
2Neutrinos
2.1História dos neutrinosA história das interações fra
as data do ano 1896, quando o fran
êsA. Be
querel (1852-1908) des
obriu a radioatividade do Urânio. Três anosdepois, o neozelandês E. Rutherford (1871-1939), des
obriu os raios α e β.O raio γ foi des
oberto em 1900 pelo quími
o e físi
o fran
ês P. Villard(1860-1934) enquanto estudava o urânio e o rádio. Em 1914, o inglês J.Chadwi
k (1891-1974) demonstrou que o espe
tro β era 
ontínuo, diferentedos raios α e γ, e este resultado foi 
onferido por Ellis e Wooster em 1927.A austría
a L. Meitner(1878-1968) tentou expli
ar o espe
tro 
ontínuo dode
aimento β, 
omparando-o 
om o espe
tro dis
reto dos nú
leos que produzemos de
aimentos α e γ. Ela formulou a hipótese de que a energia faltante noespe
tro do de
aimento β era devida a raios γ, 
riados em pro
essos se
undáriospelos elétrons emitidos no mesmo de
aimento β. Entretanto, ela demostrou quesua hipótese estava errada e que a energia ausente no de
aimento β não podiaser atribuída aos raios γ. Esse resultado levou a duas possíveis interpretaçõesteóri
as: a primeira do dinamarquês N. Bohr (1855-1962), que disse que talveza 
onservação da energia neste pro
esso fosse somente num sentido estatísti
o.A segunda, formulada pelo físi
o austría
o W. Pauli (1900-1958), que disseque a energia é 
onservada, que uma radiação adi
ional é emitida junto 
omos elétrons e tal radiação 
onsiste de uma nova partí
ula neutra.Em 1930, W. Pauli enviou uma 
arta entitulada �Caros homens emulheres radioativos� [16℄ a dois 
olegas, o físi
o alemão H. Geiger (1882-1945)e a físi
a austría
a L. Meitner. Nesta 
arta ele lhes pedia des
ulpas por não ir auma 
onferên
ia em Tübingen (Alemanha), porque ele tinha que ir a uma outra
onferên
ia em Zurique (Suíça). Nesse en
ontro seria dis
utido o problema dode
aimento β, pro
esso no qual um nú
leo at�mi
o se transforma em outro
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Capítulo 2. Neutrinos 17e emite um elétron. A energia dessa partí
ula varia de zero até um valormáximo, quando se esperava que fosse um valor �xo. Além de justi�
ar suaausên
ia na 
arta, Pauli dizia-lhes que havia resolvido o problema inventandouma nova partí
ula, um férmion neutro que interage muito fra
amente 
oma matéria, 
om spin 1/2 e que 
umpre o prin
ípio de ex
lusão. Esse férmionseria emitido no de
aimento β e a partí
ula 
arregaria a energia que faltava aoelétron emitido no de
aimento, e o 
hamou de nêutron1.Pauli apresentou sua idéia em 1931 em uma série de 
onferên
ias e, em1932, quando Chadwi
k des
obriu o nêutron tal e 
omo o 
onhe
emos hoje [17℄,o italiano E. Fermi (1901-1954) prop�s o nome de neutrino (nêutron pequeno).A primeira publi
ação que faz referên
ia ao neutrino foi na 
onferên
ia Solvayem Outubro de 1933, onde Fermi [18℄ e o fran
ês J. Perrin (1670-1942) [19℄independentemente 
on
luíram que os neutrinos poderiam não ter massa.O �nal da dé
ada de 1920 e o iní
io da seguinte foi uma era de ouro nafísi
a. Cientistas 
omo os alemães W. Heisenberg (1901-1976), M. Born (1882-1970), P. Jordan (1902-1980) entre outros, estabele
eram as bases da me
âni
aquânti
a, teoria que des
reve o 
omportamento do mundo na es
ala at�mi
a.Nessa mesma épo
a, o físi
o inglês P. Dira
 (1902-1984) previu aexistên
ia da anti-matéria, ou pósitron, ao juntar a me
âni
a quânti
a 
omuma outra teoria, a relatividade restrita do físi
o A. Einstein (1879-1955).Graças a esse trabalho foi possível prever e logo depois observar que umapartí
ula e sua anti-partí
ula sob 
ertas 
ondições poderiam ser 
riadas e logodepois ser aniquiladas.Em 1934, Fermi juntou o neutrino, o nêutron, a teoria quânti
a, e o
on
eito de partí
ula e anti-partí
ula em uma teoria sobre o de
aimento β
onhe
ida 
omo a teoria de Fermi [20, 21℄. Esta teoria des
reve o espe
tro deenergia do de
aimento β para o 
aso do o neutrino tem uma massa nula, e deque forma o espe
tro mudaria se o neutrino tivesse uma massa pequena. Hojeem dia esse espe
tro é estudado 
ada vez 
om maior pre
isão para determinaro valor dessa massa.Em 1936, o físi
o russo G. Gamow (1904-1968) e o físi
o norte-ameri
anode origem húngara E. Teller (1908-2003) [22℄, estenderam a teoria adi
ionando1 Pauli 
hamou-o de nêutron porque a
hou que era a partí
ula proposta por Rutherford,de 
arga zero 
om massa propor
ional ao elétron e que 
ompõe o nú
leo at�mi
o junto
om os prótons. Mas naquela épo
a não se sabia o que era pre
isamente o nêutron(
omo o 
onhe
emos hoje) quem se desintegrava, produzindo o de
aimento β no pro
esso
n → p + e− + ν̄e.
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Capítulo 2. Neutrinos 18vetores axiais de tal forma que a paridade é 
onservada, (a violação de paridadenaquela épo
a era in
on
ebível). A teoria de Fermi expli
ava muito bem osdados experimentais, mas para alguns 
ientistas não era 
onvin
ente, porqueo neutrino ainda não havia sido dete
tado. As primeiras tentativas revelaramque a partí
ula podia atravessar imensas distân
ias sem interagir 
om nenhumátomo.O físi
o alemão H. Bethe (1906-2005) e o inglês R. Peierls (1907-1995),propuseram que se o de
aimento do nêutron 
riava um próton, um elétrone um anti-neutrino, então deveria existir o de
aimento β inverso no qual,num pro
esso de �ssão fragmentada um neutrino 
om seção de 
hoque de
∼ 10−44
m2 [23℄ deveria 
olidir 
om um próton, gerando um nêutron eliberando um pósitron [24℄. Para demostrar 
omo isso é pequeno pode se dizerque por 1cm3 de água que 
ontém 7 × 1022 prótons, um neutrino di�
ilmente
olidiria 
om um desses átomos pois a probabilidade disso seria da ordem de
10−21. Então para ver um neutrino 
olidindo seria ne
essário uma 
amada deágua 
om uma espessura de 1021
m, que seria a espessura de nossa galáxia.Os norte-ameri
anos C. Cowan (1919-1974) e F. Reines (1918-1998)imaginaram que a absorção de um neutrino por um próton, num grandetanque 
om um líquido 
intilador2 liberaria um pósitron e assim a
onte
eria aaniquilação 
om os elétrons do meio. Nesse pro
esso seriam emitidos raios γ, e
om esses raios haveria uma emissão de luz que seria dete
tada por foto
élulas
olo
adas nas paredes do tanque. O experimento teria que ser feito no subsolo,de outra forma os raios 
ósmi
os alterariam os resultados, porque eles tambémpoderiam ionizar o líquido 
intilador usado.A primeira tentativa de medir esse fen�meno foi 
hamada ProjetoPoltergeist, mas ele teve interferên
ia dos raios 
ósmi
os, embora o tanqueestivesse 20 metros no subsolo. Para evitar o problema 
ientistas �zeram umdete
tor novo, nele se inter
alavam pequenos tanques do líquido 
intilador 
omtanques menores 
heios de água e 
loreto de 
ádmio. Nesse arranjo, quando oneutrino é absorvido pelo próton no de
aimento β inverso ν̄e + p → n + e+,2O líquido 
intilador desenvolvido para dete
tar o neutrino foi� Tolueno 
ontendo trifenil, 2-(1-naftil)-5-fenil-oxazole(αNPO), e metil borato (ou
ádmio),� Trietilbenzeno 
ontendo 2,5-difeniloxazole, αNPO and metil borato,� óleo puro 
ontendo 2,5-difeniloxazole, αNPO and metil borato. Essas soluçõesresultam em uma densidade de 4.6× 1022 a 7.2× 1022 prótons por 
entímetro 
úbi
o..
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Capítulo 2. Neutrinos 19um pósitron é emitido e o nêutron se move através da água 
olidindo 
omnú
leos e perdendo energia nesses 
hoques, isso até 
hegar num nível onde é
apturado por um nú
leo de 
ádmio. A 
aptura deixa esse nú
leo em estadoex
itado, 
ausando assim a emissão de raios γ. Esse pro
esso dura em torno de
5µs, então medir a diferença de tempo dos raios γ dete
tados pelas foto
élulasno tanque foi a té
ni
a usada para �ajustar� a interferên
ia dos raios 
ósmi
ose a 
on�rmação da presença dos neutrinos [25, 26℄. Em julho de 1956, depoisde usar uma versão melhorada do dete
tor, Cowan e Reines revelaram a Paulipor telegrama que haviam dete
tado os neutrinos, e a taxa de reações era aprevista pela teoria de Fermi.Por outro lado, nos experimentos de raios 
ósmi
os en
ontraram-se duaspartí
ulas, uma delas desintegrava-se em dois píons e foi 
hamada de partí
ula
θ+(≡ K+

