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Capítulo 1 

Introducción 

Los neutrinos fueron propuestos por Pauli en 1929, para explicar la aparente energía faltante en ciertas 
reacciones nucleares, tales como 

(1.1) 

La propuesta original era que existía un nuevo tipo de partícula elemental, hasta entonces desconocida. 
Esta "nueva" partícula tenía características muy especiales: una masa muy pequeña (que originalmente 
se pensó era cero), carga eléctrica cero y sólo interactuaría por medio de las Interacciones débiles. A 
estas partlculas se les nombró neutrinos (para distinguirlas de los neutrones), denotadas por v, por lo 
que la reacción anterior se vuelve1 

(1.2) 

El neutrino fue descubierto experimentalmente en 1956 por Reines y Cowan. Durante varios ruios se 
creyó que sólo exist{a un sólo tipo de neutrino que aparecía en algunas reacciones donde se involucraban 
leptones, hasta que los experimentos realizados por el grupo de Lederman, Schwarz y Steinberger en 
1962, demostraron la existencia de un segundo tipo de neutrino. Los dos neutrinos hasta entonces eran: 
Ve asociado a reacciones donde aparece el electrón como la reacción (1.2), y v,., asociado al muón como 
el que aparece en el decaimiento del pión: 

71"+ _, µ.+ +v,. (1.3) 

Posteriormente, a mediados de los 70s, el grupo de Perl encontró un tercer leptón, el tau. En base a los 
descubrimientos anteriores se propuso la existencia de un tercer neutrino, v.,., aunque no fue sino hasta 
el año 2000 en que se encontró evidencia experimental directa de este [60]. 

Con estos resultados, los leptones son muy parecidos a los quarks, runbos forman 3 frunilias, con 
dos miembros cada una. Todos los leptones y los quarks tienen espín semientero, por lo que cumplen 
la estadística de Ferml-Dirac. Sin embargo, los neutrinos tienen varias características que no tienen 
las demás partículas. En las interacciones débiles sólo se producen neutrinos con helicidad negativa 
y antineutrinos con helicidad positiva, mientras que el resto de partículas y antipartículas se pueden 
encontrar con ambas helicidades. Este hecho se Incorpora en el modelo estándar considerando que los 
neutrinos no tienen masa, lo cual no contradice los experimentos. Las masas de los de leptones se 
presentan en la tabla 1.1. 

Durante muchos años se pensó que los neutrinos no tenían masa, sin embargo, los resultados de los 
últimos años [13, 55, 57, 67] dan fuertes evidencias que sugieren que los neutrinos tienen masa. Pero 
¿por qué queremos neutrinos masivos y cuales sus consecuencias? 

1 En este trabajo el superíndlce e ae refiere a la antlpa.rt.fcula, asf 11c ea un antlneutrino. En la literatura es usual denotar 
a un antineutrlno como 17, pero aquí esa notación sero. pm'a denotar a un vect.or tronspuesto. 

1 



2 CAPÍTULO l. INTRODUCCIÓN 

e µ T 
Masa 0.511 MeV 105.658 MeV 1777.03 MeV 

Ve Vµ VT 

Masa <2.2 - 3 eV <0.17 - 0.19 MeV <15.5 - 18.2 MeV 

Tabla 1.1: Masa de los leptones. [48, 73] Los valores reportados para las masas de los leptones cargados 
son valores medidos, mientras que para los neutrinos sólo se conocen las cotas superiores. 

1.1 ¿Queremos neutrinos con masa? 

Existen varios motivos que nos llevan a considerar la cuestión de la masa de los neutrinos. En esta 
sección sólo se mencionan algunos de ellos. 

El primer motivo proviene de la. física teórica.. La. historia. de las interacciones débiles, es en gran 
medida. la historia de nuestro entendimiento de las propiedades de los neutrinos. El hecho de que 
sólo se encontráran neutrinos con helicidad negativa fue un punto clave para el éxito de la teoría V-A 
sugerida por Feynman, Gell-Mann, Marshak y Sudarshan [29, 49]. La evidencia de las corrientes neutras 
dió una fuerte confirmación de la exitosa unificación de las interacciones débiles y electromagnéticas 
propuesta por Glashow, Salarn y Weinberg. Con los resultados de los últimos años, es factible que 
los neutrinos tengan masa y que mezclen entre ellos. Esto requiere conciliarse con la teoría V-A, la. 
cual supone neutrlnos sin masa, ver sección 2.2. Por lo tanto, si se desea. avanzar hacia una teoría que 
involucre a todas las interacciones, debe1nos seguir estudiando a los neutrinos para con1prender mejor 
las interacciones débiles y poder incorporar a. los neutrinos masivos y quizas poder explicar su masa tan 
pequeña. 

El resto de los motivos mencionados provienen de la astrofísica. y la cosmologla. La. importancia. en 
la astrofísica fue notada desde 1939 por Bethe. Él determinó las cadenas de reacciones responsables 
de convertir el hidrógeno en helio en las estrellas, de las cuales algunas producen neutrinos 11.. Dado 
que Jos neutrinos sólo interactúan vla Ja. fuerza débil, tienen una sección eficaz muy pequeña por lo que 
después de ser producidos, salen de la estrella casi intactos. Estos neutrinos podrían proveer una valiosa. 
información acerca. de procesos que ocurren en el interior de las estrellas. 

A Jo largo de los años se han desarrollado detallados modelos de Ja. evolución estelar que permiten 
predecir el flujo de 110 producidos en el Sol. Sin embargo, los experimentos realiza.dos a. Ja fecha. sólo 
detectan una fracción del flujo calculado [12]. Lo anterior se conoce como el problema o enigma de los 
neutrinos solares. Se cree que este problema en particular puede ser resuelto si los neutrinos tienen masa. 
Como se verá. en 4.4, los neutrlnos no necesariamente son eigenestados de masa, sino una combinación 
de éstos. Con estas suposiciones, se puede dar el fenómeno de oscilaciones de neutrinos, en el cual 
un 11 puede oscilar de un sabor a otro. Esta posibilidad fue propuesta en 1957 por Pontecorvo [76], 
en analogía a las oscilaciones del kaón neutro. Para que esto sea viable, se requiere que los neutrinos 
tengan masa ditinta de cero y distinta entre ellos. De acuerdo a este escenario, los neutrinos lle, en su 
viaje del Sol a la Tierra, oscilan a otro tipo de neutrino, lo cual explica.ria el problema de los neutrlnos 
solares. Adicionalmente a esta posibilidad, conocida como oscilaciones en el vado, existe una propuesta 
presentada por Mlkheyev y Smlmov en 1986, en Ja cual la parte má.s importante de las oscilaciones 
se producen por medio de un efecto resonante en el interior del Sol. Aun cuando lo último es una 
alternativa. muy atractiva, vale la pena explorar a fondo el caso de las oscilaciones en el vacío, lo cual es 
la opción que se seguirá en esta tesis. 

Otra posible forma de explicar la oscilaclén de los neutrinos solares es suponer que tienen momento 
magnético. Si este momento es suficientemente grande, los neutrinos producidos en el Sol pueden 
cambiar su helicida.d en el campo magnético solar. Estos últimos neutrinos van a tener una sección 
eficaz mucho menor a los primeros, haciendolos más difíciles de detectar, lo cual podría explicar el flujo 
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observado. Sin embargo, un neutrino sin masa no puede tener momento magnético, por lo que para que 
esta explicación funcione de cualquier manera se necesitan neutrinos con masa. 

Además de las oscilaciones solares, también hay ciertas discrepancias entre los resultados teóricos y 
experimentales en el flujo de neutrinos atmosféricos. También en este caso, las oscilaciones de neutrinos 
parecen ser la clave para resolver este problema. 

Otra motivación para tener neutrinos masivos, es que la cosmología predice la existenda de una 
radiación de fondo de neutrlnos residuos del big bang en todo el universo. El número de neutrinos ele 
fondo por unidad de área es alrededor de 8 órdenes de magnitud mayor al nfunero promedio ele bariones 
presentes en el universo. Así, si los neutrinos tienen masa, su contribución a. la densidad del universo 
puede afectar la evolución del universo [69]. 

Las fuentes de masa, aparte de los bariones, nos pueden ayudar a resolver varios problemas. Con 
un universo dominado por bariones, es difícil entender cómo la distribución uniforme inicia.l de materia 
evolucionó para formar galaxias del orden de 1011 M.o1. Los modelos inflacionarios predicen la densidad 
de energía del universo en función de su razón de expansión. Esta razón no es conocida muy bien, 
pero si está dentro del rango actualmente aceptado, predice una densidad de energía que es de 10 a 100 
veces la densidad de energía de los bariones. Esto nos obliga a buscar nuevas fuentes de energía, y los 
neutrinos son un excelente candidato. Existen otras posibles fuentes de energía, pero suponen partículas 
desconocidas. 

Además de estos problemas, los neutrinos son candidatos importantes para la materia oscurél.. El 
cociente de masa total a masa luminosa de sistemas como estrellas, galaxias, cúmulos de galaxias, etc. 
aumenta c.onforme uno analiza sistemas más grandes. Este problema es explicado por la presencia 
de materia oscura. Se cree que la. materia oscura está ligada gravitacionalmente a estos sistemas, 
proveyéndolos de un halo no luminoso. Mientras más grande es el sistema, más grande es el halo, y 
mayor la razón masa-luz. Para que los neutrinos sean candidatos a la materia oscura es necesario que 
tengan una masa m., ~ 1 keV pues de otra manera. existen problemas con la formación de estructura 
galáctica. Para más información acerca de estos temas ver [59, 69] y las referencias que ahí se mencionan. 

Aun estamos muy lejos de poder construir un modelo que explique satisfactoria.mente las masas de 
los neutrinos y sus oscilaciones, sin embargo, existe bastante información como para poner límites sobre 
las masas, las oscilaciones y otros parámetros que nos permiten descartar ciertas teorías. Por lo tanto, 
el estudio de neutrinos masivos debe de tomarse en serio. 

1.2 ¿Qué implican los neutrinos masivos? 

En la sección anterior vimos algunas de las motivaciones para estudiar a los neutrinos masivos y ahora 
nos surgen varias preguntas acerca de ellos: 

• ¿Cuantos neutrlnos hay? El modelo estándar permlte la existencia de N familias de neutrinos, 
sin embargo los resultados experimentales dice que existen sólo 3 familias de neutrinos ligeros que 
intera.ctuan por medio de la fuerza débil, ver sección 2.4. Sin embargo, varios intentos por tratar 
de explicar los experimentos de neutrinos solares, atmosféricos y del LSND2 con sólo 3 familias de 
neutrinos, encuentran poblemas [46, 50, 66, 77). Por lo que para poder explicar los experimentos 
simultáneamente hay que introducir uno o varios neutrinos estériles que no interactúen con la 
fuerza. débil. Esto se debe a que las oscilaciones dependen de la diferencia del cuadrado de las 
masas de los eigenestados de masa, y esta diferencia tiene una magnitud muy distinta para cada 
experimento. Por fo que si los resultados de los neutrlnos solares, atmosféricos y del LSND son 
correctos, y las oscilaciones de neutrinos son la explicación adecuada, entonces en la naturaleza 
deben existir uno o varios neutrinos estériles. 

2 Eate experimeoto .., "Liquid Scintillatlng Neutrino Detector" basado en Los Alnmoe (2] 
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• ¿Cuántos neutrinos con masa definida hay? Como se verá en la sección 4.4, por cada familia de 
leptones se espera que exista un estado con masa bien definlda, sin embargo, cuando tenemos masa 
de Dirac y de Majorana simultáneaJDente, este número se duplica. 

• ¿Cuál es la masa. de estos neutrinos? Durante los últimos años los resultados experimentales 
de neutrinos solares llevan a la conclusión de que la masa de los neutrinos es distinta de cero 
[6, 40, 41, 42]. Sin embargo el valor de la masa es todavía una pregunta abierta, pero de los re­
sultados experimentales y de algunas aproximaciones teóricas podernos encontrar algunos límites 
y restricciones [11]. Por ejemplo, ver capítulo 5, para que las oscilaciones de neutrinos ocurran, es 
necesario que los eigenestados tengan valores de masa distintos de cero, y distintos entre ellos. Ex­
perimentalmente, con las oscilaciones de neutrinos sólo podemos encontrar el valor de la diferencia 
del cuadrado de las masas. Estos valores van a depender del modelo que se utilize para ajustar 
los experimentos, por ejemplo A~ :5 10-11 eV2 para oscilaciones en el vacío y A!vl2 :5 10-5 eV2 
para oscilaciones en materia [11]. Sin embargo, hay algunos experimentos que nos pueden brindar 
información directa acerca de la masa. individual de cada neutrino como, el decaimiento /3 en tritio 
3 H -+ 3 He + e- + v~. Los rangos que actualmente exploran estos métodos se encuentran muy 
alejados en comparación con el correspondiente al de las oscilaciones. 

• ¿Cómo se mezcla un neutrino en términos de los estados de masa? Para que un neutrino oscile, 
debemos de escribir a los neutrinos en términos de los eigenestados de masa, esto se hace con 
ta matriz Maki-Nakagawa-Sakata LJMKS, en analogía a la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa 
ve KM, para la mezcla de quarks. Los elementos de esta matriz pueden ser determinados experi­
mentalmente. 

• ¿Los neutrinos son partículas de Dirac o de Majorana? Si los neutrinos tienen masa pueden ser de 
Dirac, como cualquier otro fermión. Pero si son de Majorana, ver 3.1, pueden tener propiedades 
diferentes a la de tos otros fermiones. La forma más viable para saber que tipo de partículas son 
los neutrinos, es a través del decaimiento doble /3, sección 3.5. Cuando los neutrinos no tienen 
masa no es posible distinguir si son partículas de Dirac o de Majorana. 

• ¿Las oscilaciones de neutrinos violan CP? El estudio de efectos que violen CP, nos puede ayudar a 
contestar la pregunta anterior, además de que permite obtener información acerca de los elementos 
de la matriz LJMKS. 

• ¿Cuáles son las propiedades electromagnéticas de los neutrinos? Los neutrinos no tienen carga 
electrica, sin embargo esto no implica que no sientan interacciones electromagnéticas, tengan o 
no masa. Cuando los neutrlnos tienen masa, las propiedades electromagnéticas de los neutrinos 
van a depender si estos son partículas de Dirac o de Majorana. Para el caso de neutrinos de 
Dirac, se pueden definir hasta 4 factores de forma electromagnéticos, mientras que si son patículas 
de Majorana solamente hay un factor de forma [69]. El momento magnético de los neutrinos 
se cancela para neutrinos de Majorana o para neutrinos de Dirac sin masa. Los últimos valores 
experimentales para el momento magnético de los neutrlnos son: < 1.5 x io-10µa, < 7.4 x 
10-10µ 8 y < 5.4 x 10-7 µ 8 para el neutrino del electrón, neutrino del muón y neutrino del tau 
respectivamente (µa es el magnteón de Bhor) [48]. En el modelo estándar los neutrinos no tienen 
masa, pero en el modelo electrodébil extendido para incluir neutrinos con masa, se encuentra que 
el momento magnético esµ,,= 3eGFm,,/ (811"2 "'2), donde m,, es la masa del neutrino v [27, 48]. 

Las propiedades electromagnéticas llevan a distintas consecuencias, como ciertas transiciones para 
los eigenestados de masa. Varios límites para los va.lores de estas propiedades han sido tema de 
estudio en varios trabajos. 

• ¿Cuáles son los tiempos de vida de los neutrlnos? Si los neutrinos tienen masa, esperamos que 
los neutrinos sean inestables, a excepción del más ligero, ya que en general no existe simetr[a 
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alguna que prevenga este decaimiento. Para poder contestar esta pregunta, debemos.entender 
varias propiedades de los neutrinos, tales como sus propiedades electromagnéticas. 

• ¿Cuál es la dependencia de los neutrinos con respecto a la temperatura? Esta es una pregunta 
importante ya. que varios neutrinos que llegan a la Tierra provienen de Sol así como de otras 
estrellas y Supernovas, y su estudio nos puede dar información acerca de estos cuerpos. Un 
ejemplo es la dependencia del flujo de neutrlnos sola.res con respecto a Ja temperatura central del 
Sol [18]. 

La evidencia de la masa de los neutrinos es bastante convincente, sin embargo, apenas estamos 
comenzando a entender sus implicaciones. En esta tesis se estudian algunas propiedades de las os­
cilaciones de los neutrinos en el vacío. En particular se encuentra la probabilidad de oscilación de un 
neutrino cuando se incluyen simultánea.IDente masas de Dirac y de lltlajorana, en el caso de una y de dos 
familias (capítulo 4). Estos resultados son utilizados para calcular el flujo de neutrinos solares detecta­
dos por distintos métodos, compara.ndolos con los resultados experimentales, con el fin de determinar 
los valores de los parámetros que aparecen en las fórmulas de oscilación (capítulo 5). Estos parámetros 
son el ángulo de mezcla y una o tres diferencias de masas al cuadrado dependiendo del modelo. 

1.3 Resumen de la tesis. 

A continuación se da un breve resumen de cada capítulo de esta tesis. 

Capítulo 2 En este capítulo se da una breve introducción sobre las interacciones débiles en el modelo 
estándar. Se menciona cómo con el grupo SU (2) ®U ( 1) se explican las interacciones débiles, 
cual es el Lagrangiano que las describe y el significado de cada uno de sus componentes. 

Capítulo 3 Aquí se mencionan algunas propiedades de los neutrinos. Se explican cuáles son las diferen­
cias entre las partículas de Dirac y las ele Majorana. En particular se ven algunas propiedades su­
poniendo que los neutrinos son de Majorana, así como algunas de las herramenientas matemátkas 
para trabajar con los neutrinos en las distintas representaciones. 

Capítulo 4 En este capítulo se encuentran los eigenestados de masa ele los neutrinos, considerando 
que tienen masas de Dirac y de Majorana distintas de cero. Con estos resultados se estudia la 
probabilidad de oscilación suponiendo que el estado inicial es un VcL en el caso de una y dos 
familias. Para ambos casos, las probabilidades son analizadas en varias aproximaciones. 

Capítulo 5 Utilizando los resultados encentra.dos en el capítulo 4, se estudia el efecto sobre el flujo de Ve 

provenientes del Sol. Los cálculos son comparados con los resultados reportadas en 5 experimentos 
distintos. Finalmente, utilizando el programa de minimización MINUIT [l], se encuentra el valor 
de los parámetros que aparecen en la probabilidad de oscilación. 

Capítulo 6 En este capítulo se discuten los resultados encontrados para el flujo de neutrinos solares y 
se presentan las conclusiones de este trabajo. 

Apéndice Aquí se encuentran algunas propiedades de las matrices "'( utilizadas para calcular varias pro­
pleda.cles. Además se muestran algunas subrutinas usadas para calcular los flujos y los parámetros. 



Capítulo 2 

Interacciones Electrodébiles 

El objetivo de este capítulo es el de presentar en forma breve algunos conceptos sobre las interacciones 
electrodébilcs, que se utilizan más adelante para el estudio de interacciones de neutrinos. 

2.1 Interacciones Débiles 

En 1932, con Ja finalidad de explicar el decaimiento f3 en n --+ pe-ve, Fermi adoptó la teoría electro­
magnética para construir una teoría de interacciones débiles. Su propuesta para esta reacción fue utilizar 
la densidad del Lagrangiano12 (34, 35]: 

L = -~ [p-y.\n] (e-y" v] + c.h. (2.1) 

donde c.h. es el conjugado hermitiano, p, n, e y v los vectores que describen al protón, neutrón, electrón 
y neutrino respectiva.IIlente. La constante de Fermi G F es 

(2.2) 

con mp la masa del protón. 
Posteriormente, en 1956 se encontró que las interacciones débiles no conservan la simetría. de paridad 

[63, 80], lo cual llevó a la formulación de la teoría V-A3 , la cual dice que las interacciones débiles se 
describen de acuerdo al Lagrangiano (2.1} _dado por: 

L = - ~J1J>- + c.h. (2.3) 

donde J.\ es la corriente débil. Esta corriente se compone de dos partes, una leptónica. y otra hadrónica: 

(2.4} 

La diferencia entre la corriente en (2.1} y (2.3) radica en el hecho de que los neutrinos sólo lnteractuan 
a través de una corriente izquierda, por Jo que la corriente leptónica tiene la forma 

(2.5) 
1 La expresión (2.1) es la densidad del Lagranglano, pero en todo este trabajo ve. a ser referida como el Lagrangiano, 

haciendo mención especial cuando nos retiramos a la Integral de la densidad. 
2 En esta. te1is los términos con p se refieren a los vectores reonglón de p. 
3 Pronuncle.da teorfa V menos A. V representa un vector y A un vector axial 

6 
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Algo similar ocurre para la corriente had.rónica, sólo que a diferencia de (2.1), se deben utilizar los 
quarks en vez del protón y el neutrón. 

La parte cargada de la corriente débil puede escribirse en general como: 

J/: =U')'-" (1 - ')'s) Vd+ 17')'-" (1 - ')'s) e (2.6) 

donde 

u=(~)· d=(:) e= (;) V= ( ~) (2.7) 

y V es la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa. Esta expresión muestra el hecho de que los quarks se 
pueden mezclar entre si gracias a la matriz V (29, 48, 69). 

El Lagra.ngiano (2.3) es exitoso en describir datos experimentales, pero sólo a bajas energías y no 
es renormalizable. Esto ocurre debido a que las contribuciones de órdenes mayores son divergentes y 
no pueden ser organizadas de tal forma que las divergencias se absorban en una redefinición de los 
parámetros de la teoría. Este problema está relacionado con la violación de unitariedad. Esto se debe 
a que los diagramas que describen ciertos procesos violan los límites impuestos por la unitariedad de la 
teoría a altas energías. 

Bosón intermedio 

Las interacciones descritas por (2.3), se interpretan corno interacciones que son puntuales, como se 
representa en la figura de la derecha de 2.1. 

Figura 2.1: Interacción mediante un bosón intermedio. 

Cuando se desarrolló la teoría débil, se hízo en analogía a las intracciones electromagnéticas en 
las cuales existe un bosón intermedio en la interacciones, el fotón. Por lo que se introdujo un bosón 
intennedio que se acoplase a J,.. Pero a diferencia de las interaciones electromagnéticas, las débiles son 
de corto alcance por lo que este nuevo campo W,. debe ser muy masivo. De esta forma el Langrangiano 
para las interacciones débiles se puede escribr como 

Lw = g(J,.W" +c.h.) (2.8) 

Así el Lagrangiano de (2.3) representa una aproximación de baja energía de (2.8). En esta aproximación, 
los diagramas de la figura 2.1 son iguales con g 2 / Af3., = G F / .../2. 

El éxito de QED radica en el hecho de que el fotón no tiene masa y consecuentemente la teoría. es de 
norma. Sin embargo, los bosones intemediarios de la fuerza débil tienen masa. Esta masa es necesaria 
para que la fuerza sea de corto alcance, pero también hace que la teoría no sea de norma. Para solucionar 
este problema se amplió esta teor[a al grupo SU (2) ®U (1) y se recurrió al concepto de rompimiento 
espontáneo de simetría.[7, 29, 49, 51] 
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2.2 SU (2) ®U (1) 
Para describir las fuerzas débiles se debe de introducir un bosón Intermedio, el problema es que este 
bosón es masivo, y por ello la teoría no es de norma.. Este problema se resolvió con el romplnliento 
espontáneo de simetría, dando lugar a la unificación del electromagnetismo con las fuerzas déblles. La 
simetría usada es SU (2) ®U (1). 

2.2.1 Construcción de SU (2) ®U (1) 

La interacción débil esta dada por (2.6) y (2.8), las Interacciones electromagnéticas vienen dadas por 

(2.9) 

donde la corriente es 
J'J..'" = -~Ae (2.10) 

En una teoría de norma necesitamos tres boscmes de norma, w± y el fotón, que se acoplen a las corrientes 
J, Jt y Jº"'. El grupo más sencillo es SU (2), sin embargo, las corrientes no forman una álgebra cerrada. 
Para corregir esto hay dos posibilidades teóricas: 

1 Introducir un cuarto bosón de norma. acoplado a las cargas débiles, generando SU (2) ®U (1 ). Esta 
elección finalmente mostró ser la correcta. 

2 La otra opción es aumentar fermiones, modificando las corrientes (2.5) y (2.10) de tal manera que 
las cargas elcctrodébiles formen una álgebra cerrada. Esta teoría fue propuesta por Georgi y Glashow 
en 1972 [44], sin embargo, fue descartada en 1973 por el descubrimiento de las corrientes débiles. 

2.2.2 Números cuánticos de SU (2) ®U (1). 

Para esta parte se trabaja con un de las tres familias de fcrmiones (2.7). La forma de obtener la. 
parte derecha o izquierda de una partícula es por medio del proyector derecho ( 1 + -y5 ) /2 o el proyector 
izquierdo (1 - -Ys) /2. 

A partir de las corrientes (2.5) y (2.10) se pueden definir a las cargas débiles, las cuales generan al 
grupo SU (2). Estos generadores son 

T- = (T+)t 

Ts = ! [T+, T_] 

La carga del grupo U (1) debe ser la carga elétrlca. Q 

Q = j (-ete+ iutu - ~dtd) d3 x 

Con estas 4 cargas se puede construir una álgebra que conmute ya que 

[Q-Ts,Ti] =O, i=l,2,3 

Es conveniente elegir 
Y =2(Q-Ts) 

(2.11) 

(2.12) 

(2.13) 

(2.14) 

--- --- -----------------------
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conocida como la hipercarga débil la cual es el generador del grupo U (1). Con las relaciones (2.11), 
(2.12) y (2.14) se encuentra 

donde 

Y (lL) = -1, 
Y(un) = ~. 

Y(en) = -2, 
Y(dn) = -~ 

son los dobletes de SU (2) y en, un y dn son singuletes. 

(2.15) 

(2.16) 

Los mismos resultados pueden obtenerse para las demás partículas elementales cambiando (u, d, e, ve) 
por (e, s, µ., v,.) o (t, b, r, v.,.). 

Como en el grupo SU (2) sólo hay componentes izquierdos, y el grupo U (1) es generado por la hiper­
ca.rga, entonces en las interacciones débiles el grupo SU (2) ®U (1) se denota como SUL (2) ® Uy (1). 

2.3 Lagrangiano "débil." 

Al elegir el grupo SU L (2) ® Uy (1) se encuentra que el Lagrangiano invariante de norma para los crunpos 
vectoriales es 

(2.17) 

donde 

(2.18) 
G,.., = 8µB., - 8,,B" 

En principio este Lagrangiano corresponde a 4 bosones sin masa (A', B). 
La Interacción de los fermiones con el campo de norma se puede escribir como 

(2.19) 

con 

Dµ,P = ( 8µ - igT ·Aµ - ig' ~Eµ) t/; (2.20) 

llamada derivada covariante. Esta es una teoría de norma en el sentido de que el Lagrangiano L 1 + L2 
permanece invariante ante la siguiente transformación de campos 

1/Jn - .Pk = exp (ia (x) Y) 1/1n = U11/Jn 

1/JL -+ 1/JÍ, = exp (ia (x) · T) 1/JL = U21/JL 

T ·A,. -+ T ·A~= U2Aµ • TU2 1 + f¡U2 (8µU2 1
) 

Bµ -+ B~ = B,. + ~U1 (8,.U1)-t. 

donde a (x) y a (x) son funciones arbitrarias. 

(2.21) 

--·-· -~ _;r.........:.......:.::.... .. · 
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2.3.1 Rompimiento espontáneo de la simetría. 

Para. que la. teoría. a.nterior describa. las fuerza.s electrodébiles correcta.mente se debe encontrar un me­
canismo que genere ma.sas para los bosones A,. y B,. manteniendo la invariancia de norma. Para esto 
introducimos un conjunto de ca.mpos escala.res <I> que tenga.n un valor esperado no nulo en el vac!o (<I>) 0 
De tal manera. que al romper la. simetría obtenga.mas tres bosones de norma. con masa (W+, w- y Z) 
y uno sin masa. (el fotón). 

