
Combinagdo (T) 0,65 0,2/0,8 0,86 26,4 28.2

Tabela 3.1: Valores dos PMA, x2. e N.C para os ajustes com 2v. Os paréntesis
(s/mat.) indicam quando ndo foram incluidos os efeitos de matéria. Também, temos
um PMA local da combinagio (Combinagio (1)), que explica um pouco melhor as
taxas totais.

3.2.2 Caso 3v

No caso de 3v, as regides permitidas pelas taxas, espectro e combinacio, encontrams-
se nas Figs. 3.4, 3.5 e 3.6, respectivamente, e estdo sendo apresentadas no plano
sin? 61 — Am?,, pa,ra valores distintos de sin® 5. Estas regides foram obtidas
usando o valor do x2,, global, calculado a partir da variagio dos parametros,
sin® #)3, sin® ;5 e Am?, dentro da faixa permitida.

o fb fixo

Na Fig. 3.4, sdo mostradas as regides permitidas pelas taxas totais em 3v, para
diferentes valores de sin® ;3. Observa-se que a regifo permitida vai diminuindo
para valores maiores de sin? 013, sendo que para sin® 13 = 0, 35 somente sobrevive
uma pequena regido a 99% N.C. Este comportamento que é verificado na Fig. 3.10,
indica de forma indireta a dificuldade de ajustar as taxas totais com uma solucio
independente da energia [29], jd que para sin® 63 — 1 (cos? 013 — 0) a Py, tende
a ficar constante.

Por outro lado, os efeitos de matéria comecam a ser relevantes/assimétricos
para valores de Arn?,, menores que 3 x 10~%eV?, na mesma regifio de AmZ, que
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Figura 3.2: Regides (a) permitidas pelas taxas totais, (b) excluidas pelo espectro e
as permitidas pela (c) combinago, para vdcuo sem efeitos de matéria. Os PMA estao
indicadps por uma bolinha preta.
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eram para o caso com 2. A razdo é que em 3v o V, — V, cos® 04, e desta forma
o efeito de matéria é importante para valores menores de AmZ,,

Na Fig. 3.5, séo mostradas as regides permitidas pelo espectro em 3. Pode-se
ver que, conforme sin® @5 cresce, a regido excluida diminui e conseqiientemente
a permitida aumenta, sendo que para sin®#3 — 0,75, ndo temos regido excluida
pelo espectro, e portanto qualquer valor para os pardmetros Amj, e sin® 0, é
permitido. Esta tendéncia é porque a Fs, ¢ praticamente constante para valores
grandes de sin? 03, entdio o x* é independente dos valores de Am2, e sin®8),,
juntamente com o fato de que para estes valores de sin® @3 0 ¥? para o espectro
permite um grau de conflanga menor que 90 % para o ajuste, como se observa na
Fig. 3.10.

Na Fig. 3.6, so mostradas as regides permitidas pela combinacio (taxas €p
espectro) para diferentes valores de sin? 614. Vemos que no caso de sin? 615 = 0, 75,
s resta uma, pequena regido excluida a 90% N.C., comportamento similar ao do
espectro para valores grandes do dngulo 83.

Na Fig. 3.7, é mostrado o espectro de recuo do elétron de Super-Kamiokande
avaliado nos PMA das taxas, espectro e da combinagiio. Estes PMA foram obtidos
separadamente para valores fixos de sin® 8,3. Podemos observar que para valores
baixos de sin® 3 < 0,2, os PMA das taxas n&o conseguem explicar adequada-
mente o espectro, o que é um reflexo da inconsisténcia entre as taxas e o espectro
(veja discussio na secio 3.2.1). J4 para valores maiores de sin® 013, onde hd maior
independéncia energética na P, as taxas comecgam a ter um espectro consistente
com os dados de Super-Kamiokande. Entretanto, a combinacio sempre ajusta
bem os dados do espectro. Isto é esperado ji que o PMA da combinagio é
controlado pelo espectro.

Na Tabela 3.2, temos os PMA, x2, e N.C., para as taxas, o espectro e a
combinacio obtidos no contexto de 3v, para f, fixo e livre. No caso f, fixo,
vermos que 0 PMA das taxas, estd em sin®6,; = 0, também o PMA do espectro
coincide com este valor de sin? 03. Por outro lado, a combinagao tem um minimo
em sin® @3 = 0,12, porém a pequena diferenca de x2, (613 = 0) — %2, (013 =
0,12) ~ 0,3, ndo tém uma significincia estatistica forte, para ser considerada
uma indicacéo de que 3 ndo é consistente com zero.

s fb livre

Na Fig. 3.8, temos as regides permitidas para a combinacido, com f livre. As
figuras para as taxas nao sao mostradas, j4 que sdo muito similares ac caso f,
fixo (Fig. 3.4). O espectro da Fig. 3.5 é valido para ambas as suposi¢oes de fy,
como ja fol discutido no Capitulo 2 o seu tratamento é sempre o mesmo.

Na Tig. 3.9, apresentamos o grafico de x* — x%;, para o ajuste das taxas
totais em funcio de f,, para trés valores de ;3. Vemos que quando 63 cresce,
fy vai ficando em um intervalo mais restrito, até mais que a faixa permitida pelo
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Caso sin” 1y Ami, x 10 eV?  sin® 0, fo x2., N.C. (%)
Taxas 0,0 1,00 0,48/0.52 1 (fixo) 0,33 56,6
Espectro 0,0 6,5 0,38/0,62 10,5 72,5
Combinagao 0,12 4,6 0,75 1 (fixo) 25,0 35,0
Combinacdo (T) 0,12 0,66 0,17/0,83 1 (fixo) 27,3 24,3

Taxas 0,0 0,88 0,34/0,66 1,20 0,02 -

Combinagéo 0,0 6,6 0,66 0,74 23,1 39,6
Combinagio {T) 0,1 0,65 0,14/0,86 0,82 24,5 32,2

Tabela 3.2: Valores dos PMA, ¥, ¢ N.C. para o ajuste com 3p.

MPS [29], 4..,0,58 < f, < 1,57 dentro de 3 ¢. Este comportamento também
é explicado através da prépia expressio de Py, jé que quando sin®f;3 — 1,
cos® B3 — 0, assim a amplitude do termo Py, na BEq. (3.17), é menor, portanto
a Py, admite somente pequenas variagdes. Logo, para obter o mesmo x? — X2,
nao podemos ter grandes mudangas no valor de f;.

