=0

OORAL AUTONGHA
TSI LI,
<), 27

UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA
DE MEXICO

Facurrap DE CIENCIAS

VELOCIDAD DE ESCAPE DE ESTRELLAS DE
NEUTRONES POR EMISION ANISOTROPICA DE
NEUTRINOS DERECHOS

T 1D S I S

QUE PARA OBTENER EL TITULO DE:
Fisico
PRESENTA:

SANTIAGO BERNAL LANGARICA

TUTOR

DR. JOSE ALEJANDRO AYALA MERCADO

Ciudad Universitaria, Cd. Mx., 2021




e e

Universidad Nacional - J ~  Biblioteca Central
Auténoma de México -

Direccion General de Bibliotecas de la UNAM
Swmie 1 Bpg L IR

UNAM - Direccion General de Bibliotecas
Tesis Digitales
Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADQOS ©
PROHIBIDA SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México).

El uso de imagenes, fragmentos de videos, y demas material que sea
objeto de proteccion de los derechos de autor, serd exclusivamente para
fines educativos e informativos y debera citar la fuente donde la obtuvo
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro,
reproduccion, edicion o modificacion, sera perseguido y sancionado por el
respectivo titular de los Derechos de Autor.



ii

. Datos del alumno

Bernal

Langarica

Santiago

(55) 56758567

Universidad Nacional Auténoma de México
Facultad de Ciencias

Fisica

312142971

. Datos del tutor

Dr.

José Alejandro
Ayala
Mercado

. Datos del sinodal 1

Dr.

Dany Pierre
Page
Rollinet

. Datos del sinodal 2

Dr.
Manuel
Torres
Labansat

. Datos del sinodal 3

Dr.
Sarira

Sahu

. Datos del sinodal 4

Dr.

Luis Alberto
Herndndez
Rosas

. Datos del trabajo escrito
Velocidad de escape de estrellas de neutrones por emisién anisotrépica de neutrinos derechos

137 p
2021



Resumen

Uno de los mecanismos propuestos para explicar las velocidades de escape de estrellas
de neutrones es la emisién anisotropica de neutrinos debida a la presencia de campos
magnéticos intensos. En las primeras etapas de la evolucién de estos objetos astrofisicos,
en donde la producciéon de neutrinos es mayor, las interacciones entre neutrinos y el medio
que conforma a la estrella implican que el camino libre medio de los neutrinos es mucho
menor que el radio de la estrella, por lo que la emisién asimétrica se diluye y su efecto no
es suficiente para explicar las velocidades observadas en las estrellas.

En este trabajo se estudié la posibilidad de que los neutrinos puedan tener un cambio
en su quiralidad, producido por la presencia de un posible momento magnético. Si los
neutrinos, originalmente izquierdos, cambian su quiralidad y se convierten en derechos,
sus interacciones con la materia se suprimen y pueden escapar libremente de la estrella,
siempre y cuando el tiempo que les tome cambiar de quiralidad sea menor que el tiempo
que les tome recorrer un camino libre medio. Esta condicién implica una cota inferior al
momento magnético del neutrino, pues si éste es menor que 4.7 x 10~ ®up, donde pup
es el magnetéon de Bohr, el mecanismo de cambio de quiralidad no serd eficiente y por
lo tanto los neutrinos interactuardn con la materia de la estrella antes de cambiar de
quiralidad. Esta cota inferior, junto con la cota superior, deducida a partir del limite de
luminosidad de supernovas, da un intervalo de valores para el momento magnético del
neutrino 4.7 x 107 <y, /up < (0.1 — 0.4) x 1071,

Si el momento magnético del neutrino se encuentra dentro del intervalo encontrado,
entonces el mecanismo de cambio de quiralidad es un mecanismo eficiente para explicar las
velocidades de escape de las estrellas de neutrones, que se pueden obtener al considerar la
anisotropia en la emisién causada por la presencia del campo magnético.

En este trabajo se estudié la emision asimétrica de neutrinos del nicleo de una proto-
estrella de neutrones, el cual estd compuesto por materia de quarks extranos magnetizada.
A partir de la termodindmica de este gas, se pudo calcular la velocidad de escape de las
estrellas. Los resultados obtenidos son consistentes con las velocidades observadas en los
pulsares y abarcan el rango de radios y campos magnéticos que se cree que tienen los
ntcleos de las protoestrellas de neutrones.

Este trabajo estd organizado como sigue: En el Capitulo 1 se da una introduccién
historica a los objetos compactos, en particular a las estrellas de neutrones, a los neutrinos
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y a la relacion entre las estrellas de neutrones y los neutrinos; ademds, se presentan algunas
cantidades observadas y se plantea el problema de las velocidades de escape. En el Capitulo
2 se presentan los principales resultados sobre la fisica de las estrellas de neutrones, como
el Limite de Chandrasekhar, su estructura, su composicién, su evolucién y, ademas, se
expone el modelo més simple de enfriamiento de las estrellas de neutrones. En el Capitulo
3 se plantea con detenimiento el problema de las velocidades de escape y se presentan
los principales mecanismos que se han considerado para estudiar este fenémeno. En el
Capitulo 4 se muestran los principales resultados de la fisica de los neutrinos dentro del
Modelo Estandar de particulas elementales, como la Ecuacion de Dirac, el Modelo de
Weinberg-Salam y la masa de los neutrinos dentro de esta teoria; ademas, se presentan las
interacciones de neutrinos en medios densos y calientes, con especial enfoque en el camino
libre medio de los neutrinos en el interior de las estrellas de neutrones; finalmente se hace
una introduccién a la fisica de los neutrinos mas alla del Modelo Estdndar, como la masa
de los neutrinos, las oscilaciones y sus propiedades electromagnéticas, poniendo énfasis
en el momento magnético que tienen los neutrinos masivos. En el Capitulo 5 se presenta
el formalismo de las teorias de campos a temperatura finita, dentro del formalismo de
integrales de camino y de operadores, que se utiliza para obtener una expresion para la
tasa de produccién de neutrinos derechos, y en el Capitulo 6, se obtiene explicitamente
la tasa de produccion de neutrinos derechos, utilizandola para determinar un intervalo
de valores del momento magnético del neutrino, dentro del cual, el proceso de cambio de
quiralidad es eficiente. En el Capitulo 7 se muestra el calculo de las velocidades de escape
de estrellas de neutrones y se presentan los resultados obtenidos, siempre que el valor del
momento magnético del neutrino esté dentro del intervalo propuesto. Finalmente, en el
Capitulo 8, se presentan las conclusiones de este trabajo.
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Capitulo 1

Introduccion

Desde tiempos prehistoéricos, la humanidad ha observado el cielo y los cuerpos celestes
que estan presentes en él, mas aun, los ha utilizado como métodos de orientacién y para
medir el paso del tiempo. Después de siglos de observacion, se empezaron a encontrar
patrones en el movimiento de dichos cuerpos, y se hizo el intento de describir su movimiento
y entenderlo. Con la llegada de las grandes civilizaciones de la antigiiedad, la descripcion fue
cada vez mas precisa y se empezaron a predecir los movimientos observados, incluso algunas
culturas fueron capaces de deducir las diferentes naturalezas de los cuerpos celestes que a
simple vista parecian ser similares, solamente por sus distintos movimientos, por ejemplo,
se observaron cinco estrellas cuyo movimiento era errante con respecto a las demas, por lo
que se les llamé planetas, del griego estrella errante o vagabunda. Incluso, algunas culturas
como las que florecieron en la antigua Mesopotamia o en la civilizacion maya antigua,
atribuyeron un caracter divino a los planetas.

Con el advenimiento de la astronomia moderna en Occidente, en particular del estudio
de las estrellas, se comenzaron a formular algunas preguntas sobre la evolucién estelar:
.Las estrellas nacen? y si es asi, jcomo y bajo qué condiciones lo hacen?, ;cémo viven y
qué cambios sufren a lo largo de su vida?, ;las estrellas mueren? y si lo hacen, jqué queda
después? La respuesta a algunas de estas preguntas ha ido cambiando historicamente, pues
la concepcién aristotélica, que permed en gran parte de la antigiiedad y de la edad media,
era que la esfera estelar, y todo lo que contenia era imperturbable, por lo que las estrellas
no podian morir ni nacer. Gracias a la observacion de las ahora llamadas supernovas, asi
como la utilizacién del telescopio con fines astrondémicos, se observé que la esfera estelar
no era imperturbable, y por tanto, las estrellas podian nacer, evolucionar e incluso morir.
De especial interés para este trabajo son las preguntas relativas a su muerte y a lo que que
queda después.

A partir de los estudios de termodindmica y la mecénica de fluidos, Frank H. Shu [I]
establece dos importantes propiedades que gobiernan a las estrellas ordinarias:

(a) Las estrellas ordinarias son un fluido auto gravitante y, por lo tanto, tienen que estar
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calientes en su interior para que la presion evite el colapso gravitacional.

(b) El espacio exterior es obscuro y frio, por lo que existe un flujo de calor continuo de
la estrella al universo.

Si la estrella se comporta como un gas clasico, no hay equilibrio termodinamico bajo esas
circunstancias y la estrella se pondra cada vez méas caliente en comparacion con el universo.
La presién, que expande, no sera suficiente para que la estrella se mantenga en equilibrio
con la gravedad, que comprime, y eventualmente la estrella morird con una explosién més
o menos violenta. Los astrénomos creen que hay cuatro posibles escenarios para lo que
queda después de que una estrella muere [1]:

Nada: si la explosién es suficientemente violenta, toda la materia serd dispersada por
el universo. En palabras de Shu, esto seria “la méxima victoria para la termo-
dindmica” ([I] p. 125).

Enana Blanca: el nicleo expuesto de una estrella vieja. Este objeto estaria muy caliente
en un principio, pero eventualmente se enfriaria y apagaria. Representaria una tregua
entre la presién y la gravedad mediada por los electrones presentes.

Estrella de Neutrones: el nicleo que imploté de una estrella sumamente evolucionada,
durante un corto periodo “enviaria senales de vida” (pulsos), pero finalmente llegard
a un equilibrio (“sin vida”) con el universo. Representaria una tregua entre la presién
y la gravedad mediada por los bariones presentes.

Agujero Negro: como dice Shu: “el Drécula estelar” ([I] p. 126), un objeto que espera
para atrapar mas materia para que comparta su destino. Representaria la “méxima
victoria para la auto gravedad”.

A los objetos que quedan después de la muerte de la estrella (jsi es que algo quedal) se
conocen como objetos compactos y seran el tema de la siguiente seccién.

1.1. Objetos compactos y estrellas de neutrones

Al final de la evolucién estelar se encuentran una clase de objetos astrofisicos conocidos
como objetos compactos. Son parte del remanente que deja la estrella después de que
termind su combustible y se dio el colapso gravitacional. De acuerdo con Max Camenzind
[2], dependiendo de las caracteristicas de la estrella progenitora, como su masa y radio, se
pueden formar distintos tipos de objetos, como enanas blancas, estrellas de neutrones y
agujeros negros.

Los objetos compactos difieren de las estrellas ordinarias en al menos tres aspectos:

= No queman combustible nuclear y la presién térmica no puede mantener el colapso
gravitacional.
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= Tienen un tamaifio mucho mas pequeno que las estrellas ordinarias y por lo tanto,
tienen un campo gravitacional mucho mas intenso en la superficie.

= Comunmente, los objetos tienen campos magnéticos muy intensos, mayores que los
de las estrellas ordinarias.

A continuacién se presentard una discusion mas detallada de estos objetos.

1.1.1. Enanas blancas

Las enanas blancas son estrellas cuya masa es aproximadamente igual a la masa del
Sol y que tienen un radio caracteristico de 5000 km, lo que corresponde a una densidad
de 10g/cm3. La primer enana blanca fue descubierta en 1844 por el astrénomo aleman
Friedrich Bessel (1784 — 1846), quien observé que la estrella més brillante del cielo, Sirio,
se alejaba y acercaba ligeramente, como si otro cuerpo la orbitara. El también astronomo
aleman C. H. F. Peters (1813 — 1890) determind, en 1851, la drbita y masa que debia de
tener la companera de Sirio, actualmente llamada Sirio B. En 1865, el 6ptico estadounidense
Alvan Graham Clarke (1832 — 1897) logrd resolver a Sirio B, y a partir de la magnitud
absoluta (y la distancia a la que se encuentra) se pudo calcular el radio de Sirio B (~ 4000
km, que es menor que el de la Tierra), por lo que se conocié su densidad. Por cuestiones
hidrostaticas, densidades tan altas no permiten que la estrella sea autogravitante, por lo que
algin mecanismo desconocido hacia finales del siglo XIX debia de estar presente. Hasta las
primeras décadas del siglo XX, se creia que una vez que las estrellas terminaban su fuente
de energia, todas se convertirian en enanas blancas.

En 1926, el inglés Ralph H. Fowler (1889 — 1944), basidndose en la formulacién que
hiciera el también inglés Paul A. M. Dirac (1902 — 1984) de la estadistica de Fermi - Dirac
en ese mismo ano, identificé que la presién que sostenia a las enanas blancas del colapso
gravitacional era la presion de degeneracion de los electrones.

El astrénomo indio, Subrahmanyan Chandrasekhar (1910 — 1995), en un viaje en barco
de la India a Inglaterra, que hizo en 1930, combiné el trabajo de Fowler con la Teoria de
la Relatividad Especial y encontré que cuando la masa de la enana blanca es mayor que
una masa solar, la gravedad comprime a esa masa, generando densidades muy altas que
reducirfan el espacio entre particulas (Ax), por lo que los electrones ganarian un momento
relativo muy alto, ya que, por el Principio de Incertidumbre de Heissenberg se tiene que
Ap ~ h/Az. Asi, los electrones se volverdn relativistas, pero la presién de degeneracién
de los electrones relativistas es menor que la de los no relativistas, por lo que el radio
de la enana blanca se acercaria a cero. Cuando esto ocurre, la masa corresponde a un
limite conocido como Limite de Chandrasekhar, que establece que estrellas suficientemente
masivas no podran ser enanas blancas.

Cuando la masa de la enana blanca supera el Limite de Chandrasekhar, la presién de
degeneracién de los electrones no es suficiente para detener el colapso gravitacional, por lo
que la presion de degeneracion de los neutrones es el Ultimo mecanismo que podria evitar
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el colapso total. Los objetos en los que las fuerzas gravitacionales son balanceadas por la
presion de degeneracién de los neutrones y la repulsién producida por la fuerza nuclear, se
conocen como estrellas de neutrones, y son el tema central de este trabajo.

Al igual que en el caso de las enanas blancas, cuando la masa es suficientemente grande,
la fuerza gravitacional vence a la presién de degeneracién de los neutrones y se forma un
agujero negro.

Para continuar con la discusién de los objetos compactos se seguird con los agujeros
negros, sin embargo, el tema central de este trabajo son las estrellas de neutrones, por lo
que se trataran con mayor profundidad y detenimiento mas adelante.

1.1.2. Agujeros negros

En el siglo XVIII, después de que el astréonomo danés Ole Rgmer (1644 — 1710 ) diera, en
1676, la primera medicién de la velocidad de la luz probando asi que dicha velocidad no era
infinita, el naturalista francés Pierre Simon Laplace (1749 — 1827) y, de forma independiente
el también naturalista inglés John Michell (1724 — 1783), plantearon el concepto de “estrella
oscura”: un objeto tan denso que su velocidad de escape es mayor que la velocidad de la
luz.

Laplace dedujo que una estrella de dichas caracteristicas deberia de tener un radio
Rsen = 2GM /c? (posteriormente llamado radio de Schwarzschild). Esta deduccién contiene
dos errores importantes, sin embargo el valor al que llegd es el correcto. Después de la
publicacién de la Teorfa General de la Relatividad de Albert Einstein (1879 — 1955), el
aleman Karl Schwarzschild (1873 — 1916) publicé en 1916 una solucién a las Ecuaciones de
Campo de Einstein, deduciendo el mismo valor dado por Laplace. Fue el estadounidense
John A. Wheeler (1911 — 2008) quien, en 1969, llamé a dichos objetos agujero negro [1J.

Un agujero negro estelar es una estrella sumamente masiva, que después de consumir
todo su combustible y explotar, sufre el colapso gravitacional que, debido a que su masa es
tan grande, nada lo puede contener. La superficie donde la velocidad de escape del agujero
negro es igual a la velocidad de la luz, se conoce como horizonte de sucesos, donde, en una
primera aproximacion, dicha superficie es una esfera cuyo radio es el radio de Schwarzschild,
RSch-

Aunque la idea de los agujeros negros es bastante antigua, su existencia no era plena-
mente aceptada hasta mediados de la década de 1960, cuando la evidencia observacional
de una de las fuentes de rayos X mds intensas del cielo, el sistema binario de Cygnus X1,
mostré que uno de los dos cuerpos que conforman al sistema es un objeto compacto, cuya
masa es cercana a quince veces la masa solar. Para un cuerpo de esta masa, los modelos
predicen que el colapso gravitacional es inevitable, y por tanto, es un agujero negro [2].

Existen cuatro soluciones principales a las Ecuaciones de Campo de Einstein para des-
cribir un agujero negro:

Solucién de Schwarzschild (1916): para un cuerpo estatico y con una simetria esférica.
Tanto su momento angular total, como su carga eléctrica son cero.
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Solucién de Reissner - Nordstrgm (1918): para un cuerpo estatico, cargado y con
una simetria esférica. Su momento angular total es cero, pero su carga eléctrica es
distinta de cero.

Solucién de Kerr (1963): para un cuerpo estacionario y con una simetria axial. Su mo-
mento angular total es diferente de cero, pero su carga eléctrica es cero.

Solucién de Kerr - Newman (1965): para un cuerpo estacionario, cargado y con una
simetria axial. Tanto su momento angular total como su carga eléctrica son diferentes
de cero.

Todas las soluciones anteriores son estacionarias, y se cree que todo agujero negro
aislado, eventualmente, llegara a ser estacionario. La importancia de esta afirmacién es
que un agujero negro estacionario estd caracterizado solamente por tres cantidades: su
masa, su carga y su momento angular total, aunque se cree que la carga eléctrica debe ser
muy pequena [3].

1.1.3. Estrellas de neutrones

Cuando la masa de la estrella supera el Limite de Chandrasekhar, la presién de degene-
racién de los electrones no es suficiente para detener el colapso gravitacional, por lo que los
electrones seran forzados a combinarse con los protones presentes para formar neutrones
mediante el decaimiento beta inverso: e~ + p — n + v. Este proceso es conocido como la
neutronizacién.

Nuevamente, como en el caso de las enanas blancas, los neutrones se pueden estudiar
como un gas de fermiones, y su presion de degeneraciéon y repulsiéon nuclear sera la que
contrarreste el colapso gravitacional. Cuando la masa de la estrella de neutrones sea su-
ficientemente grande, ni siquiera la presién de degeneracion ni la repulsion nuclear de los
neutrones seran capaces de detener el colapso gravitacional y la estrella se convertird en
un agujero negro, por lo que debe existir un limite superior para la masa de las estrellas
de neutrones. Debido a la naturaleza de las interacciones nucleares presentes dentro de la
estrella, no se conoce con certeza la ecuacién de estado a densidades supranucleares, por
lo que dicha cota superior permanece desconocida. Sin embargo, por argumentos de causa-
lidad relacionados con la propagacién del sonido dentro de la estrella, asi como la validez
de la relatividad general, se ha podido estimar que la cota superior para la masa de estos
objetos es inferior a tres masas solares [I, [2].

Poco después del descubrimiento del neutrén por el inglés James Chadwick (1891 —
1974) en 1932, el aleman Walter Baade (1893 — 1960) y el suizo de origen bilgaro, Fritz
Zwicky (1898 — 1974), predijeron, en 1934, la existencia de estrellas compuestas principal-
mente por neutrones, como producto de la explosion de una supernova. En 1939, Robert
Oppenheimer (1904 — 1967) y George Volkoff (1914 — 2000) e, independientemente Lev D.
Landau (1908 — 1968), analizaron la estructura de una estrella formada por un gas dege-
nerado de neutrones, y predijeron la masa y densidad que deberia tener un objeto de esta
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naturaleza. A mediados de la década de 1960, se propuso que las estrellas de neutrones
deberfan tener un campo magnético sumamente intenso, del orden de 10'°G. En 1967,
Franco Pacini (1939 — 2012) sugiri6 que una estrella de neutrones altamente magnetizada
y que gira rapidamente, liberaria su energia rotacional y produciria un flujo de particulas
relativistas.

Al igual que los agujeros negros, la existencia de las estrellas de neutrones no fue plena-
mente aceptada hasta finales de la década de 1960 cuando, en 1967, Jocelyn Bell - Burnell
(nacida en 1943) y Anthony Hewish (nacido en 1924) descubrieron una fuente regular y
pulsante de radio en la constelacién de Vulpecula que llamaron pulsar [4]. Thomas Gold
(1920 — 2004) sugiri6 que dicha fuente era una estrella de neutrones que gira y altamente
magnetizada, sin embargo, su modelo no fue totalmente aceptado hasta el descubrimiento
del pulsar de la Nebulosa del Cangrejo en 1968. Para ese mismo afo, cerca de veinte pul-
sares habian sido descubiertos y para el afio 2020, el nimero se ha incrementado a mas de
dos mil ochocientos [

En los méas de cincuenta anos que han pasado desde el descubrimiento observacional de
las estrellas de neutrones, y en particular de los pulsares, una variedad de nuevos fenéme-
nos y desarrollos independientes han puesto a estos objetos en el centro de la investigacién
cientifica de frontera en el mundo pues son escenario de condiciones que no se pueden
reproducir en laboratorios terrestres y que permiten una colaboracién estrecha entre espe-
cialistas de distintas areas de la fisica y la astrofisica. Por ejemplo, el estudio de la materia
en el interior de las estrellas de neutrones y el estudio del diagrama de fase de la Cro-
modindmica Cuantica, en la regién de alta densidad, se retroalimentan entre si. Ademas,
las estrellas de neutrones, en particular aquellas que se encuentran en sistemas binarios,
permiten someter a prueba las predicciones hechas por la Teoria de la Relatividad Gene-
ral. Por ejemplo, en 2017 la colaboracion LIGO - VIRGO anuncié la deteccién de ondas
gravitacionales provenientes de la fusiéon de un sistema binario de estrellas de neutrones.

1.2. Estrellas de neutrones y neutrinos

En 1914, J. Chadwick encontré que el espectro de energia de los electrones, emitidos en
decaimientos radioactivos 3, es continuo, lo cual violaba la conservacién de la energia, pues
en un decaimiento de dos cuerpos, la energia de estos tiene un valor fijo y inico. Ante ese
escenario, en 1930, el austriaco Wolfgang Pauli (1900 — 1958), para preservar la conservacién
de la energia, propuso la existencia de una nueva particula neutra y ligera (con una masa
menor o igual que la del electrén), que llamé “neutrén”. En 1934, el italiano Enrico Fermi
(1901 — 1954) formulé la teoria del decaimiento 3 y, dado que el nombre de neutrén ya
se le habia dado a la particula descubierta en 1932 por Chadwick, Fermi renombré a la

'Uno de los catdlogos més completos de pulsares se encuentra en el sitio web del |Australian Telescope
National Facility (ATNF)


https://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
https://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
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particula de Pauli como neutrino ﬂ Fermi describié a la interaccién débil, que daba origen
al decaimiento S como una interaccién entre cuatro fermiones (protén, neutrén, electrén y
neutrino), descrita por la Lagrangiana efectiva

»CFermi = ?/g (ZW“”) (éf)/,uy) ) (11)

donde G = 1.1664 x 10~° GeV 2 es la constante de Fermi, p, n, e y v son los campos del
protén, neutrén, electrén y neutrino, es decir, de cada uno de los fermiones involucrados y
~* son las matrices de Dirac en su representacion quiral, que se definen mediante la relacion
de anticonmutatividad y#4” + y¥4# = {y#, 4"} = 2g"", con g"¥ la métrica de Minkowski.
La teoria de Fermi permitié calcular la seccion eficaz de la dispersién de un neutrino y un
neutrén. Ese mismo afio, los alemanes Hans Bethe (1906 — 2005) y Rudolf Peierls (1905 —
1995) obtuvieron dicha seccién eficaz

o(n+v—e +p)~ E,(MeV) x 10* cm?, (1.2)

donde F, es la energia del neutrino. Este resultado implica que una columna de agua de
50 anos luz de longitud seria necesaria para detener a un neutrino cuya energia es 1 MeV,
por lo que la deteccién de los neutrinos parecia imposible [6].

En 1937, los estadounidenses Carl D. Anderson (1905 — 1991) y Seth Neddermeyer
(1907-1988) descubrieron al muon, y diez anos después, el italo-ruso, Bruno Pontecorvo
(1913 — 1993) propuso que la teoria de Fermi para el decaimiento 5 deberia aplicarse tanto
a los electrones como a los muones. En 1956, los estadounidenses Frederick Reines (1918 —
1998) y Clyde Cowan (1919 — 1974) descubrieron observacionalmente al neutrino.

Durante la Segunda Guerra Mundial, y en los anos posteriores, la investigacién en
fisica nuclear tuvo grandes avances e incluso fue aplicada a la teoria del colapso estelar.
A principios de la década de 1960, el chino Hong-Yee Chiu (nacido en 1932) mostré que
los recientemente descubiertos neutrinos se deberian de producir en grandes cantidades en
las dltimas etapas de la evolucion estelar, asi como durante el colapso gravitacional, por lo
que los neutrinos deberian jugar un papel importante en el nacimiento de las estrellas de
neutrones [7].

Con el descubrimiento observacional de las estrellas de neutrones y los posteriores
modelos de su formacién, el papel de los neutrinos en la formacién y evolucion de las
estrellas de neutrones se ha vuelto una importante herramienta para dilucidar la estructura
interna de estos cuerpos, mediante el estudio de su enfriamiento, asi como para comprender
los fenémenos observados en los remanentes de supernova que tienen asociados una estrella
de neutrones, entre muchos otros temas de investigacién.

2El sufijo ino en italiano significa “pequefio”. La raiz de la palabra, neuter, significa en latin “ni siquiera”

.
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1.3. Observaciones de estrellas de neutrones y movimiento
propio

Desde el descubrimiento del primer pulsar por J. Bell - Burrel y A. Hewish, las obser-
vaciones en longitudes de onda distintas a la luz visible, como el radio (especialmente en
frecuencias cercanas a 1.4 GHz), los rayos X y la radiacién gamma, han permitido obtener
una gran cantidad de informacién nueva acerca de estos objetos. Por ejemplo, se ha podido
determinar su periodo, P, y la derivada de éste, P, encontrando que el periodo esta en el
intervalo entre 1.4 ms y 8.5 s, mientras que su derivada es muy pequena, por lo que el pulso
observado es casi constante. A la cantidad 7. = P/ 2P se le conoce como edad caracteristica
y es una estimacién de la edad del pulsar. Asi mismo, la intensidad de campo magnético
en la superficie se puede estimar por B = 3.2 x 10'9(PP)"/2 G [4,§]. En un diagrama P —
P, como el de la Figura se muestran lineas de edad, intensidad de campo magnético y
tasa de pérdida de energia rotacional constantes.

Los pulsares “normales” (P ~ 0.5 sy P ~ 107%%s 571, por lo que 7. ~ 107 afios y
B ~ 10'%2 G), forman la aglomeracién principal, mientras que los pulsares de milisegundos
(P~3msy P ~10720 g s71, por lo que 7. ~ 10% afios y B ~ 108 G) se encuentran en la
parte inferior izquierda del diagrama.

La posicién de mil seiscientos pulsares en coordenadas galdcticas (¢,b) se muestran en
la Figura [I.2] Notese la concentracién de la gran mayorfa de los pulsares a lo largo del
plano galactico (b = 0). En particular, casi la totalidad de los pulsares jévenes (aquellos
cuya edad caracteristica 7, es menor a tres millones de anos) se encuentran en dicho plano
18]

Con el desarrollo de técnicas cada vez méas precisas en astronomia, se han podido
medir caracteristicas de las estrellas de neutrones que corroboran o contradicen las teorias
existentes, asi como aportar nuevos elementos para el desarrollo de las mismas; uno de ellos
es el descubrimiento de que muchos de los pulsares observados presentan un movimiento
propio o velocidad de escape (en inglés proper motion o kick velocity), que no estaba
presente en las estrellas progenitoras, pues el remanente de la supernova que se forma
junto con el pulsar no lo presenta. Estas velocidades se han medido en unas centenas de
pulsares [9] y diversos mecanismos han sido propuestos para explicarlos [10, [I1], cada uno
con sus ventajas y desventajas.

El objetivo del presente trabajo es proponer un mecanismo para explicar dichas veloci-
dades y sera expuesto con detenimiento en capitulos posteriores. Para ello, en el siguiente
capitulo, se comenzara por una breve discusion acerca de las principales teorias que estudian
a las estrellas de neutrones, como lo son su ecuacién de estado, su estructura, composicion
y su evolucién térmica.
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Figura 1.1: Diagrama P — P de pulsares de radio aislados y en sistemas binarios, pulsares
que no emiten radio, repetidores de gammas suaves (SGR) y pulsares de rayos X anémalos.
Imagen de M. Kramer [§].
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Figura 1.2: Distribucién de 1600 pulsares en coordenadas galdcticas. Se muestra la alta
concentracién a lo largo del plano galdctico. Imagen de A. Lyne y F. Graham - Smith [4].



Capitulo 2

La fisica de las estrellas de
neutrones

2.1. Limite de Chandrasekhar

Como se mencioné en el capitulo anterior, las enanas blancas tienen una cota superior
para su masa, conocida como el Limite de Chandrasekhar. Cuando la masa de la enana
se acerca a dicho limite, la presion de degeneracién de los electrones no es suficiente para
detener el colapso gravitacional.

A continuacién se presenta un esbozo del calculo del Limite de Chandrasekhar, siguiendo
a [1, 12H14]: considérese un gas de electrones a una temperatura 7', cercana a cero. Dado
que la degeneracion de espin de los electrones g = 2, el nimero de estados de un electrén
en un volumen V', con un momento en el intervalo p + dp, es:

A p?dp -V - p? dp
(2rh)3 w2h3’

(2.1)

donde h = h/27 = 1.0546 x 1072 cm? g s™! es la constante reducida de Planck. Los
electrones ocupan todos los estados con momento desde cero a un limite p = pg, llamado
el radio de la esfera de Fermi en el espacio de momentos. Por tanto, el nimero total
de electrones sera la integral del nimero de estados sobre los momentos que ocupan los
electrones, es decir,

Vv LA V pl,
L= i dp = —"=, 2.2
w2h3 /0 PraP = 33 (22)
por lo que el momento de Fermi, pg estara dado por
pr = (373 (N, /V)/3 (2.3)

11
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La energfa total del gas se obtiene de multiplicar el niimero de estados (ecuacion (2.1))) por
p?/2me e integrar sobre todos los momentos:

\% PF V p
E=__ ddp = — “F 2.4
27T2h3me/0 p-ap 10 m2h3m, (2.4)

Si se sustituye el valor del momento de Fermi (ecuacién (2.3)), se encuentra que

2\2/3 p2 7N\ 2/3
3(37*) h < 6> ..

E = —
10 2mMe

%

Por otro lado, la energia promedio del gas de electrones

E= /dsgg(g) (2.6)

z—lefe — 17
donde z = e es la fugacidad y
1% 2Me 3/2
g(é‘) = 477_[_2 </§2> 51/2. (27)

Como se considera que dentro de la estrella hay flujo de energia y materia, el ensamble
termodinamico a utilizar serd el gran candnico. El gran potencial €2, estd relacionado con
la funcién de particiéon gran candnica Z mediante

1 1
Q=-PV = 5 log Z = 5 /de g(e) log (1 + ze_&) , (2.8)
al hacer la integral de la ecuacién anterior por partes, y dado que g(e) ~ £1/2 ge encuentra
que
2 eg(e) 2
O=——[de————=—-F. 2.9
3 / o TePe 11 3 (29)

Por lo tanto, P,V = %E . Dado que FE esta dada por la ecuacién ([2.5)), se encontrard que

P, =

2\2/3 2 5/3 2/3 12, 5/3
(37°) h (Ne> 1 <3) h* ne ' (2.10)

5 2m. \V ~ 20 \rx

Me

Dado que en la enana blanca se tiene una carga total neutra, si se tienen n. iones positivos,
de niimero atémico Z y masa atémica A, entonces Z ny = n.. Ademas, la densidad, p, estd
dada por p = Amy,ny +mene = Ampny, pues la masa de los electrones es mucho menor
que la masa de los protones. Por lo tanto, de la neutralidad de la carga se encuentra que

P

2.11
z, (2.11)

Ne =

SN
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que al sustituirla en la ecuacion (2.10)) se obtiene una expresion para la presion de degene-

racién de los electrones
po_ L (3N (2N N (2.12)
20 \r me \A mp ' '

Por otro lado, la presion que se ejerce sobre un elemento de volumen cilindrico en el centro
de la estrella, debe ser igual al peso por unidad de area de material que hay sobre dicho
elemento. Es decir, debe ser proporcional a GM?2/R2. A partir de célculos hidrostaticos se
encuentra que la constante de proporcionalidad es =~ 0.770, y la densidad en el centro de
la enana blanca est4 dada por p. = 1.43M/R3. En la condicién de equilibrio, la presién de
degeneracién de los electrones es igual a la presién hidrostatica, por lo que sustituyendo el
valor de la densidad central en la ecuacién , e igualando con la presién hidrostéatica,
se encuentra que

2 5/3
R=0.114 his/g <i> M~Y3, (2.13)
G memy

La ecuaciéon da una relacién entre el radio de la enana blanca y su masa, tal que
cuando la masa aumenta, el radio disminuye.