Para romper la simetría. del grupo SU (2) hay que usar un doblete forma.do por dos escalares com­
plejos [7, 29, 49). Pero para poder mantener U (l)cm invariante ante (<1>) 0 , una. componente de <I> debe 
ser neutra.. La. elección es 

y ('1>) = 1 

con Ja cual Lagrangiano invariante de norma es 

L = L1 + L2 +La+ L4 

donde L 1 esta. definido en (2.17), L 2 en (2.19), y 

La= (D,.-I>)t (D .. <I>) - V (<1>) 

con D,. definido en (2.20} y 

y 

donde se define al isodoblete ~ = iu2<l>". 

(2.22) 

(2.23} 

(2.24) 

(2.25) 

(2.26) 

Es posible corroborar que si a.diciona.lmente a las tra.nsfonnaciones (2.21), se tiene que el campo 
esca.lar se tra.nsforma. como <I>' = U2'1> (ver ecuación (2.28)) la. teoría se mantiene invariante. 

Para valores positivos de µ 2 y )\ se tiene que el rompi.Iniento espontaneo ocurre en 

('1>)0 = (OI <I> !O) = ( ~ ) con v = ['i!f: (2.27) 

El término L 1 da la. energía cinética. y las autointera.cciones de los bosones w±, Z y el fotón. 
El término ~ representa la. energía cinética. de los quarks y los leptones, y sus interacciones con los 
bosones w±, Z y el fotón. La introduce el potencial necesario para. que los bosones w±, Z, y el bosón 
de Higgs a.dquiera.n masa. y muestra. los acoplamientos de los 5 bosones. El último término, L 4 , da. 
los acoplamientos de los leptones y los qua.rks, al bosón de Higgs, a.sí como las ma.sas de los leptones 
carga.dos. 

Esta presentación de las interacciones electrodébiles se ha.ce en la norma unitaria el cual es un ca.so 
particular de las normas de t 'Hoo~. 

2.3.2 Espectro de masas. 

En la. sección anterior se vio cómo romper espontánea.mente la. simetría, ahora. se menciona cómo al 
a.plicar el mecanismo de Higgs, los bosones adquieren ma.sa.. Esto se logra tomando el escalar: 

<I> = u-1 ((¡) ( u+Jfrz) ) 
(2.28} 

U(() = exp [i( · ªlvl 

---·------------
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donde 
(2.29) 

Donde<• y r¡ son 4 campos reales con los cuales se parametriza <I>. Para obtener las masas de los bosonP.s, 
se hace una transformación de norma, definiendo el campo <I>' = U(<) <I>. Con esta nueva <I>', se escribe 
cada término L¡ de (2.23) en términos de los nuevos campos. Los valores de las masas se extraen de los 
términos cuadraticos de los campos. 

• Masa escalar. Esta es la partícula de Higgs 

m., = v'2µ 

• Masa ele los fermiones: 

f
e V 

71le = .,/2, f
u V 

mu= y'2' 

• Masa de los bosones. La masa esta contenida en el término (D1,)
2 de L 3 : 

donde definimos 
( A,1 ::¡:: A'2) 

W ±_ " " 
" - V'2 

y 

Para el bosón neutro 

!MiZ,.Z" = ( A'! B' 
" ~YJ') ( 

= ( z,. A,. ) ( ~i g ) ( ~: ) 
donde se ha dlagonalizado la matriz de masa (ver sección 4.1), con 

z,. = cos8wA'! - sen9wB',. 

y 

A,. = sen9w A'! + cos 9w B',. 

g' 
tan9w = -

g 

Ata" ) 
B'" 

(2.30) 

(2.31) 

(2.32) 

(2.33) 

(2.34) 

(2.35) 

(2.36) 

(2.37) 

donde 9w es el ángulo de débil introducido por Glashow, cuyo valor es sen9w =< 0.231 (48), y la 
masa de Z es 

(2.38) 

Como el bosón A,. no tiene masa, corresponde al fotón. Los valores experimentales más recientes 
(48) dan que Mw = 80.419 ± 0.056 GeV y Mz = 91.1882 ± 0.0022 GeV. 
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La mayor prueba. de que esta teoría va por buen ca.mino fue la detección experimental de la masa de 
W y Z. El siguiente paso es la detección experimental de la. partícula. de Higgs. El modelo estándar, 
aun con una sola familia. de fermiones tiene siete parámetros: la. carga e, senOw, Mw, m,,, me, mu, nld· 
O en términos del La.gra.ngiano, los siete parámetros son los dos acoplamientos de norma g y g', dos 
escalares µ.2 y .>., y los tres parámetros de acoplamiento de Yuka.wa ¡e, ¡u y Jd. En cierto sentido la 
unificación electrodébil no esta completa: necesitamos introducir 2 constantes de a.copla.miento g y g' 
para obtener los dos tipos de interacción. La busqueda de una unificación completa. puede encontrarse 
en varios trabajos [29]. 

2.3.3 Corrientes cargadas y neutras. 

Una vez determinadas las masas de los bosones electrodébiles, veamos cómo detertninar las corrient.es 
carga.das y neutras. Al escribir L 2 en términos de los fermiones definidos en (2.7), se obtiene 

FL ÜT· pi' -t ,B') l'L +q'L (~T· pi' - if ,B') q'L 

= (gJ!A't" + g.l~A,2") + (gJj!A'3" + !Y'.7°?: B'") 
(2.39) 

donde pi' = A~...,,... El primer término derecho de esta expresión es la corriente cargada, dada por. 

Lec= (g.1~A'1µ + g~Ar2µ) 

= ~ (J,;w+ ... + J;w-") 
(2.40) 

donde w± está dado en (2.33) y 

(2.41) 

Para las interacciones a bajas energías la corriente efectiva es 

Lec = - y2 J+ J-µ 
e/ 2Ma,. µ (2.42) 

recuperando el resultado mostrado en la figura 2.1 
El segundo término a la derecha de (2.39) corresponde a la corriente neutra, que usando (2.14), 

(2.36) y (2.37) se escribe como 

LcN = gJ~A'3" + !Y' J°?: B'" 

= eJ~"'A" + (co!ow) J~Z" 
con 

e= gsenOw Ji= J¡!- senOwJ~m 
y la aproximación a bajas energías es 

(2.43) 

(2.44) 

(2.45) 
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2.4 ¿Cuántas familias de neutrinos hay? 

Como se menciona en las secciones 4.2 y 4.3, se puede tratar el caso de N faJDilias de neutrinos, lo 
cual nos conduce a la pregunta: ¿cuántos neutrlnos Interaccionan con la fuerza. débil y cuántos son 
estériles? Para contestar a la primera parte de la pregunta, tomemos los resultados experimenta.les. Los 
resultados más precisos provienen de estudiar la producción de bosoncs Z en colisiones e+e-. Esto es 
porque mientras más famllia.s de neutrinos ha.y, más ancha es la línea Z ya que cada neutrino ligero 
(m., « Mz/2). tiene la misma contribución al ancho Z. El ancho total está dado por 

(2.46) 

es decir, la suma de las contribuciones de los hadrones rhad, los 3 leptoncs cargados r 1 y la contribución 
de N., familias de neutrinos ligeros rN. Ca.da uno contribuyendo a. rtotal según el modelo estándar como 

- ./2GFM~ 
r(Z-+v1,v1.)= 

24
71" p (2.47) 

donde p se relaciona. con el acoplamiento axial de los leptones cargados al bosón Z: p = (2g~) 2 con g~1 = 
-0.50102 ± 0.00030 que es un promedio de los resultados experimentales. Para reducir la dependencia 
del modelo, el valor en el modelo estándar de la razón entre los anchos del neutrino y de los leptones 
carga.dos, (r .,/r1)M E = 1.991 ± 0.001, se usa en vez de (r .,)ME' para. determinar el número de tipos de 
neutrinos ligeros 

(2.48) 

Tom<mdo en cuenta los distintos experimentos realizados que miden las cantidades en la ecuación 
(2.48), resulta que el actual valor promedio de N., es [48] 

N., = 3.00 ± 0.06 (2.49) 

Estos resultados apoyan fuertemente la suposición de que sólo hay tres familias de neutrinos ligeros 
intera.ctuantes con la fuerza débil. 

El problema surge al querer ajustar los datos observados en los distintos experimentos. Para poder 
ajustar simultáneamente las oscilaciones sola.res, atmosféricas y los resultados del LSND, es necesaria la 
introducción de por lo menos un cuarto neutrino estéril (55, 67, 69), sin embargo, existen modelos que 
utilizan los tres neutrinos que conocernos (50, 77], para explicar los experimentos por separado. 

Ahora la pregunta. obligada es ¿cuántos neutrinos estériles hay? Actuamente existen varios modelos 
que incluyen un sólo neutrino estéril para explicar los experimentos, sin embargo, también se encuentran 
modelos con 6 neutrinos: 3 activos y 3 estériles (21, 28, 38). Para. poder construir modelos con neutrinos 
estériles, hay que tomar en cuenta no sólo los resultados experimentales, también hay que tomar en 
cuenta otras restricciones, oomo las cosmológicas, que por ejemplo implica que la masa de los neutrinos 
es menor o igual a 8 e V (36), aunque también existen conclusiones de que ¿ m,.,; ~1 keV, [45, 64). 

Para poder decidir cuál modelo es mejor, hay que esperar más resultados experimentales, en especial 
los resultados que permiten corroborar o rechazar los del LSND. 

2.5 ¿Qué sigue? 

El modelo estándar se basa en el grupo de norma. SU (3)c® SU (2)L ®U (l)y· La simetría electrodébil 
SU (2)L ®U (l)y es rota con el doblete de Higgs (Hº) = tldébil ~ 250 GeV (29] lo cual dá masa. a los 
bosones de norma y a todos los fermlones con excepción de los neutrinos. Uno tiene que Ir más allá 
del modelo estándar para poder explicar la masa. Hay varios mecanismos por los cuales los neutrinos 
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pueden adquirir masa, aun incluso cuando nos restringimos al caso en que los neutrinos son partículas 
de Majorana. Estas extensiones al modelo estándar pueden incluir o no a neutrinos derechos. 

Un ejemplo de estos modelos es el modelo simétrico izquierdo-derecho [67, 69), en el cual al Introducir 
al neutrino derecho, la simetríaB - L4 es de norma y el grupo es SU (2)L ®SU (2)n ®U (l)e-L [71, 78], 
del cual surge el mecanismo de "see-saw" . 

Al introducir un modelo que trate con neutrinos masivos es deseable encontrar algún mecanismo con 
el cual sea posible entender por qué los neutrlnos tienen masas tan pequeñas, tabla 1.1, por ejemplo el 
mecanismo de "see-saw" visto en la seccion4.3, [55, 67, 69]. 

4B - L es el nrunero cuántico obtenido de restar del m1mero leptónlco del número barl6nlco. En el caso en que no hay 
ba.rlones Involucrados, se recupera la conservación del número lept6nlco. 

-------···------------



Capítulo 3 

Propiedades de los Neutrinos. 

Todos los fermiones fundamentales - a excepción de los neutrinos - son partículas de Dirac como 
consecuencia de la conservación de la carga. Por lo tanto, satisfacen la ecuación de Dlrac y son descritas 
por espinores complejos de 4 componentes. Si los neutrinos no tienen masa, pueden ser descritos por 
espinares complejos de dos componentes, llamados espinores de Weyl. Sin embargo, durante los últimos 
años, los resultados experimentales sugieren que los neutrinos tienen masa [6, 41]. 

Si los neutrinos tienen masa, uno podría pensar que pueden ser representados por los espinores de 
Dirac, al igual que e,µ y r. Sin embargo, hay una diferencia muy importante entre los neutrinos y el 
resto de los fermiones: los neutrinos no tienen carga eléctrica. Esto nos da la opción de tratarlos desde 
un nuevo punto de vista, que es verlos como partículas de Majorana. En este capítulo se mencionan 
cuáles son las propiedades de las partículas de Majorana y su diferencia con las de Dirac. 

3.1 Partículas de Dirac vs. Partículas de Majorana 

Antes de comenzar con el formalismo matemático conviene discutir la diferencia entre las partículas de 
Dirac y las de Majorana. En la naturaleza sólo se han identificado neutrinos con helicidad negativa 
(neutrincs izquierdos VL). y antineutrinos con helicidad positiva (antineutrinos derechos (v")R). La 
transformación CPT de VL es (vL)\ lo cual se representa en la figura 3.1, (como se verá más adelante 
(vLt = (v")n)· 

CPT 

Figura 3.1: La transformación CPT de un neutrino izquierdo, es un antineutrino derecho. 

Supongamos que un neutrino se mueve en dirección z. Si los neutrinos son masivos, su velocidad es 
menor a 1. 1 Esto implica que es posible encontrar un sistema de referencia el cual se mueva en clirección 
z con una velocidad mayor a la del neutrino. En este nuevo sistema de referencia, el neutrino se mueve 
en clirección -z, pero con el mismo espín que antes. Es decir, que a partir de un 'boost' de Lorentz se 
obtiene un neutrino derecho VR· 

Ahora surge la pregunta, ¿los estados VR y (vL)c son iguales? 
Si VR y (vLt son distintos entonces vn tiene su imagen CPT que es (vRt· Un segundo 'boost' de 

Lorentz lleva este nuevo estado al estado (vL)c, obteniendo 4 estados con la misma masa, como se ve en 

1 En unidadet1 naturales donde h = e = l. 

15 
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la figura 3.2. Este conjunto de estados es conocido como neutrinos de Dirac. Los estados obtenidos a 
través del 'boost' de Lorentz también se pueden obtener a través de una acción de un campo magnético 
externo, en el caso de que los neutrinos tuviesen momento magnético. 

'Boost' de Lorentz 

'Boost' de Lorentz l 
CPT CPT 

Figura 3.2: Transformaciones de los neutrinos de Dirac. 

Por otro lado, si vn y (vL)c son iguales, sólo tenemos dos estados con la misma masa. A este conjunto 
se le llama neutrinos de Majorana. Como se ve en la figura 3.3, al aplicar GPT se obtiene lo mismo que 
al aplicar un 'boost' de Lorentz. Este modelo fue propuesto en 1937 por Majorana [65). 

'Boost' de Lorentz 

1 ¡. 
llL VR 

t 
CPT 

Figura 3.3: Transformaciones de una partícula de Majorana. 

Uno se puede preguntar ¿cómo es posible que a partir de una partícula y un 'boost' de Lorentz se 
pueda encontrar la antipartícula? Para contestar la pregunta hay que tomar en cuenta que la partícula 
y la antlpartícula están definidos con respecto a algún número cuántico conservado. Si no hay números 
cuánticos que distingan a la partícula de la antipartícula, entonces la partícula puede ser su propia an­
tipartícula. Si los neutrino son partículas de Majorana, sólo tiene sentido hablar de neutrinos izquierdos 
o derechos y no de neutrinos y antineutrinos. 

Hay aun otro esquema, que es suponer que las partículas son de Weyl. Este puede ser confundido con 
el esquema de Majorana. Ambos esquemas representan a los neutrinos con espinores de dos componentes, 
pero las partículas de Weyl no tienen masa. Así que si VL se mueve, lo hace a velocidad 1, haciendo 
imposible encontrar a vn, por lo que la componente derecha no es necesaria para obtener un esquema 
covariante de Lorentz. Similarmente (ve) R• no tiene un compañero izquierdo. Una vez discutido de 
forma. muy sencilla la diferencia entre los dos tipos de partículas, comencemos a verlas utilizando el 
formalismo matemático. 

3.2 Ecuación de Dirac y campos de Majorana. 

La ecuación que describe a un fermión libre 1/J con masa m, es la ecuación de Dirac 

(i-t"8,. - m)1/J =O (3.1) 
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donde las -y" son las llamadas matrices de Dira.c. Esta ecuación se puede deducir utilizando el principio 
va.riaciona.l a partir del siguiente Lagrangiano2 

L = 1jj (i-y"o,, - m) .p (3.2) 

donde 1jj = ..pt-y0 • La solución a la ecuación (3.1) es un espinor de 4 componentes que se puede escribir 
corno 

(3.3) 

Los espinares ..µC+> y tf,C-> son las soluciones de onda plana de energía positiva y energía negativa 
rf>..spectivarnente con proyección del espín s. Las ecuaciones que satisfacen estos espinares son 

b"'Pµ. - m) <Pa (p) = O 
b"'Pµ. + m) X• (p) = O 

Escrito como operador de campo, el fermión se puede representar como 

(3.4) 

(3.5) 

donde el operador /. (p) aniquila un estado de partícula con momento p y proyección del espin s en 
la dirección del momento. De igua.l forma Ji (p) aniquila y ¡:¡t (p) crea un estado de antipartfcula. Si 
escribimos w•, esta va a depender de/) (p) y de fi (p). Como la partícula de Majorana es igual a su 
antipartfcula, esperamos que 1J1 (x) se relacione con w• (x). Sin embargo, el imponer 

1J1 (x) = 111• (x) (3.6) 

es incorrecto, ya que para que '1t (x) tenga significado físico, debe ser covariante de Lorentz. La relación 
anterior no lo es. Sin embargo, si se toma la definición de conjugación de carga como:3 

(3.7) 

podemos elegir a C como una matriz que garantice que ..¡,e se transforma de igual forma que 'l/J bajo las 
transformaciones de Lorentz. En el apéndice A.l se demuestra que la matriz C debe cumplir con las 
propiedades -roCr:r;,, = -uµ.,,-y0 C. La forma específica de C depende de la representa.ción de las matrices 
'Y· 

Cuando trabajamos con partículas de Majorana, en general debemos pedir que 

(3.8) 

donde hemos introducido una fase global arbitraria (J. 

A partir de la (3.5) y de (3.8) se puede deducir que el operador de campo de Majara.na es 

(3.9) 

Esta ecuación implica que la partícula es la misma que la antipartfcula, salvo una fase .>.. Esta fase es 
conocida como la fase de creación ya que aparece en el operador de creación, esto es sólo convención ya 
que pudo haber aparecido con el operador de aniquila.ción sin cambiar el resultado. 

2 Al lgunl que en la aección 2.1, (3.2) es la densidad del Logranglano, pero va a ser referido como Lagranglano. 
3 Vic representa la o.ntipartlcula de 1/1, y no ;ji, el cual se refiere al vector t/J tranapue11to. 
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Si utilizamos las ecuaciones (3.7} y (3.9} y las propiedades 

i.>.12=1 

encontrarnos que 

de donde podemos deducir que ,\ = e'8 • 

C'Yo'P: (p} = X• (p} 
C'Yox: (p) = 'Pa (p) 

\lle (x} = .>. º\1.1 (x) 

3.3 Representaciones de las matrices de 'Yµ y C 

Las 'Y"s de la ecuación (3.1} son las matrices de Dira.c definidas por las propiedades 

{'Y"' 'Y"} = 2g"" 

"I! = '/'O'/'µ.'/'O 

(3.10) 

(3.11} 

(3.12) 

(3.13} 

donde g"" es el tensor de Ja métrica, ver apéndice A. Aparte de estas propiedades, las matrices 'Y son 
arbitrarias. En cuanto a C, se ve en el apéndice A.l que satisface 

(3.14) 

Además, si queremos que Ja normalización de W implique Ja de wc entonces C debe ser unitaria. Estas 
dos condlciones definen a C salvo una fase. Para evitar esta fase, definimos 

(3.15) 

En el apéndice A se inencionan varias propiedades de las matrices 'Y". Como veremos más adelante, 
nos conviene definir una quinta matriz ry5 definida como 

3.3.1 Representación de Dirac. 

Para las matrices ')'µ, Dirac eligió 

'Y'= ( 
o 

-u' ~) 

(3.16) 

l = 1,2,3 (3.17) 

donde I es la matriz identidad de 2 x 2 y las u 1s son las matrices de Pauli (apéndice A). En esta 
representación la matriz ')'5 se ve de la siguiente manera. 

')'5=(~ ~) (3.18) 

La matriz C definida en la sección 3.3, puede elegirse como 

0 = Í'Y2'Yo = ( -~u~ -~2 ) (3.19} 

En esta representación, las soluciones de onda plana son 

'P• (p) e_;,,.,, Y x. (p) eiP·" (3.20) 



3.3. REPRESENTACIONES DE LAS MATRICES DE -y" Y C 

que son normalizadas por 
'P! (p) 'P•' (p) = x! (p) X•' (p) = 2E,,ó••' 

Tomando la expresión explícita de las matrices 'Y (3.17), en las ecuaciones (3.4), obtenemos 

donde 

rp.(p)=./E+m( <l>a) É:+.Fffl4>. 

X• (p) = ./E + m ( ) 

3.3.2 Representación de Majorana 

( ~) 

19 

(3.21) 

(3.22) 

(3.23) 

Esta es una representación bastante útil cuando se trabaja con partículas de Majorana. En ésta sí se 
puede considerar >1' = q,•, a diferencia de (3.7). Esto es porque en esta representación u,.v definido en el 
apéndice A.l, es imaginario. Eso ocasiona que la partícula de Majorana sea simplemente un espinor con 
componentes reales. En este caso las matrices...,,. son imaginarias, lo que asegura que CTµv sea imaginario. 
La forma explícita de las matrices es 

( 
o 

u2 

( 
o 

u2 

y la matriz de conjugación es C = -7°. 

3.3.3 Representación quiral. 

u2 ) l - ( iu3 o 'Y - o 

-u2 
o 

-iu1 

o 

(3.24) 

En general un espinor se puede descomponer en sus componentes con quiralidad izquierda y derecha 
l1f = \ltn + \ltL donde 

\ltn = 1 +"15\lt 
2 

WL=l--ysllt 
2 

En la representación quiral esta descomposición adquiere una forma muy sencilla 

y \ltL = ( 0 ) 
Xa 

En esta representación las matrices ...,,. se definen como 

...,o = ( ~¡ -¡/ ) ·r' = ( 

"(5 = -y
5 = ( ~ ~¡ ) 

o 
-u' ~) 

(3.25) 

{3.26) 

(3.27) 

(3.28) 

(:l.29) 
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Con lo cual 

Pn=(~ g). 
La matriz de conjugación de ca.rga toma la forma 

( 
-~0·0'2 e= i,,2.,,0 = 

En esta representación es fácil demostrar que 

3.3.4 Otras representaciones. 

(3.30) 

(3.31) 

(3.32) 

La.s representaciones mencionadas anteriormente son sólo algunas de la.s posibles. En general se puede 
encontrar una nueva representación a partir de alguna. conocida. Dichas representaciones se relacionan 
por medio de la transformación 

(3.33) 

donde U es una matriz unitaria. Con una transformación como la anterior, se puede ver que si las 
matrices 1' de cualquier representación cumplen con la.s ecuaciones (3.12) y (3.13), también las -y' las 
cumplen. 

Por ejemplo, si los términos primados son la representación quira.J. y los no primados la de Dirac, 
entonces U está dada por 

1 1 ( 1 u = ../2 (1 + '1'ó1'0) = ../2 1 (3.34) 

La relación entre las soluciones de ambas representaciones es simplemente 1/Jq = U,P0 . Y la nueva 
matriz de conjugación de ca.rga es 

C'=utcu (3.35) 

La representación que elijamos va a depender del problema a tratar, hay ciertas relaciones que son 
independientes de la representación, como la definición de la conjugación de carga da.da en (3.7), sin 
embargo, otras se simplifican si se elije la representación adecua.da. 

3.4 Simetrías discretas y los neutrinos de Majorana. 

Si los neutrinos son de Majara.na., entonces son su propia a.ntipartícula., por lo que esperamos que tengan 
propiedades especiales bajo las simetrías discretas de C, P, T, CP y CPT. 

3.4.1 Conjugación de carga C. 

Bajo la transformación de C el campo de un fermión se transforma como 

(3.36) 

donde TJc es una fa.se y C es el opere.dar de conjugación de carga (no confundir con la matriz de ca.rga 
C). Con la propiedad (3.11), los neutrinos de Majorana cumplen con 

c>ll (x, t) c-1 = (TJc.xr w (x, t) (3.37) 
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Escribiendo Ja solución de Majorana (3.9) como operador y aplicándole la transformación de carga 
encontrrunos que 

c1. (p) c-1 = ('7c.>.)• 1. (p) 
CIJ (p) c-1 = (f)c.>.)• IJ (p) (3.38) 

Usando Ja unitariedad del operador e, observamos que para que se cumplan las \dtirnas 2 expresiones 
necesitamos que 

(3.39) 

Si se Considera el estado de un neutrino con momento p y espín s IP, s) que se obtiene aplicando el 
operador de creación 1: (p), es decir 

IP. s) = r: (p) JO) 
es posible demostrar, utilizando 3.38, que 

e Jp, s) = c1:- (p) IO) = (71c.>.)
0 1: (p) e IO) 

= (TJc.>.) 1: (p) JO) = T/c.>. lp, s) 

(3.40) 

(3.41) 

donde se supuso que el vado es invariante ante la conjugación de carga (es decir que e IO) = IO)). Por lo 
tanto, una partícula de Majorana es un eigenestado del operador de conjugación de carga con eigenvalor 
real. 

3.4.2 Transformaciones bajo P. 

Para el operador ferrniónico de campo, la paridad está. dada por 

P\ll (x, t)P- 1 =1/Pl'o\ll (-x, t) 

Si se toma en cuenta que para un espinor de Dirac se cumple 

P\ll (x, t) = T/P')'o\ll (-x, t) 

es fácil encontrar que 
/'O<P• {p) = cp. (p)' -rox. (p) = -x. (p) 

(3.42) 

(3.43) 

(3.44) 

La validez de ésta última relación se puede comprobar en la representación de Dirac y generalizarse a 
las demás de acuerdo a lo visto en la subsección 3.3.4. Para Ja representación quiral tenernos que 

'Yo\11(-x)=-( ~=~=~~) (3.45) 

Es decir que la parte derecha ahora tiene como espinor el que antes era izquierdo y viceversa, ver (3.27). 

3.4.3 Trannformaciones bajo T. 

A diferencia de las dos transformaciones anteriores, Ja transformación. T es antilinea!, es decir que 

{3.46) 

Jo que implica que 
(T(i T~) = (~J () {3.47) 

Corno consecuencia de esto, el operador CPT es antilineal. La expresión explícita de esta transformación 
es 

T'll (x, t) T = '7'ri-r11'3 \ll (x, -t) (3.48) 

Al igual que con C y P, los neutrinos violan T, ya que todo parece indicar que se cumple CPT 
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3.4.4 Transformaciones bajo CP. 

Tomando los resultados 3.36 y 3.42, y definiendo S = CP, encontra.mos que 

S'll(x,t)S-1 = (173A)°-y0 '11(-x,t) (3.49) 

Considerando la. expresión de Ma.jora.na en ambos lados de la ecuación anterior se encuentran las si­
guientes relaciones 

(3.50) 

Con estas dos relaciones se muestra que 173A = - (1}E;A) 0
, por lo que dicho valor es imaginario. Ahora 

es posible demostrar que una partícula de Majora.na cumple con la propiedad 

S IP, s) = 173A l-p, s) 

ante la. transformación de CP. 

3.4.5 Transformaciones bajo CPT. 

Utilizando los resultados de 3.4.3 y 3.4.4 y definiendo 6 = CPT, se puede demostrar que 

Usando el hecho de que T es antilineal se tiene que 

e1. (p) e-1 =110Aº c-1)•-! f-· {p) 
ef! (p) e-1 = -110A (-1)•-! 1!... (p) 

Donde hemos usado las relaciones de espinores 

'Y5'P• (p) = (-1)•-! X-• (p) 
'Y5X• (p) = (-1)•-! 'P-• (p) 

(3.51) 

(3.52) 

(3.53) 

(3.54) 

Analizando la ecuación{3.53} se encuentra que 110 = -r¡9, por lo que la fase de CPT es imagina.ria. 
Aplicando (3.53) al vacío que es simétrico ante CPT, se obtiene 

(3.55) 

La interacción CPT es la más importante de todas las simetrías, ya que en la fuerza débil, las simetrías 
no se conservan a excepción de CPT. Así que cualesquiera que sean las propiedades del campo libre de 
Majora.na, podemos decir que las mismas propiedades están presentes en la partícula física. 