π2), a outra desintegrava-se em três píons, e foi 
hamada de partí
ula
τ+(≡ K+

π3). O problema foi que quando 
onsideraram as massas e o tempo devida das duas partí
ulas, en
ontraram que eram iguais, assim 
omo o spin e a
arga. Então, ao de
air de diferentes formas sendo a mesma partí
ula violavaa lei da 
onservação de paridade, isso foi 
hamado de �quebra 
abeça� θ − τ .Em 1956, os 
hineses T. Lee (1926- ) e C. Yang (1922- ), da universidadede Columbia em New York, foram os que viram evidên
ia da violação deparidade nas interações fra
as, não só nos de
aimentos K, mas sim em todos osde
aimentos 
om interação fra
a vistos no passado [27℄. Eles sugeriram algunstestes onde a violação da paridade seria observada, 
omo no de
aimento β de
60Co polarizado [28℄, ou π+ → µ+ + νµ e µ+ → e+ + νe + ν̄µ.Desde essa épo
a a violação de paridade é permitida, e a Lagrangianaque des
reve as interações fra
as tem agora a presença da violação de paridadeligada às 
onservações. Porém, isso foi grandemente simpli�
ado 
om a teoriaV-A formulada em 1958 pelos norte-ameri
anos R. Feynman (1918-1988), M.Gell-Mann (1929- ) [29℄, o indiano E. Sudarshan (1931- ), o russo S. Marshak(1887-1964) [30℄ e o japonês J. Sakurai (1933-1982) [31℄, podendo fa
ilmente serapli
ado no setor dos léptons usando a teoria de dois 
omponentes de neutrinossem massa, proposta em 1957 pelo soviéti
o L. Landau (1908-1968) [32℄, T.D.Lee e C.N. Yang [33℄ e o paquistanês A. Salam (1926-1996) [34℄3. Nesta teoriaos neutrinos são de mão esquerda e os anti-neutrinos são de mão direita.Em 1958, o austría
o M. Goldhaber(1911- ), L. Grodzins e A.3A idéia foi proposta primeiro pelo suíço H. Wely (1885-1955) em 1929, mas esta foirejeitada por Pauli pois violava a até então sagrada paridade.[35℄
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Capítulo 2. Neutrinos 20Sunyar [36℄ mediram a polarização de um neutrino na 
aptura do elétron,
e−+ 152Eu→ 152Sm∗+νe, 
om o seguinte de
aimento 152Sm∗ → 152Sm+ γ.Eles en
ontraram que a polarização medida do fóton impli
ava que apolarização do νe foi ne
essariamente numa direção oposta a seu movimento,dentro das in
ertezas experimentais e em a
ordo 
om a teoria de dois
omponentes de um neutrino sem massa.O 
on
eito do número lept�ni
o L foi introduzido em 1953 pelo físi
onorte-ameri
ano E. Konopinski (1911-1990) e H. Mahmound para expli
aralguns modos de de
aimento. As partí
ulas e−, µ−, τ−, νe, νµ, ντ sãoidenti�
adas 
om L = 1, enquanto suas anti-partí
ulas tem L = −1, na teoriaV-A e ainda hoje no modelo padrão das intera
ções fra
as, L é 
onservado.O experimento Reines-Cowan foi também 
onsistente 
om a 
onservação donúmero lept�ni
o. Por outra parte, o norte-ameri
ano R. Davis (1914-2006)tentou observar a reação ν̄e + 37Cl → 37Ar + e− mas não observou nadaporque o pro
esso viola o número lept�ni
o. Para 
onservar o número lept�ni
oele tinha que substituir o anti-neutrino eletr�ni
o ν̄e pelo neutrino eletr�ni
o
νe. Esse neutrino eletr�ni
o é produzido no interior do Sol, desta forma ele fezo primeiro dete
tor de neutrinos solares e foi 
hamado de Homestake [37℄.Embora a 
onservação do número lept�ni
o permita a reação µ→ e+ γ,seu limite experimental foi algumas ordens de grandeza menor do que oprevisto. Isso sugeriu uma nova lei da 
onservação, na qual se atribuiudiferentes números lept�ni
os a 
ada família lept�ni
a, fazendo agora µ→ e+γproibida, assim 
omo νµ + n → p + e− proibida também. Foi proposto emostrado pelo físi
o italiano B. Ponte
orvo (1913-1993) [38℄ que νµ produzidoem π+ → µ+ + νµ não induz e−, então νµ e νe são ne
essariamente partí
ulasdiferentes.A pedra fundamental na teoria das intera
ções fra
as é a formulação domodelo padrão de Glashow-Weinberg-Salam pelo norte-ameri
ano S. Weinberg(1933- ) [39℄ e A. Salam [40℄ em 1967. O modelo é baseado nas teorias de 
alibre
SU(2) × U(1), as quais prevêem a existên
ia de 
orrentes neutras fra
as e doBóson Z. O modelo padrão adi
iona o 
hamado me
anismo de Higgs dentro domodelo Glashow. O me
anismo de Higgs foi des
oberto em 1964 pelo britâni
oP. Higgs (1929- ) [41, 42, 43℄, e pelos belgas F. Englert (1932- ), R. Brout(1928- ) [44℄, G. Guralnik, C. Hagen e T. Kibble [45, 46℄.A renormalização do modelo padrão foi feita pelos holandeses G. 't Hooft(1946- ) e M. Veltman (1931- ) em 1972 [47, 48, 49℄ levando o modelo a ser
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Capítulo 2. Neutrinos 21auto-
onsistente entre a físi
a e a matemáti
a. O su
esso do Modelo Padrãofoi a�rmado em 1973 quando se des
obriu a 
orrente neutra das interações doneutrino, no experimento Gargamelle do CERN [50, 51, 52℄ e foi 
on�rmadodepois pelo Fermilab [53℄.A des
oberta em 1974 do quark 
harme na forma das partí
ulas J/ψ (
c̄)em BNL (J) [54℄ e SLAC (ψ) [55℄ e logo depois o des
obrimento doW± [56, 57℄e do Z [58, 59℄ no CERN, estabele
eram �nalmente o Modelo Padrão 
omo omodelo lept�ni
o e hadr�ni
o das interações eletrofra
as.O ter
eiro lépton, o τ , des
oberto pelo norte-ameri
ano M. Perl (1927- )em 1975 [60℄, e os quarks b e t des
obertos no Fermilab em 1977 [61℄ e 1995[62, 63℄ 
ompletaram o 
onjunto de partí
ulas do Modelo Padrão 
om trêsgerações. Somente a partí