Os PMA, colocados na Tabela 3.2, mostram uma leve melhoria na qualidade
do ajuste, comparado ao caso f fixo.

3.2.3 Vinculos em 813

Com base nos nossos resultados podemos agora colocar um vinculo sobre o valor
do angulo 4,3, usando somente os dados de neutrinos solares.

Nossos vinculos podem ser vistos a partir da Fig. 3.10, onde mostramos a
dependéncia de Ax? = x? — %%, com sin® 13, no caso de f, fixo. O primeiro
comentario geral que pode ser feito sobre esta figura, é que praticamente para
qualquer uma, das situacdes estudadas, tais como taxas totais, espectro ou a
combinagéo, o x2, sempre tende a estar em sin® @3 ~ 0, confirmando assim os
resultados ji4 mostrados na Tabela 3.1. Depois, podemos dizer que, trabalhando
em forma individual com o espectro, nao é possivel impor nenhum vinculo, ja
que qualquer angulo ;3 é permitido para niveis de confiancas menores que 90%
N.C. O que significa que 0 espectro é compativel com uma solugio independente
da energia, j4 que a medida que sin®#,5 cresce, entramos no contexto deste tipo
de solugdo. No caso das taxas totais, ha um vinculo que é sin® §y3 < 0,35 2 99%
N.C. Finalmente, para a combinacao o limite é mais fraco, em comparacio com
as taxas, sendo sin?f;3 < 0,8 a 99% N.C.

Limites similares também foram obtidos na Ref. [3], para o caso de oscilagio
do tipo MSW, esta semelhanca poder ser bem entendida, j& que para grandes
valores de sin® 83 as Py, para MSW e QV sao proporcionais & sin® @y3.

Atualmente, temos limites muito restritivos para o valor de sin®6,5 ~ 0, 05,
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que tém sido obtidos a partir da combinagio dos dados de neutrinos atmosféricos
de Super-Kamiokande com os dados do experimento de reator nuclear CHOOZ (31,
32]. Neste sentido, um dos intuitos do nosso estudo foi colocar um limite indepen-
dente no valor de #13 usando somente dados de neutrinos solares. Por esta razio,
ignoramos no nosso estudo o limite calculado com os resultados de CHOOZ e
Super-Kamiokande.

3.2.4 Previsoes para a variacao sazonal

Um observavel que pode servir para distinguir qual é a solugho aoc PNS, é a
variagdo sazonal. Notamos nas Eqs.(3.8), (3.12) e (3.17) que a probabilidade de
oscilagdo deve ser afetada por esta variacio ja que é fungio da distdncia Sol-
Terra. Na Fig 3.11, sdo mostradas diferentes curvas de variacdo sazonal para
Super-Kamiokande, que foram obtidas para os nossos PMA globais e locais, que
correspondem as entradas Combinacgido e Combinacio (T), respectivamente,
nas Tabelas 3.1 (2v) e 3.2 (3v). Para comparagio, estdo colocados também,
os dados atuais de Super-Kamiokande [12], estes dados sdo para uma energia do
elétron B, > 5,5 MeV, ¢ contém o efeito de sazonalidade “natural” , devido a
excentricidade. Podemos ver que nossas previsoes sdo consistentes com os da-
dos de Super-Kamiokande e também, consistentes entre si o que dificulta poder
distinguir entre uma solucao em 2r ou 3v.

Além de Super-Kamiokande, também estudamos previsoes baseadas nos PMA
globais e locais em 2v e 3v para a variagio sazonal do fluxo do "Be de 0,862 MeV.
Isto foi feito no contexto dos experimentos de Borexino [33] e KamLAND [34].
Em nossos cdlculos, estamos levando em conta a distribuicio para a linha de "Be
em torno de 0,862 MeV. Na Fig. 3.12, apresentamos nossas previsoes para o fluxo
do "Be, normalizado a BP98, para Borexino (KamLAND é similar), vemos que
pste, em contraste ao caso de Super-Kamiokande, apresenta variacdes no tempo
mais drésticas. Isto é porque o "Be é praticamente mono-energético. Aqui, vemos
que as formas das curvas para 3r e 2r sdo um tanto parecidas entre si, por outro
lado, embora as diferencas em supressio de "Be sejam bem distintas, ndo devem
ser tomadas comeo algo absoluto, ji que em nossas contas estamos considerando
fre = 1, significando que ainda temos liberdade de renormalizar e, assim, estas
podem se tornar indistinguiveis. Isto é similar ac caso do espectro, onde somente
a forma ¢ importante.
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Capitulo 4

Violacao do principio de
equivaléncia e neutrinos solares

O principio de equivaléncia de Einstein constitui uma das pecas fundamentais
da teoria geral da relatividade e nos diz o seguinte: “pare qualquer sistema de
Lorentz posicionado em qualquer ponto do espago-tempo, todas as leis {(ndo gra-
vitacionais) da fisica se reduzem o sua forma deda pela relatividade restrita” em
outras palavras, nio é possivel distinguir experimentos efetuados em um sistema
de Lorentz local em uma certa regido do espaco-tempo, de outros realizados em
outra regifio diferente do espago-tempo.

Durante mais de um século, varios experimentos vém tentando verificar este
principio fundamental. Entre os mais famosos pode-se destacar os experimen-
tos do tipo Edtvos [1], os quais medem a aceleragdo gravitacional de corpos
macroscépicos.  Atualmente, esta medida tem uma precisao de uma parte em
102 [2]. Também tém sido usadas particulas, tais como foténs e neutrinos, para
estudar uma possivel violacdo do principio de equivaléncia (VPE), dado que por
este principio todas as particulas devem se acoplar da mesma forma com a gravi-
dade. Limites tém sido estabelecidos usando dados da SN1987A, comparando o
tempo de chegada na Terra para fotdéns e neutrinos, obtendo o seguinte resulta-
do [3]:

Iy = nl S 107

De forma similar, a comparacio do tempo de chegada de neutrinos ¢ anti-neutrinos
resulta em [4]

ln/l/u - ,yﬁcl g 10“6)

em todas as expressdes v é um pardmetro do formalismo pés-newtoniano [5], que

61
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para satisfazer o principio de equivaléncia, deve ser igual para todas as particulas.
Em especial temos que para a relatividade geral v = 1.