De hecho la ecuación (3.52) puede tomarse como definición de partícula de Ma.jorana. En un mundo 
donde no se conserva C ni CP, ésta es la única forma de decirlo. 

3.5 Decaimiento doble /3. 
Para saber si los neutrinos son partículas de Majorana, se puede buscar el decaimiento doble beta. 
(emisión de dos electrones), en el laboratorio, (57). Este decalmlento se muestra en la figura 3.4. 

El decaimiento doble beta es el proceso Núcleo --+ Ntlcleo' +2e-, en el cual un núcleo decae en otro 
emitiendo dos electrones. El decaimiento es denotado como el decaimiento {3f3o.,. Si los neutrinos son 
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Figura 3.4: Diagrama de intercambio de neutrinos para el decaimiento Nucleo-+ Nucl.ed + {3/Jo.,. Si 
este decaimiento es observado, entonces los neutrinos son partfculas de Majorana. 

de Majorana, entonces v:;, = vm, donde Ym son los neutrinos que tienen masa definida, el neutrino del 
electrón es una suma de estos estados. Esto se explica en el siguiente capítulo. 

En el diagrama 3.4 dos bosones virtuales w- son emitidos. Estos bosones intercambian un neutrino 
que tiene masa definida para crear los electrones salientes. Supongamos que el neutrino Vm se crea en 
el vértice superior del diagrama y recordando que el modelo estándar conserva el número leptónico, 
encontramos que la partícula creada en el vértice superior junto con e- dede de ser un antineutrino v:;.. 
Sin embargo, este neutrino es absorbido por el vértice inferior. Por conservación del número leptónico, 
para producir un e- la partfcula absorbida tiene que ser un neutrino y no un antineutrino. Por lo 
tanto, si el número leptónico se conserva, el diagrama no puede ocurrir a menos que Vm = v:;,. Por lo 
tanto, una observación del decaimiento doble beta demostraría que los neutrinos v,,. son partículas de 
Majorana. Y no sólo eso, sino que la aniplitud del decaimiento sería una medida de una masa efectiva, 
la cual no sería una traducción directa de la masa del neutrino, pero implicaría una masa de Majorana 
distinta de cero para el neutrino. 

Hay que tratar con cuidado este problema ya que existen mecanismos en los cuales ocurre el de­
caimiento doble beta sin la intervención de neutrinos 169], por lo que se debe asegurar que el experimento 
distinga los procesos distintos al diagrama de la figura 3.4. 



Capítulo 4 

Masas y oscilaciones de N eutrinos. 

En este capítulo se estudia el fenómeno de oscilaciones de neutrinos en el vacío. En particular se 
determinan las probabilidades para que un neutrino izquierdo oscile a otro neutrino o antineutrino, 
después de viajar una distancia dada. Estas probabilidades incluyen el caso de la oscilación de un 
neutrino izquierdo a otros neutrinos de la misma familia y/o neutrinos de otra familia. Para este 
proposito, primero se estudia el Lagrangiano para neutrinos libres considerando la posibilidad de tener 
términos de masa tipo Dirac y de Majorana. Después de analizar la diagonalización del término de 
masa, se discuten diversos esquemas para la oscilación de neutrinos. 

4.1 Diagonalización de Matrices. 

En la siguiente sección se estudiará. la matriz de masas cuando se incluyen términos de Dlrac y de 
Majorana. Esta matriz no tiene por qué ser diagonal, de hecho no tiene porque ser hermitiana. Para 
poder encontrar los eigenvalorcs de la matriz de masa debemos diagonalizarla. El problema es que 
no hay garantía que los eigenvalores sean positivos. Los eigenvalores negativos no pueden interpretarse 
como valores de masa. Para solucionar este problema se puede utilizar el teorema que dice que cualquier 
matriz M puede ser dlagonalizada por una transformación biunita.ria tal que los eigenvalores sean no 
negativos. Esto quiere decir que dada M, existen matrices unitarias U y V tales que 

(4.1) 

En este caso, si el término original que aparece en el Lagrangiano es ;¡;Mx, entonces la base que diago­
naliza a la matriz de masa esta dada por 

;¡;dia.g =([,U Y Xdiag = yt X (4.2) 

Cabe señalar que las matrices U y V no son únicas. 
Un caso de particular interés es cuando la matriz Mes simétrica. En ese caso, a partir de l\tI = 

UMd;a9 Vt se obtiene AfT = V*MdiogUT. Pero si la matriz Mes simétrica., l\t! = AfT, por lo que es 
posible elegir V = U*, es decir que si M es una matriz simétrica, existe una matriz unitaria U tal que 
UT MU es diagonal con elementos no negativos. Hay que tener cuidado con la última expresión, ya. 
que se puede demostrar que si M es hermitiana y real, se puede elegir una matriz ortogonal O tal que 
QT MO es diagonal, pero los elementos en la diagonal no son necesariamente positivos. Esto se arregla 
fácilmente, si hay un elemento negativo en el n-ésimo lugar de la diagonal, se puede definir U = K O 
donde K en una matriz diagonal con -r-T en el n-ésimo lugar, y un 1 en el resto de la diagonal. Con 
esta elección UT MU es diagonal no negativa, pero a diferencia de O, U no es ortogonal. Otra forma de 

24 
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obtener una matriz diagonal no negativa, es tomando vt como U K 2 donde K 2 es una matriz diagonal 
con un -1 en el lugar donde la matriz diagonal M,,.a.aa tiene una lll8Sa negativa, y 1 en el resto de los 
elementos. 

4.2 El Lagrangiano de los neutrinos. 

Las interacciones de los neutrinos fueron estudiadas en la sección 2.3, llegando al Lagrangiano dado por 
la ecuación (2.23). Para considerar las oscila.clones de neutrlnos en el vado necesltanios el término libre 
de L;z (2.19) y (2.20) que describe la propagación de neutrlnos. 

El Lagrangiano que describe a los neutrinos libres es 

L = 1jj(i-y"8,, - m).P (4.3) 

donde identificaremos a .P con un neutrino v¡ donde l = e,µ, T, .... Para simplificar el análisis, es 
conveniente separar al Lagrangiano en un término cinético y uno de masa, L = Lcin + L'"'""'"' Por el 
momento se tratará. el caso de una sola fa.m.llia de leptones por lo que se suprimirá el subíndice l. 

4.2.1 Término Lrnaaa 

El término de masa es -Lnuua. = 'i1mv. Si se considera la descomposición v = VL + VR definida en 3.3.3, 
entonces se tiene que en general L,,.,..a. puede incluir términos del tipo 17ivk con j, k = L, R. Es fácil 
demostrar, utilizando (3.25), {3.26) y las propiedades de -y5 dadas en el apéndice A, que1 

17LVL = 17nvn =O 

por lo que el Lagrangiano de masa toma la forma 

(4.4) 

(4.5) 

Lo anterior muestra que los términos de masa conectan la parte izquierda con la derecha. Usualmente 
m es el único término de masa. que se incluye para los fermlones cargados, dicho término se conoce como 
masa de Dirac. Sin embargo en el caso de los neutrinos, debido a que son partículas neutras, se pueden 
incluir las llamadas masas de Majorana. Para ello recordamos que las operaciones de conjugación de 
carga para fermiones se definen como 

.¡..e= G-yº.p• 

Para las proyecciones izquierdas y derechas se tiene 

.P'l = (•ht = ! (1 + 'Ys) .pe= W'ht 

.P'k = (..Pn)c = ! {l - 'Ys) .pe = ('l/Jch 

(4.6) 

(4.7) 

es decir que ..P'l y ..P'it son campos de quiralidad derecha e izquierda respectivamente. Recordando que los 
términos de masa conectan partes de diferente quiralidad, los siguientes términos de masa son válidos 

(VC)LVR, (vc)nVL, (vc)L (vc)R (4.8) 

a los anteriores hay qu~egar ~conjugados hermitianos (c.h.). Se ve que gracias a (3.25) y (3.26), 
los términos (vc)LvL, (vc)nvR. (vc)L (vc)L, (VC)n (VC)R y sus conjugados hermitianos se anulan, tal 
como (4.4). 

1 Cuando utilizam.Oti L como subíndice, nos referimos exclusivamente a la parte izquierda. No tiene nada que ver con el 
Lagrangiano L como en (4.10). 

------------------



26 CAPÍTULO 4. MASAS Y OSCILACIONES DE NEUTRINOS. 

Se puede pensar que los tres términos en (4.8) contribuyen a L,,.4 ,..., sin embargo, es fácil demostrar 
que 

(4.9) 

Con esta última propiedad, se ve que el tercer térmlno de (4.8) no aporta nada nuevo. Sin embargo, los 
primeros dos términos de la ecuación (4.8) pueden utilizarse para. dar lugar a. los térmlnos de masa. tipo 
Majora.na 

-LL = ~ [(11")n11L +ih (11c)R1 

-LR= ~ [(11ch11R+'l7R(11")L1 

(4.10) 

Utilizando la propiedad (11c)R,L = (11L,R)" e incluyendo los términos de masa de Ma.jorana. y de Dirac 
se tiene que el La.grangiano LmcuG se puede escribir como 

(4.11) 

donde la masa de Dirac m y las de Majora.na. ML,R. son reales y positivas. Con la propiedad (4.9), el 
primer término a la derecha. de la ecuación anterior se puede escribir como 

(4.12) 

Definiendo los espinores 

X= llL + (11Lt (4.13) 
W = llR + (11Rt 

y con las ecuaciones (4.11) y (4.12), después de un poco de álgebra, se puede escribir al Lagrangiano 
total de masa como 

La matriz de la ecuación (4.14) se puede diagonaliza.r mediante una rotación de la forma 

donde 

U=(cosO 
sen O 

-seno ) 
coso 

tan 20 = ML 2-::: Mn 

Al hacer la rotación, se obtiene una matriz diagonal cuyas entradas son 

(4.14) 

(4.15) 

(4.16) 

(4.17) 

donde el i = 1 corresponde al signo+, i = 2 al signo-. Los valores de m, ML y MR están dados por 

m = '"' 2"'ª sen28 

(4.18) 
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Sin embargo, el término m2 puede ser negativo. Si m2 < O, no se puede interpretar como masa. 
Como se comento en la sección 4.1, una forma de solucionar esto es tomar U definida en (4.15) y a U K 2 

definida como: 
UK 2 = (

cose 
sene 

sene ) 
-cose (4.19) 

Así la matriz diagonal es 

(4.20) 

En este caso caso la base (v1 v2) en la que la matriz de 1nasas es diagonal se relaciona con la base 
original (X w) a través de 

Así el Lagrangiano de masa, en la base diagonal es 

Lrnaao. = - ( V1 lm1I 
o 

(4.21) 

)(~) 
(4.22) 

de donde vale la pena resaltar que v1 y V<J tienen masa definida, (lmtl) y (lm2 1) respectivamente, por lo 
que son buenos candidatos para ser eigenestados de masa2 • 

Para completar estos resultados a continuación se muestran algunas propiedades que tienen los 
estados v 1 y v2 • La expresión explícita de v 1 dada por (4.21) es 

(4.23) 

al tomar la operación de conjugación de carga se obtiene 

(4.24) 

es decir que vf = v1 • 

Mientras que para v2 se tiene 

(4.25) 

Nuevamente al aplicar la conjugación de carga se obtiene 

(4.26) 

así que v2 = -v2 • De las últimas expresiones se observa que v 1 y v:z cumplen con la ecuación (3.11) 
por lo que son partícu~ de Majorana. Lo anterior muestra que al incluir los términos más generales 
de masa, se tiene que un campo fermionico se puede descomponer en dos partículas de Majorana, con 
masas m1 y Tn2. 

Como se mencionó en 4.1, las matrices que diagonalizan la matriz de (4.14) con valores no negativos, 
no son únicas, por lo que la forma explicita de los elgenestados de masa v1,2, puede caIDbiar, sin embargo, 
segulran siendo partículas de Majorana, y su interpretación fisica es la misma. 

Resumiendo, se empezó con el Lagrangiano de masa definido en (4.3), para un neutrino de una sola 
generación. Posteriormente al separar a los neutrinos en su parte derecha e izquierda, y con un poco de 

2En lo que resta de este traba.jo denotaremos con un ndmero en el subfndice a los neutrlnos que son elgenestadoe de 
masa. 

·-·---~-- ------------------
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álgebra, se encontró que el La.grangiano más general puede tener 3 masas distintas: masa de Dlrac m, 
y dos de Majorana ML y Mn. Por 'Último se diagonallzó la. matriz de masa de tal forma que los valores 
en la diagonal fuesen no negativos. Una vez hecho esto, se encontró que el Lagrangiano total de masa 
es (4.22). De esta última. expresión se mostró que los eigenesta.dos de masa son partículas de Majorana 
con masas distintas. Es decir, que las 4 componentes del neutrino (neutrino y antineutrino derechos e 
izquierdos) se reducen a. dos eigenestados de masa. tipo Majorana.. 

4.2.2 Término Lcin 

Para escribir el término Lci,. dado por 
(4.27) 

en términos de sus proyecciones VL y vn se utilizan las propiedades de la matriz "/' dadas en el apéndice 
A, para obtener 

(4.28) 
TlR,L-Y"OµVL,R = 0 

Tomando en cuenta la. propiedad vf-r,.vf = VL-Y,.VL y la ecuación (4.28), se encuentra. que la ecuación 
(4.27) se puede escribir como 

Lcin = ~ (vy'o,.v + VC-y"D,.vc) (4.29) 

y utilizando la base dada en (4.23) y (4.25) es fácil ver que (4.29) se vuelve 

(4.30) 

Así que el Lagra.ngiano total para los neutrinos de una sola generación está dado por (4.22) y (4.30) 
como 

(4.31) 

Como se anticipó al final de la subsección anterior, el problema. original dado por un campo fermionicd 
( 4.3) descrito por cuatro componentes con masas de Dlrac y de Majora.na, se reduce a la descripción de 
2 partículas libres de Ma.jorana con masas distintas. 

4.2.3 Caso general. 

En las subsccciones pasadas sólo se traba.jo con una familia de leptones. Ahora se verá qué sucede 
cuando existen N frunilias. En este caso el Lagrangiano de masa se vuelve 

(4.32) 

donde l, I' = e,µ,.,., .... Esta ecuación se puede escribir de la. misma forma. que la ecuación ( 4.14), para 
esto se debe reemplazar la matriz de ésta. ecuación por 

(4.33) 

Donde ML, MR y m a.hora representan matrices de NXN y VL y vn son vectores de N componenetes. 
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La nueva matriz de masa puede ser diagonallzada, de igual forma que en 4.2.1, y en este caso se 
obtendrán 2N partículas de Majora.na. Por ejemplo, según el modelo estándar N=3, por lo que se 
encontrarán 6 neutrinos que son eigenestados de masa. 

Los términos de masa en (4.33) son precUcbos por varias teorías de gran unificación (GUT), y proveen 
un marco de trabajo bastante simple para el mecanismo de "see-saw." 

Tal vez lo más interesante de este Lagra.ngiano es la gran cantidad de fenómenos que predice, como la 
oscilación de neutrinos, decaimientos como µ. -. e-y, µ. -. 3e, .,. -. e+ 11"0 , µ- + (Z, A) - (Z + 1, A)+ e­
Y el decaimiento doble beta (Z, A) -+ (Z + 2, A) + 2e-. 

4.3 Mecanismo de "see-saw." 

Al suponer que los neutrinos tienen masa, como el resto de los fenniones, estos pueden ser descritos por 
el Lagrangiano dado en la expresión (4.3). Sin embargo, el tratarlos como fermiones masivos no explica 
por qué su masa es tan pequeña, en comparación con el resto de los fermiones. Un método relativamente 
sencillo es el método de "see-saw", el cual justifica. la masa tan pequeña del neutrino introduciendo un 
neutrino con una masa muy grande. A continuación se ve en términos muy generales como funciona 
este mecanismo. 

Para empezar se tratará el ca.so de una sola familia, N=l, por lo que la matriz de masa (4.33) se 
reduce a la matriz de la ecuación (4.14). Hagamos la suposición que Mn » ML, así la matriz de masas 
se puede aproximar por 

Esta matriz se diagonaliza con una matriz U dada por (4.15) que se vuelve 

UK2 = ( ir.;1,. 1 ) -.,;;,, 
la cual también se puede escribir en términos de un ángulo(} tal que tan(}=~­

La matriz diagonal de masa es 

y la base que diagonaliza a la matriz de masa es 

v1 = i1;; (vL + (vL)c) + (vn + (vnr) 

v2 = (vn - (vn)") + iT;¡ (vL - (vLr) 

donde usamos la definición de (4.23) y (4.25). Los eigenvalores de la matriz de masa son 

m2 
y m2""' Mn 

(4.34) 

(4.35) 

(4.36) 

(4.37} 

(4.38} 

Al observar el Lagrangiano (4.3), es razonable suponer que ni es del orden de la masa del leptón cargado 
de la familia, es decir, si se trata al neutrino del electrón, m """me """ 0.511 MeV. Si además se pide que 
Mn >> m, entonces m >> m2, lo que significa que existe un neutrino con masa mucho menor a la de los 
fermiones, todo esto a cambio de introducir un neutrino masivo de masa M R· A pesar de que v 1 y v2 no 
son Jos neutrinos observados, en este límite es posible suponer que la masa del neutrino izquierdo es la 
masa del eigenestado de masa ligero (m2), y que el neutrino derecho tiene una masa muy pesada (m1). 
Este es precisamente el mecanismo de "see-saw." 
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Ahora la pregunta es ¿de qué orden es la masa de los neutrinos masivos"! Para poder contestar 
esta pregunta ha.y que revisar varios argumentos. Por ejemplo, existen argumentos cosmológicos que 
restringen la masa de cualquier neutrlno estable para que sea :S 30 eV, [69], aunque actualmente este 
límite esta en discusión, el último valor es de ~ 1 keV. Por ejemplo si v.,. es menor a 30 eV, (4.38) 
implica que Mn ~ 108 GeV, si m !::::< m.,.. El problema con esto es que este valor de masa es mayor que la 
escala de la fuerza débil que es~ 102 GeV. Esta gran diferencia de escalas en el modelo es el problema 
conocido como jerarquía de masas. Esta diferencia de masa hace que el modelo sea poco atractivo, a 
menos que se introduzca una teoría unifica.da. 

La generalización de este método para N familias es simple. Ahora la matriz ML de (4.33) es 
despreciable. 3 Suponiendo que los eigenvalores de la matriz Mn son grandes comparados con los de la 
matriz m, se encuentra que las masas de los eigenestados de masa se divide en una masa ligera y una 
pesada. Los neutrinos ligeros tienen una matriz de masa de N x N 

(M.,)LIGERO = mMii1mT 

mientras que la matriz de masa de los estados pesados es 

(4.39) 

(4.40) 

Fórmula de "see-saw" tipo 1 Este tipo de "see-saw" es precisamente el obtenido en la ecuación 
(4.39). Esta fórmula es usada si se supone que la masa. de los neutrinos sigue cierta jerarquía, m.,. << 
m.,~ << m.,,, al igual que el resto de los leptones, me << m,.. « m.,.. 

Fórmula de "see-saw" tipo 11 En este caso, la masa ligera es 

M., ~ fv~,k - mMJilmT 
VR 

(4.41) 

donde el primer ténnlno a la derecha se compone de términos que provienen de la teoría de interacciones 
electrodébiles y el segundo término es el que aparece en el tipo l. [67] 

Este tipo de fórmula surge al considerar que la masa de los neutrinos puede ser degenerada. en vez 
de seguir una jerarquía, es decir que Tn.,. ~ m.,~ ~ m., •. Este caso proviene de pedir que los neutrinos 
constituyan una fracción importante de la materia oscura del universo. 

Fórmula de "see-saw" tipo 111 Los dos tipos de fórmulas anteriores son útiles para construir 
modelos con neutrinos con masas muy ligeras. Sin embargo, hay ocasiones en que estos modelos no 
pueden usarse. Un ejemplo es cuando, al aumentar ciertas simetrías, se obtiene una matriz M R singular, 
cuya matriz inversa no exlste. Una forrna alternativa para poder aplicar un método similar al "see-saw" 
involucra una matriz de 3 x 3 en vez de una de 2 x 2 como la que se ha mencionado. Este modelo, 
llamado del tipo 111 [67], consiste en tomar 3 fermiones, para una fwnilia, dos de los fermiones son los 
usuales neutrinos VL y vn y el tercer fermión es un neutrino estéril v •. La matriz equivalente a (4.34) es 

(~ 
m 
o 
M ~) (4.42) 

Donde m es la masa de Dira.c, M y µ' son masas construidas en términos de las masas del neutrino 
estéril, ML y Mn. Aswniendo queµ', m « M, la masa del neutrino es 

m2µ' 
m., = 'Af2" 

3 Una matriz es despreciable si HUB eigenvalorea lo son. 

(4.43) 
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La generalización para las tres familias es inmediata. El punto importante es que si la matriz MR es 
singular, se pueden construir dos matricesµ' y M, tales queµ' sea Ja matriz singular en vez de M. Todo 
a cambio de introducir un nuevo neutrino estéril por familia. En esta tesis sólo se utiliza el tipo l. 
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4.4 Oscilaciones de Neutrinos en el vacío 

A continuación se dará una descripción del fenómeno de oscilaciones de neutrlnos. Las oscilaciones se 
dividen en dos tipos: (A) oscilaciones de quiralidad y C, un ejemplo en el primer caso es VL -+ vn y 
en el segundo, la oscilación neutrinos antineutrinos como VcL -+ (v~)L; (B) oscilaciones entre neutrinos 
de distintas familias como ve -+ v,,. En general las oocilacioncs pueden ocurrir entre neutrinos y 
antineutrinos de distintas familias [33, 36, 55, 69, 72]. Como se ve más adelante, la probabilidad oscilar 
de un neutrino activo a uno estéril es del orden M-;i / E-;i, donde M y E son la masa y la energ(a del 
estado de masa del neutrino, por lo que en muchos ca.sos pueden ser despreciadas. En la literatura se 
encuentran varios trabajos que tratan la oscilación de neutrinos, algunos trabajos que se estudiaron para 
esta tesis son [17, 19, 26, 31, 36, 62, 72]. 

4.4.1 Oscilaciones con cambio de quiralidad o C (una sola familia). 

Si bien el caso más conocido es de oscilaciones con cambio de sabor entre dos o más familias, se pueden 
tener oscilaciones con cambio de quiralidad o C, dentro de una sola familia. En este caso se tiene por 
ejemplo, que un haz inicialmente compuesto por VL oscile, dando lugar a una composición posterior que 
incluye vn, (vL)c y (vnt. · 

Para encontrar las oscilaciones dentro de una sola familia es necesario encontrar cómo se propagan 
los eigenestados de masa. Suponemos que los neutrinos tienen un momento p bien definido que se 
puede expresar en términos de los estados v1 y "2 que tienen masas bien definidas de acuerdo a las 
ecuaciones (4.19) y (4.21). Como los eigenestados v1 y v-;i satisfacen la ecuación de Dirac, en general 
pueden escribirse como la suma de 4 soluciones ortonormales de la ecuación de Dirac, obteniendo: 

(4.44) 

donde u y 11 son los espinares de energ[a positiva y negativa respectivamente, + y - denotan la helicidad 
[24, 53]. 

Conviene escribir el Lagrangiano (4.31) de la siguiente forma 

2L = i71 Jiv1+17-;i P"2 - i71m1v1 - i7-;i11l2V2 

A partir de este Lagrangiano, escribimos las ecuaciones de movimiento: 

ÍJV¡ -m1V1 = Ü 

Las soluciones tienen helicidad .>., recordando que el operador de hellcidad se define como 

º"P --¡p¡-<f>>. = .>.</>>. 

con .>. = ±l. Con las matrices -y" en la representación quiral se encuentra que 

( 
O -E

0
->.p) 

jJ = -E+ >.p 

Por lo que la primera ecuación de (4.46), puede escribirse 

-.>.p ) ( V1R ) _ E ( 
-1n1 V1L 

V1R ) 
V1L 

(4.45) 

(4.46) 

(4.47) 

(4.48) 

(4.49) 
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En Ja ecuación anterior identificamos a Ja matriz que aparece en el lado izquierdo con el Hamiltoniano 
H1. Este Hamiltonlano es fácilmente diagonallzable con una matriz 

donde 

Los eigenvalores de la energía son 

y la base donde H1 es diagonal es 

T= ( COS<p1 
sen<p1 

-sen<p1 ) 
COStp¡ 

EA = y'p2 + m¡ = E1 
EB = -E1 

( T/1 ) = T ( V1R ) 
ei VtL 

(4.50) 

(4.51) 

(4.52) 

(4.53) 

Para la segunda ecuación de (4.46) se encuentra el mismo resultado cambiando el subíndice l por 2. 
Supongamos que al tiempo t = O se tiene un neutrino puramente izquierdo, al tiempo t queremos 

determinar la probabilidad de encontrar cualquier otro neutrino de la misma familia. Recordando que 
para neutrinos izquierdos >.. = -1 y utilizando las ecuaciones (4.21) y (4.53) podemos expresar a VL en 
términos de los estados T/i. 712, f;1 y f;2 como 

lvL) = cos 8 (sen<p1 IT11) + cos '1'1 if;1)) + sen8 (sen<p2 IT/2) + cos 'P2 le2)) 

a la cual es posible aplicar el operador de evolución eC-iHtl, obteniendo 

lvL (t)) = cos8 (sentp1e-•E,t IT/1) + cos<p1e'E1
• le1)) 

+ sen8 (sentp2e-iE,it IT/2) + costp2e•e,,t lt;2)) 

(4.54) 

(4.55) 

Expresando T/i. 712, e1 y e2 en términos de VL, VR> (vL)c y (vnr con (4.21) y (4.53), y utilizando las 
ecuaciones (4.51) y (4.52)para escribir los ángulos. ip1 y 'l'2 en función de las masas y energías de los 
neutrinos, se obtiene 

lvL (t)) = (cos2 8cos E 1t + sen28cosE2t - i ( cos2 8F,senE1t + sen28f;senE2t)) !vL) 

+ (cosE1t - cosE2t - i (frsenE1t - if.;sen~t)) cos8sen8 l(vR)c) 

-i [1T,l cos2 8senE1t - ~sen28sen~t) l(vLt) 

-i [!.??,lsenE1t + ~sen~t] cos8sen8 lvn) 

(4.56) 

de donde se ve clarrunente que a pesar de que al tiempo t = O sólo existe VL, al tiempo t pueden 
encontrarse vn, (vn)c y (vLt· Las probabilidades de estas transiciones son 

(4.57) 

(4.58) 
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P (vL-> (vR)c; t) = i((vn)c 1 VL (t))l2 = 
( (cos E1t - cos E2t)2 + (~senE1 t - ~senE2t) 

2
) cos2 Osen28 

(4.59) 

y la probabilidad de supervivencia de VL es 

P(vL-+ VL;t) = l(vL 1 VL(t))l2 = 

(cos2 Ocos E 1t + sen20 cosE2 t)
2 + (* cos2 OsenE1t + ~sen20senE2t)

2 (4.60) 

donde O está definida en (4.16) y m 1,2 por (4.17). Es fácil comprobar que la suma de las cuatro 
probabilidades es l. A continuación se ven algunos casos especiales. 

Casos especiales. 

Masas de Majorana. Cuando la masa de Dirac es cero (m = O), se tiene que sen (20) = O y las 
probabilidades se reducen a 

P (vL -+ vn; t) = P (vL -+ (vRt; t) = O 

P(vL-+ (vLt;t) = c~~ 1 senE1ty 

P(vL-+ VL;t) = 1- c~~isenE1ty 

(4.61) 

(4.62) 

(4.63) 

es decir que el neutrino sólo se acopla al antineutrino. Lo anterior esta de acuerdo con el hecho dlscutido 
anteriormente de que los términos de Ma.jora.na. violan la. conservación del número leptónico. 

Iguales niasas de Majorana En este caso ML = Mn = M lo que implica que O = 7r/4 y m 1,2 = 
M ± m. En este caso las 4 probabilidades (4.57)-(4.60) son distintas de cero. 