Como se discutié anteriormente, cuando la masa de la enana blanca es grande, por la
ecuacion , el radio disminuye y por lo tanto la densidad aumenta; esto hace que los
electrones sean relativistas y las expresiones anteriores pierden su validez pues la velocidad
de los electrones se acerca a la velocidad de la luz. Si se utiliza el hecho de que la velocidad
de los electrones es muy cercana a la de la luz, se puede encontrar que la presién, dada por

la ecuacién (2.10]) se modifica a

= O (2) 2] 1

mp

La presion de degeneracion dada por la ecuaciéon @ implica que P, p5/ 3 mientras
que la dada por la ecuacién implica que P, o p*/3. Este cambio genera que la enana
blanca ya no sea dinamicamente estable y una pequena perturbaciéon generara un colapso
gravitacional. Por otro lado, la constante de proporcionalidad para la presién hidrostatica
cambia cuando P, o p*/3, ahora es &~ 11.0, mientras que la densidad central esté dada por
pe = 54.23M- por lo que al igualar la presién de degeneracién relativista con la nueva

] “4mR3Y Y
presion hidrostatica se llega a

he\3/2 7 7\ 2
Mch:0.198<Gc> <A> m,? (2.15)

La masa que da la ecuacién (2.15)) es conocida como el Limite de Chandrasekhar y para
Z/A = 0.5 se encuentra el valor numérico de

My, = 1.4Mo, (2.16)
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donde M@E] es la masa del Sol.

En el desarrollo anterior se utilizé la termodindmica del gas ideal de fermiones en el
caso degenerado, relativista y no relativista, para encontrar el Limite de Chandrasekhar.
Sin embargo, de acuerdo con Camenzind op. cit., la ecuacién de estado del gas de fermiones
se modifica debido a las interacciones electrostaticas, pues la distribucion de carga es no
uniforme: las cargas positivas presentes en iones, junto con las altas densidades, causan
que la distancia promedio entre ellos y los electrones sea menor que la distancia promedio
entre electrones, por lo que el potencial atractivo que actiia sobre los electrones, reduce la
presién para una densidad dada. Se ha demostrado que la presién debida a la interaccion
coulombiana estd dada por:

4\ /3
Po = —1% (;) 72362473, (2.17)

La presién total, P = P.+Pc, donde P, esta dada por la ecuacién ([2.10)), se puede comparar

con P, 23
P 7
S=1-—= (2.18)
Pe 23 1agne /

donde ag = h?/mec? es el Radio de Bohr, por lo que la ecuacién anterior predeciria P = 0
para

. 72
crit
= 2.19
N = (2.19)
que corresponde a una densidad, para A = 27,
P~ 0.4Z%gm em 3. (2.20)

Finalmente, otra correcciéon que se puede hacer a la presion es la debida al decaimiento
beta inverso (e~ +p — n+v) [2], el cual solamente sucede cuando la densidad es muy alta.
Esta correccién se basa en que los electrones, al combinarse con atomos de hierro, forman
manganeso y, al combinarse con éstos, forman cromo, lo cual genera una reduccién de la
presion.

2.2. Estructura de una estrella de neutrones

2.2.1. La estructura global: Las ecuaciones de Tolman — Oppenheimer —
Volkoff y un limite superior para la masa

Con el desarrollo de la Teoria de la Relatividad General, fue posible estudiar la estruc-
tura que tendrian las estrellas en las que los efectos relativistas son importantes, como es
el caso de los objetos compactos.

!La masa solar es My = 1.989 x 10%® g.
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La primera aproximacién a la estructura de las estrellas de neutrones, y en general
a toda estrella, es un conjunto de ecuaciones que dedujeron, en 1939, R. Oppenheimer
y G. Volkoff a partir del trabajo de Richard Tolman (1881 — 1948). Este conjunto de
ecuaciones, conocidas como las ecuaciones de Tolman — Oppenheimer — Volkoff (T — O —
V) o las ecuaciones de estructura estelar, describen la estructura de un cuerpo estatico
con simetria esférica que no rota. Para ello se considera una métrica del espacio—tiempo
estatico, asintoticamente plano y con simetria esférica:

ds? = —e2®0) qt? 4 2 @r? 4 r2 402, (2.21)
donde ®(r) se relaciona con el corrimiento al rojo gravitacional mediante z = e 1,y
A(r) estd relacionada con la masa de la estrella. La masa total de la estrella, dentro de un
radio r, se define como

M(r) =4nm /01“ o(r'yr'? dr, (2.22)

donde g es la distribucién de masa - energia, que se define como p = gg (1 +e€/ Q()CQ), donde
0o es la densidad de masa y € es la densidad de energia interna de la estrella.

La estructura completa de la estrella esta descrita por las ecuaciones T — O — V, cuya
deduccién se puede encontrar en Camenzind op. cit. :

dM (r)

= dmenr’ (2.23a)
dP(r GM(r)o(r P(r Axr3P(r QG M\ !

R
e =1 % (2.23¢)
dd(r 1 GM (r 47GrP

df“ : T 1- 2G M (r)/c2r ( 027"(2 ) A > , (2.23d)

que se reducen al caso newtoniano cuando se dan las siguientes condiciones:

» P < oc?, es decir, cuando la velocidad de propagacién del sonido es mucho menor
que la de la luz

» 2GM(r)/c* < r, es decir, cuando el objeto no es “muy compacto”

» 473 P(r) < M(r)c?, es decir, cuando el objeto tiene una presién baja

Dada una ecuacién de estado, P = P(p), las ecuaciones T — O — V se pueden
integrar, junto con las condiciones iniciales M (0) = 0 y un valor arbitrario para la densidad
en el centro, o. = 0(0), hasta que la presién se haga cero para un cierto radio R. Es decir,
se obtendrd una relacion para la masa y el radio de la estrella, andloga a la ecuacién .
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Para cada posible ecuaciéon de estado, se obtiene una familia de estrellas parametrizadas
por la densidad en el centro [2].

Por otro lado, si se denota por R, al radio donde la presién se hace cero, es decir,
P(Ry) = 0, y la masa total M = M(R,), entonces la solucién de para r > R, es
la solucién de Schwarzschild. La razén R,/Rg., es una medida de qué tan compacta es la
estrella. Cuando dicha razén es cercana a uno, el objeto colapsard y formard un agujero
negro, por lo tanto, una ecuacién de estado que dé una relacion entre masa y radio, tal que
R./Rscn < 1, no seréd consistente con la Relatividad General. Ademds, por la condicién
de causalidad, que se traduce en que la velocidad de propagacién del sonido dentro de la
estrella sea menor que la velocidad de la luz, la razén R,/Rg., < 1.412 no serd consistente
con la causalidad [I5]. Asi, tanto la gravedad como la causalidad, dictan una cota inferior
a la relacién entre la masa y el radio de la estrella.

Por otro lado, a partir de igualar la velocidad de rotacién de la estrella con la de una
particula que orbita a la estrella sobre la superficie, se encuentra una cota superior para la
relacion entre la masa y el radio de la estrella. La frecuencia de rotacién maxima recibe el
nombre de frecuencia kepleriana, vy, y estd dada por:

ve = (2m) "'/ GM/R3. (2.24)

Dicha cota superior, asi como la cota inferior, se resumen en la Figura [2.1

El limite para la masa maxima de la estrella es Mpoy = (2 — 3) Mg, dependiendo de la
ecuacién de estado que se utilice, como se puede ver en la Figura [17]. Recientemente, en
marzo de 2020, Capano et al. [I8] combinaron las observaciones de la radiacién gravitacional
proveniente de la fusién de un sistema binario de estrellas de neutrones, por parte de
la colaboracion LIGO - VIRGO, con las contrapartes electromagnéticas reportadas para
el mismo evento, asi como con desarrollos tedricos dentro del marco de una teoria de
campos efectiva quiral, para encontrar que la cota superior para el radio de una estrella de
neutrones, cuya masa es 1.4M, es 11.()J_r8:2 km, con un intervalo de confianza del 90 %.

2.2.2. La estructura interna de una estrella de neutrones y su composi-
cion

El interior de una estrella de neutrones esta dividido en cinco regiones principales que,

yendo de la més externa hacia el centro de la estrella, se muestran en la Figura [2, 16, 19]:

1. Atmdsfera: Contiene una cantidad de materia despreciable y tiene un grosor de
unos cuantos centimetros. Estd compuesta de hidrégeno y, posiblemente, algunos
elementos pesados o una superficie de condensados magnéticos. Es importante para
determinar el espectro de fotones emergentes de la estrella.

2. Envoltura: Al igual que la atmosfera, contiene una cantidad de materia despreciable
y tiene un grosor de unas decenas de metros. Aqui, la materia no estd totalmente



2.2 Estructura NS

17

2.5

Z:0

1.5

Mass (Mg)

1.0

N

BLURVAREEEE

0.5

0.0 0.0

6 8 10 12 14
Radius (km)

Figura 2.1: Diagrama de masa y radio de una estrella de neutrones. En rojo se muestra la
region prohibida debido a la rotacién, en verde la que viola la causalidad y en azul la que
no es consistente con la relatividad general. Imagen de J. Lattimer y M. Prakash [16].
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degenerada y tiene un gran impacto en el transporte y en la emision de energia
térmica de la superficie de la estrella, pues actida como un aislante térmico entre el
interior de la estrella y su superficie.

3. Corteza: Es una regién inhomogénea que abarca entre doscientos metros y dos
kilometros (o mds) hacia el interior de la estrella y principalmente contiene ntcleos
atémicos que forman cerca del uno por ciento de la masa de la estrella. Se divide en
dos partes: la corteza externa y la interna. La externa consiste en una red de nicleos
similares al hierro, y un liquido de Fermi de electrones relativistas degenerados; es
muy similar a la materia de las enanas blancas. La corteza interna contiene nicleos
con cerca de doscientos nucleones pero con una fraccién proténica muy baja. Tiene
una densidad cercana a la densidad nuclear y, en sus regiones mas densas, la mayor
parte de la materia se concentra en un estado superfluido de neutrones, quedando
una menor cantidad en los nicleos.

4. Nucleo Externo: Es una regién homogénea, en cuya interfaz con la corteza, los
nucleos estdn casi en contacto entre ellos. La frontera entre esta region y la corteza es
conocida como la “pasta nuclear”, pues por la alta densidad que hay, los nicleos se
empiezan a elongar, pasan de ser esferas tridimensionales (albdndigas) a ser cilindros
bidimensionales (espaguetis), luego forman estructuras bidimensionales planas con los
neutrones superfluidos entre ellas (lasanas), que pasan a ser cilindros bidimensionales
del superfluido (ziti) y posteriormente forman burbujas de neutrones inmersas en un
liquido de neutrones y protones (fase de queso suizo), que finalmente pasard a ser la
materia nucleénica uniforme que compone al resto del nicleo externo (salsa).

5. Nucleo Interno: Es una region desconocida donde se pueden encontrar particulas
exdticas como mesones cargados 7~ o K ; hiperones con carga extrana como X~ 0 A;
condensados de quarks y / o materia de quarks desconfinados (esto ultimo implicaria
una fase mixta de pasta), posiblemente en estados de superconductividad de color.

Diversos modelos y ecuaciones de estado para la materia en el nicleo de la estrella han
sido propuestos y se resumen en Heiselberg et al. [20 21]. Entre ellos estén los que suponen
que la materia estd compuesta de nucleones; dichos modelos utilizan la aproximacion de
campo medio, métodos de Brueckner — Hartree — Fock y Monte Carlo o métodos variacio-
nales para llegar a una ecuacion de estado. Por otro lado, se espera que el potencial quimico
de los neutrones sea mayor que su masa y la de muchos hadrones, més ain, como la energia
de los neutrones es alta, estos decaeran mediante el decaimiento beta (n —p+e~ +7,) a
un estado de menor energia, facilitando la formacion de hadrones, en particular, se pueden
formar hadrones con carga extrana. Por esto, existen modelos que suponen que la materia,
ademas de tener nucleones, tiene hadrones presentes, como mesones cargados negativamen-
te o hiperones: hay una abundante produccién de bariones A negativos, neutros, positivos
y doble positivos; si la densidad es cercana a dos veces la densidad nuclear hay produccién
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Figura 2.2: Principales regiones y posibles composiciones de una estrella de neutrones.
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de hiperones A asi como una pequena cantidad de hiperones ¥ y = [17]. Estos modelos
requieren una menor energia que los modelos para materia nuclednica, si la densidad es
suficientemente alta.

Dado que el radio de un nucleén es del orden de un fermi (ry ~ 1 fm), entonces los
nucleones entrardn en contacto si la densidad es del orden de 1.5ng, con ng = 0.16fm™>
la densidad nuclear ((4773,/3)™! = 0.24 fm™ = 1.5ng) [I7], por tanto, los hadrones se
mezclaran y sufrirdn una transicién de fase de primer orden [22] a materia compuesta por
sus componentes fundamentales: quarks desconfinados [17, 21H23]. Mas ain, para las den-
sidades en las que se da el deconfinamiento de quarks, los quarks u y d son suficientemente
energéticos para transformarse en quarks s, pues la masa de éste es aproximadamente 93
MeV. Por lo tanto, si existe materia de quarks en el niicleo de la estrella, estard formada
por los tres quarks mas ligeros: u, d y s. Para la aparicién del siguiente quark mas pesado,
el quark ¢, se necesitaria una densidad cercana a cien veces la densidad nuclear [17]. Es
posible que en ciertas regiones del nicleo externo, la densidad no sea lo suficientemente alta
como para permitir el desconfinamiento de los quarks, por lo que deben de existir estrellas
hibridas, las cuales estdn compuestas de un nicleo de materia de quarks, una fase donde
se hallan tanto hadrones como quarks y otra donde solamente haya hadrones. En Keranen
et al. [22], se aborda con mayor detenimiento la formacién de las estrellas de quarks e
hibridas.

Recientemente, Annala et al., en [24], argumentaron que las estrellas de neutrones
estables més masivas, cuya masa M = 2M,, exhiben caracteristicas consistentes con una
fase de materia de quarks desconfinados, lo que interpretan como la presencia de un nuicleo
de materia de quarks. Entre sus resultados muestran que si en una estrella muy masiva, la
velocidad del sonido satisface c2 < 1/3, entonces el nticleo deberfa ser una fase de quarks.
Ademsds, encuentran que para una estrella de neutrones con radio de 12 km y masa de
2Mg), el nucleo de quarks tendria una masa entre 0.7 y 0.8 Mg, mientras que la masa
maxima que puede tener una estrella de neutrones con un nicleo de quarks de entre 6 y
6.5 km de radio es entre 1.8 y 2.05 M.

Por otro lado, en la fase de desconfinamiento, si la densidad es extremadamente alta,
los quarks formardan pares de Cooper, que romperan la simetria local de color y haran
que los gluones adquieran masa. A este fenémeno se le conoce como superconductividad
de color, y cuando la densidad es extremadamente alta, se forma una nueva fase conocida
como Color-Flavor-Locked (CFL), que es una fase superfluida, eléctricamente neutra y en
la que se rompe la simetria quiral. por lo que en las zonas més internas del nicleo puede
existir una fase CFL. Sin embargo, los efectos de dicha fase contribuirian a segundo orden y
no son observables [2] 17, 21 25]. En la Figura se muestra la estructura interna de una
estrella de neutrones para tres distintas composiciones (materia hadrénica, estrella hibrida
y estrella hibrida con nicleo en fase CFL) como funcién de la frecuencia de rotacion, la
cual es menor que la frecuencia kepleriana, dada por la ecuacién ([2.24]). Dicha rotacién
modifica la estructura interna de la estrella.
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Figura 2.3: Estructura interna de una estrella de neutrones para tres composiciones dis-
tintas (izquierda: materia con hiperones, centro: composicién de quarks-hibrida, derecha:
composicion de quarks-hibrida, pero con un nicleo en una fase CFL. La masa de la estrella
es de 1.4 Mg, y gira con una frecuencia v, menor que la frecuencia kepleriana v. Imagen
de F. Weber, R. Negreiros y P. Rosenfield [17].

2.3. Evolucién de una estrella de neutrones

Como se ha planteado en secciones precedentes, las estrellas de neutrones nacen después
de que el niicleo de una estrella masiva (> 8 M) sufre el colapso gravitacional al final de su
vida, lo que desencadena una explosién, conocida como supernova tipo I1, en la que la mayor
parte de la energia es emitida como neutrinos y antineutrinos de todos los sabores y en
proporciones similares. A continuacién se describird cémo evoluciona el nticleo de la estrella
progenitora para formar una estrella de neutrones, siguiendo la descripcién de Lattimer y
Prakash [16]: la estrella recién formada, conocida como proto-estrella de neutrones (PNS),
tiene una alta fraccién de leptones, principalmente electrones y neutrinos electrénicos.

Etapa I: El colapso del nicleo de la estrella progenitora se detiene cuando alcanza una
densidad cercana a la densidad nuclear, lo cual desencadena la formacién de una onda
de choque en la frontera externa del nicleo que se propaga entre cien y doscientos
kilometros antes de que se diluya, pues la energia que transporta la onda, disocia
los nicleos de las capas externas de la estrella y, ademds, produce neutrinos. (Etapa
I, Figura . Los neutrinos provenientes del nticleo, posiblemente aunados a otros
factores como la rotacién, campos magnéticos y fendmenos de conveccién, reaniman
a la onda de choque, que despoja a la estrella de su masivo manto estelar.

Etapa II: La PNS se encoje rdpidamente debido a la pérdida de presién ocasionada por
el escape de los neutrinos en su periferia. Esto ocurre en un tiempo de difusién
T = 3R%/\c =~ 10 s, donde A ~ 10 cm es el camino libre medio de los neutrinos.

(Etapa II, Figura [2.4)).

Etapa III: La pérdida de neutrinos, que hace que los electrones y protones se combinen
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Figura 2.4: Principales etapas de la evolucién de una estrella de neutrones. El radio R y la
temperatura del centro, T, de la estrella, se indican para distintos tiempos ¢. Imagen de J.
Lattimer y M. Prakash [16].
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para hacer materia rica en neutrones, calienta el interior de la estrella, llegando a
duplicar la temperatura en el nicleo (~ 50 MeV = 6 x 10*! K). (Etapa III, Figura

2.1).

Etapa I'V: Después de diez a veinte segundos, la emisiéon de neutrinos enfria el interior de
la estrella. Como la seccién eficaz de la interaccion entre la materia y los neutrinos
(0 o< A71) escala como el cuadrado de la energfa promedio de los neutrinos, el camino
libre medio se hace mas grande que el radio de la estrella en un tiempo cercano a
los 50 segundos, por lo que escapan fiacilmente y su tasa de enfriamiento se acelera.

(Etapa IV, Figura [2.4).

Etapa V: Dentro de los primeros diez a cien anos, el transporte de calor por electrones
desde la corteza hacia el interior, donde es radiado como neutrinos, crea una estructu-
ra isotérmica. Ademds, emite fotones muy energéticos (rayos X), pero dicha emisién
es cien veces menor que la de los neutrinos. (Etapa V, Figura .

Etapa VI: Cuando la temperatura de la estrella de neutrones estd entre 10% — 106 K, la
emision de fotones pasa a ser el mecanismo principal de emisién y de enfriamiento de
la estrella. La luminosidad de la estrella decae hasta que estd lo suficientemente fria
para que la emisién térmica sea muy pequena y ya no sea visible. Esto ocurre cuando
la estrella de neutrones tiene una edad de millones de anos. (Etapa VI, Figura .

2.3.1. Evolucion térmica de las estrellas de neutrones

Practicamente todo estado de la materia en condiciones de alta densidad, tal y como
se encuentra en el nicleo de una estrella de neutrones, emitird neutrinos, y si éstos son
capaces de escapar, la materia se enfriara de diferentes maneras, por lo que el estudio del
enfriamiento de las estrellas de neutrones puede dar pistas sobre la composicién de estos
objetos.

A continuacién se presentan algunos resultados que se han obtenido en el estudio del
enfriamiento de las estrellas de neutrones, siguiendo a [2], [19], 26]. Suponiendo que el interior
de la estrella tiene una temperatura uniforme 7" (etapa IV, Figura, si Eyp, es el contenido
de energia térmica de la estrella y C), su calor especifico, entonces, de acuerdo con la Ley
de Enfriamiento de Newton:

dEy, _ dEy, dT' _ _ dT
dt — dT dt ' dt

— —L,—L,+H. (2.25)

La ecuacién dice que el cambio en Ejy, es la suma de las pérdidas de energia debidas
a la emisién de neutrinos, L,, del interior de la estrella; a la emisién de fotones, L., de
la superficie y, posiblemente, compensado por un mecanismo de calentamiento, H, el cual
puede incuir procesos disipativos que convierten energia rotacional, magnética o quimica
en calor. Por el momento, dicho término se considerard cero, es decir, H = 0.
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El calor especifico por unidad de volumen, ¢, sera la suma de los calores especificos de
cada especie constituyente, ¢, ;, donde ¢ = electrones, muones, protones, neutrones, quarks,
etc. La integral de ¢, sobre el volumen de toda la estrella sera igual a C,. Ademads,

* 2
_ [Ty PFi\ T 9
Cui = ( 7:277,3 > ? kB T7 (226)

donde pr; es el momento de Fermi, relacionado con su densidad de ntimero por la ecuacién
(2.3), kp es la constante de Boltzmann y m} es la masa efectiva, definida por

m; ‘= PFy p)

, (2.27)

P=PF,i

con €;(p) la energia de excitacién de una particula.
El proceso més eficiente de emisién de neutrinos en el niicleo de una estrella es el
llamado proceso directo de URCA (DURCA) [}

n—p+te +v y p+e = n+ v, (2.28)

es decir, el decaimiento beta y el decaimiento beta inverso del neutrén. Este proceso sola-
mente puede ocurrir si se conservan el momento y la energia: la conservacion de la energia
implica que si los neutrinos escapan de la estrella y tienen un potencial quimico cero, en-
tonces la relacién de equilibrio quimico, g, = p, + jte, es siempre cierta. Sin embargo,
la conservacién del momento implica que pr, < prj, + pre. Debido a la neutralidad de
la carga total, y si los protones y electrones son las tnicas particulas cargadas presentes,
entonces a partir de la ecuacién ([2.3)), se encuentra que la fraccién proténica =, = n,/ng,
con np la densidad baridnica, debe satisfacer la siguiente desigualdad:

1
> 5~ 11%. (2.29)

Durante muchos anos se consideré que dicha fraccién protdnica era sumamente alta y
que no se encontraria en el interior de las estrellas, por lo que el proceso DURCA no
conservaria el momento, y por lo tanto, no ocurriria. Sin embargo, en 1991, Lattimer et
al. [28] mostraron que para las densidades presentes en el nicleo de la estrella, la fraccién
proténica se encuentra entre el 11 % y 15 %, por lo que el proceso DURCA ocurrira.

El proceso URCA modificado (MURCA)

n+n —sptnte +7. vy  prnte —wntn 4t (2.30)

El nombre de proceso URCA fue dado por el ruso George Gamow (1904 — 1968) y el brasilefio Mério
Schenberg (1914 — 1990) cuando visitaban el “Cassino da - Urca” de Rio de Janeiro y se preguntaban por
qué la energia en el nicleo de una supernova desaparece tan rapidamente. En el dialecto del sur de Rusia,
en particular de Odessa, que hablaba G. Gamow, la palabra urca se utiliza coloquialmente para referirse a
un ladrén o mafioso. [27]
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tiene la ventaja de no estar cinemdticamente prohibido, pues el neutron n’ asegura que
el momento se conserve, sin embargo, es seis érdenes de magnitud menos eficiente que el
proceso DURCA, creando asi la diferenciacién entre los procesos rapidos y lentos.

Existen procesos andlogos al DURCA y MURCA, donde se reemplaza al neutrén de
las ecuaciones y (2.30) por otros hadrones o quarks desconfinados, que pueden estar
presentes en el niicleo de la estrella. Dichos procesos se pueden encontrar en la Tabla 11.1
de [19] 26].

Ademas de los procesos de tipo URCA, existen otros procesos que deben de ocurrir en
el nicleo de la estrella y que emiten pares de neutrinos y antineutrinos de cualquier sabor
(Ve, vy y v7) y se discuten con detenimiento en Yakovlev et al. [29]. Entre éstos destacan el
bremsstrahlung de neutrones (n+n — n+n+v;v;) o electrones (e~ +e~ — e~ +e™ +v;7;), la
formacién de pares de Cooper (n+n — [nn|+v;;) y la aniquilacién de pares (e~ +et — vi).
Por otro lado, en etapas tempranas de la estrella, la evolucion térmica de la corteza y del
nicleo son independientes, por lo que la corteza también participa en el enfriamiento de
la estrella. Los dos procesos dominantes en la corteza son el decaimiento de plasmones
(I' = vv) y el bremsstrahlung de un electrén con un ion (e~ + nicleo — e~ + nicleo + vv).

Existen diferentes soluciones a la emisividad de neutrinos y fotones de la ecuacién
(2:25), las cuales se muestran en [19, 26] 29, 30]. Una solucién analitica al enfriamiento de
las estrellas de neutrones estd dada por [2) 19] 26]

C,=C-T, L¥w=Ns.T8  L[Jost=NJ.T6 (2.31)

donde C = 10%° — 1030 erg K2, Lf;l"“’ y L,J,caSt son la emisividad de neutrinos para pro-
cesos lentos y rapidos, respectivamente; N® = 1073% — 10732 ergs ' K% y Nf = 0 —
1072 ergs~! K. Para la emisividad de fotones de la superficie

L, = 4rR?5pT} = ST*He, (2.32)

donde R es el radio de la estrella; ogp es la constante de Stefan — Boltzmann; T, oc 705+
es la temperatura efectiva o superficial, es decir: la temperatura que mediria un observador
“situado en infinito”, T, estd relacionada con la temperatura efectiva mediante T, =
e®T,, donde €2® es la componente temporal de la métrica del espaciotiempo, y satisface la
ecuacién (2.23); S =2 x 10'% — 4 x 10" ergs ™' K274 y o = 0.05 — 0.1.

Al comparar L, con L, se encuentra que para épocas tempranas en la evolucién de
la estrella, la emisién de neutrinos sera el principal mecanismo de enfriamiento, mientras
que, cuando la temperatura es suficientemente baja, la emisién de fotones pasara a ser
el mecanismo principal. La temperatura, Tp; ¢, a partir de la cual el enfriamiento se da
principalmente por la emisién de fotones, se puede determinar al igualar L, con L.: para
los procesos lentos, Ty, s estard dada por

g\ /6
shift = <NS> ~ 10°K, (2.33)
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con T, ~ 108K. Y para procesos rapidos, Tsp; st estara dada por

f S e 6
Tshift ~ <Nf> ~ 10°K, (2.34)

con T, ~ 10°K. Ademss, la solucién de la ecuacién (2.25) en la época del enfriamiento por
neutrinos es, para procesos lentos

C 1 1

t=— | = — = 2.35

6N* <T6 Tg)’ ( )

donde Ty es la temperatura inicial a t = tg. Y para procesos rapidos, la solucién a la

ecuacion ([2.25)) es

C 1 1

t=— = - =) 2.36

AN/ <T4 Té) ( )

Las ecuaciones y (2.36) se pueden invertir facilmente, es decir, expresar a la tem-
peratura como funcién del tiempo, y asi obtener la escala de tiempo del enfriamiento por
neutrinos: T,fl"“’ ~ 6 meses y T,f ast 4 minutos, si Ty ~ 10° K.

Por otro lado, la solucién de la ecuacién en la época del enfriamiento por fotones

es

C 1 1
_ _ 2.
b=l s <T4a Tfa) ! (2:37)

donde T} es la temperatura al tiempo ¢;. Las constantes a y S dependen de la cantidad de
elementos ligeros y pesados que existen en la envoltura, por lo que afectaran considerable-
mente el valor numérico de la ecuacién .

El enfriamiento es afectado por multiples causas, por ejemplo: la presencia de campos
magnéticos (pues éstos afectan el transporte de calor), los efectos de superconductividad y
superfluidez (ya que la formacién de pares que caracteriza a estos fenémenos altera a los
procesos en los que se producen neutrinos) y las diferentes composiciones que pueda tener
la estrella, tanto en el nicleo como en la envoltura (pues las reacciones que produzcan
neutrinos cambiaran y, por tanto, la emisividad de éstos) [19, 26, 29, [30].

Dado que la composicién del nicleo modifica la emisividad de neutrinos, diferentes
ecuaciones de estado podrian predecir enfriamientos suficientemente distintos para poder
discernir si dicha ecuacién de estado es vélida. Sin embargo, escenarios muy distintos de
enfriamiento, asi como ecuaciones de estado, llevan a resultados muy similares, por lo que
las observaciones no han sido capaces de determinar una mejor ecuacién de estado.




Capitulo 3

Velocidades de escape de estrellas
de neutrones

Entre 1970 y 1974, Manchester, Taylor y Van [31], observaron la regularidad con la que
se observan los pulsos de PSR B1133 + 16, uno de los pulsares més cercanos a la Tierra (a
una distancia ~ 350 pcﬂ), y encontraron que el residuo en la llegada del pulso aumentaba
debido a que el pulsar tiene un movimiento propio con una velocidad de 380 km s—!.
Aunque dicho movimiento ya se habia observado en el pulsar en la Nebulosa del Cangrejo,
asi como de otros cinco pulsares (que no se encontraban en el centro del remanente de la
supernova), ésa fue la primera medicién de la velocidad del movimiento propio de un pulsar.
Las primeras velocidades que se midieron eran relativamente pequenas, sin embargo, con
la mediciéon del movimiento propio de algunos pulsares como Circinus X - 1, el arco de
choque de la Nebulosa de la Guitarra, entre otros, se determiné la existencia de pulsares
de alta velocidad ( > 1000 km s~1) [10].

En 2005, Hobbs et al. [9] publicaron un estudio estadistico del movimiento propio de
doscientos treinta y tres pulsares, cuyas trayectorias se indican en la Figura[3.1] mostrando
que las velocidades medidas siguen una distribucion maxwelliana, cuyo promedio es de 400
km s~!. Cerca de una cuarta parte de los pulsares tienen una velocidad superior a 500 km
s~ [4, @], es decir, mayor que la velocidad de escape de la Via Lactea (~ 550 km s~!), por
lo que eventualmente terminaran en el espacio intergalactico.

Si todos los pulsares nacen cerca del plano galactico, asi como lo parece indicar la Figura
[1.2] entonces su edad cinemadtica se define como la razén entre la distancia a la que estédn
del plano galéctico y la velocidad a la que se “alejan” de él. Dicha edad cinemaética se puede
comparar con la edad caracteristica: para los pulsares jévenes ambas edades coinciden, pero
para los pulsares viejos, la edad cinemética y la caracteristica difieren (hasta por millones
de anos) [4]. Ademds, como se puede ver en la Figura hay una menor cantidad de
pulsares viejos que de pulsares normales, més ain, casi no se observan pulsares viejos de

11 pc = 3.2615 afios luz = 3.0856 x 10'® cm
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Figura 3.1: Movimiento propio de los 233 pulsares reportados en [9]. La posicién del pulsar
se indica por un circulo y la linea indica su movimiento durante el dltimo millén de anos,
asumiendo que no tiene velocidad radial. Imagen de G. Hobbs, D. R. Lorimer, A. G. Lyne
y M. Kramer [9].

alta velocidad, lo cual podria indicar que dichos objetos ya se alejaron tanto del plano
galactico, que ya no son visibles desde la vecindad del Sol [4].

Una explicacién natural al movimiento propio es que las explosiones de supernova en las
que nacen los pulsares son asimétricas, por lo que los pulsares reciben un impulso o patada
(kick en inglés) al nacer que les da esa velocidad, sin embargo, conforme se han acumulado
mas observaciones del movimiento propio de los pulsares, el origen de sus velocidades de
escape no es claro. En los pulsares del Cangrejo y de la Vela hay evidencia de que la
direcciéon de movimiento del pulsar corresponde con la direccién del eje de giro. En otros
pulsares también parece haberla, pero en menor medida que en los ya mencionados [10} [11].