As implicacdes de uma VPE em fisica de neutrinos sdo muito importantes, ji
que deixar aberta esta possibilidade nos permite supor acoplamentos com a gravi-
dade diferentes para os nentrinos auto-estados do campo gravitacional. Portanto,
neutrinos propagando-se em um campo gravitacional poderiam sofrer mistura,
sem precisar de massa. Este fato foi levantado por Gasperini [6] ¢ paralelamente
por Halprin e Leung [7].

Como conseqiifncia, qualquer dos experimentos na procura de oscilages de
neutrinos, sejam estes neutrinos solares (8, 9, 10, 11, 12}, atmosféricos {13, 14],
produzidos em aceleradores ou em reatores nucleares [15, 16, 17], podem também
ser estudados dentro do contexto de VPE.

Ja foi mostrado que o sinal de oscilagdo observado pelo LSND [15] ndo pode
ser explicado por oscilagio induzida por VPE [18]. No caso dos neutrinos at-
mosféricos, também foi verificado que VPE ndo pode explicar os dados [19]. Por-
tanto, estes dados permitiram colocar vinculos muito restritivos para VPE no
canal v, — v, [19]. Por outro lado, usando os dados do experimento de acelera-
dor CCFR [16] foram obtidos limites em v, - v, e v, — v, [20], os mais fortes
com este tipo de experiéncia.

No caso dos neutrinos solares, certas solugdes propostas usando VPE ja foram
excluidas [20], porém outras ainda sfo validas e proporcionam uma boa explicacio
para o problema dos neutrinos solares [21, 22, 24].

Em particular, neste capitulo, discutiremos uma destas tltimas solugées mostran-
do qual o seu status atual, em face dos ultimos dados de neutrinos solares de
Homestake [8], SAGE [9], GALLEX [10}, GNO [11] ¢ Super-Kamiokande [12].

4.1 Formalismo tedrico

Em qualquer problema envolvendo gravitacao, a definicdo da métrica é funda-
mental. Iim nossa andlise trabalharemos no chamado limite de campo fraco para
uma fonte estdtica, onde a métrica efetiva, em primera ordem do potencial, é
dada por :

Gaa = 1+ 27, gi; = ~di; (1 — 2v¢), (4.1)

onde v ¢ um parametro dependente da teoria que, no caso de ndo haver VPE, deve
ser igual para todos os tipos de neutrinos e particulas em geral. Para o poten-
cial gravitatério ¢ temos varias contribuigtes entre elas a do mesmo Sol, porém
assumiremos como efetiva, a maior delas, a contribuicio do chamado “Grande
Atrator ” [25], que tem um valor constante ¢ ~ 3 x 1075 [25, 26].

Admitinde gue os neutrinos tem massa nula podemos substituir:
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gy’ = 0, (4.2)

onde p*, p¥ s@o os quadrimomentos do neutrino. Pesta forma podemos obter a
relagdo energia-momenso :

EN(1+2v¢) = p*(l—2v¢), (4.3)

daqui podemos obter os valores de energia para os neutrinos v; com um mesmo
momento p, que sio dados por:

EU]‘ = (1“27j¢')p> (44)

isto aplicado para o caso de dois neutrinos, significa que as duas componentes
na base de interacio gravitacional (1, 12)¢ que formam um estado de interacéo
fraca v, desenvolvem, depois de atravessar uma distancia L, uma diferenca de fase
§ = 2{7 — 7)pLp. Equivalentemente, para o caso de estados com uma mesma
energia € momento diferente, é sé trocar p — E, e a diferenca de fase fica,

§ = 2(’)/1%’}’2)@51).&1,,, (45)

assim, podemos fazer uma correspondéncia direta com a diferenca de fase do
caso de oscilagdo induzida por massa (ver Capitulol), simplesmente fazendo a
substituicdo

Am?
28,

~ 28, |99, (46)

com Ay = v — . Para que a analogia seja completa temos igualmente que
§ — fg, onde B e o angulo da matriz de mistura Ug que conecta os auto-
estados de interagio fraca com os auto-estados gravitacionais dados pela seguinte

relacio:
ve \ _ Ue v _ ( cos fc  sinfg v | (47)
Va V2 /o —s8infs coslq vz /o

onde v, = vy ou v (neutrino estéril). Assim, a probabilidade de sobrevivéncia
para v, &

L
P(ve = v,) = 1 — sin? 20 sin*{ W ) (4.8)
Aves
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onde o comprimento de onda A é dado por,

akm] [1079 7 fMeV
D — . 4 v
Aov {5,07] [I@Avl] [ F} (49)

Notemos da Eq. (4.9), que o comportamento com a energia do comprimento de
onda para VPE é inverso do caso de oscilagéo induzida. por massa (Eq. (1.36)).

E importante salientar que sdo fenomenologicamente equivalentes as expressoes
de probabilidade de oscilagdo de sabor para VPE (Eq. (4.8)) e a correspondente
induzida por uma quebra da invaridncia de Lorentz [27, 28] que representa uma
violagio da relatividade restrita. Basta neste caso fazer a seguinte substituicao:
b — 0, e Ayl — dv/2 onde 8, é o Angulo de mistura que relaciona auto-estados
de velocidade a auto-estados de sabor e dv € a diferenca de fase entre os chamados
auto-estados de velocidade. Como conseqiiéncia, todos os nossos resultados vao
poder ser sempre re-interpretados em termos de uma violagido da invaridncia de
Lorentz.

4,2 Andlise

Os resultados que serdio apresentados neste capitulo vém a ser uma atualizacio
dos publicados em [21, 22| e uma versio completa do [23]. Aqui estaremos tra-
balhando com as taxas totais de Homestake, de GALLEX combinada com a de
GNO, de Super-Kamiokande e de SAGE, assim como os dados do espectro de
Super-Kamiokande ¢ da dependéncia com o dngulo zenital. Todos estes dados
encontram-se no Capitulo2.