Neutrino de Dirac. En este caso el neutrino no tienen masas de Majara.na. (ML = MR =O), entonces 
E 1 = E2 y m 1 = -m2 = m, transformando las probabilidades en 

P (vL - (vnr; t) = P (vL -+ (vL)c; t) = o 

P (vL -+ vn; t) = ( ~I senE1t) 2 

P(vL - vL;t) = 1-(l.;_1senE1t)
2 

(4.64) 

(4.65) 

(4.66) 

Caso ultrarrelativista. En este caso se toma en cuenta que las masas de v1 y 1J2 son muy pequeñas 
comparadas con las energías, E, '°" p. Las probabilidades son 

m2 
P (vL -+ VR) "'=' P2"sen2 20sen2 pt""' O (4.67) 

(4.68) 
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(4.69} 

P (vL - VL} "" 1 - sen2 (28) sen2 
( m~ '1,~ª t) (4.70) 

Recuperando la fórmula originalmente propuesta por Pontecorvo para la probabilidad de supervivencia 
[31, 32, 76]. Nótese que, además de los factores de supresión, las probabilidades de que el neutrino 
cambie de quiralidad y las pobabilldades de que no lo baga, tienen diferentes periodos de oscilación. Si 
se desprecian los términos (m./p)2

, entonces las probabilidades dependen de la diferencia del cuadrado 
de las masas y la oscilación se da sólo entre neutrinos izquierdos. 
Las expresiones (4.57) a (4.60), pueden aplicarse a dos tipos de experimentos distintos. El primer tipo 
son los llamados "experimentos de aparición". Estos experimentos se basan en detectar un neutrino V¡• 

de un flujo que inicialmente se componía de v1 con l # l'. El segundo tipo de experimentos son llamados 
"experimentos de desaparición" y se basan en medir la reducción en el flujo de v¡ a un tiempo dado o 
una distancia dada de su fuente. Estos dos tipos de experimentos no miden necesariamente lo mismo. 
Por ejemplo, si en un experimento de desaparición, se detecta una reducción el flujo de neutrinos vz, no 
se puede saber si el neutrino osciló a algún neutrino que interacciona vía una corriente neutra. u osciló 
a un neutrino estéril, el cual no interacciona. 

Caso de "Seew-Saw". En este caso se tiene una masa pesada (m1) y una masa ligera (rn2). Con 
estas suposiciones se puede encontrar que 8 satisface 

cosO = lm2I 
lmd 

(4.71) 

Como la masa m 2 es ligera, podemos suponer que v2 es ultrarrelativista, lo cual no necesaria.mente se 
cumple para v 1. En este caso las probabilidades de oscilación son 

P (vL - (vR)"; t) ~ ( (cos Eit - cos E2t)2 + ( frsenE1t - sen.E:it )2) ~ 
"" 4sen2 ( "'~j,,'¡"i t) 

(4.72) 

(4.73) 

(4.74) 

donde el segundo renglón de la última ecuación ocurre si el neutrino con masa m 1 también es ultrarr"­
lativista. 

(4.75) 

Cuando se toma en cuenta el valor de lrn2I / lrn11 tabla 4.1, la razón entre las masas es muy pequeña, 
por lo que las oscilaciones son casi cero. 
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4.4.2 Oscilaciones de sabor (2 fanlilias). 

Ahora se tratará el caso cuando tenemos dos familias de neutrinos, digamos Ve y v,,. Podemos Suponer 
que los dos neutrinos están relacionados por las siguientes expresiones: 

lvc) =coscpjv¡) +sencplv11) 
(4.76) 

lv,.) = -sencp lvr) + cos <p lv11) 

donde vr y vrr representan cada uno a los 2 eigenestadoa de masa asociados a v., y v,.. respectivrunente; 
y cp es el ángulo de mezcla el cual se determina experimentalmente. Al escribir los términos de masa 
para los estados vr y v11 (incluyendo masas de Dirac y Majorana) se obtienen masas mn, m12, m 111 y 
m112. 

Si pedimos que al tiempo t = O solamente existan neutrlnos izquierdos del electrón, la primera 
ecuación de (4.76) se vuelve 

jv.,L) = cos<p lvr L) + sen<p lv11 L) (4.77) 

Para encontrar lvcL (t)), se procede de Igual forma que en la sección anterior encontrando 

lvcL (t)) = coscp jv1 L (t)) + sen<p lvu L (t)) (4.78) 

donde vr,TT L (t) están dados por la ecuación (4.56). 
A partir de las ecuaciones (4.76) y (4.78), y después de un poco de álgebra se encuentra que las 

probabilidades de que un neutrlno izquierdo del electrón, oscile a otro neutrino de alguna de las dos 
familias son: 

P(VcL-+ v,..n;t) = coB2 tpSen2ip(Gr -Gu)2 

y la probabilidad de que VcL sobreviva es 

P (VcL -+ Vcc..i t) = [cos2 <pA1 + sen2<pAu ]2 + [ cos2 <pB1 + sen2tpBu] 
2 

donde hemos usado las siguientes definiciones' 

' Todas las t:DaBaH mu, m,2 y la magnitud del mom.ento p ae refieren a los valorea: poeltlvos. 

(4.79) 

(4.80) 

(4.81) 

(4.82) 

(4.83) 

(4.84) 

(4.85) 

(4.86) 
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G, = (~senEnt + 1E:;senE;2 t) cosO;senO; 

con i = 1,11. De la ecuación (4.16}, se encuentra 

tan (20;} = 
2m' 

MiL -lvf;n 
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(4.87) 

(4.88) 

donde m 1 son las masas de Dirac y M;L, A1;n las masas de Majorana. Las masas mu,2 están definidas 
por (4.17) donde se debe agregar el subíndice i a cada una de las masas. Como es de esperarse, se 
cumple que 

LP(vcL-+ v¡) = 1 
j 

Si se cumple que cp =O, n~, con n entero, se tiene 

lvc) = lvr) 

jvµ) = lvu) 

(4.89) 

(4.90) 

y en este caso no hay oscilaciones entre neutrinos de distintas familias, recuperando el caso tratado en 
la sección 4.4.1. Sólo tendremos oscilaciones entre fa.ntllias cuando cp ~ n~. 

El problema con estas oscilaciones es que las fórmulas contienen 7 parámetros: 2 masas de Dirac, 
4 masas de Majorana y el ángulo cp. Este número de parámetros se puede reducir dependiendo de las 
aproximaciones hechas. Ahora veamos algunos casos especiales. 

Casos especiales. 

Masas de Majorana. En este caso las dos masas de Dirac valen cero, y procediendo análogamente 
a les casos especiales de la sección 4.4.1, se ve que VeL sólo oscila hacia los neutrinos izquierdos y los 
antineutrinos derechos, que son los neutrinos activos. Estas probabilidades son: 

P(vcL-. VcL;t) ::::< [cos2 cpcosEnt +sen2 cpcosE111tJ2 + 
(4.91) 

(4.92) 
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[ ]

2 
e 2 m11 2 mu1 

P (veL--> (VeL) ; t) ~ cos cp-E senE11t +sen cp-E senE111t 
11 Ill 

(4.93) 

(4.94) 

(4.95) 

Masas de Majorana iguales. Si MsL = M;R = Ms, entonces 8; = tr/4 y mil,2 = M; ±ms- En este 
caso las 8 probabilidades son distintas de cero. 

Neutrinos de Dirac. Al igual que en 4.4.1, ahora tenemos que M;L = M;R = O, lo que implica que 
8; = tr/4 y que lm;il = lm;2I = m, (masas de Dirac solamente), y E¡¡ = E;2 = E; por lo que las 
probabilidades se vuelven 

(4.96} 

(4.97) 

(4.98} 

(4.99) 

(4.100} 

es decir que no existen oscilaciones a las antipartículas. 

4.4.3 Caso ultrarrelativista. 

En este caso, se tienen las 8 posibilidades de oscilación pero al igual que antes, algunas de estas están 
suprimidas y pueden aproximarse a cero. Dependiendo de la aproximación, vronos a tener distintos 
resultados para las probabllidades, en este trabajo despreciaremos términos que tengan m 2 /p2 • Con 
esta suposición tenemos que las probabilidades son 

P(veL--> VµL;t) ~ """
2j 2 "'> [2-sen2 (2tJ¡)sen2 Er- -sen2 (28u)sen2 E11-

-2cos (Er+ - Err+) [cosEr-Cos Err- + cos(28r) cos (2811) senE1-senE11-) (4.101} 

+2sen (Er+ - Err+) (cos (2811) cosEr-sfmErr- - cos (281) cosEn-senEr-)] 
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P (vcL-+ (VcRt; t) "=' cos4 ipsen2 (29r) sen2 Er- + sen4 tpeen2 (2911) sen2 Err­

+~sen2 (29r) sen229usenEr-senEu- coa (Er+ - Err+) 

P(VeL-+ (v,.n)c; t) = ~ [sen2 (29r) sen2Er- + sen2 (29u) sen2Err-

-2sen (29r)sen (29rr) senEr_senErr- cos (Er+ - Eu+)] 

P(veL-+ VeLit) = cos4 cp [1-sen2 (29r)sen2 Er-] +sen4 cp [1- sen2 (29u)sen2Eu-] 

+""n'J2<el [cos (Er+ - E11+) (cosEr- cosErr- + cos (291) cos (29u )senEr-senEu-) 

- sen (Er+ - Eu+) (senEr- cos Eu- cos (291) + cosEr-senErr- coa (29u))] 
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(4.102) 

(4.103) 

(4.104) 

(4.105) 

donde hemos definido 
E;+= ~t E¡_= Eo;¡E12t = '"~•¿m~'t (4.106) 

Los resultados anteriores aun incluyen muchos términos por lo cual conviene considerar simplificaciones 
extras. 

Masas de Majorana Para este caso las dos masas de Dirac son cero, y las probabilidades distintas 
de cero son: 

(4.107) 

(
m2 -m2 ) 

P (VeL -+ VcL; t) "=' 1 - sen2 (2cp) sen2 
Il 

4
p IIt t (4.108) 

El mismo resultado se obtiene si se considera el limite relativista en las ecuaciones (4.91) a (4.95) 

Masas de Majorana iguales. La suposición M;L = Mm da las siguientes probabilidades: 

P (vcL-> v,.L; t) "=' ~sen2 (2cp) [2 - sen2 Er- - sen2 E11-
(4.109) 

-2cos (Er+ - Err+) cosEr- cosErr-J 

P (veL-+ (veRt; t) = cos4 <psen2 Er- + sen4 cpsen2 E11-

+ ocn'J2
.,,1senEr-senErr- cos (Er- - Eu-) 

(4.110) 

P (veL-> (v,.Rt ;t) = ~sen22cp [sen2Er- + sen2 Err-
(4.111) 

-2senE1-senE11- cos(Er+ - Err+)] 
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electrón 
!!!.a. < 3.45 X 10-11 

muón 
*3- < 3.23 X 10-6 

tau 
!!!.a.< 1X10-4 

Tabla 4.1: Cocientes de las masas en el caso de "see-saw". 

P (vcL-+ VcL; t) :::::< cos4 cpcos2 Er- + scn4 cos2 Eu-

+ ~sen2 (2cp) cos (Er+ - Eu+) cosEr- cosEu-
(4.112) 

(4.113) 

Neutrinos de Dirac Para este caso las 4 masas de Majorana son cero, y encontramos que las pro­
babilidades distintas de cero son: 

P (vcL-+ v,.L; t) = sen2 (2cp) sen2 ( mj1 ;;n¡Il t) (4.114) 

P(VeL-+ v.,L;t) ~ 1-sen2 (2cp)sen2 (mj1 ;pm¡11 t) (4.115) 

Comparando (4.107) y (4.108) con (4.114) y (4.115),vemos que los casos ultrarrelativistas de Ma­
jorana y de Dirac coinciden con las formulas conocidas para la oscilación entre 2 familias. De esto 
podemos ver que en el límite ultrarrelativista, las diferencias entre los neutrinos de Majorana y los de 
Dirac tienden a desaparecer. 

Mecanismo de "See-Saw". 

Este caso ocurre cuando m., M;L << MiR. con i = I, I I y eso hace que 

m, [t!;•2 cos9a ~ -- = --
M;R ffiil 

(4.116) 

Utilizando los valores dados en la tabla 1.1 y recordando que m1 :::::< m?cvton/m2 y m2 :::::< m.,, los cocientes 
de las masas se muestran en la tabla 4.1. Éstos valores pueden aproximarse a cero. Como las masas 
m&2 son las masas ligeras, se puede suponer que Pi2/E,2 :::::< 1 y ffii2/E,2 :::::<O. Es decir, el valor de m&2 es 
tan pequeño que se vuelve ultrarrelativista. Así las definiciones dadas en ( 4.87) se convierten en 

C· ~ m· (""'nEnt - ""i!;E12•) ~o • - i2 Ent ,2t -

D· :::::< (cosE·1t - cosE-2t) ¡m;; , , .. V -mu (4.117) 

G· :::::< (mu.senE·1t) ~ ' En ' V n:i¡) 
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Al escribir las probabilidades (4.79)-(4.86) con estas definiciones, las oscilaciones a neutrlnos estériles 
(4.82)-(4.85) se vuelven cero, ya que en ellas aparece alguno de los términos D?, F? o G'f, los cuales son 
$ cos8; ""'O. 

El térinino C; también se anula ya que 

(4.118) 

anulando las oscilaciones hacia antineutrinos derechos, (4.80) y (4.81). 
Las únicas sobrevivientes son las oscilaciones hacia VµL y VcL, y después de un poco de álgebra y 

con las definiciones de (4.117), las probabilidades son 

(4.119) 
P (vcL -+ VcLi t) = 1 - sen2 (2rp) sen2 ( rnh¡;nl la t) 

Los cuales coinciden nuevamente con las formulas usuales para oscilaciones en el caso de 2 familias. 

4.4.4 Aproximación para N familias. 

Si l representa la familia de leptones, se pueden escribir los neutrinos en términos de los eigenestados 
de masa como 

lvr} = L Ui. lv.} (4.120) 
•=1 

donde Ui. es la matriz equivalente a la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa que mezcla a los quarks. 
U1. es una matriz de NX2N, que en el modelo estándar es de 3X6, ya que por cada neutrino, existen 
dos elgenestados de masa (ver sección 4.2.1}. 

La aproximación se hace suponiendo que el mecanismo de "see-saw" (4.3) es válido, por lo que uno 
espera que las contribuciones de los neutrinos pesados en (4.120) sean despreciables, por lo que la masa 
de los neutrinos es prácticatnente la masa del eigenestado de masa ligero. Como consecuencia de esto, la 
matriz U1. se puede escribir como una matriz de N X N. En lo que resta de esta subsecci6n, los neutrinos 
que mencionamos son Izquierdos aunque omitiremos el subíndice L. 

La función de onda que representa a un haz de neutrinos lv1}. creados en el tiempo t =O con momento 
p, es 

11/J (x, t =O)) = L U1. jv.} (4.121) 

Los eigenestados jv.}. en general no tienen una energía definida, pero con las suposiciones que hemos 
hecho podemos decir que 

(4.122) 

donde 
E.= .Jp2+M¡ (4.123) 

En la última relación se expresa el hecho de que los eigenstados de masa tienen todos el mismo momento, 
pero masas y energ!as distintas. Al escribir a los eigenestados de masa en términos de los neutrinos, se 
llega a 

1v.> = ¿: u,~. ¡vi'} (4.124) 
l'=e, µ,.,. 
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Así la ecuación (4.122) ee vuelve 

11/J(x,t)) = L [¿u,.e-•E.tu,~.] lv1•) = EAw lv1•) 
l' • l' 

(4.125) 

donde el ténnlno Aw es la amplitud de probabilidad de tener un neutrino l' al tiempo t, si inicialmente 
sólo tenlamos un neutrino Z. 

La forma de entender la oscilación es sencilla. Como M, i= M;, los eigenestados de masa evolucionan 
de forma distinta. Es decir, al viajar los estados de masa, después de un tiempo t, los estados más 
ligeros habrán recorrido una distancia mayor, ocasionando un desfasamlento con respecto a los demás 
estados. Esto ocasiona que al sumar los estados al tiempo t, la suma pueda dar un neutrino l'. 

La probabilidad de encontrar un neutrino l' al tiempo t es 

P(l--+ z',t> = 1Aw12 = IEu,.e-iE,tu,~.¡2 
=E ¡u,.¡!¡u, .• 12 

+ E &Ut • .U1:.u, •• u1~., coa (E.• - E.) t .,,.... 
+ E hnU1",,Ui•.Ui.·U1~_,sen (E.• - E.) t . .;. .. 

(4.126) 

En la aproximación ultarrelativista, la masa de los neutrlnos es mucho menor a la energía, por lo que 

(4.127) 

Esto ocasiona que la probabilidad sea 

P(l--+ l',t) = EU?.Uil. 

+ E 'RS!.U1",,U1 .• u,.:u,~ •. coa (211"6) 
·~·' .. (4.128} 

donde 
2IPI 

L.; =21rM2- a.r.i 
a JV.l..1 

(4.129) 

L ••• es conocida como la longitud de oscilación entre v. y v ••. En esta aproximación, M. < p iinplica 
que x ~ t, por lo que (4.128) es la probabilidad de encontrar w a una distancia x, la cual depende de 
los elementos de la matriz U. 

De las últimas expresiones hay que resaltar que si todas las masas M. son Iguales, no existe oscilación 
ya que L ••• --+ oo. De manera similar, si los estados de masa coinciden con los de sabor, vi =v., entonces 
vi no oscila a V¡• con l #= l'. Es decir, para que los neutrinos oscilen, es necesario que tengan masa y que 

· sean una combinación no trivial de los estados de masa. 
Para este desarrollo, se supuso que todos los eigenestados de masa tienen el mismo momento, sin 

embargo, el cálculo puede repetirse suponiendo que tienen la misma energía. y momentos distintos, 
llegando al mismo resultado. Por el principio de incertidumbre, la función de onda del·neutrlno debe de 
tener un momento de ancho t:..p >> h/L _,,por lo que un estudio riguroso debe realizarse con paquetes 
de ondas, sin embargo, este tratamientÓ da escencialmente los mismos resultados a los casos tratados 
con momento fijo (55]. 

------------ ----------
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Oscilación v., -+ v,,.. 

Si los neutrinos Ve y Vµ tienen la misma combinación que en (4.76), entonces 

lv.,) = cosip lv1) + senip lv2) 
lv,,.) = -seniplv1) +cosiplv2) 
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(4.130) 

Pero en este caso v 1 y V:z son directamente los eigenestados de masa ligera. Siguiendo los pasos explicados 
en la sección 4.4, se encuentra que al tiempo t tenemos 

de donde el cálculo de las probabilidades es inmediato. 

P (ve -+ ve; t) = 1 - ~sen2 (2ip) (1 - cos (E2 - Ei) t] 

P (ve -+ v,,.; t) = ~sen2 (2r,o) (1 - cos (E:2 - Ei) t] 

(4.131) 

(4.132) 

Como las masas de los neutrinos son pequeñas, se trata c:-.on el caso ultra.rrelativista.. Asl a una distancia 
x, la probabilidad de oscilación es 

P (ve -+ vµ.; x) = sen2 (2ip) sen2 
( 21r L:i) (4.133) 

donde ~1 esta dado en la ecuación (4.129). Expresando al momento en Me V, la diferencia de masas en 
eV y la longitud en metros, la expresión anterior se puede escribir como 

2 2 ( (M'f- M?} (eV2
) x [m]) 

P (ve -+ vµ.; x) "'=< sen (2ip) sen 1.27 IPI [Me V] (4.134) 

La probabilidad de oscilación depende del factor sen2 (2<p) y del factor cinemático que depende de la 
distancia recorrida x. Para que la oscilación sea significativa, sen2 (2r,o) debe ser de orden 0(1), y el 
factor cinético 

(Mí - M:j) [eV2
) x [rn)/IPI (MeV] ~ 0(1) (4.135) 

4.4.5 Matriz de mezcla uMKS 

Las dimensiones de esta matriz dependen del modelo en el que se trabaje. En el caso de tres faIDilias 
y en el que sólo hay 3 eigenestados de masa, la matriz es de 3 x 3 y se puede escribir en términos de 
tres ángulos de mezcla 8;;, definidos en la figura 4.1, y de tres fases complejas ó;;. La matriz de mezcla 
uMKS puede expresarse como el producto de tres rotaciones (58) 

(4.136) 
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donde 

(~ 
o o ) U~= cos92s sen82se-ió2:1 

-sen023e-i62:1 cos923 

( cos913 o sen613e-ich:s ) U13= o 1 o (4.137) 
-sen813e-•613 o cos913 

U12 = ( 
cos912 sen81~e-•613 o ) -sen81~e-ió12 cos912 o 

o o 1 

V) 
-. Vµ. 

013 

Figura 4.1: Ángulos de mezcla entre los neutrinos v.,,., .. y los eigenestados de masa v 1 ,2 ,3 • 

El valor de las fases puede ajustarse según el modelo, por ejemplo al pedir que Ó2:J = 612 = O, la 
matriz toma una forma parecida a la de la matriz yCKM, que mezcla a los quarks. Los ángulos 9;j 

pueden tomar cualquier valor en el intervalo [O,~], y las fases 6,; en [0,21r) [47). 
Si ignoramos las fases, las relaciones entre los neutrinos v.,,,.,-r, y los eigentestados de masa v 1 ,2 ,3 son 

el producto de tres rotaciones (figura 4.1). 

4.4.6 Aplicación de la probabilidad de oscilación. 

Como aplicación sencilla se aplicó la probabilidad de oscilación de los neutrinos en una sola familia., 
ecuaciones (4.57)-(4.60), utilizando los datos promedio de la. supernova. SN1987 A (69J. Esto se hizó con­
siderando la posible emisión de neutrinos derechos inmediatamente después del colapso de la supemova. 
Los neutrinos derechos VR escapan libremente de la supemova debido al alto Wlor del camino libre 
medio de éstos, comparado con el radio de la supernova. 

La luminosidad de la. emisión de estos neutrlnos puede ser calculada como [9, lOJ 

J dªp 
Q,,,, =V ~Ef(E,ji,,T)P(vL-+ VR) 

(211") 
(4.138) 

donde V es el volumen de la supernova, E la energía que se llevan los neutrlnos y f (E, ji,, T) la 
distribución de Fermi-Dlra.c. Los valores promedio de los parámetros utilizados en la integral son: 

----------
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V= 8 x 1012 m 3 , jJ. ~ 160 MeV, T = [30, 60] MeV. Suponiendo que las emisiones duran aproximada­
mente un segundo, la luminosidad esta acotada por Q.,R :=:; 1053 erg/s. 

Para la probabllidad, se tomó el caso ultra.rrelativlsta dado en la ecuación ( 4.67) suponiendo neutrinos 
de Dirac. Con esto se encontró que m., :5 358 MeV, lo cual es un límite poco restrictivo, comparado con 
los límites encontrados por otros métodos (ver tabla 1.1). Si tomamos alguna otra aprox.lmacl6n para 
la probabilidad, encontrantos el mismo resultado, pero para una masa efectiva, la cual depende de m 1 , 

m2 y de 8, y aun en estos casos, la cota es mayor a la reportada en la tabla 1.1. 



Capítulo 5 

Oscilaciones de neutrinos solares. 

El objetivo de este capítulo es analizar el problema de los neutrlnos solares. Esto se hace suponiendo 
que el flujo de neutrinos debido a lBB distintas reacciones dentro del Sol se ve modificado en el trayecto 
hacia la Tierra debido al fen6meno de oscilaciones. Las probabilidades de oscilación entre dos familias, 
encontradas en la sección 4.4.2 se utilizan para determinar el flujo de neutrinos que debería llegar a la 
Tierra, de acuerdo a los diversos esquemas y valores de los parámetros. Finalmente se comparan los 
resulta.dos teóricos con los resulta.dos experimentales, encontrando el mejor ajuste para los parámetros 
que aparecen en las ecuaciones de las probabilidades de oscilación. 

5.1 Producción de neutrinos solares. 

Los físicos nucleares han trabajado por más de medio siglo tratando de explicar detalladamente las 
reacciones nucleares que ocurren en el interior del Sol. Las principales reacciones por las cuales el Sol 
brilla y responsa.bles de la mayoría de los neutrinos solares, se muestran en la tabla 5.1, la. cual representa 
la cadena pp de generación de energía. La ca.dena pp tiene como resultado neto convertir protones en 
partículas a. Una segunda cadena, de menor importancia para la producción de neutrinos solares, es el 
ciclo CNO. En este ciclo la fusión de cuatro protones para formar una partícula a se consigue a través 
de reacciones que involucran carbón, nitrógeno y oxígeno, tabla 5.2. Una discusión muy completa sobre 
estas reacciones puede encontrarse en [13]. 

En la reacción pp, dos protones sufren un decaimiento {3, formando un deuterio (2H). Esta reacción 
(número la (pp) en la tabla 5.1), produce la mayoría de los neutrinos solares, desafortunadamente 
algunos experimentos no son sensibles a energías tan bajas. La reacción lb ocurre con una frecuencia 
relativa de uno a 250, pero su energía es mayor a dos veces la masa del electrón, por lo que es más 
probable en algunos experimentos detectar los neutrlnos de dicha reacción. El 2 H producido por la y 
lb, se combina con un protón (reacción 2), para formar 3 He. 

El 85% de las reacciones terminan con dos núcleos de 3 He fusionándose para formar una partfcula 
a y 2 protones (reacción 3). En el 15% de las reacciones restantes, un núcleo de 3 He, captura una 
partícula a ya existente para fonnar 7 Be mas un rayo gan1ma (reacción 4). Los neutrinos formados 
después de este proceso son detectados por los experimentos basa.dos en 37Cl. La mayoría de las veces el 
núcleo de 7 Be absorbe un electrón (reacción 5), produciendo neutrinos con una energía de 0.861 MeV, 
lo cual afecta a las mediciones hechas por loo experimentos de 37CI y 71 Ga. El 7 Be puede capturar 
un protón para formar un núcleo radioactivo de 8 B (reacción 7). El 8 B decae al 8 Be que es inestable, 
produciendo dos partículas a, un positrón y un "'• (reacciones 8 y 9). Dichos neutrinos tienen una 
energía que llega casi a 15 MeV. La contribucl6n del 8 B al flujo de neutrinos es muy importante ya 
que muchos de los neutrinos de esta fuente son suficientemente energéticos pa.ra ser detecta.dos en varios 
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ó 

ó 

ó 

ó 

Reacción 

la (pp) p + p -+ 2 H + e+ + Ve 

lb (pep) p +e- + p -+ 2 H + Ve 
2 2H +p-+ 3He+-r 
3 3He+ 3He-+ et+ 2p 

4 3He+ 4 He-+ 7 Be +'Y 
5 7 Be+e--+ 7 Li+ve 

6 7 Li + p -'-+ 2et 

7 7 Be + p -+ 8 B +-y 
8 8 B-+ 8 Be• +e+ +ve 
9 8 Be•-+ 2et 

10 (hep) 3He+p-+ 4 He+e++ve 

Energía del Ve (MeV) 

$ 0.420 

1.442 

(90%) 0.861 
(10%) 0.383 

$15 

$18.77 

Tabla 5.1: Cadena pp de producción de neutrinos en el Sol. 

Reacción 

¡ p+ i2c -+ 13 N +'Y 
2 13 N -+ 13C + e+ + v., 
3 p+ 13C -+ 14 N + 'Y 
4 p+ 14 N -+ u~o +'Y 
5 150 -+ lG N + e+ + Ve 
6 p+ UiN-+ 12C +et 
7 17p-+ 170+e++ve 

Energía. del Ve (MeV) 

$ 1.19 

s: 1.732 

s: 1.740 

Tabla 5.2: Ciclo CNO de producción de neutrinos en el Sol. 
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experimentos. La última reacción (10) es la menos frecuente, ocurriendo alrededor de dos veces por 
cada 107 ciclos de la cadena pp. A pesar de este hecho, los neutrinos de esta reacción tienen la energfa. 
suficientemente alta. para ser detectados. Los resultados que se mencionan son predicciones hechas por 
el modelo estándar solar [16). Para las lineas de pep y 7 Be, la forma del espectro de los neutrinos se 
produce por el movimiento térmico de los electrones. En realldad estas lineas tienen un ancho...., 1 keV 
que proviene de tomar la probabilidad de que se cree un neutrino con energía. q a una temperatura T 
promediada sobre la distribución de masa. del Sol. 