ula de Higgs ainda não foi en
ontrada. O númerode gerações foi �xado a três em 1989 graças à medida da largura invisível dobóson Z, 
om o experimento LEP no CERN [64, 65, 66, 67℄.Em 1964, J. Christenson, os norte-ameri
anos J. Cronin (1931- ),V.L. Fit
h (1923- ) e o fran
ês R. Turlay (1932-2002) [68℄ inesperadamenteen
ontraram a violação da simetria CP no de
aimento K0. A existên
ia destaviolação foi 
olo
ada no ar
abouço do Modelo Padrão através da mistura dastrês gerações de quarks graças aos físi
os japoneses M. Kobayashi (1944- ) eT. Maskawa (1940- ) [69℄ em 1973, ampliando dessa forma a teoria da misturade duas gerações desenvolvida pelo físi
o italiano N. Cabibbo (1935- ) [70℄ em1963.O �uxo de neutrinos solares que bombardeiam a Terra é monitoradodesde os anos 70s, mas esses experimentos só dete
tavam a terça parte dosneutrinos previstos no Modelo Solar Padrão. Essa diferença �
ou 
onhe
ida
omo o problema do neutrino solar, e 
omo o Modelo Padrão Solar já 
ontava
om observações 
on�rmadas, então, a
reditava-se que uma nova propriedadedo neutrino deveria ser proposta a �m de expli
ar o dé�
it na medida. A idéiaproposta até agora que melhor expli
a o fen�meno é a os
ilação dos neutrinos,onde um neutrino do elétron que sai do 
entro do Sol e vai até a Terra podemudar a um neutrino do múon (νµ) ou do tau (ντ ). Isso pode ser expli
adograças à me
âni
a quânti
a mas só poderia a
onte
er se os neutrinos tivessemmassa.O 
on
eito de os
ilação de neutrino foi proposto primeiro por B.Ponte
orvo [71, 72℄; ele motivado pelo fen�meno de os
ilação dos K0 → K̄0(M. Gell-Mann and A. Pais [73℄, 1955), no qual o número quânti
o estranheza
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Capítulo 2. Neutrinos 22está os
ilando. A primeira teoria que ele prop�s para expli
ar o fen�menode os
ilação (a qual foi falida) foi ν → ν̄ para neutrinos de Majorana. Paraprovar esta teoria B. Ponte
orvo usou a reação ν̄+37Cl → 37Ar+ e− feita porDavis para dete
tar anti-neutrinos, (a qual está errada porque viola o númerolept�ni
o). Segundo sua teoria de os
ilação, ν → ν̄, poder-se-ia fazer ν+37Cl eobter a reação 37Ar+e−. Porém, a teoria V-A das interações fra
as impli
a queno regime ultra-relativísti
o que é apli
ado aos neutrinos, os anti-neutrinos sãode heli
idade de mão direta, e mesmo que eles os
ilem eles serão sempre de mãodireta porque há 
onservação da heli
idade, e para obter ν+37Cl → 37Ar+e−pre
isa-se de neutrinos de mão esquerda.Um estudo mais em a
ordo 
om a teoria de os
ilação que 
onhe
emoshoje foi feito pelos japoneses Z. Maki, M. Nakagawa e S. Sakata em 1967[74℄. Eles propuseram que os neutrinos νe e νµ são estados misturados de doisauto-estados da massa.Em 1967, Ponte
orvo apresentou o primeiro trabalho tentando, talvezde uma forma um pou
o intuitiva, entender a mistura dos neutrinos e suaos
ilação [75℄ o qual foi depois 
ompletado por V. Gribov e B. Ponte
orvo em1969 [76℄. A teoria da os
ilação dos neutrinos foi �nalmente 
ompletada porS. Eliezer e A. Swift [77℄, H. Fritzs
h e P. Minkowski [78℄, S. Bilenky e B.Ponte
orvo [79, 80℄ nos anos 1975-1976.Os neutrinos atmosféri
os no 
omeço foram vistos 
omo um resíduonão desejado nos experimentos que investigavam o de
aimento do próton,mas graças a isso e 
om a ajuda de algumas outras teorias da épo
a,os pesquisadores 
on
luíram que se tratava de uma possível os
ilação doneutrino. O neutrino atmosféri
o foi des
oberto nos anos 80's, no experimentoKamiokande [81℄ e IMB [82℄. Hoje, a alta pre
isão nas medidas do experimentodo Super-Kamiokande [83℄, 
on�rmadas pelas medidas dos experimentosSoudan 2 [84, 85, 86℄ e MACRO [87, 88℄, nos forne
em informação pre
isasobre os valores dos parâmetros da os
ilação do neutrino atmosféri
o, os quaisestão em a
ordo 
om resultados dos primeiros experimentos independentes emgrande es
ala, o experimento K2K [89, 90℄ e o MINOS [91, 92℄.Na dé
ada passada, a
onte
eram grandes avanços na bus
a da soluçãodo problema do neutrino solar, o qual a
redita-se que foi �nalmente bementendido. Este problema foi des
oberto no experimento Homestake [37℄, eobservado 
om o experimento Kamiokande, GALLEX/GNO [93, 94℄, SAGE[95, 96℄, Super-Kamiokande, KamLAND [97, 98, 99℄ e SNO [100℄.
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Capítulo 2. Neutrinos 23Em parti
ular, este último experimento foi fundamental para resolver oproblema do neutrino solar em 2002. A resposta para a �perda� dos neutrinossolares foi �nalmente en
ontrada e é devida a uma os
ilação de νe a νµ ou
ντ dentro do Sol expli
ada pelo efeito MSW (Mikheev-Smirnov-Wolfenstein)[101, 102, 103℄. Por outro lado, o modelo solar proposto pelo ameri
ano JohnBah
all (1934-2005) e outros [104, 105, 106℄ 
hegou a ser o Modelo Padrão oqual pode ser usado para pesquisar outras propriedades do neutrino solar.Todos os dados dos experimentos atmosféri
os e solares a
imamen
ionados, são bem expli
ados pela teoria de os
ilação dos neutrinos. Ummodelo simples é a mistura dos três neutrinos, no qual o sabor dos trêsneutrinos νe, νµ e ντ são uma 
ombinação linear unitária de três neutrinosmassivos ν1, ν2 e ν3. Com isso temos ideía do valor da diferença do quadradodas massas δm2