Em todos nossos calculos usaremos a expressao de probabilidade dada pela
Eq. (4.8), que é uma probabilidade tipo vdcuo aplicada ao caso de VPE. Como
¢ logico pensar, a probabilidade VPE deveria ser mais complicada jd que os
neutrinos solares devem ser afetados pelos efeitos de matéria tanto dentro do
Sol quanto da Terra. Portanto, poderiamos ter expressdes de probabilidade para
VPE incluindo o efeito MSW. Estes tipos de solugdes ja foram excluidas [20].
Na faixa de {pAy| que estudaremos aqui, que estd ainda permitida, temos que
Amat/ Avpr ~r 0 tanto dentro do Sol como da Terra. Assim, usando argumentos
similares ao caso de QV, no Capitulo 3, terfamos que é totalmente valido trabalhar
com a expressio simples de probabilidade da Eq. (4.8).

Vamos estudar separadamente as taxas totais, o espectro e posteriormente
faremos sua combinacgdo. Usaremos aqui 08 Xias, Xospectros tal como foram des-
critos no Capitulo 2, e o X(onmb definido como:

2 2 2 2
Xeomb ™ Xtaxas + Xespectro + Keenital: (410)

Jé que no intervalo considerado para os pardmetros de VPE ndo somos sensiveis
aos efeitos de matéria na Terra, nossos resuléados ndao devem apresentar efeito
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dia/noite, desta forma podemos tomar o x2, .., sempre como uma contribugio
constante no x2 ., ¢ igual a 3,23, como j4 foi comentado no Capitulo 2.

Englobamos em nosso estudo os casos de transicao entre neutrinos ativos v, —
Vu(ry € de transi¢iio entre neutrino ativo a neutrino esteril v, — v, estudando
em ambas situacdes os casos fp fixo e igual 1 e f, livre. B importante notar que
a lnica diferenca entre v, — v () € v, — 15, € que no segundo caso ndo deve ser
levada em conta a contribucdo da corrente neutra para Super-Kamiokande, pois
0 Vs N30 interage nem via correntes carregada nem neutra.

4.2.1 Conversao v, — vy

Na Fig. 4.1 (a) e (b) estdo mostradas as regides permitidas para as taxas totais
para os casos f, = 1 fixo e f, livre, respectivamente. E conveniente notar gue se
considerarmos como canal de conversao v, — v, terfamos que as pequenas ilhas
que estdo em |pAv| > 2 x 107% j4 estariam excluidas [20]. Podemos observar
que as regides permitidas para (a) e (b) sfo muito parecidas, sendo que para o
caso f, livre a regido € ligeramente maior. Isto é esperado j& que este caso permite
que uma faixa maior dos pardmetros de VPE possam satisfazer as condi¢Ges dos
niveis de confianga discutidas na secéo 2.3.7. Este comentario pode ser sempre
aplicado tanto para as taxas totals quanto para a combinagdo.

T T g i T 7
{a) : (») =
- -] ld::__,
1d—23 b 4::1:?- -
g Vo =2 Vyn ]
= 1 j
<J 1
5 = .
<3 3
—24
10  — 90% CL =p E
— 9% CL + ;
# FPonto de melhor ojuste
10"25 ....... ! 1

0.5

-y

e
$in*20,
Figura 4.1: Regides permitidas pelas taxas totais para os casos {a) f, fixo e (b} fj livre

Os pontos de melhor ajuste para as taxas e seus x°.;,, podem ser lidos da

Tabela 4.1 para os casos f; fixo e livre. Aqui, observamos que para o caso f, livre
obtemos um ajuste muito bom. Isto é evidente, ja que observando a Tabela 4.2
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vemos que as taxas avaliadas no PMA estdo muito préximas de seus respectivos
valores experimentais.

Caso sin® 20 lpAy| x 10 f X N.C (%)
Taxas Totais 1,0 1,60 1{fixo} 1,78 41,0
Espectro 0,66 0,95 - 8,68 89,3
Combinacio 1,0 1,61 1(fixo) 17,65 82,0
Taxas Totais 1,0 1,63 0,79 0,39 53,0
Combinacio 1,0 1,63 0,79 16,30 34,0

Tabela 4.1: Valores dos pardmetros de melhor ajuste e 2, para oscilagio de neutrinos
induzida por VPE no caso de ve = vy

No caso de f, fixo, também vemos que o ajuste é muito bom. Porém aqui
a razdo para isso ndo é muito clara ja que na Tabela 4.2 vemos que os valores
das taxas para o PMA parecem inconsistentes com os dados atuais. Este fato
pode ser melhor entendido se lembrarmos que na definicdo do x2,... (Capitulo 2),
aparece urmn erro tedrico associado a cada taxa calculada, logo é necessdrio olhar
estas taxas com seu erro tedrico e compard-las aos valores experimentais com seus
erros, para assim avaliar a consisténcia entre ambas. Mostramos isso na Fig. 4.2.

Taxas Totais GALLEX/GNO-SAGE Homestake Super-Kamiokande
f fixo 76,1 3,3 0,58
[y livre 73,8 2,7 0,46

Tabela 4.2; Valores calculados para as taxas totais para os parAmetros de melhor
ajuste, no caso de ve = V(7). As unidades sfo as mesmas que da Tabela 2.6.

Desta figura vemos claramente que para experimentos tipo GALLEX/GNO
ou SAGE a concordéancia entre os pontos centrais é excelente. Por outro lado
0s pontos centrais tedricos e experimentais para Super-Kamiokande ¢ Homestake
sao totalmente inconsistentes, se levarmos em conta apenas ¢ erro experimental.
Para Super-Kamiokande a inconsisténcia é muito maior que 3o ¢ para Homestake
é praticamente igual a 3¢. No entanto incluindo o erro tedrico estes resultados
passam 2. ser bastante consistentes.

A regido permitida para o espectro ¢ mostrada na Fig. 4.3 ¢ o resultado da
combinagio na Fig. 4.4. Os respectivos PMA assim como seus x2., estio na
Tabela 4.1.