La reacciones principales del ciclo CNO se muestran en la tabla 5.2. Las reacciones 2 y 5, pro­
porcionan Información a.cerca del ciclo CNO, mientras que el Jlujo de los neutrinos producidos por la 
reacción 7 dan una medida del oxígeno Inicial en el interior del Sol. 

Los espectros de energía. predichos por el modelo estándar solar, se muestran en la figura 5.1, donde 
pp es la reacción Iniciada por dos ptrotones, pep se refiere a las reacción inlciada. por p + e + p y hep a 
3 He+ p (reacciones la, lb y 10 de la tabla 5.1). 
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Figura 5.1: Espectro de energía. de los neutrinos solares. Da.tos predichos por el modelo estándar solar 
de Bahcall-Pinnoseault 2000. Los flujos provenientes de la. cadena. pp están cllbujados con líneas sólidas, 
y los provenientes del espectro CNO están dlbuja.dos con líneas puntea.das. Los errores de estas curvas 
se muestran en la tabla. 5.3. [12, 13, 16] 

5.2 Flujo de neutrinos solares en la Tierra. 

Tal y como se comentó en el capítulo anterior, el flujo de neutrlnos sola.res que arriba. a. la Tierra depende 
de las posibles oscilaciones que tienen lugar en el viaje. Para estudiar dicha contribución se consideraron 
dos modelos: Modelo A, el cual contiene 2 parámetros en las ecuaciones de probabilidad; Modelo B, que 
contiene 4 parámetros. 

5.2.1 Modelo A, modelo mínimo. 

Para empezar, se trató el caso presentado en la mayoría de los textos. Este caso consiste en considerar 
el caso de dos familias, Ve y Va, donde a= µ.,-r (caso activo) o a= s (caso estéril). De acuerdo a lo 
discutido en la. sección anterior, las probabilidades de oscilación se reducen considerablemente si además 
de considerar el límite ultrarrelativista, se supone alguna. de las siguientes hipótesis: 

• sólo existen masas de Dlrac M,L = M,n = O 

• sólo existen masa de Ma.jorana. m, = O 

• dentro de cada faznilia opera el mecanismo de 'see-saw.' 

En todos estos casos sólo tenemos lugar a oscilaciones VeL-+ VeL y VcL--> v,.L, con la expresión usual 
para las probabilidades de oscilación dependlendo de dos parámetros tp y ~m:1. 

Si VcL es producido en el Sol, la probabilidad de que sobreviva. al arribar a. la Tierra está dada por 1 

1 Para slmpllftcar la notación, v&m.OB a suprimir el subfndlce L, de loa neutrinoa. A continuación los neutrinoa men­
cionados se refieren a. neutrlnos Izquierdos, a menee que ee especifique a1gun otro caso. 
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P (ve -+Ve; R) = 1 - sen2 (2ip) sen2 ( 7r::) (5.1) 

Esta probabilidad proviene de la. ecuación (4.132), en donde se mezclan dos familias en donde la segunda 
fa.nillia. puede ser activa o no. Una. fórmula de este tipo también se encuentra para. varios ca.sos límites 
de las oscilaciones en una. familia., ecuaciones (4.63), (4.66} y (4.70}; y en dos fa.milia.s, ecuaciones 
(4.108), (4.115) y (4.119}. Para cada. una. de estas probabilidades, los praá.metros representan cantidades 
distintas, y en algunas la. oscilación es a un sólo tipo de neutrino (activo o estéril}, y en otras la oscilación 
puede ser a cualquier tipo de neutrino. 

Para la probabilidad, L = 47rE/Am2 y Res la. distancia entre la fuente y el detector, que para el 
sistema Tierra-Sol oscila alrededor de 1 AU (1 AU '°"' 1.496 x 108 km). Al introducir todas la.s constantes 
para obtener las unida.des se llega a 

1rR = 19 1011 e~) (ªm2
) (_.!!:._) L . x E eV2 1 AU (5.2) 

lo cual puede escribirse en términos de un parámetro D como 

(5.3) 

donde D está definido como 
M[-Mi R 12 

D = eV2 1 AU x lO (5.4) 

La probabilidad de obtener un neutrino tipo a es 

(5.5) 

5.2.2 Modelo B, modelo extendido. 

El objetivo de este trabajo es el analizar las oscilaciones de neutrinos cuando se incluyen simultáneamente 
las masa de Dlrac y de Majorana. En el capítulo anterior se mostró que aun en el límite ultrarrelati­
vista las amplitudes de oscilación son bastante complicadas, dependiendo en general de 7 parámetros. 
Este número de parámetros es difícil de determinar tomando en cuenta lo limitado de la información 
experimental. Para ejemplificar los posibles efectos de incluir simultáneamente masas de Dirac y de 
Majorana en las probabilidades de oscilación para dos familias, se consideró un caso especial en el cual 
el número de parámetros se reduoe a cuatro. Este modelo B supone el límite ultrarrelatlvlsta y además 
que la masa de Majorana derecha es igual a la izquierda para cada fa.milla (Man= MoL)· En este caso 
o,= 7r/4 y tenemos en principio cinco parámetros, mn, m12, mui. m112. y el ángulo de mezcla ¡p. Al 
escribir explícitamente la probabilidad de supervivencia. a partir de (4.112) se obtiene 

P (v., --+ v.,; R) = cos4 ('f.') cos2 (0.19%) + sen4 (ip) cos2 (0.1911<'-) + 

!Gen2 (2ip) cos {0.19%) cos (0.19.!jf) C06 {0.19lif) 

donde la.s D; se definen como 
D1 = m~1 -m~2 R x 1012 

ev:i 1 AU 

D2 = m~n -m~n R x 1012 
eV:¡ 1 AU 

(5.6) 

(5.7) 

(5.8} 
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Da= (m}1 + mi2) - (min + mJr2) R 1012 
eV 1 AU x (5.9) 

A partir de la ecuación (4.109), la probabilidad de oscilar a v,. es 

P (ve - v,.; R) = i-sen2 (2<p) (2 - sen2 (0.19~) - sen2 (0.19~) 

-2cos (0.19~) cos (o.1911f) cos (0.19~)] 
(5.10) 

Lo que muestra. que las probabilidades de oscilación se pueden expresar como función de 4 parámetros: 
el ángulo de mezcla <p y tres diferenciBB cuadráticas de masas mj1 -mj2 , mj11 -mir2 y (mj1 + mj2 ) -

(min + m112 ). Adicionalmente a lBB probabilidades presentadas, hay dos probabilidades que no se 
anulan que son P (vcL -+ (vcR)c) y P (vcL - (v,.Rr). 

5.3 Experimentos para la detección de neutrinos solares. 

Varios experimentos han sido desarrollados para la detección de los neutrinos solares. Estos experimentos 
siguen fenómenos fislcos diferentes y se pueden clasificar en dos tipos: los basados en la absorción de 
neutrinos y los basados en la dispersión elástica de éstos. A continuación se explican ambos. 

5.3.1 Experimentos basados en absorción de neutrinos. 

Estos experimentos se basan en la absorción del Ve para formar un átomo Inestable el cual decae en 
unos cuantos días. Los experimentos se basan en la detección de este decalmlento. 

Los resulta.dos teóricos y experimentales están expresados en términos de la unidad de neutrino solar, 
(SNU), que es el producto del flujo de neutrinos solares de alguna fuente en particular (unidades de 
cm-2s-1 ), por la sección eficaz de absorción (unidades de cm2 ). El SNU tiene unidades de número de 
eventos por átomos por segundo, y conviene definir 1 SNU= 10-36 s-1 • Esta razón se escribe como 

(5.11) 

Como se muestra de la figura 5.1, existen distintas fuentes de neutrinos solares, por lo que el resultado 
final medido por un experimento es 

Roo8 crvado [SNU) = LO";</>; (5.12) 

donde el subfndlce i representa cada una de las distintas fuentes de neutrinos sola.res. 
Este tipo de experimentos también son conocidos como experimentos radioqufnücos debido al método 

usado para la detección de neutrlnos. Una ventaja de este tipo de experimentos es que tienen un umbral 
de energía bBBta.nte bajo, por lo cual algunos de éstos son sensibles a las rea.ccion pp, que representa el 
flujo más importante. Sin embargo, hay varias desventajas en estos experimentos, la primera es que los 
neutrinos no son contados en tiempo real, sino que ha.y que esperarse varios días para poder contarlos, 
una segunda desventaja es que estos experimentos sólo detectan neutrinos del electrón, por lo que no es 
posible saber si el neutrino oscila a un neutrino de distinto sabor. Con esto en mente se desarrollaron 
los experimentos basados en la dispersión elástica de los neutrlnos. 

5.3.2 Experimentos basados en dispersión de neutrinos. 

Este tipo de experimentos se basan en la medlción de un electrón dispersado a través de 

v,., +e - V., +e' (5.13) 
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donde x = e,µ,T. Utillzando la conservación del momento y la energía se puede demostrar que la 
relación entre la energía cinética del electrón (T), la. energía. del neutrino Incidente (q) y el coseno del 
ángulo de dispersión del elecrón (µ), es 

T + iµl .../T(T + 2) 
q= (T+2)µ2 -T (5.14) 

donde T y q están dadas en unidades de la masa del electrón m.,. El valor máximo posible de la. energla 
del electrón es 

2q2 
T"""" (q) = 1+2q (5.15) 

Para conocer cual es el espectro de electrones dispersados, se deben conocer las secciones eficaces de 
interacción de los neutrinos. Para ca.lcular estas secciones, es posible utilizar las expresiones analíticas 
obtenidas en el modelo estándar (29) pagina 365. En términos de la. energía cinética. del electrón, la 
sección eficaz diferencial es 

donde 

du [ 2 2 ( T) 2 

T] dT = Uc 9L + 9R 1 - q - 9L9R q 2 

2~m2 

u., = ~ = 88.083 x 10-46 cm2 

1f'1i. 
y los acoplamientos de las corrientes débiles están dados por 

(5.16) 

(5.17) 

(5.18) 

El signo superior es para la dispersión v., -e, el signo inferior para la. dispersión v,. - e y 9w es el ángulo 
débil definido en la. sección 2.3.2. Integrando la. expresión (5.16) podemos obtener la. sección eficaz total. 
Los cocientes de las secciones eficaces (v.,e) a. (v,.e) son de particular importancia y está.n dados por 

u (v,.e) (g1)2 + ! (g'.k)2 1 1 
u (v.,e) = (1 + g'j,)2 + j (g_1l)2 ""' 7 a 6 

El e&'Pectro de energía de los electrones (N (T)) se puede expresar como [22) 

Tm-. qm~ 

N (T) = No j <Ir' R (TIT') x J dq' </>& (q) [ P (v., -+ v.,) ~ + (aP (v., -+ v0 ) :;:; ] 

O qmlo 

(5.19) 

(5.20) 

En el caso de que v., oscila a v,., a = µ y ( 0 = 1, mientras que si oscila. a un neutrino estéril a = s y 
(a =0. 

No es un factor de normalización que depende de las unidades, R (TIT') es la función de resolución 
del detector (la cual para el Super-K se puede aproximar por una Gaussiana [22, 37)), du.,/dT y da,./dT 
son las secciones eficaces diferencia.les para. el neutrino del electrón y del muón respectivamente, y </>& 
son los flujos de neutrinos v., a los que es sensible el detector en el rango de energía. de qm1n a q....,.. Las 
probabilidades de oscilación toman en cuenta. el hecho de que los flujos ti>& producidos en el Sol se vean 
modificados en su trayectoria hacia. la. Tierra. A la expresión anterior se le puede agregar el promedio 
sobre la región de creación de los neutrinos solares, y el promedio sobre la. distancia Tierra Sol, sin 
embargo el efecto no es muy importante. 

Usualmente este tipo de experimentos reportan el valor observa.do por (5.20) dividido por el valor 
dado por el modelo estándar solar de Bahca.ll-Pinnoseault, el cual es obtenido con la ecuación (5.20) 
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haciendo P (ve - Ve) = 1 y P (v., - v,.) =O. Así la ecuación (5.20) normalizada. da. la. razón de eventos 
observados contra los eventos esperados para. una. energía. cinética del electrón T fija.. Para. obtener el 
valor promedio del flujo total se debe promediar sobre las distintas energías que puede medir el detector. 

En estos experimentos ha.y varias ventajas que no se encuentran en los experimentos radloquímicos. 
Por ejemplo, con la dispersión se puede saber si los neutrinos detecta.dos provienen del Sol, ya. que los 
electrones son dispersa.dos, principalmente en la. dirección de los neutrinos incidentes. Otra. venta.ja. es 
que dan tiempos de llega.da. exactos para. cada. evento, lo cual permite hacer pruebas con fuentes de 
neutrinos dependientes del tiempo o estudiar el efecto noche - dia. La. dispersión neutrino-electrón es 
sensible a neutrinos de cualquier sabor, aunque las secciones eficaces para. neutrinos v,. y v.,. son menores 
que la. de éste, por un factor entre 6 y 7. Cuando se oombina. el número total de eventos por dispersión, 
con los eventos de experimentos de absorción que son sensibles sólo al v.,, es posible determinar el 
sabor de los neutrlnos incidentes. La. distribución de energía. final de los electrones, refleja. el espectro 
de energ(a del haz incidente, por lo que estos experimentos también pueden utilizarse para. probar las 
distintas predicciones de los modelos solares. Sin embargo, ha.y algunas desventajas, por ejemplo, en 
este tipo de interacciones los neutrinos no tienen ninguna huella. característica, por lo que cualquier 
partícula neutra. incidente ca.paz de dispersar un electrón se "ve" igual que un neutrino, por ejemplo un 
rayo gBIDma. Por esta razón se debe mantener un buen control de la radia.clón de fondo, y es por eso 
que la. energ(a del electrón a. partir de la cual se empieza. a detectar es relativa.mente alta(~ 6 MeV). 
Esto implica. que los experimentos sólo detectan neutrlnos provenientes del 8 B, y de hep. 

5.4 Efecto de promediar sobre la energía. 
Lo que en realidad miden los experimentos es el flujo promedio de neutrinos que llegan a la. Tierra.. El 
tipo de promedios que se deben hacer va. a. depender de las características de ca.da. experimento, sin 
embargo, para todos los tipos de experimentos en principio se debe promediar sobre la región del Sol 
donde se producen los neutrinos, la. región de absorción en la Tierra. (ya. que la distancia. Tierra. Sol var(a. 
a lo largo del año) y el espectro de energía de cada fuente. Este triple promedio es denota.do como 

(</>¡u¿) = (J dE<f>modclo,i(E)u;(E)P (v., -+ v.,)) 
Sol,Tierra 

(5.21) 

donde Incluimos la probabilidad de sobrevivir del electrón, ya que éste puede estar oscilando en su viaje 
del Sol a. la. Tierra. El efecto de promediar sobre la. región del Sol donde se producen los neutrinos 
contribuye con un factor del orden de io-' aJ resulta.do final, y la. contribución del promedio sobre la 
distancia. Tierra. Sol es del orden de 10-:i, según [13). Para. simplificar el cálculo, en este análisis sólo 
se promedió sobre la. energía, que produce el efecto más importante tomando en cuenta. que para. la 
mayoría de los procesos las fuentes emiten sobre un rango amplio de energías. 

5.4.1 Promedio para el modelo A. 
Para. entender el efecto sobre la. probabilidad de supervivencia. que tiene el promedio sobre la. energía., 
definimos una. probabilidad efectiva que toma. en cuenta. la. sección eficaz de absorción de Ve· Esta 
probabilidad se encuentra normalizando el flujo que incluye la. oscilación con el flujo calcula.do cuando 
no ha.y oscilaciones, esto se escribe como 

{P ( -+ )) = u<f> (D) = J </>(E) O' (E) P (v., -+ Ve; t) dE 
Ve Ve u<f> (D =O) J </>(E) u (E) dE (5.22) 

Utilizando la expresión para. P (ve-+ Ve) da.da. por (5.1) y (5.2), en la. figura 5.2 re muestra. el resultado 
como función de D, para un ángulo cp = 45º. 
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Figura 5.2: La gráfica muestra la dependencia del flujo normalizado de neutrinos provenientes del s B 
contra una cantidad D definlda en la ecuación (5.4). La figura es para una probabilidad dada por (5.1) 
con <p = 45°. 

Para D ;:::: 300 el efecto de promediar sobre la energía tiende a ! con cp = 45°. Con este promedio, 
para D 2!:_ 300 la probabilidad efectiva es 

1 
(P (ve -+ Ve)) = 1 - 2sen2 (2cp) (5.23) 

que es independiente de Am2 • De la figura 5.2 se observa que una reducción importante del flujo de Ve 

se obtiene para valores de D ~ 30 lo cual de acuerdo a la ecuación (5.4) corresponde a una diferencia 
Am2 ~ 5 x 10-11 eV2 , lo cual corresponde al rango de valores para oscilaciones en el vacío que podrían 
explicar la supresión observada en el flujo de neutrlnos solares ("just-so solution"). 

5.4.2 Promedio para el modelo B. 

Cuando el promedio sobre la energía definido en (5.22) se realiza utilizando la probabilidad (5.6), el 
promedio efectivo sufre mayores reducciones, como podemos ver en las figuras 5.3 y 5.4. Para estas 
gráficas los limites de las integrales, la sección eficaz y el ángulo cp son los mismos con los que calculó 
la gráfica de la figura 5.2. En las figuras se grafica el promedio efectivo contra un paráznetro D que 
para la figura 5.3 se define como Di = D:i = Da = D; y para la figura 5.4 es Di = D, D11 = O.OOlD, 
Da= lOOD. 

El hecho de que las gráficas de las figuras 5.3 y 5.4 tiendan asintótica.mente a un valor menor que 
en el modelo A, se debe a que en este caso existen cuatro canales a loe que el Ve puede oscilar, que son 
VcL• Vµ.L, (VeRt Y (v,,..nt. 

5.5 Experimentos para detección de neutrinos solares. 

A continuación se da una breve explicación de algwios de los experimentos que se han realizado para 
la detección de los neutrinos solares. Al final de esta sección se encuentra la tabla 5.3 donde se dan los 
resultados de loe experimentos mencionados. 
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Figura 5.3: La gráfica muestra la dependencia del flujo de neutrinos provenientes del s B contra una 
cantidad D definida como D = D1 = D2 =Da y por las ecuaciones (5.7), (5.8) y (5.9). La figura es 
para la probabilidad (5.6) con <p = 45º. 

Holllestake (16, 30) Este experimento se basa en la detección de neutrinos Ve usando 37Cl, mediante 
la reacción de decaJmiento beta inverso 

(5.24) 

La energía mínima para que ésta ocurra es de 0.814 MeV, por lo que estos experimentos detectan a la 
mayoría de las fuentes de neutrinos, con excepción de los neutrinos pp y los provenientes de la linea del 
7 Be, figura 5.1. La cantidad predicha por el modelo estándar solar es de 7.6:':tt SNU, y la contribución 
de cada una de las fuentes de neutrinos se encuentra en la tabla 5.4. Sin embargo, el valor experimental 
es de 2.56 ± 0.23 SNU, es decir que el valor observado es aproximadamente una tercera parte del valor 
esperado. Esta diferencia entre los valores fue detectada hace más de 30 años. En este experimento 
los neutrinos inciden sobre un tanque que contiene 10" galones de C2Cl4 • La captura de los neutrinos 
produce una pequeña cantidad de átomos de 37 Ar. Estos átomos creados tienen una energía tal que son 
capaces de romper el enlace con la molécula de cloro y penetrar en el liquido que los rodea. Los átomos 
de argón son fácilmente retirados utilizando gas de helio. La vida media del argón es de 35 días. 

El tanque se encuentra en la mina de Homestake a 1478 metros de profundidad para evitar la 
producción de argón por rayos cósmicos. Cuando los neutrinos inciden sobre el tanque se encuentran 
con 2.2 x 1030 átomos de 37 Cl. Con esta cantidad de átomos de cloro se encuentra que un átomo de 
37 Ar producido al día equivale a 5.35 SNU, es decir que en promedlo detecta un Ve cada dos días. 

Los resultados experimentales y los teóricos se ven en la tabla 5.3, y las contribuciones de cada una 
de las fuentes de neutrlnos para este eJ..--perimento están en la tabla 5.4. Para calcular el valor del flujo 
detectado por el cloro su utilizó la ecuación (5.21) promediando sólo sobre la energía, y tomando en 
cuenta neutrinos con energías mayores a 0.814 MeV. En la tabla 5.5 se muestran los valores promedio 
de las secciones eficaces para cada fuente. 

GALLEX y GNO [16, 20] Este experimento se basa en la reacción: 

Ve+ 71 Ga--> e-+ 71 Ge (5.25) 

la cual, para ocurrir, neceslta. que el neutrino incida con una energía mayor a 0.233 MeV. Esto permlte 
que este tipo de experimentos sean capaces de detectar neutrinos de todas las fuentes, en particular los 
neutrinos pp, ver figura 5.1, a diferencia de los que sucede en los experimentos basados en cloro. 
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Figura 5.4: La gráfica muestra la dependencia del flujo de neutrinos provenientes del s B contra una. 
cantidad D definida en estas gráficas como D1 = D, D 2 = O.OOlD y D3 = lOOD y por las ecuaciones 
(5.7), (5.8) y (5.9). Las gráficas son para una. probabllida.d da.da por (5.6) con <p = 45°. En la gráfica 
superior se muestra cómo pa.ra un valor D alrededor de 1000 el promedio tiende a 0.37, mientras que en 
la gráfica. inferior se muestra cómo para valores muy grandes de D, el promedio tiende a 0.25 como en 
la figura 5.3. 

El experimento GNO (Gallium Neutrino Observatory) es el sucesor del experimento GALLEX (Gal­
lium experiment). Estos experimentos se loca.liza.nen el Laboratorio Subterráneo de Gran Sasso (LNGS), 
en Italia. Este experimento utili2a 100 toneladas de GaCl - HCl, de las cuales 30.3 toneladas son de 
71 Ga. 

Cuando un átomo de 71Ge es crea.do por la reacción (5.25), se forma la molécula GeCl4. Esta última 
es extra.ida de la solución con burbujas de aire o de nitrógeno. Después el gas pasa por unos tubos donde 
el GeCl4 es absorbido por agua, posteriormente, por medio de NaBH4 se extrae el gas GeH4. El GeH4 , 
junto con xenón es introducido en un canta.dar donde el número de átomos de 71 Ge es determinado 
observando su decaimiento radioactivo. La vida media del 71Ge es de 11.43 días. 

El resultado que se encuentra en la tabla 5.3 es el valor promedio de los experimentos de GALLEX 
y del GNO. En la tabla 5.4 se encuentran las contribuciones teóricas de cada una. de las fuentes de 
neutrinos para el galio según el modelo estándar solar. En la tabla 5.5 se muestran los valores promedio 
de las secciones eficaces para cada fuente. 

SAGE [5, 16, 43] SAGE es el experimento "Russian American Gallex Experiment." Al igual que con 
GALLEX+GNO , este es un experimento basado en galio. La detección de los neutrinos se lleva acabo 
en el observatorio de neutrinos de Baksan al sur de Rusia. SAGE ha medido los neutrinos generados 
por la reacción (5.25) a través de 50 toneladas de GaCl - HCl desde 1990. El método para el conteo 
de neutrinos es muy parecido al realizado por GALLEX+GNO . 

Para la detección de neutrinos por medio de la dispersión de electrones, se utiliza agua, debido a sus 
bajas concentraciones de contaminantes radioactivos. La detección de los electrones es a través de su 
radiación Cerenkov, la cual es capturada por fotomultlplicadores localiza.dos en las paredes del tanque 
donde el agua está contenida. 

Super-Kanüokande o Super-K [40, 41, 42] Este experimento comen:zó a operar en abril de 1996. 
Se loca.liza en la mina Kamioka Mozumi en Japón. El detector es un tanque de agua de 50,000 toneladas 
que tiene una geometría cilíndrica., con 39.3 m de diámetro y 41.4 m de altura.. El cilindro se divide en 
3 cilindros concéntricos. El primero, 36.2 m de altura y 33.8 m de diámetro, tiene 40% de su superficie 
cubierta por 11,146 fotomultiplicadores. El segundo cilindro es una capa de 2.6 a 2.75 m de agua y el 

____ ____:._ _____ _:~-' _, _, 
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tercer cilindro es un detector rodeado por 1885 fotomultiplicadores. El tercer cilindro se utiliza para 
reducir la racllación de fondo. El cilindro interior está rodeado por hojas negras de 0.6 m de espesor que 
impiden la tranSJnisión de luz. Cuando un electrón es dispersado, su radiación Cerenkov es detectada 
por los fotomultiplicadores. Cada fotomultiplicador emite una señal que dura 200 ns. Este evento es 
registrado si en una ventana de 200 ns. son activados N fotomultiplicadores, este número N ha variado 
de 40 a 28. La energía cinética de dispersión del electrón var(a de 5.0 a 20.0 MeV, a excepción de los 
primeros 280 días, cuando el umbral fue de 6.5 MeV. Esto porque la radiación de fondo dominante 
ocurre por debajo de esta energía. 

Una ventaja sobre los experimentos radioquímlcos es que Super-K es capaz de registrar neutrinos 
distintos a Ve· La sensibilidad con la que se detectan los neutrinos depende del sabor de éstos. 

Super-K, no sólo da el flujo total, también reporta el flujo para 19 Intervalos de energía cinética 
del electrón (puntos con barras de error en la figura 5.6); y la diferencia entre el flujo para diferentes 
tiempos del día. Con esto último se puede ver si hay alguna diferencia debido a la interacción de los 
neutrinos con la materia que atraviesan antes de llegar al detector, lo que se resume en ver la diferencia 
entre el flujo de noche y de d!a. El valor reportado en la tabla 5.3 es el promedio de todos estos valores, 
el cual es 

<P (v.,) = 2.32 ± 0.03 (stat)!g:g~ (sist) x 106 cm-2 s-1 (5.26) 

que corresponde a 45.1 ±0.5 (stat)!~:: (sist) % del valor predicho por el modelos solar [16]. La asimetría. 
entre el flujo de noche y el de d!a es 

<P;, - <bd = 0.033 ± 0.022 (stat)!g:gg (sist) .,,.,,..,,.,. (5.27) 

La forma más útil de usa estos resultados se compararlos con los reportados de siguiente experimento. 

Sudbury Neutrino Observa.tory (SNO) [6) El SNO mide el flujo de neutrinos solares provenientes 
del 8 B a través de las siguientes reacciones: 

Ve + d -+ p + p + e-

v,. + d -+ p + n + v,,, 

v,,, +e- -+ v,. +e-

(5.28) 

(5.29) 

(5.30) 

La reacción (5.28) es una reacción de corriente cargada (CC), la cual es sensible solamente a neutrinos 
del electrón; la reacción (5.29) (corriente neutra CN) es sensible a neutrinos de todos los sabores (x = 
e,µ, -r); y la última reacción (5.30)es una dispersión elástica sensible a todos los sabores con distintas 
sensibilidades a cada uno. Como las secciones eficaces del rompimiento del deuterón son mayores que 
las secciones eficaces de la dispersión elástica de neutrinos, SNO tiene un volumen menor al de Super-K. 

La forma más práctica de utilizar los resultados del SNO, es comparar el flujo de los v., sobrevivientes 
(implicado por la reacción (5.28)) con el flujo total de neutrinos (dado por la reacción (5.29)). Esto 
debido a que los tres sabores de neutrinos contribuyen de Igual forma para. CN, siendo a.sí una medida 
de todos los neutrinos provienientes del Sol, independientemente de las oscilaciones que ocurran en 
el camino a la Tierra, siempre y cuando no existan oscilaciones hacia neutrlnos estériles. Para tener 
una medida más confiable de la reacción (5.29), al agua. pesada. se le agregó NaCl, para que cuando 
los neutrinos sean capturados por el núcleo de cloro, se emita un rayo gamma. de 8 MeV, el cual es 
fácilmente detectado. 