Se han propuesto diferentes mecanismos para explicar las velocidades de kick y se
revisan en [10, [I1]. Entre ellos destacan:

» Kick debido a perturbaciones hidrodinamicas: este mecanismo depende de
perturbaciones hidrodindmicas durante el colapso del niicleo y en la explosién de su-
pernova. Inestabilidades locales podrian generar velocidades ~ 100 km s~!, mientras

que perturbaciones asimétricas globales generan velocidades mayores a 1000 km s~ 1.

= Kick debido a la formacion de jets asimétricos: la combinacién de un nicleo
de hierro que gira rapidamente, con un campo magnético, puede formar dos jets en
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los polos de la estrella. En el caso de una asimetria entre estos jets, la explosién de
supernova generaria una velocidad alta.

» Kick debido al rompimiento de un sistema binario: cuando en un sistema bi-
nario, una de las companeras explota como supernova, la otra se va con una velocidad
similar a su velocidad orbital.

= Kick debido a la fragmentacién de un nicleo giratorio en un sistema bina-
rio de PNS: un nicleo que gira rdpidamente y se fragmenta formando un sistema
binario de PNS. La explosién de la PNS mads ligera (después de la transferencia de
masa) podria darle a la otra estrella el impulso necesario.

» Kick debido a un efecto cohete electromagnético: radiacion proveniente de
un dipolo rotatorio fuera del centro le imparte una aceleracién gradual al pulsar a lo
largo de su eje de giro.

» Kick debido a emision anisotrépica de neutrinos: una emisién asimétrica de
neutrinos inducida por los intensos campos magnéticos (> 10'® G) presentes en el
interior de la estrella.

A continuacién se presenta una discusion més detallada de dichos mecanismos, asi como
de las evidencias observacionales que podrian descartar o apoyar a cada uno de ellos.

3.1. Kick debido a perturbaciones hidrodinamicas

Si en las explosiones de supernovas, en las que tienen su origen las estrellas de neutrones,
existe una direcciéon en la que, por algin motivo, sean mas fuertes, la PNS recibird un
impulso por conservacién de momento. Por ejemplo, en Scheck et al. [32], se muestra una
simulacién numérica de la explosién de una supernova en la que la energia de los neutrinos
emitidos se deposita entre la PNS y la onda de choque de la supernova, generando asimetrias

suficientes para que la estrella de neutrones alcance velocidades superiores a 500 km s~ !,

e incluso, en casos extremos, alcanzar velocidades de miles de km s~ 1.

En Burrows y Hayes [33], la asimetria es generada por una anisotropia dipolar en la
masa del nicleo colapsado menor al 0.1% (o en cualquier capa de masa menor al 2 %),
ademds de una anisotropia inicial cuadrupolar total de 0.008 % (normalizada a 2/3). En
dicho trabajo la velocidad de la estrella de neutrones alcanzé 530 km s—1.

En general, los diferentes trabajos que se han hecho suponen una inestabilidad local
en el nicleo colapsado de la estrella y en el manto estelar en el que se propaga la onda de
choque de la supernova. Los modelos que suponen una rotacién del ntcleo colapsado no
muestran ningin impacto en la velocidad de kick de origen hidrodindmico [10], sin embargo,

el impulso general si serd afectado por la rotacién promedio si el patrén asimétrico generado
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por la onda de choque rota con la materia con un periodo menor que la escala de tiempo
del kick, Tr;cr, que en este mecanismo es Ty ~ 10 — 100 ms.

Page et al. argumentaron en [34], que en el remanente de la supernova SN1987A parece
haber una estrella de neutrones, que ademas esta desplazada del centro de la supernova una
distancia consistente con la prediccién del kick hidrodindmico (moviéndose a una velocidad
entre 160 y 700 km s71).

Los escenarios que se describen con este mecanismo parecen reproducir la velocidad
promedio, pues las velocidades estdndar producidas son cercanas a 500 km s~! y, ademads, es
capaz de generar las velocidades mas altas que se han observado. Sin embargo, se necesitan
condiciones de asimetria muy extremas que pueden no ser completamente ciertas en todos
los casos.

3.2. Kick debido a la formacion de jets asimétricos

Este mecanismo, propuesto por Kholkhlov et al. [35] en 1999, supone que en el colapso
del niicleo de la estrella progenitora, debido a mecanismos magnetorrotacionales (la rapida
rotacién del nicleo, junto con la presencia de un campo magnético), se forman dos jets
supersonicos de alta densidad, en los polos del nicleo colapsado. Se estima que estos jets
colimados tendrian un tiempo caracteristico ~ 1 s.

Suponiendo que la masa de cada jet M; ~ 1Mg, la asimetria en la velocidad de los
jets suficiente para generar una velocidad de 1000 km s~! debe ser Avj/v; ~ 1, con vj la
velocidad del jet. Si la duracién de los jets se duplica, entonces la asimetria en la velocidad
de los jets disminuye a 0.5.

3.3. Kick debido al rompimiento de un sistema binario

De acuerdo con Gott et al. [36], algunas estrellas con movimiento propio se han podido
relacionar con un antiguo sistema binario, formado por dos estrellas de neutrones o una
estrella de neutrones con una estrella de secuencia principal E|, una enana blanca masiva o
una binaria masiva de rayos XE| [11].

Para estudiar este mecanismo, siguiendo a Gott et al. y a Wang et al. [11], B6] con-
sidérense dos estrellas en drbita circular, es decir, con excentricidad e; = 0 y semieje mayor
a;: una estrella A de masa m4, que puede ser una estrella de neutrones, una estrella de
secuencia principal o una enana blanca masiva; y una estrella B, que es una estrella prin-
cipalmente compuesta de helio, lista para explotar como supernova, cuya masa antes de

2Estrellas que son quimicamente homogéneas y transforman hidrégeno en helio en su nicleo. Las dife-
rentes cantidades de elementos més pesados que el hidrégeno y el helio tienen poco impacto en este tipo de
estrellas. Una discusién més amplia sobre este tipo de objetos se puede encontrar en [I].

3Un sistema binario en el que la estrella compafiera de la estrella de neutrones le transfiere masa,
generalmente formando un disco de acrecién del que se emiten rayos X. Una discusién méas amplia sobre
este tipo de sistemas se puede encontrar en [I].
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la explosién es mp ;. La duracién de la supernova se puede considerar instantdnea pues es
mucho menor que el periodo orbital del sistema binario. Cuando B explota, deja una es-
trella de neutrones con masa mp < mp;, que ademds, puede recibir una velocidad de kick,
Vi, durante la explosién, por alguno de los métodos listados anteriormente. En general,
la estrella A no es afectada por la supernova, es decir, tanto su masa, como su velocidad,
antes y después de la supernova, son iguales.

Debido a la pérdida de masa de la estrella B, asi como el impulso que ésta recibe, la
érbita posterior a la supernova tendrd, en general, una excentricidad ey # 0, y si mp; —
ma > 2(mp; —mp), entonces ey > 1 [36]. Si Vi es la velocidad relativa entre A y B en
infinito y V. es la velocidad del centro de masa, entonces

V= G'?ma (mp; —mp) (3.1)
’ ail/Q (mp,i + ma)'/? (ma + mB)’

G (mp;—ma — 2m3)} 2 (3.2)

a;

|

Si las velocidades de las estrellas en el marco de referencia del laboratorio son v4 y vpg,
y el d&ngulo entre ellas es 1, entonces
v m VBV
||Vj|| = A 77 = |v§]|vj| = cos 1. (3.3)
mQB’i —2mp (mp; + mA)}

Por otro lado, Wang et al., op. cit., encuentra unas restricciones al impulso que puede
recibir B en su explosion: si el angulo entre Vi y el momento angular orbital anterior a la
supernova, L;, es 7, su semieje mayor posterior a la supernova es ay y su momento angular
orbital posterior a la supernova, Ly, hace un un dngulo 6 con L;, entonces, a partir de la
conservacion del momento angular y de la energia se encuentra que

GM;

V2=
k af

[2§ —14+&m -2 (1- efc) 1/2 32712 cos b, (3.4)

£2 (1 — e%) sin® 6

cos?y = 73 :
26 —1+&n1-2 <1 — e?) £3/2n=1/2 cos 0

(3.5)

donde My = my +mp, M; = ma+mp;, n = My/M; < 1y & = ay/a;, que satisface
(L+e) <e<—en)™

Las ecuaciones anteriores se usan para encontrar el valor de las velocidades de kick de
sistemas binarios. Por ejemplo, Gott et al. en op. cit., las aplican al pulsar que se encuentra
en la Nebulosa del Cangrejo (PSR B0531 + 21) y a su pulsar més cercano (PSR B0525 +
21), que dista cerca de un grado de dicha nebulosa. La prediccién de la velocidad de dichos
objetos es cercana a la observada.
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Por otro lado, en Wang et al. op. cit. se encuentran los intervalos de velocidades que
deberian de tener veintidos objetos, y aunque los intervalos en ocasiones son muy amplios
(algunos son de decenas a miles de km s~1), éstos parecen estar de acuerdo con los valores
reportados en Hobbs op. cit.

3.4. Kick debido a la fragmentacion de un niucleo giratorio
en un sistema binario de protoestrellas de neutrones

Este mecanismo supone que durante el colapso de un ntcleo giratorio, se pueden formar
una o mas protuberancias de materia neutrénica en Orbitas cerradas alrededor de la PNS.
El transporte de masa del objeto mas ligero al més pesado causa que el primero llegue al
limite inferior para la masa de una estrella de neutrones y, por lo tanto, explotard generando
un escenario de rompimiento del sistema binario [37] como el descrito anteriormente.

La formacién de una companera ligera en los alrededores de la estrella de neutrones
principal implica el rompimiento de las simetrias esférica y axial durante el colapso. Colpi
et al. [37] argumenta que la rapida rotacién de cuerpos en equilibrio lleva a la formacién
de inestabilidades dinamicas que no tienen simetria axial, que pueden crecer en el nticleo
de la PNS, formando estructuras de barras, las cuales se pueden fragmentar de la PNS al
interactuar con la materia que las circunda. Fryer et al. [38] argumentan que la fragmen-
tacion solamente puede ocurrir cuando la razén entre la energia rotacional y la energia de
ligadura gravitacional es mayor a 0.25 . Sin embargo, el niicleo se vuelve dindmicamente
inestable cuando esa razon es mayor que 0.14 . Incluso en nicleos muy masivos y que
rotan sumamente rapido, dicha razén parece ser apenas superior a 0.1 y, por lo tanto, la
fragmentacién del niicleo no ocurrira.

Sin embargo, suponiendo que es posible la formaciéon de una companera ligera cuya
masa es 0.1 — 0.3Mg), la transferencia de masa de la companera ligera a la pesada se da
por la formacién de un disco de acrecion, hasta que la companera ligera llegue a tener una
masa igual al limite inferior que puede tener una estrella de neutrones (véase la Figura
y explota, rompiendo el sistema binario y generando velocidades cercanas y superiores a
1000 km s~!. Colpi et al., en op. cit., argumentan que las velocidades de kick sumamente
altas podrian ser indicio de la fragmentacién del nicleo.

3.5. Kick debido a un efecto cohete electromagnético

En 1975, Harrison et al. [39] mostraron que la radiacién electromagnética de un dipolo
magnético giratorio descentrado impulsa al pulsar en la direccién de su eje de giro. Este
mecanismo es diferente a los ya expuestos, pues asume un escenario para el kick posnatal,
donde el impulso que se le imprime a la estrella implica una aceleracién gradual en el
pulsar, proveniente de la energia cinética de giro. Para estudiar este mecanismo, siguiendo
a Lai et al. y Harrison et al. [10, 9], sean p., y1,, 14 las componentes del dipolo magnético



3.5 Kick electromagnético

33

en coordenadas cilindricas, en donde z esta en la direccién del eje de giro del pulsar y ¢ es
el angulo coordenado. Si el dipolo esta desplazado una distancia s del eje de giro, la fuerza
ejercida sobre el pulsar estard dada (a primer orden) por

8 (Qs Q4,uz,u¢
—15<> T (3.6)

donde 2 es la velocidad angular del pulsar, y si F' es negativa, entonces implica que la
velocidad de kick, Vi, es paralela al eje de giro. Los términos dominantes de la luminosidad,
o tasa de radiacién de energia, seran, por tanto:

200 /5 5 2025%2

En una situacién “tipica”, p. ~ p, ~ pe y el factor de asimetria en la radiacién
emitida € := F//(L/c) es del orden de 0.4(2s/c). Para una Q dada, la maxima asimetria,
€maz = 0.63, sucede cuando p,/p1; = 0y piy/ . = +/0.4(Q2s/c). Las ecuaciones diferenciales
que determinan al momento lineal y angular para un pulsar de masa m, momento de inercia
I y que se mueve a una velocidad Vi, estan dadas a segundo orden por

%(ka) = % (6 - ?) , (3:8)
o) = -~ <1 4 f’“) . (3.9)

Estas ecuaciones tienen como solucion a

S V; 3
Vi ~ 140 R2 7( i )
k 1070 km \1 kHz

1 (j)gl km s~1, (3.10)

donde Rjp = R/10 km, con R el radio de la estrella de neutrones, v; es la frecuencia de giro
inicial, v es la frecuencia de giro observada y, para llegar a la ecuacion , se asumio
una situacién “tipica”.

En la situacién “éptima”, en la que p, = 0, pg/p. = V0.4(Qs/c) v
e =10.4 [20;Q/(0? + QF)], la velocidad maxima de kick serd

~ 2 (Vi NIy Yot Y -1
vmax_14OOR10<1kHZ> [1 4.66<Vi tan V)] km s~ (3.11)

Por lo tanto, si el pulsar nace con una frecuencia de giro v; 2 1 kHz, es posible que alcance
velocidades de algunos cientos de km s™! o incluso 1000 km s~ 1.
Para obtener las ecuaciones (3.11)) y (3.10)) se asumié que la energia rotacional del pulsar

se transforma en su totalidad en radiacién electromagnética. Sin embargo, de acuerdo con
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Lai et al. en op. cit., si el pulsar tiene una frecuencia de giro v 2 100 Hz, perderd una
cantidad significativa de momento angular en la forma de radiacién gravitacional.

En Lai et al. op. cit., se argumenta que los pulsares tienen un periodo al nacer de 0.02 —
0.5 s, por lo que la frecuencia de giro necesaria para reproducir las velocidades observadas
es mucho mayor. Sin embargo, existen sistemas como el Pulsar del Cangrejo y el de la Vela
en donde la frecuencia de giro inicial parece indicar que este mecanismo podria entrar en
funcionamiento.

3.6. Kick debido a emisién anisotropica de neutrinos

Cuando una estrella de neutrones nace, su temperatura es del orden de 10'" K. A estas
temperaturas, la emisién de neutrinos es el principal mecanismo por el cual la estrella se
enfria, hasta que alcanza una temperatura entre 10% y 10° K (ecuaciones y ),
a partir de entonces, el mecanismo de enfriamiento dominante pasa a ser la emisién de
fotones, lo cual ocurre en aproximadamente un millén de anos. Mdas ain, la energia emitida
en forma de neutrinos por una estrella de neutrones es aproximadamente el 99% de la
energia de ligadura gravitacional (~ 10°® erg), por lo que este proceso podria jugar un
papel importante en las velocidades de kick.

La mayor parte de los neutrinos que se producen en el interior de las estrellas de
neutrones se originan en procesos mediados por la interaccién débil; ésta presenta una
violacién a la simetria de paridad, P, que es la transformacién que invierte las coordenadas
espaciales: ¥ — —Z, es decir, es una reflexién en un espejo més una rotaciéon de 180° con
respecto a un eje perpendicular al espejo. Por la violaciéon a esta simetria, asi como por
la presencia de campos magnéticos que orientan la emisién de neutrinos, esta puede ser
asimétrica. También puede deberse a la presencia de un campo magnético asimétrico en
una PNS altamente magnetizada [1]

Como resultado de la conservacién del momento, si la emisién de neutrinos es asimétrica,
la estrella recibird un kick en la direccién contraria a aquella en la que la emision es mas
intensa, y que es opuesta a la direccién del campo magnético. De acuerdo con [41], si se
considera una estrella de neutrones de masa 1.4Mg, con una velocidad de kick de 1000 km
s~!, el momento de los neutrinos emitidos sera

By 3x10%erg _ouerss (3.12)

Pv= ¢ 3x%x10 ¢ms! cm

mientras que el momento de la estrella de neutrones sera
PNs = Mns - Vgick, = 1AM - 1042 ~ 2.8 x 10" 282 ~ (.03 p,. (3.13)

Por lo tanto, una asimetria del 3% serd suficiente para proporcionarle una velocidad de
1000 km s~! a una estrella de masa 1.4My. Mds atin, P. Arras y D. Lai [42] encontraron

*Véase, por ejemplo [40)]
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que, bajo una aproximacién no relativista en la propagacion de los neutrinos en el interior
de la estrella, una asimetria cercana al 1 % en la luminosidad total de neutrinos (~ 10°® erg)
podria ser suficiente para explicar las velocidades de kick observadas

El problema de las velocidades de kick mediante la emisién anisotrépica de neutrinos ha
sido abordado de diferentes maneras, entre ellas destacan [41H48] y se revisardn brevemente
a continuacién.

Dorofeev et al. [47], estudiaron, en 1984, el proceso DURCA en un campo magnético
intenso y encontraron que si el campo magnético satisface

B> §B(u2 - 1), (3.14)

donde B. = m?2c3/(eh) es el campo magnético critico del electrén y pe es el potencial
quimico del electrén, entonces el coeficiente de asimetria en la radiacién de neutrinos sera
maximo. En el afio de la publicacién de este trabajo, las velocidades de kick observadas eran
del orden de 100 km s~!, lo que implicarfa que el campo magnético deberfa ser del orden de
10" —10'® G, si la temperatura y el potencial quimico electrénico, al momento del colapso
de la estrella progenitora, tuvieran valores T' = (3 —4) x 101°K y p. = (3—4)(kgT/(mc?)),
respectivamente.

Varios autores [42, [43], [45] 46], han estudiado las asimetrias generadas en las secciones
eficaces de los procesos de dispersiéon de neutrinos por nucleones y electrones, asi como los
procesos de absorcién, en un medio nuclear denso y magnetizado. En [45] [46] se estudia la
contribucién que podrian tener los hiperones A. Posteriormente, se utilizan dichas secciones
eficaces para resolver la Ecuacién de Transporte de Boltzmann y encontrar la transferencia
de momento a la estrella.

En [42] 43], los autores encuentran que campos magnéticos del orden de 10'® — 10'°
G podrian generar una asimetria suficiente en la dispersién y absorcién de neutrinos para
que la velocidad de la estrella sea de unos cuantos cientos de km s~!. Por otro lado, en
[45] [46] se encuentra que un campo magnético del orden de 10!” G aumentaria la seccién
eficaz de los procesos de absorcién y reduciria la de los procesos de dispersién por un 1 —
3% en la direccién contraria al campo magnético (antértica), generando asi una asimetria
en la emisién de neutrinos que podria generar velocidades de 580 km s~ 6 520 km s~ !, si
hay o no presentes hiperones A, respectivamente.

Akhmedov et al. [48], argumentan que si los neutrinos adquieren un momento magnético
transitorio al resonar entre los distintos sabores (para neutrinos de Dirac: ve, <+ V4, con
T =puo6T 06 Vey, ¢ Us,donde s indica al hipotético neutrino estéril; o para neutrinos
de Majorana: v, <+ 7, 6 U7), entonces escaparan libremente de la estrella y, mds atin, el
mecanismo de resonancia generard una asimetria en el momento de los neutrinos emitidos,
que si es del orden de 10~2 (suficiente para generar velocidades del orden de 1000 km s~!,
de acuerdo con la ecuacién ), entonces el campo magnético deberd ser B > 4 x 101°
G y el momento magnético del neutrino deberd ser

oy 2107 up (107 up), (3.15)
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para neutrinos de Dirac (Majorana).

Ayala et al. y Sagert et al. [41],[44] consideran que el niicleo de la estrella de neutrones
esta compuesto de un gas de quarks u, d y s libres, asi como de electrones en un cam-
po magnético que forma un angulo muy pequeno con el eje de rotacién del pulsar. La
conservacion de momento y de momento angular en un proceso que viola la simetria de
paridad implica que la polarizacién del espin de los neutrinos y positrones (anti-neutrinos
y electrones) emitidos esté correlacionada con su direccién de movimiento, proyectada a lo
largo u opuesta a la direcciéon del campo magnético. Por lo tanto, el nimero de neutrinos
o antineutrinos emitidos en una u otra direcciéon se puede determinar de la asimetria de
espin. La velocidad de kick estara dada por

dv = Afmgmf”edt (3.16)
donde v, Mg vy R son la velocidad, la masa y el radio del pulsar, respectivamente, € es la
emisividad de neutrinos y x es la polarizacién del espin de los electrones, que determina
la fraccién de neutrinos asimétricamente emitidos. Sagert y Schaffner-Bielich [41] utilizan
la Ley de Enfriamiento de Newton (ecuacién ), asi como una aproximacion a primer
orden en la densidad de energia interna, que sirve para aproximar a la capacidad calorifica
del nicleo de la estrella, y asi poder integrar a la ecuacién y obtener

2 X 2c
= Z7R? 91— =) 2 (12 - 17
Y3 My ( w)“q(l 7)
k 2/ T, \? 3 11.4M,
~ 402 ( Ha ) : 1t ©), (3.17)
s \400 MeV/ \MeV /) \10 km Mys

donde s = ¢g?/(47) es la constante de acoplamiento fuerte y g, el factor de degeneracion,
Mg es el potencial quimico de los quarks y Ty y T; son la temperatura final e inicial de la
estrella, respectivamente. Para obtener la ecuacién , se utilizé que T’y es menor que
1 MeV, pues dentro del primer minuto, la estrella se enfria a esas temperaturas [16], y por
lo tanto, su contribucion a la velocidad es despreciable; ademas, la capacidad calorifica se
aproximé como la capacidad calorifica de los quarks pues el potencial quimico de los quarks
es mucho mas grande que el de los electrones; y finalmente, se considerd a y = 1, pues para
temperaturas bajas y campos magnéticos intensos, dicho valor es una buena aproximacién.

Los resultados de Sagert et al., en op. cit., reproducen velocidades mayores a 1000 km
s~! para T; > 5 MeV y R < 10 km, siempre y cuando, la intensidad del campo magnético
sea del orden de 107 G, pues si no, la polarizacién no sers total. Ademés, también reproduce
velocidades inferiores, del orden de 100 km s~!. Estos autores continuan su discusién sobre
los efectos que tienen las interacciones de los neutrinos con la materia de la estrella en las
velocidades de kick, pues el camino libre medio es mucho menor que el radio de la estrella
y, por lo tanto, los neutrinos se dispersaran, impidiendo que su emisién asimétrica genere
el impulso sobre la estrella. Ademas, los efectos de una fase de superconductividad de color
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(CFL) implicarian que el radio de la fase de quarks de la estrella deberia de ser mdas grande,
~ 14 km [41], lo cual estd en contradiccién con el limite al radio que encontraron Capano
et al. [18].

Por otro lado, Ayala et al [44] integran la ecuacién de forma directa, para obtener

1.4M, R \? I
— —803.925 km © 1
v = —803.925 & <MNS > <10 km) <MeV fm_g), (3.18)

donde I esta definida por

Ty
1 :/ x Cy dT, (3.19)
T;

con C, la capacidad calorifica del nicleo de la estrella. En la ecuacién (3.18]) no se utiliza
ninguna aproximacion sobre la capacidad calorifica ni la polarizacién del espin de los elec-
trones, dichas cantidades las obtienen a partir de la termodindmica del gas de fermiones
que compone al ntcleo de la estrella, utilizando expresiones exactas para x y C,. Los resul-
tados de Ayala et al., op. cit., reproducen velocidades a partir de 100 km s™!, e inclusive
superiores a 1000 km s~!, para campos magnéticos entre 10 y 10'® G y para densidades
entre 3 y 8 veces la densidad nuclear. Ademaés, sus resultados se aproximan a los obtenidos
en Sagert et al., op. cit, cuando el campo magnético aumenta.

Aunque los resultados de Ayala et al. [44] reproducen las velocidades observadas, el
efecto de las interacciones entre los neutrinos y la materia que compone a la estrella no se
toma en cuenta, por lo que su efecto disminuiria las velocidades encontradas. El objetivo
de esta tesis es proponer un mecanismo para que dichas interacciones no modifiquen la
emisién de neutrinos, y tomando como base a Ayala et al., op. cit., calcular las velocidades
que alcanzaran las estrellas de neutrones.

Kusenko, Segre y Vilenkin argumentan en [49], mediante su “teorema de no se va” ( “the
no-go theorem”, en inglés), que si la estrella se encuentra en equilibrio térmico, no se puede
producir ninguna asimetria en la emisién de neutrinos, incluso en la presencia de procesos
que violen la simetria de paridad. Mas atn, los mecanismos que pretenden explicar las
velocidades de kick como la amplificacién por la suma de pequenas asimetrias, debidas
a maultiples colisiones, seran imposibles, pues las multiples colisiones implicarian que los
neutrinos, que se producen en procesos térmicos, continuarian estando en un equilibrio
estadistico. Sin embargo, como los mismos autores mencionan, las estrellas de neutrones
nacen en explosiones de supernovas como cuerpos calientes, que en muy poco tiempo dis-
minuyen su temperatura en varios ordenes de magnitud, por lo tanto, no se encuentran
en un equilibrio térmico en sus primeras etapas, en donde la emisién de neutrinos es mas
importante. Si ademds, la transicién a una fase de quarks desconfinados no ocurre en los
primeros instantes y, de acuerdo con los autores de [22], toma ~ 0.1 ms en volver a estar
en equilibrio, entonces dicha transicién volvera a sacar a la estrella de su equilibrio ﬂ

5De acuerdo con [50], los hadrones que componen a la materia nuclear se desconfinan a materia de quarks
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Murayama et al. [45] mencionan que el resultado de Kusenko et al., op. cit., solamente
toma en cuenta las colisiones de neutrinos y neutrones (dispersién de neutrinos), y desprecia
los efectos de la estadistica de Fermi-Dirac, por lo que el “teorema de no se va’ solo
es valido en la region de muy baja densidad. Ademaés, argumentan que la dispersién de
neutrinos dentro de la materia nuclear no se ve reflejada en la evolucién térmica ni en la
propagacion de los neutrinos que se encuentran fuera de equilibrio, mas adin, como ellos
mismos demuestran, la absorciéon de neutrinos juega un papel importante en la asimetria
de la emision.

Para finalizar con la discusién sobre el kick debido a la emisién anisotrépica de neutri-
nos, y con los diferentes mecanismos que se han propuesto para explicarlo, es importante
hacer notar que la alineacién entre el eje de giro y la direccién del kick es una condicién
necesaria en la mayoria de los mecanismos aqui descritos. Actualmente, los dos mecanis-
mos de mayor aceptacién dentro de la comunidad cientifica internacional son los debidos
a perturbaciones hidrodinamicas y a la emision anisotrépica de neutrinos; el primero no
necesita una alineacion entre el eje de giro y la direccion del kick, mientras que el segundo
si. Como se menciond anteriormente, las observaciones parecen indicar que en la mayoria
de los pulsares existe dicha alineacién. Sin embargo, en aquellos pulsares en los que no se
diera la alineacién entre el eje de giro y la direccion del kick, la emisién anisotropica de
neutrinos podria no ser la explicacién de su movimiento propio. Ademads, el movimiento
propio de los pulsares podria ser la suma de dos o mas de los mecanismos aqui expuestos
(y los no expuestos también).

en una escala de tiempo de la interaccién fuerte del orden de ~ 10723 s. El gas de quarks de dos sabores
que se forma no estd en equilibrio bajo interacciones débiles, las cuales equilibraran quimicamente al gas
en una escala de tiempo de ~ 1078 s, formando materia de quarks extrafios y emitiendo neutrinos.



Capitulo 4

La fisica de los neutrinos

Uno de los distintos mecanismos que se han planteado para explicar las velocidades
de escape de las estrellas de neutrones es por la emision anisotrépica de neutrinos que se
generan conforme la estrella se enfria Como se ha mencionado, el objetivo de este trabajo
es proponer un mecanismo para que las interacciones entre los neutrinos y la materia de
la estrella de neutrones se supriman y éstos puedan escapar libremente, por lo que es
importante revisar la fisica de los neutrinos

Los neutrinos son particulas elementales fermidnicas, es decir, tienen un espin de un
medio de A, y no tienen carga. Son leptones, es decir, no interactian fuertemente y son
particulas ultrarrelativistas, es decir, viajan a velocidades tan préoximas a la velocidad de
la luz que se puede considerar que su velocidad es la de la luz. Uno de los temas mas
importantes de investigacion actualmente es el concerniente a la masa de estas particulas.
Varios experimentos han concluido que, si tienen masa, esta es muy pequena (< eV).
Actualmente se conocen tres tipos de neutrinos: el neutrino del electrén, ve, el neutrino del
muon, v, y el neutrino del tau, v;.

4.1. Neutrinos en el Modelo Estandar de particulas elemen-
tales

El Modelo Esténdar de particulas elementales (SM) es la teoria que describe las interac-
ciones fuertes, electromagnéticas y débiles de las particulas elementales bajo el formalismo
de la teoria cuantica de campos. El SM es una teoria de norma basada en el grupo de
simetrias local SU(3)c®SU(2), ® U(1)y, donde los subindices C', L e Y denotan las cargas
de color, quiralidad izquierda e hipercarga. Este grupo de simetrias determina tinicamente
las interacciones y el nimero de bosones vectoriales que corresponden con los generadores
del grupo.

LA partir de este capitulo, y en los capitulos subsecuentes, se utilizardn unidades naturales, es decir
¢ = h = kp =1, salvo donde se indique.
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En el SM existen ocho gluones no masivos que corresponden con los ocho generadores
del grupo SU(3)¢ y son los intermediarios de las interacciones fuertes; ademads, cuatro
bosones de norma: tres masivos (W* y Z) y uno no masivo (el fotén «), que corresponden
con los tres generadores de SU(2)r, y el generador de U(1)y, responsables de la interaccién
electrodébil.

La teoria de las interacciones electrodébiles fue formulada por el pakistani Abdus Salam
(1926 - 1996) y el estadounidense Steven Weinberg (nacido en 1933). Estas se pueden estu-
diar de forma independiente a las interacciones fuertes, ya que la simetria del grupo de color,
SU(3)¢, se mantiene y no hay mezclas entre los sectores electrodébiles (SU(2), ® U(1)y) y
fuertes. Por esto, para estudiar a los neutrinos que no interactian fuertemente, basta con
considerar al grupo de simetria local (SU(2);, ® U(1)y) [51].

El grupo de simetria del SM fija las interacciones, es decir, el nimero de propiedades de
los bosones vectoriales de norma, y adicionalmente se requieren tres pardmetros indepen-
dientes que estan indeterminados, que se llaman constantes de acoplamiento, y se obtienen
a partir de experimentos.

4.1.1. Neutrinos y la ecuacién de Dirac

Los neutrinos, al ser fermiones ultrarrelativistas estan descritos por la ecuacién de
Dirac.

Para un campo fermiodnico libre, ¥(x), la ecuacién de Dirac se obtiene a partir de la
Lagrangiana

L(z) = ¥(z) (id —m) ¥(2), (4.1)

donde ¥ = 949 y donde se ha introducido la notacién ¢ = v*a, de Feynman [*| Las
ecuaciones de Euler-Lagrange,

oL oL oL oL
“9(00) 90 T Yol o -
dan, entonces, la ecuacion de Dirac:
(@@-m)v@)=0 v = (i@+m) ) =0, (4.3)

donde la segunda ecuacién de (4.3)) es el conjugado hermitiano de la primera.

_ —
*De acuerdo con [51], la Lagrangiana de Dirac debe escribirse £'(z) = () (z d - m) (z), donde

az = %(5; — (G_M), 8_; es el operador de derivada normal, que actia a la derecha, y E es el operador de
derivada que actia a la izquierda. Esto es asi ya que la Lagrangiana debe ser explicitamente real. Esta
Lagrangiana difiere de aquella de la ecuacién por la derivada total £ — £ = éﬁu (@’y”z/;). Por el
teorema de Gauss, la integral de una derivada total es un término de frontera, que es invariante bajo la
variacién que da origen a las ecuaciones de Euler-Lagrange, y como consecuencia, se obtendrd la misma

ecuacion de movimiento.
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Ademss, si se multiplica por la izquierda a la ecuacion de Dirac por (—Z@ — m), entonces
se obtiene la ecuaciéon de Klein-Gordon:

(0% + m?) ¥(z) = (O +m?) P(z) = 0. (4.4)

Por otro lado, la matriz 7% = 5 := ivy"y'9?43, llamada matriz de quiralidad, tiene

dos valores propios: &+ 1. Ademds, siempre es posible descomponer un campo @ en sus

componentes izquierda, 17, y derecha, 1r, las cuales son funciones propias de 7°, con
valores propios + 1 y — 1, respectivamente, de tal forma que

Y =9Yr+ YL, (4.5)
donde 1 1
vr=5(1+7")v:=Ry vy Yr=g5(1=9")¢:=Ly. (4.6)

Ahora, si se sustituye la descomposicién del campo en sus componentes izquierda y
derecha en la Lagrangiana (ecuacién (4.1])) se obtendra

L(z) = (Yr(z) +9r(2)) (i —m) (Yr(@) +dr(2))
= Yr(@)idYr(r) +9L(@) i dYL(@) —m (Pr(@)YL(@) + Pr(@)vr(@)) . (47)
Es decir, las componentes izquierdas y derechas tienen términos cineméticos independientes

pero estan acopladas por la masa. Mas aun, las ecuaciones de Euler-Lagrange que satisfacen
estos campos son

idvr =myy y idvr = mip, (4.8)

por lo que la evolucion de cada componente esta relacionada por la masa m.