Dos valores da Tabela 4.1, podemos observar que o ajuste independente do
espectro € muito bom. Este fato é confirmado pela Fig. 4.5 onde mostramos o
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Figura 4.2: Taxas totais avaliadas no PMA de VPE comparadas com os dados expe-
rimentais das taxas de GALLEX/GNO(Ga), Homestake{Cl)e Super-Kamiokande (Su-
perK). Para cada plano o erro das elipses representa contornos de dois graus de liberdade
(ie. Ax® =9,21). A projecio de uma elipse sobre qualquer eixo corresponde a +3¢
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Figura 4.3: Regides permitidas pelo espectro de energia do elétron de recuo medido
por Super-Kamiokande para o caso v, — Vyir)-
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Figura 4.5: Espectro de energia do elétron de recuo esperado para Super-Kamiokande
para os pardmetros de melhor ajuste da solugio para o problema dos neutrinos solares
baseada em VPE, para os casos (a) f, fixo e (b) fp livre.
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espectro calculade no PMA, que apresenta uma étima compatibilidade com os
dados experimentais. Por outro lado, para o case da combinacdo a qualidade do
ajuste € muito boa nos dois casos, f fixo e livre. Para compreender a razio, é pre-
¢iso observar a Fig. 4.3 ¢ notar que a dltima ilha com 90% de confianca, na parte
superior desta figura, estd englobando o PMA para taxas totais {ver Fig. 4.1).
Como conseqiiéncia, temos um ajuste muito razodvel quando combinamos o es-
pectro e as taxas totais, e fica claro porque o PMA da combinacdo praticamente
converge aoc PMA obtido somente com as taxas totais. Isto também pode ser
entendido de outro ponto de vista, olhando a Fig. 4.5 é possivel apreciar que o
PMA das taxas totais produz um espectro bastante razoavel em comparacio aos
dados de Super-Kamiokande.

A qualidade dos novos ajustes apresentados aqui é melhor do que o que foi
publicado em [21, 22]. Isto é devido a tendéncia atual dos dados do espectro de ser
praticamente constantes com a energia, isso faz com que sejam mais compativeis
com as taxas totais se analisados sob a hipétese de VPE.

4.2.2 Conversao v, — v,

Na Fig. 4.6 (a) e (b) sfio mostradas as regides permitidas pelas taxas totais para
os casos [y fixo e f; livre, respectivamente. Pode-se observar que estas regides sdo .
muito parecidas com as apresentadas para o caso ativo (v, — vy(r)), com a Unica
diferenca que aqui s6 ficam as duas ilhas principais.

Caso sin 205 lpAy] x 10%  f, x4, N.C. (%)
Taxas Totais 1,0 1,68 1(fixo} 3,80 15,0
Espectro 0,57 0,95 ] 8,59 89,0
Combinagio 1,0 1,63 I({fixo) 19,53 72,0
Taxas Totais 1,0 1,68 0,91 3,69 5,0
Combinacéao 1,0 1,63 0,91 19,48 67,0

Tabela 4.3: Valores dos pardmetros de melhor ajuste e x2. para oscilagio de neutrinos
induzida por VPE no caso de v, — v,

Taxas Totals GALLEX/GNO-SAGE Homestake Super-Kamiokande
Jp fixo 73,3 3,3 0,50
fp livre 72,8 3,0 (0,46

Tabela 4.4: Tabela andloga a 4.2, para o caso v, — v,.
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Figura 4.6: Regides permitidas pelas
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Figura 4.7: Taxas totais avaliadas no PMA de VPE comparadas com os dados ex-
perimentais das taxas de GALLEX/GNO(Ga), Homestake{Cl) e Super-Kamiokande
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No que diz respeito & qualidade do ajuste para as taxas totais, vemos na
Tabela 4.3 que este caso é inferior, ao caso ativo v, — vy (veja Tabela 4.1), isto
vale tanto para f, fixo quanto para f; livre. 10 possivel entender esta diminuicio
da qualidade apartir da Tabela 4.4, onde estiao colocadas as taxas calculadas
no PMA. Observamos que para GALLEX/GNO-SAGE e Homestake os valores
das taxas estdo mais afastados dos valores experimentais {veja Tabela 2.6) em
comparacio a separacio destes valores experimentais e os calculados no caso
ativo, mostrados na Tabela 4.2. Para Super-Kamiokande os dois resultados séo
iguais.

FALACALELALIS MEACH A ) TTTT T T T T T T T T T T T T T T T T T _

® Ponte de melbor ajuste

-23
0 -

— 907% CL,
— 997 CL

lpyl

Figura 4.8: Regides permitidas pelo espectro de energia do elétron de recuo medido
por Super-Kamiokande para o caso v, ¥ v;.

Para f; fixo também a qualidade é pior comparada com o caso ativo, isto pode
ser bem entendido através da Fig. 4.7. Observamos que a consisténcia/inconsisténcia
entre os pontos centrais das elipses que comparam o céalculo tedrico com o resul-
tado experimental s&o mais o menos similares ao caso ativo, considerando s6
0s erros experimentais e ignorando os erros tedricos. Porém levando em conta
também os erros tedricos, ou seja, vendo a elipse tedrica como um todo, se vé que
nio contém o valor central experimental. Notemos o caso do plano (Homestake,
Super-Kamiokande), contrariaremente ao que foi obtido no caso ativo em que a
elipse tedrica sempre envolve aos pontos centrats experimentais (Fig. 4.7).

Na Fig. 4.8 mostramos a regido permitida para o espectro de Super-Kamiokande
e na Fig. 4.9 a regifo correspondente para a combinagéo (taxas + espectro). Os
PMA, %2, e niveis de confianca para o espectro e a combinagio aparecem também
na Tabela 4.3. Desta tabela observamos novamente que o ajuste do espectro con-



Violagdo do principio de equivaléncia e neutrinos solares

-23
10

oyl

~24
10

-25
10

Figura 4.9: Regides permitidas pela analise combinada das taxas totals + espectro
de energia do elétron de recuo de Super-Kamiokande para os casos (a) f, fixo e (b) f

livre.