El detector se localiza. en la mina INCO, Ltd. Crelghton cerca de Sudbury en Canadá.. Este experi­
mento utiliza un detector de agua pesada., I>,,.0, contenida en un tanque esférico de 12 m de diámetro. 
Esta esfera es rodeada. por un escudo de H20 contenida en una cavidad con forma de barril de 34 m 



' 

5.5. EXPERIMENTOS PARA DETECCIÓN DE NEUTRINOS SOLARES. 57 

de altura y un diámetro máximo de 22 m. La radiación Cerenkov es detectada por 9456 fotomultipli­
cadores. Aproximadamente el 55% de la luz producida dentro de 7 m del centro del detector, llega a 
un fotomultipllcador. La energía cinética de los electrones a partir de la cual empieza la detección es 
actualmte de 6.75 MeV, aunque se espera reducir a 5 MeV como Super-K. 

Los primeros resultados obtenidos son de eventos registrados entre el 2 de noviembre de 1999 y el 
15 de enero de 2001 antes que NaGl fuese agregado. Éstos son 

<Pªª (ve) = 1.75 ± 0.07 (stat.>::'.:g:~~ (sis.)± 0.05 (teo.) x 106 cm-2s-1 

<PES (v.,) = 2.39 ± 0.34 (stat.)~~~14 (sis.) x 106 cm-2 s- 1 

(5.31) 

(5.32) 

Al igual que Super-K, SNO reporta estos flujos para distintos Intervalos de energía cinética del electrón 
(puntos con barras de error en 5.7). 

Cuando se combinan los resultados del SNO con los resultados del Super-K, se encuentra 

(5.33) 

El cual coincide con el valor predicho por el modelo estándar solar (ver tabla 5.3 y [16)) para el flujo del 
s B. Los resultados de las corrientes neutras (5.29} no han sido publicados. Lo anterior es sumamente 
importante ya que es muy probable que finalmente se esté cerca de la solución del enigma de los neurinos 
solares, mostrando que efectivamente ocurre el fenómeno de oscilaciones de neutrinos. Sin embargo aun 
existe mucho traba.jo por realizar para determinar el mecanismo de oscilaciones que tiene Jugar, así como 
los valores de los parámetros en cuestion y sus implicaciones. 

Experimento Valor teórico Valor experimental Eo MeV V 

Homestake (Cl) 7.6:'fl 2.56±0.23 0.814 Ve 

GALLEX + GNO (Ga) 128+!1 74 1+6.7 0.233 V.: 
SAGE (Ga) 128+6 15·4+U 0.233 Ve -7 . -7.4 

s B-Kamiokande 5.05 ~t.00::!:º·2º) 2.80 (1.00 ± 0.14) 6.5 Va,s 
8 B-Super-K 5.05 t.00::!:~'.~~) 2.32±0.085 5.0 Va,• 
hep-Super-K 9.3 11.3 (1 ± 0.8} 5.0 Va,a 

sB-SNO 1.75 ±0.148 6.75 v., 

Tabla 5.3: Resultados experimenta.les comparados con los resultados teóricos. Las unidades de Jos flujos 
para. los experimentos Homestalce, GALLEX + GNO y SAGE son SNU. Para los flujos de sB y de 
hep, las unidades son l06 cm-2 s-1 y l03cm-2 s-1, respectivamente. El valor de Super-K para el sB 
corresponde a 0.451±0.0167 del flujo teórico. En la cuarta columna. se muestra. la energía Eo en Me V a 
partir de la cual se mide en cada experimento. En la última columna. se muestran los neutrlnos a los que 
el experimento es sensible, SNO es sensible a todos los neutrinos pero el valor experitnental reportado 
es sensible sólo a Ve· Datos tomados de (6, 16] y referencias mencionadas en el texto. 
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Fuente 
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5.95 1.000:01 
1.40 X 10-2 (l.00!8:8m 

9.3 X I0-7 

4.77 x 10-
1 

ll.00!º·
1ºl 5.05 X 10-4 1.00!8:~8 

5.48 X 10-2 1.00!8:~? 
4.80 x 10-2 1.00!8:U 
5 o5 x 10-4 1 00+8:~~ • • -0.215 

Cl (SNU) 
o.o 

0.22 
0.04 
1.15 
5.76 
0.09 
0.33 

0.003 
1.6!U 

Ga (SNU) 
69.7 
2.8 
0.1 
34.2 
12.1 
3.4 
5.5 
0.1 

128!~ 

Tabla 5.4: Resultados teóricos para los flujos predichos por el modelo estándar solar. Estos datos 
corresponden a la actual luminosidad del Sol de 3.842 x 1033 ergs-1 • (16] 

Fuente 
pp 

pep 
hep 
7 Be 
ªB 
1sN 
1150 

17p 

o.o (1.00 ± .06) 
16 (1.00 ± .06) 
3.9 (1.00 ± .10} 
2.4 (1.00 ± .06) 
1.06 (1.00 ± .10) 
1.7(1.00±.06) 
6.8 (1.00 ± .06) 
6.9 (1.00 ± .06) 

11.72 (1.00 ± .023) 
204 ( I.OO!:m 

7.14 ¡LOO!:¿;~ 
71. 7 1.00!:g~ 
2.40 I.OO!:¿g 
60.4 1.00!:03 

113.7 I.OO!:?~ 
113.9 1.00!· 

Tabla 5.5: Secciones eficaces para el cloro (16) y el gallo (14], debido a las distintas fuentes de neutrinos. 
Las unidades son 10-46 cm2 , a excepción de las fuentes hep y 8 B cuyas unidades son 10-42 crn2 • 
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5.6 Ajuste a los experimentos. 

Una vez que se tienen los resultados experimentales, el siguiente paso es ver qué tan bien se pueden 
explicar utilizando los modelos planteados, y que en el caso estudiado dan lugar a las probabilidades de 
supervivencia: ecua.ciones (5.1) y (5.6). Para eso se procedió a minimizar la función x2 definida como 

r =E u.ca>;-e;>2 
i u, (5.34) 

donde ¡, son los valores teóricos que dependen del vector de parámetros a a determinar y las u, son 
los errores correspondientes al valor experimental e,. Los experimentos utilizados para encontrar los 
parámetros son el Homestake, GALLEX+GNO, SAGE, Super-K y SNO. No se utilizaron los resultados 
de Krunlokande porque los resultados del Super-K dan un valor más preciso de la misma medición. 
Tampoco se tomó en cuenta el resultado del Super-K para hep ya que su error reportado es del 80%. 
Para los errores solamente se utilizaron los experimentales y no los teóricos. Esto porque se analizó la 
aproximación más sencilla, y para incluir los errores teóricos se debería introducir un matriz de errores 
donde se incluyan las correla.ciones entre los datos. No se pueden simplemente sumar los errores teóricos 
a las u,, porque se Introducirían los mismos errores de los flujos a distintos experimentos sin tomar en 
cuenta de manera correcta las correlaciones. El introducir los errores teóricos de esta manera aumenta 
demasiado el error dando ~ores de x2 muy pequeños para casi cualquier vector de parámetros a. En 
una etapa posterior se planea llevar a cabo un análisis más detallado de los errores. 

Para determinar si una x2 es suficientemente pequeña., se trabaja con una x2 normalizada, para lo 
cual se divide x2 entre el número de grados de libertad definido como el número de datos, menos el 
número de parámetros utilizados. 

2 - x2 
XNorm - U datos - U parámetros (5.35) 

Se normaliza a x2 de esta manera ya que se espera que mientras más datos se tengan, x 2 ~ Udatos -
Upará.metros, (74]. 

Para cada valor de grados de libertad, se busca el valor xiorrn en las tablas de la función x2. (79). 
Ese valor es la probabilidad porcentual de encontrar x2 ;::: ~orrn (calidad del ajuste), mientras más 
grande es el valor, mejor es el ajuste. En base a esa probabilidad rechazamos o no el modelo que nos 
da las ¡._ Los criterios más comunes para rechazar un modelo son si P (x2 ;::: xi0 • .,.) :S 5% o 1 %, y 
entonces se dice que se rechaza la hipótesis que las /¡ propuestas ajustan a los experimentos a un nivel 
de confianza del 5% o del 1%, según sea el caso [79).2 

La distribución de la probabilidad esta dada por 

(5.36) 

donde n es el número de grados de libertad y se puede demostrar que la x 2 de (5.34} es una caso particular 
de la x2 que aparece en (5.36), [74], el caso general incluye las correlaciones entre los experimentos. 

La función x2 se minimizó utilizando el programa MINUIT.F[l). Este programa. es capaz de encontrar 
los valores de los parámetros, así como sus errores para distintos niveles de confianza. MINUIT.F compara 
los resultados experimentales con los flujos teóricos (funciones / 0), los cuales son calculados con unas 
subrutinas que escribí con este fin. 

A continuación se mencionan las distintas funciones ¡, utilizadas para cada experimento. 
2 0tra forma de expresar ato e11i decir que un modelo ae rechaza ai la probabilldad de encontrar un mejor modelo 

P (x2 S X~or,,.) 2: 95% o 99%. 
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Hoinestake Para este caso la función /¿ corresponde al flujo promedio calculado de acuerdo a las 
ecuaciones (5.12) y (5.21), donde se utilizó la sección eficaz de absorción del cloro O'CI· El promedio 
sobre la energía va desde 0.814 MeV hasta el valor máximo de cada fuente. La suma se hace sobre 
todas las fuentes a excepción de la línea de 7 Be menos energética y el flujo de pp. Los valores de la 
sección eficaz uc1 (E) se obtuvieron de la página en línea de Bahcall (12], los valores promedio aparecen 
en la tabla 5.5. uc1 (E) se aproxlmó utilizando dos polinomios de sexto grado. El primer polinomio 
aproxima la región de 0.814 MeV hasta 6 MeV, y el segundo de 6 MeV en adelante. Esto se debe 
a que el intervalo de las secciones eficaces es muy grande, desde u (E= lMeV) =5xl0_.2 cm-2 hasta 
u (E= 20MeV) = 3 x 106 x l0-42cm-2 , y encontrar un sólo polinomio que se ajustara. a ese intervalo 
no fue posible. No se buscaron polinomios de mayor grado, porque estos polinomios tienen oscilaciones 
violentas lo cual altera el valor de la integral. Los espectros de energía de neutrinos son los predichos 
por el modelo estándar solar, mostrados en la figura 5.1, y obtenidos de (12]. Para la distancia. entre la 
Tierra y el Sol se tomó el promedio de 1 AU. 

En la tabla 5.9 se muestran las contribuciones de los neutrinos provenientes de cada reacción en el 
Sol, predichos para los experimentos de cloro. 

GALLEX, GNO y SAGE Al igual que con el cloro, utilizamos las ecuaciones (5.12) y (5.21), pero en 
este caso el promedio de la energía se ha.ce desde 0.233 Me V, por lo que la suma incluye a todas las fuentes 
de neutrinos solares. La curva de la sección eficaz ua,. (E) va.ría desde u (E= 0.24) = 13.1 x io-42cm-2 

hasta u (E = 20) = 6.3 x 105 x l0-42cm-2 • En este caso la sección eficaz se ajustó con tres polinomios 
de sexto grado que variaban entre O, 3, 10 y 18 MeV. Los demás valores son los mismos que Jos usados 
para el experimento de cloro. 

Las contribuciones de cada uno de los neutrinos provenientes de las reacciones solares se ven en la 
tabla 5.10 

Super-K y SNO Para ajustar estos experimentos utilizamos la ecuación (5.20) normalizada por el 
resultado del modelo estándar solar, sin tomar en cuenta. la resolución del detector. Las secciones eficaces 
diferenciales utilizadas para. las dos probabllidades están dadas por las ecuaciones (5.18) y (5.16). Para 
ambos experimentos la integral (5.20) va de Qmin a Qrna:c• El mínlmio valor Qmin para la energ[a del 
neutrino Incidente se obtiene de (5.14) para un ángulo de dispersión cero (µ = 1). Qma.z es el valor 
máximo posible para la energía del neutrino la cual depende del proceso en cuestión. Para obtener el 
número de eventos para Super-K, calculamos la integral de T para los 19 intervalos mostrados en la 
figura 5.6. El número total de eventos es el número promedio de eventos calculado a partir de los 19 
intervalos. Para SNO, se hace el mismo cálculo, pero con los 11 Intervalos mostrados en la figura 5.7. 

Para ambos experimentos, el único flujo con el que se trabajó fue el del boro, porque el flujo de hep 
ya ha sido excluido del anállsis de los datos experimentales. 

5.6.1 Distintas Soluciones 

En esta subsección se presentan las distintas soluciones obtenidas que se encontraron para los mejores 
ajustes. Los mínimos encontrados corresponden al modelo A que contiene dos parámetros, y al modelo 
B que tiene 4 parámetros. 

• Solución 1, esta es encontrada ajustando ambos modelos a los valores del flujo promedio reportados 
por Homestake, GALLEX+GNO, SAGE, Super-Kamiokande y SNO (ver tabla 5.3). Para este 
ajuste se supone que Ve oscila a un neutrino estéril v., por lo que en la ecuación (5.20} sólo se 
incluyó la probabllldad P (ve --+ Ve), con su respectiva. sección eficaz de dispersión. 

De aquí en adelante todas las soluciones suponen que el neutrino al que se oscila es activo por lo que en el 
caso de Super-K se incluyen las probabilidades P (ve --+ ve) y P (ve - v,.) con BUB respectivas secciones 
eficaces de dispersión. 
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• Solución 11, esta. solución es muy parecida. a. la. solución anterior, sólo que aquí se incluyen neutrinos 
activos. 

• Solución 111, esta. tercera. solución consiste en a.justar los pará.tnetros con los 19 da.tos del e&-pectro 
de energía. que reporta. Super-K, sin incluir ningún otro experimento. 

• Solución IV. Esta. solución se encontró tomando simultaneamente los flujos promedio de Homes­
take, GALLEX+GNO, SAGE, SNO (tabla. 5.3) y los 19 puntos de Super-K. 

• Solución V. La. última. solución se encuentra tomando los flujos promedio de Homesta.ke, GALLEX+GNO 
y SAGE (tabla. 5.3), los 19 puntos de Super-K y 11 puntos del espectro de energía que reporta. 
SNO. 

Los experimentos de GALLEX+GNO y SAGE son toma.dos como dos resulta.dos independientes y 
ambos son ajustados con el mismo valor de /;. En varios ajustes encontrados en la literatura, se a.justa el 
promedio de estos dos experimentos con el valor teórico. No se hizo esto, por que en ese caso tendríamos 
4 da.tos y 4 parám.etros para el modelo B. Ésto hace que x 2 no esté definida., por lo que no es posible 
utilizar el criterio menciona.do para x2 • 

5.7 Resultados de optimizar x2 • 

A continuación se presentan los resultados encontrados al optimizar la función x2 , cuando las probabi­
lidades de oscilación están da.da.a por el modelo A, ecuaciones (5.1) y (5.5), y el modelo B, ecuaciones 
(5.6) y (5.10). 

5.7.1 Resultados para el modelo A (2 para.nietros). 

Los valores de los parámetros que mejor ajustan los experimentos se muestran en las ta.bias 5.6 y 5.7. En 
la primera. se dan los parámetros tal como a.parecen en la.s fórmulas, y en la. segunda se dan los valores 
de las diferencias de masas, el seno y la. tangente del ángulo, que es como usualmente se reportan estos 
datos. Como en la ecuación (5.1), a.parece el término sen2 (2ip), se puede usar el ángulo <p o 90 - <p, 
como se reporta en la tabla 5.7. Cabe mencionar que cuando se toman en cuenta las interacciones con 
la. materia., se pierde esta simetría. ocasionando que <p y 90- <p den valores distintos del flujo final. [39] 

D "' 
Sol. 1 78.136!t~~~ 62.585:!:g::~m 

Sol. 11 77.814!t~~ 61.913:!:8:~~i~ 

Sol. 111 79.667!U~g 64 111+0.23137 . -0.23378 

Sol. IV 78.672:!:8:~~m 63.753:!:8:m~ 

Sol. V 78.994:!:g;~~fü 63.382:!:g:~~m 

Tabla 5.6: Valores de los parám.etros que minimizan x2 en las distintas soluciones del modelo A. 

En la tabla 5.8, donde se muestra el valor de la x2 y la probabilidad de encontrar X2 2: x2 , se ve 
que a. un nivel de 5% de confianza, la fórmula de probabilidad se rechaza para todas las soluciones con 
excepción de las soluciones 1 y 11. En cualquier caso los ajustes no resultan ser muy buenos. 
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A.M?'!,. sen2 2<p tan2 cp tan2 (90 - cp) 

Sol. I 7.81X10-ll 0.788 3.717 0.269 
Sol. 11 7.78 X 10-ll 0.690 3.511 0.285 
Sol. 111 7.97 X 10-ll 0.617 4.245 0.235 
Sol. IV 7.87 X 10-ll 0.629 4.113 0.243 
Sol. V 7.90 X 10-ll 0.642 3.963 0.251 

Tabla. 5.7: Va.lores de los parámetros que minimizan x2 en las distintas soluciones del modelo A. Las 
diferencias de masas cuadra.das están da.das en e V 2 • No se incluyen los errores de estos parámetros, pero 
su cálculo es Inmediato a partir de la. tabla 5.6. 

Modelo A 

Sol. I 
Sol. II 
Sol. 111 
Sol. IV 
Sol. V 

11.43248 
6.586325 
46.29792 
67.17406 
94.74568 

P (x'2 2:: x2), calidad del ajuste 

1.003% 
8.97% 
<0.1% 
<0.1% 
<0.1% 

Tabla 5.8: Probabilidad de encontrar x:2 <::: x2 para las distintas soluciones del modelo A. 

En la figura 5.5 se muestran los rangos permitidos para valores de los parámetros que mejor ajustan 
los datos. Las curvas de las gráficas de la figura 5.5 se obtienen variando las dos variables alrededor de 
los valores de la tabla 5.6, puntos negros en cada gráfica. Estas curvas dan los niveles de confianza. Las 
curvas son generadas con la subrutina MNCONT del programa MINUIT. Lo que hace esta subrutina 
es que para las 2 variables, torna el rango dado por ±u (la desviación estándar de cada una}, luego, el 
rectángulo definido por los rangos es dividido en 25 intervalos en el eje vertical y en el horizontal. Las 
curvas se dibujan uniendo los puntos dentro de estas divisiones, donde la función x2 vale x2MrNIMO + 
U P * o-2 • Para las curvas de la figura 5.5, U P = 1, 4, 9, con lo cual se obtienen curvas a +u, +2u y +3u 
(desviación estándar} respectivamente. 
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Figura 5.5: Valores de los parámetros del modelo A para ajustar: a) Solución 1 (5 flujos); b) Solución 11 
(5 flujos con oscilación Ve -+ v,. para Super-K); e) Solución 111 (sólo ajustamos los 19 datos de Super-K); 
d) Solución IV (4 flujos y 19 datos del Super-K); e) Solución V (3 flujos, 19 puntos de Super-K y 11 
puntos de SNO). Las curvas que a.parecen en las gráficas se obtienen tomando x2 = X~rN + ia, con 
i = 1, 2, 3 de adentro hacia afuera. 
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En la. figura 5.6 se compara el espectro de la energía de retroceso del electrón medido por Super-K 
(puntos con barras de error) con el predicho por las soluciones (puntos unidos por la curva). La gráfica 
superior de la figura 5.6 muestra el espectro cuando utilizamos la solución I y II, y en la gráfica inferior 
de la figura 5.6, el espectro dado por las soluciones III, IV y V. Para las últimas 3 soluciones se ajustó 
expllcita.mente el espectro mostrado en las gráficas de la figura 5.6. En ambas gráficas se observa que 
el ajuste logrado no es bueno. En las figura 5. 7 se muestra el espectro para la. energía de retroceso del 
electón correspondiente al experimento del SNO. 

En la. figura. 5.8 se muestra la variación temporal del flujo para el presente modelo (puntos unidos 
por la curva), compara.da con la variación reportada por Super-K. 

En la tabla 5.9 se muestran las contribuciones parcia.les a los flujos provenientes de los diversos 
procesos que se predicen para el experimento de cloro, para las distintas soluciones. En la tabla 5.10, 
se presenta lo equivalente para. los experimentos con galio. Finalmente en la tabla 5.11 se muestran 
los valores totales que se predicen para los flujos correspondientes a cada experimento. Para estas tres 
tablas, los flujos se calcularon en base a.l modelo solar, por lo que se usa.ron los errores dados por este 
(obtenidos de las tablas 5.4 y 5.5). Los errores introducidos por las incertidumbres de los parámetros 
aumentan los errores, haciendo que los errores varíen desde los dados por el modelo solar, hasta: ±1.70 
para el Homestake, ±10.14 para los de galio, ±20.53 para Super-K y SNO. 

Fuente Sol. 1 Sol. II Sol. III Sol. IV Sol. V Modelo Solar 
PP - - - - - -
pep 0.071 0.068 0.091 0.079 0.078 0.22 
hep 0.019 0.019 0.021 0.020 0.020 0.04 

7 Be 0.529 0.509 0.682 0.592 0.586 1.15 
sB 2.258 2.144 2.525 2.462 2.40 5.76 
13N 0.062 0.061 0.065 0.064 0.063 0.09 
160 0.218 0.215 0.223 0.223 0.221 0.33 
17F 0.003 0.003 .003 0.003 0.003 0.003 

Total 3.090 2.950 3.520 3.360 3.280 7.6::H 

Tabla 5.9: Contribuciones de los flujos para el experimento de Homestake. Esto va.lores son ca.lculados 
con los parámetros que mejor ajustan los resultados experimenta.les. Todos los resultados están expre­
sados en SNU y son para el modelo A. Las contribuciones de pp no se calcularon ya que el experimento 
no las detecta.. Los errores de los valores se pueden ca.lcular fácilmente a partir de las tablas 5.4 y 5.5. 
El error de los flujos totales de las soluciones es ±1.70. 

Para calcular la variación escribimos la distancia Tierra Sol como 

b2 
R = a (1 - e2 coet?2) [l + ecoet?) (5.37) 

donde E = 0.017 es la excentricidad de la órbita, a = 1.002687 AU es el semieje mayor de la órbita y 
b = 1.002548 AU es el semieje menor de la órbita. Con estos va.lores la distancia Tierra-Sol varía de 
~ 1.02 AU en el afelio que ocurre alrededor del 4 de julio, t? =Oº, hasta ~ 0.98 AU, en el perihelio que 
ocurre alrededor del 4 de enero, t? = 180º. Los resultados son compatibles con una. recta horizontal que 
no muestra dependencia observa.ble con la estación del año. 

Para completar estos resultados, en la figura 5.9 se muestran las gráficas para la dependencia de 
P (ve-+ ve) y P (ve-+ v,..) como función de la energía para las 5 soluciones discutidas. En todos los 
casos se observan oscilaciones bruscas para energías bajas y luego, en el caso de P (ve -+ Ve), dos mínimos 
son claros: uno alrededor de 3 Me V y otro en 8 Me V, los cuales afectan principalmente a los neutrinos de 
s B, mientras que las gráficas a la derecha muestran que en todos los casos P (ve ..... v,..) tiene un mínimo 
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Fuente Sol. I Sol. 11 Sol. 111 Sol. IV Sol. V Modelo Solar 
PP 45.132 44.429 47.127 46.462 46.077 69.7 
pep 1.75710 1.804 1.511 1.699 1.601 2.3 
hep 0.031 0.030 0.033 0.033 0.032 0.1 
7 Be 12.888 12.516 16.264 14.209 14.008 34.2 
ªB 5.066 4.829 5.634 5.489 5.361 12.1 
13N 2.193 2.161 2.264 2.253 2.228 3.4 
150 3.750 3.700 3.850 3.840 3.801 5.5 
17p .044 0.044 0.045 0.045 .045 0.1 

Total 70.860 69.510 76.728 74.021 73.091 128:!:~ 

Tabla 5.10: Contribuciones de los distintos flujos para los experimentos de galio en el modelo A. Estos 
valores son calculados para los valores que mejor ajustan a los datos experimentales. Todos los datos 
están dados en SNU. El valor que se muestra para 7 Be, es la suma de las dos contribuciones (ver figura 
5.1). Los errores de los valores del se pueden calcular fácilmente a partir de las tablas 5.4 y 5.5. El error 
total de los flujos de las soluciones es ±10.14. 

cerca de 5 MeV. En las gráficas de la figura 5.10 también se muestran las mismas probabilidades que 
en la. figura. 5.9, pero a.hora la energía esta en una. escala. logarítmica., y se sobre ca.da. probabilidad 
se superpone el espectro de flujos de neutrinos da.dos en la figura. 5.1. En la. figura. 5.10, es más fácil 
ver que a. energías menores a 1 MeV, la. probabilidad de supervivencia tiende a -o.7 mientras que la 
probabilidad de oscilar hacia otro neutrino es -o.3. 
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Figura 5.6: Espectro reportado por Super-K (puntos con barras de error) (41), comparado con los 
espectros obtenidos por las soluciones para. el modelo A. En la. gráfica. superior se muestran las soluciones 
I y 11 mientra.a que en la. Inferior, las soluciones 111, IV y V. En a.mba.s gráficas el a.juste no es bueno, 
aunque en la gáfica. Inferior los resultados esta.u más cerca.nos al espectro 
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Figura 5.7: Espectro reportado por SNO (puntos con barras de error) [6], compara.do con los espectros 
obtenidos para las 5 soluciones, modelo A. En la gráfica superior se muestran las soluciones I y II, y en 
la inferior, las soluciones lll, IV y V. Los resultados son compatibles con una dist.ribución plana. 
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Figura. 5.8: Va.ria.ción temporal del flujo de neutrinos calcula.da. en el modelo A, compara.da. con el 
espectro de Super-K. En la. gráfica. superior se encuentran las soluciones 1 y 11, mientras que en la gráfica. 
inferior están las soluciones 111, IV y V. La variación temporal de la. oscilación de los neutrinos en el 
va.cío no da un buen a.juste a. los resulta.dos experimentales. 
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Figura 5.9: Modelo A. Probabilidades de supervivencia y de oscilación como función de la energía del 
neutrlno para las 5 soluciones encontradas. Las gráficas de la izquierda corresponden a la probabilidad 
Ve -> Ve y las de la derecha corresponden a la probabilidad Ve -> v,,. Las gráficas son para una distancia 
Tierra Sol de 1 AU. 
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Figura 5.10: Modelo A. Probabilidades de supervivencia y de oscilación como en la figura 5.9, com­
paradas con los flujos de neutrinos de Ja figura 5.1. Las gráficas de Ja izquierda corresponden a Ja 
probabilidad Ve -+ v., y las de la derecha corresponden a la probabilidad v., -+ v,.. Las gráficas son para 
una cilstancia Tierra Sol de 1 AU. En estas gráficas se vo como para energías bajas, la probabilidad 
puede aproximarse a ~0.7 y -0.3 para v.,-+ v., y v.,-+ v,. respectivamente. 

·-· ------------



Homestake GALLEX+GNO SAGE Super-K SNO 

Experimento 2.56±0.23 74.1±7.8 75.4 ± 7.8 0.451±0.0167 1.75 ± 0.148 j t::.Mf2 X 10-u e'fl sen22ip 

Sol. 1 3.085006 70.857233 70.857233 0.418139 1.952230 7.81 0.788 
Sol. 11 2.946216 69.509198 69.509198 0.425430 1.857037 7.78 0.690 
Sol. 111 (3.518405} (76.727590} (76.727590} (0.470200} (2.163140) 7.97 0.617 
Sol. IV 3.359773 74.021634 74.021634 (0.463670} 2.120503 7.87 0.629 
Sol. V 3.281547 73.091503 73.091503 (0.455475) (2.058718) 7.90 0.642 

Tabla 5.11: Valores para los distintos experimentos predichos por las distintas soluciones. Los resultados de Homestake, GALLEX+GNO 
y SAGE están dados en SNU, los de Super-K no tienen unidades ya que están normalizados por el modelo estándar solar [16], y los de 
SNO están dados en l06cui-2s-1• Los datos que aparecen en paréntesis para Super-K y SNO son el promedio de los 19 y 11 datos usados 
para ajustar los experimentos, en el caso de las 2 soluciones IV. Los datos en paréntesis para el cloro y el galio fueron calculados oon 
el valor de los parámetros, pero no fueron usados para el ajuste. Por ejemplo para la solución III se ajustó el espectro de la energía de 
retroceso de los electrones. Estos datos son calculados cuando se ajusta el modelo A. Los errores de los valores calculados son: ±1.70 
para Homestake, ±10.14 para los experimentos de galio, 20% para Super-K y SNO. Los valores de los parámetros son tomados de la 
tabla 5.6. 
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5.7.2 Resultados para el modelo B (4 parámetros). 