Campo sin masa

Ahora, en el caso de que el campo sea no masivo, las ecuaciones (4.8)) se convierten en
la Ecuacién de Dirac para campos no masivos

idYr =0 y i@y =0. (4.9)

De estas ecuaciones se concluye que una particula no masiva de quiralidad izquierda (o
derecha) no podré cambiar a una particula de quiralidad derecha (o izquierda) [52]. M4s
aun, si ¥ (z, p) es una solucién de la Ecuacién de Dirac para campos no masivos, entonces,
al escribir de forma més explicita esa ecuacién, se llega a

(Y17 =7 - P) (. p) = 0, (4.10)

y si se define a
2= (iv* i’y i) (4.11)
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es decir, ¥ = 494%~5 v se multiplica a la Ecuacién de Dirac no masiva por 7°~°, entonces
se encuentra que
X-p

donde se reconoce al operador de helicidad

. S.P %.P
s|Pl [P

si Py, — py.

La ecuacién muestra que la helicidad de las funciones propias del operador de
momento, que son soluciones de la ecuacién de Dirac para campos no masivos, coincide con
la quiralidad de esas funciones propias. En particular, las funciones propias de la matriz
de quiralidad son funciones propias del operador de helicidad con el mismo valor propio:

e =+ vren) vy —Lunep) = —vulep).  (414)
1] 1]
Por lo tanto, la componente derecha de un campo no masivo con momento definido tiene
helicidad positiva, mientras que la componente izquierda de un campo no masivo con
momento definido tiene helicidad negativa [51]. Es importante mencionar que aunque en
el caso de particulas sin masa, la helicidad y la quiralidad son idénticas, en general no
son lo mismo para particulas masivas: la helicidad nos dice si el espin y el momento de
la particula son paralelos o antiparalelos, y por lo tanto depende del marco de referencia
en el que se mida. Se puede pensar que las particulas masivas, que son descritas por la
Ecuacién de Dirac, oscilan en el tiempo entre estados izquierdos y derechos, con una tasa
determinada por su masa [52].

4.1.2. Solucién a la ecuacién no masiva de Dirac

Siguiendo a [51), B3], la solucién general a la Ecuacién de Dirac (ecuacién (4.3)) se
obtiene a partir de la expansién de Fourier del campo de Dirac

3 i .
0= [ Gt & (€900 b0l ). s
3 i .
ww—/@ggEhﬂ@W@meaW4¢W@meWﬂ,<u%>

donde h es la helicidad, pg = E = /2 +m2, u™(p) y v (p) son espinores y a®(p)
y b (p) son coeficientes numéricos, operadores de creacién y aniquilacién. Ademds, los
espinores u® y v(") gatisfacen, cada uno, las ecuaciones

@(d-—m)yu®p)=0 y  (i@+m)v"(p)=0, (4.16)
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asi como las analogas para los espinores adjuntos. De las ecuaciones anteriores se deduce
que esos espinores son ortogonales

u® (p)v™) (p) = 0. (4.17)
Los espinores u(® y v(") deben estar normalizados, es decir,

u® (p)u™) (p) = 2m ", (4.18)
o® (P (p) = —2m &M, (4.19)
A partir de las condiciones de normalizacién de u™ y v as{ como las ecuaciones

(4.16)), se encuentra que los operadores de creacién y aniquilacién a (p) y b (p) estéan
dados por

a(p) = [ daui(p) i) v, (4:20)
80p) = [ doul(z) o®(p) . (4.21)
Ademas, la normalizacién del campo,

/d% lp(z)* =1, (4.22)

implica que los coeficientes a(h) (p) y b(h) (p) estan restringidos por
s (h) 2 (h) 2
_dp > e )| + M) | =1. 4.23
/(27r)32Eh ) “ ( )‘ ‘b ( )‘ (423)

En el caso particular en el que la particula no tiene masa, los espinores u(¥) y v(&)
tienen solamente dos componentes diferentes de cero, por lo que las componentes quirales
del campo estaran dadas por

onile) = [ Gotes 3 (V@) i) o) er) . 2
h=+1
donde
u(p) = a7 (p) = o (p) = 0§ (p) = 0, (4.25)

y se define a

u ) =uH ), W) =), o B) =), o (p) =P (). (4.26)



44

Neutrinos

>
>

v
v

»
>

5 5 5 5
) <= <= )
2 2 2 2

particula antiparticula particula antiparticula

(a) Estados de helicidad posibles de 1r. (b) Estados de helicidad posibles de ..

Figura 4.1: Estados de helicidad posibles de ¥ y ¥ 1. Figura del autor, basada en la Figura
2.1 de [51]

Por lo tanto, la expansion de Fourier de los campos quirales no masivos sera

3
vn(e) = [ Gtgp (W@ e )@ ) @

3 . .
U (z) = / (275)31)217) (a(_)(p) U(_)(p) e T 4 b(+)T(p) U(+)(p) ezp.x) . (4.28)

De las ecuaciones , se comprueba que los campos g y ¥, son independientes,
asi como se habia discutido anteriormente. Mds aun, la componente de energia positiva de
YR v Y tiene helicidad positiva y negativa, respectivamente. Por lo tanto, 1)r solamente
describe particulas con helicidad positiva y antiparticulas con helicidad negativa, mientras
que 17, describe particulas con helicidad negativa y antiparticulas con helicidad positiva.
Esto se muestra graficamente en la Figura [4.1]

4.1.3. El Modelo de Weinberg-Salam

Los neutrinos son particulas que solamente interactian débilmente, mediante el inter-
cambio de un bosén W+ o Z con otros fermiones, sin embargo, en la interaccién débil,
el campo W), que describe al bosén W¥ solamente se acopla con fermiones de quiralidad
izquierda, es decir, solamente un fermién izquierdo puede intercambiar un bosén W=*. Por
ejemplo, un electrén masivo, que oscila entre sus componentes izquierda y derecha sola-
mente puede emitir un bosén W~ (y, al hacerlo, convertirse en un neutrino) cuando es un
electrén izquierdo [52]. La teoria que describe estas interacciones en el SM se conoce como
el Modelo de Weingberg-Salam y se presentard a continuacién, siguiendo a T. Lancaster y
S. Blundell [52] P

3En Peskin y Schroeder [53] se presenta con mayor profundidad y formalidad ese desarrollo.
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Teorias de Yang-Mills

Las teorias de Yang-Mills son teorias en las que las simetrias locales provienen de
transformaciones no abelianas, por ejemplo del grupo SU(2).

En el caso de las simetrias del grupo SU(2), considérese la Lagrangiana para dos fer-
miones, f y g de masa m, dada por

||
|

)

(za m)f+g(i fm)g
P—m)V, (4.29)

donde

\p:@ v T=(F ). (4.30)

La Lagrangiana de la ecuacién (4.29) es invariante bajo las transformaciones globales del
grupo SU(2) E|
1 1
U — e27 Y, y U — Pe 27¢, (4.31)
donde 7 = (74, 7y, 7;) son las matrices de isoespin de Pauli. La carga que se conserva a

partir de esta simetria es el isoespin I = [ d3m\I/T%\IJ.
Las transformaciones anteriores se pueden escribir, en su forma infinitesimal, como

xp—><1+;}-a>\lf y 0T =TT (140 (a?)]. (4.32)

Ahora, si a es una funcién del espacio-tiempo x, el término de masa de la Lagrangiana
4.29)) se mantendra invariante por la forma en la que se transforman VW en la ecuacién
4.32)). Sin embargo, la derivada se transformard como

9,0 = 9, + % - a(2)] 9, + % r - Ouc(2)] ¥, (4.33)

por lo que el dltimo término evita que 9,V se transforme como V¥, y por lo tanto no sea
invariante.

Para hacer que la derivada sea invariante bajo las transformaciones de SU(2) se debe de
introducir el campo de norma W, (z) que tiene tres componentes internas
(Wﬁ (x), Wﬁ(:n), Wﬁ(x)), cada una de las cuales tiene cuatro componentes en el espacio-
tiempo de Minkowski. Este campo se combina con el operador de derivada para definir la
derivada covariante

D, =0, - gT W, (z), (4.34)

4El grupo SU(n) es el grupo de matrices complejas cuadradas, de n X n, que son unitarias, es decir,
MM = MYM =1, y que ademés tienen determinante uno, es decir, det M = 1.
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donde g es la carga de la teorfa e indica qué tan fuerte interactia el campo W, con las
particulas W. El campo W, se transforma de acuerdo con

1
T'WN—)T-WMjLET'(aua)*T'(aqu)- (4.35)

El acoplamiento entre una particula fermiénica y un campo de norma externo se da
a partir del Principio de Acoplamiento Minimo, que en el caso de la interaccion electro-
magnética corresponde, en el limite no relativista, con la interaccién dipolar magnética.
Las particulas con estructura no trivial, es decir aquellas que no son puntuales y tienen
una posible distribucién de carga, pueden tener interacciones adicionales (conocidas como
acoplamiento no minimo) debidas a su estructura. El Principio de Acoplamiento Mini-
mo establece que para una particula puntual, el acoplamiento se da con el menor de los
multipolos de su posible distribucién de carga; en una particula con multipolos de orden
superior no nulos, no aplica [54]. En el Modelo de Weinberg-Salam, las particulas descritas
se consideran puntuales a primer orden, por lo que el Principio de Acoplamiento Minimo
es valido y asi, la interaccién entre el campo de norma y el campo fermidnico estd dada
por la multiplicacién del término que incluye a la derivada covariante en la Lagrangiana
de Dirac, es decir,

TipU = Tigv + g%# W, (4.36)

Al cuantizar el campo de norma W, se encontrardn excitaciones en ese campo que
mediarén las interacciones entre los fermiones de la teorfa. Se espera que W, W2 y W3
sean particulas no masivas y similares al fotén, cada una con dos posibles polarizaciones
transversales.

Ademas de la contribucién que tiene el campo de norma a la derivada covariante, éste
también contribuye a la Lagrangiana, por un término — iGW - GM donde

G = 0, W, —, W, +g(W, xW,), (4.37)

lo que indica que G, es una funcién no lineal del campo de norma.
Por lo tanto, la expresién para la Lagrangiana localmente invariante bajo SU(2) es

L=T (i —m) ¥~ Gy G (4.38)

El rompimiento de la simetria y el Mecanismo de Higgs

Para entender mas facilmente al Modelo de Weinberg-Salam, es conveniente pensar en
el universo temprano, unos instantes después del Big Bang. En esta época, los campos
lepténicos tienen una simetria interna SU(2) ® U(1). Aproximadamente 10712 segundos
después del Big Bang, el universo alcanzé una temperatura de 1016 K y sufrié una transicién
de fase que rompié la simetria que tenia.
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Tabla 4.1:
Tabla de hipercarga débil, Y, e isoespin, I e I3.
Carga Ve er eRr
Y -1 -1 | =2

I | +1/2|+1/2] 0
Is | +1/2|—1/2] 0

Antes del rompimiento de la simetria, los neutrinos, que en este modelo solamente
se consideraran izquierdos, y los electrones (que existen tanto derechos como izquierdos)
eran particulas no masivas. Por esto, la Lagrangiana que describe a estos campos serd la
Lagrangiana de Dirac para particulas no masivas:

L(x) =Ve(x)idve(x) +ep(z)ider(x) +er(x)ider(x)
=U(x)id¥(x), (4.39)

donde v, es el campo del neutrino, ey, es el campo del electrén izquierdo y eg es el campo
del electrén derecho. Ademas, en la segunda igualdad se definié a

Ve()
U(z)=|er(x) |. (4.40)
er(x)

En esta teoria existiran dos cargas conservadas: la hipercarga débil, Y, y el isoespin
débil, I, que se relacionaran con la carga electromagnética, (), mediante

Y
Q=1I+, (4.41)

donde los valores de Y, I e I3 se presentan en la tabla La ecuacién se conoce
como la relacién de Gell-Mann—Nishijima
Esta teorfa tiene dos simetrias. La primera es una simetria local U(1). Las transfor-
maciones de U(1) hacen que el campo adquiera un factor de fase €*?(*). Para asegurar la
invariancia de la Lagrangiana, se introduce el campo de norma B (x), que se transforma
como B, (z) = Bu(x) + %(’LB (z), donde ¢’ indica qué tan fuerte serd la interaccién de las
particulas. Ademas, los campos fermidnicos se transformardn como
_ iB(z)
2

Ve(x) € 0 0 Ve(ﬂf)
U(z)=|er(x) | — 0 e—@ 0 er(x) | . (4.42)
er(x) 0 0 o~ 1B(x) er(x)

La otra simetria que tiene la teorfa es una simetria local SU(2). Los campos fermiénicos
se transformaran de acuerdo a lo descrito anteriormente:

<VE> —>65T14I><”6> v er— er. (4.43)

€r, €r,
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Ademsds, para garantizar la invariancia local, es necesaria la existencia del campo de norma
W (), que se transforma siguiendo a la ecuacién (4.35).

Juntando las dos simetrias presentes en la teorfa, se forma un mayor grupo de trans-
formaciones: SU(2) ® U(1). Para que la Lagrangiana sea explicitamente simétrica bajo este
grupo, se deben de sustituir a las derivadas por las derivadas covariantes de cada simetria

U(l): DU =0, — %g’YBH(sc)\I/ (4.44)
SU2) : DV =0,¥ —iglT -W,(z)V. (4.45)
Como las particulas de quiralidad izquierda tienen los mismos valores de carga Y e I,

mientras que los valores para el electron derecho son diferentes, se pueden reescribir los
campos para no tener que escribir explicitamente las cargas de cada particula:

U= (g) ,donde L= (ZL> R=ep. (4.46)
Por lo tanto, las derivadas covariantes se escriben, en términos de los nuevos campos, como:
d
2
D,R=09,R—ig B,R. (4.48)

DuL=0,L— Lgr W,L+ %g’Bu(ac)L, (4.47)

Por lo tanto, la Lagrangiana localmente simétrica, sera

L=Riy (0y+igBy) R+ Liy" <6M—;g’T-WM+;gBM>L

1

1 w W)uv B B)uv
LG G () pE (4.49)

4

donde G\ = 9, W, — 9, W, + g(W, x W,) y F\Y) = 9,B, — 8,B,.

Si se agregara un término de masa a la Lagrangiana de la ecuacion , entonces
se violaria la simetria local que se introdujo, pues un término de masa relacionaria las
componentes izquierdas y derechas del campo electrénico, pero como las transformaciones
de SU(2) actian de modo diferente en la parte izquierda que en la derecha, entonces un
término de masa no debe estar presente en esta Lagrangiana.

Ahora, se debe introducir un campo escalar complejo en el universo, llamado el campo
de Higgs. El campo de Higgs tiene cuatro componentes dadas por

(T _ 1 [(¢3+igs
¢= <¢°> -5 <¢1 ; z’qﬁa)’ (4.50)

donde ademés,

(67 + 03 + 65 + 1) - (4.51)

| =

oo =(¢7) ¢T + (¢°) 4" =
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Se define que el campo de Higgs tiene hipercarga débil Y = + 1 e isoespin débil I = +1/2,
por lo que, bajo los grupos de transformaciones U(1) y SU(2), se transforma como

¢t ex? 0\ (¢F ¢t ira T
G- (0 20 ()= () (452)

Esto implica que la derivada covariante del campo de Higgs serd

i i
Du¢ = a;@‘ igT'WMﬁ— 59/3;@' (4-53)
El campo de Higgs contribuird a la Lagrangiana de (4.49)) con
2
m A 4
Lo = (D) (D) + oo - 7 (o10) . (4.54)
Como el término de masa es positivo, entonces el potencial serd como el que se muestra
en la Figura en el que se deberd hacer el rompimiento explicito de la simetria, pues el
estado base del campo de Higgs en el origen es diferente de cero.
La interaccién entre el campo de Higgs y los campos de los electrones y neutrinos esté
dada por

Lr=—G, (Z¢R+E¢T L), (4.55)

donde G, es la constante de acoplamiento entre el campo de Higgs y los campos leptonicos.
Finalmente, la Lagrangiana del modelo de Weinberg-Salam sera

2
L=TiPL+RiDR+ (D"6) (D) + %M — 2 (¢T¢)4 el (Z¢R+E¢T L>

1 1
— 1G,l()g/) .aWpr _ ZF;SE) B (4.56)
donde las derivadas covariantes son las apropiadas para cada campo, es decir, las corres-
pondientes a las ecuaciones (4.47)), (4.48) y (4.53]).

Una vez que pasan 10712 segundos, después del Big Bang, el universo est4 a una tempe-
ratura menor a 10! K, y su estado base rompe la simetrfa de SU(2) ® U(1). El minimo del
potencial del campo de Higgs, descrito en la ecuacion no se encuentra en (¢)o = 0, si
no en ((Ngb)o =2 = m%b /A, por lo que el rompimiento de la simetria con un nuevo estado
base sera en

m2
(¢1)5 = QTh7 (¢2)0 =0, (#3)0 =0, (¢4)o=0. (4.57)

1/2
Si (¢1)o = (QmTh> = +/2v, entonces el estado base del campo serd

(P)o = @2)0 = <S> (4.58)
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Figura 4.2: Potencial del campo de Higgs.
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Aunque con la eleccién de este estado base se ha roto la simetria no abeliana que tiene la
teoria, la eleccién del estado base es invariante bajo un subconjunto de las transformaciones
de simetria originales, por lo que esas simetrias no estan rotas. El vacio que se escogid tiene

N (Y 3
la propiedad de que es invariante bajo las transformaciones locales U = el( g HaT >a(‘r), que

al sustituir la relacién de Gell-Mann—Nishijima (ecuacién (4.41))), se hace equivalente a las
transformaciones de U(1), ¢’?*(®), Esta invariancia tiene como resultado el electromagne-
tismo de Maxwell.

Para buscar los estados excitados del estado base, basta con considerar al campo como

0
¢ = (U N h(;)> (4.59)

A partir de la Lagrangiana (ecuacién ), se puede esperar que la masa de los elec-
trones en la Lagrangiana del modelo de Weinberg-Salam provendra del término que tenga
la combinacion (@Rw L+ ELwR), multiplicado por una cantidad escalar. Un término asi se
encuentra en el término de interaccién entre el campo de Higgs y el campo leptonico, dado
por la Lagrangiana de la ecuacién . Insertando el estado excitado con rompimiento
de la simetria en esa ecuacion se llega a

£;=-G.(LoR+RoL)

= — G, ((l/e éL) ( Ohx)>eR+€R (0 <U+L€)>> <V8>>
v+ V2 er,
=—G.(egvep+erver) — G, <€L h\(/%’) eR—{—eRh\(fz)eL> . (4.60)

El primer término tiene la forma del término de masa, por lo que los electrones ad-
quirirdn una masa me, = G, v. Ademads, el campo del neutrino no aparece, por lo que se
mantendra como una particula no masiva.

Para terminar, si se hace el rompimiento de la simetria en la derivada covariante del
campo de Higgs, se encuentra que las particulas vectoriales Wl} y Wg se hicieron masivas,
con masas M3, = (gv)?/2. Ademds, la combinacién de los campos de norma (QWS —4g'B,)
también adquirié masa, My = My / cos Oy, donde Oy es el angulo de Weinberg, definido
como tanfy = ¢'/g, es decir, la masa de la combinacién (gWS — ¢'B,,), depende de
las constantes de acoplamiento g y ¢’. Las excitaciones de estos campos se llaman los
bosones W, W~ y Z. Finalmente, la combinacién lineal ortogonal al campo Z, (¢’ Wi’ +
gB,) no adquiere masa, y se propone que sea proporcional a A,, es decir, al fotén del
electromagnetismo.

Como los campos W, y Z,, adquirieron masa, del orden de My, ~ 80 GeV, entonces,
comparada con la interaccion electromagnética, la interaccién débil es de corto alcance,
pues su efecto es importante a distancias menores que 1/Myy.

Los vértices de la interaccién electrodébil que predice el modelo de Weinberg-Salam se
muestran en la figura [4.3]
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(d) ()

Figura 4.3: Vértices de la interaccién electrodébil predichos por el modelo de Weinberg-
Salam.
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El modelo aqui presentado, no corresponde con la teoria completa, pues solamente estd
presente la primer generacién de leptones y tampoco aparecen los quarks. Sin embargo,
los principales resultados de la teoria se pueden resumir en que los electrones, muones, tau
v quarks adquieren su masa mediante la interacciéon con el campo de Higgs, mientras que
los neutrinos no adquieren masa, y por lo tanto, en el SM no tienen masa. Ademas, los
bosones que median las interacciones débiles son masivos, mientras que el bosén que media
la interaccién electromagnética es no masivo.

4.1.4. La masa del neutrino en el Modelo Estandar

Tal y como se ha mostrado, en el modelo de Weinberg-Salam los neutrinos no adquieren
masa mediante el mecanismo de Higgs. Sin embargo, solamente se considera la existencia
de los neutrinos izquierdos, por lo que no pueden adquirir una masa como las particulas
de Dirac, pues los dos estados de helicidad se requieren para que puedan adquirirla. En
general, los neutrinos podrian adquirir un término de masa alternativo, llamado masa de
Majorana, que es de la forma VTLFC ~lyr, donde C es la matriz de conjugacién de carga. Esta
forma requiere un solo estado de helicidad para la particula, y utiliza el estado de helicidad
contrario de la antiparticula. Sin embargo, v, es parte del doblete del campo de SU(2)r y
tiene nimero lepténico + 1, por lo que el término de masa de Majorana se transformaria
como un triplete de SU(2)z, que no es invariante de norma y separa al nimero lepténico
en dos unidades. Mdas aun, la Lagrangiana del SM tiene una simetria de conservacion del
numero leptdnico exacta, por lo que incluso en teoria de perturbaciones los términos de
masa de Majorana no pueden surgir en ningin orden. Por lo tanto, los neutrinos no tienen
masa en ningdin orden perturbativo [55]. Incluso bajo efectos no perturbativos, como la
cancelacion de la anomalia, donde la conservacién de los nimeros leptonico, L, y baridnico,
B, se rompe. Sin embargo, la conservacién del nimero de bariones menos leptones, B — L,
debe conservarse a todos los 6rdenes, por lo que los efectos no perturbativos no pueden
introducir una violacién a la conservaciéon de B — L. El operador de masa del neutrino
violaria la conservacion de este nimero, por lo que incluso en la presencia de efectos no
perturbativos, la masa de los neutrinos debera ser cero, dentro del modelo estandar [55].

4.2. Interacciones de neutrinos en medios densos y calientes

Dentro del SM, los neutrinos solamente interactiian débilmente. Sus interacciones con-
sisten en el intercambio de los bosones de norma W= y Z, por lo que estdn muy suprimidas,
en especial cuando se propagan en el vacio y en los medios poco densos. Sin embargo, en los
medios densos y calientes, como objetos astrofisicos (estrellas, los remanentes de superno-
vas) o el universo temprano (cerca de un segundo después del Big Bang), las interacciones
de los neutrinos con el medio en el que se propagan son relevantes.
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4.2.1. Fisica de neutrinos en medios materiales

Existen multiples trabajos acerca de las interacciones de los neutrinos en medios densos.
Por ejemplo en [55] se presentan los principales efectos que modifican la fisica de los neu-
trinos que se propagan por medios materiales, como su relacién de dispersién, la cual, bajo
una aproximacion a primer orden, es Ep = P++v/2 Gp(n.- —n,+), donde G es la constan-
te de Fermi, el signo positivo se toma para neutrinos, y el negativo, para antineutrinos, y
nex es la densidad de ntimero de electrones y positrones. Ademds, algunos efectos electro-
magnéticos aparecen en los neutrinos, por ejemplo, adquieren una carga eléctrica efectiva
Eeff = % eGpne B (g‘(f) +1), donde g$) es el acoplamiento de la corriente cargada vectorial;
mas aun, se pueden dar: el decaimiento de plasmones a un par neutrino-antineutrino, el
efecto Cerenkov de neutrinos y, si los neutrinos son masivos, puede ocurrir un decaimiento
radiativo.

4.2.2. Camino libre medio de neutrinos en estrellas de neutrones

En el caso de la propagaciéon de los neutrinos en estrellas de neutrones, existen dos tipos
de procesos predominantes: la absorcién y la dispersién de neutrinos, por las particulas del
medio que conforma a la estrella. La seccién eficaz y el camino libre medio de los neutrinos,
para esos procesos, se ha calculado en [45, 56H63], cada uno con sus consideraciones y
aproximaciones propias.

Por ejemplo, A. Burrows, en [63], calculé la emisividad de neutrinos de estrellas de
quarks que se emiten mediante el proceso URCA de quarks a altas temperaturas, conside-
rando que los quarks que componen a la estrella estan libres y los electrones no se encuen-
tran en un estado degenerado, debido a las altas temperaturas. Ademads, sus resultados
muestran que las temperaturas de las estrellas de quarks son similares a las observadas.

N. Iwamoto, en [57], estudié la emisividad de neutrinos mediante diferentes procesos,
como los procesos DURCA y MURCA de quarks, tomando en cuenta la presencia del
quark s; el bremsstrahlung de quarks y el decaimiento de plasmones de color, asi como
el efecto que tienen todos estos procesos en el enfriamiento de las estrellas de neutrones.
Ademsds, presenta el cdlculo del camino libre medio de los neutrinos en materia de quarks,
para los procesos de absorcién (d + v — u + e y su inverso) y dispersién de neutrinos
(a+v — d + V') degenerados y no degenerados, que se muestran en la Figura 4.4 y
compara los resultados del camino libre medio de los neutrinos en materia de quarks con
aquellos para otras posibles materias que compongan a las estrellas de neutrones, como
neutrones degenerados y condensados de piones. Sus resultados muestran que el camino
libre medio de los neutrinos en materia de quarks y materia ordinaria de neutrones estan
dentro del mismo orden de magnitud y un orden de magnitud mayores que para la materia
con condensados de piones. El camino libre medio, para temperaturas del orden de 10 MeV,
es del orden de 10 — 103 m.

Por otro lado, Reddy et al., en [56], obtienen las secciones eficaces de los procesos de



4.2 Interacciones neutrinos

55

e By Ve By
P3 Ps
P4 P, 4
q q
u P, 1 P,
P1 Pl
Ve B Ve By
(a) Absorcién (b) Dispersién

Figura 4.4: Diagramas de Feynman al orden més bajo para los procesos de absorcién (a)
y dispersién (b) de neutrinos. Las particulas etiquetadas como B; son bariones o quarks,
mientras que la particula de cuadrimomento g, es un bosén W para la absorcién y un W
0 Z en la dispersién.

absorcién y dispersiéon de neutrinos por bariones (Figura , como neutrones, protones,
electrones, muones, hiperones X, A y =, bajo diferentes aproximaciones. Por ejemplo, en
un medio compuesto por bariones, que pueden o no interactuar entre ellos, que pueden
o no ser relativistas, asi como el contenido de extraneza del medio. Con esos resultados
obtienen las fracciones de cada uno de los compontentes del medio, el potencial quimico de
los neutrinos, el camino libre medio de los neutrinos en diferentes situaciones - que tiene
valores entre décimas y decenas de metros -, para temperaturas entre 30 y 60 MeV. A partir
de esos resultados, obtienen la opacidad y los coeficientes de difusion de los neutrinos.

Reddy et al., en [62], consideraron las interacciones de neutrinos que se propagan a
través de la fase CFL de la estrella de quarks. Encuentran una expresién analitica para el
camino libre medio y para la emisividad de neutrinos por esta fase. Asi determinan que el
camino libre medio de los neutrinos, para temperaturas entre 5 y 30 MeV, es entre 100 y
1 m, respectivamente.

Maruyama et al. [45], estudian con métodos perturbativos, bajo la aproximacién de
campo medio relativista, la dispersién y la absorcién de neutrinos por materia de estrellas
de neutrones (neutrones, protones y electrones) que contiene hiperones A. Este trabajo
es similar al trabajo de Reddy et al. [56], pero con la diferencia de que Maruyama et
al. consideran los efectos de campos magnéticos intensos en las secciones eficaces de los
procesos de absorcion y dispersién. El resultado que obtienen es que el campo magnético
no tiene un impacto significativo en la seccién eficaz de los procesos de dispersién, sin
embargo, el campo magnético suprime la seccién eficaz para la absorcién en la direccién
paralela al campo por un factor de 2-4 %, y la aumenta en la direccién antiparalela a éste
por un factor cercano al 1%. A partir de la seccién eficaz que obtienen, encuentran el
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camino libre medio de los neutrinos, a temperaturas de 20 y 40 MeV, que tiene valores de
decenas de centimetros a algunos metros.

Pastore et al., en [60], describen, bajo diferentes aproximaciones, las interacciones de
la materia nuclear que compone a la estrella de neutrones dentro del formalismo de los
Funcionales de Brusselas-Montreal Skyrme, para el cual argumentan que describe muy
bien las propiedades de gran variedad de ntucleos y ha reproducido varias constricciones
que se han dado a la materia nuclear. Con este formalismo, encuentran que el camino
libre medio de los neutrinos, debido a la dispersién, a temperatura baja (0-2 MeV), como
funcién de la densidad de la materia que conforma a la estrella y la energia del neutrino,
es del orden de centenas de metros a decenas de kilémetros.

Rrapaj et al., en [58], estudian la razén de absorcién por neutrinos en la neutrinésfera
de las PNS, es decir, en sus capas mas externas. Mediante el estudio de las reacciones de
corrientes cargadas, bajo la aproximacién de Hartree-Fock, estudian el diagrama de absor-
cién de la Figura (a), en donde By y By son un neutrén y un protén, respectivamente,
asi como el bremsstrahlung inverso. Para una temperatura de 8 MeV, el camino libre me-
dio de los neutrinos en la neutrindsfera es del orden de decenas de metros a decenas de
kilémetros, dependiendo de si la reaccién involucra neutrinos o antineutrinos. Ademas, en-
cuentran que la tasa de absorcién de neutrinos aumenta, mientras que la de antineutrinos
se suprime, es decir, la materia de la neutrindsfera absorbe en una mayor proporcién a los
neutrinos que a los antineutrinos, por lo que el camino libre medio de los ultimos es mayor.
Roberts y Reddy, en [59], modifican el trabajo de Rrapaj op. cit, al aplicar la aproximacién
de campo medio y correcciones relativistas a las corrientes cargadas de nucleones, entre
otras correcciones, a la razén de absorcion. Sus resultados del camino libre medio, para una
temperatura de 10 MeV y densidades bajas, son equivalentes a los resultados de Reddy et
al. [56], sin embargo, para densidades supranucleares, como las que hay en el interior de
las estrellas de neutrones, las correcciones son mas relevantes.

Torres Patifio et al. [61], estudian la dispersién de neutrinos por neutrones (Figura
(b)). La materia que conforma a la estrella consiste de neutrones polarizados por campos
magnéticos intensos, descrita bajo la aproximaciéon no relativista de Brueckner-Hartree-
Fock. Sus resultados muestran que, para campos magnéticos de intensidad 107 — 10'® G
y una temperatura de 30 MeV, el camino libre medio de los neutrinos es de 1 a 10 metros.

Finalmente, Sagert et al. [41], a partir del trabajo de Iwamoto op. cit., da unas expre-
siones aproximadas para los caminos libres medios de los procesos de absorcion y dispersion
de neutrinos en materia de quarks, compuesta de quarks u, d y s. Aunque estas expresio-
nes no toman en cuenta la influencia del campo magnético, ilustran de buena manera el
comportamiento del camino libre medio, como funcién de la temperatura. A continuacién
se resume el trabajo de Sagert op. cit.

El camino libre medio para el proceso de absorciéon de neutrinos no degenerados, Agps,
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esta dado por

7.‘_4

o
Navs = - (s G cos® ©cpir(d) pir () pir () ( g )

E2 + (7T)?