L L L T
(o) (6)
- Ve => v, F
< <3
o 907 CL. -k -
- — 997 ClL,
® Ponte de melhor ajuste
el I
6.5 1 z Q.5 i
sin“29,

Dados/MPS
°o o © ©
N [#] - w

=4

—  Toxag

Espectro

Taxgs + Espectro

L TP A ST BPR SAP R ST

S P BRI S

Figura 4.10: Espectro de energia do elétron de recuo esperado para Super-Kamiokande
para os pardmetros de melhor ajuste da solugio para o problema dos neutrinos solares

10 12

51 6 8
E(MeV)

baseada em VPE, para os casos (a) fy fixo e (b) fj livre,



Violagdo do principio de equivaléneio ¢ neutrinos solares 73

tinua sendo muito bom, isto é confirmado pela Fig. 4.10, onde é mostrado o
espectro availado neste PMA. Para o caso da combinacio a qualidade é muito
boa, da Fig. 4.10 observamos que o espectro avaliade no PMA para a combi-
nacao, parece estar em um acordo razodvel com os dados. E interesante notar
que embora nao tenhamos um bom ajuste independente para taxas, a qualidade
do ajuste para a combinacio é muito boa, isto é devido ao fato do espectro ser
muito bem ajustado pela conversio v, —» v, e representar um peso grande no x2
global devido ao ntimero de pontos do ajuste na combinagio (18 pontos). Por
outro lado lembremos que na combinagio estamos levando em conta o xZ ... que
contribue para melhorar a qualidade global do ajuste ja que os dados zenitais sdo
bem consistentes com VPE.

4.3 Testes da solugao com VPE em experiéncias
de longa distancia

Para completar nosso estudo, é muito importante averiguar onde poderé ser tes-
tada nossa solugdo para o problema de neutrinos solares baseada em VPE no
futuro préximo. Com este intuito investigamos e discutimos as possibilidades de
experimentos tais como K2K {30, 31] ¢ MINOS {32, 33]. O experimento K2K
tem uma distdncia entre o ponto de producio e o ponto de deteccio de L = 250
km com uma energia média do feixe de neutrinos do mion de 1,4 GeV. No ca-
so do experimento MINOS, L =~ 730 km, e tém trés configuracdes energéticas
possiveis para o feixe de neutrinos do muon, chamadas de baixa, média ¢ alta
energia, e que correspondem &s energias médias de 3 GeV, 7 GeV e 15 GeV,
respectivamente [33].

A regido de pardmetros de VPE que podera ser estudada por K2K ¢ MINOS,
foi obtida wsando a seguinte condigdo :

(P (v~ 1)) 2 S, (4.11)

onde {P (v, — v.)) é a probabilidade média de oscilagio, S representa a sensibili-
dade experimental definica como S = N¥ /N onde N¥_ é o ntimero minimo de

min min

eventos de neutrino do elétron a partir do qual o sinal pode ser considerado como
sinal de oscilagio e No% é o nimero de eventos de neutrino do mion que deve-
riamos obter no caso de ndo ter oscilagdo. A definicio explicita da probabilidade

média é dada por :

Woi s Py, = ve) % 0%, dE
(P (Vt —> ,1/8)> - f d[—'"l/ ( e - (3) ce U? (‘4.1’2)
F AN
—d_E%QdEV
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do,, /dE, ' é o fluxo de neutrinos de mion por GeV /kton/ano, %A%} ¢ a taxa de
eventos de corrente carregada do neutrino de mion por GeV/kton/ano, ¢ é a
secdo de choque de corrente carregada do neutrino de elétron e P (v, -+ v,) € a
probabilidade de oscilacdo dada pela Eq. (4.8).

Na Fig. 4.11, apresentamos as regides que poderdo ser testadas para os pa-
rametros de VPE no canal v, ~» v, * considerando as seguintes sensibilidades
S = 0,0025,0,015 e 0,1, a primeira e a segunda correspondem as sensibilidades
de MINOS para as configuragdes de alta e baixa energia [34], respectivamente, e
a iltima sensibilidade é a esperada para K2K [31].

Da Fig. 4.11, podemos observar que o experimento K2K nio serd capaz de
testar a solugdo de VPE. No entanto, a configuragio de baixa energia para MINOS
podera estudar a ilha superior e parte da ilha inferior da Fig. 4.4, ¢ finalmente a
configuracao de alta energia podera cobrir completamente toda a regifo permitida
por VPE.

Devemos observar que mesmo se MINOS conseguisse excluir a solugéo de VPE
para o problema do neutrino solar, isto sé seria feito para a hipotese em que a
conversao que se produz no sol seja v, — v, porém esta solucao ainda poderia
sobreviver ja que pode ser também interpretada como conversio v, — v,.

Existe também a possibilidade de descartar por completo a solucdo de VPE
ainda no préximo ano, no caso em que o experimento de reator de KamLAND [35]
que medird ¥, — 7., consiga obter um sinal claro de oscilagio. Isto seria uma
evidéncia direta da solugéo de grande dngulo de mistura prevista pelo efeito de
Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein [36] para neutrinos solares. Por outro lado, no
caso em que KamELAND nao mega sinal de oscilagfo, este experimento ndo poderd
atingir a regido de pardmetros da solucéo de VPE. Isto pode ser estimado usando
a BEq. (4.11) com (P (v, = v.)) = P (v, — v.) para grandes dngulos de mistura,
sin 26 — 1, e considerando os valores menores que se possa medir para lpAY|
ou seja sin’(|pAy|LE,) — (|¢Avy|LE,)?. Substituindo tudo isto na Eq. (4.11)
obtemos :

V5
(L/km) x (F,/GeV)
onde usamos L =~ 200 km, a energia média do feixe de neutrinos do elétron
E,~4,8MeV ea$~0,1][35]. Este valor de |¢A~| estd bem acima dos valores
encontrados para a solucio de VPE, de forma que este experimento nio poderd
testar de forma indireta esta solucéo.

by > X 2x 107 ~ 6,5 x 1072, (4.13)

e
YPara o caso de MINOS, o fluxo pode ser obtido apartir El—%%& dado na Fig.1 da Ref. [33], e

C
ando a relacs dg.., mc_ii\i_&/ Vu 1 Yy o 50 de ch le corrent regada d
usando a relagio E* = —#% /ool onde 0 ot € a seglio de chogue de corrente carregada do

neutrino do mion. O #ff: de K2K pode ser lido da Fig.2(c) da Ref. [30].
*Estamos considerando invarigncia em T logo P (v, = 1) = P (v, = v,).
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Neste caso em que KamLAND n&o observar diminuigio de ¥,, a solucio para
o problema dos neutrinos solares que envolve VPE s6 poderd ser testada comple-

tamente, incluindo o canal v, ~» v, nas futuras fabricas de neutrinos [37].
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Figura 4.11: Curvas de exclusdo para VPE para trés diferentes sensibilidades S=
0,0025,0,015 e 0,1, correspondendo a MINOS (alta energia), MINOS (baixa energia)
e K2K, respectivamente. As regides a direita das curvas sdo as regides que poderdo ser
testadas.