Para el modelo B utilizamos las expresiones (5.6) y (5.10) para las probabilidades de supervivencia y 
de oscilación (vcL --. v,.L)respectlvam.ente. En este caso son 4 Jos paránletros a determinar y obtenemos 
nuevamente 5 soluciones, bajo las condiciones mencionadas en la sección 5.6.1. 

En las tablas 5.12 y 5.13 se muestran los valores de los parámetros. En la primera se dan los resultados 
en términos de los paránletros Dl, D2, D3 y cp que aparecen en las fórmulas de probabilidad, y en la 
Segunda tabla se dan los valores expresados como función del ángulo de mezcla cp y de las diferencias 
de masas cuadráticas .O.mi12 = mi1 - m¡2 , .O.mi112 = mi11 - m¡12 , y .O.Mf ll = {mi1 + mi2 ) -

{mi11 +mi12)· 

Dl 02 03 cp 

Sol. I 2.0533 X 10-B ± 0.92218 5.2423:g~:m 171.13!U~~ 63.394!g::~5g 

Sol. U 6.68062 X 10-5 :g:~~m 5.1814:g:m~~ 171.18!~:~fü 62. 769:g:~m~ 

Sol. 111 29.745:t~m 29.745::tm& 226.43!g:1~ 68.837!g:~W 

Sol. IV 38.347!~:~~ 25.261:g:m~ 204.04:g:m: 67.255:!:?:i~s 

Sol. V 2.5406 X 10-9 ± 0.91311 5.1923:g:~m~ 166.19!~:m~ 63. 752:g:~~~~ 

Tabla 5.12: Valores de los parámetros para las distintas soluciones del modelo B. 

Am~¡a .O.m~ua AM'f. H sen22cp tan2 cp 

Sol. l :S 9.22 X 10-13 5.24 X 10-12 1.71X10-lO 0.641 3.986 
Sol. U :S 8.62 X 10-13 5.18 X 10-12 1.71 X 10-10 0.662 3.776 
Sol. 111 2.97 X 10-ll 2.97 X 10-ll 2.26 X 10-lO 0.453 6.672 
Sol. IV 3.83 X 10-ll 2.53 X 10-ll 2.04 X 10-lO 0.508 5.690 
Sol. V :S 9.13 X 10-13 5.19 X 10-12 1.66 X 10-lO 0.629 4.116 

Tabla 5.13: Valores de los parámetros para las distintas soluciones del modelo B. Las diferencias de 
masas cuadradas están dadas en eV2• No se incluyen los errores de Jos valores, pero su cálculo es 
inmediato a partir de tabla 5.12. 

En la tabla 5.14 se muestran las probabilidades de encontrar x12 2: x2 • 

Las gráficas de las figuras 5.11 - 5.15 muestra Jos rangos de los valores de los parámetros que ajustan 
cada solución. Las curvas de las gráficas son hechas manteniendo los dos parámetros no graficados fijos 
en los valores de Ja tabla 5.12, mientras se varían los otros 2 pará.nletros. En todas las gráficas, los 
puntos negros son los puntos dados en la tabla 5.12. Las curvas son los puntos donde la función x2 vale 
x'if 1 N 1 MO +U P * a 2 , donde U P = 1, 4, 9, para la solución 111 y U P = 1 para el resto de las soluciones. 
Con UP = 1,4,9 se obtienen curvas a +a, +2a y +311. 

En la figura 5.16 se compara el espectro para la energía de retroceso de los electrones medido por 
Super-K (puntos con barras de error) con el predicho por las soluciones (puntos unidos por la curva). 
La gráfica superior de la figura 5.16 muestra el espectro cuando utilizamos la solución 1 y II, y en la 
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Modelo B 

Sol. I 
Sol. 11 
Sol. 111 
Sol. IV 
Sol. V 

x2 

19.01280 
15.86866 
14.382892 
64.463652 
101.0474 

P (x'2 ~ x2 ), calidad del ajuste 

<0.1% 
<0.1% 
50.29% 
<0.1% 
<0.1% 

Tabla 5.14: Probabilidad de encontrar x 12 ~ x2 para las distintas soluciones del modelo B. 
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Figura 5.11: Valores que ajustan la Solución l del modelo B. La curva se obtiene tomando x2 

x2MrN +la. 
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gráfica inferior de la figura, el espectro dado por las soluciones Ill, IV y V. En las gráficas de la figura 
5.17 se muestra lo mismo que en las figuras 5.16 pero ahora se compara con el espectro de SNO. 

En la tabla 5.15 se muestran las contribuciones parciales al flujo para los diferentes procesos para 
el ex¡;erimento de cloro, para las distintas soluciones. En la tabla 5.16, se presenta lo equivalente pero 
para los experimentos con gallo. En la tabla 5.17 se muestran los valores de los flujos dados por las 
distintas soluciones. Para estas tres tablas, los flujos se calcularon en base al modelo solar, por lo que 
se usaron los errores dados por este (obtenidos de las tablas 5.4 y 5.5). Los errores introducidos por las 
incertidumbres de los parámetros aumentan los errores, haciendo que los errores varíen desde los dados 
por el modelo solar, hasta: ±1.70 para el Homestake, ±10.14 para los de galio, ±20.5% para Super-K y 
SNO. 

En la figura 5.18 se muestra la variación temporal del flujo para las soluciones comparada con la 
variación reportada por Super-K. La variación es calculada utilizando la expresión (5.37) para calcular 
la variación de la distancia Tierra-Sol. 

Por último, en la figura 5.19 se muestran las gráficas para las probabilidades P (v. -+ v0 ) y P (v. -+ v,..) 
como función de la energía del neutrino. En este caso notamos que además de las oscilaciones bruscas a 
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UL 

Figura 5.12: Valores que ajustan la Solución 11 del modelo B. La curva se obtiene tomando x2 

x2M1N +la. 

energías pequeñas, la probabilidad de supervivencia puede cancelarse para ciertos valores de la energ[a. 
En la figura 5.20 se muestran estas mismas probabilidades pero la energ[a se encuentra en una escala 
logarítmica, además las probabilidades se comparan con el espectro de neutrinos solares, figura 5.1. 
De las figuras 5.9 y 5.10, se ve que a bajas energías la probabilidad en pomecllo es menor que en el 
modelo A, esto se traduce en que la contribución del espectrd pp sea menor al del modelo A, afectando 
principalmente al valor encontrado del experimento de galio. También se ve que las soluciones III y IV 
tienen un mínimo en la probabilidad de supervivencia entre 2 y 4 Me V, esto afecta a la contribución del 
8 B y de hep en esa región, sin embargo el comportamiento de la probabilidad para otras energ[as hace 
que ese rn(nimo se compense, dando como resultado final valores del experimento de cloro mayores que 
en las soluciones 1, 11 y V. 
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Figura 5.13: Valores que ajustan la Solución III del modelo B. Las curvas se obtienen tomando x2 = 
x1.uN + iu con i = 1, 2, 3. Sólo se muestran tres gráficas porque el mínimo se encontró haciendo 
Dl = D2. 
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Figura 5.14: Valores que ajustan la Solución IV del modelo B. La curva se obtiene tomando x2 
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Figura. 5.15: Va.lores que ajustan la. Solución V del modelo B. La. curva se obtiene tomando x2 

x2MIN + lu. 

Fuente Sol. 1 Sol .. 11 Sol. 111 Sol. IV Sol. V Modelo Sola.r 
PP 
pep 0.058 0.061 0.194 0.068 0.045 0.22 
hep 0.019 0.018 0.020 0.019 0.019 0.04 

7 Be 0.434 0.459 1.449 0 .. 506 0.336 1.15 
ªB 2.398 2.291 2.755 2.670 2.435 5.76 
13N 0 .. 021 0 .. 022 0.044 0.017 0.021 0 .. 09 
150 0.110 0.111 0.110 0 .. 156 0.116 0.33 
17p 0.001 0.001 0.001 0.002 0.001 0.003 

Total 3.040 2.960 4.574 3.438 2.970 7.6:u 

Ta.bla. 5.15: Contribuciones de los flujos para el experimento de Homestake. Esto valores son calcula.dos 
pa.ra. los pa.rá.xnetros del modelo B que mejor ajusta.n los resultados experimenta.les. Los parámetros no se 
determinaron a.justando estos da.tos. Todos los resulta.dos están expresa.dos en SNU. La.s contribuciones 
de pp no se calcularon ya. que el experimento no las detecta. Los errores de los va.lores se pueden ca.lcula.r 
fácilmente a. partir de la.s tabla.s 5.4 y 5.5. El error de los flujos totales de la.s soluciones es ±l. 70. 
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Super-X 

-···· .... -- Sol. I 
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-····•······· Sol. III 
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Figura 5.16: Espectro reportado por Super-K (puntos con barras de error) [41), comparado con los 
espectros obtenidos por las soluciones para el modelo B. En la gráfica. superior se muestran las soluciones 
1 Y 11, y en la inferior, las soluciones 111, IV y V. A excepción de las soluciones 111 y IV, los ajustes no 
son buenos, 
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Datos de SNO, Modelo B 

SRO 

-··-·~·-··- So.l. I 

·-·-·•·-·- So.l. ll 

9 10 11 lZ 13 
Energía del electrón MeV 

Dato11 de SNO, Modelo B 

510 

·······•·····- Sol. IlI 

·-·~-·- !ol. r:v 

-sol. v 

9 10 11 12 13 
!nergia del electr6" MeV 

Figura 5.17: Espectro reportado por SNO (puntos con barras de error) [6], comparado con los espectros 
obtenidos por las soluciones para el modelo B. En la gráfica superior se muestran las soluciones 1 y 11, y 
en la Inferior, las soluciones lll, IV y V. En este caso los mejores ajustes ocurren en la gráfica superior, 
que se encontraron tomando el promedio de los datos para el ajuste. 



5. 7. RESULTADOS DE OPTIMIZAR x2 • 79 

Fuente Sol. I Sol. 11 Sol. 111 Sol. IV Sol. V Modelo Solar 
pp 37.626 37.007 24.708 27.135 37.760 69.7 
pep 0.606 0.585 1.129 2.065 0.531 2.3 
hep 0.030 0.029 0.032 0.031 0.031 0.1 

7 Be 10.923 11.483 33.903 12.802 8.079 34.2 
ªB 5.470 5.261 5.650 5.577 5.508 12.1 
13N 1.692 1.702 1.874 2.528 1.771 3.4 
1110 0.584 0.597 1.357 0.986 0.577 5.5 
17F 0.020 0.020 0.020 0.030 0.021 0.1 

Total 56.950 56.684 68.685 51.154 54.270 128°!~ 

Tabla 5.16: Contribuciones a los flujos parciales para los experimentos de galio. Estos valores son 
calculados para los parámetros que mejor ajustan a los datos experimentales para el modelo B. Los 
parámetros no se determinaron ajustando cada una de las contribuciones, sólo ajustando al valor total. 
Todos los datos están dados en SNU. El valor que se muestra para 7 Be, es la suma de las dos contribu­
ciones (ver figura 5.1). Los errores de los valores del se pueden calcular fácilmente a partir de las tablas 
5.4 y 5.5. El error total de los flujos de las soluciones es ±10.14. 
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Modelo B 
Bl!RO PBB w.R ABR MllO JlJW JUL A003 3BPT OCT IOV DIC 
.s ,-~-.-~~~~~-.-~~.--~~~-.-~-.-~-,.~-.-~~.------. 

Super-Ji: 

.45 ······--·-· Sol. I 

·-·-·•·-·- 3ol. 11 

'--~..._~..._~......_~_.~_...__~~~~~ ........ ~_.~__.~~'----' .4 
?!B MlR UR Ml!O ;rol JUL AGOS S!PT OCT 9CN DIC 

Plodalo B 
BllBRO FBB MAi\ A!R HAYO J1lll ;nJL AGOS SBPT OCT IOV DIC 
.5 .-~~~-.-~-.-~-.-~~~~..-~-.-~.....-~~~-..~~~----. 

Super-Ji: 

··--··-·- Sol. 111 

·-·-'-·- Sol. IV 

--- Sol. V 

?BB WJl ABR MAYO J1lll JDL AGOS S!PT OCT IOV DIC 

Figura 5.18: Variación temporal del flujo de neutrinos para <il modelo B, comparada con Super-K. Los 
puntos unidos por la curva son los da.dos por las distintas soluciones usando 4 pa.rá.tnetros. En la gráfica 
superior se encuentran las soluciones l y ll, mientras que en la inferior están las soluciones lll, IV y V. 
En este caso la variación temporal de las oscilaciones en el vado es muy pequeña y no a.justan bien los 
resulta.dos experimenta.les. 
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Figura 5.19: Probabilidades de oscilación como función de la energía del neutrino calculadas para las 
5 soluciones obtenidas para el modelo B. Las gráficas de la Izquierda corresponden a la probabilidad 
Ve ->Ve y las de la derecha a la probabilidad Ve -> v,.. Las gráficas son para una distancia Tierra Sol 
de 1 AU. 
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Figura. 5.20: Modelo B. Probabilidades de supervivencia y de oscilación como la figura. 5.19, comparadas 
con los flujos de neutrinos de la figura 5.1. Las gráficas de la izquierda corresponden a la. probabilidad 
Ve - Ve y las de la derecha corresponden a la probabilidad Ve -+ v,,.. Las gráficas son para una distancia 
Tierra Sol de 1 AU. En estas gráficas se ve como para energías bajas, en promedio la probabilidad de 
supervivencia, es menor que en el modelo A, lo cual implica un resultado menor para los experimentos 
de galio cuya principal contribución proviene de neutrlnos pp. 



Am!12 Am~ll~ AM'f 11 sen22ip 

Sol. 1 ::; 9.22 X 10-13 5.24X10-12 1.71 X 10-IO 0.641 
Sol. 11 $ 8.62 X 10-13 5.18 X 10-12 1.71 X 10-lO 0.662 
Sol. III 2.97X10-11 2.97X10-u 2.26 X 10-IO 0.453 
Sol. IV 3.83 X 10-ll 2.53 X 10-ll 2.04 X 10-IO 0.508 
Sol. V $ 9.13 X 10-13 5.19 X 10-12 1.66 X 10-lO 0.629 

Homestake GALLEX+ GNO SAGE Super-K SNO 

Experimento 2.56±0.23 74.1 ±7.8 75.4±7.8 0.451±0.0167 1.75 ± 0.148 

Sol. I 3.037442 56.945026 56.945026 0.427045 1.970831 
Sol. 11 2.958547 56.675492 56.675492 0.431007 1.872969 
Sol. 111 (4.574173) (68.685046) ( 68.685046) (0.446802) (2.387533) 
Sol. IV 3.437753 51.154451 51.154451 (0.444447) 2.295429 
Sol. V 2.974657 54.268573 54.268573 (0.454113) (2.045973) 

Tabla 5.17: En Ja tabla superior se muestran los valores de Jos parámetros (tabla 5.13) donde las diferencias de masas estan dadas en 
eV2• En la tabla inferior se presentan los valores para los distintos experimentos predichos por las distintas soluciones. Loe resultados de 
Homestake, GALLEXtGNO y SAGE están dados en SNU, los de Super-K no tienen unidades ya que están normallllados por el modelo 
estándar solar [16[, y los de SNO están dados en l06cm-2s-1• Los datos que aparecen en paréntesis fueron calculados con el valor de los 
parámetros, pero no fueron usados para el ajuste. Estos valores son para el modelo B. Los errores de los valores calculados son: ±1.70 
para Homestake, ±10.14 parP los experimentos de galio, 203 para Super-K y SNO. 
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5.8 Otros modelos. 

Para terminar este cap[tulo, en esta sección se muestran los resultados reportados en la literatura 
con relación a posibles soluciones del problema de los neutrinos sola.res, en base a un esquema de 
oscilaciones. Los tres primeros casos corresponden a oscilaciones que incluyen el efecto MSW, es decir 
que las oscilaciones tienen lugar dentro del Sol por medio de un efecto resonante. Los dos ultimos 
corresponden a oscilaciones en el vacío. En todos los casos se utiliza una expresión sencilla para las 
probabilidades de oscilación en términos de dos parámetros. Los resultados se toman del artículo de 
Bahcall, Gonzalez García y Peña Garay [11). 

• LMA, Large Mixing Angle, ésta corresponde a un ángulo de mezcla grande tomando en cuenta las 
oscilaciones en materia. 

• SMA, Small Mixlng Angle, ésta corresponde a un ángulo de mezcla pequeño tomando en cuenta 
las oscilaciones en materia. 

• LOW, low mass solution, ésta corresponde a una masa pequeña tomando en cuenta las oscilaciones 
en materia. 

• VAC, este es el caso de oscilaciones en el vacío. 

• Just So, esta solución supone que la distancia Tierra-Sol, y el valor de los pará.Inetros es tal que 
la probabilidad de oscilación se encuentra en el primer mínimo de la figura 5.2. Esta solución es 
para oscilaciones en el vacío. 

Algunas de las soluciones se encontraron suponiendo oscilaciones hacia neutrinos activos y otros a 
neutrinos estériles, ver tabla 5.18. 

Los valores de los parámetros mostrados en la tabla 5.18 fueron calculados en [ll], ajustando 5 datos: 
el flujo obtenido del experimento del cloro, el de GALLEX + GNO , el de SAGE, el de Super-K, y el 
de SNO. Estos flujos son los valores totales que reporta cada experimento. De esta tabla se ve que la 
mejor solución es para oscilaciones en el vacío a un neutrino activo, y las peores son las oscilaciones a 
neutrinos estériles. 

Solución aM?a tan2"' x." p ~x-2 2:: x"~ 

VAC 7.9 X 10-ll 0.29(3.45) 3.50 17% 
LMA 2.1 X 10-5 3.4 X 10-1 3.99 14% 
SMA 6.9 x io-6 1.6 X 10-3 5.25 7% 
LOW 9.7 x io-8 6.5 X 10-l 8.61 1.4% 

VAC estéril 1.1X10-lO 0.29(3.45) 10.1 0.63% 
SMA estéril 4.9 X 10-s 5.3 X 10-4 18.0 0.01% 

Tabla 5.18: En esta tabla se muestra el valor de los parámetros obtenidos por Bahcall, Gonzalez Garcia 
y Peña Garay (11], ajustando los modelos con 5 valores experimentales que son el Homestake, GALLEX 
+ GNO , SAGE, Super-K y SNO. 

En la tabla 5.19 se muestran los valores cuando se utilizaron 41 datos experimentales para ajustar 
los parámetros. 38 corresponden al espectro de energ[a de Super-K, 19 del espectro de día, y 19 del de 
noche; los otros son: el resultado obtenido del experimento de cloro; el flujo obtenido promediando los 
dos experimentos de galio y el flujo reportado por SNO. De estos valores se ve que las mejores soluciones 
ocurren para oscilaciones en materia con ángulos grandes, las oscilaciones en el vacío de neutrinos activos 
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Solución AMr2 tan2<p ~'lin P(x2 ~ X2) 

LMA 4.5 X 10-5 4.1X10-1 35.3 59% 
LOW 1.0 X 10-7 7.1X10-1 38.4 45% 
VAC 4.6 X lO-lO 2.4 39.0 42% 
SMA 4.7 X 10-6 3.9 X 10-4 45.4 19% 

Just So2 5.5 X 10-12 0.67(1.5) 45.7 18% 
Just So2 estéril 5.5 X 10-12 0.67(1.5) 45.8 18% 

SMA estéril 4.5 X 10-6 3.1 X 10-4 46.6 16% 
VAC estéril 4.7 X 10-lO 2.7 X 10-1 47.2 15% 

Tabla 5.19: Distintas soluciones para modelos con 2 parámetros. Para este ajuste, Babcall, Gonzalez 
García y Peña Garay [11), utilizaron 38 datos para de Super-K (19 para el espectro de día y 19 para 
el de noche) y 3 flujos (cloro, gallo y SNO). Los experimentos de galio, GALLEX + GNO y SAGE se 
promediaron para dar un sólo valor. [11) 

son la tercer mejor solución. Al igual que en la tabla 5.18, las peores soluciones son las oscila.clones 
hacia neutrinos estériles. 

De las dos tablas, se ve que las soluciones más favorecidas involucran ángulos de mezcla <p grandes: 
LMA, LOW y VAC; e involucran oscilaciones hacia neutrinos activos, aunque no descartan la posibilidad 
de neutrinos estériles. 



Capítulo 6 

Conclusiones 

En resumen, lo que se hizo en este trabajo fue lo siguiente: 

• Para empezar se escribió la densidad de Lagrangiano para la interaccón de neutrinos, suponiendo 
que existen 4 neutrinos por familia: neutrino y antineutrinos derechos e izquierdos. En esta 
densidad de Lagrangiano aparecen 3 masas que en general son distintas. Despues, se mostró que 
esta densidad se puede escribir como la densidad de Lagrangiano de dos neutrinos de Majorana 
cada uno con masa definida, referidos como elgenestados de masa, ecuación (4.31). A partir de 
esta escua.ción se encontró como se propagan en el tiempo los eigenestados de masa y de allí 
se llegó a la propagación de un neutrino izquierdo en el tiempo, ecuación (4.56), de donde se 
encontraron las probabilidades de que VL oscile a cualquiera de los 4 neutrinos de una familia, 
ecuaciones (4.57) - (4.60).Después se estudiaron varios casos lfmltes, encontrando que en cada 
resultado las oscilaciones dependen de dos parámetros, un ángulo de mezcla y una. diferencia de 
masas cuadradas. El significado de este ultimo parámetro depende del caso que se estudie. 

• El segundo paso fue encontrar las probabilidades de que VcL oscile a. cualquiera. de los cuatro 
neutrinos de la famllla de los neutrinos del electrón y a cualquiera. de los cuatro neutrinos de una 
segunda familia, la cual puede ser activa o no. Estas probabilidades se dan en las ecuaciones 
(4.79) - (4.86). Al igual que con una fa.milla, se analizaron varios casos límites, encontrando que 
en general las probabllldades encontradas para oscilación dentro de una familia no se deducen de 
las oscilaciones en dos familias, salvo en un caso en particular. 

• Por ultimo, se utilizaron las probabilidades de oscilación en dos familias para ajustar el flujo de 
neutrinos solares con los resultados experimentales de 5 experimentos distintos. Para este ajuste 
se trabajó con dos modelos: modelo A, que consiste en probabilidades de oscilación que contienen 
2 parémtros, un ángulo de mezcla y una diferencia de masas cuadradas, ecuación (5.1); modelo 
B, el cual es un caso lfmlte de las probabilidades (4.79) - (4.86) donde estas se reducen a las 
probabilidades (4.109) - (4.113), que dependen de cuatro parámetros, un ángulo de mezcla y 3 
diferencias de masas cuadradas. En ambos modelos el neutrino al que se oscila puede ser activo o 
estéril. 
Los experimentos con los que se ajustaron los modelos son: Homestake [30] que da el flujo total 
de neutrinos; GALLEX+GNO [20] que reporta el flujo total de neutrinos; SAGE [5, 43] que da el 
flujo total de neutrinos; Super-Kamiokande [40, 41, 42], que da 38 puntos del espectro de energías 
(19 de día y 19 de noche), además de dar el flujo total que es el promedio de los 38 datos; Sudbury 
Neutrino Observatory (SNO) [6], que da 11 datos para el espectro de neutrinos y el promedio 
de estos datos. Homestake, GALLEX+GNO y SAGE son sensibles a Ve, Super-Kamiokande es 
sensible a todos los neutrinos pero con mayor sensibilidad a v.,, SNO a.demás de medir lo mismo 
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que Super-Ka.mlokande, detecta todos los neutrinos activos a través de una corriente neutra y el 
Ve por medio de una corriente cargada. 

A continuación se dan las conclusiones del ajuste de los resultados experimentales. 

• Para el modelo A, tablas 5.8, 5.11, se ve que la solución que mejor ajusta a los Bajos totales, lo da 
la solución 11, donde se utilizan los flujos promedios de ca.da experimento, y se toma en cuenta la 
oscilación hacia un neutrino activo Ve -+ v,,.. Sin embargo el agregar los puntos correspondientes 
al espectro de energía medido por Super-K no es posible encontrar soluciones aceptables a un nivel 
de confianza del 5% en este modelo. 

• Si sólo consideramos el ajuste al espectro de energía medido por Super-K, la oolución que tiene 
el mejor a.juste, es la solución III del modelo B. Esta solución también da el mejor valor del flujo 
detectado por galio dentro de las soluciones del modelo B, sin embargo, da el peor valor para el 
flajo detectado por cloro de todas las soluciones. Nueva.mente no se encuentra oolución acepta.ble 
que ajuste todos los resultados experimentales conocidos. 

• Basándonos en las tablas 5.8 y 5.14, al nivel de 5% de confianza, sólo las dos soluciones mencionadas 
son acepta.bles y se rechazan las otras ooluclones. Al nivel de confianza de 1 %, además de estas 
soluciones, también la solución I del modelo A, que involucra oscilaciones a neutrinos estériles, es 
acepable. De cualquier manera, insistimos que el objetivo es ajustar simulta.neamente todos los 
resultados experimentales, cosa que no fue posible. 

• En general el modelo B no es bueno para ajustar los experimentos de galio, cuando se ajustan 
todos los experimentos, esto se puede ver en las gráficas de las figuras 5.9, 5.10, 5.19 y 5.20. En 
las primeras dos (modelo A), se ve que para energías bajas, la probabilidad de oscilación es en 
promedio de 0.7 mientras que en las ultimas dos (modelo B), la probabilidad es de alrededor de 
0.4, lo cual se traduce en una reducción del flujo de neutrinos provenientes de la reacción pp, la 
cual es la principal contribución para los experimentos de galio. 

• De los 2 modelos estudiados, en ambos caB<>S se favorece la oscilación hacia neutrinos activos, 
aunque no se descarta la oscilación a neutrinos estériles. 

• El valor de los parámetros encontrados en el modelo A, t::..m2 ~ 8x10-11 eV2 y sin2 2<p ~ 0.6 - 0.7, 
son muy parecidos al valor reportado en la literatura (11), en la solución de oscilaciones en el vacío 
(VAC) hacia una neutrino activo, dado en la tabla 5.18. Ver tablas 5.7 y 5.18. Sin embargo cabe 
destacar que el valor que se encontró para x2 es considerablemente mayor que el de las referencias 
(11], esto seguramente se puede arreglar con un tratamiento adecuado de los errores teóricos. 

• De las gráficas 5.8 y 5.18, se ve que la variación temporal del flujo con el mes (en el vacío) es muy 
pequeña, - 10-3 • En las referencias [13, 41], se menciona que este cambio es~ 10-2 , pero en 
esos casos se cousidera.n las interacciones de los neutrinos con la materia. Cuando se trabaje con 
materia, se debera introducir la variación de la distancia Tierra.-Sol en el calculo del flujo. 

• Ambos modelos dan buenos ajustes de los experimentos por separado, como se puede ver en las 
tablas 5.11 y 5.17. El problema surge al querer aproximar todos los experimentos jw1tos. Creo 
que no hay alguna restricción para no comparar todos los resultados a la vez. Para los dos tipos 
de experimentos (absorción de neutrinos y dispersión de electrones) se tomó en cuenta la física 
de cada uno en el ajuste. El programa que calcula los flujos se divide en 5 rutinas, una por cada 
experimento. Cada rutina calcula el flujo de neutrinos tomando en cuenta las características de 
cada experimento independientemente de lo que hagan las otras rutinas. Lo único que tienen en 
común las rutinas es la subrutina que se usa para calcular las integrales y el valor de los flujos de 
neutrinos dados por el modelo solar estándar [12). 
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6.1 Recomendaciones a trabajos futuros. 