_ _ —2
~ (30t m) (515) " (qorey) 2<MTV> : (4.61)

donde «; es la constante de acoplamiento fuerte de las interacciones entre quarks, G es
la constante de Fermi, cos? ©¢ = 0.948 es el dngulo de Cabbibo, pr(i) es el momento de
Fermi de la particula ¢, F;, es la energia del neutrino absorbido y que se aproximarad por
E, ~ 7T, pe es el potencial quimico del electrén y u, es el potencial quimico de los quarks,
que se supone es igual para todas las especies.

Por otro lado, el camino libre medio para el proceso de dispersién por la particula ¢ en
materia de quarks, en donde no se consideran las interacciones entre quarks, esta dado por

: 20 2 me\?°
teat = —= . 4.62
scat CZ, + C%; 2 00 Me <El, > ( )

donde Cy y C4 son las constantes de acoplamiento vectorial y axial, que se encuentran en
la Tabla IT de Iwamoto op. cit., o9 = 4mZG% /7. El inverso del camino libre medio de dis-
persion total, A,.L,, se define como la suma de los inversos de los caminos libres medios de
dispersién por cada particula, es decir, la suma del inverso de la ecuacién (4.62)), para cada
particula. La dispersiéon de neutrinos por electrones se considera como un proceso subdo-
minante con respecto a la dispersién por quarks, y no se tomara en cuenta su contribucién.

Por lo tanto, el camino libre medio de dispersién total, estara dado por

-1
)\scat = Z 11

i=u,d,s ~ scat

~ (4 x 10* m) (40()“13@\/)_2 (MZV) : (4.63)

donde, nuevamente, se aproximé E, ~ w7. El camino libre medio de los neutrinos, para
los procesos de absorcién y dispersién, dados por las ecuaciones y (4.63)) se muestra
en la Figura (a).

De acuerdo con Sagert op. cit., el camino libre medio total, debido a la absorcién y a
la dispersién, esta dado por

1 1\
Aot = , 4.64
tot <)\scat + )‘abs) ( )

mientras que Reddy et al. [56], argumentan que debe estar dado por

Aot = (1 —f(Ey)) ( L. Aib)_l, (4.65)

)\scat
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donde f(E,) es la distribucién de Fermi-Dirac, E, es la energia del neutrino y se aproximard
por el potencial quimico del neutrino. El factor (1 — f(E,)) toma en cuenta al proceso
inverso. En la Figura (b), se muestra el camino libre medio total de los neutrinos, dado
por las ecuaciones y .

A partir de los valores que se han discutido en esta seccién, asi como los que se muestran
en la Figura se puede concluir que el orden de magnitud del camino libre medio de los
neutrinos en materia de quarks de una PNS es de un metro.

4.3. Fisica de neutrinos mas alla del Modelo Estandar

En 1964, los estadounidenses Raymond Davis (1914 — 2006) y John Bahcall (1934
— 2005) propusieron un experimento para detectar y medir el flujo de neutrinos del Sol,
basandose en el modelo solar de Bahcall, que posteriormente seria conocido como el Modelo
Estandar Solar. Los resultados del experimento mostraron que solamente se detectaron
cerca de la tercera parte de los neutrinos que se esperaban, por lo que habia algo mal con
el experimento, el modelo solar o la fisica de neutrinos del SM. A la deficiencia en el flujo
se le conoce como el problema de los neutrinos solares.

A partir de la instalacién y puesta en marcha de otros experimentos, a finales de la
década de 1980, como el (Super) Kamiokande, en Japén; SAGE, en Rusia; GALLEX y
GNO, en Italia; asi como SNO, en Canadd, se pudo comprobar que, en efecto, se detectaban
cerca de la tercera parte de los neutrinos esperados e incluso, se detectaban neutrinos del
electrén, del muén y del tau, cuando se esperaba que solamente se observaran neutrinos
electrénicos. Més aun, otras predicciones del Modelo Estandar Solar (como los temblores
solares), que utilizan las mismas hipdtesis que aquellas que se utilizan para predecir el flujo
de neutrinos, mostraron que el modelo era suficientemente correcto como para predecir el
flujo correcto de neutrinos. Por lo tanto, habia algo erréneo con la fisica de los neutrinos
que aparece en el SM.

La explicacién al problema de los neutrinos solares se encontré en la suposicion de la
masa de los neutrinos: si los neutrinos son masivos, entonces a partir del fenémeno de las
oscilaciones de neutrinos, el cual puede ocurrir debido a que los neutrinos son masivos, se
pudo resolver el problema de los neutrinos solares.

A partir de las mediciones del espectro de energia del decaimiento 3, se ha podido
determinar que la masa del neutrino electrénico debe ser menor que 2.05 eV. Por otro
lado, las mediciones de las masas de los neutrinos del muén y del tau no han sido muy
restrictivas, sin embargo, Peskin [64] argumenta que las masas de los neutrinos distan a lo
mas 1 eV, entre ellas. Ademas, si la masa de los neutrinos es suficientemente grande, en el
universo temprano hubieran transferido su energia y modificado la formacién de estructura,
por lo que la ausencia de estos efectos da la cota de

D> mi<023eV (4.66)

1=€,[,T
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Figura 4.5: Camino libre medio de los neutrinos como funcién de la temperatura. En el
panel superior (a) se muestran los caminos libres medios debidos a los procesos de absorcién

y de dispersién, dados por las ecuaciones (4.61)) y (4.63)), con p. = 400 MeV y p, = 340
MeV. En el panel inferior (b) se muestra el camino libre medio total, dado por las ecuaciones

(4.64)) y (4.65]), en donde p,, = 325 MeV.
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4.3.1. La masa de los neutrinos

Como se mostro anteriormente, las particulas que conforman al SM adquieren masa
a través del mecanismo de Higgs. En la versiéon ya presentada del modelo de Weinberg-
Salam, existen electrones derechos e izquierdos, asi como neutrinos izquierdos. Incluso
en la version completa del modelo de Weinberg-Salam, en donde se consideran las tres
generaciones de quarks y leptones, los neutrinos solamente existen como particulas de
quiralidad izquierda, mientras que los demds fermiones tienen las dos componentes. Esto
plantea la pregunta de por qué no aparecen las componentes derechas de los neutrinos,
pues si estos existieran, posiblemente podrian formar un término de masa, asi como los
demas fermiones. Ademds, aunque los neutrinos que se han observado son todos izquierdos
(v los antineutrinos, derechos), esto no implica que no existan los neutrinos derechos (y los
antineutrinos izquierdos), pues no hay ninguna razén fundamental para no incluirlos.

La evidencia que dio el problema de los neutrinos solares mostré que los neutrinos tienen
masa. Existen varios modelos para explicar la masa de los neutrinos, como por ejemplo los
modelos de simetria izquierda y derecha, los modelos de gran unificacién, los modelos de
supersimetria y los modelos de grandes mezclas, entre otros. Estos modelos se revisan con
cierto detalle en Pal et al. [55], pero para los propésitos de este trabajo basta con considerar
el modelo conocido como la “minima extension del SM” o “con sector fermidnico crecido”,
que se presenta a continuacién, siguiendo a Pal et al., op. cit. y Zukanovich Funchal et al.
[6], el cual también estd basado en el grupo de norma SU(2);, ® U(1)y.

Como ya se menciond, en la Lagrangiana del SM todas las particulas tienen sus com-
ponentes izquierda y derecha, menos los neutrinos, por lo que se agregaran singletes de
SU(2)r, es decir, campos neutros Nyg correspondientes a cada lepton cargado ¢. La rela-
cion de Gell-Mann—Nishijima (ecuacion ) implica que los singletes tienen hipercarga
débil Y = 0. Esto se representa como Nyg : (1,0). Ademads, estos campos son singletes del
grupo de norma entero, es decir, no interactiian con los bosones de norma. Sin embargo,
aunque estos campos no interactian, afectaran al modelo de forma no trivial, pues su pre-
sencia implicara nuevas interacciones de norma que aparecen en el sector de Yukawa de la
Lagrangiana, es decir

- Ly = Z fgg/ZgZBNg/R +h.c., (4.67)
o0

donde fy son las nuevas constantes de acoplamiento, L es el doblete lepténico de la ecua-
cién (4.46]) y ¢ es el campo de Higgs (con el mismo valor del estado base definido anterior-
mente), que hard que aparezca en la Lagrangiana un término de masa

v
— Linasa = Z TﬁfLNZ’R + h.c.. (468)
124

Este es un término de masa para los neutrinos si se identifica a los campos Nyp con las
componentes derechas de los neutrinos, es decir, Nyg = vyr. La matriz de masa Myy =
%fw, en general no es diagonal, por lo que los campos vy, y Nyg no corresponden con
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las proyecciones izquierda y derecha de los campos fisicos, sin embargo, si se encuentran
los vectores propios de la matriz M, mediante la transformacién biunitaria UTMV = m,
donde m es una matriz diagonal, entonces los nuevos estados, definidos por las relaciones

vir =Y _UsaValL, (4.69)
(63

Neg =Y ViaNar, (4.70)
«
se pueden sustituir en el término de masa de la Lagrangiana para los neutrinos, obteniendo

— Linasa = ZyaLmaVaR + h.c., (4.71)
[e%

donde m, es el elemento a-ésimo de la diagonal de la matriz m. Este término de masa
de la Lagrangiana muestra que los campos v, son campos con masa definida m,, y, por lo

tanto, son particulas fisicas.
Sin el término de masa de los neutrinos, la Lagrangiana era invariante bajo las trans-

formaciones

eo — €% ¢, y Vg — €%y, (4.72)

y ademas, los nimeros lepténicos de cada familia, L., L, y L, se conservaban. Pero ahora,
como los neutrinos tienen masa, los términos Vorvar v (iﬁaL@yaL + iPaR(?VaR) no pue-
den ser invariantes ante esta transformacién al mismo tiempo. Por lo tanto, los nimeros
lepténicos de cada familia no se conservan, pero el nimero lepténico total, que se define
como la suma de los tres, si se conserva.

Miés aun, como muestran Zukanovich Funchal et al. [6] y Giunti et al. [51], las corrientes
lepténicas, neutra y cargada, para neutrinos, no dependen de las componentes derechas de
los campos de los neutrinos, por lo que no participan en ninguna reaccién, y por lo tanto son
estériles. Esto se conoce como el mecanismo de Glashow Iliopolos Miani (GIM). Como los
campos de quiralidad izquierda son independientes de los derechos, los grados de libertad
activos y estériles permanecen desacoplados y la oscilacién entre estados activos y estériles
no es posible bajo las interacciones débiles.

Un problema del modelo aqui presentado, de la masa de los neutrinos, es que no ex-
plica por qué las masas de los neutrinos son tan pequenas, en comparacién con las de los
demads fermiones, ademads, la inclusion de los neutrinos derechos que se presenté es un poco
arbitraria, por lo que se han propuesto modelos méas sofisticados, sin embargo, para los
propdsitos de este trabajo basta con asumir que los neutrinos son masivos y examinar las
consecuencias que esto tiene.

4.3.2. Oscilaciones de neutrinos

Una de las consecuencias mas importantes que tiene la existencia de masa de los neu-
trinos es el efecto de las oscilaciones de neutrinos, en el que éstos se estudian como una
superposicién de los distintos sabores.
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El modelo mas simple de oscilaciones de neutrinos supone que los estados propios de
la interaccién débil (sabores), ve, v, y vr, difieren de los estados propios de masa, que se
denotan por v;, ¢ = 1,2,3. Mas aun, no es de importancia el mecanismo que hace masivos
a los neutrinos, solamente importa que lo son.

Para explicar el fenémeno de las oscilaciones de neutrinos, siguiendo a Pal et al. [55],
Giunti et al. [51] y a Zukanovich Funchal et al. [6], se debe descomponer al estado propio
de sabor, v,, en la base de estados propios de masa.

Suponiendo que: existen n especies diferentes de neutrinos, y que la base de los estados
propios de sabor y la de los estados propios de masa estan relacionados por una matriz
unitaria U.

Dado que los neutrinos, de sabor «, son producidos por las corrientes cargadas de la
interaccién débil a partir de un leptén cargado, £, o junto con un anti leptén, £}, como
paquetes de onda localizados alrededor de una fuente de posicién xg = (tg, xo), por lo que
el estado del neutrino deberia estar dado por

vat) Z / dp3 £ (p) e 1Eilito) P (@=50) |,y (4.73)

donde |14 (0)) = |v4). Sin embargo, como los estados de neutrinos masivos |v;) son estados
propios del Hamiltoniano, entonces

con valores propios de energia Ef =p?+ mf Ademds, la ecuacién de Schrodinger,
. d
i i) = H |vi), (4.75)
implica que los estados de neutrinos masivos evolucionan en el tiempo como ondas planas
vi(t)) = e Pt [u). (4.76)

Es decir, bajo una primera aproximacién se pueden utilizar ondas planas, aunque es inco-
rrecto conceptualmente, pues los neutrinos son particulas ultrarrelativistas, y por lo tanto
estan descritos por la ecuacién de Dirac, no por la de Schrédinger. Sin embargo, la aproxi-
macién de ondas planas da el resultado correcto [6], por lo que la evolucién del estado de

sabor es
|V01 Z ot ‘Vl 9 (477)

donde todos los |v;) tienen el mismo momento p, pero al tener diferente masa, su energia
es diferente E En general, el neutrino creado, v,, no es una particula fisica, sino una

®Debido al Principio de Incertidumbre de Heissenberg, esta suposicién no es totalmente cierta, pues si p
estd muy bien determinado, la posicién del punto donde se producen los neutrinos tendra una incertidumbre
muy grande. Por lo tanto, un tratamiento correcto debera considerar a los neutrinos como un paquete de
ondas que tendrd diferentes valores de momento. Sin embargo, como Pal et al. [55] mencionan, el tratamiento
formal llega al mismo resultado.
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superposicion de los campos v; con masas diferentes m;. Ademas, la suma de la ecuacién
anterior no limita el nimero de neutrinos masivos, pues aunque se conocen tres sabores,
el nimero de neutrinos masivos es mayor o igual a tres: si este nimero es mayor que tres,
los neutrinos adicionales en la base de sabores seran estériles, es decir, no interactian
débilmente [51].

El operador v, = ), Ua,v; aniquila particulas y crea antiparticulas, mientras que 7, =
>, Ux.D; crea particulas y aniquila antiparticulas. Por lo tanto, el estado |v,) es creado
por el operador 7,,.

Por otro lado, como la matriz U es unitaria, entonces la ecuacién se puede
invertir a |v;) = >, Uai|Va), ¥ al sustituir esta expresién, junto con la evolucién del estado
de neutrinos masivos en el tiempo (ecuacién (4.76)) se obtiene

va(t)) = (Z U;ie_iEitUﬂi> vg) - (4.78)
3 i

En consecuencia, la superposicién de estados de neutrinos masivos, |, (t)), que es el estado
puro de sabor en el tiempo ¢ = 0, se convierte en una superposicién de estados de diferentes
sabores en el tiempo ¢ > 0.

Ahora, la probabilidad de transicién al estado de sabor § es

n
> Unillzie™ it
=1

2

Pag(t) = [(va()| vs)|” = : (4.79)

donde se aplicé el hecho que los estados propios de masa son ortonormales. Como los
neutrinos son particulas ultrarrelativistas, entonces se puede expandir la energia en serie
de Taylor y obtener

2 m2

Ei%p—i-%::E—i-ﬁ. (4.80)

Ahora, la probabilidad de transicién, después de que el neutrino recorrié una distancia
L ~1, es

n iAm?2,

Pag(L) = Y UaiUpUsUgje” 28 L, (4.81)

i,j=1

donde Am?j =m? — m?

La matriz U es una matriz cuadrada de n X n que recibe el nombre de matriz de mezcla

y, en general, depende de n? pardmetros, de los cuales n(n — 1)/2 son dngulos de mezcla y

n(n-+1)/2 son fases. En el caso mds simple, en el que n = 2, es decir que solamente existen

dos sabores de neutrinos (e y p), existe un tnico angulo de mezcla, 6, asi como una fase §

que toma en cuenta la violacién de la simetria CP. Por lo tanto, en el caso més general, la

matriz U se escribe como s
cos 6 e “sinf
U= (— e®ginf  cosh > ’ (4.82)
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y asi, las probabilidades de oscilacién son

Am3, L
P.,(L) = sin® 20 sin? <m21)

41F
L
= sin® 20 sin? ( " ) , (4.83)
LOSC
Pee(L) =1— P.u(L), (4.84)

donde L,s. = AMT% es la longitud de oscilacién. Nétese que P, es la probabilidad de conver-

sién (o transicién) y Pee es la probabilidad de supervivencia de los neutrinos electrénicos y
la fase 9§, relacionada con la violacién a la simetria de CP, no aparece. Ademas, si L > Ly,
entonces la probabilidad de conversion se reduce a

P.,(L) = sin® 26, (4.85)

que es de gran importancia experimental.

Por otro lado, si se consideran los tres sabores de neutrinos (e, x4 y 7), la matriz U
tendra tres angulos de mezcla y una fase que corresponde con la violacion de la simetria
CP. Por lo tanto, U se puede parametrizar por

c12 €13 512 €13 size”"
i i
U= | —5s12c03 —c12513823€"° 1223 — 512513 523 €' c13 523 |, (4.86)
i i
512 823 — €12 813 C23 €° — 12823 — 812513 C23€"° €13 C23

donde ¢;; = cosb;j, sij = sinb;; y 0 es la fase, con 6;; € [0,7/2] y § € [0,27]. Ademas, la
diferencia de masa satisface

Un caso de interés es para cudles valores de |Uq;|* y |Ugi|?, que aparecen en la ecuacién
(4.81)), con v # 3, la probabilidad de transicién es maxima. Giunti y Kim, en [51] encuen-
tran, a partir del método de multiplicadores de Lagrange, que el promedio de la méxima

probabilidad de supervivencia es
1
<Pa6>ma:p - ﬁ) (488)

donde n es el niimero de neutrinos masivos. Adem4s, el promedio de la minima probabilidad
de supervivencia de los neutrinos es

<Paa>min - . (489)
n
Si todos los elementos de la matriz de mezcla tienen el mismo valor absoluto, esto co-

rresponde con la minima probabilidad promedio de supervivencia y maxima probabilidad
promedio de transicion.
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Figura 4.6: Vértice electromagnético efectivo de un fermion.

La conclusién de lo expuesto anteriormente es que se puede detectar la presencia de
las pequenas masas de los neutrinos si los neutrinos oscilan entre los diferentes sabores, es
decir, el efecto de un término de masa es generar oscilaciones de sabor que, ademas, son
funcién de la distancia a la que estan de la fuente de neutrinos. Por ejemplo, para neutrinos
de energias del orden de MeV con masas del orden de 1072 eV, o para neutrinos de energias
del orden de GeV con masas del orden de 107! eV, la escala de longitud de la oscilacién
es del orden de kilémetros [64].

4.3.3. Propiedades electromagnéticas de los neutrinos y su momento
magnético

Como se ha mencionado, los neutrinos, al propagarse en medios materiales adquieren
algunas propiedades electromagnéticas, como carga eléctrica efectiva. Mas aun, al consi-
derar neutrinos masivos, las propiedades electromagnéticas de los neutrinos adquieren una
mayor relevancia.

Las propiedades electromagnéticas de cualquier fermién aparecen, dentro de las teorias
cuanticas de campos, como su interaccién con el fotén, y estan descritas por el vértice de
interaccién efectivo, que se muestra en el diagrama de la Figura [55]. Para fermiones
cargados, existe un diagrama de esta forma incluso al nivel drbol, pues la Lagrangiana de
interaccién contiene un término L, = eQya\ip A, donde e es la carga del positrén y Q es
la carga del fermién, en unidades de e. Para fermiones sin carga, como los neutrinos, este
término estd ausente, por lo que las interacciones solamente surgen al nivel de lazos, y por
lo tanto, en general, dependen del momento. En analogia con el término de interaccién de
la Lagrangiana para fermiones cargados, la interaccién efectiva para los neutrinos se puede
escribir como

Lepr = DO\ A* = jy(2)AMNx), (4.90)

donde j es la corriente electromagnética. El elemento de matriz de esta Lagrangiana
efectiva, entre dos estados de una particula es

(p',8'| jx(0) |p,s) = U (p') Va(p, p') us(p), (4.91)
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donde us(p) es un espinor, que es una solucién de onda plana y energia positiva de la
ecuacion de Dirac y V), es el vértice efectivo de la interaccion.
Ademss, la conservacion de la corriente electromagnética implica que

0=(p/, s" M jr(x) |p, s)
=ig* u(p’) Valp,p') u(p), (4.92)

donde ¢ = p — p’. Mientras esta ecuacién es general para fermiones, una condicién mas
restrictiva para fermiones sin carga, como los neutrinos, se obtiene de la identidad de Ward

7 Va(p,p') = 0. (4.93)

Por tanto, la forma mas general para V), que es consistente con la covariancia de Lorentz
es

Va(p,?') = (@ — axd) [R(@®) +7(a*)V°] + 030" [Dri(¢?) +iDp(q®)ys] . (4.94)

Es importante recalcar que V) depende solamente del vector ¢, y no de p + p/, pues todos
los términos posibles que involucren a p + p’ se pueden convertir a términos que involucren
a ¢ mediante la identidad de Gordon,

PPt it

5 oy u(p). (4.95)

a(p’ )y u(p) = a(p’)

Ademss, la hermiticidad de la Lagrangiana implica que Vy(p,p’) = VOV)\T (p,2")v0, por lo
que las funciones R, r, Dy y Dg, llamados factores de forma, son reales e invariantes de
Lorentz. Como p? = p’> = m?, donde m es la masa del fermion f, solamente existe una
cantidad dindmica independiente, es decir ¢2, que también es un invariante de Lorentz. Por
tanto, los factores de forma solamente dependen de ¢ [55].

El significado fisico de los factores de forma se obtiene en el limite no relativista: bajo
este, Dys(q?) se reduce a Dys(0)o-B, donde B es el campo magnético. Por lo tanto, D/ (0)
es el momento magnético de la particula. En general, Dj;(¢?) es llamado el factor de forma
magnético. Similarmente, Dg(q?) es el factor de forma eléctrico, pues d = Dg(0) es el
momento dipolar eléctrico. La cantidad R(q?) se llama el radio de carga, y r(¢?) es el radio
de carga axial [55].

Como ya se habfa mencionado, los factores de forma R(¢?) y r(¢?) son diferentes de cero,
incluso cuando la masa del neutrino se considera cero, mientras que Dy (¢?) = Dg(¢?) =0
si la masa del neutrino es cero.

En la minima extensién del SM, basada en el grupo de norma SU(2);, ® U(1)y, los
diagramas de Feynman a orden lazo, que contribuyen a los vértices electromagnéticos de los
neutrinos, se muestran en la figura [£.7] Bajo la suposicién de que my, < My y mq < my,
el vértice efectivo serd [55]

eG F

= - / 14 *
VA== gz (Mo Bt mar L) or %:UgaUm/f(w), (4.96)
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Figura 4.7: Diagramas de Feynman a orden lazo para el decaimiento v, — vq + 7.

donde ry = (my/Mw)? y

2r2Inr 3 3
~— — 4 — 4.
5Tt (4.97)

3 2
=" -9 _
Jo) = qa e |2 T

Donde la aproximacién en la ecuacién anterior es valida para r < 1. Ahora, si se considera
al elemento de matriz para v, = vy, el factor (mqy R + my L) en la amplitud se convierte
en m. Esto quiere decir que, exista o no la violacién a la simetria CP, el momento dipolar
eléctrico se hace cero en el nivel lazo. Sin embargo, el momento magnético de v, esta dado
por [511 (5l 65H68]

eGp
a = «Q U*aUa
1 4\@ﬁ2m2€: iUt f(re)
3eGr 3eGrmemq
= My = ——————— URB, 4.98
8v/2 72 4r2:/2 Ko ( )

donde pp es el magnetén de Bohr. Es importante recalcar que el momento magnético es
proporcional a la masa del neutrino, por lo que si la masa del neutrino es cero, su momento
magnético también lo sera. El valor numérico del momento magnético, dado por la ecuacion

[98) es

[y~ 3.2 x 10719 (%) up > (4% 10720 ug (4.99)

donde la desigualdad de la ecuacion anterior se da a partir de los pardmetros que se han
deducido del analisis de los experimentos de neutrinos atmosféricos, solares y de reactores
nucleares [68]. Sin embargo, su magnitud es demasiado pequena para poder ser medida.

Por otro lado, a partir de condiciones astrofisicas (principalmente a partir de las su-
pernovas, estrellas de neutrones y el sol) y cosmoldgicas se han podido establecer algunas
restricciones para el valor que tenga el momento magnético de los neutrinos, de forma que
sean independientes del modelo que les dé masa.



68

Neutrinos

A partir de la supernova SN1987A, en la que la senal de 19 neutrinos fue observa-
da por las colaboraciones Kamiokande (K II) [69] e Irvine-Michigan-Brookhaven (IMB)
[70], varios autores [7TIH73|] infirieron algunas propiedades de los neutrinos observados.
Por ejemplo, Goldman et al. [(1] encontraron que el momento magnético deberia ser
po, < (1071 — 10712)up. Por otro lado, Lattimer y Cooperstein [72] estiman, a partir
de la energia de los neutrinos observados asi como del tiempo de difusiéon de éstos en la
estrella de neutrones, que su momento magnético debe ser p, < 3 x 10713 5. Ademas, al
considerar los efectos del cambio de helicidad de los neutrinos debido al campo magnético
presente en el medio interestelar, encuentran que u, ~ (1072 —10713) 4. Bajo considera-
ciones similares, Barbieri y Mohapatra [73], estudiaron el proceso de cambio de quiralidad
por la interaccién con el campo magnético de la estrella, asi como la dispersiéon de neutri-
nos por fermiones cargados, por ejemplo vy, +e — v+ ey vy +p — vr + p. A partir
de esto encuentran que u, < (0.1 —0.8) x 10~ up. Todas estas cotas superiores estdn,
aproximadamente, en el mismo orden de magnitud.

Ayala et al. en [74] [75], consideran que el proceso de conversién de neutrinos izquierdos
a derechos ocurre mediante la dispersiéon por electrones del medio, por el intercambio
de fotones efectivos tipo espacio. Encuentran que al comparar la cota de luminosidad
de neutrinos derechos con la que se observé en SN1987A, el momento magnético de los
neutrinos es y,, < (0.1 —0.4) x 107 pp.

Adicionalmente, Ayala et al. [75], dan una cota a partir de condiciones cosmoldgicas,
pues consideran la produccion de neutrinos derechos en el universo temprano. Si la tasa
de produccién de éstos hubiera sido lo suficientemente grande como para mantenerlos en
equilibrio termodinamico con el resto de las particulas en el plasma que conformaba al
universo temprano, entonces los neutrinos derechos hubieran contribuido a los grados de
libertad y modificado la nucleosintesis primordial, hasta la etapa de desacoplamiento. Para
evitar que este efecto sucediera, los neutrinos derechos debieron desacoplarse antes de
encontrarse en equilibrio termodinamico, es decir, la razén entre su tasa de interaccién por
particula por unidad de tiempo y la tasa de crecimiento del volumen que los contiene, es
decir el pardmetro de Hubble, debe ser menor que uno ﬁ Ayala et al. encuentran que el
momento magnético de los neutrinos debe ser u, < 2.9 x 107 0up, el cual es més grande
que las cotas de origen astrofisico.

5E] porqué se debe dar esta desigualdad escapa los objetivos de este trabajo. Una explicacién detallada
se encuentra en el libro de Kolb y Turner “The Early Universe”, publicado por CRC Press.



Capitulo 5

Resultados de teoria de campos a
temperatura finita

En los capitulos anteriores se planted el problema que este trabajo busca resolver.
Ademsds, se introdujeron los principales conceptos y resultados de los sistemas y compo-
nentes que conforman al problema, es decir, se introdujeron las estrellas de neutrones y
sus condiciones fisicas, asi como los neutrinos y sus principales propiedades. Este capitulo
introducird el formalismo tedrico con el que se buscard resolver el problema de las veloci-
dades de escape de neutrinos: el formalismo de tiempo imaginario de las teorias de campo
a temperatura finita.

Un elemento que jugard un papel importante en este trabajo es el efecto que tienen
las interacciones en la forma en la que se propaga una particula, por lo que se comenzara
con introducir el concepto de autoenergia, el cual es un concepto importante en todas las
teorias de campos. Posteriormente se dard una breve introduccién al formalismo de tiempo
imaginario de las teorias de campo a temperatura finita y se mostraran algunos resultados
de importancia.

5.1. La autoenergia

Una de las teorias mas simples es aquella en la que las particulas que describe no
interactian, descrita por un Hamiltoniano libre. A partir de éste se definen los operadores
de evolucién del campo y el estado base del Hamiltoniano. Ademds, la funciéon de Green
o propagador de Feynman, para la particula escalar libre que describe la evolucién de la
particula -la amplitud de probabilidad de que esta se propague- con un momento p, entre
dos puntos estd dada por

~ i

G()(p) = 3

- 5.1
p? —m? +ie’ (5-1)
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+—(P)—(P)—+ ...

Figura 5.1: Versién diagramatica de la ecuacion ((5.4)).

donde la masa de la particula estd dada por el polo de esta funcién. Ahora, si la teoria
permite las interacciones de las particulas, entonces las propiedades de estas cambiaran; en
particular, si la teoria es perturbativa, la funcién de Green se puede calcular a partir de la
suma de los diagramas de Feynman, es decir

Glp) = (5.2)

conexos con dos lineas externas

~ Z <Todos los diagramas de Feynman>

De acuerdo con Lancaster y Blundell [52], la funcién de Green se puede imaginar como
dos lineas externas con todo aquello que se pueda insertar entre ellas. Esto que se pudiera
insertar recibe el nombre de autoenergia, y se describe utilizando el llamado diagrama
irreductible a una parte (diagrama 1PI), que se define como un diagrama conexo que no
se hace disconexo al cortar una linea interna [52], es decir, no se puede separar en dos
diagramas al quitar una sola linea [53]. La suma de los diagramas 1PI, con dos lineas
externas, forma una funcién de Green conocida como la autoenergia 1PI, i(p), dada por

con dos lineas externas

- Todos los diagramas 1PI
—iSp) = ( & ) (5.3)

Ahora, el propagador de la teoria interactuante se puede escribir como una serie de in-
teracciones, es decir, es la amplitud de propagacién sin interacciénes mas la amplitud de
propagacion interrumpida por una interacciéon con > maés la amplitud de propagacion in-
terrumpida por dos interacciones con X, etc. Esta serie se muestra diagraméticamente en
la figura y en forma de ecuacion, para una particula escalar se escribe como
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La ecuacion anterior representa una serie geométrica, por lo que

_ - (5.5)

A partir de la ecuacién , se ve que el propagador de la teoria interactuante es muy
similar al de la teoria libre, excepto por la autoenergia que aparece en el denominador.
Esta funcién de Green recibe el nombre de propagador vestido.

Ademsds, la masa fisica de la particula estd dada por la posicién del polo en el propa-
gador, es decir,

p? —m? —Re (i(p)) =0, (5.6)

cuando p? = mfp. Por lo tanto, la masa fisica de la particula esta dada por
m% = m? + Re (f](pQ = m%)) , (5.7)

por lo que la parte real de la autoenergia indica qué tanto modifican las interacciones a la
masa de la particula. Ademds, la parte imaginaria de la autoenergia estd relacionada con
la tasa de decaimiento de la particula, pues tomar la parte imaginaria de la autoenergia,
por ejemplo a nivel lazo, es equivalente a cortar el lazo por la mitad y quedarse con una
de las mitades, que representa un decaimiento.