Conclusoes e perspectivas

Temos hoje muitos resultados experimentais com neutrinos solares ¢ atmosféricos
que indicam de maneira consistente mudancas de sabor nos neutrinos, apontando
assim a necessidade de fisica nova para poder explicd-los. Como conseqiiéncia,
existem uma série de mecanismos de conversao de sabor dos neutrinos, que tentam
explicar estes resultados. Neste sentido, para poder ter uma resposta sobre qual
é o mecanismo responsavel pela conversiao de sabor, devemos analisar todas estas
teorias de mudangas de sabor a luz dos dados experimentais, e quantificar até
que ponto elas podem dar uma explicacio a estas evidéncias. Noés estudamos dois
destes mecanismos de mudanca de sabor, usando-os como solugio ao problema
dos neutrinos solares, resultados que foram apresentados nos Capitulos 3 e 4.

Antes de comentar nossos resultados, descreveremos brevemente o que foi dis-
cutido em outros capitulos da tese. No Capitulo 1, foram introduzidos conceitos
fundamentais para a compreensao do mecanismo de oscilagdo induzida por ma-
ssa, sendo discutidos os casos de oscilagio no vacuo e na matéria. Toda esta
discussio serviu para entender melhor o Capitulo 3 que trata o caso de QV, e
aplica-se fambém ao Capitulo 4 com VPE, simplesmente fazendo a substitui¢io
da Eq. (4.6). No Capitulo 2 fizemos uma descrigdo detalhada da anélise estatistica
para tratar os dados de experimentos com neutrinos solares. E conveniente salien-
tar que o tratamento estatistico usado para obter os resultados dos Capitulos 3
e 4 ¢ independente do tipo de mecanismo de conversdo, podendo ser de muita
utilidade para analisar outros mecanismos no contexto dos neutrinos solares.

O primeiro do nossos resultados foi mostrado no Capitulo 3, onde estudamos
o mecanismo de oscilacio induzida por massa, assumindo como solugédo a re-
giao de diferencas de massas quadradas compativel com o quase-vdcuo. Esta
analise foi feita no contexto de duas e trés geragdes. Entre nossas principals con-
clusdes, podemos mencionar que existe uma clara inconsisténcia entre a regido
de pardmetros permitida, obtida com o ajuste individual das taxas, comparada
com a correspondente do espectro, isto foi observado tanto no caso de 2v {com-
paraciio da Fig. 3.2(a) com a Fig. 3.2(b)), quanto para o caso de 3v (comparacao
da Fig. 3.4 com a Fig. 3.5). Embora haja esta incompatibilidade, quando fazemos
o ajuste global (taxas € espectro), a qualidade é bastante razoavel, sendo que os
PMA sao predominantemente governados pelo espectro. Isto acontece devido ao
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grande peso do espectro na andlise estatistica (18 pontos). Qutra conclusio foi
que observamos que os dados dos experimentos com neutrinos solares preferem
o caso de 2v ou sin® @43 — 0 com respeito ao caso de 3v (Fig. 3.9), verificando a.
tendéncia encontrada na andlise dos dados de neutrinos atmosféricos combinados
com o resultado de CHOOZ. O vinculo em 63 foi sin® 03 < 0,8(0,35) a 99%
N.C,, com o ajuste global {taxas).

O segundo de nossos resultados foi apresentado no Capitulo 4, onde foi anali-
sado o mecanismo de oscilagdo via violacdo do prineipio de equivaléncia. Vemos
de forma contriria ao caso anterior, que agui temos uma boa compatibilidade
entre os ajustes independentes das taxas e o do espectro, sendo que a qualidade
do ajuste global é muito boa. O ajuste foi um pouco melhor para o caso da
CONVErsdo Ve — v,y em relagio ao caso v, —+ v;. I conveniente salientar que a
regiao de pardmetros de VPE que sdo solugio ao problema dos neutrino solares,
nao foi ainda excluida por nenhum experimento terrestre.

Como conclusGes gerais, temos que a forma espectro, praticamente constante
com a energia, torna muito dificil poder distinguir algiwma fenomenologia a partir
dele. Nés obtivemos bons ajustes do espectro para as duas solucdes que anali-
samos, apesar de terem dependéncias energéticas totalmente distintas, uma com
um cumprimento de onda aproximadamente de A x E, (QV) e a outra com
A x 1/E, (VPE). Esta indefini¢do na solugio do PNS com os dados atuais se
vé refletida também no caso de outras solugdes possiveis, ndo podendo ser ainda
descartada nenhuma delas. Iustramos este fato na Tabela 4.5, onde colocamos
entre os mecanismos de solugio padrdo (baseados em massa e mistura): QV,
MSW de grande angulo de mistura (GAM)}, pequeno &ngulo de mistura (PAM) e
LOW; e entre os mecanismos exéticos: VPE, correntes que trocam sabor (CTS)
e conversiao ressonante spin-sabor (CRSS).

Tipo de mecanismo  N.C.(%)

Qv 39 (Tab. 3.1)

MSW(GAM) 59 [2]

MSW(PAM) 34 [2]

MSW(LOW) 40 [2]
VPE 82 (Tab. 4.1)
CTS 72 13|
CRSS 78 [4]

Tabela 4.5: Diferentes tipos de solugio para o PNS e seus N.C.. Todas as solucdes
foram obtidas considerando f, fixo, duas geragdes e o caso de transicio entre neutrinos
ativos.

No futuro préximo devemos ter os primeiros dados do experimento SNO (Sud-
bury Neutrino Observatory) [5], que conseguird medir distintos observéveis, para
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os quais ja foram feitas algumas previsdes, considerando somente as solugdes
padrdo [6, 7], e a conclusdo é que parece pouco provdvel que possa se ter uma
linica solucdo sem ambiguidades dentre essas. Com base nesses fatos, para se
ter uma capacidade de discriminagio maior das solugbes atuais do PNS, parece
bastante claro a necessidade de se explorar de forma paralela a regido de baixa
energia (~ 1 MeV) [8] para os neutrinos solares, jd que SNO explora uma regido
de energia similar a Super-Kamickande.