Para mejorar Jos ajustes, el siguiente paso es introducir los errores teóricos, para eso hay que construlr 
la. matriz de error que incluye Jos errores teóricos y experimenta.les. El tamaño de esta matriz es del x l, 
donde l es el número de datos experimenta.les. En esta matriz, además de incluir los errores de cada 
dato, se deben incluir las correlaciones entre los errores de manera consistente. 

Otro elemento que se puede agregar para mejorar el ajuste es promediar sobre Ja región del Sol donde 
se producen Jos neutrinos; el promediar sobre la distancia. Tierra Sol sólo dará cambios del orden de 
~ io-3 • También para los datos de Super-K y SNO, se debe agregar la sensibilidad de cada detector 
(función R (TIT') de la. ecuación (5.20)). 

Tal y como se comento, el agregar de manera consistente los errores teóricos podrlan mejorar las 
soluciones obtenidas. De cualquier manera se puede observar de manera general que las oscilaciones en 
el vado no producen los mejores ajustes a los resultados experimentales, por lo cual muy probablemente 
la. solución del problema de los neutrlnos solares requiere incluir efectos resonantes en la materia a 
través del efecto MSW. De acuerdo a Jos resultados de la tabla 5.19 (11], dos reglones que dan un 
buen ajuste corresponden a las soluciones LMA (Am2 ,;:::: 4.5 x io-11 eV'J, tan2 ip,;:::: 4.1 x io-1 ) y LOW 
(Am2 ,;:::: 1.0 x 10-7 eV2 , tan2 <p ::=:: 7.1 x io- 1 ), sin embargo la solución en el vacío no esta totalmente 
descartada. Una ventaja que se tiene al introducir oscilaciones en materia, es que en este caso se podrán 
utilizar los datos del espectro de energía para la noche y el día, dados por Super-K. 

También se debe seguir estudiando el modelo solar y el modelo estándar para encontrar mejores 
valores del espectro de neutrinos solares y secciones eficaces, lo cual dará valores más precisos del 
flujo de neutrinos solares. Por ejemplo en el análisis de Super-K se hace la distinción entre neutrinos 
provenientes de 8 B y de hep, sin embargo el error teórico para neutrinos de hep es muy grande, 5.3, 
por lo que ese valor no puede utilizarse para aproximar los resultados. Aunque la contribución de los 
neutrinos de hep es ~ io-3 de la contribución total, forman una parte importante del flujo observado a 
energías mayores a 16 MeV. Si mejora este error y el el experimental, va a ser posible utilizar un dato 
más para el ajuste. 

En cuanto a las probab!lldades de oscilación (4.79) a (4.86) que incluyen de manera general el efecto 
simultaneo de masas de Dirac y Majorana, a pesar de que tienen muchos parámetros y que no ajustan 
muy bien las oscilaciones en el vacío, no deben desecharse ya que pueden presentar efectos Interesantes 
al tomar en cuenta interacciones con materia. 

Aun hay que esperar más resultados experimentales, por ejemplo futuras medidas del SNO que 
reporten el efecto día noche, más datos que confirmen el espectro de la energía y la razón entre la 
corriente neutra y la cargada. Estos resultados reducirán las regiones permitidas de los parámetros. 
Además, los experimentos del LSND [2], KamLAND (75)y BOREXINO (8) permitirán explorar distintos 
escenarios de oscilaciones de neutrinos. 

---- ·--··-- --------------~--



Apéndice A 

Propiedades de la matrices 1' 

Para que el Hamiltoniano H = ...,0 (")' • p + m), del cual se definen las matrices ...,, reproduzca la relación 
E2 = p2 + m 2 , se debe pedir que se cumpla 

{ ...,µ' ...,.,} = ...,µ...,., + ...,.,...,,,. = 2g"'" (A.l) 

donde 

u o o I) gµv = 9µ.v = -1 o (A.2) o -1 
o o 

Dado que el Hamiltoniano es un operador hermitiano, es necesario que ...,0 y ,.0 ...,• sean hermitianos, esta 
propiedad se satisface si se cumple 

Propiedades de las matrices 'Y 

{")'i;)2 = l 
{")'5,...,µ} =o 
...,.,...,,,. = g""' - iu""' 
"')'5u"µ = ~e"'"""u,,., 

Matriz de conjugación de carga: 
G7µG- 1 = -'Y; 
c...,sc-1 ="fl" 
e {")'57,,.) c-1 = (")'5...,,,.)T 

Matrices de Pauli: 

l (o 1 ) u = 1 o 3 - ( 1 o ) u - o -1 
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(A.3) 

(A.4) 

(A.5) 

(A.6) 

(A.7) 
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Representación de Dirac. 

Representación quiral. 

"Yº= u3 0I 
-yl = i0'2 0 O'I 
'1'5 = 0'1 0 I 
"Y5"Yo = -iu2 18> I 
")'5"(1 = -q3 18> O'I 

1'º = -0'1 0 I 
")'1 = io-2 0 ql 

'Ys = ( ~ ~I) 

0'01 = iu3 0 O'I 
ukl = Ekhnl 0 a'" 
c;r =-G 
cct =etc= -02 = 1 

) 
-~"') 

A.1 Transformación de Lorentz 
Bajo una transformaclón de Lorentz las coordenadas se transforman como: 

x-+ x' =Ax 

(A.8) 

(A.9) 

(A.10) 

donde x es el cuadrivector de posición y A",, = g",, +w",,. La ecuación de Dirac (3.1) es invariante ante 
transfomaciones de Lorentz, si ,¡, (x) satisface la. ecuación (3.1), entonces la transformada de Lorentz, 
,P' (x') también lo hace. Debe encontrarse relación entre ambas soluciones tal que un observador que 
encuentra a ,P' pueda construir a,¡,. Se puede suponer que esta relación es lineal: 

.P' (x') = S (A) .P (x) (A.11) 

donde S (A)es una matriz de 4X4 no singular. Con esta última relación y con la ecuación (3.l)se obtiene 

S(A)'Y"S-1 (A) = {A-1 )~1'" 

A partir de la definición de A se escribe A - 1 , llegando a 

S (A)= 1- ~u,.,,w"" + · · · 
S (A)- 1 = l + :10'1.,,w"" + · · · 

donde O',.,, es una matriz antisimétrica en µ.v. A primer orden en w, (A.12) da: 

b'', 0'0 p} = 2i (g" 0 ")'{J - g" p"l'o.) 

Las matrices O'afJ están definidas a partir de las matrices -y como 

i 
O'afJ = 2 ["Yo., 'YfJ) 

Así la transformación del espinor es 

.P' (x') = exp ( -¡O'.,pwªfl) ,¡, (x) 

Tomando el conjugado de esta expresión 

.p• (x') = exp ( -¡O':pWªfJ) 1/J• (x) 

(A.12) 

(A.13) 

(A.14) 

(A.15) 

(A.16) 

(A.17) 
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u,.13 no tiene por que ser imaginarla por lo que la expresión anterior no es equivalente a (A.16). Por 
esto no es buena elección pedlr .P = .¡,•. Por esta razón se ellgió la definición de la ecuación (3.7), con 
la cual ,¡,1 se transforma como 

,¡,1 (x') = exp (-:i-O'af3Wª13) ;¡, (x) 

= exp (-:i-ua.Bwª.B) "'(o01/Jº (x) 

Con las ecuaciones (A.16} y la (3.7) es fácil obtener 

,¡,i (x1
) = -yoCt/110 (x1

) 

= -yoCexp ( :i-u;..Bw"'.B) .¡,• (x) 

Para que lo anterior sea válido, la matriz C satisface la propiedad 

"'(oCexp ( ~u;.13w"'.B) = exp (-~O'a.Bw"'13) "'(oC 

es decir 

(A.18) 

(A.19) 

(A.20) 

"'foCu;..B = -u,..B"'foC (A.21) 

Con esta propiedad la expresión (3.7) es invariante ante transformaciones de Lorentz [69, 53). 
De la ecuación (3.7) se puede ver que para que ;¡, este normalizada, debeme pedir que "foC sea 

unitaria. Usando las propiedades de "'(o, esta propiedad se cumple si et = c-1 • A partir de la ecuación 
(A.21) se encuentra que Ca;..Bc- 1 = -"(oO'a.B"ro que a su vez puede usarse para ver que c- 1 "'(1,C = -"'('{;. 
De esta última propiedad se implica que ce·= -1, es decir que Q'T =-C. 



Apéndice B 

Programas. 

En esta sección se explica brevemente el método usado para resolver integrales definidas y para minimizar 
funciones. 

B.1 Resolución de integrales definidas. 

Para resolver la integral definida 
b 

G = f g(x)dx (B.l) 

utilizamos el método de Bode (61]. Éste requiere dividir al intervalo (a, b] en N particiones, las cuales 
deben ser un múltiplo de 4, para poder aplicar la fórmula 

donde 

..,. 
f 2h 

g (x) dx = 
45 

(7g (xo) + 32g (x1 ) + 12g (x2) + 32g (x3) + 7g (x4)) 
zn 

b-a 
h=-­

N 

(B.2) 

(B.3) 

con N el número de particiones. Para encontrar el valor G, aplicamos la ecuación B.2 para los intervalos 
[xo,:z:4],[x4,:z:s],[xs,x12], ... ,[:z:N-4,:z:N] donde :z:o =a y XN = b, y surnBJDos los N/4 términos. En 
este método se desprecian términos del orden de h 7 • La subrutina que realiza la integral se ve en 
INTEGRAL.F 

B.2 Minimización de funciones utilizando MINUIT 

Para la minimización de funciones utilizamos el programa MINUIT.F creado en el CERN. El programa 
y varios manuales pueden enconcontrarse en varios sitios como [1], los programas necesarios para correr 
MINtnT, se encuentran en los paquetes packlib y kernlib, los cuales se encuentran en la librería cernlib 
del CERN [l]. 

MINUIT es un programa diseñado para optimizar funciones del tipo x2 (B.4) y de tipo logaritmicas. 
MINtnT puede minimizar funciones de hasta 100 paránletros de los cuales hasta 35 pueden ser variables 
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al mismo tiempo. 
2 (/teorica - /e:z:pcri.m.entol)

2 

X = t:!../2 (B.4} 

Cuando la relación anterior se expande en serie de Taylor alrededor del mínimo, se obtiene 

2 2 .,;r 1,,fl'G X =XMrN+Y x+2"'- X (B.5) 

donde las componentes del vector gr' son la derivadas éJx.2 /8x; y las componentes de la matriz G son 
G,1 = a2x2 /8x;8x1. Ambas derivadas están evaluadas en el mínimo, alrededor del cual, el vector¡¡ se 
aproxima a cero y los valores G son no negativos. 

Paránletros Los parámetros pueden ser constantes o variables. Si son variables, pueden fijarse y/o 
liberarse mientras corre el programa. Los parámetros pueden estar restringidos a. variar dentro de un 
intervalo [a, b]. Para calcular el valor en esos límites, MINUIT utiliza la expresión 

( 
Pc.n-a ) 

P&nt=arcsen 2 b-a -1 (B.6) 

donde P&nt puede tomar cualquier valor, y Pczt toma valores entre a y b. MINUIT utiliza P&nt para la 
optimización. El hecho de que la última. expresión no sea lineal, hace que el cálculo tarde un poco más 
y que aumente el error del parámetro, en especial cuando éste se acerca a. alguno de los límites. Si se 
utilizan limites, lo más conveniente es encontrar el mínimo con estos, y quitarlos para calcular el error. 

Errores Una vez que MINUIT encontró el valor de los parámetros que minimizan la función, el error 
para el N-ésimo parámetro se calcula dejando fijos los N-1 parámetros y variando el parámetro de tal 
forma que el valor de la función x 2 :5 X~n>n + a' donde u' es un valor definido por el usario que por lo 
general es 1, 2 o 3 veces la desviación estándar. En este caso, los errores calcula.dos son proporcionales 
a los errores del experimento. Si los errores experimentales no se conociéran, sólo los errores relativos 
entre los parámetros tendrían significado. MINUIT también es capaz de encontrar la correlación entre 
los parámetros a partir de la matriz G de B.5. 

Otra opción muy útil que ofrece MJNUIT es la posibilidad de hacer curvas de nivel alrededor del 
mínimo. Esto lo hace variando 2 parámetros, dejando los demás fijos, de tal forma que B.4 tenga un 
valor fijo definido por el usuario. Estas gráficas pueden hacerse tomando o no en cuenta la correlación 
entre parámetros. 

B.3 Programas 

En esta sección se encuentran los programas usados para calcular las integrales del capítulo 5. 
MINIMO.F En este programa se indican los pasos a seguir para encontrar el mínimo de la. función 

x2 • En esta rutina se definen los parámetros y se dan las instrucciones que debe seguir MINUIT.F. 
Para encontrar los valores no fue necesario fijar y liberar los parámetros, por lo que no se incluyen esas 
instrucciones. 

PIUJGllAM KINIKO 
IMPLICIT DOUBLEPRECISION (A-H,0-Z) 
EXTEIUIAL FCN 
DIKEllSION NPRll(4),VBTRT(4),8TP(4),AJIGLIB(10),xpt(100),7Pt(100) 
CllAR.ACTl!R•10 PNAll(4) 
DATA llPRI! / 1 , 2 • 3 , 4 I 
DATA PlfAM /'dl', 'd2', 'd3','a1pha'/ 
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DATA (STP(I),1•1,4)/0.01, 0.01, 0.01, 0.01/ 
OPElf (8,FXLE•'ai.niao-' ,STATUS••wzv• ,FDRM-'POIUIAT'TED') 
OP!Jl (9,FXLE-'cont-' ,STATIJS-'llEW' ,FOM-'PDRM.lTTl!'J>') 
PRJ:MT •, •Daae d1' 
REAi> • , VSTl\T ( 1) 
PkZMT •, 'D-• d2' 
REAi> •, VSTl\T(2) 
PRXllT •, 'D-• d3' 
JlEAD •, VSTRT(3) 
PJUllT •,•na.e a1pha' 
REAi> •, VSTRT(4) 
AKIN-0 
AKll-90 
NPT•50 
CALL llJIINIT(6,8,7) 
FUTJ:l.•0 
ZERO •O. 
DO 11 I• 1, 4 
ldefi.n1c:l.on de paraaetroa J:F(:l..EQ.4) T1ll!ll 

CALL IOIPAllll(llPllH(I),PNAK(I),VSTRT(I),STP(I),AJIZll,AMAX,IERFLG) 
ELSE 

CALL IOIPAllll(llPRK(I),PNAK(I),VSTRT(I),STP(I),Zl!IUl,Zl!IUl,Il!RFLO) 
EllDIF 
J:F ( J:ERFLG • NE. O) THEll 

WRITE (8.'(A,I)') • Ho ••puede definir •1 paraaetro U',I 
STOP 

EllDIF 
11 CONTINUE 
CALL MNSETI('flujoa peaadoa por 1& prob de aobrevi.vir') 
t R.equeat FCN to read in data (IFLAC•1) 
ARGLIS(1) • 1. 
CALL MJfEXCH(FClrf, 'CALL FCN', AR.GLIS ,1,IER.FLG,futi1) 
ARGLIS(1) • O. 
CALL MNEXCKCFCN.'SET PRINT'. AllGLIS ,1,IERFLG,futi1) 
CALL tolEICH(FCN,'HIGRAD', AR.GLIS ,O,IERFLG,1ut11) 
CALL MNEXCH(FCN,'MINOS', ARGLIS ,O,IERFLG,futi1) 
CALL PRTERR 
ARGLIS(1) • 3. 
CALL !!NEXCK(FCN,'CALL FCN•, ARGLIS , 1,IERFLG,futil) 
CALL PRTERR 
DO II•1 ,4,1 

DO III•II,4,1 
CALL llJICONT(FCll,II,III,NPT,XPT,YPT,NFOUJID,FUTIL) 
\IJlITE (9,•) 'XPT YPT' II,III 
DO 13 1•1,llPT 

VR.ITE (9, •) '' ,XPT(l) , • • , YPT(I) , ' ' 
13 CCNTillUE 

DO 23 I•1,NPT 
XPT(I)•O 
YPT(I)•O 

23 CONTillUE 
EllD DO 

l!JID DO 
CALL llNEXCK(FCN, 'STOP ' ARGLIS,O,Il!RFLG,futil) 
STOP 
EllD 

APÉNDICE B. PROGRAMAS. 

FCN.F Este es el progr8.Dla que contiene las inctrucclones para. calcular los flujos para cada experi­
mento. Los da.tos experimentales y sus respectivos errores son loe que se muestran en la. tabla 5.3. Las 
unidades de los flujos son les mismes que loe datos de la tabla. Sólo se IDUestra la parte del programa 
que ajusta los flujos, la parte que ajusta a los espectros es muy similar pero es más largo. 
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SUBRIJl11'IllE FCN(llPAJL,GIN,F,X,IFLAG,FUTl:L) 
I.MPLICIT DOUBLEPRECISION (A-H,O-Z) 
DDIEllSION FLUEXP(35),FLUTE0(35),ER!IEXP(35),CHISQ(35) 
DIMEllSION X(o),GIN(•) 
t Datos de 1oa •zp•riaento• cuando ueaaoe 1oa promedios 
DATA CFLUEXPCI),I•1,5)/2.66DO, 74.1DO, 75.4DO, 
+ 0.461DO, 1.76DO/ 
DATA (ERREXP(I),I•1,6)/ 0.23DO, 7.8DO, 7.8DO, 
+ 0.016763DO, 0.148DO/ 
1 Dato• de loa e:Eperimentoa cuando utiliza.os los eapectroa de superk y de ano 
1 SUPEl\K.\MIOKAJIDE 
DATA CFLllEXPCI),I•1,33)/0.433, 0.437, 0.434, 0.437, 0,463, 0.483, 0.466, 0.437, 0.449, 
+ 0.454, 0.442, 0.406, 0.455, 0.421, 0.421, 0.481, 0.429, 0.602, 0.493, 

ISNO 

2.66, !CLORO 
74.1, !GALIO 
76.4, ISAGE !GALIO 

+ 0.316, 0.403, 0.266, 0.371, 0.322, 0.347, 0.316, 0.377, 0.431, 0.328. 0.403/ 

DATA (ERRElCP(1),I•1,33)/0.0490, 0.0261, 0.0201, 0.0161, 0.0161, 0.0181, 0.0181, 0.0181, 
0.0191, 0.0201, 0.0221, 0.0229, 0.0271, 0.0289, 0.0332, 0.0422, 0.0482, 
0.0663, 0.0492, 0.23, !CLORO 

+ 7.8, IGA.LLEX 
7 .8, ISAGE 

SNO 
+ 0.06710626, 0.04342106, 0.03167896, 0.03947368, 0.03167896, 0.03947368, 0.04105263, 

0.06131679, 0.06316789, 0.07105263, 0.071062e3/ D1•X(1) 
D2•X(2) 
D3-X(3) 
ALPllA•X(4) 
!SI SE CALCULAH PROllEDIOS, SE DEBE INCLUl:R LO SIGUIENTE 
IF (IFl.AG .llE. 1) GO TO 300 
!CALCULA VALORES TEIJRICOS 
!CLORO 

CALL CLORO(FLUTEO(I),Dl,02,03,ALPllA) 
!GALIO 
1•2 

CALL GALIO(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPl!A) 
ISAGE 

FLUTEOC3)•FLUTE0(2) 
ISUPEl\KAH 
I-4 

ISNO 
1•6 

CALL SUPERJCBS (FLUTEO (I) , Dl , D2 , 03, ALPHA) 

CALL SN01(FLUTED(I),D1,D2,D3,ALPl!A) 
CBISQT•O 
WRITE (8, •) 'FLUJOS DE llEUTRINOS SOLAllES' 
WRITE (8,o) 'EXPERIKEllTO TEORICO EXPERIMEllTAL ERROR l!XP' 
DO 100 I•l,6 

WRITE (8, 44) I, FLUTEO(I) ,FLUl!XP(I) ,EIUll!XP(l:) ,l!:JIRTEO(I) 
44 FORMAT (6lt,I6,4F12.6) 
100 CONTINUE 
WRITE (8, '(A) ') • l!XPERIKEllTO CHI CUADRADA' 
DO 1•1,6,1 

CHISQ(I)•((FLUTEO(I)-FLUEXP(I))••2)/CERllEIP(I)••2+ERRTED(I)••2) 
CHISQT•CllISQT.cJIISQ(I) 
WRITE (S,•) I, CllISQ(I) 
IF (I.EQ.6) WRITE(8,o) 'CHI CUADRADA 
Drn DO 

TOTAL•' • CHISQT ,D1 ,D2, D3, ALPHA 
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F-Clll:SQT 
CHISQT-o 
300 CONTINUE 
1-1 

C.lLL CLORO(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPHA) 

C.tLL GALIO(FLUTEO(I) ,D1,D2,D3,ALPHA) 
FLUTE0(3)-FL1J'l'l!0(2) 

CALL SUPERKBB(FLUTEO(I) ,D1,D2,D3,ALPBA) 

CAI.L SN01(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPHA) 
DO I-1,6,1 

CHISQ(I)-((FLUTEO(I)-FLUEXP(I))••2)/(EIUlEXP(I)••2+ERRTE0(1)••2) 
CHISQT-CHISQT+cHISQ(I) 
TOTAL-' , CHISQT, D1, D2, D3, ALPHA 
IF (t.EQ.5) PRINT • 1

1 CHI 2•',CHXSQT t,D1,D2,D3,ALPHA 
END DO F-CHISQT 

CHISQT-0 
IF (IFLAG.EQ.3) THEll 

WRITE (B,•) 'FIN DE L.l OPTI"IZACION' 
CHISQT-O 
WRITE(B,•)•EXPERIKl!NTD CHI2' 
DO 1•1,6,1 

APÉNDICE B. PROGRAMAS. 

CHISQ(I)•((FLUTEO(I)-FLUEXP(I))••2)/(ERREXP(I)••2+ERRTEO(I)••2) 
CHISQT-c:BISQT+cHISQ(I) 
WRITE(B,•) I,CHISQ(I) 
IF (I.EQ.6) WRJ:TE(B,•) 'CHI CUADRADA TOTAL-•, CHISQT 

END DDWRITE(B,•) 'EXP TEORICD EXP ERREXP ERRTED' 
DO 136 I-1,5 

WRITE (B, 4B) I, FLUTED(I) ,FLllEXP(I) ,ERREXP(I) ,E!lllTEO(I) 
48 FO~T (6X,I6,4F12.6) 
136 CDNTIHIJE 

WR.ITE.(8 1 •) '•••••••••••' 

END IF 
IU!:TUllll 
END 

CLORO.F GALIO.F SUPERK.F SNO.F En estas rutinas se encuentran los comandos con los cuales 
se calculan los flujos con el programa. JNTEGRAL.F. En cada. subrutina. se encuentran solamente los 
espectros de energía. que contribuyen a cada experimento, así como los límites donde estos ocurren (ver 
figura 5.1). Ca.da. subrutina regresa los 6.ujos en las mismas unidades que los resulta.dos de la. tabla 5.3. 

JNTEGRAL.F No se incluye todo el programa debido a su tamaño ya que cada espectro de energía 
contribuye de forma distinta. a cada experimento. Sólo se anexa la. contribución del boro en el experi­
mento del cloro. Para el experimento del Super-K y del SNO, el procedimiento es análogo, s6lo ha.y que 
introducir la sección eficaz para las probabilidades P (ve -+ 110 ) y P (ve -+ v,.). El programa. resuelve la 
integral por el método de Bode, sección B. l. 

SUBIUlUTINE IllT2GRAL(EllIN, E11AX ,FLU, EX, EN, 01, 02, 03 ,ALPHA) 
IKPLICIT ODUBLEPRECISIDN (.l-H,O-Z) 
DDUBLEPRECISION EllXN,El!AX,FLU,EX,EN 
DOUBLEPRECISION ALPH.l,01,D2,D3 
R-6000.0DO 
H-CEllAX-l!MIN)/R 
X-EMIN 
1-0 
.T-MDD(I,4) 
FLU-o.o 

---------------------------------
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I-0 
DO \IHILE (X • LE. EJtll) 

IF((.J .EQ.O) .Alll>. (I.NE.O) • .um. (I.NE. R)) nlElf 
FACTOR•14.0DO 

ELSEIF((.J.EQ.1) .OR. (.J.EQ.3)) T1IEll 
FACTOR•32.0DO 

ELSEIF(.J .EQ.2) TllEll 
FACTOR•12.0DO 

El.SE 
FACTOR•7.0DO 

ENDIF 
F•BIGllACLB(X)•BORO(X)•FACTOR•2.0DO•(H/45.0DO)•PROBA(X,D1,D2,D3,ALPHA) 
FLU•FI.U+F 
I•I+1 
X•X+H 
.J•KOD(I,4) 

EllD DO 
EllD 
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Para los datos de Super-K se Introducen las secciones eficaces, por lo que los flujos se calculan usando 

G•PROBA(X,D1,D2,D3,ALPllA)•SECEL(T,X) 
Gl•PROllAll1JllU(X,D1,D2,D3,ALPHA)•SECKU(T,X) 
F•BORO(X)•FACTtlR•2.0DO•(H/45.0DO)•(G+G1) 
F2-BORO(X)•FACTtJRo2.0DOo(H/45.0DO)•(SECEL(T,X)+SEClllJ(T,X)) 
FLUXBl(K)•FLUXBl(K)+F 
FLUXB2(K)•FLUXB2(K)+F2 
FLBK(K)•FLUXB1(K)/FLUXB2(K) 

dando como resultado el cociente del flujo con oscilaciones entre el flujo esperado sin oscilaciones. 
SECEL.F y SECMU.F dan las secciones eficaces. 

DOUBLEPRECISIOll FUNCTIOH SECEL(T,X) 
IMPLICIT DOUBLEPRECISION 
TN•T/0.510998902 
Q•X/O.S10998902 
MU•( (l+Q) /Q) • ( (1+Q) /Q) •(TN/ (TN+2)) 
SIGTGTAL• (O. 73117002)+(0. 23117••2) • ( (1-TN/Q) 002) 
SECEL•SIGTOTAL-(0.73117)•(0.23117)•(TN/(Q••2)) 
ENO 

DOUBLEPRECISION FUJICTION SECMU(T,X) 
IMPLICIT OOUBLEPRECISION 
TN•T/0.610998902 
Q•X/0.510998902 
MU•( (l+Q) ••2/Q••2) o (TN/(TN+2)) 
SIGTGTAL•(0.26883••2)+(0.23117••2)•{{1-TN/Q)••2) 
SECMU•SIGTOTAL-(-0.26883)•(0.23117)•(TN/(Q••2)) 
END 

APROX.F En esta subrutina se encuentran las fórmulas de las probabilidades y las aproximaciones 
de los espectros de energía para los flujos y las secciones eficaces. 

En las figuras B.1-B.6 se muestran los valores para los 6 espectros continuos de energía. Los puntos 
rojos son los valores del modelo solar estándar, y la curva continua es la aproxlmaci6n utilizada. en 
los cálculos. En las figuras B. 7 y B.8 se muestran las curvas con las que se aproxlmaron las secciones 
eficaces. 
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pp 
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Figura B.1: Datos del espectro de neutrinos provenientes del pp, y la curva con la que se aproximó. 
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Figura B.2: Datos del espectro de neutrinos provenientes del 8 B, y la curva con la que se aproximó. 
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Figura B.3: Datos del espectro de neutrinos provenientes del hev, y la curv-d. con la que se aproximó. 
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Figura B.4: Datos del espectro de neutrinos provenientes del 17 F, y la curva con la que se aproxim6. 
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Figura B.5: Datos del espectro de neutrinos provenientes del 13N, y la curva con la que se aproximó. 
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Figura B.6: Datos del espectro de neutrinos provenientes del 150, y la curva con la que se aproximó. 
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