5.2. El formalismo de tiempo imaginario de la teoria térmica
de campos

Antes de comenzar con la descripciéon del formalismo de tiempo imaginario o de Matsu-
bara, se presentard brevemente el formalismo de integrales de camino de la teoria de cam-
pos, siguiendo a Le Bellac [76], Laine y Vuorinen [77] y Das [78]. En las teorias de campo
a temperatura cero, es usual realizar la continuacion analitica de tiempo real a imaginario:
t — —i1 6 2° — —izy, donde t (x4) es real. Esto significa ir de un espacio de Minkowski
a uno Euclideano, pues la métrica de Minkowski se transforma en una métrica Euclideana
(con un cambio de signo) bajo t> —x% — — (72 +x2). Ademds, en el espacio de momentos,
la transformacién correspondiente es k¥ — — iz4.
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5.2.1. El formalismo de integrales de camino

En la mecéanica cudntica convencional, el movimiento de una particula, en un potencial
independiente del tiempo, V(q), puede ser descrito por la amplitud de probabilidad

F(d,t;q,t) = (¢'| e =1 |g) (5.8)

donde H es el Hamiltoniano completo, independiente del tiempo, y que por simplicidad
solamente tendra una dimensién de movimiento espacial. Ahora, haciendo la continuacién
analitica de F' al tiempo imaginario:

t— —ir, t — —ir, (5.9)

F(d,—it';q,—ir) = (d| e H=7 |g) . (5.10)

Si se subdivide el intervalo [r,7] en (n + 1) subintervalos, cada uno de longitud e =
(t—7")/(n+1), con n — oo; si se considera que las particulas que describe el Hamiltoniano
no tienen espin, entonces éste se puede escribir como H = p? /2m + V(q), donde p y ¢
son los operadores de momento y posicion, respectivamente; si se escribe F a partir de un
conjunto completo de estados propios del operador de posicion ¢ en los tiempos imaginarios
T1,...,Tn, €0tonces

n ~2
. . ) . P
F(d,—ir';q,—i1) = gg%/ll:[ldqz (gr1]exp (= €V(§)) x exp (— 62m> l@).  (5.11)

La accién de V(§) sobre el ket es trivial, mientras que para el elemento de matriz de la
parte cinética del Hamiltoniano se debe recordar que los estados propios, |p;), del operador
de momento son completos, por lo que satisfacen las siguientes relaciones:

. d,
@l =er. 1= [dalaytal. 1= [Pl =10 G2

y por lo tanto,

~9 A2
p P
(@141 exp <— 6> lar) = /dpz (@1+1| exp <— 6) \pe) (o1 |ar)

2m 2m

- /dmei(fnﬂ—m)pze— ep? /2m+0(e)
2

1/2
= () a2 (513)

donde los términos O(e), que son de frontera, se pueden eliminar en el limite e — 0, es
decir, n — oo.
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Sustituyendo la ecuacién anterior en la ecuacién (|5.11)), se encuentra que
1 /2 1 /2
F(¢,—it';q,—it)=1i
(q ) 1T 54, ZT) GEE(I) 277'6 /H |: QZ:|

X exp [—e (Zn: (Ql+21€2— a) +ZV< H—QHI))] .(5.14)

=0

El argumento del potencial se escribe asi por razones estéticas. A la medida de integracion
de la ecuacién (5.14)) se le llamard Dq(7”) y, ademds, la suma que aparece en la exponencial
se puede identificar con una suma de Riemann, es decir

/

Su(r — ') = / " qu'?(T”) + V(q(T”))] , (5.15)

donde los puntos indican derivadas con respecto a 7; Sg recibe el nombre de accién Eucli-
deana. Finalmente, se puede escribir a F' en la forma de integral de camino

F(( .~ ir'iq—ir) = [ Dar") e [— [ (gmite + v<q<f">>)]
— / Dy(r") exp [-Sp(t —1')] , (5.16)

donde las condiciones de frontera en los caminos ¢(7”) son ¢(7) = ¢, ¢(7') = ¢'.

El desarrollo anterior se puede conectar con la mecéanica estadistica, al relacionar la
ecuacion con la funcion de particién. Para esto, recuérdese que la funcion de particién,
Z, se define a partir de la matriz de densidad o como

Z(8) = Tro(B) = Tre™ #1 = 3" (n| e M ny = 3 e FFn, (5.17)

n

donde la traza se evalué sobre el conjunto de vectores propios de H: H|n) = E,|n). Tam-
bién, la traza de la funcién de particién se puede escribir utilizando un conjunto completo
de vectores propios del operador de posicién, es decir,

2(9) = 1re 1 = [dqtaleg), (5.18)

por lo que la matriz de densidad, o, se puede interpretar formalmente como un operador
de evolucién en tiempo imaginario. Comparando la ecuacién ([5.18)) con la ecuacién (5.10)),
se puede ver que

Z(B) = /qu(%—iB;q,O), (5.19)
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por lo que, a partir de la ecuacién (5.16)), se puede escribir la funcién de particién como
una integral de camino

- [ Par) e [_ / " ar (;mf(f)w(qm))] — [ Dar)espl- S2(9). (520

donde los caminos estén sujetos a la condicién de periodicidad ¢(3) = ¢(0), es decir, sobre
caminos con periodo 5 en tiempo imaginario.

M4ds aun, la funcional generadora Z(3;j), con Z(B) = Z(8;j = 0) y 7, el término de
fuente, se define como

2(6:9) = [ Datr)exp [— 5e()+ | ﬂjmqmm] . (5.21)

La derivada funcional de la funcional generadora esta relacionada con el propagador en
tiempo imaginario mediante

1 8*Z(B;4)
Z(B) 6j(m1)dj(72) |

Nétese que en la teoria de campos a temperatura cero es usual que la funcional generadora
que aparece en el denominador del lado izquierdo de la ecuacién sea Z(J = 0), sin
embargo, por la condicién de periodicidad ¢(8) = ¢(0), esta definicién es equivalente.
Ahora, se debe probar que el lado derecho de la ecuacién estd relacionado con el
promedio térmico de un producto de operadores de posiciéon ordenados temporalmente:

/Dq (13) e~ 9E(A), (5.22)

A 1 CBHmr Al A

(T im)a(=im)y = 5 T | T ima-m)|, - (5:29)

donde q(— iT) es el operador de posicién en la descripcién de Heissenberg, es decir, q(t) =
Htg e it y 4(—it) =eflTge Ar g promedio térmico (A4)g de un operador A se define

como R
A 1 A 2 TrePH A

Alg= —— Tr (Ae* ﬁH) e 5.24
s Z(B) Tre—AH (5.24)

v el producto ordenado temporalmente en tiempo imaginario se define como

il ) )(j( 7 )817’1>7’2

T(q(— im1)q(— i) = {Q( (5.25)

(= im2)q(—im) simg > 7

Ahora, la diferenciacién funcional de la funcional generadora Z(3; j) da el promedio térmico
de un producto ordenado temporalmente de operadores de posicién pues, si por ejemplo
T1 > T2, entonces

Z(B)T(d(— im)d(— im2))) s / dq (gle” B Hgem immHge=mH gy - (5.96)
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donde la igualdad se da al sustituir en la definicién de promedio térmico la ecuacion .
Al insertar un conjunto completo de estados propios del operador de posicién en los tiempos
imaginarios 71 y T2, se llega a una situacion similar a la de la ecuacion , por lo que
se obtiene la integral de camino andloga a la ecuacién .

Por otro lado, a partir de la condicién de periodicidad de los caminos de integracion,
el propagador satisface

(T(q(=iB)4(=i7)))p = (T(4(0)4(= 7)), (5.27)

por lo que se puede definir a la funcién A(7), en el intervalo [— /3, 8], periddica en el tiempo
imaginario, como

A(r) = (T(4(— i7)4(0))), (5.28)
que es conocida como propagador de Matsubara y satisface que A(r — ) = A(7), para
cualquier 7 € [0, f].

5.2.2. El formalismo de operadores y las densidades espectrales

En la presentacién que se hizo del formalismo de integrales de camino se desarrollaron
algunos conceptos del formalismo de operadores. A continuacién se presentard brevemente,
con la intencién de estudiar los propagadores e introducir las densidades espectrales, el
formalismo de operadores, siguiendo nuevamente a Le Bellac [76]. Previamente, el tiem-
po estaba restringido a ser puramente imaginario, a partir de ahora, esta restriccién se
levantard, pues son de particular interés los valores reales del tiempo.

Para comenzar, se definirdn los correladores para el campo ¢:

D¥(z,y) = (¢(x)d(y))s; (5.29)
D™ (z,y) = (¢(y)d(z))s = D* (y, ), (5.30)

Si se inserta un conjunto completo de estados propios del Hamiltoniano, |n), es decir,
Hn) = E,|n), entonces se expresa al correlador Dt como

1

D (wy) = 55 Zﬁ; (nle= () [m) (m] é(y) |n)
= Z(lm Zm e~ P (n] €7 §(0)e™ 7" m) (m| PV p(0)e™ ™V |n)
. 2(1/3) ; e= P i =2m)(5=9) | (! (0) [m) 2. (5.31)
y andlogamente para D~ |
D™ () = g5 o e (] 60) ) . (5.32)

n,m
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Las ecuaciones anteriores muestran que los correladores son, en realidad, funciones de
(z — y) vy, si por simplicidad, solamente se considera el argumento temporal de x e y, es
decir, t y t', respectivamente, y si, ademds, la convergencia de las series la controlan las
exponenciales, entonces DT (t,t') estd definida para — 3 < Im(t — t) < 0, mientras que
D~ (t,t') esta definida para 0 < Im(t —t') < S.
Por otro lado,
1 - o
DH(t—if,t) = o 3 e BB B En)=i8) | (0] 4(0) )
Z(B) i~
1 - /
= o € BB ] (0) )
e e n m
Z(IB) n,m
= D (t,t). (5.33)
La ecuacién ((5.33)) es conocida como la relacién de Kubo-Martin-Schwinger (KMS).
La transformada de Fourier de los correladores es

D™ (k) = /d4:veik'””D+(x)
- Z(lm %e‘ PEn |(n] #(0) ]m)]Q/d4m eion—pm)(x) gik-x

B (2m)4 _sE,
= Zy 2= " ol o) lm) 6k = po + pr) (5.34)

n,m

en particular, si solamente se considera la componente energética,
S .
D+ (hy) = / dtettot Dt (1), (5.35)
— 0o
ademas, para el correlador D~ se encuentra que

D~ (ko) = / dt et D= (t) = ¢'ko(ih) / dt e*ot=B Dt (¢t —ip)

= e PR DF (k) (5.36)

donde la segunda igualdad se da al usar la relacion KMS. La ecuacién estd relacionada
con el balance detallado, que establece que si se conoce la probabilidad de transicién de
un estado n a otro estado m, P,_,, vy ademas se conoce la probabilidad de transicién del
estado m a n, P,,_,,, entonces se conoce la condicién de equilibrio para N = N, + N,,
particulas distribuidas entre los dos estados, dada por N, Py—m = Ny Po—n-

A partir de los correladores se puede definir la densidad espectral

p(ko) = D* (ko) — D~ (ko)
- (eﬂ’fo - 1) D~ (ko) (5.37)
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donde la segunda igualdad se da a partir de la ecuacién . Las densidades espectrales
contienen las discontinuidades a lo largo del eje real. Su soporte depende de si el cua-
drimomento esta dentro o fuera del cono de luz: para cuadrimomentos tipo tiempo, las
densidades espectrales tienen soporte en los polos de cuasiparticulas, mientras que para
cuadrimomentos tipo espacio, su soporte estd en el intervalo completo que corresponde
al cambio de rama del propagador. Por lo tanto, los correladores se pueden reescribir en
términos de la densidad espectral como

D (ko) = (1 + f(ko)) p(ko) (5.38)
D™ (ko) = [f(ko)p(ko) (5.39)

donde f (ko) = (e’ — 1) es la distribucién de Bose-Einstein.
Por otro lado, como la densidad espectral estd definida en términos de los correladores

en el espacio de Fourier, éstos se pueden escribir en términos de su representacién en el
tiempo, es decir, usando la ecuacién (|5.34)):

Pk = 55 3¢ 4l 60) [ 80k — B+ B5) =80k + B = B (5.0

por lo tanto, la densidad espectral es una funcién impar, es decir, p(—ko) = —p(ko), y
ademds, es positiva definida, es decir, €(ko)p(ko) > 0, donde €(kg) es la funcién signo.
Como
D¥(t) = D™ (t) = ((t)$(0)) g — (#(0)(t))5 = ([6(t), $(0)] ) s, (5.41)

es decir, la densidad espectral es la transformada de Fourier del promedio térmico del
conmutador [¢(t), $(0)], entonces

d d
4Dt - D7) = Llp.00)), =~ (BO.IBD,. (42
lo que corresponde con la relacién de conmutacién canénica [p(t), I1(t')]|;=y = i, si se

considera el limite t — 0. Ademas, la ultima igualdad de la ecuacién ((5.42) se da por la
definicién del momento conjugado al campo:

oL 0¢
1= G@e) ~ o (>:49)
y el hecho de que ; ;
i (100000 = (| o000 ) (5.44)

Por otro lado,

GO0 =D ()= 4 [ T (D (k) - D™ (ko))

dt
. dko —ikot
= — —_— ¢ -4
Z/ o ko """ p(ko), (5.45)
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por lo que, si se toma el limite ¢ — 0 en las tltimas dos ecuaciones, se obtendra

/C;I:f/{?gp(ko) =1. (5'46)

Esta dltima ecuacién muestra que la densidad espectral esta acotada para kg grande. Mas
aun, cuando |kg| — oo, para que la identidad se mantenga, p(kg) — (ko)™%, con a > 2.
Un ejemplo interesante es el campo libre, que se define como aquel que

1
\/Q(Uk

donde [a,af] = 1. Los detalles de este célculo se pueden encontrar en Le Bellac [76], pero
a partir del valor del conmutador de los operadores de creacién y aniquilacién, se muestra

o(t) ~ <a e~ Wkt 4 gf ei“”“t> , (5.47)

que DT (t)— D~ (t) = ﬁ(e‘i“’kt —e™rt) v por lo tanto, la transformada de Fourier de esta
igualdad, serd la densidad espectral, es decir,
p(ko) = 27T6(k0)(5 ((k0)2 — w,%) . (5.48)

Es importante notar que esta densidad espectral satisface las propiedades que se habian
probado: es positiva definida, impar y satisface la ecuacién (5.46)).
5.2.3. El propagador de Matsubara

La transformada de Fourier del propagador de Matsubara de un campo bosénico , A(7),
es

B A
Aliwn) = / dr ¢nT A (), (5.49)
0
y Su inversa es:
A(T) =T e ™ Aiwy). (5.50)

Como A(T) es periddica, basta con considerar su transformada de Fourier en el intervalo
[076]7 por lo que

B B
A(iwn):/ dTeiw"TA(T):/ dr e“"" A(T + j3)

0 0
25 ) ,
:/ dr’ ein( 75)A(7”)
B
. B N .
= e”’”ﬂ/ dr'e“n™ A(r') = e“"P A(iw,),  (5.51)
0

por lo tanto, las frecuencias w, toman valores discretos, es decir,

wp, = 2mnT, n € Z. (5.52)
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Estas frecuencias reciben el nombre de frecuencias de Matsubara para bosones.
Por otro lado, si 7 esta en el intervalo [0, 5], entonces la relacién entre el propagador
en tiempos real e imaginario puede encontrarse como

A(T) = DY (t = —ir), (5.53)

y por lo tanto,

Mﬂ—/”“fwﬂﬂ%>
2w

dko _
= [ S 1 ko) o). (5.54)
E incluso, a partir de la iltima ecuacién y de la ecuacion (5.49) se puede encontrar, mediante

un cémputo directo, que
: dko  p(ko)
Aliwy) = — | ———— 5.55
(ieon) / 27 i, — ko (5:55)

Este propagador de Matsubara esta definido solamente para valores discretos de frecuencia,
y su continuacién analitica a valores arbitrarios de las frecuencias, no es unica.

5.2.4. El propagagador fermidonico a temperatura y potencial quimico
finito

Como una sintesis de lo presentado en las secciones precedentes de este capitulo, se mos-
trard el propagador para los fermiones a temperatura y potencial quimico finito, siguiendo
a Le Bellac [76] y Kapusta y Gale [79].

El campo de Dirac a temperatura finita

En el estudio del campo de Dirac, surge naturalmente el concepto de algebra de Grass-
mann, A, la cual se genera por n numeros complejos, n1,...,7,, que anticonmutan y
satisfacen las siguientes propiedades:

1. Sin; y n; € A, entonces {n;,n;} =0
2. Sin; yn; € A, entonces An;+pun; € A, donde A y p son niimeros complejos arbitrarios
3. Sin; y n; € A, entonces n;n; € A

Una consecuencia importante de los nimeros de Grassmann es que, debido a la propiedad
de anticonmutatividad, 2 = 0, y por lo tanto, al desarrollar una funcién de variables de
Grassmann como serie de Taylor, solamente puede aparecer una potencia de la variable,
por lo que la expresién méas general para una funciéon de una variable de Grassmann es

F(0) = A+ pun. (5.56)
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La derivada y la integral de esta clase de funciones también estdn definidas mediante

887777:1, 8877/\:0, /dnnzl, /dn:O. (5.57)
Algunos resultados importantes que surgen de estas definiciones son: el operador de de-
rivada anticonmuta con los niimeros de Grassmann; la diferenciacién y la integracién de
funciones de variables de Grassmann llevan al mismo resultado (en particular, si la funcién
es de una sola variable: %(n”) =, [dn f(n) = p). Como consecuencia, la integracién de un
polinomio de dos variables, n y n*, g(n,7*) = Ao + A1+ Aan™ + A12n*n, da como resultado

/dn*dn 9(n:n") = — Az, (5.58)
y por lo tanto,
/dn*dn exp(—An'n) = /dn*dn (1 —=An™n) = A (5.59)
Esta tltima ecuacién se generaliza para una matriz M a:
/ [ dnidns exp | = > n; Mim; | = det M. (5.60)
i=1 j=1

Por otro lado, el campo de Dirac libre satisface la ecuacién de Dirac (ecuacién (4.3))
(id — m) ¢(z) =0, (5.61)

vy ademads, se puede expresar a partir de su expansién de Fourier, tal como se hizo en la

ecuacién (4.15)):

d3p 2 A .
vw) = [ GrgE 2 (b)) e A ) ) (562)
P =1
3 2 , :
0a) = [ G O (G0 T e L HE ). (563
P =1

donde ahora r es un indice de espin (que puede ser la helicidad, como en la ecuacién (4.15))
y los operadores b,(p) y d.(p) satisfacen las relaciones de anticonmutatividad

{br(p), bs(0)} = {dv(p),ds(p")} = 0 (5.64)
{0610 } = {drp), a0 } = (27)7 2B, 8,5 6P (7 7). (5.65)

Ademss, el campo de Dirac obedece las relaciones candnicas de anticonmutatividad de
mismo tiempo

{¥al@), wh@}]_, = das 6O (@ — ), (5.66)

t=
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donde « y 8 denotan los componentes espinoriales del operador de campo de cuatro com-

ponentes ¥ (x).
Asi como en el caso bosénico que se traté anteriormente, se puede definir a los correla-

dores ST y S~ como

Saa(®:) = (Ya(@)5(v)) 5 (5.67)
Ses(®:y) = = (Da(y)ta(@)) 5 (5.68)

De forma andloga al caso bosénico, se puede utilizar el hecho de que exp(—(BH) es un
operador de evolucién en tiempo imaginario, asi como la propiedad ciclica de la traza, para
deducir la relacion KMS:

S’;rﬂ(t, Tt y) = Syp(t +iB, 751, y). (5.69)

La transformada de Fourier del correlador estda dada por
Sty(p) = / dze= P8 (2), (5.70)

y al sustituir la ecuacién ((5.69) y siguiendo un procedimiento analogo al que se utilizé para
llegar a la ecuacién ([5.36), se obtiene que

S s(po) = —e P8t (po). (5.71)

Nuevamente, se puede definir la densidad espectral como

Pap(p) = S25(p) — S15(p), (5.72)

y asi, los correladores se pueden escribir en términos de las densidades espectrales como

Sas() = (1= F(p0))pas(p) (5.73)
S2s(P) = = F(10)pas(p); (5.74)

donde f(po) es la distribucién de Fermi-Dirac

~ 1

f(po) = P11 (5.75)

Como la densidad espectral debe ser invariante rotacionalmente, entonces se puede des-
componer como

p(P) = v000(P) — 7 - DPp(p) + pm(p)- (5.76)

La densidad espectral nuevamente satisfard las propiedades que se dedujeron para el caso
bosénico.
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A partir de la descomposicion de Fourier del campo de Dirac y de las relaciones de
anticonmutatividad, se obtiene la densidad espectral para el caso libre:

3 . .
pele) = [ (2;)?’% (A4 (@7 — A_ (@], (5.77)

donde Ay y A_ son los proyectores a estados de energia positiva y negativa, respectiva-
mente, dados por

r=1
2
A(@) == v =—7E,+7 7+m. (5.79)
r=1

La ecuacién (5.80) es equivalente a

pr(p) = 27 e(po) (p +m) (p* — m?) (5.80)

por lo que los correladores estaran dados por

SH(p) = 2m (1 = f(po)) e(po) (p +m) 6(p* — m?) (5.81)
Sp(p) = — 27 f(po) €(po) (p +m) 5(p* — m?). (5.82)

Por otro lado, el propagador de Matsubara
SOc,B(Ta T Tla 27) = <T('¢a(_i7¢ f)@ﬁ(—”/, 37))>6
=0(1 — T/)S;_ﬁ(T, 775 +0(7 — 7)So5(T, T; . 7), (5.83)
satisface la condicién de antiperiodicidad
Sozﬁ(T - B; f; T,)?j) = - aﬂ(Tv f; Tlvg)) (584)

para 0 < 7 < 3, que implica que (7 — 3,Z) = ¥(7,Z) y por lo tanto, las frecuencias de
Matsubara estardn dadas por @, = (2n+)nT,n € Z. La condicién de antiperiodicidad que
satisfacen los campos fermiénicos, solamente implica una fase (el signo menos) y por lo
tanto no es observable.

Finalmente, la representacién de Fourier del propagador libre de Matsubara es:

> dpopr(po,p) __ ptm
inf 27 iWn — Po w2 + B2

S (idn, p) = —/ (5.85)
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El campo de Dirac a potencial quimico finito

Ahora se considerara el campo de Dirac a potencial quimico u # 0. Para ello, el Ha-
miltoniano libre de Dirac esta dado por

i = / Bt (@) (= 7 - V + m) b(z). (5.86)

Cuando el potencial quimico es diferente de cero, el Hamiltoniano libre de Dirac debe
sustituirse por

H=H-uQ=H- ,u/dgsn 104 (5.87)
La carga Q se conserva y satisface las siguientes relaciones de conmutatividad:

Q. v(@)] =—y(@),  [Q ()] =V(). (5.88)

La funcién de particién estd dada por

B
z- [ D@, ) exp (t/‘[¢z<a>u>wa%zf<w;,¢bo1df>, (5.80)
Ya(B)=—1%a(0) 0

donde v, y 1} son variables de Grassmann y no operadores (a diferencia de la ecuacién
(5.87))), es decir, se obtiene el resultado al hacer las sustituciones

0 — (0 — ), O — (0 + p)v*, 10y, — i0n, + p=12n+ )T + p. (5.90)

5.3. La aproximacién de Hard Thermal Loops

Como se mostré en la seccién anterior, en el formalismo de tiempo imaginario de la
teoria de campos a temperatura finita, la unica diferencia entre el caso de temperatura
cero y temperatura finita es la forma de los propagadores que llevan la dependencia en
la temperatura: los vértices de interaccion de la teoria se definen igual que en el caso de
temperatura cero, pues estos se obtienen directamente de la teoria que se esta estudiando.
Por lo tanto, dada una teoria se pueden hacer los cdlculos de interés termodinamico de
forma perturbativa a partir del cdlculo de diagramas de Feynman [7§].

Maés aun, dentro del formalismo de tiempo imaginario que se expuso, el tiempo se
considera como un pardmetro imaginario, por lo que la teoria se hace una teoria Euclideana.
Asi, los calculos diagramaéticos se pueden hacer de forma andloga al caso de temperatura
cero, con la unica diferencia de que, como los valores de la energia estan ahora cuantizados,
las integrales de energia intermedias deben reemplazarse por sumas sobre valores discretos

[78], es decir, , ,
d*k d’k
/QﬁﬁT;/wm. (5.91)
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Dentro de un régimen perturbativo, cuando se hacen cdlculos a nivel lazo en una teoria
de campos a temperatura finita, surgen divergencias y dificultades que hacen que esta
tarea sea sumamente compleja. Una forma de simplificarla es escribir el diagrama como
una contribucién a temperatura cero mas la contribucién a temperatura finita. Gracias
a esto, la contribucion a temperatura finita carece de divergencias ultravioletas, y en el
limite de alta temperatura, la contribucién de temperatura cero se puede despreciar. Para
esto se considera que existen dos escalas naturales de momentos: la temperatura 7', que se
llama escala dura (proviene del nombre inglés hard, que significa duro), y ¢7', donde g es
la constante de acoplamiento de la teoria y recibe el nombre de escala suave (proviene del
nombre inglés soft, que significa suave). Se dice que un momento P* = (py,p) es suave si
po ¥y p = |p] son del orden de g7, mientras que si alguna de sus componentes es de orden
T, el momento sera duro. Estas escalas, dentro del régimen perturbativo, se distinguen
solamente en el limite de que g < 1, que es una suposicién béasica para que las escalas sean
distintas.

En las teorias de norma a temperatura alta se pierde la conexion usual entre el orden de
la expansion en lazos y las potencias de la constante de acoplamiento, por lo que Pisarski y
Braaten [80H82], asi como Frenkel y Taylor [83], desarrollaron un procedimiento sistemédtico
que suma el subconjunto infinito de graficas que surgen al hacer esta expansién. Aquellos
diagramas que deben resumarse a propagadores efectivos y vértices, reciben el nombre
de Hard Thermal Loops (lazos térmicos duros, en inglés), y por lo tanto, este método de
aproximacion es conocido con este nombre, o por sus siglas HTL.

En particular, en el cdlculo de autoenergias en el limite de alta temperatura, las particu-
las adquieren, mediante la interaccién con el medio, masas efectivas, las cuales son mucho
mas grandes que la masa de la particula en el limite de temperatura alta, por lo que esta
ultima, en general, se considera cero. Sin embargo, hay particulas muy masivas (con masas
del orden de la temperatura) que no se pueden considerar de masa cero.

De acuerdo con Le Bellac [76], la aproximaciéon HTL se puede resumir en dos reglas:

Regla 1: Los momentos externos se pueden despreciar si aparecen en el numerador y se
deben despreciar a lo largo de todo el cédlculo.

Regla 2: Para los momentos del lazo, se deben ignorar los términos cuadraticos de es-
tos momentos en el numerador, excepto cuando la expresién a temperatura cero es
cuadraticamente divergente. Esta divergencia solamente ocurre en el caso de la au-
toenergia de la particula de norma.

Por ejemplo, en el cdlculo de la aproximacion a un lazo del propagador del fotéon bajo la
aproximacién HTL, el tensor de polarizacién del fotén (o la autoenergia del fotén), II,,,
que se muestra diagramdaticamente en la Figura esta dada por

) &k M
My =Ty [T bl (K- @) ARAMK-Q.  (552)
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K-@Q

Figura 5.2: Aproximacién a un lazo del propagador del fotén.

El célculo completo de este tensor se muestra con detalle en multiples textos, como en
[76l [79]. Sin embargo, para ejemplificar la aproximacién de HTL se mostrardn aqui las
aproximaciones utilizadas.

Por ejemplo, una integral de lazo que aparece en II,, es

J = TZ/ (;lj:; EAK)AK —Q), (5.93)

si 0 es el dangulo entre k y ¢, v se denota por E1 = ky Ey = |(— E|, entonces se puede
mostrar que

1 K dk dQ  k? - . 1 1
J=—_—— [ 2= 1— f(By) - f(E -
87r2/ At E\Fs [( J(E) = K 2)) (iw—El—Eg iw+E1+E2>

— (F(B) - f(Ew) (m+Ell = _Ell +E2>] . (5.94)

En la aproximacién de HTL, es decir, en el limite de alta temperatura, se considera que
k > q, pues la contribucién principal a la integral proviene de la regiéon k ~ T, por esto se
aproximaran las siguientes cantidades como

Ey ~k — qcosb, f(Ey) ~ f(k—qcosf) ~ f(k) — qcos@d{lg{:), (5.95)

donde el simbolo ~ indica que se ha aplicado la aproximacién de HTL. Estas dos aproxi-
maciones provienen de la expansién a orden lineal en serie de Taylor.
Bajo estas aproximaciones se puede escribir la autoenergia del fotén como

dQ (iwK,K,
HMV ~ 2m,2y/4ﬂ_ <Cgu_f{ + 6N46V4> s (596)

donde K = (—i,k) y mgy = e2T?/6, que es la masa térmica del fotén.
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A temperatura cero, II,,,, es complejo para valores de Q? > 0. Esto proviene del hecho
de que un fotén virtual puede decaer en estados fisicos finales, y la parte imaginaria de II,,,
estd directamente relacionada con la tasa de decaimiento. Por otro lado, la contribucion
principal en T' tiene la propiedad opuesta, pues II,, es real para Q? > 0 y compleja para
Q? < 0: aqui, la parte imaginaria proviene de la dispersién de electrones y positrones
con momento del orden de T para momentos suaves del foton. En la fisica de plasmas este
fenémeno se conoce como amortiguamiento de Landau, en el que el campo de norma (fot6n)
le transfiere energia al plasma, que constituye el medio en el que se propaga, en forma de
trabajo mecéanico realizado por el campo eléctrico en las particulas cargadas. La disipacién
de energia en el plasma ocurre en un plasma sin colisiones y no esta relacionada con un
incremento en la entropia del sistema. La disipacion de energia proviene de electrones cuya
componente de velocidad a lo largo del vector de onda ¢ del fotén es cercana a la energia
disipada. Los electrones que se mueven a una velocidad un poco mayor le ceden energia al
plasma, mientras que los que se mueven a una velocidad un poco menor reciben energia
del plasma [76].

5.4. Tasa de amortiguamiento y tasa de produccién de fer-
miones a altas temperaturas

A lo largo del capitulo anterior y en éste, se ha planteado cémo las propiedades de una
particula que se propaga en un medio, en particular los neutrinos, se modifican con respecto
a aquellas que tiene en el vacio, es decir, sus interacciones se visten. De forma més general,
se habla de la propagacién de modos colectivos, o cuasiparticulas, que surgen a partir
de las interacciones presentes. Los modos colectivos estan caracterizados por relaciones
de dispersion, que relacionan su energia como funcién de su momento. Mas aun, estos
modos colectivos no tienen una vida media infinita, por lo que la tasa de decaimiento o
amortiguamiento de las cuasiparticulas es otra cantidad importante en su descripcion [76].

En general, los modos colectivos surgen matematicamente como polos de los propaga-
dores con numeros cudnticos bien definidos en el plano complejo de la energia: la parte
real del polo da la relacién de dispersién, mientras que la parte imaginaria da la tasa de
amortiguamiento [76].

Ahora, si P* = (w,p) es el cuadrimomento de un modo fermiénico en el marco de
referencia del medio, el correspondiente polo del propagador estd localizado, en general, en

el valor complejo

W=y — z% (5.97)
donde wj, y v son funciones reales de p y corresponden con la energia y la tasa de amorti-
guacion del modo, respectivamente. En particular, my = w,—o se puede interpretar como
la masa de la excitacién fermiénica y !, de acuerdo con la teoria de respuesta lineal, da

la escala de tiempo caracteristica para el decaimiento del modo. Dentro de la descripcién
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dada por la teoria de campos, w, y v se determinan, en el caso de amortiguamiento débil,
a partir de la parte real e imaginaria de la autoenergia del fermion, respectivamente.

Por otro lado, existe otra cantidad relacionada con la parte imaginaria de la autoenergia
del fermién, que es la tasa de reaccion total I'. La interpretaciéon usual de esta cantidad
es que su inverso da la escala de tiempo para que la distribuciéon de fermiones alcance el
equilibrio. D’Olivo y Nieves, en [84], mostraron que la tasa de amortiguamiento y la tasa
de reaccion total son equivalentes para fermiones quirales que interactiian con un campo
escalar mediante una interaccién del tipo de Yukawa. Su resultado es que

I'=~, (5.98)

si I' estd definida mediante funciones de onda apropiadas para el modo fermiénico quiral
en el medio.

Posteriormente, Ayala et al., en [85], mostraron que, bajo la aproximacién de HTL, la
equivalencia entre la tasa de amortiguamiento y la tasa de reaccién de un modo fermiénico
que se propaga en un medio, es siempre vélida.

Siguiendo a Ayala et al., op. cit., se mostrara a continuaciéon cémo la tasa de amorti-
guamiento se puede expresar en términos de la parte imaginaria de la autoenergia.