12 (atmosféri
o), o valor absoluto de δm2
31 = δm2

32 (solar), eos valores da mistura dos ângulos θ12 (atmosféri
o) e θ23 (solar). O valor damistura do ter
eiro ângulo θ13, o valor das fases da CP (uma para os neutrinosde Dira
 e três para os neutrinos de Majorana), a es
ala absoluta das massasdos neutrinos e o sinal de m2
31 estão ainda em aberto.Sobre o ângulo θ13, 
onheçe-se somente um limite superior, obtido pelaausên
ia de os
ilação de neutrinos observado nos reatores CHOOZ [107℄ ePalo Verde [108, 109℄. O valor da es
ala absoluta das massas dos neutrinostem até agora só um valor inferior de alguns pou
os eV, obtidos por medidas
inemáti
as do espe
tro do elétron nos re
entes experimentos de Mainz [110℄e Troitzk [111℄, onde está presente o de
aimento beta do trítio [112℄.Uma pergunta que está ainda em aberto, além das expostas antes, é qualdeveria ser o tipo de neutrino, se Dira
 ou Majorana. O experimento duplode
aimento β sem neutrinos é 
onsiderado o mais promissor para en
ontraressas respostas.2.2Físi
a de neutrinosSegundo o Modelo Padrão, 12 partí
ulas são a base da máteria: 6 quarkse 6 léptons. Os neutrinos são léptons e têm a propriedade de não possuirem
arga elétri
a. Além disso, o neutrino no Modelo Padrão é um férmion semmassa des
rito por um espinor de duas 
omponentes, os quais são projeçõesquirais de um operador de 
ampo Ψ de quatro 
omponentes, 
om spin 1/2,
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Capítulo 2. Neutrinos 24e sempre orientado na direção oposta de sua velo
idade ou que tem sempreheli
idade negativa.A heli
idade negativa é uma 
onseqüên
ia da suposição que o neutrinono Modelo Padrão é 
onsiderado sem massa. A heli
idade não é 
onservadasob transformações de Lorentz e a úni
a forma que a heli
idade se 
onservenesta transformação é que a partí
ula viaje à velo
idade da luz tendo massazero. São 
onhe
idos 3 tipos de neutrinos: o neutrino eletr�ni
o νe, o neutrinomu�ni
o νµ e o neutrino ta�ni
o ντ . ver (tabela 2.1)Para estudar um pou
o mais a fundo as propriedades dos neutrinos,teremos que usar algumas notações da teoria de 
ampos 
omo a matriz γ5,que pode ser 
hamada de matriz quiralidade, onde (γ5)2 = ±1. Se denotamosos 
ampos que são auto-funções de γ5 
omo ΨL e ΨR, 
om auto-valores −1 e
+1 respe
tivamente, então