Por outro lado, temos algumas experiéncias de acelerador e reator que devem
comecar a tomar dados num futuro ndo tio distante. Dentre essas, o mais promis-
sor parece ser o experimento de reator KamLAND [9], que deve testar a regido
de parametros da solucdo MSW (GAM). O outro é o experimento MINOS [10],
que como fol apontado nesta tese, serd capaz de testar a nossa solugdo de VPE,
somente no caso do canal v, — v,. Infelizmente, esta solucdo pode também ser
interpretada como uma transicio v, — v,.. O fato deste experimento nio testar
o canal ¥, — v, 0 impossibilita de explorar as outras soluctes, além do fato de
que esta experiéncia nao € sensivel a regido de pardametros das solugoes padrio.



Apéndice A

A equagio de evolugdo, para os neutrinos em trés geragoes dada pela Eq. (1.40),
pode ser escrita como:

g { ver) R Ve(r)

() | = (U23U13U12HMU12U13U23 +V) vu(r) | (A1)
?" . v
v (1) v (7

onde a matriz Hy; esta definida como,
dy2
o
2F,

¢, V ¢ o potencial de matéria que se escreve na forma matricial da seguinte

maneira;
\/ﬁGF f\'re (’.”') 0 9 )

(A.2)

V = 0 0 0
0 0 0

Podemos reescrever a Eq. (A.1) da seguinte forma,

(A.3)

ve(r) ve(r)
i v,ugr; = (UzanUuHMUEBU{SUES +U23VU§,3) VMErg , (Ad)
2% velr

reagrupando e multiplicando por U; a esquerda obtemos

d ve(r) r
1= Ul | v(r) | = (UisUHMULUL + V) UL V,,, 7« . (AB)
Ve (1) (r}
multiplicando agora por U'!3 a esquerda temos,
; vo(r) (1)
ia";UisUgs vy (r) (UmHMUuUB + UmVUl&UH U23 ve(r) |,
v (7) ve(r)
(A.6)
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o que finalmente pode ser escrito como,

At [ V) Pt o )
ZEZ";UBU% Vu((T)) = (U'].QHMUL2 +U13VU13) U Uz, Vﬁag? . (AT)
velr v (r

Podemos agora redefinir os estados ve(r), v,(r), v-(r) como,

De(r) ve(r)
Du(r) | = UL}UES vu(r) | - (A.8)
7. (r) v (r)

Por outro lado, H' = UlgHmUiz + UJ[3VU13 é igual a :

-3

L0 —Ag2c082015) + V cos? Org 512 5in 203, V sin 26,5
H = %A 12 sin 2012 %(Z —f‘Alg COSs 2012) \ 0 )
V sin 20,4 0 5%": + V sin® O3

(A.9)
onde Ay = (m3 —m2)/2E, e 3 = (m3+mi)/2E,. Assumindo que V sin 263 <
m2, a BEq. (A.9) fica,

(37 —A1pc082015) + V cos? Oy 2015 sin 2045 0
H' ~ %Aw sin 202 %(Z +A1pcos26y) 0 (A.10)
2
0 0 'z%“

entdo, omitindo a fase global %(Z — A1z cos 26015} podemos escrever

&_Ei_ (I;e(T)) - ( VC082 913 'QLAM sin 2912) (DG(T)) ’ (All)

ar\ 7)) T\ LApsin20,  Apcos20n )\ 7,(r)
e d 2
) _— m3 ~
ll,d'f“UT—_zEny, (Alg)

com isso obtemos a seguinte relagio:

( ve(T) ) ( cosfs  sinfy 0) (1/1 (r) )
Pu(r) | = | —sinfyy cosbis 0 (r) 1, (A.13)
e () 0 0 1 (1)

De(r) ve(T) T (7) ve(r)
u(r) | =ULUL | vu(r) | = UpUn | 5.07) | = | v.lr) |, (A14)
7y (1) vy (1) 7, () v (1)
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de forma que a Eq. (A.14} fica explicitamente igual a

ve(r) cos B3 0 sin 85 De(7)
v(r) | = | —sinbigsinby  cosfyy  cosfizsinbys pu(r) 1. (A.15)
Vr (T) — sin 013 COs 823 — sin 023 cos 913 cos 923 f;’q— (’T')

Conseqiientemente,
|16 (0)) = cos 013]7e) + sin O13]:), (A.16)

onde devido a Eq. (A.13), temos que 7, = vy, portanto,
|t.(0)) = cos 0)3|P,) + sinfy3)es). (A.17)

Deixando este estado evoluir, temos apés uma disténcia L

2y

lve(L)} = cos013(Ap.ns,)|Pe) + A-iy|Uu)) + sin nge“i%}fjﬂg), {A.18)

onde Agp,-s5,) € Ap.op,) 530 as amplitudes de probabilidade de U, permanecer
como 7, ou converter-se em ,, estas amplitudes podem ser obtidas a partir da
Eq. (A.11). Logo, para calcular a probabilidade de permanéncia de v, devemos
fazer primeiro o produto,

mi L

(vo(L)176(0)) = cos® 15 Ao, 5,y + sin® Gz T (A.19)
para obter,

Py = |(re(L)re(0))?

= COS[l 613P2,; + S.lnfI (913
mil miL
: : ;e sl
+cos”® By3 8in® 013 (AT, e Y + Ao ), (A20)

2

27, . .
7;‘ > 1, 0 que é 0 Caso no quase-vacuo com mj

T
o . s 3 : 3

na escala atmosférica, entdo as médias na energia fazem com que {cos(TE~)) =
1

onde Py = Az, 5[ Quando

. 2L . - .
{sin(352)) = 0. Assim, a probabilidade fica reduzida a,

Py, = (v (L)|re(0))]? = cos® 615 Poy + sin’ 833 (A.21)
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Glossario

BP98 - Modelo Solar de Bahcall e Pinsonneanlt de 1998;
MPS - Modelo Padréao Solar;

MSW - Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein;

N.C. - Niveis de confianca;

PMA - Pontos de melhor ajuste;

PNS - Problema dos neutrinos solares;

QV - Quase-vicuo;

VPE - Violagdo do principio de equivaléncia.
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