De acuerdo con las ecuaciones y , y bajo la aproximaciéon de HTL, en donde
la masa del fermién es mucho menor que la temperatura, el inverso del propagador de un
fermién quiral en un medio se puede escribir como

(P =p-3, (5.99)

donde ¥ es la autoenergia efectiva inducida por el medio. A T = 0, la teoria es invariante
de quiralidad, pues la masa del fermién es muy pequena. Para comenzar, se expresard al
inverso del propagador, en sus dos proyecciones de la razén de helicidad, positiva o negativa,
sobre quiralidad, como

iS7HP) = L Xy (o —7-B) + 53X (0 +7), (5.100)
y al propagador mismo, en términos de los correladores, como
—iS(P) = SAL(P) (0~ -B) + 5A-(P) (10 +7 ). (5.101)
donde p = p/p. A partir de las ecuaciones anteriores se obtiene que
= (i57/(P)) (~iS(P))
( Koo =70+ 52 G0+ 7-)) (384P) 0= 7-9) + 5A-(P) (0 +7-9))
1

= XA (Pho (o +75) + 52D (Prio (10— 5) (5.102)

N
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donde la dltima igualdad se da a partir de las identidades y que se demues-
tran en el Apéndice. Ademads, para que la ultima igualdad sea igual a uno, la siguientes
condiciones deben satisfacerse:

X,A_(P)=1, XA (P)=1 — A_(P)=X[" AL(P)=x-" (5.103)

Como la invariancia de quiralidad no es afectada por la presencia del medio, entonces el
inverso del propagador, en el marco de referencia del medio, se puede escribir como

iSTHP) = Agyo — AT - B
1 1 o
= §A+1(P) (o —7-p) + §A_1(P) (Yo +7-D), (5.104)

donde A4 (P) = (Ag T As) ™. Los polos del propagador estdn dados por A7 (P) = 0. En el
sector de energia positiva, la ecuacién da lugar a cuatro modos de propagacién: dos
con la razén entre helicidad y quiralidad positiva, y dos con la razén negativa. Considerando
una solucién con helicidad negativa asi como polos de energfa positiva en A (P) H

En general, A:l(w, p) tiene partes real e imaginaria, por lo que, si se escribe a w como
en , la ecuacion que determina los polos del propagador es

ReA;l(wp—i%,p) +iImA;1(wp—i%,p) = 0. (5.105)

Si se considera el caso de amortiguamiento débil , es decir, 7 < wp, la ecuacién ([5.105) se
puede resolver al expandir en serie de Taylor, de potencias de -, hasta orden lineal en v y
Im A;lz
-1 -1 Y 0 -1
AL (wp,p) = AL (wp — zg,p) + S (AT (wp)) + - (5.106)
La ecuacion (5.105)) implica a orden cero que
Re A (wp,p) =0, (5.107)

mientras que a primer orden en -y

Im A7 (wp,p) = 2 Re 0 AT wp—it,p) ) = 2 =2, TmAT (w,p),  (5.108)
2\ ow 2 2
donde 3
-1 -1
z, = [&u Re AL (wp,p)} - . (5.109)

El factor Z, coincide con el residuo en el polo de la contribucién de una particula al
propagador, y por lo tanto es un factor de normalizacién que debe ser tomado en cuenta

'El mismo argumento es vélido para soluciones de energia negativa y helicidad positiva, y los polos de
A—(P)
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en la construccién de espinores que representan estados de una particula. Ademas, en el
contexto de la fisica de muchos cuerpos, Z, representa el factor de probabilidad que se
necesita considerar para los diferentes procesos que involucran al modo fermidnico.

Por otro lado, para relacionar « a la parte imaginaria de la autoenergia, se debe consi-
derar que los estados de una particula estan representados por espinores que satisfacen la
ecuacion de Dirac efectiva

(P —ReX)u(P) =0, (5.110)

que se obtiene al despreciar la parte absorbente de la autoenergia efectiva. Ademds, las
partes real e imaginara de la autoenergia se definen como E|

1
ReX = 3 <E + 702170) ,
1
¥ = (z—fyozwo). (5.111)
i
Las soluciones a la ecuacion efectiva de Dirac (ecuacién (5.110])) no son necesarias para este
andlisis, solamente son de interés los operadores de proyeccion correspondientes. Ahora, se

debe escoger una normalizacion que corresponda a aquellas de los estados de una particula,
por lo que el proyector para la solucién buscada se puede escribir como

w(PYu(P) = Zyw, Lt (5.112)

donde L = (1 —~5)/2 y n* es un cuadrivector con componentes n* = (1,p) en el marco de
referencia del plasma.

A partir de sustituir la ecuacién en la ecuacion , y ésta en la ecuacion
(5.108)) se llega a una expresion para 7:

v=- % Tr [ Im X(wp, p)] (5.113)

donde la autoenergia estd evaluada en w = w,. Ademds, si se sustituye la ecuacién ({5.112])
en la ecuaciéon (5.113) se llega a

N (jpu(P) Im 5wy, p)u(P). (5.114)

Las ecuaciones (5.113) y (5.114) son vélidas independientemente de cualquier esquema de
aproximacion, perturbativo o no, y solamente requieren que la tasa de amortiguamiento
sea pequena comparada con la energia del modo colectivo.

Por lo tanto, a partir de la equivalencia dada por Ayala et al., I" = v, se puede encontrar
la tasa total de reaccién, a partir de la parte imaginaria de la autoenergia.

2Nétese la similtud entre estas definiciones para las partes real e imaginaria con la definicién de partes
real e imaginaria usuales del Campo Complejo: 2Rez =2+Zy 2ilmz =2 — Z.
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Capitulo 6

Cambio de quiralidad en neutrinos
y una cota al momento magnético
del neutrino

6.1. Tasa de produccién de neutrinos derechos

Como se ha planteado anteriormente, el camino libre medio de los neutrinos en épocas
tempranas de la evolucion de las estrellas de neutrones es mucho menor que su radio, por
lo que los neutrinos emitidos se dispersaran y no podran transmitirle momento a la PNS
al escapar de forma asimétrica. Para ello es necesario incluir un mecanismo que suprima
las posibles interacciones. Este mecanismo podria consistir en que los neutrinos que se
producen mediante los procesos térmicos por los cuales se enfrian las estrellas (DURCA,
MURCA, entre otros), se conviertan en neutrinos estériles, que no interactien: por ejemplo,
la conversién de neutrinos izquierdos en derechos, que son estériles, y por lo tanto escaparan
libremente de la estrella, transfiriéndole momento.

Siguiendo a Ayala et al. [74], considérese un plasma de QED en equilibrio térmico a una
temperatura 7', tal que T' y pe > me, donde p. v me son el potencial quimico y la masa
del electrén, respectivamente. Como se mostré en el capitulo anterior (ecuacién ), la
tasa de produccion de neutrinos derechos con energia py y momento p, a partir de neutrinos
izquierdos, estd dada, de acuerdo con [74] [75, [86], por

T'(po) = ne(po) [PRImY], (6.1)
2po
donde np es la distribucién de Fermi-Dirac para los neutrinos derechos, P, = (po,D),

|91l = p, los proyectores R,L = 3(1 +£v5) y ¥ es la autoenergfa del neutrino derecho. El
calculo de Im ¥ se hard dentro del formalismo de tiempo imaginario de la Teoria Térmica

91
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Figura 6.1: Diagrama de Feynman de la autoenergia del neutrino derecho. El propagador
vestido del foton, bajo la aproximacién de HTL, se denota por la mota.

de Campos H La contribucién a la autoenergia a un lazo se muestra en la figura y esta
dada por

Bk \
»(P) = TZ/WVP(K)SF(P — K)LVNK)D\(K), (6.2)

donde K, = (ko, k), ||k|| = k, V* es la funcién del vértice neutrino-fotén, Sp es el propa-
gador fermiénico del neutrino, el cual se considera libre, y D, es el propagador vestido del
foton.

Para el vértice neutrino-fotén se considera la interaccién dipolar magnética, dada por
Vu(K) = poau K, donde g, es el momento magnético del neutrino [f|y o, = % [Yas Vol
pues los vértices efectivos electromagnéticos se pueden despreciar, ya que provienen de la
interaccion débil de las particulas en el medio, y conservan la quiralidad. Si se sustituye la
forma explicita del vértice, la ecuacién se reescribe como

S(P) =T / ﬂf( 0 Sp(P — K)L K5 0" D\ (K) (6.3)
n (27T)3 “ 4 7 oA ' '

Por otro lado, el propagador del fotén se puede separar en sus componentes longitudinal
y transversal:

DoA(K) = AL(K)P} + Ap(K)P),. (6.4)

Definiendo a P, = P— K y P, = P, y sustituyendo la ecuacion (6.2)) en la (6.1)), la traza
se separard en dos términos, correspondientes a las partes longitudinales y transversales
del propagador bosoénico:

Cr = PLK Ky Tr [PQRJQPPILUW} (6.5)

1Como Ayala et al. [74) [75] prueban, la parte imaginaria de la autoenergia se puede obtener tanto del
formalismo de tiempo imaginario, como del formalismo de tiempo real, llegando al mismo resultado.

2Nétese que en este caso, v no es un indice de Lorentz, es una etiqueta para denotar al momento
magnético del neutrino.
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Cp, = P5 K, Kg T [PQRJWPILUW} : (6.6)

Para evaluar las funciones Cr y CJ, se requieren las identidades [L, 0] = 0 (ecuacién
A3)) y Ry* = 4"L (ecuacién (A.10)), las cuales se prueban en las identidades y

.1.2} del apéndice. Por lo tanto, al sustituir las ecuaciones y (A.10)) en las ecuaciones
y , y utilizar que R? = R (ecuacién , que se prueba en la identidad
del apéndice), asi como la propiedad ciclica de la traza (Tr[ABC] = Tr[CAB] = Tr[BC'4)),
se llega a

Cr = PLE.KgTr [gappla”PQR} (6.7)

Cp, = PLKL Ky Tr [aaﬂplaﬂ*PQR] . (6.8)

Por lo tanto, después de una inspeccién visual de las ecuaciones (6.7 y , se ve que la
traza a calcular es la misma:

i A 1
Pig Poy Tr [2 (7 =¥ § (VP = ) 75 (1+ 75)}
1
= — SPio Py {Tr [79772 7 (1497) | = T [199°97 P2 (1 +47)]
— Tr [VQVP’YU’YA’YBVW (1+ 75)} +Tr {7”7“7"%7%” (1+ 75)} } : (6.9)

La ecuacién es la suma de dos términos asimétricos ante el intercambio a > p.
Para evaluarlos se comenzara por calcular el término que contiene al “1”, que se denotara
por {1}. Utilizando la paqueteria FeynCalc de Mathematica, y despies de simplificar el
resultado, se encuentra que

{1} — 16 {— 9%’ (gpﬂg” - gpAgﬁ") +g” (go‘ﬁgkn - g“AgB") +
_ gaﬁ (gpkgan _ gpngﬂk) + gpﬁ (QOéAan _ gangM) +
_ gaﬁ (Qa/\gm] _ gangp/\)} _ (6.10)

Ademas, si en el término con “y°”, que se denotard por {75}, se utiliza FeynCalc, y se

simplifica el resultado, se encuentra que
{75} 161 {_ gaUGpﬁ)\n + gcfpeaﬁ)\’ﬂ _ gkneﬁam + gBWGAaPU} . (611)

Las trazas de las ecuaciones y deben de contraerse con tensores simétricos
7 : « i L «“ 9 5 C 24k
en los indices “p A (Pp/\) y “aB” (KoKp), y como {7°} es un tensor antisimétrico ante

“pA” o ante “a 7, entonces su contracciéon no contribuye.
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Ahora,
K,Ky, K-U K?
Por = =92 = —5 + —gez (KpUx + KaUyp) = 25 UpUx (6.12)
' K,K
A
Py = —9px + —5~ = Py (6.13)

donde U, = (1,0,0,0), ademds, como el vértice es K,0* 6 KBUB)‘, cuando una o dos K,
K, 6 K,K), que provengan de PT o} PpL)\7 la contraccion se anulard, por lo que ij;\ —
—9pr — szU,\yPL szUA

A partir de . v se obtiene que

KoKsTr [aapjbla'g)‘ P, R] -
_9 {QgpA (K-P)(K-P)— KNP (K- Py) + PY(K - Py)) — K? (PfPQA n PﬁPQP)
+KP <P2’\ (K- P)+ P} K - P2)> — (P, - Py) (K'?gﬂA - KPKA>} , (6.14)

y por lo tanto,

Cp=— 2@2{2}(2 (P U)P-U)]+ 2(K - P)(K - Py) — (P~ Po) [K? — (K -U)?|

2K - U) (P U)K - Po) + (P U)K - Py)) ). (6.15)

Como P, = P — K y P, = P corresponden con los cuadrimomentos de los neutrinos, y
dado que para un neutrino P? = p(z) — p2 = 0, pues la masa se considera cero, entonces
P12 = P22 = 0 y por lo tanto %(Pl + P)? = Py - P, que al sustituirlo en O, junto con el
valor de los productos punto, se obtiene

kE — k2

Cp=-2 2

{2<k8 )0 — ko)po + 2(K - P— K2)(K - P)

—2ko [(po — ko) (K - P) +po(K - P — K?)] + ’“22(1(2 —4P. K)} . (6.16)

Antes de continuar reduciendo la expresién de Cf,, se debe expresar la suma sobre frecuen-
cias de Matsubara, My, 7, en términos de las densidades espectrales:

Mpr =T App(iv,)Ap(i(w — wy)). (6.17)
n
Ahora, la parte imaginaria de M, 7 se puede escribir como

dk d
Im[Mpr]=m (eﬁ(po_“) + 1 / — / vt 5(100 — ko — o)

x f(ko) f(pl )PF(pO)PLT(kO) (6.18)
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y se prueba en las identidades y junto con su generalizacién para potencial
quimico finito, la identidad [A72:3]

Por lo tanto, la expresién buscada para I'(pg) involucra, salvo el factor de u%%, ala
siguiente cantidad:
A3k dk d
- (eﬂ(pow) + 1 / / %o / pOf VF (o — 1)
X (5(p0 — /{?0 — po) PF po Z Cipi ko). (6.19)

i=L,T

Como el fermién se considera libre, entonces pr(py) = (2m)e(p))d(py® — E;), donde E, =

\/HI3 — K|2+m2y e(p)) = 0(ph) — 0(—p}) es la funcién signo, con # la funcién escalén.
Por lo tanto, la ecuacion anterior se reescribird como

3
W(emowﬂ/d’“/ - 9 ¢ (ko) )

x 8(po — ko — po) 2me(p)S(ph> — Ep) Y Cipi(ko). (6.20)
i=L,T

Por otro lado, para poder reescribir la §(pj,> —Eg) de forma adecuada, se debe de considerar
a g(ppy) = ph? — Eg, por lo que las raices de la funcién g se encuentran en py = +E,, y
ademds, ¢'(p;) = 2p(,- Dado que

5(9(x)) = ; ‘SH(;" - )‘ﬁ) (6.21)

entonces 6(py? — E2) = T (6(ph — Ep) + 6(py + Ep)), y por lo tanto €(py)d(py* — Ey) =
ﬁ (0(phy — Ep) — 6(ppy + Ep)). Con esto se puede realizar la integracién sobre dpf, y obtener

w(o ) [ [ S0 0 | 3 cinth

i=L,T

X 2;}7 []E(Ep — 1) 0(Ep — (po — ko)) — (1 - f(Ep + N))) §(E, — (po — ko)) | - (6.22)

Ahora, el término de la ecuacién (6.22) que es proporcional a f (Ep — ) corresponde al
caso en el que el neutrino izquierdo estd en el estado inicial, mientras que el término

proporcional a (1 — f (Ep + ,u)) es el caso en el que estd en el estado final, donde lo hace

como un antineutrino. Dado que se busca producir neutrinos derechos a partir de neutrinos
izquierdos, sélo se deberd considerar el primer término.
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Separando la integral en dk en su parte radial y su componente angular, se puede
realizar la integracién de la componente axial y obtener

- (eﬂ(po—u) n 1) /OOO m/t d(cos ©) /Oo Z—Ij:f(ko)

- —00

< | X Cunilho) | 5 Ty — 5By — (o — ko)), (6.23)
i=L,T p

donde O es el dngulo entre el momento del neutrino entrante (izquierdo) y el del fotén
virtual. Ahora, como 6(E, — (po — ko)) = §(v/p? + k2 — 2pk cos © — po + ko), entonces,
cuando se integre, junto con el hecho de que los neutrinos (derechos) son no masivos, se
tendrd la siguiente igualdad:

2poko — k2

VP2 + k2 — 2pkcos® = py — ko < cosO = —
2pk

(6.24)

Como la funcién coseno es acotada, —1 < cos© < 1, entonces, de la ecuacién (6.24)), se
desprenden las siguientes desigualdades:

ko < k, (6.25)
W — ko —k >0, (6.26)
ko > k, (6.27)
ko—2p—k > 0. (6.28)

La desigualdad (6.26]) implica una funcién escalén 6(2pg — ko — k), ademés es vélida en la
regién —k < kg < k. Mas aun, las desigualdades ([6.25)), (6.26]), (6.27)) y (6.28)) se satisfacen
sélo si

—k <k <k (6.29)

La desigualdad (6.29)) implica que el corte de Landau solamente contribuira en pr, (ko).
Ahora, regresando al calculo de Cp: como K - P = kopg — kpcos O, si se sustituye la
2
ecuacién ((6.24)), se obtiene que K - P = KT, por lo que al sustituir este resultado en la

ecuacion (6.16|) se llega a:

k‘2 _ k‘2 2
CL=— u k2 ) (2po — ko)? (6.30)

Definiendo z := k—ko y sustituyendo en la ecuacién (6.30)) se llega, finalmente, a:

Cp =~k (1—2%)° (2po — ko)?- (6.31)
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Por otro lado, por las ecuaciones y , Cr, y Cr son proporcionales a PPL)\ y
PPTA, respectivamente. Como P,;[ = PPL)\ — gpx, entonces para calcular C'r se debe contraer
la ecuacioén (6.14)) con —g, y restarle Cr. Por lo tanto, el resultado de Cr es:

Cr = k*(1 —2°)* [(2po — ko)* — k*] . (6.32)
Por otro lado, como
‘d(cjs@) (\/p2 + k2 — 2pk cos © — (pg — k0)> = N k2p_k —| (6.33)
sustituyendo en esta tltima ecuacion la ecuacién , se llega a
’d (\/p2+k2—2pkcos@— (po—%))‘ = ka, (6.34)
d(cos ©) E,
y por lo tanto,
5(Ey — (py — ko)) = 5225(\/]32 R 2pkcos© — po -+ ko). (6.35)

Entonces, si se sustituye la condicién (6.29); Cr, viz., (6.31); Cr, viz., (6.32)) y la ecuacién
(6.35]) en la ecuacién (6.23)), y se realiza la integracién sobre d(cos ©) se obtiene

o 1) [ e [Fll L -
G M“)/O (27r)2k2/ o apok | o) f(Ep = 1) 02p0 —ho = k)

X (—k‘Q(l — x2)2 (2])0 — k‘[))Q pL(ko) + k2(1 - ) [(2]90 — k()) — k2] pT(ko)) . (636)

Ahora, si se hace el cambio kg — —kg, como las densidades espectrales son funciones
impares, es decir, p(E) = —p(—FE), entonces pr 7 — —pr 7. Ademés, E, = py — ko —
po + ko; f(ko) — f(—ko) = —(1 + f(ko)). Finalmente, como np(pg) = (e®®o—#) 4 1)1

se sustituyen estos cambios en la ecuacién y ésta en la ecuacién , se obtiene la
expresion para I'(po):

2 oo k _
L(po) = 35 W;pg /0 dk k° /_k dko [1 4 f(ko)] f(po + ko — 1) 0(2po + ko — k)
2
X (1 — x2)2 (on + kO)Q |:_PL(k70) + <1 — (2}%)13-/60)2) pT(k‘o):| . (6.37)

De acuerdo con Le Bellac [76], las densidades espectrales del fotén estdn dadas por:

2rmix

pr (ko) = 7 , (6.38)
[k2 + Qm% (1 —3n i—f} >r + [Wm%xf
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donde m% = % (,uz + @) es la masa térmica del foton y

27Tm%:n(1 — z?)

{kQ(l —2?) +m2 (l‘Q +5(1—=2%)In ‘”—HDT + [Fm2a(1 - x2)]2.

z—1

pr(ko) = (6.39)

Por otro lado, py, estd dada por la ecuacién (6.38), y debe corresponder con un propa-
gador longitudinal definido como

Q -1

Ar(qo) = CFOEF (6.40)

202 .
donde F' = — 2qu2@ Ql(%) yQi(z) =5In jﬂ —1 es un polinomio de Legendre del segundo

tipo. Esto significa que se debe restaurar el factor %22, es decir, hay que multiplicar a py,
(dada por la ecuacién (6.38])) por 32—22 =S = —ﬁ para obtener la densidad espectral

x2—1
apropiada. Si se hace eso se llega, finalmente, a la expresién para I'(po):

2 0 k B
T(po) = o=t | dkk* | dko6(2p0 + ko — k) [+ f(ko)] F(po + ko — 1)
327m4p,
o J0 —k
2 2

< (1= 197 [pulho) + (1= s Yot @)

donde pr estd dada por la ecuacién (6.39) y pr, estd dada por

2mm2 x

N 2 . (6.42)
pr(ko (1—x2){[k2+2m%( —zln ﬁ)]2+[ﬂm%x]2}

Ahora que se tiene una expresiéon para I'(pg), esta se puede evaluar numéricamente.
En la Figura [6.2| se muestran los valores que toma para las temperaturas y potenciales
quimicos que existen en las etapas tempranas de la evolucién de la PNS (transicién de la
etapa I1I a la IV, segtin la clasificacién de [16], Figura [2.4).

6.2. Una cota inferior para el momento magnético del neu-
trino

Si se escribe el momento magnético del neutrino en unidades del magnetén de Bohr,
up = Z:ZC =0.296342 MeV !, es decir,

Ho = app, (6.43)
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U =300 MeV, U =275 MeV

100001 — T =50 MeV
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Figura 6.2: Gréfica de I'(pg)/p2 para distintas temperaturas 7 = 50 y T' = 30 MeV, y
potencial quimico del neutrino p = 300 MeV y del electrén p, = 275 MeV.
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entonces, I'(pg) se reescribird de la siguiente forma:

a’u%
32m2pk

00 k _
I'(py) = A ﬂmi[;mw@m+wm—mu+fwa@w+%—u>

2

<(2p0+ o)1 B2 pm%w»%Q— :

(2po + ko)?

Ahora, la tasa total de produccién de neutrinos derechos, I', se define como la integral
de I'(pp) sobre todo el espacio fase accesibe, es decir,

dr d3
r- | o L)

3
:v/é£J@@ (6.45)

> pr(ko, k)] (6.44)

donde V es el volumen en el que ocurre la reaccion. La tasa total de produccién depende
paramétricamente de la temperatura y del potencial quimico del electrén y del neutrino.
Aunque los 1ltimos dos son funcién de la temperatura, se puede considerar que se mantienen
constantes, sin embargo, como se ve en las Figuras y I'(po), y por tanto I, si varfan
considerablemente con respecto a la temperatura. Por ello es necesario considerar a la tasa
de produccién promedio, definida como

r ! N rdr 6.46
<h—ﬂ_ﬂé . (6.40)

3, _
Reescribiendo [ d°p = f dpo ds2 po = 47 pg”" dpo po y sustituyendo la ecuacién en

las ecuaciones - ) v se llega a:

, WLV Ty pmaz o0 L [F
), = T 2 —
(0)y = o K57 Tf_ / d /mm dpgpo/ dk k /_kdkoe( po + ko — k)
z 2 ko
X[1+ f(ko)] f(po 4 ko — 1) (2po + ko)~ ( —ﬁ)
]{J2
ko, k l1l- ko, k
X I:pL( 0 )+( (2p0+k0)2>PT( 05 ):|
2
_ 9 b5V
=a 647T4 H(M)v (647)

_ . - - . )
donde pg"" = 0y py*®* son los valores minimo y méximo, respectivamente, de la energia

del neutrino en el decaimiento beta, el cual estd mediado por el intercambio de un bosén
W intermedio, el cual tiene una masa (= 80.2 GeV) mucho mayor que la tipica escala de
energias en el nacimiento de las PNS (decenas de MeV), por lo que pi*** = 1.2 MeV, que
es el valor maximo de energia de un neutrino no masivo proveniente del decaimento en el
vacio.
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U =300 MeV, U =275 MeV
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Figura 6.3: Grafica de I'/V u2 para temperaturas entre 50 y 30 MeV, y potencial quimico
del neutrino p = 300 MeV y del electrén p. = 275 MeV.
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Dado que los neutrinos derechos son estériles, no interactuaran con la materia del nicleo
de la PNS, por lo que podran escapar libremente. De modo que, para que este proceso sea
lo mas eficiente, el cambio de quiralidad de los neutrinos deberd ocurrir antes de que éstos
interactiien con el medio, es decir, el tiempo tipico que le toma al proceso debera ser menor
que el tiempo necesario para que un neutrino recorra en el nicleo de la PNS, a la velocidad
de la luz, un camino libre medio.

Por otro lado, el tiempo tipico que le toma al proceso, 7, se define como el inverso de
T', es decir

1
== 6.48
T F ) ( )
y asi, el tiempo tipico promedio serd
(1) . (6.49)
T = . .
T Dy

Por lo tanto, para que el proceso sea lo mas eficiente
(Thr <A, (6.50)

donde A es el camino libre medio de los neutrinos en el medio. Sustituyendo el valor de ()
en dicha desigualdad se obtiene

2 NQBV
6474

4
PR 2§ = a2 T (1) (6:51)

A partir de la desigualdad se puede encontrar una cota inferior para el valor del
momento magnético del neutrino, en unidades del magnetén de Bohr.

El volumen en el que ocurre la reaccién, V', es un cilindro cuya altura es el camino libre
medio, A, y el radio de su base es la escala en la que la aproximacién de campo magnético
uniforme es valida, conocida como longitud de coherencia magnética, l,,, que se define, en
Lattimer y Prakash [87], y estd dada, bajo la aproximacién de campo magnético fuerte
como

I & 270 (A2/b)° ~ 2000 fm, (6.52)

donde n. es la densidad de nimero de electrones, A es la longitud de onda de Compton
del electrén, dada por A\e = A/mecy b = B/BE, con BS = (hc/e)\;? el campo magnético
critico del electrén. Por tanto, el volumen de reaccién estara dado por

2
A
V =432 (A2 /b)A\ = 47m3n3 N8 (Tbe) () ~ 1.3 fm? (6.53)
no
y la desigualdad (6.51]) se reescribird como

167 bt (n\
2> (= I -1 6.54
@z et () ) (6:54)
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Para evaluar la desigualdad , se considerard que pJ" = 0, pi¢* ~ 1.2MeV,

B ~ 5 x 10 G, Ty = 50 MeV, T; = 30 MeV, u = 300 MeV, p. = 275 MeV, A ~ 1 my
Iy, = 2000 fm, por lo que

a>4.7x1071, (6.55)

es decir,
fy > 4.7 x 107 P pp. (6.56)

Por lo tanto, para que todos los neutrinos escapen del niicleo de la estrella, y lo puedan
hacer de forma asimétrica, transfiriéndole momento a la estrella, el valor del momento
magnético de los neutrinos debera ser mayor que 4.7 x 10~ 45, de lo contrario, el neutrino
interactuard con la materia presente en el nicleo y la emisién asimétrica no ocurrira.

Como ya se mencioné anteriormente, Akhmedov et al. [48] (ecuacién (3.15)), encon-
traron, mediante el mecanismo de resonancia entre distintos sabores de neutrinos, que los
neutrinos deberfan obtener un momento magnético transitorio mayor que 10714(1071) up.
Esta cota coincide con la que se obtuvo aqui, ecuacién , mediante el mecanismo des-
crito.

6.3. Una cota superior para el momento magnético del neu-
trino

Siguiendo a Ayala et al. [74] [75], la luminosidad del nicleo de neutrinos derechos,
inmediatamente después de su colapso en una supernova, se puede obtener como

Qup =V / (fgg po'(po), (6.57)

donde V es el volumen del plasma. Tomando en cuenta los pardmetros promedio de la
supernova SN1987A [7, 55, B8], es decir: una densidad constante p = 8 x 10'* g ecm=3,
un volumen V = 8 x 10'® cm3, una razén de electrones y bariones Y, ~ Y, ~ 03,y
temperaturas en el intervalo T' = 30 ~ 60 MeV, que corresponden a un gas de electrones
degenerados con potencial quimico electronico p. con valores entre 307 y 280 MeV. El
potencial quimico de los neutrinos se considera p = 160 MeV. Sustituyendo estos valores
en la ecuacion , Ayala et al., op. cit. obtuvieron

2
Qup = (5;) (0.7-4.3) x 107 erg s™". (6.58)

Si la emisién de neutrinos derechos dura cerca de un segundo, la cota de luminosidad es
Qup < 10%% erg s~!, por lo que los autores obtuvieron una cota superior para el momento

magnético del neutrino

ty < (0.1 —0.4) x 107 pp, (6.59)
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que es la cota superior mas restrictiva que se ha encontrado.
Combinando las ecuaciones (6.56) y (6.59), se obtiene un rango de valores para el
momento magnético del neutrino, para el cual, el proceso considerado sera lo méas eficiente:

47x 107 < B < (0.1 - 0.4) x 10711, (6.60)

UB



Capitulo 7

Calculo de las velocidades de
escape en estrellas de neutrones

En el capitulo anterior se plante6 un mecanismo para que los neutrinos que se emitan
en el enfriamiento de la estrella de neutrones puedan escapar libremente, en épocas en las
que el camino libre medio de los neutrinos es menor que el radio de la estrella. Para esto, se
planteé que los neutrinos izquierdos que se producen se transforman en neutrinos derechos,
que al ser estériles escapan libremente, si su momento magnético estd en el intervalo dado

por la ecuacién

47% 107 < 2 < (0.1 - 0.4) x 10711, (7.1)
KB
Suponiendo que se da esta condicién, los neutrinos escaparan libremente de forma
asimétrica y serdn capaces de transmitirle un momento a la estrella, relacionado con esa
asimetria. En este capitulo se calculard la velocidad que adquiere la PNS debida a la emision
anisotrépica de neutrinos, siguiendo a [44].

7.1. Velocidad de escape de estrellas de neutrones

En el capitulo sobre la fisica de las estrellas de neutrones, en la seccién sobre su evolu-
cién térmica, se argumentd que el principal mecanismo de enfriamiento de las estrellas de
neutrones, en sus primeras etapas, es por la emision de neutrinos. En particular, en épocas
tempranas, la emision principal de estas particulas proviene del nicleo, ademas, la emisién
de neutrinos en la corteza es independiente de la del nicleo, por lo que, en una primera
aproximacion, bastara con considerar que la emisién de neutrinos proviene del nicleo de
la PNS.

El nicleo de la PNS se considerara compuesto de materia de quarks extraiia magneti-
zada (MSQM, por sus siglas en inglés). Al considerar este tipo de materia, la densidad del

105
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nicleo debera ser tan alta, que los grados de libertad relevantes son los quarks u, d y s.
Ademsds, la emisién de neutrinos, o antineutrinos, sera a partir del decaimiento § (proceso
DURCA para quarks, es decir, solamente el proceso dominante). Como el decaimiento /3
es un proceso que viola la simetria de paridad, la cantidad relevante en el calculo de la
velocidad de kick es la asimetria en la polarizacién del espin del electron, el cual se define
como la razon entre la diferencia y la suma de los espines polarizados de los electrones en
las direcciones a lo largo y opuestas al campo magnético. La conservacién de momento y de
momento angular en un proceso que viola la simetria de paridad implica que la polarizacién
del espin de los neutrinos y positrones (anti-neutrinos y electrones) emitidos, esté correla-
cionada con su direccién de movimiento, proyectada a lo largo u opuesta a la direccién del
campo magnético. Por lo tanto, el nimero de neutrinos o antineutrinos emitidos en una u
otra direccion se puede determinar de la asimetria de espin.

A lo largo de este cdlculo se supondrd que el dngulo entre la direcciéon del campo
magnético y el eje de rotacion es tan pequenio que se consideran paralelos. Lattimer y Pra-
kash [87] argumentan que el campo magnético se puede considerar uniforme para distancias
microscépicas (e incluso para distancias del tamano del nicleo de la estrella de neutrones),
por lo que dicha hipdtesis se considerara en el célculo siguiente.

De acuerdo con Ayala et al. y Sagert et al. [41],[44], la velocidad de kick de la PNS esta
dada por

= M>]<VS %WRSEdt, (7.2)
donde v es la velocidad de la estrella, Mg es la masa de la estrella, R es el radio del nicleo
de la estrella (pues es donde se da la principal emisién de neutrinos), x es la polarizacién
del espin del electron y € es la emisividad de neutrinos. La ecuacién anterior plantea que
la fuerza que se ejerce sobre la estrella es igual a la fraccién de neutrinos emitidos por el
ntcleo, en una direccién.

La emisividad es funcién de la temperatura, campo magnético y potencial quimico del
nicleo de la estrella, sin embargo, se puede utilizar una ecuacién de enfriamiento (Ley de
enfriamiento de Newton, ecuacion ) para expresar su dependencia con la temperatura,
es decir,

dv

AU audr ., dT
T dt 4T dt  Udt’
donde U es la densidad de energia interna y C,, es la capacidad calorifica de la estrella. Por
lo tanto, al sustituir la ecuacion de enfriamiento , la ecuacion se puede integrar
y obtener

(7.3)

— €

1 4 Ty
v=— 7TR3/ CydT, 7.4
Vs 3 . X (7.4)

la cual se puede escribir de la siguiente forma

km (1.4Mg R \° I
= —803.925 — 7.5
v S < Mnys > <10 km) <MeV fm_3> ’ ( )
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donde
Ty
= / X CudT. (7.6)
T;

La integral I es una funcién de C, y x, y las dos dependen del campo magnético, potencial
quimico y temperatura. Para poder evaluar a I, y asi encontrar la velocidad de la PNS, se
debera encontrar la polarizacién del espin del electron y la capacidad calorifica a partir de
la termodindmica del nicleo de la PNS.