γ5ΨR = +ΨR, (2.1)
γ5ΨL = −ΨL,os 
ampos ΨR e ΦL são 
hamados de mão-direita e de mão-esquerda.Também é possível es
rever o espinor 
omo uma mistura de ΨR e ΨL
omo
Ψ = ΨR + ΨL, (2.2)
om
ΨR = PRΨ, (2.3)
ΨL = PLΨ, (2.4)onde o operador quiralidade é de�nido 
omo
PR =

1 + γ5

2
, (2.5)

PL =
1 − γ5

2
, (2.6)
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Capítulo 2. Neutrinos 25e satisfaz as propriedades
PR + PL = 1, (2.7)

(PR)2 = PR, (2.8)
(PL)2 = PL, (2.9)
PRPL = PLPR = 0. (2.10)Os 
ampos quirais ΨL e ΨR são 
onhe
idos 
omo espinores de Weyl 4.Um espinor de Weyl tem só duas 
omponentes independentes, para queisso seja veri�
ado podemos trabalhar na representação de Weyl (quiral)

PR =

(

1 0

0 0

)

, PL =

(

0 0

0 1

)

, (2.11)e es
rever o espinor Ψ 
omo
Ψ =

(

χR

χL

)

, (2.12)onde χR e χL são espinores de duas 
omponentes, 
om (2.12) sobre (2.5)obtemos
ΨR =

(

χR

0

)

, ΨL

(

0

χL

)

. (2.13)Isso mostra que ΨR e ΨL tem somente duas 
omponentes.Para partí
ulas massivas, a quiralidade permane
e invariante sobtransformações de Lorentz, mas para partí
ulas não massivas, a quiralidade ea heli
idade são invariantes sob transformações de Lorentz e são equivalentes.4É 
urioso dizer que a possibilidade de des
rever o 
omportamento de uma partí
ula 
omos espinores de Weyl foi rejeitado por Pauli em 1933, porque estes levavam à violação daParidade. De fato, a inversão espa
ial de ΨR e ΨL impli
a que a 
onservação de paridadepre
isa da simultânea existên
ia das duas 
omponentes quirais. Porém, em 1956-57 se reabriua possibilidade de des
rever partí
ulas sem massa 
om os espinores de Weyl, quando sedes
obriu a violação de paridade. Landau [32℄, Lee e Yang [33℄ e Salam [34℄ propuseramdes
rever o neutrino 
om o espinor de Weyl de mão-esquerda ΨL. Esta é a 
hamada teoriade dois 
omponentes de neutrinos sem massa a qual foi in
orporada ao Modelo Padrão daspartí
ulas.
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Capítulo 2. Neutrinos 26Férmion Representação MassaGeração 1(elétron)neutrino eletr�ni
o νe < 2.2eVanti-neutrino eletr�ni
o ν̄e < 2.2eVGeração 2(múon)neutrino mu�ni
o νµ < 170keVanti-neutrino mu�ni
o ν̄µ < 170keVGeração 3(tao)neutrino ta�ni
o ντ < 15.5MeVanti-neutrino ta�ni
o ν̄τ < 15.5MeVTabela 2.1: Valores das massas dos neutrinos.Assim,
~Σ · ~P
|~P |

ΨR = ΨR, (2.14)
~Σ · ~P
|~P |

ΨL = −ΨL.onde ~Σ·~P

|~P |
é o operador heli
idade de�nido 
omo

Σ =

(

0 σ

σ 0

)

, (2.15)onde σ são as matrizes de Pauli e ~P é o momento linear5. Desta forma vê-seque para partí
ulas sem massa a quiralidade (2.1) e a heli
idade (2.14) sãoidênti
as.
5O operador heli
idade pode-se de�nir também assim

ĥ =
~S · ~P

s|~P |onde ~S é o operador do spin
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Capítulo 2. Neutrinos 272.3Neutrinos de Majorana e Dira
Até agora falamos das propriedades e da massa do neutrino, e dissemosque a massa do neutrino poderia ser de Dira
 ou de Majorana, mas nãoexpli
amos o que são estes dois termos. De uma forma geral podemos dizerque 
omo os neutrinos têm massa, então eles deveriam ser 
omo qualqueroutro férmion e ter espinores de Dira
, mas há um porém: 
omo os neutrinosnão têm 
arga elétri
a então eles poderiam ter espinores de Majorana. Entreos férmions somente o neutrino poderia ser de Majorana, isso porque a 
arga éuma quantidade até agora 
onservada, e nenhuma partí
ula 
arregada poderiaser de Majorana. Nesta seção vamos expli
ar 
omo é que isso pode a
onte
er.O neutrino livre é des
rito por
L = Ψ̄ (iγµ∂µ −mν)Ψ, (2.16)onde mν é a massa do neutrino e Ψ é o biespinor ou um espinor de 4
omponentes. A equação de movimento é
(iγµ∂µ −mν)Ψ = 0, (2.17)que é a 
hamada equação de Euler-Lagrange, e que tem 
omo solução

Ψ(x) =

∫

d3p
√

(2π)32E

∑

s=±1/2

(

as(p)us(p)e
−ip·x + b†s(p)vs(p)e

ip·x
)

, (2.18)onde s é o spin e E = p0 =
√

~p2 +m2, os espinores us e vs são ondas planas
om energia positiva e negativa respe
tivamente e as(p) e b†s(p) são operadoresque aniquilam o estado de uma partí
ula de momentum p e 
om a 
omponentedo spin na direção do momentum.Apli
ando a 
onjugação de 
arga na equação (2.18) temos
CΨ(x)C−1 = Ψc =

∫

d3p
√

(2π)32E

∑

s=±1/2

(

n∗
cbs(p)us(p)e

−ip·x + n∗
ca

†
s(p)vs(p)e

ip·x
)

,(2.19)e 
om a 
ondição que Ψ = eiθΨc para o 
ampo de Majorana, onde umapartí
ula é igual a sua anti-partí
ula, podemos assim 
omparar (2.18) e (2.22)obtendo
as(p) = n∗

cbs, (2.20)
b†s(p) = n∗

ca
†
s(p). (2.21)
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Capítulo 2. Neutrinos 28Substituindo (2.20) em (2.18) obtemos o 
ampo de Majorana
ΨM =

∫

d3p
√

(2π)32E

∑

s=±1/2

(

as(p)us(p)e
−ip·x + n∗

ca
†
s(p)vs(p)e

ip·x
)

, (2.22)onde n∗
c é um fator, e |n∗

c | = 1. Então o 
ampo de Dira
 (2.18) pre
isa de 4operadores as, a†s, bs e b†s, e o 
ampo de Majorana pre
isa de dois as e a†s.Da Langrangiana (2.16) podemos es
rever o termo de massa de Dira
 eMajorana assim
− Lmassa = mΨ̄Ψ, (2.23)
−Lmassa = m ¯(ΨL + ΨR)(ΨL + ΨR), (2.24)na equação (2.23) vemos 
omo a massa a
opla as 
omponentes da mão esquerda
om as 
omponentes de mão direita do 
ampo fermi�ni
o. Então, 
omo já vimospara Dira
 temos
−LD = mDΨ̄LΨR +mDΨ̄RΨL = Ψ̄Ψ. (2.25)Este termo permite a 
onservação do número lept�ni
o L, mas o problema éque Ψ̄R não esta 
ontemplado no Modelo Padrão.A Langrangiana de Majorana pode ser es
rita 
omo
−LM =

1

2

( ¯(ΨL)cMΨL + Ψ̄LM(ΨL)c
)

. (2.26)O neutrino de Majorana não tem número lept�ni
o de�nido, ele viola o númerolept�ni
o em ∆L = ±2.Uma diferença muito grande entre o termo de massa de Dira
 e Majoranaé que o termo de Dira
 é invariante sob transformações U(1), isto é
Ψ → eiαΨ, (2.27)
Ψ̄ → e−iαΨ̄, (2.28)

Ψ̄Ψ → e−iαeiαΨ̄Ψ. (2.29)Com isso temos Ψ̄Ψ = ΨΨ̄, quer dizer que o termo de massa de Dira
 
onservaa 
arga elétri
a e o número bari�ni
o.
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Capítulo 2. Neutrinos 292.4Massa do neutrinoComo foi men
ionado na seção (2.1), no Modelo Padrão os neutrinos nãotêm massa, mas hoje sabemos que eles têm, e isto graças ao efeito de os
ilaçãode sabor que eles sofrem à medida que evoluem no tempo. Essa teoria daos
ilação expli
a bem o problema do neutrino solar, o qual foi dete
tado porvàrios experimentos 
omo Homestake, GALLEX, SAGE, GNO, Kamiokande,Super-Kamiokande.Até agora não se en
ontrou uma medida direta do valor absoluto da massado neutrino, existem apenas limites superiores de νe, νµ, ντ [112, 113, 114℄, queforam obtidos 
inemati
amente
νe < 2.2eV, (2.30)
νµ < 170keV, (2.31)
ντ < 15.5MeV. (2.32)Por outro lado, a teoria de os
ilação dos neutrinos nos propor
iona somentevalores dos quadrados das massas dos neutrinos [9℄

∆m2
21 = m2

2 −m2
1 = 7.9+1.0

−0.8 × 10−5eV2, (2.33)
∆m2

32 = |m2
3 −m2

2| = 2.2+1.1
−0.8 × 10−3eV2, (2.34)

∆m2
31 = m2

3 −m2
1 ≃ 2.2 × 10−3eV2, (2.35)e ainda se tem o problema da hierarquia das massas, onde não se sabe se

(m1 < m2 < m3) ou (m3 < m1 < m2).2.4.1A os
ilação do neutrinoA os
ilação do neutrino é um fen�meno quânti
o proposto por Ponte
orvonos anos 1950s [71, 72℄ no qual a probabilidade de medir um determinado saborlept�ni
o tem uma dependên
ia periódi
a 
om a propagação do neutrino. A �mde expli
ar essa mundança de sabor, e em analogia 
om a os
ilação K0 → K̄0,Ponte
orvo introduz o termo de neutrino estéril [75℄, pois até os anos 1950 sóse 
onhe
ia o neutrino ativo νe. O neutrino estéril é um férmion neutro quenão tem parte nas interações fra
as.
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Capítulo 2. Neutrinos 30Em 1962, Maki-Nakagawa e Sakata [74℄ foram os que 
onsideraram pelaprimeira vez um modelo 
om a mistura dos diferentes sabores lept�ni
os dosneutrinos. A mistura dos neutrinos está de�nida pela matriz
U =