7.2. Termodinamica de fermiones magnetizados

El nicleo de la PNS se estudiara como un gas compuesto de quarks u, d y s, asi como
electrones e y neutrinos v, en presencia de un campo magnético, es decir, el nicleo esta
compuesto de MSQM.

Para cada una de las especies f de los fermiones cargados que componen al nicleo, en
presencia de un campo magnetico B en la direcciéon Z, el gran potencial termodinamico
estd dado por [44], 89, O0]

erdsB [ > 1 _ _
0 (Bus. T) = = SUE [Ty (2= b0) [ By 4 g1 (14 E))]| ()
=0

donde

1 s
Elfz\/p§+2|ef|Bl+m?c, l:j+*+*

5T 5 ji=0,1,2,..., s==+1, (7.8)

con ey y my la carga y masa del fermion, respectivamente, dy es el factor de degeneracién
de los fermiones, que para el electrén es 1 y para los quarks es 3; [ es el nivel de Landau,
s es el espin de la particula y ps es el momento a lo largo del campo magnético B.

Para los neutrinos, que son los tinicos fermiones no cargados presentes, el gran potencial
estd dado por [91]

O (u, T) = — ij /Ooo dyy? In [(1 + e%—y) (1 teo %—y)} . (7.9)

Las cantidades termodinamicas relevantes, tales como la densidad de ntmero, la en-
tropia y la capacidad calorifica se obtienen a partir de los potenciales anteriores, y estan
dadas por

o
ny=- 37’0, (7.10a)
f
Sy =— %(;f, (7.10b)
Cop=T 95¢ (7.10c)

9T
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Al sustituir la ecuacién ([7.7) en las ecuaciones ([7.10) se encuentran sus expresiones
exactas para cada especie de fermién cargada

3 0

Ay, S @2-9 )/ood ! (7.11)
nf= — 90 T3 —m ; :
f o2 o 0 e%(¢m7xf> 1
dfm2 00 0 N 1 El —
Sy = fb / d 2—9§ [ln (1+377(Elf*“f)) _}_7# 19
f 272 f 0 p3lz:;( lU) Te%(Elf—llf) 1 (7 )
dymy (% 5 (Biy = py)*
f If — My
Cof = 7579 bf/ dps ) (2 —diwo) : (7.13)
ToAn T g [1 + cosh (%)}
donde z3 = p3/my es el momento adimensional en la direcciéon del campo magnético,

xy = pug/my es el potencial quimico adimensional y by = B/ B, con B} = m? /ey el campo
magnético critico. Como referencia, se tomard el campo critico del electrén BS = m? /e, =
4.41 x 10" G, que se denotard por b, = b.

Por otro lado, para los neutrinos, se obtiene que

T3 [ y?sinh (4)
== a , 14
- /0 Y (cosh (£) + cosh(y)) (7.14)

2 B - =2
G = % [ gyt [ AT cosh () - cosh) n (27 (cosh () + cosh)
™ o (cF o+ er) (o)

B psinh (£)
(e% " ey) (e;y " 1) , (7.15)
Cw = % /000 dy > (12 T2 In <2e_y (cosh (%) + Cosh(y)))
. 1 (u — 3T sinh (27“) + cosh(y) (pcosh (f) — 67 sinh (%))) (716)

(cosh (&) + cosh(y))

Ademss, la capacidad calorifica serda la suma de las capacidades calorificas de cada
especie que constituye a la MSQM, es decir,

Co=> Cuy. (7.17)
f

Por tanto, la capacidad calorifica se obtendra como la suma de las ecuaciones , para

cada especie, y la ecuacion . Estas expresiones se deben evaluar numéricamente,
Para evaluar la integral I, ecuacién , se necesita la capacidad calorifica y la po-

larizacion del espin del electrén, que ya se definié como la razén entre la diferencia y la
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suma de los espines polarizados de los electrones en las direcciones a lo largo y opuestas al
campo magnético, que se obtendra a partir de la ecuacién ([7.11]).

7.2.1. Polarizacién de los electrones en un campo magnético

Como ya se menciond, la fraccion de neutrinos emitidos asimétricamente es igual al
numero de electrones con espin polarizado en la presencia del campo magnético.

Los electrones en un nivel de Landau [ # 0 cuyo espin apunta hacia arriba (s = + 1), se
alinean paralelamente con el campo magnético, mientras que aquellos cuyo espin apunta
hacia abajo (s = — 1) se alinean de forma antiparalela. Ademds, los electrones en el nivel
mas bajo de Landau, [ = 0, solamente pueden alinearse en direcciéon antiparalela al campo
magnético, pues por la relacién entre [ y s, ecuacion , sil =0, entonces j = 0y
s=—1.

La fraccién de espines de electrones polarizados, x, puede calcularse como

y= = (7.18)
n_ +ny
donde n4 son las densidades de niimero que corresponden a los electrones orientados pa-
ralela y antiparalelamente con la direccién del campo magnético, respectivamente.

A partir de la relacién entre I, j y s, que se da en la ecuacién , se puede reemplazar

la suma sobre niveles de Landau 3 /%(2 — 810) = D11 D20, ¥ asi expresar a ny como

dem? i o 1
e'’%e
ny = b / drs — ' , (7.19)
2r2 e~ Jo ¢ (VaFrTeaih-a. ) 1

deme bi/ood 1 (720)
n_ = T3 . .
22 " Jo o (Vg2 —ac ) 1
Por lo tanto, al sustituir las ecuaciones ([7.19)) y (7.20)) en la ecuacién ([7.18)), se encuentra

a x, como funcién de los pardmetros B, T'y e

-1

00 00 1
2 d
;/0 P e (V) |
oo

x=<1+ / : (7.21)
dxg
0 e%(\/@_ﬂce) +1

En la Figura se muestra la polarizacion del espin del electrén como funcién de
la temperatura, para distintas intensidades del campo magnético y diferentes densidades
bariénicas. Como es de esperarse, debido al alto intervalo de temperaturas, la polarizacion
de los espines de los electrones no es total, incluso para campos magnéticos tan altos como

B =108 G.
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Figura 7.1: Polarizacién del espin del electrén como funcién de la temperatura. En el panel
superior (a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103, 10% y 10°,
donde b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del electrén,
b = B/BS = B/(m?2/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 10'6, 107 y 10'®
G, y densidad bariénica fija np = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas
densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético
fija B ~ 108 G .
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7.2.2. Condiciones de equilibrio estelar

Ya que se tienen las expresiones explicitas para la polarizacion del espin del electrén,
X, ¥ la capacidad calorifica, C),, necesarias para determinar la velocidad de kick, se debe
de considerar su dependencia con el campo magnético, potencial quimico y temperatura,
para los valores presentes en la PNS.

A diferencia del trabajo de Ayala et al. [44], donde se considera un escenario posnatal
para la emisién de neutrinos que da origen a las velocidades de kick, en este trabajo se
supondra un origen natal, es decir, ocurre en la transicién de la etapa III a la IV, de acuerdo
con la clasificacién de Lattimer y Prakash [16] (Figura. Por lo tanto, la emisién principal
de neutrinos ocurrird entre 15 y 50 segundos después de la explosién de la supernova.
Entonces, se deben de imponer las condiciones que existen en el nicleo de la PNS en esas
épocas, tales como el equilibrio en el decaimiento 3 entre las especies de quarks, es decir,

d—u+e+ v, (7.22a)
s —=u+e+ v, (7.22b)
u+e—d+ v, (7.22¢)
u+d—u+s. (7.22d)

Adems4s, se debe imponer la conservacion de la carga, la conservacién del nimero bariénico
) )

y una razén entre electrones mas neutrinos y bariones, Y7, de 0.4, tal como se argumenta

que debe de existir en [45] [46], 56, ©2], es decir,

vy = Det e gy (7.23)

np

donde np es la denisdad bariénica. Las ecuaciones ([7.22)) y (7.23)), asi como la conservacién
de la carga y del ntimero baridénico se resumen en

ftd = Hu — pe + fr, = 0, (7.24a)
ta — ps = 0, (7.24b)

o, — iz, =0, (7.24¢)

2Ny — Ng — N — 3ne = 0, (7.24d)
Ny +ng+ns—3ng =0, (7.24e)
ne +ny — 0.4ng = 0. (7.24f)

Las ecuaciones @ se referiran como las Ecuaciones de Equilibrio Estelar.

Las ecuaciones @, a, b, ¢ son consecuencia del equilibrio 8 entre las especies de
quarks, ecuaciones , mientras que la d es consecuencia de la conservacién de la carga,
la e de la conservacion del nimero bariénico y la f de la condiciéon dada por la ecuacién
(7.23]).
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Figura 7.2: Potencial quimico del quark u como funcién de la temperatura. En el panel
superior (a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103, 10% y 10°,
donde b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del electrén,
b= B/BS = B/(m?2/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 10'6, 107 y 10'®
G, y densidad bariénica fija np = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas

densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético
fija B ~ 108 G .
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Figura 7.3: Potencial quimico de los quarks d y s como funcién de la temperatura. En
el panel superior (a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103,
10* y 10, donde b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del
electrén, b = B/BS = B/(m?2/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 1016, 1017 y
10'® G, y densidad bariénica fija ng = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas

densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético
fija B ~ 108 G .
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Figura 7.4: Potencial quimico del electrén como funcién de la temperatura. En el panel
superior (a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103, 10% y 10°,
donde b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del electrén,
b = B/BS = B/(m?2/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 10'6, 107 y 10'®
G, y densidad bariénica fija ng = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas

densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético
fija B ~ 108 G .
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Figura 7.5: Potencial quimico del neutrino como funcién de la temperatura. En el panel
superior (a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103, 10% y 10°,
donde b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del electrén,
b= B/BS = B/(m?2/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 10'6, 10'7 y 10'®
G, y densidad bariénica fija np = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas

densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético
fija B ~ 108 G .
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7.3. Resultados

La solucién a las Ecuaciones de Equilibrio Estelar, ecuaciones (potencial quimico
de las diferentes especies fermiénicas como funcién de la temperatura), se muestra en las
Figuras y para intensidades de campo magnético B = 10'6 — 10 G, y
densidades bariénicas np = (3 — 8)ng, donde ng = 0.16 fm~=3 es la densidad de saturacién
nuclear. Para densidad fija, y campo magnético méas intenso, el cambio en el potencial
quimico es muy poco significativo para todas las especies, sin embargo, los cambios en el
potencial quimico del electrén y del neutrino son los mas significativos. Los resultados para
el potencial quimico del neutrino son consistentes con los resultados obtenidos por Lugones
y Benvenuto [50], en donde estudian los efectos del gas de neutrinos en la transicién de
fase de materia hadrénica a materia de quarks extranos.

En la Figura se muestra a la capacidad calorifica como funcién de la temperatura,
para distintas intensidades del campo magnético y diferentes densidades baridnicas. Pa-
ra densidad fija, el cambio en la intensidad de campo magnético es apenas notorio, sin
embargo, para campo magnético fijo, el cambio en la densidad es significativo.

Con los resultados que se tienen de la capacidad calorifica y de la polarizacién del
espin del electrén, se puede encontrar la velocidad de kick que adquiere la estrella a partir
de la ecuaciéon , que relaciona la velocidad de kick con la capacidad calorifica, la
polarizacion de espin del electrén, la masa y el radio de la estrella; pues ya se puede
evaluar a la integral I, que es la integral sobre el intervalo de temperaturas del producto
de la capacidad calorifica por la polarizacién del espin del electrén, (ecuacién ) En
la figura [7.7] se muestra la velocidad de kick obtenida como funcién del radio del nicleo
de una PNS de masa 1.4Mg), para densidades bariénicas ng = (3 — 8)ng e intensidad de
campo magnético B = 106 — 10'® G. El intervalo de velocidades encontradas reproduce el
intervalo de las velocidades observadas [9].

Para una intensidad de campo magnético fija, los cambios en la densidad baridnica no
tienen un efecto significativo en la velocidad de la estrella, sin embargo, para una densidad
fija, los cambios en la intensidad del campo magnético tienen un efecto importante en la
velocidad. Esto se debe a que, como la velocidad es proporcional a la integral del producto
de la capacidad calorifica, C,, y la polarizacién del espin del electrén, x, y dado que un
cambio en la intensidad de campo magnético genera un aumento importante en y, pero
minimo en C,, mientras que un aumento en la densidad bariénica aumenta C,, y disminuye
X, por lo que el cambio se anula en el producto.
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Figura 7.6: Capacidad calorifica como funcién de la temperatura. En el panel superior
(a) se grafica para distintas intensidades de campo magnético b = 103, 10* y 10°, donde
b es el campo magnético normalizado por el campo magnético critico del electrén, b =
B/B¢ = B/(m?/e), que corresponde con campos magnéticos B ~ 1016, 107 y 10'® G,
y densidad bariénica fija np = 5ng. En el panel inferior (b) se grafica para distintas
densidades bariénicas np = 3ng, 5ng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético

fija B ~ 108 G .
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Figura 7.7: Velocidad de kick como funcion del radio del niicleo de una PNS de masa 1.4M.
En el panel superior (a) se grafican las velocidades encontradas para distintas intensidades
de campo magnético b = 103, 10* y 10, donde b es el campo magnético normalizado por el
campo magnético critico del electrén, b = B/BS = B/(m?/e), que corresponde con campos
magnéticos B ~ 10'6, 107 y 10'® G, y densidad bariénica fija ng = 5ng. En el panel
inferior (b) se grafican las velocidades encontradas para distintas densidades baridnicas
np = 3ng, bng y 8ng, y para una intensidad de campo magnético fija B ~ 10'® G .
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Conclusiones

El problema de las velocidades de escape de estrellas de neutrones ha sido un tema de
investigacién sumamente activo en los dltimos anos y se han propuesto multiples posibles
soluciones para explicarlo. Las dos propuestas mas aceptadas, el modelo hidrodindmico y
la emisién anisotréopica de neutrinos, han recibido argumentos a favor y en contra.

En particular, respecto a la emisién anisotrépica de neutrinos se ha argumentado que
una vez que la estrella llega al equilibrio térmico no puede haber ningiin proceso que genere
la anisotropia necesaria para que la estrella alcance las velocidades que se han observado,
por lo que la emisién de neutrinos en las etapas més tempranas de la evoluciéon de la
estrella de neutrones, donde la luminosidad de neutrinos es mayor, parece ser el escenario
natural para este modelo. Sin embargo, en las primeras etapas de la evolucién de las
estrellas de neutrones los neutrinos quedan atrapados, por lo que es necesario considerar
las interacciones de neutrinos con el material que conforma al nticleo de una protoestrella
de neutrones, en donde el camino libre medio de los neutrinos es mucho menor que el radio
del nicleo de la estrella.

Para ello, en este trabajo se considero el mecanismo del cambio de quiralidad producido
por la presencia de un posible momento magnético del neutrino. Cuando los neutrinos,
originalmente izquierdos, cambian su quiralidad y se hacen derechos, sus interacciones con
la materia se suprimen y estos pueden escapar libremente de la estrella, siempre y cuando el
tiempo que les tome cambiar su quiralidad sea menor que el tiempo que les toma recorrer
un camino libre medio. Esta condicién da una cota inferior al momento magnético del
neutrino, que junto con la cota superior que se obtiene del limite de luminosidad observado
en supernovas, da un intervalo de valores para el momento magnético del neutrino que
permiten explicar las velocidades de escape de las estrellas de neutrones:

47x107% < 2 < (0.1 - 0.4) x 10711, (8.1)

B

El limite inferior de este intervalo es mayor que el valor tipico dado en una minima extension

119



120

Conclusiones

del modelo estandar:

[~ 3.2 % 1071 (ﬂ) pp > (4 x 10720 up, (8.2)
leV

sin embargo, este valor depende directamente de la masa de los neutrinos, que es una canti-
dad que todavia no estd bien determinada, y por lo tanto, el valor del momento magnético
del neutrino dentro del modelo estandar ain queda por determinar. Ademads, el limite in-
ferior que se obtuvo es consistente con el valor del momento magnético transitorio que
adquieren los neutrinos al resonar entre los distintos sabores, como encontraron Akhmedov
et al. en [48].

Si el momento magnético de los neutrinos estd dentro del intervalo encontrado, enton-
ces los neutrinos producidos por el decaimiento § para quarks podran escapar libremente
de la estrella, y debido a la violacién de la simetria de paridad, y la presencia del campo
magnético, su emision serd asimétrica, por lo que transferirain momento a la estrella. Para
determinar la velocidad que adquirira la estrella se consideré que el nicleo de la proto-
estrella de neutrones estd hecho de materia de quarks extranos magnetizados, y a partir
de la Ley de Enfriamiento de Newton, se pudo relacionar la velocidad de escape con cier-
tas cantidades termodinamicas que se pueden obtener para la materia de quarks extranos
magnetizados. Las velocidades que se encontraron para una estrella de 1.4 masas solares,
con campos magnéticos sumamente intensos, en el intervalo 106 — 10'® G, y densidades
bariénicas de 3 — 8 veces la densidad de saturacién nuclear, estan en el intervalo de las
velocidades observadas en pulsares, y reproducen tanto las velocidades mas bajas (decenas
de km s7!), como las més altas (superiores a 1500 km s~!). Ademds, se encontré que la
densidad bariénica de la estrella no es un parametro significativo, pues cambios en esta
cantidad no se reflejan en la velocidad que adquiere la estrella.

De acuerdo con las recientes estimaciones de Annala et al. [24], los nicleos de quarks
solamente ocurririan en las estrellas mas masivas, con masas superiores a dos masas solares,
y ademads, el nicleo de quarks tendria una masa inferior a una masa solar y su radio deberia
ser aproximadamente 6 km. Por lo tanto, dado que el cdlculo que se presenté aqui muestra
que la velocidad es proporcional a la masa del nucleo, si las estimaciones de Annala et al.
son correctas, entonces las velocidades encontradas deberian ser un poco menores, pero
dentro del mismo orden de magnitud.

Por lo tanto, el cambio de quiralidad de neutrinos durante el nacimiento de una estrella
de neutrones, con nicleo de materia de quarks extranos, parece ser un mecanismo eficiente
para explicar las velocidades de escape de las estrellas de neutrones, siempre y cuando
el momento magnético de los neutrinos esté dentro del intervalo propuesto. Mas aun, los
resultados obtenidos parecen indicar que las estrellas de neutrones con velocidades de escape
muy grandes podrian ser consistentes con la presencia de un nicleo de quarks sujeto a un
campo magnético muy intenso.

Sin embargo, en este trabajo no se descarta que las estrellas puedan adquirir parte de su
velocidad mediante el mecanismo hidrodinamico. Mediciones més precisas de la alineacién
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entre el eje de giro y la velocidad de escape de multiples estrellas (tal como se ha hecho
con los pulsares del Cangrejo y de la Vela) podran mostrar si la hipétesis bédsica para la
emisién asimétrica de neutrinos (la alineacién entre el eje de giro y el campo magnético)
es verdadera y asi arrojar evidencia sobre el origen de las velocidades de escape.

Cuando los neutrinos escapan de la estrella de neutrones recién nacida, mediante el
mecanismo aqui planteado, las condiciones en el nicleo de las estrellas, en el periodo en
el que éstas radian su energia de ligadura gravitacional, podrian cambiar, por lo que estas
condiciones se deberan tomar en cuenta en las simulaciones modernas de transporte y
evolucién de las estrellas de neutrones en sus primeras etapas. Estas consideraciones podrian
proveer nuevas caracteristicas observacionales de las estrellas de neutrones, que gracias a
los nuevos detectores de neutrinos de alta energia, puestos en marcha en los tltimos anos,
podrian dar luz sobre los procesos de enfriamiento a los que estan sujetas, asi como dilucidar
aspectos relacionados con la fisica de los neutrinos.
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Apéndice A

A.1. Identidades de matrices gamma
Identidad A.1.1. Si L = 3(1 —~°) y o = L[y*,+"], entonces
[L,c"] = 0. (A1)
Demostracion.
1

207 = 3 L= 7% 1) = 7 (115727 = 7. 1), (A.2)

como [1,[v*,7"]] =0y {'75,70‘} = 0, entonces [75, [’ya,’yp]] = 0 y por tanto, se obtiene
que
[L,0%"] = 0. (A.3)

O
Identidad A.1.2. Si R, L = (1 ++°), entonces
Ry* =~*L. (A.4)
Demostracion. Primero, se probard que
{R, A"} =", (A.5)
pues
{R"} = % {1+9°9"} = % {7 At 0 ) = At % {2} (A6)

Pero {7°,4#} = 0, y por lo tanto

[RAM) = A", (A7)
La identidad anterior se puede escribir explicitamente como
1 1
3 (L) 7"+ 57 (1+97) =" (A4.8)
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1 1 1
g (L) = = o (1497) = 59" (1-77), (A.9)
Por lo tanto,
RHy* =~*L. (A.10)
O

Identidad A.1.3. Si R = 3(1++°), entonces

R?=R. (A.11)
Demostracion.
R2:%(1+v5)%(1+75’) = i (1+2’y5+ (75)2)- (A.12)
Como (7°)® = 1, entonces
R?=R. (A.13)
O

Identidad A.1.4. Si [p] =p y p = p/p, entonces
(7-p)* = —1. (A.14)
Demostracion.
-5 =vip"vp =y 0P
— 2 () + D D PP = — i o'V

2
O
Identidad A.1.5.
(VY FTD) (P ET D) =29 (O £7p). (A.16)

Demostracion.
(VW FTD) (P £T0) = O EAT BF G P~ (7B
=2+4°9-pF (¥ 91", (A.17)

donde la segunda igualdad se da al sustituir la identidad (A.15)) y (7°)? = 1. Como %7 =
— 7Y, entonces se prueba la identidad

(VY FTD) (P ET D) =29 (O £7p). (A.18)

O]



A.2 Sumas de frecuencias de Matsubara

125

Identidad A.1.6.
(V¥ +£7-p) (/°£7-p) =0. (A.19)

Demostracion.

(A.20)

donde la segunda igualdad se da al sustituir la identidad (A.15) y (7°)? = 1 y la tltima
igualda es debida a que 79 = — 740,
O

A.2. Sumas de frecuencias de Matsubara

Identidad A.2.1. Si la suma de frecuencias de Matsubara para la interaccion fermion-
boson esta dada por

Mpr =T App(ivn) Ap(i(w — wn)), (A.21)
entonces su parte imaginaria serd:
o0 dk oo d / -
Im[Mpr] =7 <€ng + 1) / 27:)/ %5(2?0 — ko — po) f (ko) f (p0) pr(py) pr, 7 (o)
(A.22)

Demostracion. Para calcular la parte imaginaria de la suma, se escribiran los correladores
en términos del tiempo imaginario:

Im [ML,T] = Im {TZ AL,T(iwn)AF(i(w - wn))}

B B S , -
Im {TZ/ d’T/ dr’ (eZ“Te""”(T _T)AL,T(T,)AF(T)) } , (A.23)
—Jo 0

ahora, en la ecuacién (|A.23)) aparece el término T') " en(T'=7) " que satisface la siguiente
igualdad:

TZ elon(m'=T) — Z §(r' — 1 —ppB), (A.24)
n P

que al integrar sobre 7 o 7’ solamente contribuird el término con p = 0, por lo que la
ecuacién (A.23)) se reescribe de la siguiente forma:

Im[Mp, 7] = Im { /0 ’ dr (eWAL,T(r)AF(T)) } . (A.25)
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Bajo la representacion de Fourier, las funciones de correlaciéon Ar y Ay 7 se escriben como:

A _ > dp6 —pLT A /
Ap(r) = 5 ¢ T AF(po) (A.26)
’ <k
Bua(r) = [ R AL (ko) (A2

por lo que la ecuacién ((A.25)) se reescribe como

Im{/ dk‘o/ dpo/ (iw—ko— pO)ALT(ko)AF(Po))}
= Im{/ dko/ <eﬁziw_k;0pi)p_0 1AL T(kO)AF(pO)> } (A.28)

Ahora, se puede escibir a los correladores Ay 7 y Afr en su representacién espectral, es
decir

Im[M7p, 7]

Arr(ko) = (1+ f(ko))prr(ko), (A.29)

donde f(z) = 5%1 es la distribucién de Bose-Einstein y pr, 1 es la densidad espectral del
foton, en su modo longitudinal o transversal; y para el caso fermiénico, el correlador en su
representacion espectral se escribe como

Ap(ph) = (1 = f(00))pr(p)), (A.30)

donde f (z) = es la distribuciéon de Fermi-Dirac y pr es la densidad espectral del

neutrino.
Sustituyendo las funciones de correlacién Ay 7 y Ap en la ecuacién (A.28) se obtiene

Bliw—ko—pp) _
Im[Mp 7] = Im / dko / dp © -
k _ 2w — ko — p)

x(1 = f(pp))pr(ph) (1 + f(ko))PL,T(ko)}- (A.31)

1
eﬁ(Z—ll)_i_l

Ahora, en el proceso estudiado se tiene un fermién entrante, por lo que w = 2w (m + 1)T,
con m € Z, por lo que e’ = —1 y, por tanto, en la fraccién que contiene a la exponencial
se puede factorizar un —1.

Por otro lado, si se desarrolla (e‘mkﬁpé) + 1) (1= f() (1 + f(ko)):

(7008 1) (1= F(ph))(1 + f (ko)) =
(14 F(ko) = ) + (14 F(ko) = Fph) ) e PR0#0) — (ko) f(pf) (e7#R076) +1) , (A.32)



A.2 Sumas de frecuencias de Matsubara

pero

(efko — 1) (eﬁpB - 1) +efPo 11— ko 1

(efko — 1) (P70 +1)
eﬁ(k’oﬂ%) +1

~ (ePro — 1) (ePPh +1)
= F(ko)f(p)) (eP50476) + 1) (A.33)

(14 £ ko) = F0)) =

Entonces, al sustituir la tltima ecuacién en el segundo término de la ecuacién (A.32)), se
puede simplificar dicho término de la siguiente forma:

F (ko) F(w) (7 F0r76) 1) P07 — f(ko) F(pf) (e R0 #0) 1), (A34)

por lo que el segundo y tercer término de la ecuacion (A.32)) se cancelan y ésta se reescribe
como

(Pt 1) (1= F(p)) (1 + F(ko)) = £ (ko) F(p) (7H0+#) +1)
= (%0 +1) £(ko) F(2)). (A.35)

donde la tltima igualdad de la ecuacién (A.35]) se da por conservacién de momento.
Si se sustituye la ecuacion (A.35)) en la ecuacién (A.31)) se obtiene:

dko dp!
Im[Mp 7] = —1 Pro 41 -2
m[Mpr] m{(e + )/_ / 27 zw—ko—po

xf<k0>f<pa>pp<ps>pL,T<ko>}, (4.36)

la tinica parte que no es real en los dos términos de esta ecuacion es el factor —

1
iw—ko— p
primero se identifica a iw — pg + i€ y se desarrolla su parte imaginaria:

1 , 1
Im|{— ) =limIm -
Zw—ko—p6 e—0 po—ko—p6+l€

1 1 1
= lim — — . A.37
65%21' <p0—ko—p6+ie po—ko—p{)—ie) ( )

k —p» POt lo

que su parte imaginaria sera solamente la parte imaginaria de Para encontrarla,

Ahora, los términos del lado derecho de la ecuacién ({A.37) se pueden desarrollar como

1 1 —2%€
— — — = , A .38
po—Fo—ph i po—ko—ph—ic (oo plPt e (4.38)
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pero
lim ﬁﬂﬂ = 7(2), (A.39)

por lo que
Im <po—/:o—p6> = —76(po — ko — pp), (A.40)

y si se sustituye la ecuacién (A.40) en la ecuacién (A.36)) se obtiene finalmente que la
ecuacién (A.23)) es igual a

tfy 1] = (e 1) [~ 50 [ P00 ko = ) f (ko) )0 (o (o).

2
(A.41)
O

Identidad A.2.2. Si la suma de frecuencias de Matsubara para la interaccion fermion-
boson esta dada por

Mpp =T (iwn)™Apr(iwn) Ap(i(w — wy)), (A.42)

con m > 1, entonces su parte imaginaria serd:

x (ko)™ f (ko) f(ph) pr(ph) pr.r(ko)- (A.43)

Demostracion. Nuevamente, para calcular la parte imaginaria de la suma, se escribiran los
correladores en términos del tiempo imaginario:

Im[Mp7] = Im {T D (iwn) ™ App(iwn) Ap(i(w — wn))}

n

= Im {TZ /06 dr /05 dr’ (iwn)™ (ei“’Teiw”(T/_T)AF(T)AL,T(T')> } . (A44)

Ahora,

. , 8m . , 6m
. m iwn (T/'—7) _ wn (7'=T7) | _ r_ — sm)
T En (itn) ™ e = 5-m <T En e ) = aT/mé(T T):= 0" (1" —=71), (A.45)

donde se introdujo la notacién f("™), para referirse a la m-ésima derivada de la funcién.
Sustituyendo a la ecuacién anterior en la ecuacién (A.44)

Im[My 7] = Im { /O ’ dr /O ’ dr's(™ (7' — 1) (eWAL,T(T’)AF(T)) } . (A.46)
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La derivada de la Delta de Dirac satisface la igualdad

/ 0z 60z — a) f(z) = (~1)" ™ (a), (AAT)

por lo que se puede reescribir la ecuacién (A.46) como

Im[Mp, 7] = Im {(—1)m /O ’ dr (e"“&@(ﬂ&(ﬂ) } : (A.48)

Por lo tanto, si se escribe a los correladores Ar y A, 7 en su representacion de Fourier:

A _ > dp6 —PyT A /
Ap(r) = o € Ar(po) (A.49)

. o™ % dky ko
A(LT)(T) / e R AL p(ko) = / 2 (—ko)™e M7 Ap (ko) (A.50)

’ arm or © oo 2m

y se sustituyen en la ecuacién ({A.48) se obtiene:

i< m{c [ 8

(eﬂw—’fo—po)(—ko)mAL,T(kO)AF(pO)) } . (A.51)

Si se compara la ecuacién con la se pude ver que solamente difieren por el
factor de (kg)™, que no modifica la integral sobre 7 ni la parte imaginaria, por lo que todos
los pasos que siguen para probar la identidad son iguales. Por lo tanto se obtiene
como resultado final

Im[Mpr]=m (eﬁpo + 1) / dko / dry 5(100 — ko — pp)

(ko)™ f (ko) f(ph) pr(p)) PL,T(kO)- (A.52)

De la ecuacién (A.52)) se puede concluir que cuando aparecen potencias de (iwy) en las
sumas sobre frecuencias de Matsubara, estas se traducen en potencias de kg, por lo que se
puede utilizar la ecuacién sin potencias de (iwy,), es decir, la identidad O

Identidad A.2.3. Si la suma de frecuencias de Matsubara para la interaccion fermion-
boson esta dada por

Mpr =T App(iv,) Ap(i(w — wy)), (A.53)
donde el potencial quimico del fermion p # 0, entonces su parte imaginaria serd:

Mpr]=m (eﬁ(po_“) + 1)/_ dko/ v Fko) f(ph — 1)
x &(po — ko — po) pr(po) PL,T(ko)- (A.54)
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Demostracion. Para encontrar la parte imaginaria de la suma, se escribiran los correladores
en términos del tiempo imaginario y bajo su representacion espectral:

B8
AL,Taan):/O dre" T Ap (7 / / R (ko7 [1 4 f(ko)] prr(ko),  (A.55)

y analogamente,

- d , ~
Ap(i(w - wn)) / r [ Bbetmn b (1 figh - ] proh). (A56)

Sustituyendo a los correladores bosénico y fermiénico en My, r, ésta se reecribe como

MLT—TZ/ dT/ /de/dPO (iwn—ko) ‘rez(w wn—(pH—p))7’
% [+ f(ko)] prar(ko) |1 = F(vh = )| pr(h). (A.57)

y dado que TS, n(7=7') = §(1 — 7'), entonces

Mir = / /dkﬂ/dpo koot [1 + f(ko)] prr(Ko)
x (1= 7 — )] pr(w)
= /dkO/de [1+ f(ko)] [1—f( )} pr,7(ko)

(iw—ko—ph+1)B

x pr(phy) = (A.58)

zw—i—u—ko—po

Nuevamente, como iw es frecuencia de fermién, entonces es un multiplo impar de 71", por
lo que si se sigue un procedimiento andlogo al de las ecuaciones (A.31), (A.32)), (A.35),
y (A.36)), asi como el de las ecuaciones y , pero haciendo la sustitucién de
iw+ pu — po + i€, se llega a

it (0 1) [0 g

x &(po — ko — po)pr, T(ko)pF (po)- (A.59)

La ecuacién (A.59)) coincide con la ecuacién ((A.41)), pero generalizada para potencial quimi-
co finito. Por lo tanto, la identidad generaliza a las identidades y
O
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