Ue1 Ue2 Ue3

Uµ1 Uµ2 Uµ3

Uτ1 Uτ2 Uτ3






, (2.36)que é 
hamada de matriz MSN. Também em 1962 Lederman, S
hwartz,Steinberger et al [115℄ en
ontraram o neutrino mu�ni
o e, 
om essa des
oberta,
onseguiu-se provar que a os
ilação entre diferentes sabores de neutrinos ativosé possível, isso se os neutrinos são massivos e misturados.Em 1967, Ponte
orvo [75℄ previu o problema do neutrino solar 
omouma 
onsequên
ia da transição νe → νµ, e foi medido depois no experimentode Homestake. Um importante fato na os
ilação de neutrino é que nosexperimentos de os
ilação os neutrinos dete
tados são ultra-relativísti
os, ea massa do neutrino é da ordem de ∼ eV, e somente neutrinos 
om energiamaior que 100KeV são dete
tados.A 
riação dos neutrinosNeutrinos να e anti-neutrinos ν̄α 
om sabor α = e, µ, τ são produzidospelo de
aimento de um lépton 
arregado l−α ou um anti-lépton 
arregado

l+α , devido a pro
essos de interações fra
as de 
orrentes 
arregadas (CC). ALangrangiana de interação lept�ni
a de 
orrente 
arregada que des
reve essespro
essos é
L(CC)

I,L = − g

2
√

2

(

jρ
W,LWρ + jρ†

W,LW
†
ρ

)

, (2.37)onde jρ
W,L é a 
orrente 
arregada lept�ni
a

jρ
W,L = 2

∑

α=e,µ,τ

Ψ̄αLγ
ρlαL = 2

∑

α=e,µ,τ

∑

k

U∗
αkΨ̄kLγ

ρlαL, (2.38)a qual é válida para massas de Dira
 e de Majorana (ver seção 2.3).Estes neutrinos serão dete
tados em pro
essos de espalhamento de
orrente 
arregada e 
orrente neutra fra
a, e em espalhamentos elásti
os
ν + e− → ν + e− que tenham a seção de 
hoque propor
ional à energia doneutrino, σ(E) ∼ σ0Eν/me 
om σ0 ∼ 10−44
m−2.
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Capítulo 2. Neutrinos 31
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Figura 2.1: Grá�
o da mistura dos auto-estados de sabor do neutrino νe, νµ, ντ , dosauto-estados de massa ν1, ν2, ν3 e dos ângulos de mistura θ12, θ13, θ23.A matriz de misturaOs auto-estados de sabor νe, νµ, ντ são uma 
ombinação linear deauto-estados de massa de�nidos 
omo ν1, ν2, ν3 
om massas m1, m2, m3respe
tivamente. De 2.36 para os três sabores temos






νe

νµ

ντ






=







Ue1 Ue2 Ue3

Uµ1 Uµ2 Uµ3

Uτ1 Uτ2 Uτ3













ν1

ν2

ν3






, (2.39)







νe

νµ

ντ






=







c12c13 s12c13 s13e
−iδ

−s12c23 − c12s23s13e
iδ c12c23 − s12s23s13e

iδ s23c13

s12s23 − c12c23s13e
iδ −c12s23 − s12c23s13e

iδ c23c13






× (2.40)







eiα1 0 0

0 eiα2 0

0 0 1













ν1

ν2

ν3






,onde cij = cosθij e sij = senθij. Os fatores de fase α1 e α2 são diferentes dezero somente se 
onsideramos os neutrinos 
omo de Majorana, e não entrariam nofen�meno de os
ilação de neutrinos, α1 e α2 impli
am a fase de violação de CP deMajorana. A fase δ é diferente de zero ou π somente se a os
ilação de neutrino violaa simetria CP, mas isto ainda não foi veri�
ado experimentalmente. Na �gura (2.1)mostra-se a relação entre os auto-estados de sabor e os auto-estados de massa, assim
omo os ângulos de mistura [116℄.
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Capítulo 2. Neutrinos 32A os
ilação de neutrinos no vá
uoO pro
esso de os
ilação dos neutrinos [77, 78, 79, 80℄, no qual um neutrino ναmuda seu sabor lept�ni
o a νk está des
rito pela equação
|να〉 =

∑

k

U∗
αk|νk〉, 
om α = e, µ, τ, (2.41)onde 〈να|νk〉 = δαk e U∗

αk é a matriz de mistura. Os estados dos neutrinos massivos
|νk〉 são auto-estados da Hamiltoniana

H|νk〉 = Ek|νk〉, (2.42)
om auto-estado de energia Ek =
√

~p2 + m2
k. A evolução temporal é dada pelaequação que é equivalente à equação de S
hrödinger na me
âni
a quânti
a não-relativísti
a

i
d

dt
|νk(t)〉 = H|νk(t)〉. (2.43)Isso impli
a que o estado do neutrino massivo |νe〉 evolui no tempo 
omo uma ondaplana, isso é

|νk(t)〉 = e−iEkt|νk〉. (2.44)Se 
onsideramos agora um estado de sabor |να〉 o qual des
reve um neutrino
riado num tempo t = 0 
om um sabor α, e 
om (2.41) e (2.44) então teremos
|να(t)〉 =

∑

k

U∗
αke

−iEkt|νk〉 
om α = e, µ, τ (2.45)tal que
|να(t = 0)〉 = |να〉, (2.46)e usando a propriedade da matriz de mistura de ser unitária,

U †U = 1 ↔
∑

α

U∗
αkUαj = δjk.Então, os estados massivos |νk〉 podem ser expressados 
omo

|νk〉 =
∑

α=e,µ,τ

Uαk|να〉 
om k = 1, 2, 3, (2.47)e 
om isso obtemos
|να(t)〉 =

∑

β=e,µ,τ





∑

k=1,2,3

U∗
αke

−iEktUβk



 |νβ〉 
om α = e, µ, τ. (2.48)Com a equação (2.48) temos que os estados de neutrinos massivos |να〉 são umasuperposição de diferentes estados de sabor em t > 0.
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Capítulo 2. Neutrinos 33A amplitude A(t) das transições de να → νβ em um tempo t é
∑

k

U∗
αke

−iEktUβk = 〈νβ|να(t)〉 = Aνα→νβ
(t), (2.49)e a probabilidade destas transições será determinada por

Pνα→νβ
(t) = |Aνα→νβ

(t)|2 =
∑

kj

U∗
αkUβkUαjU

∗
βje

−i(Ek−Ej)t. (2.50)Para neutrinos ultra-relativísti
os temos que a energia pode ser tomada 
omo
Ek =

√

~p2 + m2
k ≃ E +

m2
k

2E
, (2.51)e

Ek − Ej =
∆m2

kj

2E
, (2.52)

∆m2
kj é a diferença quadrada de massas. A probabilidade pode ser expressada 
omo

Pνα→νβ
(t) =

∑

kj

U∗
αkUβkUαjU

∗
βje

−i
∆m2

kj

2E
t. (2.53)Nos experimentos de os
ilação de neutrinos o tempo t não é medido mas pode-semedir o deslo
amento que faz o neutrino desde a fonte até o dete
tor, e 
onsiderandoque o neutrino é ultra-relativísti
o podemos fazer L ≃ t. Deste modo temos

Pνα→νβ
(t) =

∑

kj

U∗
αkUβkUαjU

∗
βje

−i
∆m2

kj

2E
L. (2.54)A probabilidade de os
ilação ainda pode ser rees
rita 
omo

Pνα→νβ
(L,E) = δαβ − 2

∑

k>j

ℜ
(

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

)

(

1 − cos

(

∆m2
kj

2E
L

)) (2.55)
+2
∑

k>j

ℑ
(

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

)

sen

(

∆m2
kj

2E
L

)

,ou na forma
Pνα→νβ

(L,E) = δαβ − 4
∑

k>j

ℜ
(

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

)

sen2

(

∆m2
kj

4E
L

) (2.56)
+2
∑

k>j

ℑ
(

U∗
αkUβkUαjU

∗
βj

)

sen

(

∆m2
kj

2E
L

)

.
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Capítulo 2. Neutrinos 34
om α, β = e, µ, τ e k, j = 1, 2, 3.A probabilidade de os
ilação satisfaz duas regras de 
onservação deprobabilidade que são:� A soma das probabilidades de transição de um sabor να a todos os sabores dosneutrinos νβ (
om α = β) é igual a um,
∑

β

Pνα→νβ
(L,E) = 1,� A soma das probabilidades de transição de algum neutrino 
om sabor να (
om

α = β) a um neutrino 
om sabor νβ é igual a um,
∑

α

Pνα→νβ
(L,E) = 1.2.4.2O limite Grestein Zeldovi
h.O limite de massa propor
ionado pela Cosmologia foi primeiramentedeterminado por Greistein e Zeldovi
h [117℄, e os 
ritérios que eles levaram em
onsideração para realizar o 
ál
ulo [6℄ foram:� Equilíbrio térmi
o no 
omeço do Universo entre os neutrinos, elétrons e fótons.� Uma assimetria quase zero ou tão pequena que o poten
ial quími
o lept�ni
onão é 
onsiderado no 
ál
ulo da densidade de energia, embora a validade destasuposição ainda não tenha sido 
onferida experimentalmente. Nas 
ontas que�zeram Gerstein e Zeldovi
h usaram µ = 0.� Que não existam outras fontes que possam esquentar os fótons em T ≤ MeV,a não ser o pro
esso de aniquilação e+, e−, se os fótons foram esquentadosem algum ponto entre o desa
oplamento do neutrino e hoje então o limite damassa do neutrino deveria mudar.O neutrino sofreu o desa
oplamento quando Tγ ∼ 1MeV sendo uma partí
ularelativísti
a, 
om função de distribuição dada pela equação de Fermi-Dira
 e 
omdensidade de número dada pela equação (3.90). Fazendo a aproximação Tγ ≪ mν naequação (3.90) temos

nν =



















ζ(3)

π2
gνT

3
ν Bósons,

3ζ(3)

4π2
gνT 3

ν Férmions, (2.57)
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Capítulo 2. Neutrinos 35e usando as equações (3.135) e (2.58) teremos
nν = B

(

gs

gν−des
s

nγ

)

, (2.58)
om B = 1 para fótons e B = 3/4 para férmions, teremos
nν + n̄ν =

3ζ(3)

4π2
gν

(

T 0
ν

)3
=

3ζ(3)

11π2
gν

(

T 0
γ

)3
, (2.59)

nν + n̄ν =
3

11
nγ ≃ 111.9 ± 0.1
m−3. (2.60)Na equação (2.59) �zemos gν = 1, porque estamos no limite Tγ ∼ T ν−des

ν , sendoantes do desa
oplamento quando os neutrinos e anti-neutrinos estavam em equilíbriotérmi
o. Então para a densidade de energia usando (2.59) teremos
∑

j

(

ρνj
+ ρ̄νj

)

=
∑

j

mνj
(nν + n̄ν) , (2.61)

Ων =

∑

j

(

ρνj
+ ρ̄νj

)

ρc
=

∑

j mνj
(111.9 ± 0.1
m−3)

1.8788 × 10−29h2g 
m−3
, (2.62)

Ωνh
2 ≃

∑

j mνj

94.14eV . (2.63)A relação (2.63) é o 
hamado limite Gerstein Zeldovi
h, e seria importante para obalanço de energia do Universo hoje, se tivéssemos neutrinos 
om massa da ordem de
∼ 1eV ou maior. Também é importante do ponto de vista históri
o, porque Gersteine Zeldovi
h 
onseguiram obter de uma forma direta um limite 
ompetitivo na épo
apara a massa do neutrino.Agora 
om medições do WMAP do 
onteúdo de matéria no Universo, temosque Ωmh2 = 0.135+0.008

−0.009 então
Ωνh

2 ≪ Ωmh2 →
∑

j

mνj ≪ 13eV. (2.64)O primeiro limite para a massa do neutrino que foi en
ontrado por Gersteine Zeldovi
h foi de mν < 400 eV o qual foi muito elevado porque eles usaram umvalor pequeno para a idade do Universo, t0 ≥ 5GeV , e um valor muito errado dadensidade de energia 
osmológi
a, ρ < 2×10−28g 
m−3. Nos subseqüentes artigos elesmelhoraram os resultados obtendo mν < 130eV; no artigo de Cowsik e M
Clelland[118℄ foi en
ontrado um limite bem baixo, mν < 8eV.
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